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Rozdzial 1

Wstep

W niniejszej pracy opisano wyniki przegladéw badawczych gromad otwartych przeprowadzo-
nych w Obserwatorium Astronomicznym Uniwersytetu Mikotaja Kopernika za pomocg zmoder-
nizowanego Teleskopu Schmidta-Cassegraina. Pierwszy z nich — dwubarwny przeglad gromad
otwartych — stanowi gléwna czes$¢ niniejszej rozprawy (traktuja o nim rozdzialty 2-7) i jed-
noczes$nie dostarcza najwiecej oryginalnych wynikéw naukowych. Celem tego przegladu byto
zebranie danych fotometrycznych w pasmach B i V dla jak najwiekszej probki gromad otwar-
tych i wyznaczenie w jednolity sposéb kompletnego zestawu ich podstawowych parametréow, a
nastepnie poszukiwanie ewentualnych relacji zachodzacych miedzy nimi. W literaturze brak
jest wynikow tego typu programéw badawczych zakrojonych na szerszg skale, a istniejace prace
przegladowe przewaznie opierajg sie na katalogach bedacych kompilacjami danych pochodza-
cych z réznych zrodet. Wykorzystanie szerokokatnej kamery Schmidta dato unikalng mozliwoéé
badania réwniez zewnetrznych obszaréw gromad — tzw. koron.

Drugi przeglad polegatl na monitorowaniu glebokich pol wokét wybranych gromad otwar-
tych pod katem detekcji gwiazd zmiennych. Otrzymane pierwsze wyniki zebrano w rozdziale 8.
Program ten jest przedtuzeniem prowadzonego w Obserwatorium projektu badawczego Semi-
Automatic Variability Search! (SAVS, Pétautomatyczne Poszukiwanie Zmiennosci), ktorego
celem jest poszukiwanie gwiazd zmiennych w wybranych obszarach nieba po6lnocnego za po-
mocy instrumentu wielkosci obiektywu fotograficznego (Niedzielski i in. 2003, Maciejewski i
Niedzielski 2004). W kazdym polu wykryto dziesiatki gwiazd zmiennych, ktérych czesé moze
potencjalnie naleze¢ do obserwowanych gromad. Analiza tych gwiazd moze przyczyni¢ sie do

zwiekszenia naszej wiedzy na temat samych gromad.

!strona internetowa projektu: http://www.astri.uni.torun.pl/~gm/SAVS



1.1 Przeglady nieba

Wspoélng cechg prowadzonych we wspodlczesnej astronomii réznego rodzaju przegladéw nieba
jest automatyczna masowa fotometria, astrometria badz spektroskopia ogromnej ilosci obiek-
tow. Nieustannie rozrastajace sie archiwa danych nie tylko pozwalaja na coraz bardziej kom-
pletne statystyki wlasnosci badanych obiektéow, ale takze na odkrywanie nowych, wczesniej
nieznanych zjawisk (Paczynski 1997).

Wszystkich przegladéw nieba — zaréwno tych historycznych, jak i nadal trwajacych — nie
spos6b wymieni¢ z uwagi na ich duza ilosé. Niewatpliwie jednym z najwazniejszych pierwszych
przegladéw nieba byt fotograficzny przeglad palomarski (POSS — Palomar Observatory Sky
Survey) przeprowadzony w 1958 roku. Kolekcja ponad 1800 ptyt fotograficznych zawierajaca
obiekty nieba pélnocnego ja$niejsze niz Srednio 22 magnitudo zostata uzupeliona o dane dla
potudniowej potkuli nieba i przetworzona do postaci cyfrowej (DSS — Digitized Sky Survey?),
ktora jest powszechnie wykorzystywana do dnia dzisiejszego.

Juz nawet najmniejsze z dostepnych instrumentéw astronomicznych sprzezone z nowocze-
snymi detektorami — kamerami CCD — umozliwiajg monitoring fotometryczny jasnosci obiek-
tow roznego typu, poczawszy od gwiazd zmiennych rozmaitych klas zmiennogci i zjawisk mikro-
soczewkowania grawitacyjnego, a koriczac na obiektach i zjawiskach pozagalaktycznych takich
jak kwazary i poswiaty po wybuchach gamma. Przeglady astrometryczne wykrywaja i $ledza
mate ciata Ukladu Stonecznego w celu uscislenia wyznaczen ich orbit. Ponadto dostarczaja
informacji o ruchach wtasnych coraz to wiekszej ilosci gwiazd. Dzieki zastosowaniu zaawanso-
wanego instrumentarium mozliwe stato sie masowe uzyskiwanie widm badanych obiektow.

Jako przyktady przegladéw tego typu mozna podaé polskie projekty naukowe. Pierwszy
z nich to ,Eksperyment Soczewkowania Grawitacyjnego” (OGLE — The Optical Gravitatio-
nal Lensing Experiment, Udalski i in. 1992) majacy na celu wykrywanie i obserwacje zjawisk
mikrosoczewkowania grawitacyjnego (np. Udalski i in. 2000), a niejako przy okazji dostar-
czajacy ogromnego strumienia danych fotometrycznych dla gwiazd potozonych w okolicach
centrum Galaktyki oraz Matego i Duzego Obtoku Magellana. W rezultacie dokonano odkrycia
dziesigtek tysiecy gwiazd zmiennych réznych typow (Wozniak i in. 2002, Zebrun i in. 2001).
Wykrywane sa rowniez tranzyty cial bedacych kandydatami na planety pozastoneczne na tle
ich macierzystych gwiazd (np. Udalski i in. 2002). W ramach projektu konstruowane sg réwniez
mapy ekstynkcji miedzygwiazdowej w kierunku centrum Galaktyki (Sumi 2004), jak réwniez
prowadzone sg pomiary astrometryczne pozwalajgce na wyznaczenie ruchéw wtasnych gwiazd
(Sumi i in. 2003). Drugim programem badawczym jest All Sky Automated Survey (ASAS,
Pojmanski 1997, 2002), ktory juz od dekady monitoruje jasnosci kilku milionow gwiazd ja-

$niejszych niz 14 magnitudo. Jego celem jest odkrywanie gwiazd zmiennych i analiza wszelkiej

http://archive.eso.org/dss/dss/



zmiennos$ci fotometrycznej na potudniowej potkuli nieba.

Z kolei jednym z najbardziej ambitnych przegladéw nieba jest Sloan Digital Sky Survey3.
W ramach przegladu planowane jest doktadne zbadanie jednej czwartej nieba przez okreslenie
polozenia i jasnosci setek milionéw cial niebieskich oraz wyznaczenie odleglosci do ponad
miliona galaktyk i kwazaréw. Zadania te sa realizowane od 1998 roku za pomocg 2,5 metrowego
teleskopu wyposazonego w duzych rozmiaréw kamere CCD oraz dwa spektrografy. W pierwszej
fazie projektu zakonczonej w 2005 roku zebrano wielobarwng fotometrie dla blisko 200 milionéw
obiektow i wykonano widma 675000 galaktyk, 90000 kwazarow i 185000 gwiazd. Dane te
zostaly wykorzystane zaréwno przy badaniach matych ciat Uktadu Stonecznego i pobliskich
gwiazd, jak i przy okre§laniu wielkoskalowej struktury Wszechswiata.

Przytoczone powyzej przyktady projektéw badawczych skutecznie realizujg zatozone przez
ich tworcow cele badawcze. I cho¢ jest jeszcze daleko od urzeczywistnienia idei gloszonej przez
prof. Paczyriskiego, moéwiacej o monitoringu catego nieba w czasie rzeczywistym, to jednak
konsekwentnie trwa proces zwiekszania kompletnoéci probek obiektéw réznych typow. Pozwoli

to niewatpliwie na uzyskanie catosciowego obrazu tego blizszego i dalszego Wszechéwiata.

1.2 Badania gromad otwartych

Gromady otwarte byly znane obserwatorom nieba juz od starozytnodci dzieki Plejadom, kto-
rych najjasniejsze gwiazdy sg z latwoscig widoczne nieuzbrojonym okiem. Do czaséw wy-
nalezienia teleskopéw, pozostate gromady gwiazd, jesli juz zostaly zauwazone, pozostawaly
rozmytymi, stabymi plamkami §wiatta na niebie. Obserwacje teleskopowe szybko uswiadomity
astronomom, ze istniejg dwa typy gromad gwiazd. Jedne z nich zawierajace setki tysiecy gwiazd
skupionych w regularnym, sferycznie symetrycznym systemie zostaly nazwane gromadami ku-
listymi. Inne, cechujace sie mniej bogata populacja tworzacych je gwiazd (od kilkudziesieciu
do kilku tysiecy) oraz czesto dosé¢ nieregularnym ksztaltem nazwano gromadami otwartymi,
nazywanymi réwniez gromadami galaktycznymi z uwagi na fakt, ze zwykle wystepuja w po-
blizu ptaszczyzny Drogi Mlecznej. Najjasniejsze z nich zostalty skatalogowane pod koniec XVIII
wieku w katalogu Messiera, a kolejne zebrano w katalogu NGC (New General Catalogue) pod
koniec XIX wieku. Przeprowadzono réwniez kilkadziesigt innych zakrojonych na wiekszg lub
mniejszg skale przegladéw poszukujacych i katalogujacych kolejne gromady.

Istniejg rowniez inne typy zgrupowan gwiazd — asocjacje — luzne, bardzo stabo zwigzane
grawitacyjnie grupy gwiazd o specyficznych cechach widmowych. Zajmujg one na niebie rozle-
gle obszary wyrédzniajace sie zwiekszong gestodciag wystepowania gwiazd typow widmowych O
i B (asocjacje OB) oraz gwiazd typu T Tauri (asocjacje T). Notuje sie rowniez wystepowanie

gromad otwartych w centrach niektérych asocjacji, co §wiadczy o tym, ze oba twory powstaly

3http://www.sdss.org/



wskutek tego samego aktu gwiazdotworczego.

Analiza statystyczna predkosci gwiazd w Galaktyce wykazala, ze niektore gwiazdy poru-
szajg sie w tym samym kierunku ze zblizong predkoscia. Gwiazdy takie tworza tzw. gromade
ruchomg. Najlepiej poznanym obiektem tego typu jest gromada ruchoma Hiady, ktérej gwiazdy
ulokowane s3 we wszystkich kierunkach od Stoiica i uczestniczg we wspdlnym ruchu wraz z gro-
mada otwartg Hiady. Gwiazdy te mogly byé¢ w przesztosci ze sobg zwigzane, a obecnie jedynym
tego $wiadectwem jest wspomniany wspolny ruch w Galaktyce.

Juz w 1767 roku John Michell oszacowal prawdopodobienistwo rowne jeden do p6t miliona,
ze taka grupa gwiazd jak na przyktad Plejady jest przypadkowym skupiskiem gwiazd na niebie.
Zaczeto zatem podejrzewac, ze gwiazdy w gromadach sg ze sobg fizycznie zwigzane. Wraz ze
wzrostem doktadnosdci astrometrycznej, zauwazono, ze gwiazdy gromad cechuja sie podobng
wartodcig ruchu wtasnego, a obserwacje spektroskopowe wykazaly wspoélng wartoéé predkodci
radialnej. Tym samym stalo sie jasne, ze gromady sktadajg sie z gwiazd, ktére narodzity sie
w tym samym czasie i miejscu w Galaktyce. Z tego powodu gromady staly sie szczegdlnie
waznym przedmiotem zainteresowan astronomoéw, poniewaz tworzace je gwiazdy potozone sa
w tej samej odlegtosci od Stonca?, posiadajg zblizony sktad chemiczny, sa w przyblizeniu tego
samego wieku®, a réznej masie. Dlatego mozne je traktowaé jako obserwacyjne laboratoria do
badania ewolucji gwiazdowe;j.

Gromady otwarte nie sg jednak obiektami tatwymi do obserwacji. Ich niezbyt liczne
gwiazdy potlozone sg zwykle na tle bardzo gestego pasa Drogi Mlecznej, dlatego przynalez-
no$¢ poszczegdlnych gwiazd do gromady nie moze by¢ okre§lona jedynie na podstawie danych
fotometrycznych. Przy okreslaniu prawdopodobienistwa przynaleznoéci danej gwiazdy do gro-
mady przydatne sg informacje o jej ruchu wlasnym i predkosci radialnej. Jednak zebranie tego
typu danych dla wszystkich gwiazd obserwowanych w polu gromady stanowi duze wyzwanie.

Obecnie skatalogowanych jest ponad 1700 gromad otwartych (Dias i in. 2002), z ktorych
tylko potowa zostala do tej pory zbadana i znane sg ich podstawowe parametry. Do parame-
trow tych zalicza sie rozmiar katowy na niebie, wielko$¢ absorpcji miedzygwiazdowe]j (poczer-
wienienia), odlegtosé¢, sktad chemiczny i wiek. Ta ostatnia cecha nie moze zostaé okreslona z
bezposrednich obserwacji, a jedynie przez ich poréwnanie z teoretycznymi przewidywaniami.

Z obserwacyjnego punktu widzenia gromade definiuje sie jako obszar o zwiekszonej gestosci
gwiazd w poréwnaniu z otoczeniem, a Srednica tego obszaru zwykle bywa utozsamiana z roz-
miarem katowym gromady. Latwo zatem jest spostrzec, ze wielkodé ta jest zalezna od zasiegu

instrumentu, ktérym dokonuje sie obserwacji. W gromadach gwiazd ilo§¢ gwiazd przewaznie

*Réznice w odleglosci zwigzane z rozktadem przestrzennym gwiazd w obrebie samej gromady sa zaniedby-
walne przy odleglosciach powyzej 300 pc

SRozrzut wieku gwiazd danej gromady moze siega¢ do kilku milionéw lat, zwigzany jest z niejednorodnogcia
czasowy, procesow gwiazdotworczych i jest istotny jedynie w badaniach bardzo mlodych systeméw liczacych

mniej niz 10 milionéw lat.



rosnie wraz ze spadkiem ich jasno$ci obserwowanej, dlatego wiekszy zasieg przegladu umoz-
liwia wyrazistsze wyodrebnienie gromady z tta galaktycznego. Ponadto efekty dynamiczne
zachodzgce w obrebie gromady, daza do skupiania gwiazd jasniejszych (o wiekszych masach)
w obszarach centralnych, natomiast gwiazdy o mniejszych jasnosciach (i masach) kieruja do
obszaréw zewnetrznych. Zatem ograniczony zasieg nie pozwala na detekcje gwiazd najbardziej
oddalonych od centrum, przez co rozmiar systemu moze byé¢ zanizony. Nie bez znaczenia jest
takze zakres dtugoéci fali, w ktérym gromadzi sie dane. Gromady obserwowane w podczer-
wieni przejawiaja tendencje do bycia wiekszymi niz wynika to z danych zebranych w dziedzinie
optycznej z tych samych powodéw, jakie zostaly nadmienione powyzej (Sharma i in. 2006).

Skala odleglosci do gromad otwartych opiera sie o bezposrednie pomiary odlegtosci do
najblizszych gromad takich jak Hiady czy Plejady (Stauffer i in. 2000). W ich przypadku
wykorzystane mogg by¢ techniki astrometryczne bazujgce na pomiarze paralaksy trygonome-
trycznej. Do innych gromad, w przypadku ktorych dotychczasowe metody bezposrednie zawo-
dzg, odleglosci wyznaczane sg poprzez dopasowywanie potozenia teoretycznego ciggu gtéwnego
na diagramie barwa-jasnos¢ do danych obserwacyjnych. Wymagana zatem jest dobrej jakosci
fotometria wielobarwna dla jak najwiekszej ilosci gwiazd — cztonkow gromady. Metoda ta za-
ktada, ze uzyskane dane fotometryczne sg prawidtowo skalibrowane, poczerwienienie doktadnie
wyznaczone, a metaliczno$é¢ zostata wyznaczona innymi (spektroskopowymi) metodami i jej
wplyw zostat prawidtowo uwzgledniony w modelach teoretycznych.

Dla bliskich i bogatych w gwiazdy gromad, dla ktérych dostepna jest fotometria w nie-
rzadko kilku systemach fotometrycznych, metoda dopasowywania izochron teoretycznych daje
odlegtosci wyznaczone z dokladnoscia do 5% czyli okoto 0,1 magnitudo w module odlegtosci
(Stauffer i in. 2000). Odleglos¢ uzyskana tg metoda dla pobliskich Plejad wynosi 130 pc i jest
wyraZznie wieksza od wyniku 118 pc uzyskanego z pomiaréw trygonometrycznych wykonanych
w ramach misji Hipparcosa. Gdyby ten ostatni wynik bylby prawdziwy, obserwowany cigg
gltowny gromady powinien by¢ obnizony 0,3 mag w pordéwnaniu do przewidywan teoretycz-
nych (Stauffer i in. 2000). Tego typu rozbieznos$é mogta sugerowaé, ze przyjete modele nie sg
prawidtowe i nie uwzgledniaja we wlasciwy sposéb efektéw zwigzanych z metalicznodcig czy
obfitoscig helu. Wyznaczenie odleglosci metodg opierajaca sie o ruchy wtasne gwiazd tworza-
cych Plejady, potwierdzily jednak wyniki uzyskane z dopasowania przewidywan teoretycznych
wskazujac na wystepowanie btedu systematycznego w danych pochodzacych z satelity.

Metoda najczesiciej wykorzystywang do okreélenia wieku gromad jest dopasowywanie izo-
chron teoretycznych do danych obserwacyjnych. Najistotniejsze w tym modelowaniu sg gwiazdy
potozone w poblizu punktu odejsécia od ciggu gléownego. W zaleznosci od jakosci danych oraz
rodzaju uzytych modeli teoretycznych, uzyskane wyniki mogg sie rézni¢ nawet o czynnik 2.

Wprowadzenie do modeli teoretycznych efektu overshootingu® pozwolito lepiej odtworzyé mor-

5W gwiazdach o masach wiekszych niz 1 M rozwija sie konwektywne jadro, ktérego komorki uczestniczace



fologie ciagu gtéwnego w podblizu punktu odgiecia. Co wiecej, dzieki wysokiej jakosci danym
mozliwa stala sie empiryczna ocena wielkodci tego efektu majaca na celu poprawe danych
modelowych (Friel 1995).

Dla oceny wieku bardzo mtodych gromad wykorzystuje sie gwiazdy dopiero co zmierzajace
w kierunku ciagu gltéwnego lub wtasnie na niego wkraczajace. Wyznaczenie potozenia punktu,
w ktéorym w gwiazdach rozpoczynaja sie reakcje przemiany wodoru w hel, moze by¢ trakto-
wane jako wyznacznik wieku poprzez poréwnanie z teoretycznymi Sciezkami wczesnych etapow
ewolucji gwiazdowe;j.

W przypadku gromad starszych mozliwe jest wyznaczenie ich wieku na podstawie cech mor-
fologicznych diagramu barwa-jasnos¢ takich jak wzgledne polozenie punktu odgiecia i gwiazd
wyewoluowanych (Friel 1995 i zawarte tam referencje).

Do wyznaczania wieku gromad otwartych wykorzystuje sie takze metody bazujgce na spek-
troskopowej ocenie obfitoéci litu w gwiazdach mato masywnych. Jak wykazaly badania, wiek,
w ktorym gromady staja sie wystarczajaco gorace, aby w swoich jadrach rozpoczaé destrukcje
litu w wyniku reakcji jadrowych (a dzieje sie to w temperaturze powyzej 2,5 x 10 K), jest
funkcjg masy. Rozpoczecie ,spalania” litu powoduje szybkie obnizenie jego obfitosci w calej
objetosci gwiazdy (w tym réwniez na powierzchni, ktora jest bezposrednio obserwowana), po-
niewaz gwiazdy te s w calosci konwektywne i zachodzi w nich silne mieszanie materii. Ocenia
sie, ze reakcje z udzialem litu moga zachodzi¢ do 100 milionéw lat, az do calkowitego jego
wyczerpania. Wiek Plejad wyznaczony ta metods wyniést 125 x 10° lat i jest poréwnywalny
z wartoscia wynikajaca z dopasowania izochrony, réwng 110 x 10° lat (Stauffer i in. 2000 i
zawarte tam referencje).

Calosciowy obraz gromady dopelnia funkcja masy bedaca relacja opisujgca rozktad popu-
lacji gwiazdowej tworzacej gromade. Jest ona wyskalowana w ilosci gwiazd na jednostkowy
przedzial masy i otrzymuje sie jg z wyznaczanej bezpodrednio z obserwacji funkcji jasnosci
poprzez transformacje tej ostatniej na podstawie relacji jasno§é-masa. Niestety znaczna czesé
prac poswieconych gromadom otwartym koriczy sie jedynie na wyznaczeniu ich funkcji jasnoéci.
7 postaci funkcji masy mozna nie tylko oszacowaé catkowity mase gromady oraz liczebnoéé jej
cztonkow, ale takze charakteryzowaé stan zaawansowania jej ewolucji dynamiczne;j.

W 1955 roku Edwin Salpeter (1955) zaproponowat dla gwiazd o masach M wiekszych od

masy Stonica uzywang do obecnej chwili posta¢ funkcji masy
(M) = oM 2% (1.1)

Funkcja w powyzszej postaci jest znana jako funkcja Salpetera i wydaje sie mie¢ uniwersalny

w ruchu konwentywnym przekraczaja dzieki swojej bezwladnosci granice pomiedzy konwektywnym jadrem a
znajdujacy sie nad nim warstwa promienista. W rezultacie zwieksza sie masa jadra gwiazdy na ciagu gtéwnym,
dzieki czemu reakcje jadrowe moga trwaé dluzej (wiecej materii) i gwiazda zachowuje si¢ jak gwiazda bardziej

masywna z modeli nieuwzgledniajacych overshootingu (Friel 1995 i zawarte tam referencje).
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charakter. Choé¢ obserwuje sie odstepstwa od niej, to jednak mozna uznaé jg za niezalezng
poczawszy od obszaréw formowania sie gwiazd w oblokach molekularnych, a koniczac na boga-
tych gromadach gwiazd i gwiazdach pola (Kroupa 2002). Miller i Scallo (1979) wykazali, ze dla
mas ponizej masy stonecznej funkcja ta staje sie bardziej stroma. W $wietle ostatnich badan
nachylenie uniwersalnej funkcji masy wydaje sie by¢ jeszcze bardziej strome dla bardzo mato
masywnych gwiazd o masach ponizej 0,5 masy Storica (Kroupa 2001). Natomiast przebieg
funkcji masy dla obiektéw o masach ponizej 0,08 M — brazowych kartéw — nadal pozostaje
nierozstrzygniety.

Poczatkowe analizy funkcji masy gromad otwartych wskazywaly na deficyt gwiazd mato
masywnych w poréwnaniu z ttem galaktycznym. Wyniki te okazaly sie jednak bledne, poniewaz
obszary porownawcze (tta galaktycznego) byly wybierane zbyt blisko gromad i pokrywaly sie
z ich zewnetrznymi obszarami zawierajacymi wskutek mechanizmu segregacji masy nadwyzke
gwiazd mato masywnych (Stauffer i in. 2000). Jak pokazuje przytoczony powyzej przyktad,
bardzo istotne przy wyznaczaniu funkcji masy gromady jest uprzednie doktadne wyznaczenie
jej centrum oraz okreslenie jej granic. Innym istotnym przy redukcji materiatu obserwacyjnego
czynnikiem jest kompletno$é funkcji jasnogci. Na skutek skoniczonej rozdzielczosci katowej in-
strumentu i niepunktowych obrazéw gwiazd, cze$é¢ z nich moze nie zosta¢ wykryta na skutek
wzajemnego naktadania sie i zastaniania. Efekt ten moze by¢ szczegoblnie istotny w obszarach
bardzo gestych i powinien zostaé¢ uprzednio zbadany, a nastepnie uwzgledniony przy konstru-
owaniu funkcji masy. Na ostatateczng postaé¢ funkcji masy wpltyw ma réwniez odsetek gwiazd
podwojnych i wielokrotnych.

W czasie ewolucji gromady jej funkcja masy ulega zmianie na skutek proceséw dynamicz-
nych zachodzacych w obrebie uktadu. Poczatkowa funkcja masy (Initial Mass Function) opi-
sujaca rozktad gwiazd poszczegélnych mas w momencie narodzin gromady mogta zatem mieé
postac¢ inng od obecnie obserwowane;j.

W przypadku znacznej czesci badan gromad, otrzymane funkcje jasnosci (a tym samy funk-
cje masy) bazujg na stosunkowo niewielkim przedziale jasnosci (masy) obserwowanych gwiazd.
Dlatego otrzymana przez ekstrapolacje funkcji masy masa catkowita gromady obarczona jest
duza niepewno$cig wynikajaca z zatozonego przebiegu funkcji masy dla gwiazd mato masyw-
nych. Réwniez brak informacji o liczebnosci gwiazd podwdjnych i wielokrotnych w gromadzie
wprowadza dodatkows niepewnos$é do wyniku. Dlatego otrzymang wartosci nalezy traktowaé

jedynie jako oszacowanie masy catkowitej gromady.

1.3 Klasyfikacja i morfologia

Schemat klasyfikacji gromad otwartych zostal opracowany przez amerykariskiego astronoma

Roberta Trumplera w 1930 roku i nazwany jego nazwiskiem. Pierwsza cyfra, zwykle rzymska
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okredla stopieri koncentracji gwiazd gromady od I w przypadku najbardziej skoncentrowanych
skupisk do IV dla tych o najmniejszej koncentracji. Kolejna liczba koduje zakres jasnosci
gwiazd tworzacych gromade od 1 w przypadku waskiego zakresu do 3 oznaczajgcej szeroki
zakres. Na trzecim miejscu kodowana jest liczba potencjalnych gwiazd wchodzacych w sktad
gromady. Jesli jest ich mniej niz 50 gromada jest uboga i oznaczana litera p (ang. poor). Sred-
nio bogata gromada zawierajaca od 50 do 100 gwiazd oznaczana jest literg m (ang. moderately).
Litera r (ang. rich) zarezerwowana jest dla bogatych gromad zawierajacych co najmniej 100
gwiazd. Jezeli w obszarze gromady wystepuja obiekty mglawicowe, informacje o tym oznacza
sie litera n (ang. nebulosity). Dla przyktadu Plejady zostaly sklasyfikowane jako I3rn (silnie
skoncentrowane i bogate w gwiazdy w zauwazalng mgtawica), a gromada M67 — mniej skon-
centrowana, cho¢ réwnie bogata w gwiazdy i cechujaca sie szerokim zakresem obserwowanych
jasnosci gwiazd — jako II3r.

Wérod gromad otwartych znajduja sie zaréwno uktady kilkudziesieciu luzno zwigzanych
ze sobg gwiazd, jak i skupiska kilku tysiecy gwiazd. W ich obrebie mozna wyr6znié czesé
centralng — tzw. jadro, gdzie ilo§¢ gwiazd na jednostke objetosci jest najwieksza, a takze
luzng cze$¢ zewnetrzng — korone stopniowo rozmywajaca w kierunku od centrum systemu i
przechodzaca w tto tworzone przez gwiazdy Galaktyki. Typowy promien jadra wynosi okoto 1
pc, a korona rozciagga sie do 2-3 pc od centrum, cho¢ obserwowane sg gromady przynajmniej
dwukrotnie wieksze, jak i skrajnie malej érednicy zaledwie 1-2 pc.

7, obserwacyjnego punktu widzenia, badanie morfologii gromady moze by¢ realizowane po-
przez analizowanie ilosci gwiazd przypadajacych na jednostke powierzchni na sferze niebieskiej
w roznych jej obszarach. King (1962) zauwazyl, ze jesli rozwazy¢ érednia gesto$¢ powierzch-
niowg p w funkcji odlegltosci r od centrum, to dla systeméw gwiazdowych takich jak kartowate
galaktyki eliptyczne, gromady kuliste oraz gromady otwarte, moze by¢ ona przyblizona empi-

ryczng formuly postaci

1 1 2
(r) = f < - - ) : (1.2)
PO 2 1 (o

D=

W powyzszym wzorze 7. jest charakterystyczng skalg odlegto$ciows — tzw. promieniem jadra, a
r¢ jest promieniem plywowym, w ktérym zewnetrzne sity grawitacyjne pochodzgce od otoczenia
galaktycznego staja sie dominujace. Tym samym gwiazdy, ktore przekroczyly ten promieri
przestaja by¢ zwigzane grawitacyjnie z gromada. Jedli r; jest duzo wieksze od r., wowczas fy
moze by¢ zinterpretowane jako gesto$¢ powierzchniowa w centrum systemu, natomiast p(r.) =
% fo. Jedli r. jest mate w poréwnaniu z catkowitym rozmiarem gromady, uktad ten jawi sie
jako znacznie skoncentrowany.

W przypadku gromad otwartych gesto$¢ powierzchniowa gwiazd jest niewielka, a w ob-

szarach zewnetrznych fluktuacje pochodzace od tla galaktycznego stajg sie stosunkowo silne,
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dlatego préba dopasowania do danych obserwacyjnych réwnania (1.2) zwykle dostarcza niere-
alnie duzych wartosci r; (Katuzny i Udalski 1992). W takich przypadkach do opisu morfologii
gromady stosuje sie uproszczong wersje rownania (1.2) w postaci ograniczong do dwoch para-

metrow

p(r) = fo (W) . (1.3)

Jak nalezalo sie spodziewaé, majac na uwadze niewielky ilo§é gwiazd tworzacych gromady
otwarte oraz ich podatno$é na deformacje zwigzane z oddzialywaniem grawitacyjnym z otocze-
niem, morfologia wiekszosci gromad otwartych dalece odbiega od opisanego powyzej modelu
sferycznie symetrycznego. Obserwuje sie gromady, ktorych ksztalt o wiele lepiej moze byé

opisany na przyktad elipsa (Chen i in. 2004).

1.4 Tlo$¢ gromad i ich rozklad w Galaktyce

Obecnie znanych jest ponad 1700 gromad otwartych polozonych w naszej galaktyce. Jednak ich
catkowita liczba jest z pewnoscig znacznie wieksza — szacuje sie, ze nawet 10 razy wieksza (Dias
iin. 2002). W galaktykach spiralnych, gromady otwarte obserwuje sie w ramionach spiralnych
— miejscach o zwiekszonej gestosdci gazu miedzygwiazdowego, w ktoérych z wieksza tatwosciag
zachodzg procesy gromadotworcze. W Drodze Mlecznej gromady otwarte sg obiektami §wietnie
nadajacymi sie do badan struktury ramion spiralnych i wyznaczania krzywej rotacji galaktyki
oraz metalicznosci w roznych jej regionach (Friel 1995). W galaktykach nieregularnych gromady
otwarte wystepuja w calej objetosci koncentrujac sie w obszarach o najwiekszej gestosci materii
miedzygwiazdowej. Natomiast w galaktykach eliptycznych nie sg notowane z tego powodu,
ze procesy gwiazdotworcze w tego typu galaktykach juz dawno ustaly, a istniejgce wczesniej
gromady otwarte zdazyly juz ulec rozpadowi.

Gromady otwarte sg skupione w poblizu plaszczyzny Galaktyki i rzadko sa oddalone od
niej o wiecej niz 55 pc. Jedynie gromady starsze wystepujg na wiekszych wysokosciach galak-
tycznych siegajacych nawet 375 pc. Ponadto gromady starsze czesciej wystepuja w zewnetrznej
czedci dysku Galaktyki, gdzie majg wieksze szanse na przetrwanie. W odleglosciach mniejszych
niz 7,5 kpc od centrum nie obserwuje sie ich wcale (Friel 1995). Dzieje sie tak prawdopodobnie
dlatego, ze sity ptywowe, przyczyniajace sie do rozpadu systeméw gwiazdowych, sg silniejsze
blizej centrum. Ponadto blizej centrum wystepujg masywne obloki materii miedzygwiazdowej,
ktorych oddziatywanie grawitacyjne z gromadami rowniez przyspiesza rozpad tych ostatnich.

Mtode gromady sa $wiadectwem niedawnych proceséow gwiazdotworczych w Galaktyce.
Wraz z obszarami HII (zjonizowanego wodoru), poprzez informacje o ich polozeniu, wieku i
ruchu przestrzennym, mogg zosta¢ wykorzystane do badan struktury spiralnej Galaktyki i jej
kinematyki (Russeil 2003, Dias i Lepine 2005).
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Do badan procesu formowania, struktury, dynamiki i ewolucji chemicznej dysku galaktycz-
nego bardziej przydatne sa gromady starsze niz Hiady czyli okoto 600 milionow lat (Hasegawa
i in. 2004). Bazujac w znacznej mierze na danych spektroskopowych, Friel (1995) potwier-
dzit istnienie gradientu metalicznosci wzdtuz odlegtosci od centrum Galaktyki. Choé¢ rozrzut
punktéw jest znaczny, metalicznosé przejawia tendencje do spadku w zewnetrznych obszarach
dysku. Pojawily sie jednak sugestie, ze obserwowany gradient nie ma charakteru ciggtego i
wynika z istnienia dwoch obszaréw o réznej metalicznosci, w obrebie ktérych metalicznoéé wy-
daje sie by¢ w miare jednorodna. Granica miedzy tymi dwoma obszarami mialaby przypadaé
w odleglosci 10 kpc od centrum Galaktyki (Twarog i in. 1997). Spostrzezenia tego jednak
wydaja sie nie potwierdza¢ kolejne badania (Chen i in. 2003, Hasegawa i in. 2004).

Przeciwstawne wyniki otrzymuje sie réwniez w badaniu gradientu metalicznosci w skali
,pionowej” — prostopadtej do ptaszczyzny dysku galaktycznego. Friel (1995) nie zauwazyt zmian
metalicznoéci wraz z wysokoscig ponad ptaszczyzng dysku, natomiast inni autorzy odnotowali
spadek metalicznosci wraz z wysokoscig (Piatti i in. 1995, Chen i in. 2003).

Badania obfitosci metali w gwiazdach w ogélnosci wskazujg, ze wraz z postepujacym wie-
kiem spada ich metaliczno$¢. Efekt ten jest oczekiwanym nastepstwem wzrostu obfitosci me-
tali w dysku galaktycznym z czasem w wyniku ewolucji gwiazdowej. Pojawilty sie takze prace
wskazujace na brak tego typu relacji w przypadku gwiazd znajdujacym sie w bezposrednim
sgsiedztwie Storica (Chen i in. 2003 i zawarte tam referencje). Oczekiwana relacja jest jednak
zauwazalna w przypadku gromad otwartych, choé zaznaczyé¢ nalezy, ze jest ona bardzo staba,

a rozrzut punktow pomiarowych jest znaczny (Chen i in. 2003).

1.5 Proces powstawania gromad otwartych

Powstanie gromady gwiazd rozpoczyna sie od kolapsu grawitacyjnego czeéci olbrzymiego ob-
toku molekularnego materii miedzygwiazdowej na skutek zaistnienia w nim niestabilnosci gra-
witacyjnej. Masy tego typu oblokéw oceniane sg na 102 — 10° mas Storica. O tym, czy dana
konfiguracja gazowa — dla uproszczenia izotermiczna i sferycznie symetryczna — jest niesta-
bilna grawitacyjnie, rozstrzyga kryterium Jeansa moéwigce, ze oblok molekularny o gestosci p i
temperaturze T zapadnie sie, jesli jego masa bedzie wieksza niz masa Jeansa My o« T3/2p=1/2,
Kolaps moze nastapi¢ w sposéb samoistny poprzez utrate energii wewnetrznej obloku, poprzez
zaistnienie niestabilnogci zwigzanej z polem magnetycznym lub pojawieniem sie turbulencji.
Moga go réwniez wywolaé czynniki zewnetrzne takie jak oddzialtywania grawitacyjne z innymi
masywnymi obiektami lub fale uderzeniowe powstale na skutek wybuchu w poblizu superno-
wej. Oblok molekularny w czasie zapadania ulega fragmentacji na coraz to mniejsze czedci,

ktore ostatecznie osiagaja masy rzedu mas pojedynczych gwiazd (Klessen i in. 1998).

Kiedy rozbtyskaja najbardziej masywne gwiazdy OB, emituja one promieniowanie ultrafio-
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letowe jonizujgce otaczajacy osrodek. Powstaja w ten sposoéb obszary zjonizowanego wodoru
charakterystyczne dla obszaréow gwiazdotwérczych. Wiatry gwiazdowe z masywnych gwiazd
oraz ci$nienie promieniowania wydmuchuja pozostaly po procesie gwiazdo tworczym gaz. Po
kilku milionach lat pojawiaja sie pierwsze supernowe, ktore rowniez przyczyniaja sie do usuwa-
nia resztek materii protogwiazdowej i proces gwiazdotwdrczy ustaje. Szacuje sie, ze mniej niz
10% poczatkowej masy obtoku zamienia sie w gwiazdy — reszta trafia z powrotem do osrodka
miedzygwiazdowego. Zaréwno obserwacje (choc nie wszystkie), jak i pewne przewidywania
teoretyczne, wskazuja, ze gwiazdy bardzie] masywne powstaja znacznie bardziej gwaltownie
niz gwiazdy mniej masywne i jako pierwsze osiggaja stadium palenia wodoru na ciggu gtow-
nym (de la Fuente Marcos 2000). W bardzo mlodych gromadach obserwuje sie gwiazdy mniej
masywne dopiero zmierzajace w kierunku ciggu gléwnego.

Nie mozna wykluczyé, ze z jednego obloku molekularnego mogg powstaé przynajmniej dwie
gromady gwiazd. Na przyktad ruchy wtasne Hiad i M44 (Praesepe) wskazuja, ze gromady
te mogly powsta¢ w tym samym miejscu okoto 600 milionéw lat temu. Innym przyktadem
gromady podwdjnej sg h i x Persei oddalone od siebie o kilkaset lat §wietlnych.

Obserwacje mtodych gromad otwartych dostarczajg bezposrednich informacji o procesach
gwiazdotworczych takich jak liczebno$é gwiazd z poszczegbdlnych przedzialéw mas, odsetek
gwiazd podwdjnych réznych mas i rozktad ich parametréow orbitalnych, poczatkowy rozktad
predkosé rotacji gwiazd, sekwencja kolejnych aktéw gwiazdotwérczych w obrebie gromady czy
poczatkowa segregacja masy. Bardzo istotne sg badania poczatkowe]j funkcji masy (IMF —
Initial Mass Function), ktora jest jednym z podstawowych parametrow wpltywajacych na ewo-
lucje dynamiczng gromady (de la Fuente Marcos 2000). Mtode gromady otwarte umozliwiaja
badania zmiennosci IMF zaréwno w matych skalach przestrzennych, jak i w czasie, réznic po-
miedzy poszczegdlnymi systemami oraz miedzy gromadami a polem galaktycznym. Gwiazdy
znajdujace sie blizej centrum gromady maja szanse na zagarniecie wiekszej ilogci materii pro-
togwiazdowej niz gwiazdy powstale na obrzezach, gdyz w centrum gesto$¢ materii jest naj-
wieksza, a tym samym ,akrecja” jest najbardziej wydajna (Bonnell i in. 1997). Zatem gwiazdy
bardziej masywne powinny tworzy¢ sie czesciej w centrum gromady i juz od samych narodzin
gromady powinno w niej wystepowaé zjawisko segregacji masy. Powstanie gwiazdy bardzo
masywnych wymaga zaistnienia specyficznych warunkéw, poniewaz ci$nienie promieniowania
gwiazdy o masie okolo 10 My powinno powstrzymaé dalszg akrecje materii i wymieé¢ ja z
bezposredniego otoczenia gwiazdy. W obszarach centralnych gromady, gdzie gestos¢ gwiazd
jest najwieksza, dochodzi¢ moze do zderzeri gwiazd o masach od 2 do 10 M, prowadzacych w

ich konsekwencji do powstania gwiazd o masach nawet powyzej 50 My (Bonnell i in. 1998).
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1.6 Ewolucja dynamiczna

Gromady gwiazd uwaza sie za idealne laboratoria do badan dynamiki gwiazdowej. Sg one
stosunkowo prostymi uktadami cial, ktérych rozmiary liniowe mozna w zadowalajacym przy-
blizeniu pomingé w poréwnaniu z rozmiarami uktadu i uznaé¢ za masy punktowe. Ruchem
sktadnikéw rzadzi jedynie sita grawitacji. Dazieki temu mozliwe jest modelowanie dynamiki
calego systemu w czasie.

Wiekszo$é modeli dynamicznych zaktada, ze gromady stanowiag bezzderzeniowe uktady
gwiazd, w ktorych sity dziatajace na poszczegélne sktadniki majg charakter dtugodystansowy
i wynikajg jedynie z potencjatu grawitacyjnego pochodzgcego od pozostatych gwiazd. W takim

przypadku dynamike uktadu opisuje rownanie Boltzmanna postaci

af of
o TV Vet =0 (1.4)

gdzie f jest funkcja opisujaca gestos¢ gwiazd o okreslonej predkosci v w zadanym miejscu
uktadu, ® oznacza potencjal grawitacyjny, a t to czas (Binney i Tremaine 1987). Jednakze
bliskie spotkania sktadnikéw stopniowo zmieniajg ruch poszczegélnych gwiazd do tego stop-
nia, ze po pewnym czasie, zwanym czasem relaksacji tejqz, gwiazda zmieni swoja predkos$é o
warto$é¢ poréwnywalng z wartodcig poczatkowa. W ukltadzie zajdzie catkowita wymiana ener-
gii kinetycznej pomiedzy sktadnikami, a rozklad ich predkosci bedzie opisywany rozktadem
Maxwella (Binney i Tremaine 1987). Wowczas réwnanie (1.4) nie bedzie spelnione, a po jego
prawej stronie pojawi sie niezerowy wyraz opisujacy zmiany funkcji f wskutek wymiany ener-
gii kinetycznej sktadnikow w czasie wzajemnych spotkan (King 1980). Dla typowych gromad
kulistych t,eqe jest rzedu przynajmniej 10° lat i jest poréwnywalny z czasem ich istnienia.
Dzieki temu mozna uwazadé je za uktady kwasi-statyczne (King 1980). Natomiast w przypadku
gromad otwartych t,cjqz jest rzedu 107 lat, tak wiec wymiana energii w czasie bliskich spotkan
sktadnikéw staje sie istotna juz dla bardzo mtodych gromad.

Wymiana energii wskutek bliskich spotkan powoduje, ze kazda gwiazda zaczyna stopniowo
odbiega¢ od swojej poczatkowej orbity i struktura systemu staje sie coraz mniej zalezna od
warunkéw poczatkowych. Uklad ewoluuje w kierunku stanu o wyzszej entropii, co prowadzi do
wyodrebnienia sie matego, skoncentrowanego jadra w centrum oraz rozlegtej, rzadkiej korony.

Wymiana energii kinetycznej prowadzi do jej ekwipartycji pomiedzy poszczegdlnymi gwiaz-
dami, ktére majg rézne masy. Jesli zalozyé, ze poczatkowe potozenie gwiazdy i jej predkosé
nie zalezg od jej masy, ekwipartycja odbiera energie kinetyczng bardziej masywnym gwiazdom
(a tym samym posiadajacym najwiekszg energie kinetyczng), a przekazuje gwiazdom mniej
masywnym. Efekt ten powoduje, ze gwiazdy bardziej masywne ,zatapiajg sie” w centralnych
obszarach gromady, natomiast gwiazdy o mniejszych masach oddalaja sie na coraz wicksze

odlegtosci od centrum gromady. Tego typu segregacja masy jest czesto obserwowana w gro-
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madach otwartych i kulistych zaréwno w Galaktyce, jak i w Oblokach Magellana (Lamers i
in. 2006 i zawarte tam referencje).

Co jakis czas moze sie zdarzy¢, ze gwiazda uzyska energie wystarczajacg do przezwyciezenia
grawitacji gromady i w konsekwencji jej opuszczenia. Tego typu ,parowanie” gwiazd prowadzi
do powolnego rozpadu uktadu, a skala czasowa tego efektu jest rzedu 10%¢,¢jq, (Binney i Tre-
maine 1987). Szczegotowe kalkulacje wskazuja, ze proces ten po pewnym krytycznym czasie od
narodzin gromady zaczyna narasta¢ lawinowo. Co wiecej, segregacja masy zaczyna by¢ istotna,
kiedy znaczna cze$¢ masy gromady (okoto 17%) zostanie utracona, zupelnie niezaleznie od skali
czasowej rozpadu ukladu. Fakt posiadania przez gromade znacznego odsetku gwiazd podwdj-
nych moze znacznie przyspieszy¢ moment pojawienia sie segregacji masy (Lamers i in. 2006 i
zawarte tam referencje). Podejrzewa sie, ze przynajmniej w niektorych gromadach moze ist-
nieé segregacja masy juz od samego poczatku ich istnienia — tzw. poczatkowa segregacja masy
(primordial mass segregation), poniewaz gromady te sa znacznie mlodsze niz przewidywany
dla nich czas relaksacji.

Masa catkowita gromady wraz z postepujacym jej wiekiem maleje. Na te utrate masy
sktadaja sie dwa odrebne procesy (de la Fuente Marcos 2000). Pierwszy zwigzany jest z utratg
masy przez gwiazdy na skutek ich ewolucji gwiazdowej — wiatru gwiazdowego i odrzucania
otoczek w poznych stadiach ewolucji. Drugim procesem jest ,parowanie” sktadnikéw gromady.
Oba wymienione tu procesy majg jednak przeciwny wplyw na dynamike gromady. Utrata
masy na skutek proceséw gwiazdowych ma charakter dosé jednolity i zachodzi w obrebie calej
gromady. Najistotniejsza jednak jest w poczatkowych momentach istnienia gromady, kiedy
to w jej obrebie istniejg jeszcze bardzo masywne gwiazdy. Jak wiadomo gwiazdy te cechuja
sie najwieksza utrata masy. Jednoczesnie utrata masy wskutek ucieczki czlonkéw gromady
poczatkowo jest mato istotna, poniewaz — jak przewiduja modele — dopiero po uptywie czasu

7 zaczynajg zachodzi¢ pierwsze ucieczki gwiazd z gromady.

rzedu kilku wartoéci czasu przejscia
Kiedy juz do tego dojdzie, gwiazdy o masach powyzej 10 My zdaza zamienié¢ sie w gwiazdy
neutronowe. Utrata masy wskutek proceséw gwiazdowych z czasem zaczyna odgrywaé coraz
mniejszg role, a zwieksza sie wydajnoéé procesu ,parowania”. Jesli rozwazy¢ stosunek energii
kinetycznej do energii potencjalnej uktadu gwiazd, jaki stanowi gromada otwarta, utrata masy
wskutek procesow gwiazdowych przyczynia sie do wzrostu promienia catkowitego uktadu (gro-
mada staje sie coraz mniej zwigzana grawitacyjnie). Z kolei utrata masy na skutek ucieczki
sktadnikéw gromady daje przeciwny skutek — gromade opuszczajg gwiazdy z zewnetrznych
obszaréw i tym samym promien catkowity ukladu maleje. Innymi stowy, gromada w poczat-
kowym etapie swojego istnienia powinna zwieksza¢ rozmiary, a nastepnie po pewnym czasie je

zmniejszaé az do catkowitego rozpadu i zaniku.

" Crossing time — charakterystyczna skala czasowa zdefiniowana jako éredni czas potrzebny na przemierzenie

przez przecietng gwiazde calego ukladu.

17



Czes¢ gwiazd gromady moze tworzyé¢ uktady podwdjne. Spotkanie pojedynczej gwiazdy z
takim uktadem prowadzi do zmniejszenia badz zwiekszenia energii wigzania uktadu orbitalnego
kosztem energii kinetycznej gwiazd gromady. Efekt ten musi wplywaé na dalszag ewolucje dy-
namiczng gromady (Binney i Tremaine 1987). Dlatego odsetek gwiazd podwojnych w obrebie
gromady jest istotnym czynnikiem w czasie modelowania numerycznego dynamiki gromady (de
la Fuente Marcos 1996). Testy wykazaly, ze wplyw uktadéw podwojnych na dynamiczng ewo-
lucje gromad otwartych jest znaczenie mniejszy niz rezultaty ewolucji gwiazdowej. Niemniej
jednak wplywu tego nie mozna pomingé, a szczegdlne istotny wydaje sie byé w poczatkowych
etapach ewolucji dynamicznej. Obecno$é¢ ukladéow podwoéjnych w malto licznych gromadach
przyspiesza ich ewolucje, natomiast w bogatych gromadach wrecz przeciwnie — spowalnia. Za-
obserwowano réwniez, ze obecnos¢ bardzo masywnych uktadéw podwoéjnych przyspiesza rozpad
gromady (de la Fuente Marcos 1996).

1.7 Gwiazdy w gromadach

Gros gwiazd gromady stanowia gwiazdy ciagu gléwnego stopniowo przeksztalcajace swoje
zasoby wodoru w hel. Wiekszo$¢ tych gwiazd opusci gromade zanim osiggnie dalsze etapy
ewolucji. Obraz mtodych gromad zdominowany jest przez gorgce gwiazdy wczesnych typow
widmowych. Po kilkunastu badz kilkudziesieciu milionach lat, kiedy najbardziej masywne
gwiazdy zakonczg swoja ewolucje w postaci wybuchu supernowej zaczynaja dominowaé coraz
bardziej z6tte gwiazdy, a ze wzgledu na spowolnienie tempa ewolucji gwiazdowej i zwiekszenia
liczebnosci gwiazd odchodzacych od ciggu gléwnego zaczyna zarysowywaé sie na diagramie
barwa-jasnos¢ obszar czerwonych olbrzymoéw.

Wraz z wiekiem gromady obniza sie masa gwiazd odchodzacych od ciagu gléwnego i w gro-
madzie zaczynajg sie pojawiaé biale karly bedace koricowym stadium ewolucji gwiazd Srednio
i mato masywnych. Dotychczasowe badania wskazujg na deficyt bialych kartéw w groma-
dach otwartych w poréwnaniu z oczekiwaniami wynikajacymi z wieku gromady i oczekiwanego
poczatkowego rozktadu gwiazd poszczegélnych mas. Jako jedno z mozliwych wyjasniert tego
efektu proponuje sie nieznacznie asymetryczny odrzut otoczki czerwonego olbrzyma, dzieki
czemu jego jadro — biaty karzel moze zwiekszy¢ o kilka kilometréw na sekunde swoja predkosé,
co z kolei wystarcza do wyzwolenia sie z wiezéw grawitacyjnych systemu i w konsekwencji jego
opuszczenia.

Niektore gromady, pomimo swojego znacznie zaawansowanego wieku, posiadajg jasne go-
race gwiazdy. Na diagramie barwa-jasno$¢ gwiazdy te lokuja sie na ciggu gtéwnym za punktem
odejscia od ciagu glownego wiekszosci cztonkéw gromady. Zatem gwiazdy te wydaja sie byé
znacznie mtodsze od gromady, w ktorej wystepuja, i zostaly nazwane blekitnymi maruderami.

Prawdopodobnie sg one nowymi gwiazdami powstalymi po transferze materii z jednego do
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drugiego sktadnika uktadu podwoéjnego badz zlaniu sie dwoéch gwiazd wczeéniej tworzacych
ciasny uklad podwoéjny. Niektére z tego typu gwiazd przejawiaja zmiennoéé fotometryczna
typowa dla gwiazd typu 0 Scuti, co §wiadczy o tym, ze znajduja sie w obszarze niestabilno$ci
pulsacyjne;j.

Przewidywania teoretyczne sugeruja, ze znaczna czes$¢ gwiazd powinna tworzy¢ uktady po-
dwdjne lub wielokrotne. Obserwacje réznych gromad wskazuja, ze odsetek takich gwiazd waha
sie od 5 do 80% populacji wszystkich gwiazd i zaleza od warunkéw fizycznych (gtéwnie tem-
peratury) w obszarze formowania sie gwiazd (de la Fuente Marcos 2000). Proby oszacowania
populacji tego typu gwiazd moga bazowaé¢ na metodach fotometrycznych — poszukiwaniach
gwiazd zmiennych za¢mieniowych badz pomiarach szerokosci ciggu gtéwnego gromady na dia-

8. Niewatpliwie najbardziej rzetelng metoda jest detekcja tego typu

gramach barwa-jasno$c¢
gwiazd poprzez analize spektroskopowa, jednak jest ona zwykle ograniczona jedynie do najj-
$niejszych gwiazd.

Wykrycie wsréd sktadnikéw gromady gwiazd zmiennych daje mozliwosé ich doktadnego
przestudiowania. Z racji tego, ze ich parametry astrofizyczne takie jak catkowita moc promie-
niowania czy temperatura, sg znane na podstawie analizy gromady, mozliwe jest bezposrednie
sprawdzanie teorii na przyklad pulsacji czy ewolucji z uzyskanymi obserwacjami (Paunzen
i in. 2004). Zagadnienie to mozna odwroci¢ i wykorzysta¢ gwiazdy zmienne w gromadach
otwartych do usci§lenia parametréw astrofizycznych samych gromad.

W mtodych gromadach poszukiwane sa masywne gwiazdy pulsujace typu widmowego B —
B Cefei i gwiazdy typu SPB — wolne niebieskie pulsatory (Slowly Pulsating B stars). Tego typu
studia nie tylko dostarczajg informacji o podstawowych parametrach astrofizycznych monito-
rowanych gromad takich jak wiek i metalicznoéé, ale takze identyfikujg gwiazdy zmienne do
badan astrosejsmologicznych, ktére moga byé¢ wykorzystane do weryfikacji modeli teoretycz-
nych wnetrz gwiazd goracych (Pigulski i in. 1995, Jerzykiewicz i in. 1996).

Z kolei starsze, przewaznie bogate w gwiazdy gromady sg monitorowane pod katem detekcji
uktadéw kontaktowych. Celem tego typu badan jest proba odpowiedzi na nastepujgce pytania

zwigzane z powstawaniem i ewolucjg uktadéw kontaktowych (Kaluzny i in. 1993):
e czy wszystkie stare gromady otwarte posiadaja bogatg populacje uktadéw kontaktowych,

e jaki jest wiek graniczny gromad, po ktérym nastepuje lawinowy wzrost liczebnosci po-

pulacji uktadéw kontaktowych,

e czy gwiazdy zwane niebieskimi i z6ltymi maruderami faktycznie powstaly z uktadéw

8Populacja gwiazd podwojnych o réwnych masach bedzie lokowata sie na diagramie barwa-jasnosé réwnolegle
do $ciezki ewolucyjnej gwiazd pojedynczych, i bedzie przesunieta o 0,75 magnitudo w kierunku wiekszych
jasnosci. Tym samym obszar woko6l punktu odej$cia od ciggu gléwnego, w ktérym dokladnosé jest niezwykle

istotna dla prawidlowego okreslenia wieku gromady, staje si¢ bardziej rozmyty (Friel 1995).
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kontaktowych,
e w jakim miejscu na diagramie barwa-jasnos¢ gromady lokujg sie uktady kontaktowe,

e jakie s proporcje uktadéw kontaktowych i krotkookresowych uktadéw rozdzielonych.
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Rozdzial 2

Material obserwacyjny 1 jego redukcja

2.1 Instrument

Teleskop Schmidta-Cassegraina (TSC90) jest instrumentem mogacym pracowac¢ w dwéch konfi-
guracjach — jako kamera Schmidta o érednicy sferycznego zwierciadta 90 cm, §rednicy ptyty ko-
rekcyjnej 60 cm i ogniskowej 180 cm lub w uktadzie Cassegraina o ogniskowej 1350 cm. Teleskop
zostal ulokowany w Obserwatorium w Piwnicach w 1962 roku i poczatkowo byl wykorzysty-
wany do Widmowego Przegladu Drogi Mlecznej z wykorzystaniem pryzmatéw obiektywowych.
W 1974 roku Obserwatorium otrzymato tzw. Kanadyjski Spektrograf Kopernikowski wykonany
przez G. A. Bradleya i E. H. Richardsona z Dominijnego Obserwatorium Astronomicznego w
Wiktorii w Kanadzie. Od tego momentu staly sie mozliwe obserwacje spektroskopowe w wyz-
szej dyspersji. Pod koniec lat dziewieédziesigtych minionego wieku zmodernizowano spektro-
graf umieszczajac w jego wnetrzu nowy detektor — kamere CCD — w miejscu przestarzatych juz
klisz fotograficznych. Teleskop od tego momentu pracowat jedynie w konfiguracji Cassegraina
i wykorzystywany byt do obserwacji spektroskopowych.

Pod koniec 2004 roku lustro gtéwne teleskopu zostalo poddane realuminizacji, co znacznie
zwiekszylo jego zasieg. Przeprowadzane kilka miesiecy wczes$niej testy z konfiguracjg Schmidta
i detektorem CCD w ognisku gléwnym potwierdzily uzytecznosé teleskopu jako kamery szero-
kokatnej. W potowie 2005 roku zainstalowano w okolicach ogniska gtownego tzw. splaszczacz
pola — soczewke korygujaca krzywizne pltaszczyzny ogniskowej, a w ognisku umieszczono du-
zych rozmiaréw matryce CCD.

Obecnie teleskop pracuje regularnie w trzech konfiguracjach sprzetowych zaleznych od fazy
Ksiezyca. W okresie dwoch tygodni w okolicach peilni wykonywane sg obserwacje spektro-
skopowe w konfiguracji Cassegraina. Natomiast czas w okolicach nowiu przeznaczony jest
na prowadzenie obserwacji w ukladzie kamery Schmidta, zaréwno fotometrii — obrazowania
szerokich pol jak i spektroskopii bezszczelinowej niskiej rozdzielczosci z uzyciem pryzmatéw

obiektywowych.

21



Materiat obserwacyjny prezentowany w ramach tej pracy otrzymano za pomocy teleskopu w
konfiguracji Schmidta w trybie obrazowania. Detektorem zainstalowanym w ognisku gtéwnym
teleskopu byta duzych rozmiaréw kamera CCD SBIG STL-11000M. Jej matryca ma rozmiary
4008 na 2672 pikseli o rozmiarze boku pojedynczego piksela rownym 9 pm. Przektada sie to na
rozmiary liniowe 36 na 24,7 mm. Pole widzenia instrumentu wynosi 71,8 na 47,8 minuty tuku,
przy czym detektor jest zamontowany w taki sposéb, ze jego dluzszy bok jest prostopadty
do ptaszczyzny rownikowej. Skala obrazu wynosi 1,08 sekundy tuku na piksel. Kamera jest
wyposazona w koto z filtrami UBVR w systemie Johnsona-Cousinsa. Matryca schtadzana
jest termoelektrycznie do temperatury 45°C ponizej temperatury otoczenia, cho¢ w praktyce
z uwagi na zamknietg konstrukcje teleskopu i zwigzany z tym problem z odprowadzeniem
ciepta, temperatura robocza detektora byta jedynie o 20-25°C nizsza od temperatury panujacej
wewnatrz koputy.

Otrzymywane obrazy nieba cechujg sie wystepowaniem silnego winietowania przejawiaja-
cego sie spadkiem natezenia $wiatla w rogach o 50% w poréwnaniu z obszarem centralnym.
Efekt ten powstaje na otworze wejsciowym kamery CCD i zwigzany jest z silng zbieznogciag
wigzki optycznej, ktorej brzegowa czesé jest zatrzymywana na obudowie detektora. Na rys. 2.1
przedstawiono usredniong klatke kalibracyjna typu plaskiego pola (mediana z 5 pojedynczych
ekspozycji) otrzymang w filtrze V. Wspomniany efekt silnego winietowania, ktéry moze znacz-
nie pogorszy¢ jakosé fotometrii, dotyczy jedynie niewielkiej, skrajnej czesci obrazka. Wewnatrz
kota o $rednicy poréwnywalnej z dlugoscig krétszego boku matrycy, efekt winietowania nie
przekracza 3% wartosci w centralnej czesci klatki.

Niedoktadnoéci w prowadzeniu teleskopu za ruchem dobowym nieba ograniczyly czas naj-
dhuzszych ekspozycji, na ktérych obrazy gwiazd byly w przyblizeniu kotowe. W rezultacie
przeprowadzonych testéw maksymalny czas ekspozycji niezalezny od deklinacji ustalono na
600 s.

Uktad optyczny TSC nie byt wolny od wad przejawiajacych sie deformacjg profilu obser-
wowanych gwiazd. Wyrézniono dwa zasadnicze efekty powodujace odchylenia od idealnych
symetrycznych obrazéw gwiazd. Pierwszy, wyraznie widoczny na wszystkich obrazach, byt
nastepstwem aberracji optycznej zwanej komg, przejawiajacej sie tym, ze obrazy gwiazd maja
ksztalt przecinka lub komety. Stopien tego znieksztalcenia jest tym wiekszy im dalej od osi
optycznej uktadu znajduje sie zrodto $wiatta. Drugi, mniej istotny, zwiagzany jest z brakiem
idealnej powtarzalnogci rekonfiguracji optyki teleskopu w czasie kolejnych sesji obserwacyj-
nych. Pomimo podjetych staran plaszczyzna detektora nie byta poltozona idealnie rownolegle
do plaszczyzny ogniskowej instrumentu i wzgledne nachylenie obu plaszczyzn bylo rézne w

kolejnych sesjach obserwacyjnych.
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Rysunek 2.1: Obraz klatki kalibracyjnej tzw. ptaskiego pola. Widoczny jest silny efekt winie-
towania dochodzgcy na brzegach do 50%.

2.2 Kryterium selekcji gromad

Doboru gromad otwartych do obserwacji dokonano na podstawie kryteriéw wymienionych po-
nizej opierajac sie o kompilacje New catalog of optically visible open clusters and candidates
(Dias iin. 2002), ktorej uaktualniane wersje sa dostepne na stronie internetowej projektu Open
clusters and Galactic structure®.

Pierwszym uzytym kryterium byto polozenie gromady na niebie. Aby unikngé obserwa-
¢ji na stosunkowo duzych odleglo$ciach zenitalnych, postanowiono wyselekcjonowaé tylko te
obiekty, ktore w czasie gérowania moga by¢ obserwowane w Obserwatorium w Piwnicach przy-
najmniej 45 stopni nad horyzontem. Zwazywszy, ze szerokos$¢ geograficzna obserwatorium
wynosi 53°N, przyjeto, ze pod uwage beda brane jedynie gromady o deklinacji wiekszej od
+10°.

Kolejne kryterium wigzalo sie z polem widzenia instrumentu. Aby zarejestrowaé na jednej
ramce CCD calg gromade wraz z jej mozliwg korong, z probki usunieto obiekty o $rednicy
wiekszej niz 20 minut katowych. Z drugiej strony, majac na uwadze wystepujacy w Obserwa-
torium znaczny seeing, zwykle wynoszacy powyzej 5 sekund katowych, w probce nie znalazty
sie gromady o $rednicy katowej mniejszej od 5 minut.

Wyselekcjonowana na podstawie powyzszych dwoch filtréw probke liczaca 295 gromad pod-
dano nastepnie wizualne]j inspekcji na podstawie ich obrazéw zaczerpnietych z Digitized Sky
Survey?. Wobec znacznego i zmiennego seeingu w Obserwatorium Astronomicznym w Piwni-

cach z probki usunieto gromady bardzo bogate w gwiazdy i jednoczes$nie o stosunkowo matych

"http://www.astro.iag.usp.br/ wilton/
http://archive.eso.org/dss/dss/
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rozmiarach katowych, aby uniknaé zlewania i nakladania sie obrazéw gwiazd. Mogloby to
prowadzi¢ do niewykrycia wszystkich cztonkéw gromady i w konsekwencji zanizenia takich
parametrow jak catkowita masa gromady czy liczba tworzacych ja gwiazd. Z probki usunieto
takze duze, skrajnie luzne obiekty, dla ktérych analiza diagraméw barwa-jasnosé bytaby znacz-
nie utrudniona z uwagi na znaczny wklad gwiazd tlta. Wérod tego typu gromad znalazto sie
wiele uktadéw zarysowanych na niebie jedynie przez kilkanadcie stosunkowo jasnych gwiazd,
przewaznie bez zauwazalnego wkladu gwiazd stabszych. Obiekty tego typu, o ile nie stanowig
jedynie przypadkowego skupiska niezwigzanych ze sobg fizycznie gwiazd, moga by¢ pozostato-
$ciami po gromadzie (OCR — Open Cluster Remnant). Dlatego tez z probki usunieto gromady,
dla ktorych oszacowana liczba tworzacych je gwiazd byla mniejsza od 20.

Ostatnie zastosowane kryterium bylo zwigzane z zasiegiem teleskopu wyznaczonym na
18,5-19,5 mag. Spowodowalo ono, ze do ostatecznej listy wyselekcjonowanych gromad za-
kwalifikowano te, ktérych najjasniejsze gwiazdy byly nie stabsze od okoto 16 mag w V. W ten
sposOb zapewniono minimalng obserwowana dhugoéé ciggu gléwnego wynoszacg co najmniej
2 mag, a punkt odejscia od ciggu gtéwnego przypadal w przedziale obserwowanych jasno$ci o
akceptowalnych bledach fotometrii. Obserwacje stabszych gromad moglyby okazaé sie malto
przydatne, gdyz dopasowanie izochrony oraz wyznaczenie funkcji masy bytoby malo rzetelne
z uwagi na pokrycie niewielkiego przedzialu obserwowanych jasnosci i stosunkowo duze btedy
fotometryczne.

Ostatecznie lista potencjalnych celéw obserwacyjnych sktadata sie z ponad 100 obiektéw,
przy czym przyjeto za programowe minimum zebranie materiatu obserwacyjnego dla przynaj-

mniej 50 z nich.

2.3 Obserwacje

Materiat obserwacyjny zostat zebrany w czasie trzech jednotygodniowych sesji obserwacyjnych
przypadajacych zwykle w okolicach nowiu Ksiezyca. Pierwsza sesja trwata od 5 do 11 wrze-
$nia 2005 roku. W jej trakcie wykorzystano cztery pogodne noce, w czasie ktérych zebrano
obserwacje dla 18 gromad. Kolejna sesja trwata od 3 do 9 pazdziernika 2005 roku i zebrano
w niej dane fotometryczne dla 37 gromad w ciggu 5 pogodnych nocy. Z kolei ostatnia sesja
przypadla na okres pomiedzy 20 i 26 lutego 2006 roku i w ciggu dwoch czesciowo pogodnych
nocy wykonano obserwacje 7 kolejnych gromad.

Lacznie zebrano dane fotometryczne dla 62 gromad. Obiekty, dla ktérych nie byto danych
literaturowych i w zwigzku z tym przeprowadzone obserwacje miaty charakter badarn pionier-
skich, obserwowano z wiekszym priorytetem. Taka strategia miala za zadanie dodatkowo pod-
nie$¢ oryginalnoéé przegladu dostarczajac pierwszych wyznaczen podstawowych parametrow

fizycznych dla jak najwiekszej probki obiektéw. W obserwowanej probce znalazty sie rowniez

24



gromady gruntownie zbadane przez réznych autoréw. Obiekty te byty traktowane jako gro-
mady kontrolne, dzieki ktérym mozna bylo sprawdzi¢ wiarygodnosé wynikéw uzyskanych w
niniejszej pracy.

Dla kazdego zaobserwowanego pola wykonano zestaw ekspozycji w filtrach B i V sktadajacy
sie z dwoch dtugich ekspozycji o czasie integracji 600 s oraz dwoch krotkich o czasie integracji
60 s dla kazdego z filtrow z osobna. W przypadku gromad zawierajacych bardzo jasne gwiazdy
(V < 10 mag) wykonano po dwa dodatkowe obrazy w kazdym filtrze o bardzo krotkim czasie
ekspozycji wynoszacym 10 s. W ten sposéb dla kazdego pola zebrano zestaw 8 lub 12 ekspozy-
cji. Porzadek programu obserwacyjnego na zadang noc ustalano w taki sposéb, aby gromady
byly rejestrowane w momencie mozliwie najblizszym ich gérowaniu, co z kolei minimalizowato
negatywny wplyw ziemskiej atmosfery na zasieg instrumentu i btedy fotometryczne.

W trakcie kazdej nocy monitorowano wybrane pole kalibracyjne w celu wyznaczenia wspot-
czynnikéw ekstynkcji atmosferycznej oraz wyznaczenia wspoétczynnikéw transformaciji jasnosci
instrumentalnych do systemu standardowego. Pola kalibracyjne zostaly wybrane z listy row-
nikowych pol Landolta (1992) w taki sposob, aby zawieraly jak najwiecej gwiazd o znanych
jasnodciach (standardow) oraz mogly by¢ obserwowane z Obserwatorium przez wiekszg czesé
nocy. W czasie sesji wrzesniowej i pazdziernikowej monitorowane byto pole numer 113, kt6-
rego wspolrzedne rownikowe ustalono na aoggy = 21742™ i 000 = +00°20’. Natomiast w
trakcie sesji lutowej obserwowano pole numer 98 o wspoirzednych srodka awoggg = 06252™
i do000 = —00°20’. Obserwacje poél kalibracyjnych wykonywano pomiedzy kolejnymi polami
programowymi, w praktyce co okoto 60 minut. Dla kazdej nocy zebrano od pieciu do o$miu
tego typu ekspozycji w kazdym z filtréw. W ten sposob otrzymywano jasnosci instrumentalne
gwiazd na réznych masach powietrznych z przedziatu od 1,6 do 3,2, co nie tylko umozliwito
wyznaczenie wspoOtczynnikow ekstynkcji atmosferycznej dla kazdej nocy z osobna, ale takze
pozwalato kontrolowaé stabilno$é¢ warunkéw atmosferycznych niezbedng dla pomiaréw foto-
metrycznych. Czasy ekspozycji dobrano tak, aby otrzymaé zadowalajaca doktadnosé fotome-
tryczna dla gwiazd jasniejszych od 16 mag w V i w rezultacie testéw ustalono go na 180 s dla
obu filtrow.

Obrazy nieba byty uzyskiwane w modzie uéredniania zliczeri (binnowania) w trybie 2x2
piksele w celu poprawy jakosci profili gwiazdowych. Tym samym skala obrazu ulegta podwo-

jeniu i wyniosta 2,15 sekundy tuku na piksel.

2.4 Redukcja i kalibracja danych

Zebrany material obserwacyjny poddany zostal standardowej redukcji obejmujgcej usuniecie
wktadu pradu ciemnego oraz zniwelowanie efektu winietowania poprzez podzielenie przez przy-

gotowang wczesniej usredniong klatke plaskiego pola. Klatki kalibracyjne pradu ciemnego dla
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odpowiednich czaséw ekspozycji i temperatur matrycy CCD zostaly przygotowane jako me-
diany z 5-7 pojedynczych ekspozycji. Podobng procedure zastosowano w przypadku klatek
plaskiego pola, ktére wygenerowano dla poszczegélnych filtrow jako mediany z zestawu 5-7
pojedynczych ekspozycji. Klatki te wykonywano na wieczornym niebie w okolicach zenitu,
kilkanascie lub kilkadziesigt minut po zachodzie Storica. Zestaw klatek tego typu wykonano
dla kazdej sesji z osobna zakladajac, ze w ramach jednej sesji obraz ptaskiego pola nie ulega
zmianie.

Redukcja fotometryczna i astrometryczna tak przygotowanych obrazéw nieba zostata prze-
prowadzona oprogramowaniem wykorzystywanym przy przegladzie SAVS (Maciejewski 2002),
wzbogaconym o mozliwos§¢ wyznaczania i uwzgledniania ekstynkcji atmosferycznej oraz efek-
tywnego zarzadzania wielobarwnymi danymi fotometrycznymi. Dla kazdej klatki oprogramo-
wanie automatycznie wykrywato obiekty gwiazdopodobne, a nastepnie dokonywato pomiaru
ich jasnosci instrumentalnych metoda aperturowa. Metoda ta zostala wybrana z uwagi na
znieksztalcenia profili gwiazd wynikajace z wad optycznych instrumentu, a takze dlatego, ze
unikano obserwacji gromad o duzej koncentracji gwiazd na jednostke kata brylowego. Rozmiar
apertury byl ustalany dla kazdej nocy, gdyz zalezal od warunkéw obserwacyjnych (seeingu)
oraz od doktadnoéci zogniskowania optyki teleskopu.

Wspoélrzedne instrumentalne z,y poltozenia gwiazd na obrazie byly transformowane do
uktadu wspotrzednych réwnikowych zadanych na epoke J2000,0 na podstawie wystepujacych
w badanym polu gwiazd jasniejszych niz 16 mag, ktoérych potozenia zostalty zaczerpniete z
katalogu GSC-II (Guide Star Catalog IT). W nastepnym kroku zmierzone jasnosci instrumen-
talne byly ,wynoszone poza atmosfere” po uwzglednieniu wplywu ekstynkcji atmosferycznej
i konwertowane do systemu standardowego. W rezultacie dla kazdego obserwowanego pola
otrzymano liste wykrytych w nim gwiazd wraz z ich wspétrzednymi réwnikowymi, jasnoscig V'
oraz wskaznikiem barwy (B — V).

Zebrane w czasie danej nocy obserwacje pola kalibracyjnego z listy Landolta poshuzyty do
wyznaczenia optymalnego rozmiaru apertury, okreslenia wspotczynnikow ekstynkcji atmosfe-
rycznej w obu filtrach oraz do znalezienia transformacji jasnosci instrumentalnych do standar-
dowych. Te poszczegblne zadania wykonywano w trzech nastepujacych po sobie krokach w
kolejnoéci zgodnej z porzadkiem ich wymienienia. Rozmiar apertury byt ustalany w nastepu-
jacy sposob. Dla kazdego obrazu pola kalibracyjnego wyznaczano $rednig szerokosé potéwkows
profilu wykrytych na nim gwiazd. Warto$é ta mogla zmieniaé sie¢ w czasie nocy z obrazka na
obrazek, dlatego za najbardziej reprezentatywna przyjeto maksymalng érednig szerokosé po-
téwkowq profilu gwiazdowego w wybranym filtrze dla zadanej nocy. Promien apertury ustalono
w taki sposéb, aby wynosit 30 wyznaczonego wczesniej profilu. Wartosci tego promienia dla
poszczegdlnych nocy zebrano w tabeli 2.1. Jak wida¢, promien ten wahat sie od 3 do 5 pikseli
(okoto 6-10 sekund tuku).
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Tabela 2.1: Wartosci parametréw wykorzystanych przy redukcji fotometrycznej i kalibracji
danych zebranych w poszczegélnych nocach. 74y, — promieni apertury wyrazony w pikselach,
kv i kp — wspotczynniki ekstynkcji atmosferycznej w filtrach Vi B. W ostatnich trzech kolum-
nach zawarto wspoélczynniki transformacji jasnosci instrumentalnych do standardowych (opis

w tekscie).

Data Tapp kv ay ap ap-v)
kp by bp bs-v)
05.09.2005 4 0,3072 —-0,0922 0,1876 1,2799
0,4648 20,4407 20,5982 0,1573
06.09.2005 4 04614 -0,0886 0,1825 1,2694
0,6387 20,4518 20,5750 0,1230
07.09.2005 4 0,5689 -0,0782 0,1775  1,2579
0,6790 20,5841 20,5501 —0,0349
08.09.2005 3 0,5346 -0,0997 0,1752  1,2749
0,7134 20,5139 20,6531 0,1394
04.10.2005 4 0,1804 -0,1030 0,1754  1,2784
0,3136 20,1073 20,2526 0,1452
05.10.2005 4 0,2448 -0,0990 0,1946 1,2935
0,3767 20,2757 20,3897 0,1140
06.10.2005 3 0,3447 -0,0911 0,1682 1,2593
0,4640 20,4129 20,4985 0,0855
07.10.2005 4 0,3621 -0,0975 0,2251 11,3227
0,4879 20,4133 20,3996 —0,0137
08.10.2005 4 0,1810 -0,0830 0,1906 1,2736
0,3014 20,1319 20,2151 0,0832
23.02.2006 5 0,3968 -0,1023 0,1458 1,2642
0,7820 20,9667 20,7216 05354
26.02.2006 40,1911 —0,1281 0,1142  1,2512
0,3658 21,0104 21,2547 0,2419

W drugim etapie dla ustalonej nocy obserwacje pola kalibracyjnego poddano standardowej
redukcji z ustalong apertura w celu wyznaczenia wspoétczynnikéw ekstynkcji atmosferycznej kp
i ky w filtrach odpowiednio B 1 V (Harris i in. 1981). Jasnosci instrumentalne wszystkich zare-
jestrowanych gwiazd zostaly odlozone w funkcji masy powietrznej, a nastepnie dopasowywane

byty relacje postaci:

b = b —kpX, (2.1)
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v o= v —kyX, (2.2)

gdzie b, v oznaczaja jasnodci instrumentalne wyniesione poza atmosfere, b;, v; obserwowane
jasnosci instrumentalne, a X to masa powietrzna obliczana w zaleznosci od odlegtosci zenitalnej

z wedlug relacji podanej przez Younga (1974, podane za Harris i in. 1981):
X =secz(1 —0,0012tan” 2) . (2.3)

Jako wartos$¢ reprezentatywng wspoétczynnikéw kp i ky dla caltej nocy przyjmowano mediane
ze zbioru indywidualnych wyznaczen dla okoto 750 zarejestrowanych gwiazd w B i 1000 w
V. Wartosci tak obliczonych wspoétczynnikow kp i ky dla poszczegdlnych nocy zebrano w
tabeli 2.1.

W ostatnim etapie obrobki obrazéw pola kalibracyjnego odnajdywano krzywe blasku okoto
30 gwiazd o znanych jasnosciach — tzw. standardéw Landolta, dla ktérych wyznaczano §rednie
pozaatmosferyczne jasnogci instrumentalne. Jasnosci te postuzyly do wyznaczenia odpowied-
nich wspétczynnikéw w zapisanych ponizej wzorach transformujacych jasnogci instrumentalne

do standardowych

V—v = ay(b—v)+by, (2.4)
B-b = aB(b—v)—l—bB, (25)
B-V = a(va) (b - 'U) + b(V*B) (26)

gdzie b, v oznaczaja jasno$ci instrumentalne wyniesione poza atmosfere, a B, V to jasnosci
katalogowe zaczerpniete z literatury. Transformacje wyznaczano dla kazdej nocy z osobna
uwzgledniajac w ten sposdb ewentualne zmienne warunki atmosferyczne. Wartosci odpowied-

nich wspélczynnikéw dla poszczegélnych nocy zebrano w tabeli 2.1.

2.5 Obserwowane gromady

Wéréd obserwowanych 62 gromad otwartych zdecydowana wiekszoéé stanowig obiekty, ktére do
tej pory byty stabo zbadane. Realizowany przeglad mial dostarczy¢ dla nich pierwszych danych
fotometrycznych lub pierwszej gltebokiej fotometrii CCD, a tym samym pierwszych wyznaczen
ich podstawowych parametrow fizycznych. W przypadku az 20 gromad analiza diagraméw
barwa-jasno$¢ wykazala wstepnie, ze obiekty te nie sg prawdziwymi uktadami zwigzanych ze
sobg fizycznie gwiazd, a jedynie przypadkowymi koncentracjami gwiazd tta galaktycznego.
Dlatego tez obserwowana probka gromad otwartych zostata podzielona na dwie czesci. Do
pierwszej zaliczono te gromady, dla ktorych material obserwacyjny nie pozostawia zadnych
watpliwosci co do prawdziwosci ich natury. Gromady te zostaly wykorzystane do dalszych

badan statystycznych relacji pomiedzy parametrami opisujacymi ich wtasnoéci astrofizyczne i
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zostaly zebrane w tabeli 3.1. Wsréd tych gromad znalazlo sie 12 obiektéw, dla ktérych niniejsza
praca dostarcza pierwszych wyznaczeri parametréw astrofizycznych. Z kolei gromady, ktérych

natura zostala poddana w watpliwos$¢, opisano w dodatku A.
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Rozdzial 3
Struktura gromad

Srednie radialne profile gestosciowe (nazywane dalej profilami gestosciowymi) sg narzedziem
powszechnie stosowanym do badania struktury radialnej gromad gwiazd (np. Nilakshi i in. 2002).
Przy ich konstrukcji wyznacza sie $rednig gestoéé gwiazd w kolejnych koncentrycznych pierscie-
niach wokét ustalonego centrum, a nastepnie odklada sie ja w funkcji odlegltosci od wspomnia-
nego punktu centralnego. Choé¢ w czasie budowy profili gestosciowych tracona jest informacja
o dwuwymiarowej morfologii, ktéra w przypadku gromad otwartych czesto znacznie odbiega
od symetrii sferycznej, to jednak profile gesto$ciowe stanowig sprawdzong metode opisujgca w
ujednolicony sposob strukture gromad za pomocg prostych parametrow.

Bardzo istotng kwestig przy konstruowaniu profili gestosciowych jest prawidtowe okresle-
nie centrum gromady. Z definicji powinien by¢ to taki punkt, w poblizu ktoérego koncentracja
gwiazd — cztonkéow gromady — jest najwieksza. Ilo§¢ obserwowanych gwiazd — a tym samym
potozenie centrum — zalezy nie tylko od ich faktycznej liczebnosci w gromadzie, ale takze od
instrumentu, ktérym wykonano obserwacje, czasu ekspozycji czy tez rozdzielczosci katowe;.
Spostrzezenie to zostalo w pelni potwierdzone empirycznie na danych zebranych w ramach
przeprowadzonego przegladu. Ksztalty profili gestociowych skonstruowanych w oparciu o ka-
talogowe wspolrzedne centrum gromad dalece odbiegaly od oczekiwanej postaci. Dlatego przed
przystapieniem do konstrukcji profili gestogciowych konieczne byto doktadniejsze wyznaczenie

wspoblrzednych centrum gromad objetych przegladem.

3.1 Wyznaczanie wspo6lrzednych centrum

Algorytm wyznaczajacy wspotrzedne centrum badanych gromad rozpoczynal prace od wartosci
poczatkowych zaczerpnietych z kompilacji New catalog of optically visible open clusters and
candidates (Dias 1 in. 2002). W przypadku niektérych gromad katalogowe wspoirzedne ich
srodkéw byly tak bardzo odlegle od spodziewanej lokalizacji, ze istniala potrzeba recznego

okreslenia wspotrzednych poczatkowych po przeprowadzeniu wizualnej inspekcji.
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Algorytm wycinal na mapce potozen gwiazd dwie prostokatne, prostopadte do siebie wstegi
o wspélnym §rodku w miejscu wskazanym przez poczatkowe wspoélrzedne centrum. Ich poto-
zenie na plaszczyznie nieba zostato tak dobrane, ze jedna z nich byta potozona wzdtuz rekta-
scensji, a druga wzdluz deklinacji. Dtugos$é¢ tych wsteg wynosita 20 minut tuku, a szeroko$é
byla zalezna od oszacowanego rozmiaru katowego gromady i wynosila od 3 do 6 minut tuku.
Nastepnie konstruowane byty histogramy zliczenn gwiazd wzdluz obydwu wsteg o rozmiarze
przedziatu klasowego zaleznym od wielkosci gromady. Dla gromad o $rednicy wiekszej od 10
minut tuku szeroko§é¢ przedzialu wynosita 1 minute tuku, a dla gromad mniejszych 0,5 mi-
nuty huku. Nowe wspoétrzedne centrum byly wyznaczane w miejscu wskazanym przez maksima
w obydwu histogramach. Za dokladno$é¢ tego wyznaczenia mozna przyjaé szerokosé uzytego
przedzialu klasowego.

Powyzsza procedure powtarzano iteracyjnie do momentu, az wskazane nowe wspoirzedne
stabilizowatly sie w jednym miejscu na niebie. Dla kilku gromad algorytm cyklicznie wskazywal
kolejne potencjalne potozenia centrum. W takich przypadkach za nowe centrum gromady brane
byto to polozenie, dla ktorego otrzymany profil gestosciowy okazywal sie najbardziej smukty.
Wyznaczone nowe wspotrzedne rownikowe badanych gromad zostaly zawarte w tabeli 3.1 wraz

z odpowiadajacymi im wspoélrzednymi galaktycznymi.

Tabela 3.1: Lista gromad otwartych z wyznaczonymi wspoétrzednymi réwnikowymi i galaktycz-

nymi ich centrum.

Gromada J2000,0 l b
(hhmmss+ddmmss) °] [°]
1) 2) 3) ()
King 13 001004+611215 117,9695 —1,2683
King 1 0022044642250 119,7626  1,6897
King 14 003205+630903 120,7486  0,3612
NGC 146 003258632003 120,8612  0,5367
Dias 1 004235+640405 121,9639  1,2130
King 16 0043454641108 1220949  1,3263
Berkeley 4 004501+642305 1222377  1,5216
Skiff J0058-+68.4 005829+682808 123,5814  5,6060
NGC 559 0129354631814 127,2008  0,7487
NGC 884 022223+570733 135,0659 —3,5878
Tombaugh 4 022910+614742 134,2071  1,0815
Czernik 9 023332-+595312 135,4172 -0, 4869
NGC 1027 024243+613801 135,7473  1,5623

Ciag dalszy na nastepnej stronie
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Tabela 3.1 — ciagg dalszy

1) 2) 3) (4)
King 5 031445-+524112 143,7757 —4, 2866
King 6 0327504562359 143,3584 —0,1389
Berkeley 9 033237+523904 146,0621 —2,8275
Berkeley 10 033932-+662909 138,6158 8,8785
Tombaugh 5 0347524590407 143,9374 3,5924
NGC 1513 040946+492828 152,5955 —1,6243
Berkeley 67 043749-+504647 154,8255 2,4896
Berkeley 13 045552+524800 155,0851 5,9244
Czernik 19 0457094284647 174,0986 —8,8321
Berkeley 15 050206+443043 162,2580 1,6187
NGC 1798 051138+474124 160,7028 4,8463
Berkeley 71 054055+321640 176,6249 0,8942
NGC 2126 060229+495304 163,2169 13,1294
NGC 2168 060904+241743 186,6426 2,2061
NGC 2192 061517+395019 173,4298 10,6469
NGC 2266 064319+265906 187,7759 10,3003
King 25 192432+134132 48,8615 —0,9454
Czernik 40 194236+210914 57,4762 —1,1003
Czernik 41 1951014251607 62,0064 —0,7010
NGC 6885 2011404263213 65,5359 —3,9766
I1C 4996 2016314373919 75,3734 1,3158
Berkeley 85 201855+374533 75,7257 0,9812
Collinder 421 202310+414135 79,4299 2,5418
NGC 6939 203130-+603922 95,8982 12,3012
NGC 6996 205631+443549 85,4401 —0,5039
Berkeley 55 2116584514532 93,0267 1,7978
Berkeley 98 224238-+522316 103,8561 —5,6477
NGC 7654 2324404613451 112,7998 0,4279
NGC 7762 2349564680203 117,2100 5,8483

3.2 Analiza profili gesto$ciowych

Profile gestosciowe dla wszystkich gromad zostaly skonstruowane przez wyznaczanie gestosci

powierzchniowej gwiazd w kolejnych koncentrycznych pier§cieniach o szerokosci jednej minuty

32



Trrr[rrrr1og

King 13

Trrr[rrrr1og

King 1

TTrrr[rrrr[rgqrrrrprrrrrgqrrrrrprrrrrog

King 14 NGC 146 - Dias1 -

Trrr[rrrrq

King 16

M |

1 TR i o T T N s e e i S W B R ANE. S
LU B L B | LN I L B L L LI B L

Czernik 9

. 1
kiff J0058+68.4% NGC 559

Berkeley 4

1 n
LI L LB

0]
] ]

1 King5 - King6 4

0 ::::,:.::,:-:"::::}.:..,-

1 Berkeley 67 Berkeley 13 NGC 1798
o i
a

0

1

0

1

0 I o e B B mat s S L Sl

1 Berkeley 55 Berkeley 98 —g NGC 7654 —

0

10 20 10 200 10 200 10 200

Rysunek 3.1: Srednie radialne profile gestosciowe wraz z dopasowanymi dwuparametrowymi
funkcjami Kinga badanych gromad. Dla zachowania przejrzystosci gestosci zostaly znorma-
lizowane do gestosci w centrum po wcze$niejszym odjeciu $redniej gesto$ci powierzchniowej

gwiazd tla.

tuku. Niech N; oznacza ilo$¢ gwiazd znajdujacych sie w i-tym pierScieniu o promieniu we-
wnetrznym R; i promieniu zewnetrznym R; ;. Woéwczas §rednia gesto$é w tym pierscieniu p;

wyniesie
N;

Pi = — v -
”(RZZH - R?)

Jednoczeénie mozliwe jest wyznaczenie btedu tak okreslonej wielkosci przy zatozeniu statystyki

(3.1)

Poissona obowiazujacej w przypadku zliczern gwiazd. Woéwczas blad moze zostaé policzony
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wedtug wzoru

P V' N;
V' N; W(Rz’ﬂ - Ri)

Podstawowe parametry opisujace ksztalt profilu gesto$ciowego w analityczny sposob otrzy-

mano poprzez dopasowanie metoda najmniejszych kwadratow dwuparametrowego profilu Kinga

(1962) w postaci
Jo

()

gdzie r to odleglos¢ od centrum gromady wyrazona w minutach tuku, fi, to Srednia gestosé

p(r) = fog + (3.3)

powierzchniowa gwiazd tta, fo to gestosé gwiazd w centrum gromady, a 7.ore to tak zwany
promien jadra, w ktoérego odleglosci gestoé¢ powierzchniowa gwiazd gromady spada do wartosci
rownej polowie gestosci w centrum.

Sporzadzone dla poszczegbdlnych gromad profile gesto$ciowe wraz z dopasowanymi profi-
lami Kinga zostaly wykreslone na rys. 3.1. Dla zachowania przejrzystosci gestosci zostalty
znormalizowane do gestosci w centrum po wczesniejszym odjeciu $redniej gestosci powierzch-
niowej gwiazd tta. Jak wida¢, profil Kinga w zadowalajacym stopniu opisuje strukture radialng
wszystkich gromad i nawet dla stosunkowo matych obiektéw nie stwierdzono od niego znacz-
nych odchytek.

W przypadku gromady Berkeley 67 ksztalt profilu poza gromada wskazuje na istnienie sil-
nego gradientu gestosci gwiazd tta. Dlatego przed przystapieniem do procesu dopasowywania
profilu Kinga dokonano manualnego wyréwnania poziomu tta do poziomu najnizszej wartosci
przypadajacej tuz za koricem gromady. Dla gromad NGC 146, Dias 1, Bereley 4 i NGC 7654
profile gesto$ciowe pokrywaja krotszy zakres odleglosci, poniewaz obiekty te zostaly zaobser-
wowane niejako przy okazji obserwacji innych gromad programowych i tym samym nie znalazty
sie w centrum pola widzenia instrumentu. Z kolei przy wyznaczeniu wspolrzednych centrum i
konstrukcji profilu gestosciowego gromady NGC 2168 wykorzystano jedynie gwiazdy jasniejsze
od 16 mag w V. Spowodowane bylo to duza gestoscig powierzchniowg stabych gwiazd tla i

brakiem wystarczajaco duzej ilosci stabych gwiazd w samej gromadzie.

3.3 Oszacowanie calkowitych rozmiaréw

Okreslenie rozmiaréw catkowitych gromady nie jest zadaniem trywialnym. W przypadku ukta-
dow bardzo bogatych w gwiazdy, takich jak gromady kuliste lub gromady otwarte o wyjatkowo
duzej liczebnosci tworzacych je gwiazd, za ich granice przyjeto promien ptywowy zdefiniowany
jako odleglosé od centrum gromady, w ktorej tworzace jg gwiazdy przestajg byé zwigzane gra-
witacyjnie z gromada i po jego przekroczeniu stajg sie gwiazdami populacji tta galaktycznego
(Madore 1980). Dla uktadow ubogich w gwiazdy, jakie stanowi wiekszo$¢ gromad otwartych,

wyznaczenie promienia ptywowego z dopasowania tréjparametrowej funkcji Kinga (King 1962)
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Rysunek 3.2: Schematyczny profil gestosciowy dla jednej z obserwowanych gromad. Linig
przerywang zaznaczono graniczny poziom gestosci tta pp, linig cigglta dopasowany profil Kinga.
Pustym symbolem oznaczono znaleziony punkt graniczny, w ktérym gromada zlewa sie z po-

ziomem tla.

staje sie malo wiarygodne (na przyklad Kaluzny i Udalski 1992). Dlatego tez najbardziej
odpowiednig wydaje sie definicja konca gromady jako miejsca, w ktorym zewnetrzne krance
profilu gestosciowego zaczynaja zlewaé sie z ttem gwiazd pola. Tego typu definicja, choé in-
tuicyjna jasna, jest malo precyzyjna i wymaga doktadnej analizy indywidualnych przypadkéw
uwzgledniajacych chociazby lokalne niejednorodno$ci w rozkladzie gwiazd mogace zafalszowaé
faktyczny rozmiar gromady.

Na potrzeby tej pracy opracowano algorytm wyznaczania catkowitego promienia gromad
rm bazujacy na analizie profili gesto$ciowych. W pierwszym kroku wyznaczono graniczny

poziom gestosci tla p, zdefiniowany jako

Py = fog + 30bg (3.4)

przy czym wielkosci f;4 oraz oy, zaczerpnigto z dopasowania profilu Kinga i s to odpowied-
nio érednia gesto$é¢ powierzchniowa gwiazd tta oraz blad jej wyznaczenia. Tak wyznaczony
poziom zaznaczono linig przerywang na rys. 3.2, na ktérym przedstawiono przyktadowy profil
gestosciowy, uzyskany dla jednej z badanych gromad. Nastepnie idac od strony centrum na
zewnatrz gromady poszukiwany byl pierwszy punkt potozony ponizej py. Jesli taki punkt zo-
stal znaleziony (zaznaczony na rys. 3.2 pustym symbolem), algorytm sprawdzal, czy kolejny
punkt réowniez byl polozony ponizej. Jedli warunek ten zostal spelniony, wskazany punkt byt

uznawany za graniczny, w ktéorym gromada juz zlala sie z ttem nieba. Natomiast jesli przynaj-
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mniej dwa kolejne punkty byty potozone powyzej pp, algorytm omijat znaleziony punkt i dalej
kontynuowatl poszukiwania punktu granicznego. To ostatnie rozwigzanie chronilo przed zbyt
wczesnym urywaniem gromady w punkcie, ktory moglby jedynie stanowié¢ lokalng fluktuacja
gestosci.

Granica gromady musi zatem przypadaé¢ pomiedzy punktem granicznym a punktem o je-
den wczeéniejszym liczac od strony centrum. Interpolacji granicy gromady dokonano przez
znalezienie odlegtoéci r;,,, w ktérej prosta przechodzaca przez punkt graniczny i o jeden wcze-
$niejszy przecina si¢ z prosta wyznaczong przez graniczny poziom gestosci tla pp. Za formalny
btad wyznaczenia ry;,, przyjeto wartoéé réwna potowie szerokoéci pierscieni uzytych do budowy
profilu czyli 0,5 minuty tuku.

Wielkosci, wyznaczone w wyniku analizy profili gestosciowych badanych gromad, zostalty
zebrane w tabeli 3.2. Ponadto w ostatniej kolumnie zawarto parametr koncentracji ¢ zdefinio-
wany jako

c = log Tam_ (3.5)

70CO’!’(E

Parametr ten zostal okreslony na wzér wspoétczynnika koncentracji zdefiniowanego jako loga-
rytm dziesietny ze stosunku promienia ptywowego do promienia jadra dla gromad kulistych i
wyjatkowo bogatych gromad otwartych, dla ktérych mozliwe jest wiarygodne okreslenie pro-
mienia ptywowego (Peterson i King 1975). Parametr koncentracji ¢ danej gromady informuje,

na ile rozbudowang posiada ona korone w poréwnaniu z rozmiarem centralnego obszaru jadra.

Tabela 3.2: Parametry charakteryzujace strukture radialng badanych gromad otrzymane z

dopasowania dwuparametrowej funkcji Kinga.

Gromada Tlim  Tcore Jo Jog c
['] ['] [gwiazd /minuta?] [gwiazd/minuta?]

(1) 2 (4) (5) (6)
King 13 11,8 3,340,3 5,02-40,27 3,09-40,11 0,55
King 1 12,3 2,1+40,1 5,1641,92 1,7640,05 0,76
King 14 9,0 2,3£04 2,84+0,31 4,97+0,09 0,60
NGC 146 27 12403 5,6140,80 4,87+0,16 0,37
Dias 1 23 03+0,1  13,2946,33 2,9640,07 0,83
King 16 88 1,9+402 4.7040,27 3.25-0,06 0,66
Berkeley 4 31 1,340,3 2,8440,40 3,57+0,09 0,37
Skiff J0058168.4 10,9 3,8+0,4 3,66-0,20 2,04+0,09 0,46
NGC 559 145 23402 6,72--0,32 2.38-0,09 0,79
NGC 884 10,1 58+1,3 1,080,11 0,9440,09 0,24

Ciag dalszy na nastepnej stronie

36



Tabela 3.2 — ciagg dalszy

(1) (2) (3) (4) (5) (6)
Tombaugh 4 56 1,1+0,1 12,9140,53 1,6240,07 0,73
Czernik 9 33 0,840,1 6,36-£0,59 1,4340,08 0,61
NGC 1027 10,3 3,3+0,5 1,6340,13 0,81-£0,05 0,49
King 5 10,9 2,44+0,2 5,81+£0,29 1,9640,09 0,66
King 6 10,9 3,6+04 1,5540,09 0,62-£0,04 0,48
Berkeley 9 73 1240,1 3,88-£0,18 1,1640,03 0,78
Berkeley 10 8,3 1,340,1 6,36-£0,39 1,2840,07 0,79
Tombaugh 5 11,8 22404 3,75+0,35 2,41+0,10 0,73
NGC 1513 9,2 3,740,6 2,47-+0,20 1,0440,09 0,40
Berkeley 67 52 1,9+0,1 3,53-0,16 0,92-+0,04 0,44
Berkeley 13 6,1 14+0,1 5,20-£0,32 2,13-£0,06 0,63
Czernik 19 55 14402 4,1240,30 1,4140,07 0,58
Berkeley 15 76 14401 5,74+0,28 1,5340,05 0,73
NGC 1798 9,0 1,3%0,1 9,55-£0,28 3,14:£0,05 0,84
Berkeley 71 3,3 12402 6,04-£0,58 1,9940,09 0,45
NGC 2126 10,0 1,940,3 1,7840,15 0,93£0,04 0,72
NGC 2168 10,6 6,8+2,1 0,84-0,18 2,3740,11 0,33
NGC 2192 46 14402 2,19+0,18 0,57+0,04 0,51
NGC 2266 59 12401 7,69-£0,50 2,32:£0,08 0,70
King 25 6,3 2,340,3 4,93-0,34 1,3640,13 0,43
Czernik 40 85 2,3+0,3 8,44:0,53 3,40+0,18 0,58
Czernik 41 56 1,740,2 3,96-£0,28 1,6540,09 0,51
NGC 6885 8,6 24403 2,74+0,21 2,66-:0,08 0,56
IC 4996 2,2 12404 3,27-+0,58 4,6140,14 0,26
Berkeley 85 50 1,540,2 4,8440,43 2,94-£0,09 0,52
Collinder 421 6,1 1,1+0,3 2,67-+0,46 0,93-£0,07 0,75
NGC 6939 15,2 2,2+0,1 6,92-£0,22 2,62-£0,06 0,85
NGC 6996 21  0,9+0,3 3,58+£0,78 3,66£0,10 0,37
Berkeley 55 6,0 0,7+0,1 7,63-£0,67 1,4540,04 0,90
Berkeley 98 46 2,140,3 4,00-£0,30 5,40-£0,08 0,34
NGC 7654 11,2 5,0+0,5 4,39-+0,21 3,36-£0,20 0,35
NGC 7762 95 2,440,2 5,06-£0,28 1,4540,08 0,61
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Rozdzial 4
Diagramy barwa-jasnos¢

Diagramy barwa-jasno$é¢ sg podstawowym narzedziem do wyznaczania parametrow astrofizycz-
nych charakteryzujacych gromady gwiazd. Poprzez analize ich morfologii czy tez dopasowywa-
nie teoretycznych izochron mozliwe jest okreélenie takich fundamentalnych wielkosci jak wiek,
poczerwienienie i odlegltoéé do badanego systemu gwiazdowego. Otrzymuje sie z nich réwniez
wskazowki dotyczace metalicznosci populacji tworzacych go gwiazd. Zebrany w ramach prze-
gladu material obserwacyjny — fotometria dwubarwna w filtrach B i V — stanowi niezbedne
minimum do przeprowadzenia tego typu studidw.

Obszar zajmowany na niebie przez gromade byl przewaznie znacznie mniejszy od catkowi-
tego pola widzenia teleskopu, dlatego znaczng czesé rejestrowanych gwiazd stanowity gwiazdy
pola. Nawet ograniczenie sie jedynie do obszaru zajmowanego przez gromade nie pozwalato
unikngé wplywu gwiazd tta, ktore przyczynialy sie do rozmywania charakterystycznych struk-
tur (ciag gtowny, obszar gwiazd wyewoluowanych) na diagramie barwa-jasno$¢ utrudniajac
poréwnanie obserwacji do przewidywan teoretycznych. Gromady otwarte stanowia stosunkowo
luzne zbiorowiska gwiazd przewaznie nalozone na bogate tto pasa Drogi Mlecznej i niemozliwe
jest odréznienie gwiazd-cztonkéw gromady od gwiazd tta galaktycznego jedynie na podstawie
danych fotometrycznych.

O ile usuniecie poszczegélnych gwiazd tla z diagramu barwa-jasno$é gromady jest w za-
sadzie niemozliwe, o tyle ich statystyczny wklad moze zostaé oszacowany, a nastepnie od-
jety. Dlatego tez dla wszystkich obserwowanych w przegladzie gromad zastosowano procedure
tzw. oczyszczania diagraméw barwa-jasno$é przed przystapieniem do dopasowania teoretycz-

nych izochron.

4.1 Oczyszczanie diagraméw barwa-jasno$é

Zastosowana procedura bazowala na ideach zawartych w pracy Bica i Bonatto (2005 i za-

warte tam referencje) i polegata na odejmowaniu od diagramu barwa-jasno$é¢ sporzadzonego

38



dla obszaru zajmowanego przez gromade diagramu zbudowanego dla znajdujgcych sie w bez-
posrednim sasiedztwie gwiazd tta. To, co pozostalo po tej operacji, traktowane bylo jako
bezposredni §lad gromady.

Wykorzystany algorytm w pierwszym kroku budowal diagram barwa-jasnoéé¢ dla obszaru
zajmowanego przez gromade. Promien tego obszaru byt dobierany dla kazdej gromady indywi-
dualnie, jednak nigdy nie przekraczat ry;,,, wyznaczonego podczas analizy profilu gesto$ciowego.
W praktyce jego warto§¢ wynosita 60-80% 7y,. Odrzucane zatem byly obszary najbardziej
odlegte od centrum gromady, w ktorych znajdowalo sie stosunkowo niewiele gwiazd moga-
cych naleze¢ do gromady. Stosunek ich iloéci do znajdujacych sie w tych obszarach gwiazd
tta byl niski. Testy wykazaly, ze uwzglednianie tych obszaréw niekorzystnie wptywalo na po-
sta¢ oczyszczonego diagramu barwa-jasno§é¢ gromady — charakterystyczne struktury jak ciag
gtowny i galaz olbrzyméw stawaly sie w wiekszym stopniu ,zaszumione”.

W kolejnym kroku budowano analogiczny diagram dla pola tta galaktycznego. Do tej
operacji wykorzystywano gwiazdy polozone w pierscieniu o promieniu wewnetrznym 7y, +
1 minut tuku i promieniu zewnetrznym mozliwie jak najwiekszym, czyli okoto 18-20 minut
tuku. Gwarantowalo to wyznaczenie mozliwie najbardziej reprezentatywnego wktadu gwiazd
tta do obszaru zajmowanego przez gromade. W przypadku kilku gromad istniala potrzeba
ograniczenia rozmiarow pierscienia tta do bezposredniego sasiedztwa analizowanej gromady z
uwagi na znaczne zmiany ilosci gwiazd tta w dalszych odlegtosciach od gromady. W ten sposéb
unikano zafalszowania (zanizenia badz zawyzenia) ilogci potencjalnych gwiazd tla w obszarze
gromady.

Diagramy dla obu regionéw byty dzielone na komérki o rozmiarach w jasnosciach AV = 0,4
mag i wskazniku barwy A(B — V) = 0, 1 mag (wartosci te ustalono jako optymalne w wyniku
szeregu testow). W poszczegolnych komorkach obu diagramoéw zliczano gwiazdy, a wyniki zapi-
sywano do odpowiednich komoérek matryc pomocniczych. Nastepnie przystepowano do budowy
oczyszczonej matrycy pomocniczej. Operacje te przeprowadzono poprzez odejmowanie od ko-
moérek matrycy obszaru zajmowanego przez gromade odpowiednich komérek matrycy obszaru
tta przeskalowanych w taki sposéb, aby pole tego ostatniego bylo réwne polu zajmowanemu
przez gromadeg. Jesli przez B;; oznaczymy wybrang komorke matrycy obszaru ta o polu Ppg,
a przez D;; komoérke matrycy obszaru gromady o polu FPg, woéwczas opisang powyzej opera-
cje, w wyniku ktorej otrzymuje sie odpowiednig komoérke oczyszczonej matrycy pomocniczej

oznaczong przez G;;, mozna zapisa¢ symbolicznie za pomocg wzoru

P
Gij = Dij — P_ZB” . (4.1)

W przypadku, gdy tak obliczona warto§¢ w jakiej$ komoérce byla ujemna, zastepowano ja
zerem.

Otrzymana w powyzszy sposob matryca G;; dostarczyta statystycznych informacji, ile
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gwiazd z danego przedzialu obserwowanych jasnosci V' i wskaznika barwy (B — V') nalezy
do gromady. Aby zbudowaé oczyszczony diagram barwa-jasnosé dla gromady nalezato zastg-
pi¢ liczby w poszczegblnych komoérkach matrycy Gj; konkretnymi gwiazdami. W tym celu z
listy gwiazd znajdujacych sie w obszarze o promieniu ry;, losowano odpowiednig liczbe gwiazd
o jasnosci i wskazniku barwy z okreélonego przedzialu. Tak wylosowang liste gwiazd zapisano
i wykorzystano do sporzadzenia oczyszczonego diagramu barwa-jasnogé gromady.

Powstate w opisany spos6b oczyszczone diagramy barwa-jasnoéé nie byty jednak wolne od
roznego rodzaju artefaktow. Wspomniane wcze$niej zmniejszenie promienia obszaru gromady
ponizej rym, a takze staranny dobér rozmiaréw pierscienia tta zdecydowanie poprawity jako§é
otrzymywanych diagraméw. Nie mniej jednak przed przystapieniem do dopasowywania izo-
chron, pozostate artefakty, jak na przyklad gwiazdy o ekstremalnych warto$ciach wskaznika

barwy ewidentnie nienalezace do gromady, byly usuwane recznie.

4.2 Dopasowanie izochron

Do przygotowanego diagramu barwa-jasno$¢ dopasowywano teoretyczne izochrony o metalicz-
noéci stonecznej! zaczerpniete z pracy Bertelli i in. (1994). Izochrony te pokrywaja szeroki
zakres wieku od 6 mln lat do 10 mld lat z krokiem co 0,1 logarytmu dziesietnego wieku wyra-
zonego w latach. Procedure dopasowywania zrealizowano poprzez przesuwanie w plaszczyznie
diagramu barwa-jasno$¢ w okreslonym zakresie wskaznika barwy (B — V') i obserwowanej ja-
snosci V' kolejnych izochron z krokiem co 0,01 mag w obu osiach. Dla kazdego polozenia
dopasowywanej izochrony zapamietywano zredukowang warto§é x? liczong wedtug wzoru
2 1L ¢ dz?j

= — —5 (4.2)
N —2 = s

X

przy czym sumowanie odbywalo sie po wszystkich gwiazdach gromady od 1 do N. d?j oznaczalo
kwadrat odlegtosci na plaszczyznie barwa-jasnosé¢ pomiedzy i-tg gwiazdg a najblizszym j-tym

punktem na odpowiednio przesunietej izochronie i obliczane bylo wedlug wzoru

& = (Vi = Vi)’ +[(B=V)i— (B-V);]*. (4.3)
Wartoéci formalnego btedu fotometrycznego s; bylty obliczane na podstawie relacji charak-
teryzujacej zalezno$¢ sredniego btedu jasnosci w filtrze V od $redniej jasnosci gwiazdy V w

nastepujacej postaci
s; = 0,00142 exp(0,211V;). (4.4)

17 uwagi na brak informacji o metalicznoéci wiekszosci badanych gromad, procedure dopasowywania izo-
chron uproszczono i jednocze$nie ujednolicono ograniczajac sie jedynie do metalicznosci stonecznej (Z = 0,02).
Tego typu symplifikacja wydaje si¢ by¢ uzasadniona faktem, ze wér6d obserwowanych obiektéw znalazty sie sto-
sunkowo bliskie gromady, a wiec efekty zwigzane z ewentualnym gradientem metalicznosci w Galaktyce bytyby

znikome.

40



LAY AR AR ALY LARY R

7T

ing 16

TTTT

LR)RRRERLLY RLLY RERY LRT

n

s

mlbaug

RRERRRN RLLYLAEY LARY LES

[T T T T [T T T,

|REAA =

ias 1

To

£ Tor

- Collinder

Fife?

LELELEL™ = B

TT

1,

| I

L WA GTT

R =

ng 14

TTTT

T

L 1O

T

Berl(eley

[N N

| King 1

11l

1

U 1 L AN LR

ng 13

TTTT

-nk[
1

i e n

'l FYTY PP P P s ol PO OO P PP P

NGC 1513

TR I o

vl FETE P e e n

PPN I

O AN T © O N T © © O AN T © © O AN T © O N ¥ © © O AN  © ©

- - - -

- - - -

- - - -

- - - -

[Bew] A

- - - -

- - - -

B-V [mag]

Rysunek 4.1: Diagramy barwa-jasno$¢ (po poddaniu automatycznemu procesowi ,,0czyszcza-

dla analizowanych gromad wraz z dopasowanymi teoretycznymi izochronami.

)

b

nia

Relacje te otrzymano poprzez dopasowanie krzywej wzrostu eksponencjalnego do diagramu

Diagram ten

$cl.

dniej jasno

2

sre

gci od

lezno

2

dcl w za

2

OW jasno

przedstawiajgcego zaleznosé bled

zbudowano dla ponad 230000 obserwowanych gwiazd we wszystkich polach objetych przegla-

dem.

osiggneto najmniej-

2

2

orej x

dla kt

Y

$lonym wieku

Ta konfiguracja translacji izochrony o okre

41



szg wartos$¢, byta traktowana jako rozwigzanie konicowe. W ten sposob dla analizowanej gro-
mady otrzymano informacje o wieku, poczerwienieniu i widomym module odlegtosci. Parame-
try wyznaczone dla poszczegélnych gromad zostaly zebrane w tabeli 4.1. Uzyskane ,oczysz-
czone” diagramy barwa-jasnoéé¢ dla analizowanych gromad zostaly wykreslone na rysunku 4.1
wraz z dopasowanymi teoretycznymi izochronami.

Zaktadajgc powszechnie przyjmowang warto$¢ stosunku miedzygwiazdowej absorpcji cal-
kowitej do selektywnej R = 3,1 mozliwe stalo sie policzenie odlegtosci do badanych gromad.
Ich wartosci zebrano w kolumnie 5 tabeli 4.1. Mozliwe réwniez stalo sie przeliczenie rozmiaréw
katowych gromad na rozmiary liniowe, zaréwno obszaru jadra jak i catkowitych. Wyniki te

zebrano w kolumnach 6 i 7 tabeli 4.1.

Tabela 4.1: Parametry gromad otrzymane z dopasowania teoretycznych izochron.

Gromada logt E(B-V) V —My d Riim Reore
[mag] [mag] [kpc] [pe[ [pc]

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)
King 13 84 0,86%01 1549703 3,6711% 12,6707 3,5471%
King 1 9.6 0,76000 12,5370%  1,08%0% 3,970 067705,
King 14 70 0,587010 13,7570% 2,46705; 6,5052  1,6270%)
NGC 146 76 0567000 13,0770%0 2,80708 2,207 0,0470%
Dias 1 710 1,087010  14,497% 169702 1,270% 0,177 00
King 16 70 0,807010 14,1808 1,02708  4,0723  1,00707
Berkeley 4 71 0,837008  14,53708s  2,467050 2,270 094707
Skiff J0058+68.4 9,1  0,857013 13,4870% 148703 4,708 1,6370%
NGC 559 88 0,68701y 13,797088 2,1770% 9,273 1,4870%
NGC 884 71 0,56 000 14,0870 2,047 86732 5,007}7
Tombaugh 4 9,0 1,01700% 14817052 217707 3,571 0,671
Czernik 9 88 1057017 14,357030 166700 1,6707  0,30%010
NGC 1027 84 0,41%007 11,3478 1,030 31700 1,00%03;
King 5 9.1 0,6770% 13,82708 2237018 7.1h)% 156708
King 6 84 053007 11,1772 0807030 2,6702  0,851051
Berkeley 9 9.6 0,79%00% 12,0370 0,82%03% 1,770 0,207008
Berkeley 10 9.0 0,71000 134670700 1797080 4,371 0,70708
Tombaugh 5 84 0,8070% 13,1000 1,33705 46713 0,85703
NGC 1513 74 0767018 12,067070 1,327080 35718 1,41700
Berkeley 67 9,0 0,90%000 13,8670%% 1,64%051 2,578 0,90%05,
Berkeley 13 9.0 0,667017 14,0070% 247705 4,470 102700

Ciag dalszy na nastepnej stronie
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Tabela 4.1 — ciag dalszy

1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)

Cuernik 19 T4 067505 1407505 250005 4,055 105505
Berkeley 15 87 1,017y 1528000 2,60%00;  6,0157  1,127050
NGC 1798 92 0,3770e0 13,90%08 3,55700) 9,37 1,36707
Berkeley 71 90 081705 15,08705 3,26%5% 317557 111505
NGC 2126 91 027550, 1L,025% 1,095 3,255 0,6155
NGC 2168 79 0,287010 10,4977 0,847095 2,470 1,12707%
NGC 2192 93 0,047 12, 117958 250705 3,3%M1 1 02403
NGC 2266 9.0 0,007000 12,2470%0 2,817088 4,877 0,95705)
King 25 88 1,36701; 15037055 1,4570%7  2,7705  0,9970%
Czernik 40 89 0,99701%  15,52%032 3,00%05; 7,715 2,0370%)
Coomikal 87 Lol e Lasthl 2200 06t
NGC 6885 710 0,66005 12,067108  1,00508  2,5508  0,69705
1C 4996 70 058%G0 1286205 1,63%0% 11565 057503
Berkeley 85 9,0 0,77% 0y 13,6170%  1,7670%  2,5705  0,7670%
Collinder 421 84 00,6471y 12,0870 1,057038  1,8%0%  0,3370]
NGC 6939 9,1 0387010 12,157075 1,5670% 6,973% 0,98705
NGC 6996 83 0,84%015 13,4970%0 1,507057  0,9707  0,407072
Berkeley 55 85 1,747y 15817050 1,2170%0  2,1707  0,26700¢
Berkeley 98 94 0,13%01 13,26703 3,73700;  5,000% 220704
NGCTS 70 0T B LatE asdl 2
NGC 7762 93 0,660 11,52%07 0,7870%  2,2708  0,547050

4.3 Ocena dokladnosci wyznaczen

Procedura oczyszczania diagraméw barwa-jasnosé cechuje sie w pewnym sensie brakiem po-
wtarzalno$ci, poniewaz poszczegélne gwiazdy sg wybierane losowo w obrebie komérki oczysz-
czonego diagramu barwa-jasno$¢. Z uwagi na stosunkowo niewielkie rozmiary komorek, efekt
ten okazal sie¢ malo znaczacy, a jego wplyw na wyznaczenia zaréwno modutu odleglosci jak i
poczerwienienia nie przekraczal kilku setnych magnitudo.

Zgodnie z oczekiwaniami, znacznie bardziej istotny wplyw na wyniki analizy diagraméw
barwa-jasno$§¢ mial brak powtarzalnosci zwigzany z manualnym usuwaniem gwiazd znacznie
odstajacych od ciggu gtéwnego i ewentualnie od zgrupowania gwiazd wyewoluowanych. W
wyniku szeregu prob wykonanych dla kilku wybranych gromad, ustalono, ze efekt ten moze

powodowaé rozbieznosé w wyznaczeniach poczerwienienia siegajaca 0,05 mag, module odlegto-
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$ci 0,1 mag i wieku 0,1-logt.

W celu bardziej Scistego oszacowania dokladnosci wyznaczen poczerwienienia i modutu od-
leglosci, dla kazdej analizowanej gromady wygenerowano mape rozkladu x? w przestrzeni tych
dwoch parametréw dla izochrony o wieku, dla ktérego dopasowanie byto najlepsze. Wartoéé

x? zostaly przeskalowane do nastepujacej postaci

Ay = X’ 2— Xmin : (4.5)
Ximin/V

gdzie X2, oznacza najnizsza wartos¢ x2, a v jest liczba stopni swobody, w tym przypadku
rownym 2 (Burke i in. 2004). Za bledy obu parametréw przyjeto rzuty na odpowiednie osie
konturu wyznaczonego przez wartosci Ax? réwne 1 (Burke i in. 2004). Wygenerowane mapy
konturowe Ax? dla wszystkich analizowanych gromad przedstawiono na rys. 4.2. Dla przejray-
stoéci wykreséw wyrysowano jedynie izolinie dla Ax? = 1 (linia ciggta) oraz Ax? = 2,3, 6,14
i 14,0 odpowiadajacym kolejnym poziomom ufnosci 1o, 20 i 30 (linie przerywane). Centralny
krzyzyk oznacza przyjete najlepsze rozwigzanie, dla ktérego Ax? = 0. Jak mozna zauwazy¢,
dla niektérych gromad ksztalt konturu jest daleki od figury symetrycznej wzgledem $rodka i

dlatego wyznaczone wartosci btedéw sa rézne po dodatniej i ujemnej stronie wyniku.
Oszacowane bledy zwigzane z przygotowaniem danych do dopasowania sg znacznie nizsze
niz te, ktore wynikajg ze statystyki x2, dlatego mozna przyjaé, ze zawieraja sie w tych ostatnich

1 ostatecznie pomingc.
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Rysunek 4.2: Mapy konturowe rozktadu Ax uzyskane dla wszystkich analizowanych gromad.
Centralnym krzyzykiem zaznaczono najlepsze dopasowanie, dla ktoérego Ax? = 0. Liniami
przerywanymi zaznaczono kolejne poziomy ufnoéci odpowiadajace 1o, 20 i 30. Linig ciagta
oznaczono kontur poprowadzony po wartosciach Ax? = 1,0 wyznaczajacy btedy modutu od-

legtosci i poczerwienienia.
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Rozdzial 5
Funkcje masy

Proces konstrukeji i analizy funkcji masy obserwowanych gromad zostal podzielony na cztery
etapy. W przypadku kazdej gromady najpierw budowano funkcje jasnosci gromady pomniej-
szong w sposob statystyczny o wklad gwiazd tta. Nastepnie poddawano jg konwersji do funkcji
masy. W trzecim etapie parametryzowano otrzymang funkcje masy za pomocy funkcji potego-
wej, ktorej wyktadnik byt jedng z dopasowywanych wielkosci. W czwartym kroku mozliwe stato
sie wyznaczenie zestawu kolejnych parametréw astrofizycznych charakteryzujacych gromade.
W celu zbadania roznic pomiedzy obszarem jadra a korong gromady, funkcje masy wyznaczono
takze dla obu tych obszaréw z osobna w 35 gromadach o rozmiarze katowym wiekszym niz 8

minut tuku?.

5.1 Wyznaczenie funkcji jasnosci

W pierwszym kroku zbudowano funkcje jasnosci dla badanego obszaru oraz dla obszaru tta
galaktycznego okreslonego przez pierscien potozony wokot gromady. Jego promienn wewnetrzny
byt ustalany przez zaokraglenie w gore do liczby catkowitej wartosci promienia gromady 7, -
Promieri zewnetrzny ustalano po starannej wizualnej inspekcji obszaru wokoét gromady tak,
aby wybraé¢ obszar mozliwie najbardziej reprezentatywny dla bezposredniego sasiedztwa gro-
mady. W ten sposéb pomijano ewentualne lokalne niejednorodnosci w rozktadzie gwiazd tta,
ktore moglyby zafalszowaé finalng funkcje jasnoéci. Dla wiekszosci gromad promient ten byt
ograniczony polem widzenia instrumentu i byt o kilka minut tuku mniejszy, aby wyeliminowaé
ewentualne efekty brzegowe. W praktyce promien ten wynosit wiec 16-20 minut tuku. W
przypadku kilku gromad istotne bylo zawezenie pierscienia tta do stosunkowo niewielkiego ob-
szaru wokoét gromady, aby unikngé r6znego rodzaju obszaréw zwiekszenia koncentracji gwiazd

tta czy gradientu gestosci. Niemniej jednak takze i w tych przypadkach pole obszaru tta byto

"W przypadku mniejszych gromad ograniczono sie jedynie do badania funkcji masy w obrebie gromady jako

calosci ze wzgledu na niewystarczajaca zdolnosé rozdzielcza uzyskanych obrazéw nieba.
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nie mniejsze od pola zajmowanego przez gromade.

Proces budowy funkcji jasnoéci w poszczegélnych obszarach polegal na zliczaniu znajduja-
cych sie w nich gwiazd z odpowiednich przedzialéow jasnoéci. Szerokosé tych przedzialow zostata
ustalona na 0,5 mag po wczesniejszych testach. Wieksza szerokosé przedziatéw obnizytaby ich
liczbe, co moglo wplynaé na mniejszg wiarygodno$é pédzniejszych dopasowan analitycznej po-
staci funkcji masy. Z kolei w przypadku przedzialéw o mniejszej szerokosci liczba znajdujgcych
sie w nich gwiazd bylaby niewielka, co réwniez mogloby mieé¢ negatywny wplyw na koncowy
wynik analizy funkcji masy.

Zastosowanie fotometrii aperturowej do redukcji fotometrycznej obrazéw CCD moze spo-
wodowad, ze jasnos¢ gwiazd posiadajgcych w swoim bezposrednim sgsiedztwie inne gwiazdy w
odlegtosci mniejszej niz $rednica apertury bedzie zawyzona. W rzeczywistosci wktad od sasied-
niej gwiazdy moze by¢ istotny w przypadku, gdy odlegtoéé jest mniejsza niz $rednica apertury
i rowna pot apertury plus 1o profilu sgsiedniej gwiazdy. Co wiecej, efekt ten bedzie szczegdlnie
istotny dla gwiazd stabych, w przypadku ktorych posiadanie jagniejszej sasiadki jest o wiele
bardziej prawdopodobne, a jej ewentualny wplyw na pomiar jasnoéci bardziej istotny. Dla
gwiazd z jasnego krarica obserwowanego zakresu jasnosci, prawdopodobieristwo blendowania
z obiektem o poréwnywalnej lub wiekszej jasnosci jest znikome. Ponadto, jeéli zalozyé, ze w
aperturze znajdzie sie takze sygnal od pobliskiej gwiazdy o poréwnywalnej jasnosci, jasnosc
rozwazanej gwiazdy zwiekszy sie co najwyzej o 0,75 mag.

W celu oszacowania istotnosci tego efektu, a jednoczesnie okreslenia gestosci gwiazd w
polu kazdej obserwowanej gromady, wyznaczono odsetek gwiazd posiadajacych w bezposred-
nim sasiedztwie inne gwiazdy. Warto$¢ ta wahalta sie w przedziale od 0,0 do 19,2% ze érednia
wartoscig 7,9% (w obszarze poza gromada odsetek ten byt zwykle znacznie mniejszy, w niekto-
rych przypadkach nawet dwukrotnie). Jesli uwzgedni sie wylacznie gwiazdy, ktore posiadaja
w swoim bezposrednim sgsiedztwie gwiazdy jasniejsze od nich samych, przytoczone wartosci
beda o polowe mniejsze, czyli istotny wplyw efektu blendowania moze dotyczy¢ $rednio jedy-
nie okoto 4% gwiazd. Uwzgledniajac znaczna szerokosé przedzialéow jasnosci (0,5 magnitudo)
uzytych przy budowaniu funkcji jasnoéci, efekt blendowania uznano zatem za zaniedbywalny.

7 uwagi na fakt, ze obrazy gwiazd nie sg punktowe i zajmujg na obrazie CCD koto o promie-
niu kilku pikseli, obrazy gwiazd moga na siebie nachodzi¢ lub w skrajnym przypadku catkowicie
sie pokrywaé. Efekt ten moze by¢ szczegdlnie istotny w gestych polach, a w jego rezultacie
liczba wykrytych gwiazd zanizona. Co wiecej, powinien on zaleze¢ od jasnosci obserwowane;j
(instrumentalnej) 1 by¢ najistotniejszy dla gwiazd stabych.

Aby oceni¢ kompletno$¢ wygenerowanych funkcji jasnosci, a nastepnie uwzgledni¢ w nich
odpowiednie poprawki, dla kazdego obserwowanego pola na jego dziesieciominutowej ekspo-
zycji w filtrze V wygenerowano po 50 obrazéw z losowo dodanymi sztucznymi gwiazdami dla

obszaru jadra gromady, jej korony, catej gromady i pierécienia tta nieba. Ilos§¢ gwiazd z poszcze-
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golnych przedzialéw jasnosci (przyjeto szeroko$é przedziatu réwna 0,5 magnitudo) zalezata od
liczebnosci tych gwiazd w rozwazanym obszarze i wynosita 10% tej wartoéci (w przypadkach,
gdy liczebnos¢ gwiazd z danego przedzialu jasnosci byta niewielka i obliczona ilo§¢ majacych
zosta¢ dodanych sztucznych gwiazd nalezata do przedziatu [0;1), zawsze stosowano zaokra-
glanie w gore, czyli dodawano jedng gwiazde). Wieksza ilo§¢ dodawanych gwiazd mogltaby
znaczgco zmieni¢ obserwowang charakterystyke pola.

Niech ng oznacza ilo§¢ gwiazd z danego przedziatu jasnosci wykrytych na originalnym ob-
razku, ng ilos¢ dodanych sztucznych gwiazd, a n,, ilo§¢ gwiazd wykrytych na zmodyfikowanym
obrazie. Woéwczas dla danego przedzialu jasnosci w okre§lonym obszarze mozna zdefiniowaé
stopient kompletnosci fi jako

Nyw — No

fr=

Jako warto$é¢ fi reprezentatywna dla danego obszaru rozwazanej ekspozycji przyjmowano war-

(5.1)
ng

tos¢ drednig liczong z szesciu kolejnych wynikéw wokoét mediany z 50 préb. Wyznaczone w ten
sposob poprawki uwzgledniano w okreslonym przedziale jasnosci obserwowanej funkcji jasnosci
poprzez przemnozenie jej wartosci przez odwrotnosé f.

Przyktadowe przebiegi stopnia kompletnosci dla jednego z najgestszych pol — obszaru gro-
mady King 14 — oraz jednego z najrzadszych — obszaru gromady King 6 — przedstawiono na
rys. 5.1. Jak wida¢ na wykresie, stopienn kompletnosci jest bliski 100% dla gwiazd jasniejszych
niz okoto 17,5 mag. Dla gwiazd stabszych spada tak, jak nalezalo oczekiwaé¢ — w polu gestym
szybciej niz w polu rzadkim. W krancowych przedzialach, w ktérych stopienn kompletnosci
spadal ponizej 50%, dane mogly by¢ obarczone znacznym bledem, dlatego pomijano je przy
konstrukcji funkcji jasnosci.

Funkcje jasnosci analizowanych gromad mozna uznaé za kompletne w szerokim zakresie
jasnosci. Wplyw niepewnosci zwigzanej z niekompletnoécig danych pojawia sie dla gwiazd o
jasnosciach V wiekszych od okoto 17 wielkosci gwiazdowej, a wyznaczone poprawki sg istotne
jedynie dla 2-3 konicowych przedzialéw jasnosci. Niepewnosé ta jest zatem najbardziej istotna
dla gromad, dla ktorych ze wzgledu na ograniczony zasieg przegladu zaobserwowano jedy-
nie niewielki fragment goérnej czesci ciagu gtéwnego. Niemniej jednak w przypadku gromad,
dla ktoérych rejestrowano gwiazdy z szerokiego przedzialu jasnosci, uwzglednienie odpowienich
poprawek nie powodowalo zauwazalnych odchytek funkcji jasnosci dla malych jasnosci od spo-
dziewanego trendu, ktory wynikalby z ekstrapolacji funkcji z przedziatu wiekszych jasnogci.

W celu wygenerowania finalnej funkcji jasnoéci gromady nalezalo odjaé statystyczny wktad
gwiazd pola galaktycznego. Dlatego od funkcji jasnosci badanego obszaru odejmowano prze-
dzial po przedziale odpowiednio przeskalowang funkcje jasnosci pierécienia tta nieba. Przeska-
lowanie to byto konieczne ze wzgledu na nieré6wne pola obu obszaréw i zostalo przeprowadzone
tak, aby pole obszaru tta nieba bylo réwne polu zajmowanemu na niebie przez badany obszar.

Btedy w poszczegdlnych przedziatach zostaly wyliczone w oparciu o statystyke Poissona.
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Rysunek 5.1: Wyniki testu kompletnosci ilosci wykrywanych gwiazd fr w funkcji jasnosci

obserwowanej w V dla dwoch przyktadowych pol — King 14 (okregi) i King 6 (kwadraty).

Krance funkcji jasnosci byty ustalane na podstawie wygladu diagramu barwa-jasnosé gro-
mady. Za jasny kraniec przyjmowano punkt odejscia od ciggu gtéwnego w przypadku gromad
starszych posiadajacych zarysowang galaz olbrzymoéw lub jasnosé najjasniejszej gwiazdy na
ciggu gltéwnym w przypadku mlodych gromad. Operacje te wykonywano wizualnie z doklad-
noécia 0,1 mag. Dolny kraniec byl ustalany dla kazdej gromady indywidualnie w miejscu, w
ktérym stopiert kompletnosci spadal ponizej wspomnianych wczesniej 50%. W praktyce kra-
niec ten przewaznie przypadal w przedziale od 18 do 19 mag i byt ustalany z doktadnoscia do
szerokoéci jednego przedziatu czyli 0,5 mag.

Zaznaczy¢ nalezy, iz powyzsza procedura uzyskiwania funkcji masy zostata uproszczona
poprzez nieuwzglednienie ewentualnej obecnoéci populacji gwiazd podwdjnych w obrebie ba-

danych gromad.

5.2 Transformacja funkcji jasnosci do funkcji masy

W kolejnym kroku dokonywano konwersji otrzymanej finalnej funkcji jasnoéci na funkcje masy
bedacg niczym innym jak informacja o ilogci gwiazd z danego przedzialu masy. Operacje
te przeprowadzono w oparciu o dopasowang wczesniej izochrone teoretyczng, ktéra zawierata
oprocz jasnosci absolutnych i wskaznikéw barwy takze odpowiadajace im masy gwiazd. Ja-
snosci obserwowane wystepujace w funkcji jasnoéci byty konwertowane na jasnosci absolutne.
Nastepnie mozliwe stalto sie przekonwertowanie jasnosci absolutnych na odpowiednie im masy
gwiazd ciggu gltéwnego na podstawie danych zawartych w izochronie teoretyczne;j.

W praktyce dla kazdego przedziatu jasnoéci absolutnych konwertowane byty trzy punkty:

srodek przedziatu i dwa jego krafice — minimalny i maksymalny w celu wyznaczenia szerokosci
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Znajac masy w tych dwéch punktach wyznaczano poprzez liniows interpolacje mase

przedzialu w jednostkach masy. Dla kazdego z nich odnajdywane byty dwa najblizsze punkty
Funkcje masy definiuje sie jako

na izochronie o zblizonej jasnosci, usytuowane tak, aby rozwazany punkt znajdowal sie miedzy
gdzie dN oznacza liczbe gwiazd przypadajacg w przedziale dM. Jej warto$é w poszczegdlnych
przedziatach obliczano przez podzielenie ilodci gwiazd w danym przedziale przez jego szerokosé

Rysunek 5.2: Funkcje masy analizowanych gromad wraz z dopasowanymi postacig analityczng.

odpowiadajacg rozwazanemu punktowi o zadanej jasnosci absolutne;j.

wyrazong juz w jednostkach masy Sto

nimi.



5.3 Analityczny opis funkcji masy

Funkcje masy zwykle opisa¢ mozna zaleznoscig wyktadnicza postaci

dN
m X M7(1+X) s (53)

gdzie wielko$¢ y oznacza pewien dopasowany wykladnik. Poczatkowe badania wskazywaly,
ze jego typowa warto$¢ wynosi 1,35 (Salpeter 1955). Dotychczasowe badania wskazuja, ze
tak sparametryzowana funkcja ma uniwersalny charakter. Choé obserwowane sg odstepstwa
od niej, to jednak w zadowalajacym przyblizeniu mozna jg uzna¢ za niezalezng poczawszy od
obszaréw formowania sie gwiazd w obtokach molekularnych, a koriczac na bogatych gromadach
gwiazd i gwiazdach pola (Kroupa 2002). Funkcje masy o takiej wartosci wykladnika nazwano
zatem uniwersalng poczatkows funkcja masy (universal Initial Mass Function) i informuje
ona o rozkladzie iloéci gwiazd z poszczegblnych przedziatéw mas, rodzacych sie w procesach
gwiazdotworczych. Sposéb fragmentacji obtoku molekularnego, z ktérego powstaja gwiazdy,
wydaje sie nie zaleze¢ od warunkéw fizycznych w nich panujacych, skoro poczatkowa funkcja
masy ma charakter uniwersalny (Kroupa 2002).

Pojawialy sie jednak pewne fakty obserwacyjne §wiadczace o tym, ze funkcja masy cha-
rakteryzowana jest réznymi wartosciami y w zaleznosci od rozwazanego przedzialu mas. I
tak Kroupa (2001) przyjal na podstawie analizy zliczen gwiazd w sasiedztwie Storca, ze uni-
wersalna poczatkowa funkcja masy moze by¢ opisana poprzez zszycie funkcji wyktadniczych o

wartosciach wyktadnikéw zaleznych od przedzialtu masy:

Xo=—0,7+0,7 dla 0,01 <M/Mg < 0,08, (5.4)
x1=40,3+0,5 dla 0,08 < M/M < 0,50, (5.5)
x2=+1,3+0,3 dla 0,50 < M/Mg < 1,00, (5.6)
xs=+1,34+0,7 dla 1,00 < M/Mg. (5.7)

Funkcja masy gromady gwiazdowej ewoluuje z czasem na skutek efektéow dynamicznych
prowadzacych do usuwania — tzw. ,parowania” gwiazd mato masywnych z gromady. Obserwacje
gromad w réznych stadiach ewolucji dynamicznej moglyby pozwoli¢ na przesledzenie tego
efektu.

Jezeli badang funkcje masy przedstawi sie w formie zlogarytmowanej, wéwczas relacja (5.3)

upraszcza sie do prostej w postaci

dN
log (M) = log I = —(1+x)log(M) +0, (5.8)

dzieki czemu proces dopasowania ogranicza sie do dopasowania metoda najmniejszych kwadra-

tow réwnania regresji liniowej. Otrzymane funkcje masy poszczegolnych gromad przedstawiono
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na rysunku 5.2 wraz z dopasowanymi relacjami podanymi wzorem (5.8). Na wszystkich wy-
kresach zastosowano jednolitg skale w celu poréwnawczego zastawienia nachyleri funkcji mas
badanych gromad. Indywidualne wykresy funkcji masy sporzadzone dla poszczegélnych gro-
mad zawarto w dodatku B. Parametry y oraz b uzyskane dla obszaru catej gromady zestawiono
w kolumnach 2 i 3 w tabeli 5.1. Funkcje masy sparametryzowano réowniez dla obszaréw jadra i
korony z osobna, a otrzymane parametry odpowiednio Xcore, Deore 1 Xhalo Z€brano w kolumnach
4,516 tabeli 5.1.

Badania gromad otwartych obejmujace zasiegiem gwiazdy o masach ponizej 1 My, wska-
zuja, ze istnieje w okolicach okolo 1 Mg niecigglosé funkcji masy (Bonatto i Bica 2005).
Nieciggtos¢ ta przejawia sie zalamaniem monotonicznego przebiegu funkcji masy i obnizeniem
wartoSci nachylenia y w przedziale gwiazd malo masywnych. Efektu tego nie badano w prze-
prowadzonym przegladzie z uwagi na fakt, ze jego zasieg zwykle nie pozwalal na rejestrowanie

gwiazd o masach mniejszych niz 1 M.

Tabela 5.1: Parametry charakteryzujgce funkcje masy badanych gromad.

Gromada X b Xcore beore Xhalo
1) (2) (3) (4) (5) (6)
King 13 2234123 3574050 0,6341,62 2404065 2,57+1,02
King 1 2434156  2,90+0,06 ~346+044 25240,02  3,58+1.81
King 14 1,16+0,38 2,36+0,19 0,63+0,17 1,63+0,08 1,35+0,63
NGC 146 1,1640,66  2,23+0,31 - - -
Dias 1 1,07+0,38  1,86+0,27 - - -
King 16 1,1240,37 2244023 0,66+0,27 1,6840,14  1,26+0,39
Berkeley 4 0,75+0,54  1,96+0,29 - - -
Skiff J0058+68.4 -0,38+0,66 2,62+0,10 -0,85+1,54 2,09+0,24  0,36+0,86
NGC 559 1,3140,43  3,0440,10 0,0240,33  2,2340,08  2,09+0.66
NGC 884 -0,05+0,28 1,80+0,25 -0,81+0,23 1,00+0,19  0,49+0,22
Tombaugh 4 0534251 2924046 -6,0342,95 1,144053  2,42+0,47
Czernik 9 1,7141,58  2,2240,42 - - -
NGC 1027 1,51+0,36  2,41+0,12 0,47+0,80 1,47+0,24  1,83+0,39
King 5 1,52+0,30  2,90+0,05 0,06+0,09  2,09+0,02  1,77+0,42
King 6 1,7440,39 2134011 1444032 1,6440,08 1,58+0,47
Berkeley 9 1,9441,27  2,3440,07 -558+1,85 1,3140,10  3,40+2.05
Berkeley 10 1,27+0,55 2,62+0,09 -0,664+0,75 1,504+0,13  2,45+0,69
Tombaugh 5 1,3140,38  2,6140,11 0,6540,27 1,7440,06  1,82+0,22
NGC 1513 1,5540,20  2,5540,10 0,54+0,36  1,7340,15  1,27+0,20

Ciag dalszy na nastepnej stronie
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Tabela 5.1 — ciagg dalszy

(1) (2) (3) (4) (5) (6)

Berkeley 67 ~1,66+1,43 1,77£026 -2,61+0,86 1,15+0,16 -1,02+3,31
Berkeley 13 1,8740,96 2,3240,18 1,67+2,72  2,07£049  2,84+1,29
Czernik 19 1,14+0,18 2,1240,09 0,48+0,18  1,4740,09  0,87+0,22
Berkeley 15 1,1041,09 2,64+0,31 0,00+£1,67 1,68+0,49  1,43+1,30
NGC 1798 3,134£0,57 3,0340,08 -1,13+£1,43 2,084+0,19  4,69-+1,29
Berkeley 71 ~1,06+1,83  2,06-:0,39 - - -

NGC 2126 1,1440,41 2184006 0,73+£0,86  1,69+0,14  1,204+0,57
NGC 2168 0,93+£0,20 2,42+0,07 0,8240,51 1,8140,17  0,89-£0,16
NGC 2192 ~4,594+2,12  1,43+0,23 -9,50+3,35 -0,2840,45 -3,12+1,14
NGC 2266 1,5840,91 2,6640,15 0,15+0,52 1,91+0,09 2,28+0,96
King 25 1,73+£1,00 2,850,225 0,43+1,38  2,0620,34  2,62+1,84
Czernik 40 2414062 3,55+0,17 0,49+1,28 2414034  3,37+1,13
Czernik 41 0,7740,70  2,38+0,22 22242383 0,8040,90  2,72-0,54
NGC 6885 1,6840,27 2,2940,10 0,70+0,38  1,50+0,14  1,66+0,42
IC 4996 0,87+0,45 1,76+0,25 - - -

Berkeley 85 1,50+0,73  2,74+0,14 -1,86+0,99 1,3040,19  1,99+0,79
Collinder 421 1,04+0,37 1,8620,10 0,97+0,42 1,45+0,13  1,324+0,36
NGC 6939 0,96+0,46 2,994+0,06 0,19+0,48  2,314+0,07  1,56-0,44
NGC 6996 1,7340,57  1,8820,21 - - -

Berkeley 55 0,91+£1,54 2444056 -1,53+0,81 1,0840,30  2,34:2,00
Berkeley 98 2,5241,18  2,63+0,12 0,94+2,60 2,31+0,24  3,22+1,35
NGC 7654 1,4240,15 2,9340,08 1,11+£0,13  2,58+0,08  1,89+0,37
NGC 7762 -0,12+0,33  2,61+£0,03 —0,35+0,78 1,93+0,07  0,24+0,36

5.4 Analiza funkcji masy

Dysponujac sparametryzowang postacig funkcji masy mozliwe stalo sie oszacowanie catkowitej
masy gromady i catkowitej liczby tworzgcych ja gwiazd. Operacje te wykonano poprzez ekstra-
polacje funkcji masy do 0,08 M i odpowiednie jej wycatkowanie. Ekstrapolacje wykonywano
na dwa sposoby w zaleznodci od wartoéci x. Jeéli otrzymane x bylo poréwnywalne w grani-
cach btedu z wartoScig uniwersalng y2 = +1,3 £ 0,3 (wzor 5.7) lub wieksze, to funkcje masy
ekstrapolowano z wyznaczonym x do 0,5 My, a nastepnie dla mniejszych mas z przedziatu
0,08 < M/Mg < 0,50 przyjmowano x = xi1. Obie funkcje zszyto w taki sposéb, aby byly

sobie réwne w punkcie granicznej masy 0,5 Mg.
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Natomiast jesli wyznaczone x bylo mniejsze od wartosci uniwersalnej y2 = +1,3 £ 0,3,
wowczas ekstrapolowano funkcje masy z uzyciem wyznaczonego x na caly przedzial masy do
0,08 Mg.

Calkowitg mase gwiazd gromady przebywajacych na ciggu gtéwnym My aprs wyliczono z

nastepujacego wzoru
Mro

Myans = [ o(an)ndn, (5.9)
M=0,08
gdzie Mo jest masg gwiazd w punkcje odejscia od ciggu gtéwnego. Natomiast oszacowania
catkowitej liczby gwiazd palacych wodor na ciggu gtownym dokonano wedtug zalezno$ci
Mro
Neaws= [ o(M)aM. (5.10)
M=0,08
Aby wyznaczy¢ catkowitag mase gromad starszych, nalezato uwzgledni¢ rowniez gwiazdy
wyewoluowane przebywajace na gatezi olbrzymoéw. Ich liczbe — oznaczong Ny, — 0szacowano
poprzez zliczanie gwiazd w obszarze gatezi czerwonych olbrzyméw. Nastepnie wyznaczono
taczng mase tych gwiazd poprzez przemnozenie ich liczby przez mase gwiazd znajdujacych sie
w punkcie odejscia od ciggu glownego (Bica i Bonatto 2005). Zatem catkowita masa gromady
My otq1 Wynosita

Miotal = Mzams + Newa M0 , (5.11)

a catkowita liczba tworzacych ja gwiazd Niypq
Ntotal = NZAMS + Newol . (512)

Powyzsza procedure powtdrzono dla obszaru jadra gromady w celu wyznaczenia przybli-
zonej jego catkowitej masy M ore Oraz ilosci znajdujacych sie w nim gwiazd Neope-

W celu okreslenia stanu dynamicznego badanych gromad, zostal wyliczony dla kazdej z nich
czas relaksacji t,¢1q,- Wielkos¢ ta jest charakterystyczng skalg czasowa potrzebng do ustalenia
sie rownowagi dynamicznej uktadu — minimalizacji energii catkowitej w gromadzie na skutek

wymiany energii gwiazd w czasie bliskich spotkari. Wielko$¢ te oblicza sie ze wzoru

N
trelax = 5o teross ; 1
v = 8In N (5.13)

gdzie N jest liczbag gwiazd uktadu, a t...ss jest czasem przejScia — charakterystyczng skalg
czasowg potrzebng typowej gwiezdzie gromady na pokonanie odlegtosci poréwnywalnej z roz-

miarami uktadu (Binney i Tremaine 1987). Wielkoé¢ ta wyraza sie wzorem
teross = R/'U s (514)

gdzie R oznacza promieni uktadu, a v jest predkoscig dyspersji przecietnej gwiazdy w gromadzie
(Binney i Tremaine 1987). Za wartos¢ predkosci v przyjeto wartosé typowa rowng 3 km s—!

(Binney i Merrifield 1998).
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Do dalszej analizy korzystnie jest wprowadzi¢ parametr dynamiczno-ewolucyjny 7 (Bonatto

i Bica 2005) zdefiniowany jako stosunek wieku gromady ¢ do jej czasu relaksacji tejqz

t

T =

(5.15)

trelam

Parametr ten zostal wyznaczony zaréwno dla wszystkich gromad jako catosci — 7, jak réwniez
dla ich centralnych czesci — 7.ore-

Ewolucja dynamiczna gromady powinna prowadzi¢ do zaistnienia w jej obrebie efektu se-
gregacji masy. Ekwipartycja energii powinna prowadzi¢ do koncentracji gwiazd bardziej ma-
sywnych (takze uktadow podwoéjnych) w centralnej czesci uktadu — jadrze. Natomiast sktadniki
mniej masywne powinny zosta¢ wymiecione z centrum i skupié sie w obszarze korony. Aby

sparametryzowaé skale tego efektu, wprowadzono wielko§é Ay okreslong jako

AX = Xhalo — Xcore » (516)

Przy czym YXeore t0 nachylenie funkcji masy obszaru jadra, a Xpao to analogiczna wielko§é
wyznaczona dla obszaru korony. Czym ta réznica jest wieksza, tym wiekszy jest efekt segregacji
masy.

Wyniki przedstawionych w tym rozdziale obliczerl i wyznaczenn zebrano w tabeli 5.2. Ze

wzgledu na to, ze otrzymane wartosci majg charakter szacunkowy, pominieto dla nich rachunek
bledu.

Tabela 5.2: Parametry wyznaczone z analizy funkcji masy badanych gromad (opis w tekscie).

Podane masy wyrazone sg w masach Storica.

Gromada Mro  Newot  Miotat  Neotat Meore Neore logT  logTeore  Ax
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10)
King 13 3,4 14 15598 44538 757 1178 0,93 1,02 19426
King 1 1,2 45 3305 10520 177 188 135 3,61  7,042,3
King 14 14,8 0 906 1436 244 316 0,72 044  0,7£0,8
NGC 146 7.7 0 624 1066 - 047 - -
Dias 1 5,3 0 248 426 - - 0,58 - -
King 16 11,9 0 709 1084 261 244 049 0,71  0,640,7
Berkeley 4 12,8 0 467 479 - - 0,26 - -
Skiff J0058+68.4 1,8 76 851 1053 214 232 164 2,65 12424
NGC 559 2,0 28 3170 7286 395 585 0,47 206  21+10
NGC 884 15,2 1 1103 341 732 104 0,25 0,44 13404
Tombaugh 4 1,8 6 1744 3407 164 102 1,22 322 85434
Czernik 9 2.4 7 559 1424 - - 1,69 - -

Ciag dalszy na nastepnej stronie
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Tabela 5.2 — cigg dalszy

(1) 2 G @ 6 6 @O O 9) (10)

NGC 1027 3,3 0 833 1946 89 127 0,89 237 14412
King 5 1,9 22 2313 5933 227 417 094 246  1,7405
King 6 34 0 465 1172 141 321 1,16 2,11  0,1+08
Berkeley 9 1,2 4 697 2097 14 10 231 489 90439
Berkeley 10 20 12 1121 2641 61 67 123 334  31+14
Tombaugh 5 3,3 7 1287 2750 163 257 0,59 2,19 12405
NGC 1513 9,2 0 1317 2813 295 365 0,31 085  0,740,6
Berkeley 67 1,9 6 140 112 43 31 2,62 348 16442
Berkeley 13 1,9 7 717 1960 370 983 1,33 223 12440
Czernik 19 9,8 0 502 811 171 18 0,11 122 04404
Berkeley 15 22 12 1230 2574 124 170 0,80 252  14+3,0
NGC 1798 1,7 28 6932 23209 229 202 026 2,88 58427
Berkeley 71 1,9 9 256 232 - ~ 227 - -

NGC 2126 18 10 395 901 106 223 1,87 3,09  05+14
NGC 2168 4,3 0 849 1421 216 339 0,62 148  0,1+0,7
NGC 2192 15 23 107 78 8 5 292 419  64+45
NGC 2266 1,9 12 1392 3570 167 312 1,07 2,68 21+15
King 25 2,3 9 2336 6075 278 467 0,92 231 22432
Czernik 40 2,1 71 15790 47503 597 1066 -0,24 180  2,9+24
Czernik 41 2,6 5 635 1161 44 24 153 337  4,9+34
NGC 6885 6,8 0 1641 711 141 250 0,05 0,99 10408
IC 4996 145 0 304 347 - ~ 0,59 - -

Berkeley 85 1,9 10 1618 4082 54 40 129 347  3,9+18
Collinder 421 3,1 6 233 424 81 153 168 279 04408
NGC 6939 1,8 48 2363 5154 391 786 0,87 243  1,4409
NGC 6996 3,7 3 277 664 - -7 - -

Berkeley 55 3,0 4 795 1466 85 45 126 340  3,9+28
Berkeley 98 1,4 29 1967 6158 421 1024 124 226  23+40
NGC 7654 9,2 0 3133 6163 1491 2351 -1,14 0,42 0,840,5
NGC 7762 1,5 28 616 1106 113 186 2,16 341  0,6+1,1
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Rozdzial 6

Por6éwnanie wynikéw z danymi

literaturowymi

Dla 30 badanych w niniejszym przegladzie gromad otwartych dostepne sg w literaturze ich
podstawowe parametry takie jak rozmiary katowe, wiek, poczerwienienie, odlegtosé czy tez dla
kilku obiektow wspotczynnik nachylenia funkcji masy. Dla pozostatych 12 gromad otrzymane w
ramach w niniejszej pracy wartosci sg pierwszymi tego typu oszacowaniami. Szczegbélowe omo-
wienie indywidualnych gromad, historii ich badan, poréwnania otrzymanych wynikéw z dostep-
nymi danymi literaturowymi oraz komentarze ewentualnych rozbieznosci zawarto w dodatku
C. Natomiast w niniejszym rozdziale dokonano zbiorczego poréwnania wynikéw otrzymanych
w ramach przeprowadzonego przegladu z danymi literaturowymi w celu oceny wiarygodnoéci
wyznaczen. Analizie poddano parametr strukturalny — promient catkowity, parametry astrofi-
zyczne pochodzace z dopasowania izochron teoretycznych czyli wiek, poczerwienienie, modut

odlegtosci, odlegtosé oraz nachylenie funkcji masy.

6.1 Rozmiary katowe

Jednym z kryterium doboru gromad do przegladu byty ich katalogowe rozmiary katowe ($red-
nice), ktorych wartodci zaczerpnieto z katalogu Catalog of Optically Visible Open Clusters and
Candidates (Dias iin. 2002). Na rys. 6.1 zestawiono je z warto§ciami wyznaczonymi w ramach
niniejszej pracy. Na wykres naniesiono réwniez relacje idealnej zgodnoéci wyznaczen z danymi
literaturowymi zaznaczong linig przerywang. Jak wida¢, dla zdecydowanej wiekszoéci gromad
ich katalogowe rozmiary katowe wydajg sie by¢ znacznie zanizone. Efekt ten jest szczegdlnie
widoczny w przypadku czesci matych — wedtug danych katalogowych — gromad, dla ktorych
wyznaczone rozmiary sa nawet pie¢ razy wieksze. W prébcee znalazly sie takze i takie gromady,
dla ktorych wyznaczone rozmiary sg poréwnywalne z danymi literaturowymi.

Dotychczasowe rozmiary katalogowe wiekszosci gromad okazaly sie niedoszacowane w Swie-
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Rysunek 6.1: Poréwnanie katalogowych promieni katowych badanych gromad (0§ pozioma) z
wartoSciami wyznaczonymi w tej pracy (o§ pionowa). Linig przerywang naszkicowano relacje

idealnej zgodnos$ci wyznaczen z danymi literaturowymi.

tle przeprowadzonych badar. Taki stan rzeczy spowodowany jest prawdopodobnie brakiem
badan fotometrycznych pokrywajacych dostatecznie duze pole widzenia, dzieki czemu mozliwa
jest detekcja w profilach gestosciowych gwiazd zewnetrznych obszaréw gromad. Ponadto do-
tychczasowe wyznaczenia rozmiaréw gromad przewaznie nie sg oparte o gleboka fotometrie, a
wiec ograniczone zostaly do gwiazd najjasniejszych. Gwiazdy te na skutek efektu segregacji
masy zwykle skupione sg w centralnej czesci gromady, co automatycznie prowadzi do zanizenia
rozmiaré6w. Podobnie, ograniczony zasieg przeprowadzonego przegladu pozwala wnioskowag,

iz wyznaczone rozmiary katowe sg jedynie dolnymi granicami faktycznych rozmiaréw gromad.

6.2 Wiek i poczerwienienie

Poréwnanie literaturowych i otrzymanych w niniejszej pracy wartoéci wieku 30 badanych gro-
mad pokazano na rys. 6.2a. Jak wida¢ na wykresie, prawie wszystkie punkty sa potozone w
poblizu prostej oznaczajacej idealng zgodnosé (zaznaczonej linig przerywang). Z dopasowania

metodg najmniejszych kwadratéw otrzymano relacje
logt = (1,06 + 0,10) log t;; — (0,57 £ 0, 83), (6.1)

z wspOtczynnikiem korelacji rownym 0,90. Jak widac, relacja idealnej zgodnosci (logt = log t;;¢)
jest potozona w granicach btedéw, co oznacza idealng w sensie statystycznym zgodnosé wyko-
nanych pomiaréw z wartosciami literaturowymi.

Rownie dobrg zgodnos¢ otrzymano w przypadku wyznaczen nadwyzki barwy E(B—V'). Po-

réwnanie otrzymanych w niniejszej pracy wartosci z danymi literaturowymi przedstawiono na
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Rysunek 6.2: Poréwnanie wyznaczonego wieku (panel a) i poczerwienienia (panel b) bada-
nych gromad (osie pionowe) z danymi literaturowymi (osie poziome). Liniami przerywanymi

zaznaczono relacje idealnej zgodnosci.

rys. 6.2b. Prawie wszystkie punkty skupiajg sie wokot prostej wyznaczajacej idealng zgodnosé.
Dwie gromady — King 13 i Collinder 421 — oznaczone niewypelnionymi symbolami znacznie
odstaja od ogdlnego trendu. Ich wyznaczenia literaturowe nie mozna uzna¢ za pewne (doda-
tek C), dlatego zostaly pominiete w dalszej analizie. W wyniku dopasowania do pozostatych

punktéw otrzymano relacje
log E(B—V)=(0,92+0,10)E(B — V) + (0,05 £ 0,07) , (6.2)

z wspotczynnikiem korelacji rownym 0,88. Takze i w tym przypadku relacja idealnej zgodno-
$ci miedci sie w granicach bledu wyznaczonej relacji, co pozwala uznaé¢ wyznaczone wartosci

poczerwienienia miedzygwiazdowego za zgodne z literaturowymi w zadowalajacym stopniu.

6.3 Modul odleglosci i odlegltosé

Poréwnanie wyznaczonych modutéw odleglosci z dostepnymi danymi literaturowymi przesta-
wiono na rys. 6.3a. Gromady skupiaja sie w okolicach linii idealnej zgodnosci. Jedynie w przy-
padku gromady NGC 6996 (zaznaczonej niewypelionym symbolem) rozbieznosé jest znaczna,
dlatego przy dalszej analizie obiekt ten zostal pominiety. Metoda najmniejszych kwadratéw

otrzymano relacje postaci
(V= My)ie = (1,10 £0,11)(V — My) — (1,2 £ 1,5) (6.3)

z wspoétczynnikiem korelacji 0,90. Przypadek idealnej zgodnosci miesci sie w granicach btedu.
Zestawienie odlegtosci literaturowych i wyznaczonych w niniejszej pracy przedstawiono

na rys. 6.3b. Generalnie punkty wydaja sie by¢ skupione wokot linii idealnej zgodnosci, choé
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Rysunek 6.3: Por6wnanie wyznaczonych modutéw odlegtosci (panel a) i odlegtosci (panel b)
badanych gromad (0§ pozioma) z warto$ciami literaturowymi (0§ pionowa). Linie przerywane

oznaczajy relacje idealnej zgodnosci.

sposéréd nich wyréznia sie gromada King 13 (zaznaczona niewypelionym symbolem), dla ktorej

rozbieznoé¢ jest najwieksza. Z dopasowania réwnania regresji liniowej otrzymano zalezno$c¢
dyie = (0,99 £0,13)d + (0,14 +0,27) (6.4)

z wspoétczynnikiem korelacji réwnym 0,83. Jak mozna zauwazyé, przypadek idealnej zgodnoéci

zawiera sie w granicach bledu wyznaczonej relacji.

6.4 Nachylenie funkcji masy

Jedynie dla odmiu gromad zdotano zebraé dane literaturowe na temat nachylenia funkcji masy.
Ich poréwnanie z warto$ciami wyznaczonymi w niniejszej pracy przedstawia rys. 6.4. Dla
szesciu gromad punkty nie odstaja znaczaco od linii idealnej zgodnoéci (panel po prawej stro-
nie rys. 6.4). W przypadku pozostalych dwoch, zaznaczonych na wykresie niewypelionymi
punktami, rozbieznosé¢ jest ekstremalnie duza. Pusty tréjkat to Berkeley 67, natomiast pusty
kwadrat to Berkeley 71. Funkcje masy obu gromad byly badane w pracy Lata (2005). Autor
otrzymatl wartosci xy zdecydowanie wieksze od wartosci standardowej i réwne 3,41 £ 0,98 dla
Berkeley 67 i 3,02 + 0, 39 dla Berkeley 71. Material zebrany w ramach niniejszej pracy jedno-
znacznie wskazuje na bardzo niskie wartoéci xy rowne —1,7 41,4 dla Berkeley 671 —1,14+1,8
dla Berkeley 71. Podjete kroki majace na celu dokladna weryfikacje zebranego materiatu obser-
wacyjnego oraz sprawdzenie poprawno$ci procesu redukcji danych nie przyniosty wyjasnienia

tej rozbieznosci.
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Rysunek 6.4: Wyznaczone nachylenia funkcji masy (0§ pionowa) i wartosci literaturowe (0§
pozioma). Punkty niewypelnione oznaczajg gromady o ekstremalnie duzej rozbieznosci — pusty
trojkat to Berkeley 67, natomiast pusty kwadrat to Berkeley 71. Linia przerywana oznacza
relacje idealnej zgodnosci. Po prawej stronie powiekszenie obszaru zaznaczonego na lewym

wykresie.
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Rozdzial 7
Dyskusja relacji miedzy parametrami

Dysponujac kompletnym zestawem podstawowych parametréw objetych przegladem, mozliwe
stato sie poszukiwanie miedzy nimi ewentualnych relacji badz chociazby trendéw. W przed-
stawionych w kolejnych podrozdziatach zestawieniach wybranych parametréw zrezygnowano z
uwzgledniania potozenia badanych gromad w Galaktyce z uwagi na zastosowane kryteria przy

wyborze probki.

7.1 Promieni jadra i promien calkowity

W literaturze istniejg pewne przestanki wskazujace na zwigzek promienia jadra gromady z pro-
mieniem catkowitym. Nilakshiiin. (2002) przebadali profile gestosciowe 38 wybranych gromad
otwartych. Operacje zliczania autorzy przeprowadzili na obrazach z Digitized Sky Survey. Jako
jeden z wnioskéw badacze zauwazyli, ze rozmiar korony, okreslony jako réznica promienia cal-
kowitego gromady i promienia jej jadra, jest érednio pie¢ razy wiekszy od promienia jadra.
Daje to relacje Ryim =~ 6 - Reore-

Bonatto i Bica (2005) badajac 11 wybranych gromad otwartych réwniez otrzymali dobrg
korelacje promienia catkowitego i promienia jadra, jednak autorzy nie podali parametréw dopa-
sowania. Na podstawie danych tabelarycznych zamieszczonych w cytowanej pracy otrzymano
Riim ~ 8,8 Reore

W kolejnej pracy Bica i Bonatto (2005) dysponujagc danymi o promieniach 16 gromad
otwartych otrzymali zalezno$¢ Ry, = (1,05 £ 0,45) + (7,73 £ 0,66) Reore z wspolczynnikiem
korelacji réwnym 0,95.

Na rys. 7.1a przedstawiono relacje pomiedzy promieniem catkowitym a promieniem jadra
gromad badanej probki. Punkty polozone sg pomiedzy dwiema prostymi granicznymi zazna-
czonymi liniami przerywanymi, ktore przedstawiaja przyblizone relacje Ry, = 2 Reore (dolna
linia) oraz Ry, & 7 - Reore (gorna linia). Wyraznie widaé, ze punkty tworzg strukture po-

dobng do rozszerzajacego sie wachlarza, a nie skupiaja sie wzdtuz pewnej prostej. Srednia
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Rysunek 7.1: Zalezno$¢ pomiedzy promieniem catkowitym Ry, i promieniem jadra Rcore
dla badanych gromad w skali liniowej (a), logarytmicznej (b) oraz w poréwnaniu z danymi

literaturowymi dla innych gromad (c).

relacja dopasowana metoda najmnieszych kwadratéw ma posta¢ Ry, = (3,09 £ 0,22) Reore ze
wspétczynnikiem korelacji réwnym 0,74.

Zauwazy¢ mozna, ze jeSli rozwazang relacje przedstawi sie w skalach logarytmicznych tak,
jak pokazuje to rys 7.1b, to otrzymuje sie lepszg korelacje liniowa. Linig ciggly przedstawiono

relacje dopasowang metoda najmniejszych kwadratow postaci
log Ryjm = (07 73+0, 09) log Reore + (07 57 £ 0, 03) ) (71)
ktorej wspotczynnik korelacji wynosi 0,80. W skali liniowej oznacza to relacje potegowsa postaci

0,57+0,03 150,73:0,09
Rijm = 10 ROT3E009 (7.2)

Na rys. 7.1c przedstawiono oprécz danych otrzymanych w niniejszej pracy, oznaczonych
czarnymi kropkami, takze wyniki literaturowe pochodzace z wczeéniej cytowanych prac. Pu-
stymi kotami zaznaczono punkty pochodzace z pracy Nilakshi i in. (2002), a niewypelionymi
kwadratami dane pochodzace z pracy Bonatto i Bica (2005) oraz Bica i Bonatto (2005). Z tak

sporzadzonego wykresu widac, ze:
e dane literaturowe dotyczg gromad o promieniach wiekszych od 3 pc;

e wyniki zespotu Nilakshi i in. (2002) cze$ciowo pokrywaja sie z wynikami otrzymanymi
w niniejszej pracy, jednak brak jest wér6d nich gromad o duzych jadrach i jednoczesnie

matych rozmiarach catkowitych;

e wzgledne rozmiary jader gromad badanych w pracach Bonatto i Bica (2005) oraz Bica i
Bonatto (2005) sa o wiele mniejsze od rozmiaréw catkowitych gromad, anizeli wynikatoby

z prezentowanych w niniejszej pracy wynikéw.
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Rysunek 7.2: Zaleznos¢ promienia catkowitego badanych gromad od wybranych pozostatych

parametrow.

7.2 Promien calkowity

Zaleznodci promienia catkowitego badanych gromad od wybranych wyznaczonych parametrow
zostaly zawarte na kolejnych wykresach przedstawionych na rys. 7.2. Na wykresie (a) widoczny
jest wyrazny zwigzek promienia calkowitego z masg caltkowita ukladu — czym wieksze Ry,
tym wieksza Mi.tq;- Tego typu relacja jest w zgodzie z wezeéniejszymi przewidywaniami. Gro-
mady malo masywne i jednoczesnie duzych rozmiaréw nie bylyby w stanie stworzy¢ systemu
wystarczajaco silnie zwigzanego grawitacyjnie i w efekcie rozpadlyby sie. Podobny los spo-
tkaltby masywne i jednocze$nie male gromady. Szybka ewolucja dynamiczna doprowadzitaby
do rozpadu takich systemoéw (Janes i in. 1988). W wyniku dopasowania otrzymano zaleznosé
potegowg postaci

log Ryjm = (0,39 +0,07) log Mypter — (0,6 £0,2), (7.3)

ktorej wspodtczynnik korelacji wynidst 0,70.

Promieri catkowity nie zalezy od wieku gromad, co jest widoczne na rys. 7.2b. Wzrost
promienia mtodych gromad wraz z ich wiekiem zostal zauwazony w prébce badanej przez
Bonatto i Bica (2005). Autorzy twierdza, ze tego typu relacja jest oczekiwana, poniewaz

mlode i jednocze$nie duze systemy gwiazdowe nie mogg istnie¢, gdyz nie sg wystarczajaco
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Rysunek 7.3: Zaleznog¢ promienia jadra badanych gromad od wybranych pozostalych para-

metrow.

zwigzane grawitacyjnie. Jednak wczedniejsze prace (Lynga 1982, Janes i in. 1988, Tadross
2001) nie wykazaly tego typu relacji.

Jak mozna zauwazy¢ na rys. 7.2c, Ry, przejawia tendencje do spadku wraz ze wzrostem
parametru dynamiczno-ewolucyjnego 7. W badanej prébce zabrakto gromad o malych rozmia-
rach i jednoczesnie malo zaawansowanych w swojej ewolucji dynamicznej. Zauwazyé réwniez
mozna brak gromad o duzych rozmiarach bedacych jednoczesnie zaawansowanych dynamicznie.

Na rys. 7.2d wykreslono promieni catkowity w funkcji stopnia segregacji masy. Brak jest

jakiejkolwiek widocznej tendencji w rozktadzie punktow.

7.3 Promien jadra

Bonatto i Bica (2005) wykazali, ze masa catkowita badanych przez nich gromad jest tym wiek-
sza czym wiekszy jest promien jadra gromady. Co wiecej, autorzy zauwazyli, ze relacja ta jest
inna dla gromad malo masywnych o masach mniejszych od 1000 Mg i gromad bardziej ma-
sywnych. Material zebrany w niniejszej pracy potwierdza te zaleznoé¢. Jak widaé na rys. 7.3a,
promien jadra badanych gromad ma tendencje do wzrostu wraz z ich masg catkowitg. Korela-

cja jest znacznie gorsza niz w przypadku promienia catkowitego i wynosi 0,53, a dopasowana
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metodg najmniejszych kwadratéw zaleznosé pokazana na wykresie jako linia przerywana jest

nastepujacej postaci
log Reore = (0,32 £ 0,08) log Mot — (0,99 £0,25) . (7.4)

Natomiast w zebranym materiale nie wida¢ rozréznienia miedzy gromadami mniej i bardziej
masywnymi, co byto raportowane w pracy Bonatto i Bica (2005). Niewykluczone jest, ze efekt
zauwazony przez autoréw jest nastepstwem malej ilosci badanych obiektow.

Rysunki 7.3c i 7.3d wskazuja, ze promieni jadra ma tendencje do zmniejszania sie wraz ze
wzrostem zaréwno parametru dynamiczno-ewolucyjnego 7 caltej gromady, jak i T.ore — para-
metru dynamiczno-ewolucyjnego wyznaczonego dla obszaru jadra. W pierwszym przypadku

otrzymano relacje
log Reore = (—0,16 +0,04) log 7 4 (0,10 £ 0,05) , (7.5)

ze wspotczynnikiem korelacji réwnym 0,51. Natomiast dla parametru 7. relacja jest silniejsza

o wspotczynniku korelacji 0,66 i ma postaé
log Reore = (—0,15 £+ 0,03) log Teore + (0,36 £ 0,08) . (7.6)

W $wietle otrzymanych wynikow R, nie przejawia zaleznosci od wieku gromad (rys. 7.3b),

ani od stopnia segregacji masy (rys. 7.3e).

7.4 Parametr koncentracji

Na rys. 7.4a odlozono parametr koncentracji w funkcji wieku gromad. Jak mozna spostrzec,
koncentracja przejawia tendencje do wzrostu wraz z wiekiem badanych gromad. W wyniku
proby dopasowania relacji liniowej, po odrzuceniu trzech najbardziej odstajacych punktéw,

otrzymano zaleznog$¢ zaznaczong na wykresie linig przerywana postaci
¢=(0,1140,03)logt — (0,38 £ 0,23), (7.7)

ktorej wspolczynnik korelacji wyniost 0,56. Nilakshi i in. (2002) badali zalezno$¢ rozmiarow
koron 38 gromad od ich wieku i nie stwierdzili statystycznie znaczacych trendéw. Jednakze
autorzy zauwazyli, ze koncentracja, zdefiniowana w ich pracy jako stosunek rozmiaru korony do
rozmiaru jadra, spada dla gromad starszych niz 10° lat. Co wiecej, z opublikowanych wykreséw
wynika, ze parametr ten dla mtodszych gromad przejawia tendencje do wzrostu wraz z wiekiem
osiggajac maksimum dla wieku réwnego okoto 107 lat.

Parametr koncentracji nie przejawia zaleznosci od stopnia segregacji masy Ay, co zostato
zilustrowane na rys. 7.4b. Zauwazy¢ jednak mozna, ze wéréd gromad o duzym Ay brak jest
takich o jednoczes$nie matej koncentracji.

Natomiast parametr koncentracji badanych gromad nie zalezy od stopnia zaawansowania

ich ewolucji dynamicznej (rys. 7.4c), ani od ich masy catkowitej (rys. 7.4d).
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Rysunek 7.4: Zalezno$¢ parametru koncentracji badanych gromad od wybranych pozostatych

parametrow.

7.5 Nachylenie funkcji masy

Zebrane w ramach tej pracy pomiary umozliwily zbadanie wplywu ewolucji czasowej i dy-
namicznej gromad na nachylenie ich funkcji masy. Na rys. 7.5a wyktadnik funkcji masy x
odtozono w funkcji wyznaczonego wieku gromad. Mozna zauwazyé, ze deficyt gwiazd mato
masywnych pojawia sie dopiero u gromad starszych niz okoto logt = 9. Proces ten jednak nie
jest jedynie funkcja wieku, poniewaz istniejg w préobce masywne gromady starsze niz 10° lat,
ktoérych funkcja masy nie wskazuje na zaistnienie silnego deficytu mato masywnych sktadnikéw.
Otrzymane wyniki catkowicie potwierdzajg spostrzezenia poczynione w pracy Bonatto i Bica
(2005), w ktorej autorzy zauwazyli, ze y spada wraz ze wzrostem wieku, a ponadto tempo tego
procesu zalezne jest od masy catkowitej gromady — czym mniejsza masa tym predzej nastepuje
,wyplaszczenie” funkcji masy.

Nachylenie funkcji masy koreluje sie z parametrem dynamiczno-ewolucyjnym 7, co zostalo

pokazane na rys. 7.5b. Linig przerywang zaznaczono dopasowang relacje typu

x(7) = x0 — x1exp(—70/7) , (7.8)

ktorej postaé zaczerpnieto z pracy Bonatto i Bica (2005). Relacja ta wydaje sie w zadowalaja-

cym stopniu pasowaé do danych. Jej parametry dopasowane metodg najmniejszych kwadratow

67



4 _I I TTrrrT I LB I T II_ 4 I_IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII_I 4 LIIIIIIIIIIIIIIIIIIIL
L o ..‘ - - o ® [ ] - g - oo [} ° .

2 . 2 r o 2 o
L ‘ $e i}’ ] :’*oc‘%.#! . - -w °S e o 1
OF e e® 0 ° o ® O og =
= L[ ¢ 1 =L R Y ]
4 | i 4| ] 4k |
L a) o L b) ¢ L ° o

_6 _I I | - I 11 1 I 11 II_ _6 I_IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII\Iq -6 TIIIIIIIIIIIIIIIIIIIT

7 8 9 -1 0 1 2 3 0 2 4 o6 8
log t log Tt Ay

Rysunek 7.5: Zalezno$¢ nachylenia funkcji masy badanych gromad od wybranych parametréw.

wyniosty: xo = 1,34 £ 0,13, x1 = 9,9 + 2,3 oraz 79 = 450 £+ 130. Wspéblczynnik korelacji
dopasowania wyniést 0,81. Bonatto i Bica (2005) otrzymali dla probki 11 gromad parametry
dopasowania odpowiednio: 1,46+0,10, 1,940, 71 18 +14 z wspdlczynnikiem korelacji rownym
0,88. O ile wartosci xo mozna uznaé za zblizone w granicach bledu, o tyle w przypadku x; i
To rozbieznosé jest znaczna. Zroédlo tej rozbieznosci lezy w ubogiej probee, jaks dysponowali
autorzy cytowanej pracy. Nie znalazly sie w niej gromady o ekstremalnie niskiej wartosci ¥,
a jedynie takie o x > —0,5. Na szczegdlng uwage zastuguje warto$¢ xo = 1,34 + 0, 13, ktora
charakteryzuje $rednie nachylenie funkcji masy gromad mtodych. Jego warto$é jest bardzo
bliska nachyleniu uniwersalnej funkcji masy.

Rys. 7.5¢ pokazuje, ze nachylenie funkcji masy nie jest zwigzane ze stopniem segregacji

masy.

7.6 Nachylenie funkcji masy obszaru jadra

Jak mozna zauwazy¢ na rys. 7.6a, w badanej probce wszystkie gromady, ktore s starsze niz
okoto logt = 8,5, posiadaja wyewoluowane jadra pozbawione gwiazd malo masywnych. Dla
gromad starszych x.or ma tendencje do spadku wraz z wiekiem. Podobng tendencje zauwazyli
Bonatto i Bica (2005) w analizowanej prébce 11 gromad.

Nachylenie funkcji masy jadra nie zalezy Scisle od parametru dynamiczno-ewolucyjnego
wyznaczonego dla catej gromady, co zostalo pokazane na rys. 7.6b. Wyrazna jest tendencja do
spadku wartosci Yeore Wraz ze wzrostem 7. Zauwazy¢ tez mozna, ze wéréd gromad wyewolu-
owanych dynamicznie znalazly sie jedynie gromady, ktorych jadra cechujg sie silnym deficytem
gwiazd mato masywnych.

Natomiast istnieje Scisty zwiazek miedzy Xcore @ parametrem dynamiczno-ewolucyjnym wy-
znaczonym dla obszaru jadra — 7.ore, cO zostato pokazane na rys. 7.6¢c. Do punktéw dopasowano

relacje podang wzorem (7.9) i otrzymano nastepujace wartosci parametrow: yo = 0,44 40,27,
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Rysunek 7.6: Zaleznosé nachylenie funkcji masy obszaru jadra od wybranych parametréw.

x1 = 8,1+ 1,1 oraz 19 = 2790 + 630 z korelacjg réwnag 0,84. Relacja ta zostala narysowana
na wykresie linig przerywana. Bonatto i Bica (2005) poddali podobnej analizie wtasna probke
gromad i otrzymali dla niej wartosci odpowiednio: 1,17+0,23, 3,04+0,7 1439+ 156 z wspol-
czynnikiem korelacji rownym 0,88. Podobnie jak w przypadku badan catego obszaru gromady,
parametry dopasowania otrzymane w ramach tej pracy i literaturowe réznig sie wartosciami.
Rozbiezno$¢ ta moze mieé¢ przyczyne w niewielkiej probce gromad, jaka dysponowali autorzy
cytowanej pracy oraz niewielkim pokrytym przez nich przedzialem x.o.r.. Na uwage zashuguje
X0 znacznie nizsze od wartosci uzyskanej dla catego obszaru badanych gromad.

Zbadano réwniez zaleznosé Xcore 0d stopnia segregacji masy reprezentowanego przez wiel-
kos¢ Ay. Jak widaé¢ na rys. 7.6d w badanej probce brakuje gromad w obszarze duzych wartosci
Xcore 1 A oraz niskich wartosci xcore 1 Ax. Efekt ten jest konsekwencja zaawansowanej se-
gregacji masy, ktory to efekt dazy do obnizenia wartosci nachylenia funkcji masy w jadrze i
zwiekszenia tym samym Ay. W wyniku préoby dopasowania réwnania regresji liniowej otrzy-

mano relacje zaznaczong na wykresie linig przerywana postaci
Xcore = (—0,83 +£0,10)Ax + (1,33 £0, 33), (7.9)

z wspolczynnikiem korelacji rownym —0,83.
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Rysunek 7.7: Zalezno$¢ nachylenie funkcji masy obszaru korony od wybranych parametrow.

7.7 Nachylenie funkcji masy obszaru korony

Analizie poddano réwniez nachylenie funkcji masy obszaru korony pod katem wystepowania
zwigzku z innymi parametrami. Na rys. 7.7a zestawiono xpq, z wiekiem gromad. Widaé na
nim, ze dla gromad mtodszych niz okoto log = 8,9 zauwazalny jest trend wzrostu wartos$ci X naio
wraz z wiekiem. Trend ten zaznaczono na wykresie linig przerywang bedaca dopasowaniem
relacji liniowej z wspoélczynnikiem korelacji réwnym 0,61. Wéréd gromad starszych pojawiaja
sie takie 0 Xpalo zaréwno duzym jak i malym. Swiadczyé to moze o tym, ze obserwowane byty
gromady, ktérych korony sa w réznych stadiach ewolucji dynamicznej poczawszy od takich, w
ktérych mechanizm segregacji masy szybciej transferuje sktadniki mato masywne do korony
niz ta jest w stanie ,odparowac¢”, a koriczac na takich, w ktérych nawet obszar korony cechuje
sie silnym deficytem sktadnikéw mato masywnych.

Na rys. 7.7b przedstawiono zalezno$¢ xnqi» 0d parametru dynamiczno-ewolucyjnego 7 dla
catego obszaru gromady. Do danych dopasowano relacje opisang wzorem (7.9) i otrzymano
z dopasowania nastepujace wartosci parametrow: yo = 2,0 £ 0,2, x1 = 12,3 £ 6,5 oraz
70 = 700 4+ 350 z korelacjg rowng 0,69. Dla log7 < 2 rozrzut punktéw jest znaczny i w
tym przedziale nie mozna moéwié o jakiejkolwiek zaleznosci. 7 kolei dla logT > 2 widoczna
jest tendencja do malenia xpq, dla bardzo wyewoluowanych dynamicznie gromad. Dlatego
mozna zaryzykowaé stwierdzenie, ze dynamika korony w skalach czasowych dlugich w sensie
dynamicznym nie odstaje od dynamiki gromady jako catego uktadu. Parametr 7 okazal sie
jednak nieuzyteczny w celu wyznaczenia momentu maksimum wartosci Xhaio-

Kolejny wykres, znajdujacy sie na rys. 7.7c, przedstawia zalezno$é nachylenie funkcji masy
obszaru korony od stopnia segregacji masy w obrebie gromady. Widoczna jest na nim tendencja
wzrostowa. Jak mozna bylo sie spodziewaé¢, maksimum xpq, jest zwiazane z silng segregacja

masy reprezentowang przez duze wartosci Ay.
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Rysunek 7.8: Zaleznoé¢ stopnia segregacji masy w obrebie gromady od wybranych parametrow.

7.8 Stopien segregacji masy

Stopient segregacji masy reprezentowany przez parametr Ay — réznice nachylen funkcji masy
obszaru korony i jadra — nie jest $ci§le zwigzany z wiekiem gromad, jednak mozna zauwazy¢
pewne prawidtowosci. Jak widaé na rys. 7.8a, juz dla mtodych gromad prébki o wieku ponizej
logt = 8 istnieje pewna ,,poczatkowa” segregacja masy. Dla niektorych starszych gromad proces
segregacji nasila sie, co mozna uznaé za nastepstwo proceséw zwigzanych z dynamiks systemu
gwiazdowego. Zaznaczy¢ jednak nalezy, ze wsréd gromad starszych niz logt = 8 znajduja sie
takze i takie obiekty o stosunkowo niskiej wartosci Ay.

Jak mozna wywnioskowaé z rys. 7.8b, stopien segregacji masy w gromadzie nie zalezy
od jej zaawansowania w ewolucji dynamicznej. Gromady o duzym Ay rozposcieraja sie w
calym obserwowanym przedziale parametru 7. Zauwazy¢ jednak mozna brak gromad o silnej
segregacji masy ponizej log T = 0.

Natomiast duzo lepiej rzecz wyglada w przypadku zaleznosci stopnia segregacji masy od
parametru dynamiczno-ewolucyjnego 7.ore wyznaczonego dla obszaru jadra. Rozklad punktéw
na wykresie przedstawionym na rys. 7.8c pozwala zauwazy¢, ze zaawansowaniu ewolucyjnemu
dynamiki obszaru jadra towarzyszy wzrost efektu segregacji masy. Tego typu relacji mozna
bylo oczekiwaé, poniewaz procesy dynamiczne w jadrze usuwajg z jego obszaru gwiazdy mato

masywne, ktore trafiajg wtasnie do korony zwiekszajgc tym samym stopienl segregacji masy.
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Rozdzial 8

Poszukiwania gwiazd zmiennych w

polach wybranych gromad otwartych

W niniejszym rozdziale prezentowane sa pierwsze wyniki poszukiwan gwiazd zmiennych w
czterech polach — trzech wycentrowanych na gromady obserwowane réwniez w ramach dwu-
barwnego przegladu gromad otwartych: NGC 2266, NGC 7762, NGC 6939 oraz w polu zawie-
rajacym gromade Trumpler 3. Pierwsze trzy obiekty sg gromadami zaawansowanymi wiekiem
i licza sobie przynajmniej miliard lat. NGC 2266 jest najmniejsza na niebie z monitorowanych
gromad. NGC 7762 stanowi uklad wyewoluowany dynamicznie, ktory zdazyly juz utracié
czedé sktadnikéw mato masywnych. Z kolei NGC 6939 to bogata w gwiazdy, duza i masywna
gromada, w ktorej nie sg jeszcze widoczne rezultaty odparowania mato masywnych sktadni-
kéw. Czwartym monitorowanym polem byl obszar wokoét gromady Trumpler 3, ktéra miata
reprezentowad¢ mlode systemy gwiazdowe. Jednak nature obiektu jako mlodej gromady gwiazd
mozna zakwestionowac.

Przeprowadzony monitoring byl nastawiony na detekcje gwiazd zmiennych regularnych
krétkookresowych — uktadéw zaémieniowych i gwiazd pulsujacych. Dlatego tez podstawowy
material obserwacyjny dla danego pola zebrano w czasie trzech badz czterech nastepujacych
po sobie nocy. Jednak dla wszystkich pdl, za wyjatkiem NGC 2266, poszerzono rozpieto$é cza-
sowg obserwacji przez wykorzystanie danych zebranych na potrzeby réownolegle prowadzonego
dwubarwnego przegladu gromad otwartych. Dzieki temu mozliwe stalo sie wykrycie znacznej
czedci gwiazd cechujgcych sie zmianami blasku w skali kilkudziesieciu dni — przewaznie gwiazd

zmiennych pélregularnych i nieregularnych.

8.1 Obserwacje i ich redukcja

Kazde z monitorowanych pél bylto obserwowane przez przynajmniej trzy nastepujace po sobie

noce. Obserwacje wykonywano w filtrach B i V, przy czym czesto§¢ probkowania w tym
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Tabela 8.1: Lista gwiazd poréwnania wraz z ich jasnosciami wykorzystanymi do ustalenia

punktu zerowego skali jasno$ci w monitorowanych polach.

Pole Gwiazda poréwnania V [mag] B [mag]
NGC 2266 GSC 1901 14 13,80 14,40
NGC 7762 GSC 4479 1218 13,94 14,85
NGC 6939 GSC 4233 1028 14,79 14,98
Trumpler 3 GSC 4053 717 13,88 14,80

ostatnim byla dwukrotnie wieksza niz w pierwszym. Czasy ekspozycji zostaly ustalone na
600 s dla obydwoch filtrow. Procedura redukcji tak zebranego materiatu polegata na wykonaniu
fotometrii roznicowej wzgledem wybranej gwiazdy poréwnania, ktorej jasno$ci w obu filtrach
byly znane z przeprowadzonego wcze$niej dwubarwnego przegladu gromad otwartych.

Obserwacje zostaly zredukowane przy pomocy oprogramowania opracowanego na potrzeby
przegladu SAVS (Maciejewski 2002). Jasnosci gwiazd byly wyznaczane metoda réznicowej fo-
tometrii aperturowej wzgledem wybranej gwiazdy poréwnania. Gwiazda ta byta wybierana w
kazdym polu w czasie starannej inspekcji obrazéw danego pola. Przy operacji tej kierowano sie
tym, aby gwiazda por6éwnania byta potozona mozliwie najblizej centrum pola, cho¢ nie w same;j
gromadzie, byta stosunkowo jasna (14-15 mag) i nie posiadata w swoim bezposrednim sgsiedz-
twie innych gwiazd. Kryteria te bazujg na do§wiadczeniach zebranych przy redukcji obserwacji
otrzymanych w ramach przegladu SAVS. Tabela 8.1 przedstawia liste gwiazd poréwnania uzy-
tych w obserwowanych polach wraz z ich jasnoSciami zaczerpnietymi z dwubarwnego przegladu
gromad.

Poszukiwanie i klasyfikacja zmiennych odbywaly sie na materiale zebranym w filtrze V
za pomocy algorytmu wykorzystywanego w projekcie SAVS (Maciejewski i Niedzielski 2005).
Do wykrywania potencjalnych gwiazd zmiennych zastosowano algorytm ANOVA (analysis of
variance, Schwarzenberg-Czerny 1996) doskonale nadajacy sie do poszukiwania sygnaléw okre-
sowych w ciggach pomiaréw. Dla wszystkich zaobserwowanych krzywych blasku generowane
byly periodogramy pokrywajace w dziedzinie czestoséci obszar od kilkudziesieciu minut do kil-
kuset dni. Jedli w periodogramie pojawiatl sie silny sygnal o mocy powyzej pewnego okreslonego
poziomu, taka gwiazda byla traktowana jako kandydatka na zmienng i kierowana do dalszej
wizualnej weryfikacji. Algorytm doskonale radzit sobie z wykrywaniem gwiazd zmiennych
okresowych nawet o bardzo niewielkich amplitudach zmian blasku, poréwnywalnych z doktad-
noécig fotometryczng. Wgéroéd wytypowanych potencjalnych zmiennych tylko niewielky czesé
stanowity krzywe blasku zawierajgce réznego rodzaju artefakty zwigzane z procesem redukcji
danych. Odsetek wskazan tego typu obiektéw bezposrednio zalezal od iloéci obserwacji — czym
wiecej obserwacji danego pola, tym mniej byto typowanych nieprawdziwych zmiennych.

Przy klasyfikacji zmiennych okresowych wykorzystano algorytm klasyfikacyjny bazujacy na

73



morfologii sfazowanych krzywych blasku, ich okresie i amplitudzie (Maciejewski i Niedzielski
2005). Algorytm automatycznie rozpoznaje osiem typow zmienno$ci: zmienne pulsujace typu
d Scuti (DSCT), RR Lyrae o asymetrycznej (RRAB) oraz symetrycznej (RRC) krzywej blasku,
cefeidy (DCEP), miry (MIRA), za¢mieniowe uklady kontaktowe typu W Ursae Majoris (EW),
uktady potrozdzielone typu @ Lyrae (EB) oraz uklady rozdzielone — algole (EA). Dostepna
jest takze dodatkowa klasa oznaczona jako MISC, ktéra przypisywana jest zmiennym niespel-
niajacym kryteriéw przynaleznosci do ktérejkolwiek z wymienionych klas. Wzorcowe szablony
krzywych blasku reprezentujace poszczegblne typy zmiennodci zostaly wyselekcjonowane po
uwaznym przegladzie setek krzywych jasnosci gwiazd z bazy danych przegladu ASAS (Poj-
manski 2002, 2003b, Pojmanski i Maciejewski 2004, 2005). Przy ich wyborze potozono nacisk
na wysoka jakoéé¢ danych fotometrycznych oraz najbardziej reprezentatywny ksztalt krzywej
blasku. Z racji tego, ze w obrebie danego typu morfologia krzywej blasku moze sie znacznie
zmieniaé, jak na przyktad poprzez rézng gleboko§é minimum wtoérnego w algolach, w ramach
danego typu wyselekcjonowano kilka lub kilkanascie typowych krzywych blasku mozliwie naj-
lepiej pokrywajacych zakres dopuszczalnych ksztattéw krzywych blasku. Jak wykazaly testy,
algorytm klasyfikacyjny cechowal sie wysokim poziomem pewnosci poprawnosci zwracanych
typéw (Maciejewski i Niedzielski 2005).

Oznaczenia zmiennych wykrytych w badanych polach nadawane byly wedtug konwencji:
litera V plus numer na licie. Najpierw listowano gwiazdy zmienne znajdujace sie w obre-
bie gromady (wedlug rektascensji), dla ktorych odlegtosé¢ katowa od centrum gromady byta
mniejsza od promienia catkowitego gromady, a nastepnie kolejnymi numerami gwiazdy pola.
Gwiazdy zmienne ulokowane w monitorowanych gromadach zostaly szczegdétowo opisane w ko-
lejnych podrozdziatach. Z kolei opis wykrytych gwiazd zmiennych pola galaktycznego zostal
zawarty w dodatku D.

8.2 NGC 2266

Gromada NGC 2266 (OCL 471, Melotte 50) polozona jest w gwiazdozbiorze Bliznigt. Wspot-
rzedne jej centrum zostaly wyznaczone na a—06:43:19, §—+26:59:06. NGC 2266 lezy w kie-
runku od centrum Galaktyki (I=187,8°), 10,3° powyze]j plaszczyzny galaktycznej. Gromadzie
tej poswiecono jak dotad tylko jedng prace (Kaluzny i Mazur 1991), ktérej wyniki opisano
przy okazji prezentowania gromad obserwowanych w ramach dwubarwnego przegladu fotome-
trycznego (podrozdzial C.26). Wyznaczony w niniejszej pracy promien catkowity gromady jest
rowny 5,9’, a promieni jadra wynosi 1,16’. Wiek gromady zostal wyznaczony na podstawie do-
pasowania izochrony na miliard lat, poczerwienienie E(B — V) na 0,04+ 0,09 mag, a widomy
modut odlegto$ci my — My na 12, 2f8:g mag. Zakltadajac typowy stosunek ekstynkcji miedzy-

gwiazdowej catkowitej do selektywnej R = 3,1, wyznaczona odleglto§¢ wyniosta 2, 8J_r8:? kpc.
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Rysunek 8.1: Diagram przedstawiajacy zaleznos$¢ btedéow fotometrycznych oy (odchylenie stan-

dardowe $redniej arytmetycznej) w zaleznosci od Sredniej jasnosci V dla gromady NGC 2266.

Nachylenie funkcji masy x = 1,6 + 0,9 nie odbiega od wartosci uniwersalnej réwnej 1,3+0,3
(Kroupa 2001).

Monitoring gromady wykonano w czasie wiosennej sesji obserwacyjnej w 2006 roku w ciggu
trzech nastepujacych po sobie nocach od 22 do 24 marca. Zebrano lacznie 23 ekspozycje w
filtrze Vi 11 w B (6,5 godziny monitoringu). Gromada byla obserwowana w pierwszej czesci
nocy do momentu przekroczenia odleglosci zenitalnej rownej 60°.

Na rys. 8.1 przedstawiono zalezno$¢ bledéw fotometrycznych oy od $redniej jasnosci V.
Btedy te zostaly wyznaczone jako odchylenia standardowe S$redniej arytmetycznej jasnosci dla
poszczegdlnych 6000 gwiazd zarejestrowanych w filtrze V. Dla gwiazd o jasnosciach V' < 14
mag dokladnoéé¢ fotometrii miesci sie w granicach 0,007-0,010 mag. Dla gwiazd stabszych
blad ros$nie zgodnie z zaleznoscig potegowa przekraczajac 0,1 mag dla gwiazd o jasnosciach z
przedzialtu 17-17,5 mag. Ze wzgledu na niskg warto$¢ deklinacji, gromada ta byla obserwo-
wana w czasie monitoringu na stosunkowo duzych odleglosciach zenitalnych. Wigzalo sie to z
podniesieniem poziomu jasnosci tta nieba, co z kolei wptyneto negatywnie na doktadnosé foto-
metrii. Ponadto zauwazy¢ mozna réwniez spadek zasiegu o ponad 1 mag na skutek ekstynkcji
atmosferyczne;j.

Do tej pory obszar wokét NGC 2266 nie byl przedmiotem badan poszukujacych gwiazd
zmiennych. W monitorowanym obszarze wokot gromady wykryto 20 gwiazd przejawiajacych
zmiany jasnosci. Tylko dwie z nich polozone sg w obrebie gromady i potencjalnie moga by¢
jej czlonkami. Gwiazdy te zostaly szczegdélowo omédwione ponizej. Pozostate gwiazdy zmienne
potozone sg poza obszarem badanej gromady i nalezg do bogatego tta galaktycznego.

Parametry gwiazd zmiennych wykrytych w obszarze gromady NGC 2266 zebrano w ta-
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Tabela 8.2: Lista gwiazd zmiennych wykrytych w obrebie gromady NGC 2266. Kolejne ko-
lumny zawieraja: Ozn. — oznaczenie gwiazdy zmiennej, wspédlrzedne réwnikowe na epoke
J2000,0, Vipar — jasno$é w filtrze V- w momencie maksimum blasku, (B-V )4 — wartosé
wskaznika barwy w maksimum, AV — amplituda zmian jasnodci w V, AB — amplituda zmian
blasku w B, P — okres zmiennosci, 7p — moment minimum jasnosci w przypadku gwiazd za-

¢mieniowych lub maksimum dla gwiazd pulsujacych, typ — przypisana klasa zmiennosci.
Ozn.  Wspblrzedne Vinae  (B-"V)maz AV AB P Ty — 2453000  typ

J20000  [magl  [magl [mag [mag] [driei]  [HID)
Vi1 0643164265814 13,32 0,376 0,222 0,192 - - MISC
V2 0643374265511 16,832 0,658 0,148 0,05 - - MISC

V1:064316+265814 V2:064337+265511
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F = - ]
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- [ ] 17 -_ » _-

T i I I I B SN BT PR BT B
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HID-2453800 HID-2453800

Rysunek 8.2: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych na niebie w obrebie gromady
NGC 2266. Numeracja zgodna z tabelg 8.2.

beli 8.2. Ich krzywe blasku przedstawiono na rys. 8.2. Zmienna V1 w kazdej z pierwszych
dwodch nocy wykazywata wzrost jasno$ci od V' = 13,6 mag do V = 13,35 mag. W czasie
trzeciej nocy punkty pomiarowe skupiajg sie w okolicach maksimum. Zebrany material ob-
serwacyjny jest zbyt ubogi, aby méc wyznaczyé okres zmian jasnosci badanej gwiazdy, nie
mniej jednak mozna stwierdzié, ze jest on wielokrotnoscig 0,25 dnia. Réwniez niewiele mozna
powiedzie¢ o typie zmiennosci. Moze to by¢ zar6wno uktad za¢mieniowy, jak i krotkookresowa
gwiazda pulsujaca.

Na rys. 8.3 przedstawiono potozenie obu badanych zmiennych na diagramie barwa-jasnosé
wykreslonym dla obszaru gromady. Linig ciagla naszkicowano teoretyczng izochrone odzwier-
ciedlajaca parametry gromady. Zmienna V1 lokuje si¢ w okolicach punktu odejscia od ciggu
gltownego. Jedli rzeczywiscie nalezy do gromady NGC 2266, jej masa jest poréwnywalna z naj-
bardziej masywnymi gwiazdami w gromadzie i wynosi nieco mniej niz 2 M. Warto zauwazy¢,
ze odleglos¢ analizowanej zmiennej od centrum gromady jest niewielka i wynosi 1,1’. Fakt ten
wspiera teze o przynaleznosci gwiazdy V1 do gromady, gdyz jako masywny sktadnik gromady

powinna znajdowac sie w centralnych obszarach systemu.
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Rysunek 8.3: Diagram barwa-jasno$¢ obszaru gromady NGC 2266 wraz z dopasowang teore-
tyczng izochrong. Wykryte w obrebie gromady gwiazdy zmienne zaznaczono okregami ozna-

czonymi numerami wedtug tabeli 8.2.

Charakter krzywej blasku zmiennej V2 wskazuje na zmiennosé o skali czasowej rzedu kil-
kunastu badz kilkudziesieciu dni. Na diagramie barwa-jasno§é¢ gromady gwiazda ta potozona
jest w poblizu ciggu gléwnego w obszarze, gdzie nie nalezy spodziewaé sie gwiazd pulsujacych.
Odlegtosé¢ zmiennej od centrum gromady jest znaczna i wynosi 5,6’. Mato prawdopodobne jest
zatem, ze zmienna V2 jest ukladem za¢mieniowym polrozdzielonym (EB), poniewaz gwiazdy
podwoéjne, z racji wiekszej sumarycznej masy, powinny skupiaé sie w centralnych obszarach gro-

mady. Uznaé zatem mozna, iz gwiazda V2 prawdopodobnie nie nalezy do gromady NGC 2266.

8.3 NGC 7762

Gromada NGC 7762 (OCL 280) potozona jest w gwiazdozbiorze Cefeusza, a jej centrum przy-
pada w punkcie o wspotrzednych a=23:49:56, §=+68:02:03. W ukladzie wspoétrzednych ga-
laktycznych gromada lokuje sie 5,8 stopnia powyzej ptaszczyzny Galaktyki i na 117 stopniu
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Rysunek 8.4: Diagram przedstawiajacy zaleznos¢ btedow fotometrycznych oy (odchylenie stan-

dardowe $redniej arytmetycznej) w zaleznoséci od Sredniej jasnosci V dla gromady NGC 7762.

dhugoéci galaktycznej. Historia badan gromady oraz jej struktura i podstawowe parametry fi-
zyczne zostaly opisane w ramach dwubarwnego przegladu fotometrycznego (podrozdziat C.38).
Wyznaczony promien catkowity gromady jest rowny 9,5, a promieri jadra wynosi 2,4’. Wiek

gromady zostal wyznaczony na podstawie dopasowania izochrony na okoto 2 miliardy lat, po-
0,42
0,75
mag. Zakladajac typowy stosunek ekstynkcji miedzygwiazdowej catkowitej do selektywnej

R = 3,1, wyznaczona odleglosé wyniosta 0, ngjg kpc. Na szczegblng uwage zastuguje niska

czerwienienie F(B—V) na 0, 66f8:8§ mag, a widomy modut odlegtoéci my — My na 11, 521

wartosé nachylenia funkcji masy y = —0, 12 + 0, 33 $wiadczaca o utracie gwiazd malo masyw-
nych.

Gromade NGC 7762 poddano monitoringowi w sesji jesiennej w czasie trzech nastepujacych
po sobie nocy: 30 i 31 pazdziernika oraz 1 listopada 2005 roku. Wykonano lacznie 79 obra-
zoOw w V i 38 w B (25 godzin monitoringu). W celu otrzymania wiekszej rozpietosci czasowej
i poszukiwania zmiennych dlugookresowych badz zmiennych polregularnych i nieregularnych
wykorzystano rowniez ekspozycje zebrane w czasie wykonywania dwubarwnego przegladu gro-
mad z nocy 6 pazdziernika 2005 roku.

Na rys. 8.4 przedstawiono zaleznosé¢ btedéw fotometrycznych oy od dredniej jasnosci V.
Bledy te zostaly wyznaczone jako odchylenia standardowe $redniej arytmetycznej jasnosci
6200 gwiazd. Dla gwiazd o jasnosciach V' < 14,5 mag dokladnosé¢ fotometrii miesci sie w
granicach 0,005-0,007 mag. Dla gwiazd stabszych btad ro$nie zgodnie z zaleznosciag potegowa
przekraczajac 0,1 mag dla gwiazd o jasnosciach z przedziatu 18-18,5 mag.

W monitorowanym obszarze wokél gromady wykryto 35 gwiazd przejawiajacych zmiany

jasno$ci. W obrebie gromady jest potozonych szesé¢ z nich. Ich krzywe blasku przedstawiono na
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Rysunek 8.5: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych na niebie w obrebie gromady

NGC 7762. Numeracja zgodna z tabelg 8.3.

rys. 8.5, a charakteryzujace je wielkosci zebrano w tabeli 8.3. W celu zweryfikowania ich przy-
naleznoéci do gromady, obiekty te zostaly naniesione na diagram barwa-jasno$¢ sporzadzony
dla 702 gwiazd wystepujacych w obszarze gromady (rys. 8.6). Na diagramie tym naniesiono
rowniez teoretyczna izochrone.

Gwiazda V1 jest krotkookresowym (niespetna 11 godzin) ukladem za¢mieniowym typu [
Lyrae. W maksimum blasku osigga jasno§¢ V = 17,88 mag. Amplituda zmian blasku w
V wynosi 0,86 mag. Wskaznik barwy (B — V) wynosi w maksimum blasku 1,46 mag i nie
zaobserwowano jego zmian w zaleznosci od fazy. Na wykresie barwa-jasnos¢ (rys. 8.6) zmienna
ta ulokowana jest ponizej ciggu gtéwnego gromady. Wnioskowaé z tego mozna, ze nie nalezy
ona do gromady.

Zmienna V2 to gwiazda pulsujaca krotkookresowa typu 6 Scuti. Okres zmian blasku wynosi
nieco ponad 2 godziny, a amplituda w filtrze V réwna sie 0,24 mag. W maksimum blasku
jasno$¢ zmiennej osigga 15,29 mag. Zmian wskaznika barwy B — V skorelowanych z fazg nie
zdotano wykryé. Mimo ze badana zmienna jest potozona na diagramie barwa-jasnos¢ bardzo
blisko ciggu gltéwnego, to jednak gwiazd tego typu nie powinno juz byé¢ w tej zaawansowanej
wiekiem gromadzie. Gwiazdy zmienne typu § Scuti sg gwiazdami typéw widmowych od A do
wezesnych F i klasach jasnosci od V do III'. Masy tych gwiazd sg z przedziatu od 1,5 do 2,5

Mg. Jedli zmienna V2 nalezalaby do gromady, jej masa bytaby zblizona do 1 My, a wsréd

'The World of § Scuti Stars: http://dsn.astro.univie.ac.at/DeltaScutiWeb /index1.html
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Tabela 8.3: Lista gwiazd zmiennych wykrytych w obrebie gromady NGC 7762. Oznaczenia
takie jak w przypadku tabeli 8.2.

Ozn.  Wspohzedne  Vipar (B-V)mes AV AB P Ty — 2453000  typ
J2000,0 [mag] [mag] [mag] [mag| [dzien] [HID]
Vi 2349104680229 17,88 1,46 0,86 0,85 0,454386 674,3050 EB
V2 2349184680955 15,29 1,20 0,24 0,24 0,092096 674,4161 DSCT
V3 235005+680204 13,74 1,15 0,02 0,02 ; - ~DOR:
V4 2350194680211 16,22 1,32 0,00 014 0337353  675,1575 EW
V5 2350334675932 14,02 0,85 0,22 0,26  4,744958 656,3618 EB:
V6  235035+675612 13,72 1,12 0,04 0,04 - ; ~DOR:

kartéw takich masach masach nie nalezy oczekiwaé gwiazd zmiennych pulsujacych.

Zmienno$¢ gwiazdy V3 byla raportowana w pracy Szabo (1999). Autor okreslit amplitude
zmian jasnosci w V na 0,01-0,02 mag z okresem bliskim jednej dobie. Korzystajac z opubli-
kowanej fotometrii (Patat i Carraro 1995) i zakladajac przynaleznosé gwiazdy do gromady,
badacz okreslit jej typ widmowy na wczesny F. Zebrane informacje pozwolily na postawienie
tezy, ze gwiazda ta moze by¢ zmienng typu v Doradus.

W $wietle zebranego w niniejszej pracy materiatu obserwacyjnego zmienna V3 charaktery-
zuje sie amplitudg zmian jasnosci 0,02 mag zaréwno w filtrze B, jak i V. W maksimum blasku
osigga 13,74 mag w V, a wskaznik barwy (B — V') wynosi 1,15 mag. W wyniku proby fazowa-
nia krzywej blasku otrzymuje sie okres zmiennosci réwny okoto 23 godziny, jednakze do jego
dokladnego wyznaczenia potrzebne sg obserwacje pokrywajace dtuzszy przedziat czasowy.

Gwiazda V3 potozona jest na $ciezce ewolucji cztonkéw gromady tuz za punktem odejscia
od ciggu gtownego. Zakladajac, ze nalezy ona do gromady, typ widmowy okre§lony na podsta-
wie jasnoéci absolutnej i niepoczerwienionego wskaznika barwy jest zgodny z literaturowymi
sugestiami i jest to wczesny typ F. Byloby to z kolei w zgodzie z proponowanym typem zmien-
nosci v Doradus. Analizowana zmienna polozona jest w centrum gromady, czego mozna sie
spodziewaé po gwiazdach najbardziej masywnych w wyewoluowanych dynamicznie gromadach.
Calkiem mozliwe jest zatem, ze gwiazda V3 jest czlonkiem gromady NGC 7762.

Gwiazda V4 to kontaktowy uktad za¢mienowy potozony w niewielkiej odlegtosci od centrum
gromady. Zmienno$¢ tej gwiazdy byla juz raportowana w pracy Szabo (1999), w ramach
ktorej monitorowano centralng cze§é gromady (4’ x 6’) przez trzy kolejne noce. Niewielka
doktadnoséé zebranej wowczas fotometrii pozwolita zarejestrowaé¢ zmiany jasnosci omawianej
gwiazdy jedynie w czasie jednej nocy. Autor wyznaczyl amplitude zmian jasnodci w filtrze V
na 0,1 mag i na podstawie wygladu krzywej blasku zasugerowal, ze jest to uktad zaémieniowy.
Material obserwacyjny zebrany w czasie pozostatych dwoch nocy ani nie potwierdzil, ani nie

zaprzeczyl zarejestrowanej przez badacza zmienno$ci.
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Rysunek 8.6: Diagram barwa-jasno$¢ obszaru gromady NGC 7762 wraz z dopasowang teore-
tyczng izochrong. Wykryte w obrebie gromady gwiazdy zmienne zaznaczono okregami ozna-

czonymi numerami wedtug tabeli 8.3.

Krzywa blasku zmiennej V4, prezentowana w niniejszej pracy, wskazuje, ze zmiany bla-
sku zachodzg w okresie okolo 8 godzin z amplitudg AV = 0,11 mag. W maksimum jasno$ci
gwiazda osigga 16,21 mag w V, a jej wskaznik barwy (B-V) wynosi 1,32 mag. Szabo (1999)
podajac za praca Patat i Carraro (1995) okreslit wskaznik barwy (B — V') badanej gwiazdy na
1,53 mag. W niniejszym przegladzie gwiazda ta wydaje sie by¢ o 0,2 mag bardziej niebieska.
Amplituda w filtrze B okazala sie by¢ o 0,03 mag wieksza wskazujac, ze w minimum jasno-
§ci zmienna jest nieznacznie czerwiensza. Morfologia sfazowanej krzywej blasku w filtrze V
jasno wskazuje, ze minimum wtérne jest nieznacznie plytsze od gltéwnego o okolo 0,008 mag.
Zmienna V4 potozona jest w bezposredniej bliskosci ciggu gtownego gromady oraz dopasowanej
teoretycznej izochrony. Moze to §wiadczyé, ze zmienna V4 nalezy do gromady NGC 7762.

Krzywa zmian blasku gwiazdy V5 wskazuje, ze jest to uklad za¢mieniowy typu 3 Lyrae

0 okresie powyzej doby. Proba sfazowania surowej krzywej blasku wskazuje na okres okoto
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Rysunek 8.7: Diagram przedstawiajacy zaleznos¢ btedow fotometrycznych oy (odchylenie stan-

dardowe $redniej arytmetycznej) w zaleznosci od Sredniej jasnosci V dla gromady NGC 6939.

4,75 dnia. W maksimum blasku zmienna osigga 14,02 mag w V. Amplituda zmian blasku w
tym samym filtrze wynosi 0,22 mag. Wskaznik barwy (B — V) w maksimum wynosi 0,85 mag.
Amplituda zmian blasku w filtrze B wydaje sie by¢ o 0,04 mag wieksza, co wskazuje na zmiany
wskaznika barwy skorelowane z fazg. Na diagramie barwa-jasno$¢ zmienna ta jest potozona w
znacznej odlegtosci od izochrony gromady w kierunku gwiazd o mniejszej wartosci wskaznika,
barwy. Sugeruje to, ze gwiazda ta nie jest cztonkiem gromady.

Zmienna V6 cechuje sie zmianami blasku o niewielkiej amplitudzie ocenionej na podstawie
zebranych obserwacji na 0,04 mag w V i okresie rzedu kilku dni. W czasie pierwszych dwdch
nocy jej jasnos¢ stopniowo wzrastata osiggajgc maksimum trzeciej nocy. Jasnosé jej wynosita
wowcezas 13,72 mag w V, a wskaznik barwy (B — V) byl réwny 1,12 mag. Zarejestrowana
amplituda zmian blasku w V wyniosta 0,035 mag, a w B 0,040 mag, przez co gwiazda wydata
sie nieznacznie bardziej czerwona w minimum blasku. Badana gwiazda poltozona jest 7’ od
centrum gromady NGC 7762. Na diagramie barwa-jasno$¢ lokuje sie w poblizu zmiennej V3,
co przy zaltozeniu, ze faktycznie jest sktadnikiem gromady, sugerowaloby podobny charakter
zmiennosci. Cho¢ w §wietle zebranego materiatu jednoznaczna klasyfikacja badanej zmiennej
nie jest mozliwa, to jednak zasugerowaé¢ mozna, ze jest to zmienna typu v Doradus o okresie
rzedu kilku dni.

8.4 NGC 6939

Kolejng obserwowang gromada jest NGC 6939 (OCL 217) potozona w gwiazdozbiorze Cefeusza.
Jej centrum lokuje sie w punkcie o wspotrzedych a=20:31:30, 6=+60:39:22, a we wspotrzednych
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galaktycznych [ = 95,9°, b = 12, 3°. Historia badan gromady oraz jej struktura i podstawowe
parametry fizyczne zostaly opisane w podrozdziale C.33. Wyznaczony promien catkowity gro-
mady jest réowny 15,2’, a promieri jadra wynosi 2,16’. Wiek gromady zostal wyznaczony na
podstawie dopasowania izochrony na okoto 1,25 miliarda lat, poczerwienienie E(B — V) na
0,4J_r8€ mag, a widomy modut odlegtosci my — My na 12, 15J_r8:‘r7’g mag. Zakladajac typowy
stosunek ekstynkcji miedzygwiazdowej catkowitej do selektywnej R = 3,1, wyznaczona odle-
gto$¢ wyniosta 1, 6f8:g kpc. Nachylenie funkcji masy x = 1,0 £ 0,5 nie odbiega od wartosci
uniwersalnej rownej 1,3+0,3 (Kroupa 2001).

Monitoring gromady przeprowadzono w ciggu szesciu nocy: 22-24 marca i 2-4 maja 2006
roku. W tym czasie zebrano lacznie 98 ekspozycji w filtrze V oraz 30 w filtrze B (23 godziny
monitoringu). Obserwacje wykonywano na stosunkowo duzych odlegtoéciach zenitalnych, co
znalazto swoje negatywne odbicie w jakosci fotometrii i zasiegu monitoringu. Na rys. 8.7
przedstawiono zalezno$¢ btedéw fotometrycznych oy od $redniej jasnosci V. Bledy te zostaty
wyznaczone jako odchylenia standardowe $redniej arytmetycznej jasnoéci 7000 gwiazd. Dla
gwiazd o jasnosciach V' < 15 mag doktadno$¢ fotometrii miedci sie w granicach 0,01-0,02 mag.
Dla gwiazd stabszych blad rosnie zgodnie z zaleznosciag potegows przekraczajac 0,1 mag dla
gwiazd o jasnosciach z przedziatu 17,5-18 mag.

Robb i Cardinal (1998) poszukiwali w NGC 6939 gwiazd zmiennych. W ciggu 16 nocy
zebrali fotometrie w filtrze R dla 215 gwiazd potozonych w centralnej czesci gromady o roz-
miarach okoto 4’ x 4’. Autorzy wykryli 6 gwiazd zmiennych — 3 lezace w obszarze czerwonych
olbrzymoéw i 3 uklady zaémieniowe. Dwie z nich — s63 i s154 — udalo sie potwierdzi¢ i w
niniejszej pracy otrzymaly oznaczenia odpowiednio V6 i V5. Zmiennosé pozostalych gwiazd
raportowanych w cytowanej pracy nie zostala wykryta. Zmienna s98, ktora jest algolem o
okresie 3,6 dnia, okazala sie mieé¢ stalg jasnos¢ podczas przeprowadzonego monitoringu. 7 ko-
lei czerwona zmienna s11 okazala sie za jasna i z racji saturacji zostata pominieta w niniejszej
pracy. Dla pozostalych dwéch zmiennych — s28 i s33 — zebrane dane okazaly sie zbyt niskiej
jakosci, aby potwierdzié¢ ich zmiennogé.

W monitorowanym obszarze wokél gromady wykryto 24 gwiazdy przejawiajgce zmiany
jasnosci. W obrebie gromady potozonych jest 10 z nich.

Szczegdlowe informacje o gwiazdach zmiennych wykrytych w obrebie gromady NGC 6939
zestawiono w tabeli 8.4. Ich krzywe blasku przedstawiono na rys. 8.8. Trzy z nich — V4,
V71 V9 — to stosunkowo jasne gwiazdy przejawiajace zmiany jasnosci w dituzszych skalach
czasowych. Charakteryzuja sie one duzg wartoscia wskaznikow barwy (B — V'), co wskazuje,
ze sg to czerwone gwiazdy pulsujace pélregularne lub nieregularne. Na diagramie barwa-
jasnosé obszaru gromady (rys. 8.9) gwiazdy te sg ulokowane daleko od $ciezki ewolucyjnej
sktadnikéw gromady. Ponadto wszystkie trzy zmienne sg potozone w znacznej odlegloéci od

centrum gromady. Zatem stwierdzi¢ mozna, ze zmienne V4, V7 i V9 nie sg zwigzane fizycznie
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Tabela 8.4: Lista gwiazd zmiennych wykrytych w obrebie gromady NGC 6939. Oznaczenia
takie jak w przypadku tabeli 8.2.

Ozn.  Wspohrzedne  Vipae (B-V)max AV AB P Ty — 2453000 typ
J2000,0 [mag] [mag] [mag] [mag] [dzien] [HID]
V1 202935+603833 16,12 0,77 091 0,91 0530546 8182385  RRAB
V2 2030014604602 16,35 1,25 0,30 0,33 0,359906  818,1550 EW
V3  203016+603631 17,75 1,43 0,36 0,30 0,108144  817,7300  DSCT
V4 203029+602612 13,77 2,02 0,06 0,05 - - MISC
V5 203113+603647 16,14 1,18 024 0,27 0,354988  817,8544 EB
V6  203118+603809 14,33 0,85 023 0,23 4,954 829,6880 EA
V7 2031404602836 14,22 1,87 0,29 0,31 - - MISC
V8 2032144604157 16,20 1,14 028 0,32 1241542  819,6242 EA
V9 2032454603555 15,25 2,04 0,40 0,43 - - MISC
V10  203322+603714 17,02 1,10 0,56 0,63 0,295133  817,7000 EW

z gromadg NGC 6939.

W obszarze gromady odnaleziono réwniez dwie gwiazdy pulsujace regularne. Zmienna
V1 cechuje sie morfologia krzywej blasku typowa dla gwiazd typu RR Lyrae o asymetrycznej
krzywej jasnosci (podtyp RRAB). Polozenie tej gwiazdy na diagramie barwa-jasno$¢ wskazuje,
ze nie moze ona naleze¢ do gromady NGC 6939. Z kolei zmienna V3 to krétkookresowa gwiazda
pulsujaca o okresie okoto 2,5 godziny. Ksztalt sfazowanej krzywej blasku sugeruje, ze jest to
zmienna typu ¢ Scuti. Takze i w jej przypadku, polozenie na diagramie barwa-jasnosé nie
pozostawia watpliwosci, ze zmienna V3 jest gwiazda tta galaktycznego.

Pozostate 5 wykrytych gwiazd zmiennych to uktady zaémieniowe. Gwiazda V2 to uktad
kontaktowy (EW) o okresie ponad 8 godzin i amplitudzie AV = 0,3 mag. Jej sfazowana krzywa
blasku zostala pokryta punktami pomiarowymi w zadowalajacym stopniu, cho¢ widoczny jest
znaczny rozrzut punktéw na gatezi spadku jasnosci po pierwszym maksimum. Wykonane
pomiary wskazuja, ze amplituda zmian blasku jest wieksza w filtrze B o 0,03 mag w poréwnaniu
z filtrem V. Swiadczy to, ze uklad staje sie bardziej czerwony w momencie za¢mien.

Zmienna V5 stanowi krotkookresowy uktad potrozdzielony (EB) o okresie nieco ponad 8
godzin. W minimum gléwnym jej jasnos¢ w filtrze V spada o 0,24 mag i 0,27 mag w B.
Natomiast w minimum wtérnym nastepuje spadek jedynie o 0,13 mag w V i 0,17 mag w B.
Stwierdzi¢ zatem mozna zmiany koloru uktadu wraz z fazg — w minimach badana gwiazda staje
sie bardziej czerwona, przy czym w minimum wtérnym ten efekt wydaje sie by¢ nieznacznie
silniejszy niz w minimum gltéwnym. Robb i Cardinal (1998) sklasyfikowali analizowana gwiazde
jako uktad kontaktowy. Ponadto autorzy korzystajac z relacji wigzacej jasno$é absolutna, okres
i odczerwieniony wskaznik barwy (B — V') uktadéw kontaktowych (Rucinski i Duerbeck 1997)
stwierdzili, ze system nalezy do gromady NGC 6939.
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Rysunek 8.8: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych na niebie w obrebie gromady
NGC 6939. Numeracja zgodna z tabelg 8.4.

Gwiazda V6 jest uktadem zaémieniowym typu EA. Zaobserwowano jedynie jedno mini-

mum, wiec wyznaczenie okresu zmian blasku jest niemozliwe. Zmiennos¢ tej gwiazdy zostata

odkryta w pracy Robb i Cardinal (1998), w ktorej figuruje pod nazwa s63. Badacze wy-

znaczyli okres na 4,954(3) doby. Cho¢ autorzy nie podaja glebokosci minimow, z wykresow

odczyta¢ mozna, ze gtebokosé minimum gléwnego wynosi okoto 0,32 mag, a wtérnego 0,2 mag.

Na podstawie materiatu zebranego w niniejszej pracy wyznaczona glebokosé zaobserwowanego
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Rysunek 8.9: Diagram barwa-jasno$¢ obszaru gromady NGC 6939 wraz z dopasowang teore-
tyczng izochrong. Wykryte w obrebie gromady gwiazdy zmienne zaznaczono okregami ozna-

czonymi numerami wedtug tabeli 8.4.

minimum wyniosta 0,23 mag w obu filtrach, po czym wnioskowaé¢ mozna, ze byto to minimum
wtorne. Krzywsa blasku, przedstawiong na rys. 8.8, sfazowano z okresem literaturowym.

Zmienna V8 to kolejny uktad za¢mieniowy wykryty w obszarze gromady NGC 6939. Cha-
rakterystyczny ksztalt zaémienia wskazuje, ze jest to algol (EA). Wstepnie wyznaczony okres
zmian jasnoéci wynosi blisko 30 godzin, cho¢ do jego ostatecznego zweryfikowania wymagane
sa dalsze obserwacje. Obserwowane bylo jedynie minimum gléwne, w ktorym jasnosé¢ w fil-
trze V spada o 0,28 mag. W filtrze B amplituda jest nieznacznie wieksza i wynosi 0,32 mag
wskazujac na poczerwienienie uktadu w czasie zaémien.

Ostatnim wykrytym w gromadzie uktadem za¢mieniowym jest zmienna V10, ktéra zostata
sklasyfikowana jako uklad kontaktowy (EW). Zmiany jasnosci zachodza z okresem okolo 7
godzin oraz amplitudg 0,56 mag w V i 0,63 mag w B. Widoczna jest wyraznie zmiana wskaznika,

barwy uktadu w zaleznosci od fazy orbitalnej — w momencie minimum gléwnego gwiazda
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wydaje sie czerwiensza o 0,07 mag. Gleboko$¢ minimum wtérnego jest mniejsza i wynosi 0,40
mag w V i 0,54 mag w B, a uktad wydaje sie by¢ jeszcze bardziej czerwony (A(B—V) =0, 14
mag).

Wszystkie powyzej opisane uklady zaémieniowe sg potozone w poblizu teoretycznej izo-
chrony i zanurzone sg w ciggu gléwnym gromady. Dlatego jest bardzo prawdopodobne, ze
naleza do gromady NGC 6939.

8.5 Uktady zaémieniowe w badanych gromadach

W obszarze gromady NGC 2266 nie wykryto ani jednego uktadu zaémieniowego. Ilo$¢ obser-
wowanych gwiazd gromady zostala oszacowana na podstawie oczyszczonego diagramu barwa-
jasno$¢ na okoto 240. Wydajnosé przegladu w wykrywaniu uktadéw zaémieniowych wyniosta
$rednio jeden na okoto 600 monitorowanych gwiazd. Ruciriski (2004) podaje, ze czestosé¢ wyste-
powania uktadéw kontaktowych w starych gromadach otwartych waha sie od 1/500 do 1/1000,
tak wiec brak detekcji tego typu gwiazd zmiennych moze zosta¢ uznany za usprawiedliwiony.

W pozostalych dwoch gromadach — NGC 7762 i NGC 6939 — wykryto uktady zaémieniowe,
ktore potencjalnie moga naleze¢ do populacji gwiazd tych gromad. W przypadku gwiazd
kontaktowych (EW) i krotkookresowych poétrozdzielonych (EB), mozliwe zweryfikowanie ich
przynalezno$ci za pomocy empirycznej relacji wigzacej jasnosé absolutng M{?W, niepoczerwie-
niony wskaznik barwy (B — V) i okres P uktadéow kontaktowych (Ruciniski i Duerbeck 1997,
Rucinski 2004) w postaci

MEY = —4,441og P 4 3,02(B — V) +0,12. (8.1)

Jedli zatozy¢, ze dany uktad nalezy do gromady, mozliwe staje sie wyznaczenie jego jasnosci ab-
solutnej M{Z". Okres P jest wyznaczony z monitoringu fotometrycznego, a niepoczerwieniony
wskaznik barwy (B — V') jest obserwowanym wskaznikiem barwy (B — V') gwiazdy znanym z
obserwacji dwubarwnych, pomniejszonym o wplyw ekstynkcji miedzygwiazdowej w kierunku
do gromady, ktora z kolei zostala wyznaczona z analizy diagramu barwa-jasno$¢. Typowa
niepewno$¢ kalibracji podanej wzorem (8.1) wynosi okoto 40,25 mag? (Rucinski 2004). Do
tego nalezy doda¢ wktad od niepewno$ci zwigzanej z wyznaczeniem wartosci poczerwienienia
do gromady. Niepewnos¢ ta wykorzystano przy rachunku btedu.

7 drugiej strony jasno$¢ absolutng uktadu mozna wyznaczyé — naturalnie zaktadajac, ze

nalezy do gromady — na podstawie informacji o jego jasnosci obserwowanej my,, obserwowanym

%W oryginalnej pracy (Ruciriski i Duerbeck 1997), z ktérej pochodzi kalibracja, dla kilku systeméw odno-
towano znacznie wigksze odchylki siegajace nawet 0,5 mag, a z ich uwzglednieniem $rednia warto$¢ odchytki

wyniosta 0,35 mag.
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Tabela 8.5: Jasnosci absolutne uktadéw kontaktowych wystepujacych w obszarze gromady

NGC 6939 wyliczone dwoma sposobami opisanymi w tekscie.
Ozn. MEW [mag] M7 [mag]

V2 4,793 4,2+9%
V5 4,545% 4,0109

+0,5 +0,6
V1o 4,705 4,9708

module odleglosci V' — My i poczerwienieniu E(B — V') gromady wedlug wzoru
M =my — (V — My). (8.2)

Jesli otrzymane dwoma powyzszymi metodami wartosci jasnosci absolutnej uktadu sa ze
sobg poréwnywalne w granicach btedu, woéwczas mozna uznaé, ze poczynione zalozenie o przy-
naleznodci uktadu do gromady jest bardzo prawdopodobne.

W obszarze zajmowanym przez gromade NGC 7762 odnaleziono tylko jeden uktad kon-
taktowy oznaczony jako V4. Jego jasnos$é absolutna wyznaczona wedlug wzoru (8.1) wynosi
MEW =4, 2J_r8:§. Jasnosé absolutna wyliczona wedtug wzoru (8.2) wynosi M{7° = 4,7 Jjg:g mag.
Jak wida¢, obie wartosci sg ze sobg zgodne w granicach bledu, dlatego mozna wnioskowaé, ze
analizowany uktad nalezy do gromady NGC 7762.

Ostatnia z monitorowanych gromad — NGC 6939 — okazala sie by¢ najbardziej bogata w
uklady zaémieniowe. W jej obrebie wykryto ich tgcznie pie¢ — dwa algole, jeden uktad poétroz-
dzielony o okresie ponizej jednego dnia oraz dwa uklady kontaktowe. Polozenie tych gwiazd
na diagramie barwa-jasnos$¢ gromady sugeruje, ze wszystkie mogg naleze¢ do gromady. W
celu weryfikacji przynaleznoéci do gromady uktadéw kontaktowych i uktadu pétrozdzielonego
o okresie ponizej jednej doby skorzystano z procedury opisanej powyzej. Otrzymane wyniki
zebrano w tabeli 8.5. Jak wida¢, dla wszystkich badanych uktadéw wyniki otrzymane obiema
metodami zazebiaja sie w granicach bledéw. Wnioskowaé zatem mozna, ze uklady te naleza
do gromady NGC 6939.

Oszacowana liczba monitorowanych gwiazd wchodzacych w sktad NGC 6939 wyniosta bli-
sko 900, tak wiec mozna stwierdzi¢, ze gromada cechuje sie bogata populacja uktadéw po-
dwoéjnych, znacznie powyzej §redniej. Warto odnotowaé, ze zauwazalny jest zwigzek miedzy
jasno$cig obserwowang wykrytych uktadéw podwoéjnych a ich odlegloécia od centrum, co zo-
stalo przedstawione na rys. 8.10. Linig ciggly zaznaczono relacje liniowg dopasowang metoda
najmniejszych kwadratéow. Wspolczynnik korelacji wyniost 0,77. Wieksza jasnoéé obserwo-
wana ukladu to jednoczesnie wieksza jego masa catkowita. Spodziewaé sie zatem mozna, ze
bardziej masywne uklady podwoéjne, podobnie jak pojedyncze gwiazdy gromady, na skutek
efektu segregacji masy bedg skupialy sie w centrum. Z kolei systemy mniej masywne beda

okupowaé obszary zewnetrzne.
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Rysunek 8.10: Zalezno$¢ jasnosci uktadéw zaémieniowych wykrytych w gromadzie NGC 7762

od ich odleglosci od centrum gromady.

8.6 Statystyka wykrytych zmiennych

W czterech obserwowanych polach monitoringowi jasnosci poddano tgcznie 19114 gwiazd.
Wsréd nich 81 okazalo sie gwiazdami zmiennymi. Srednia wydajnoéé przegladu wyniosta
jedna zmienna na 240 obserwowanych gwiazd. Zblizone proporcje uzyskuje sie w szerokokat-
nych przegladach o zasiegu do 14-15 mag takich jak SAVS (wybrane fragmenty nieba) czy
ASAS (monitorowane calg potkula potudniowa nieba). W przypadku pierwszego z nich byto
to $rednio nawet jedna zmienna na 160 monitorowanych gwiazd.

W tabeli 8.6 zamieszczono szczegdlowe zestawienie iloSci poszczegdlnych typow gwiazd
zmiennych wykrytych w kolejnych monitorowanych polach (szczegétowe informacje o poszcze-
golnych zmiennych zostaly zebrane w dodatku D). Najwiekszg czesé stanowia gwiazdy o nie-
okreslonym typie zmiennosci (MISC). Sposrod wykrytych zmiennych bylo ich ponad 40%. Z
wczesniejszych do$wiadczen zebranych w przegladzie SAVS mozna bylto spodziewaé sie wiek-
szego udzialu tych gwiazd w probce (Maciejewski i Niedzielski 2002, Maciejewski i in. 2002,
Maciejewski i in. 2003a, Maciejewski i in. 2003b, Niedzielski i in. 2003, Maciejewski i in. 2004,
Maciejewski 1 Niedzielski 2005). Z racji tego, ze monitoring nakierowany byl na zmienne
krotkookresowe, okres czasu pokryty obserwacjami nie przekraczal 25 dni. Dlatego tez cze$é
zmiennych o charakterystycznym czasie zmian blasku powyzej kilkunastu badz kilkudziesieciu
dni nie zostata wykryta.

Okoto 36% zmiennych stanowia uklady za¢mieniowe. Znaczng cze$é sposrod nich — podob-
nie jak w przegladzie SAVS — stanowig uklady kontaktowe.

Gwiazdy pulsujace krotkookresowe (P < 10 dni) stanowia grupe gwiazd najrzadziej wy-
stepujacych. Lacznie gwiazdy te stanowia blisko blisko 17% probki. Udzial procentowy po-
szczegblnych typow jest zblizony do wynikow uzyskanych w przegladzie SAVS. Jednak wyjatek
stanowia gwiazdy pulsujgce o okresach P < 0,02 dnia, ktére w gltebokim polach wystepowaly

blisko pieciokrotnie czesciej.
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Tabela 8.6: Zestawienie ilosci poszczegodlnych typéw gwiazd zmiennych wykrytych w kolejnych

monitorowanych polach.
Typ NGC 2266 NGC 7762 NGC 6939 Suma Udzial [%] SAVS [%]

DSCT 2 1 3 6 7.8 1,6
RRAB 0 1 2 3 3,9 24
RRC 0 1 0 1 1,3 0,8
DCEP 0 2 1 3 3,9 3,2
MIRA 0 2 0 2 2,6 0,8
EA 1 2 2 5 6,5 8,0
EB 0 4 2 6 7,8 5,6
EW 5 5 7 17 22,1 17,6
MISC 12 15 7 34 44,1 60,0
Suma 20 33 24 77 100,0 100,0

8.7 Pole gromady Trumpler 3

Gromada Trumpler 3 zostata wytypowana do monitoringu jako obiekt o stosunkowo mtodym
wieku. Baza internetowa WEBDA podaje jej wiek rowny okoto 200 mln lat, poczerwienienie
E(B-V) = 0,22 mag oraz odlegtos¢ 450 pc. Dane te pochodzg z przegladu gromad otwartych
przeprowadzonego przez Kharchenko i in. (2005). Szacowany rozmiar gromady wedlug danych
katalogowych wynosi 14 minut tuku (Dias i in. 2002).

Obiekt ten trafit poczatkowo do prezentowanego w niniejszej pracy dwubarwnego przegladu
gromad otwartych, jednak zostal z niego wycofany, poniewaz na podstawie otrzymanego mate-
riatu fotometrycznego nie mozna byto jednoznacznie potwierdzi¢ lub zaprzeczy¢, ze Trumpler 3
jest rzeczywista gromadsa i wymagane sg dalsze badania poszerzone o fotometrie wielobarwng
i spektroskopie. Mimo to obszar wokot tej gromady trafit do programu poszukiwania gwiazd
zmiennych w gtebokich polach, a uzyskane wyniki zostaly wlaczone do tej pracy z uwagi na
zebrany bogaty material obserwacyjny i interesujace rezultaty.

Centrum pola Trumpler 3 umiejscowione jest w gwiadozbiorze Kasjopei w punkcie o wspo6t-
rzednych a=03:11:48, 6=+63:10:00 czyli 4,6 stopnia powyzej plaszczyzny Galaktyki i na 138
stopniu dhugosci galaktycznej. Obserwacje wykonano w czasie czterech nastepujacych po sobie
nocy 27-30 pazdziernika 2005 roku. Dodatkowo wykorzystano ekspozycje z 6 pazdziernika wy-
konane na potrzeby dwubarwnego przegladu gromad. Lacznie dysponowano 59 ekspozycjami
w filtrze V i 55 w B (23 godziny monitoringu). Na rys. 8.11 przedstawiono zaleznosé ble-
dow fotometrycznych oy od $redniej jasnosci V. Bledy te zostaly wyznaczone jako odchylenia
standardowe §redniej arytmetycznej jasnosci dla 10300 monitorowanych gwiazd. Dla gwiazd o
jasnosciach V' < 15 mag dokladnos¢ fotometrii miesci sie w granicach 0,006-0,010 mag. Dla

gwiazd stabszych btad rosnie zgodnie z zaleznoscig potegows przekraczajac 0,1 mag dla gwiazd
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Rysunek 8.11: Diagram przedstawiajacy zalezno$¢ bledow fotometrycznych oy (odchylenie
standardowe $redniej arytmetycznej) w zaleznoéci od $redniej jasnosci V dla obszaru Trum-

pler 3.

o jasnodciach z przedziatu 18-18,5 mag.

W monitorowanym polu wykryto 61 gwiazd zmiennych. Ich liste zebrano w formie ta-
beli 8.7, a krzywe blasku wykreslono na rysunkach 8.12-8.16. 22 z nich to zmienne o nieokeslo-
nym typie zmiennosci oznakowane jako MISC. Cztery z nich — V8, V21, V27 i V28 — cechuja
sie znaczng wartoscig wskaznika barwy (B — V) > 1,7, wiec moga to by¢ czerwone gwiazdy

pulsujace pélregularnie lub nieregularnie.

Tabela 8.7: Lista gwiazd zmiennych wykrytych w polu Trumpler 3. Oznaczenia takie jak w tabeli 8.2.

Ozn.  Wspohzedne Voo (B-V)mee AV AB P Ty — 2453000  typ
J2000,0 [mag] [mag] [mag] [mag] [dzier] [HID]

1) (2) 3) (4) 6) (6 (7) (8) (9)

V1 0308334623944 14,344 0,875 0,104 0,108 0,422538 51,4766 RRC

V2 0309114632524 15,375 1,043 0,112 0,118 - - EA

V3 0309134631215 15,526 1,052 0,085 0,101 0,626606 50,4730 EW

V4 030914+630511 16,973 1,536 0,178 0,215 - - MISC

V5 0309254630359 16,309 1,147 0,048 0,065 2,579314 57,1772 DCEP:
V6 0309274630632 16,182 1,137 0,074 0,080 4,209640 63,9417 DCEP:

V7 030929+633647 15,602 1,363 0,100 0,092 - . MISC
V8 030931+631554 14,248 2,307 0,059 0,064 - - MISC
VO 0309344633941 14,794 1,198 0,314 0,386 - - EA
V10  030939+631453 16,821 1,307 0,602 0,635 0,407241 51,2936 EB

Ciag dalszy na nastepnej stronie
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Tabela 8.7 — ciag dalszy

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9)
V1l  030950+631618 15,198 1,171 0,043 0,073 0,644828 72,1780  EW/EB
V12 0309504632258 15283 1,087 0,036 0,037 - - MISC
V13  031017+624552 15426 0,972 0,040 0,047 - - MISC
V14 031024+633012 15,717 1,066 0,465 0,377 - - MISC
V15 031029+633141 14,726 0,933 0,050 0,058 0,754945 51,7959 RRC
V16 0310344631633 16,045 1,053 0,083 0,107 3,028468 59,2843 DCEP
V17  031034+632343 15,507 1,113 0,042 0,065 0,477852 51,5126 EW
V18  031044+631619 16,390 1,156 0,105 0,114 0,632051 52,1395 RRC
V19  031049+630518 15,337 1,013 0,115 0,105 0,315219 51,5363 RRC
V20  031050+630020 16,075 1,162 0,236 0,245 0,627950 52,5682 RRC
V21  031050+630808 14,335 2,163 0,028 0,026 - - MISC
V22  031105+624912 17,592 1,494 0,272 0,258 0,725268 51,3557  EB/EW
V23 0311104631934 14,938 0,914 0,070 0,073 0,742418 52,6087 RRAB
V24  031132+630643 15,293 1,091 0,037 0,044 - ; MISC
V25  031134+625328 14,716 1,027 0,068 0,058 - - MISC
V26  031136+630855 16,067 1,088 0,065 0,071 - - MISC
V27 0311414625057 14,620 1,767 0,019 0,021 - - MISC
V28  031145+631342 14,585 1,984 0,122 0,186 - - MISC
V29  031145+631550 14,808 0,914 0,043 0,051 2,817695 55,9935 DCEP:
V30 031145+633240 14,209 0,840 0,075 0,086 0,681477 52,1064 RRC
V31 0311484632927 16,119 1,064 0,134 0,151 3,243594 59,4880 DCEP:
V32  031153+625956 15,227 0,937 0,054 0,059 - - MISC
V33 0311574630829 17,198 - 0,628 - - - MISC
V34  031159+631417 15,998 1,078 0,063 0,068 - - MISC
V35 031200+631343 14,663 0,904 0,056 0,061 1,723692 56,0556 EW
V36 0312014625655 17,242 1,137 0,685 0,695 0,450207 51,6684 EB
V37 0312044632713 14,629 1,062 0,078 0,065 - - MISC
V38  031209+631056 14,902 1,079 0,050 0,052 0,742225 51,2428 EW
V39  031209+631211 15271 0,945 0,098 0,123 - - MISC
V40 0312134630133 15,789 1,110 0,088 0,109 0,512020 51,9856 RRC
V41  031214+633120 14,903 1,044 0,108 0,127 0,558722 52,2587 RRC
V42 0312304631541 15284 1,015 0,150 0,146 0,567006 52,0471 RRC
V43 0313034632154 16,650 1,193 0,079 0,130 0,576518 52,7308 EW
V44 0313041633436 14,911 0916 0,108 0,139 - - MISC
V45  031306+624849 13436 0,853 0,085 0,103 - - MISC
V46  031307+631128 17,393 1,124 0,359 0,479 0,488520 51,8485 EW
V47 0313074634244 16,715 1,338 0,899 1,208 1,229559 53,9328 DCEP
V48 0313124631905 14,030 1,067 0,049 0,057 - - MISC
V49  031315+631929 15273 1,016 0,136 0,146 1,283368 54,0129 DCEP

Ciag dalszy na nastepnej stronie
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Tabela 8.7 — ciag dalszy

(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9)
V50 031316+631527 14,754 0,924 0,091 0,127 0,675744 52,6062 RRC
V51  031335+630208 15,828 0,896 0,218 0,220 - - EA
V52  031347+624341 15,822 1,543 0,173 0,227 0,531604 51,9904 EW
V53 031347+632058 13,680 1,250 0,486 0,643 2,758240 59,4627 DCEP
V54  031350+634256 16,108 1,095 0,682 0,698 - - EB:
V55 0314204630310 15,193 1,139 0,120 0,153 - - MISC
V56  031423+633850 16,690 1,303 0,142 0,134 0,388395 51,4107 EW
V57  031425+625319 14,566 1,062 0,099 0,082 0,636760 52,3429 EW
V58  031436+625217 16,374 1,149 0,139 0,152 - - MISC
V59  031452+630600 15,448 1,328 0,175 0,204 2,844950 59,3147 DCEP
V60  031455+623855 14,040 1,152 0,360 0,386 - - EA
V61 0314574631105 17,131 1,086 0,098 0,128 0,291511 50,9781 EW

Badane pole okazalo sie by¢ szczegélnie bogate w gwiazdy typu RR Lyrae, ktorych wy-
kryto jedenascie. Jedna z nich — V23 — cechuje sie krzywa blasku typows dla podtypu AB.
Pozostate zostaly zaliczone do podtypu C. Zmienne V19 i V50 wyr6zniajg sie wyplaszczonym
minimum blasku trwajacym blisko p6t okresu. Z kolei gwiazda V42 odznacza sie posiadaniem
podwdjnego maksimum jasnosci.

Niemalg grupe wéréd odkrytych zmiennych stanowig cefeidy. W przypadku zmiennych tego
typu, dla ktorych klasyfikacja okazala sie by¢ watpliwa, ich typ zmiennosci zostal dodatkowo
oznakowany dwukropkiem. Ewentualne cefeidy o okresach dtuzszych niz kilka dni trafilty do
klasy zmiennych o nierozpoznanych typach z uwagi na niewystarczajaco dlugi czas pokryty
obserwacjami.

Sposréd odkrytych uktadéw zaémieniowych najbardziej liczng probke stanowia uktady kon-
taktowe, ktérych wykryto w monitorowanym polu 11. Ponadto zarejestrowano 4 uktady poét-
rozdzielone (EB) i 4 uklady rozdzielone (EA). W przypadku zmiennych, dla ktorych zaob-
serwowano tylko jedno minimum, wyznaczenie okresu nie bylo mozliwe i dlatego ich krzywe
blasku przedstawiono w postaci niesfazowane;j.

Nadspodziewanie duza liczba wykrytych gwiazd zmiennych typu RR Lyrae sktonita do zba-
dania ich rozktadu przestrzennego w monitorowanym polu i poréwnania z rozkladem zmien-
nych innych typéw. Na rys. 8.17 przedstawiono potozenie gwiazd zmiennych poszczegdlnych
typow. Uktady za¢mieniowe oraz cefeidy wydaja sie by¢ roztozone w sposéb losowy w badanym
fragmencie nieba.

Natomiast zmienne pulsujace typu RR Lyrae wyraznie skupiaja sie w centralnej czesci i
tylko jedna z nich ulokowana jest na skraju pola. Podobnie rzecz ma sie w przypadku pozosta-

tych gwiazd zmiennych o blizej nieokreslonej klasie zmiennosci — MISC. Cho¢ sg rozrzucone w
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obrebie calego obserwowanego pola, widoczna jest ich koncentracja w okolicach centrum pola.
Obecnosé gwiazd typu RR Lyrae w obszarze zajmowanym przez — jak wynika z danych ka-
talogowych — stosunkowo mlodg gromade otwarty jest do§é¢ zagadkowa. Potwierdza to jedynie

potrzebe przeprowadzenia bardziej dogtebnych studiéw tego rejonu nieba.
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Rysunek 8.12: Krzywe blasku gwiazd zmiennych poltozonych w obszarze Trumpler 3. Nume-

racja zgodna z tabelg 8.7.
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Rysunek 8.13: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych w obszarze Trumpler 3. Nume-

racja zgodna z tabelg 8.7.
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Rysunek 8.14: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych w obszarze Trumpler 3. Nume-

racja zgodna z tabelg 8.7.
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Rysunek 8.15: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych w obszarze
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Rysunek 8.16: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych w obszarze Trumpler 3. Nume-

racja zgodna z tabelg 8.7.
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Rozdzial 9

Podsumowanie

Dwubarwny przeglad wybranych gromad otwartych mial na celu wyznaczenie w jednolity spo-
s6b podstawowych parametréow jak najwiekszej ilosci gromad otwartych. Tym samym mozliwe
stalo sie poszukiwanie relacji pomiedzy wyznaczonymi wielkoéciami. Dla 42 gromad otwar-
tych, w tym 12 wczesniej niebadanych, dokonano wyznaczen wieku, odlegtosci, rozmiardéw
liniowych, oszacowano mase catkowitg i liczbe tworzacych je gwiazd. Ponadto zbadano postaé
funkcji masy w obrebie kazdej gromady jako cato$ciowego uktadu, jak réwniez dla gromad
o $rednicy katowej wiekszej niz 8 minut tuku w ich obszarach centralnych — jadrach — oraz
zewnetrznych — koronach. Otrzymane wyniki zebrano w tabelach 3.2, 4.1, 5.1 1 5.2. Dla kilku-
nastu obserwowanych gromad zebrano pierwszg w historii ich badan wspoélczesng fotometrie
CCD.

Dla kolejnych 20 obserwowanych gromad zebrany material pozwolit na postawienie tezy, ze
w rzeczywistosdci obiekty te nie sg prawdziwymi gromadami otwartymi, a jedynie powstalymi
na skutek projekcji przypadkowymi skupiskami gwiazd niezwigzanych ze sobg fizycznie.

Glowne spostrzezenia i wnioski plynace z analizy wynikéw otrzymanych w ramach prze-

gladu gromad otwartych mozna podsumowaé w nastepujacych punktach:

e Rozmiary katalogowe niemalej czesci gromad okazaly sie znacznie zanizone w poréwnaniu
z warto$ciami uzyskanymi w tej pracy. Wniosek ten kaze z ostroznodcig traktowaé¢ do-

tychczasowe prace przegladowe wykorzystujace katalogowe rozmiary badanych gromad.

e Istnieje korelacja miedzy promieniem jadra i promieniem catkowitym zblizona do wyni-

kéw literaturowych.

e Promien catkowity zalezy od masy catkowitej — czym masa ta jest wieksza, tym wiekszy
jest promien. W badanej prébce zaobserwowano réwniez tendencje do spadku promie-
nia catkowitego i promienia jadra wraz ze wzrostem stopnia zaawansowania ewolucyjno-

dynamicznego gromady. Promieri jadra przejawia takze tendencje do spadku wraz ze
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wzrostem stopnia zaawansowania ewolucyjno-dynamicznego catej gromady, jak i tylko

jej jadra.

Bezpoérednia analiza zar6wno promieni catkowitych, jak i promieni jader nie wykazata
zwigzku z ich wiekiem. W probce znalazty sie gromady dobrane przypadkowo, cechujace
sie odmiennymi warto$ciami poczatkowych (tj. w czasie narodzin) parametrow takich jak
masa caltkowita i ilo§¢ sktadnikéw. Niemniej jednak stosunek obu promieni, opisujacy
rozmiar koron, wydaje sie wzrasta¢ z wiekiem wskazujac, ze gromady o wieku okoto
logt = 9 posiadaja najbardziej rozlegle obszary zewnetrzne. Warto réwniez odnotowaé,

ze gromady o silnym efekcie segregacji masy jawig sie jako znacznie skoncentrowane.

Nachylenie funkcji masy jest skorelowane z parametrem dynamiczno-ewolucyjnym: dla
gromad mtodych w sensie dynamiczno-ewolucyjnym ma stalg wartoéé réwng w granicach
bledu wartoséci uniwersalnej poczatkowej funkcji masy (Initial Mass Function); natomiast
dla gromad starszych niz log T = 2 nastepuje jego spadek osiggajac ekstremalnie niskie
wartodci przy log 7 = 3. Mozna jednoczes$nie zauwazyé, ze efekty utraty sktadnikéw mato

masywnych uwidaczniajg sie dla gromad starszych niz logt = 9.

Nachylenie funkcji masy obszaru jadra nawet dla mlodych gromad ma mniejszg wartosé
od wartosci uniwersalnej. Gromady o silnym deficycie gwiazd mato masywnych w jadrach
sg zwykle starsze niz logt = 8, a takze jednocze$nie starsze niz ich czas relaksacji.
Ponadto zanotowano malejacg zaleznos¢ nachylenie funkcji masy obszaru jadra od stopnia

segregacji masy

7Z kolei nachylenie funkcji masy obszaréw zewnetrznych — tzw. koron — dla gromad mtod-
szych niz okoto logt = 8,9 przejawia tendencje wzrostowa. Wgrod starszych gromad
wystepuja obiekty o koronach zaréwno nadzwyczaj bogatych, jak i ubogich w gwiazdy
mato masywne. Dynamika korony w skalach czasowych dlugich w sensie dynamicznym
nie wydaje sie odstawa¢ od dynamiki gromady jako calego ukladu — korony ubogie w
gwiazdy malo masywne pojawiaja sie dopiero w znacznie wyewoluowanych dynamicznie
systemach. Jednocze$nie zauwazono tendencje do wzrostu nachylenie funkcji masy koron

wraz ze stopniem segregacji masy.

Dla gromad mlodszych niz logt = 8 zaobserwowano istnienie poczatkowej segregacji
masy, by¢ moze zwigzanej z fragmentacjg obtoku protogromadowego. Silna segregacja
masy bedaca nastepstwem proceséw dynamicznych, zachodzgcych w obrebie badanych
uktadéw, pojawia sie dla gromad starszych niz okoto logt = 8. Jednoczesnie silna se-
gregacja masy pojawia sie w gromadach wyrédzniajacych sie znacznie wyewoluowanymi

dynamicznie jagdrami.
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W niniejszej pracy przedstawiono réwniez wyniki monitoringu fotometrycznego czterech
glebokich pdl wokét wybranych gromad otwartych. Projekt ten stanowi naturalng kontynu-
acje przegladu SAVS i jednocze$nie jest jego rozwinieciem na znacznie wiekszym instrumencie.
Oproécz wykrywania kolejnych dziesigtek zmiennych nalezgcych do bogatego pola galaktycz-
nego, program ma za zadanie wykrywaé¢ i analizowaé¢ gwiazdy zmienne w obrebie gromad
otwartych, co z kolei moze zosta¢ wykorzystane do lepszego poznania tych ostatnich. Do
realizacji tego celu szczegoélnie interesujace wydaja sie byé uktady zaé¢mieniowe.

Dwie monitorowane stare (wiek powyzej logt = 9) gromady NGC 2266 i NGC 7762 cechujg
sie uboga populacja uktadéw zaé¢mieniowych. W pierwszym obiekcie nie wykryto ani jednej
gwiazdy zmiennej tego typu, a w drugim jedynie jedng. Jak wynika z przewidywarn modelo-
wych, gromady stare powinny wyr6zniaé¢ sie ponadprzecietng obfitoscig uktadéw podwojnych
gwiazd (de la Fuente Marcos 1996, 1997). Ich brak w badanych gromadach moze sugerowaé, ze
gromady te juz od samego poczatku swojego istnienia dysponowaly uboga populacja gwiazd
podwdjnych.

7 kolei w gromadzie NGC 6939 bedacej w podobnym wieku, co dwie wyzej wymienione,
wykryto az pie¢ uktadéw zac¢mieniowych. Zaobserwowano trend spadku jasnosci obserwowane;j
tych gwiazd wraz ze wzrostem ich odleglosci od centrum gromady, co moze byé wyttumaczone
jako nastepstwo efektu segregacji masy, ktéremu réwniez podlegaja uktady podwojne.

Wykrycie nadzwyczaj bogatej probki gwiazd typu RR Lyrae skupiajacej sie w miejscu
zajmowanym przez gromade Trumpler 3 jest w sprzecznosci z oczekiwaniami. Wedtug danych
katalogowych wiek tej gromady nie przekracza kilkaset milionow lat. Niewatpliwie natura tego

obiektu wymaga dalszych badan poszerzonych o wielobarwng fotometrie.
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Dodatek A
Obiekty niebedace gromadami

Wirod obserwowanych w ramach przegladu gromad otwartych znalazty sie takze i takie obiekty,
dla ktérych zebrany material obserwacyjny pozwala poddaé w watpliwosé ich prawdziwg nature
jako systemu zwigzanych ze sobg fizycznie gwiazd. Dane literaturowe na temat tych obiektow
sg przewaznie bardzo ubogie i ograniczaja sie do oszacowania ich rozmiaréw katowych oraz
typu wedlug klasyfikacji Trumplera. Cze$¢ z nich nie wystepuje w bazie danych WEBDA
poswieconej gromadom otwartym.

Procedura redukcji uzyskanych danych obejmowala analize profilu gestosciowego w celu
znalezienia — jeli bylo to wymagane — nowego centrum gromady oraz okreglenia jej maksy-
malnych rozmiaréw katowych. Zasadniczym momentem weryfikacji gromad byta analiza ich
diagramoéw barwa-jasnoéé. Jesli surowe i oczyszczone diagramy nie przejawialy obecnosci ty-
powych cech morfologicznych takich jak wyraznie okreslony ciag gléwny czy w przypadku
starszych gromad zarysowanego obszaru czerwonych olbrzymoéw, gromada taka trafiata na li-
ste prawdopodobnych ,niegromad”. Co wiecej, nierzadko otrzymany diagram barwa-jasnosé
dla obszaru potencjalnej gromady morfologicznie przypominat posta¢ diagramu otrzymanego
dla calego obserwowanego pola. Swiadczylo to o niczym innym jak o tym, ze obserwowane
skupisko gwiazd jest wynikiem lokalnego zageszczenia gwiazd tta galaktycznego.

W badanej prébce znalazto sie 20 prawdopodobnie nieprawdziwych gromad otwartych. Ich
pelng liste uporzadkowang ze wzrostem rektascensji zawarto w tabeli A.1, gdzie oprocz nazwy
i wspotrzednych centrum znajduje sie katalogowy rozmiar katowy i typ wedtug klasyfikacji
Trumplera — oba parametry zaczerpniete z katalogu gromad otwartych Catalog of Optically
Visible Open Clusters and Candidates (Dias i in. 2002) — oraz w ostatniej kolumnie osza-
cowany rozmiar katowy na podstawie obserwacji uzyskanych w ramach przegladu. Ponizej
zawarto krotkie charakterystyki poszczegélnych prawdopodobnych ,niegromad” jako uzupel-
nienie danych zebranych w tabeli A.1. Na rys. A.1 dla kazdego tego typu obiektu zamieszczono
oczyszczone diagramy barwa-jasno$¢ otrzymane dla obszaru zajmowanego przezen na niebie.

Zebrany material obserwacyjny umozliwil jedynie wskazanie obiektéw prawdopodobnie nie-
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Rysunek A.1: Oczyszczone diagramy barwa-jasno$é dla prawdopodobnych niegromad.

bedacych gromadami i nie stanowi twardego dowodu ich rzeczywistej natury. Pelen dowod
powinien zawiera¢ réwniez argumenty astrometryczne opierajace sie o ruchy wlasne gwiazd,
fotometryczne (wielobarwne z danymi w filtrze U w celu analizy poczerwienienia miedzygwiaz-
dowego) oraz spektroskopowe dostarczajace informacji o typach widmowych i predkosciach

radialnych gwiazd gromady.

A1 NGC 7801

NGC 7801 jest luznym skupiskiem 20-30 jasnych gwiazd bez zauwazalnej koncentracji, rozrzu-
conych w obszarze o $rednicy kilku minut tuku. W literaturze brak jest jakichkolwiek danych
fotometrycznych. Analiza profilu gestosciowego wskazuje na pewng koncentracje gwiazd w pro-
mieniu 2 minut tuku. Jedli zbuduje sie profil gestosciowy dla gwiazd o jasnosciach wiekszych
od V = 16 mag, jako$¢ profilu ulegnie zdecydowanej poprawie. Jednakze zaréwno surowy, jak i
oczyszczony diagram barwa-jasnoéé dla centralnego obszaru o §rednicy 4 minut tuku wskazuja
na brak ciggu gléwnego, a wystepujace w nich gwiazdy odtwarzaja morfologie diagramu catego

pola.
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Tabela A.1: Lista gromad otwartych obserwowanych w ramach przegladu, dla ktorych zebrany
material wskazuje na ich niegromadowsg nature. Dla kazdego tego typu obiektu podano wyzna-
czone wspolrzedne rownikowe centrum (J2000,0), katalogows srednice katows Dy, typ wedlug

klasyfikacji Trumplera oraz $rednice D oszacowang w tej pracy.

Nazwa Wspotrzedne | Dy '] | Typ | D[]
NGC 7801 0000214504430 8 IV3p 4
Berkeley 59 | 000218672426 10 II13mn | 10
Mayer 1 0022214614344 7 IV2pn 16
Czernik 2 0043574600915 10 IV2m 14
NGC 956 0232154443348 9 IV2m 10
NGC 957 0233244573427 10 - 16
Czernik 16 033105+523545 IV2p 10
Juchert 11 0347184535435 - -
King 17 0508254390434 I12m 6
Czernik 21 052641-+360032 IVimn | 10
Dolidze 39 2016084375310 12 IV2mn | 20
Roslund 6 202844+391131 24 IV3mn | 24
Berkeley 90 | 203516-+465031 5 IT1pn 8
IC 1434 221030+525031 6 IT12m 18
Berkeley 95 | 222818-+590829 3 I12p 10
King 18 2252054581749 5 I12p 12
Czernik 43 2325514612045 6 IIl1p 6
King 20 2333194582915 5 I12p 14
Czernik 44 2333394615638 4 I12p 14
Berkeley 102 | 233842-+563838 5 ITip 2

A.2 Berkeley 59

Berkeley 59 jest skupiskiem kilkudziesieciu gwiazd w obszarze o $rednicy 10 minut tuku, oto-
czonym mglawicg emisyjng. Kharchenko iin. (2005) jako jedyni podjeli probe fotometrycznego
zbadania Berkeley 59, efektem ktérej byto wyznaczenie jej podstawowych parametrow. Jed-
nakze otrzymane wyniki trudno jest uznaé¢ za wiarygodne z uwagi na niewielks liczbe gwiazd
bedacych w zasiegu badaczy. Otrzymany w niniejszej pracy profil gesto$ciowy pozwala ustalié¢
rozmiar obiektu na okoto 10 minut tuku, co zgadza sie¢ z danymi katalogowymi. Jednakze dia-

gram barwa-jasno$¢ nie ma cech typowych dla gromad gwiazd. Gwiazdy mogace potencjalnie
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tworzy¢ ciag gléwny charakteryzuja sie znacznym rozrzutem wzdluz struktury zarysowanej

przez wszystkie gwiazdy pola.

A.3 Mayer 1

Mayer 1 jest mato skoncentrowanym skupiskiem gwiazd i sktada sie z niewielkiej ich liczby.
Zanurzone jest w obszarze mglawicowym. Dias i in. (2002) podaja odlegtosé¢ rowng 1429 pc i
poczerwienienie E(B — V) = 0,40 mag, jednakze zrédlo tych wyznaczeri pozostaje nieznane.
Morfologia diagramu barwa-jasno$¢ obszaru gromady niewiele r6zni sie od podobnego diagramu

otrzymanego dla calego obserwowanego pola.

A.4 Czernik 2

Gromada Czernik 2 byta przedmiotem badan fotometrycznych, w wyniku ktérych jej groma-
dowa natura zostata poddana watpliwosci (Phelps i Janes 1994). Rezultaty otrzymane w tej
pracy rowniez $wiadcza, ze Czernik 2 nie jest w rzeczywistosci gromada otwarta, a jedynie

skupiskiem gwiazd tta o lokalnie wiekszej gestoéci powierzchniowe;j.

A.5 NGC 956

O NGC 956 brak jest jakichkolwiek danych literaturowych. Na niebie obiekt ten naznaczony
jest przez kilka bardzo jasnych gwiazd. Profil gestosciowy wskazuje na bliski zeru kontrast
wzgledem tla galaktycznego. Jesli ograniczyé sie do gwiazd jasniejszych od V' = 16 mag, ksztalt
profilu gestodciowego ulega znacznej poprawie i mozliwe staje sie okreSlenie rozmiaréw tego
skupiska gwiazd. Swiadczy to o braku gwiazd o mniejszych jasnosciach mogacych potencjalnie
naleze¢ do gromady. Jednakze diagram barwa-jasno$¢ obszaru gromady odzwierciedla diagram

dla calego obserwowanego pola.

A.6 NGC 957

Gromada NGC 957 byta przedmiotem wielu studiéw bazujgcych na metodach fotograficznych.
Gerasimenko (1991) opublikowal fotometrie UBV dla gwiazd o jasnosciach wiekszych od 14,5
mag w V i podobnie jak wczesniejsi badacze okreslit wiek gromady na kilka milionéw lat.
Jednakze w $wietle zebranego materiatu trudno jest méwi¢ o prawdziwej gromadzie w miejscu
NGC 957. Obiekt ten wydaje sie by¢ niczym innym jak lokalng koncentracjg gwiazd z prze-
dziatu jasnodci 14,0 < V < 15,5. Na diagramie barwa-jasnosé¢ brak jest gwiazd o mniejszych

jasno$ciach, a gwiazdy najjasniejsze wydaja sie nie by¢ zwigzane z tym skupiskiem.
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A.7 Czernik 16

Pomimo tego, ze analiza profilu gestosciowego wskazuje na wyrazna koncentracje gwiazd w
obszarze kolejnej obserwowanej gromady — Czernik 16, otrzymany diagram barwa-jasno$¢ jest
niczym innym jak odzwierciedleniem morfologii diagramu catego obserwowanego pola. Czernik
16 wydaje sie zatem by¢ jedynie lokalng koncentracja gwiazd tta galaktycznego. Obiekt ten
nie byt do tej pory tematem jakichkolwiek badan fotometrycznych.

A.8 Juchert 11

Juchert 11 nie jest notowany w bazie danych WEBDA, jak réwniez brak jest o nim informacji
w literaturze. Zaréwno postaé profilu gestosciowego, jak i morfologia diagramu barwa-jasnosé
wskazuja, ze postulowane skupisko gwiazd nie jest w rzeczywistosci gromada otwartg. Obiekt
ten bardzo stabo wybija sie ponad tto galaktyczne, a znajdujace sie w jego obrebie gwiazdy

nie formujg struktury, ktéra moglaby zosta¢ zinterpretowana jako cigg gtéwny.

A.9 King 17

W dostepnej literaturze brak jest rowniez jakichkolwiek studiéw fotometrycznych poswieconych
kolejnej gromadzie — King 17. Analiza profilu gestosciowego wskazuje na wyrazng koncentra-
cje, ktorej srednice katowsg mozna oszacowaé na kilka minut tuku. Choé¢ na surowym diagramie
barwa-jasno$¢ mozna doszukaé sie struktury przypominajacej cigg gtowny, to jednak na dia-
gramie oczyszczonym zanika ona. Co wiecej brak jest skupiska gwiazd, ktére odeszty od ciggu

gltownego. King 17 jest zatem prawdopodobnie jedynie lokalnym skupiskiem gwiazd tta.

A.10 Czernik 21

Gromada Czernik 21 od momentu odkrycia przez Czernika (1966) nie byta przedmiotem jakich-
kolwiek studiéw. Obiekt ten bardzo wyraznie wybija sie z tta galaktycznego. Profil gestosciowy
wskazuje na jego rozmiar réwny przynajmniej 10 minut tuku. Jednak diagram barwa-jasnosé
zbudowany dla gwiazd znajdujacych sie w polu postulowanej gromady przypomina ksztaltem

diagram otrzymany dla wszystkich obserwowanych w polu gwiazd.

A.11 Dolidze 39

Profil gestoéciowy wskazuje na istnienie w miejscu Dolidze 39 skupiska gwiazd o $rednicy

katowej co najmniej 20 minut tuku. Takze i w przypadku tej gromady otrzymany diagram
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barwa-jasnos¢ dziedziczy wszystkie cechy diagramu catego obserwowanego pola. Zatem trudno

jest w tym przypadku moéwié o faktycznym istnieniu gromady otwartej w miejscu Dolidze 39.

A.12 Roslund 6

Kharchenko i in. (2005) jako jedyni podali podstawowe parametry gromady Roslund 6, jednak
trudno uznaé je za wiarygodne z uwagi na niewielki zasieg przegladu. Profil gesto$ciowy po-
zwala okresli¢ rozmiary analizowanego obiektu na okoto 24 minuty tuku, co doskonale zgadza
sie z warto$cig katalogowa. Niemniej jednak morfologia diagramu barwa-jasno$¢ nie pozosta-
wia watpliwosci, ze jest to jedynie lokalne skupisko na niebie gwiazd niezwigzanych ze sobg

fizycznie.

A.13 Berkeley 90

Takze i w przypadku gromady Berkeley 90 widoczna jest radialna struktura rozktadu gestosci
gwiazd typowa dla gromady gwiazd. Srednice obiektu mozna oszacowaé na okoto 8 minut tuku.
7 diagramu barwa-jasnosé¢ widaé, ze jest to skupisko gwiazd z przedzialu jasnosci 16 < V < 17
mag. Brak jest wyraznie zarysowanego ciggu gléwnego oraz gwiazd czerwonych mogacych

formowaé galaz olbrzymoéw gromady.

A.14 1C 1434

IC 1434 polozona jest w obszarze o bardzo bogatym tle galaktycznym. Profil gestosciowy
wskazuje na istnienie koncentracji gwiazd w obszarze o $rednicy okoto 18 minut tuku. Jed-
nakze diagram barwa-jasnosé¢ otrzymany dla centralnego obszaru o promieniu 5 minut tuku
przypomina swojg morfologig diagram wykonany dla catego obserwowanego pola, co z kolei

pozwala zakwestionowaé¢ nature obiektu jako gromady gwiazd.

A.15 Berkeley 95

Berkeley 95 to kolejna gromada, dla ktorej skonstruowany profil gestosciowy wskazuje na istnie-
nie faktycznej koncentracji gwiazd. Jednak juz pobiezne spojrzenie na diagram barwa-jasnosé

pozwala wnioskowaé, ze jest to jedynie skupisko nie zwigzanych ze sobg gwiazd tla.

A.16 King 18

Cho¢ profil gestosciowy wskazuje na wyrazng koncentracje gwiazd w obszarze nastepnej bada-

nej gromady — King 18, morfologia otrzymanego dla niej diagramu barwa-jasnosé nie przejawia
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cech typowych dla gromad otwartych. Gwiazdy mogace tworzy¢ ciag gtowny charakteryzuja
sie znacznym rozrzutem polozenia na diagramie — zauwazalne sg przerwy i niejednorodno-
$ci w ich rozktadzie. Ponadto trudno jest jednoznacznie okresli¢ ewentualne potozenie gatezi

olbrzymow.

A.17 Czernik 43

Gromada Czernik 43 potozona jest w poblizu gromady NGC 7654. Analiza profilu radialnego
wskazuje na koncentracje gwiazd o $rednicy okoto 6 minut tuku. Oczyszczony diagram barwa-
jasno$¢ dla tego obszaru jest odbiciem ksztaltu diagramu otrzymanego dla catego pola. Brak

jest zarysowanego ciggu gltéwnego.

A.18 King 20, Czernik 44 i Berkeley 102

Podobnie sytuacja wyglada w przypadku gromad King 20, Czernik 44 i Berkeley 102, ktérych
diagramy barwa-jasno$¢ dziedzicza cechy morfologiczne widoczne dla catego pola. Ponadto
profil gestosciowy otrzymany dla obszaru Berkeley 102 wskazuje, ze obiekt ten jest bardzo

trudno wyrdznié z tta pola.
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Dodatek B

Indywidualne funkcje masy badanych

gromad

W dodatku tym zawarto indywidualne funkcje masy 42 gromad, ktérych obserwacje wykonano
w ramach dwubarwnego przegladu fotometrycznego. Na wykresach przedstawionych na rysun-
kach B.1-B.9 wykreslono funkcje masy dla calego obszaru gromady (r < 7y, ), obszaru jadra
(r < Teore) oraz korony (reore < 17 < r3im). W przypadku gromad o srednicy katowej na niebie
mniejszej od 8 minut tuku nie badano osobno jadra i korony, dlatego dla tych obiektéw brak
jest odpowiednich wykreséw. Kolejno$¢ obiektéw jest zgodna z przyjeta w tej pracy konwencja
(wedlug wzrastajacej rektascensji).

Na poszczegdlnych wykresach punktami oznaczono pomiary wraz z btedami wynikajacymi

ze statystyki Poissona. Linig ciagly zaznaczono dopasowang metoda najmniejszych kwadratéow

relacje potegowa typu

log 6(M) = log T = —(1+ x) log(M) + b, (B.1)

przy czym N oznacza ilo§¢ gwiazd, a M mase wyrazong w jednostkach masy Stonica. Przed

przystapieniem do dopasowywania, w niektorych przypadkach usuwano punkty ewidentnie

odstajace od widocznego trendu.
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Rysunek B.7: Indywidualne funkcje masy w obszarach catych gromad, ich jader i koron.
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Rysunek B.8: Indywidualne funkcje masy w obszarach catych gromad, ich jader i koron.
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Rysunek B.9: Indywidualne funkcje masy w obszarach catych gromad, ich jader i koron.
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Dodatek C
Indywidualne gromady otwarte

W dodatku tym oméwione zostaly wyniki otrzymane dla indywidualnych gromad otwartych.
O ile byto to mozliwe, poréwnano je z wynikami literaturowymi i skomentowano ewentualne
rozbieznoéci. Dla 12 gromad brak jest w literaturze wyznaczen ich podstawowych parametréw
astrofizycznych i tym samym prezentowane w niniejszej pracy wartosci sg pierwszymi tego typu
wyznaczeniami. Dla kolejnych kilku gromad istniejace na ich temat dane opierajg sie jedynie o
fotometrie fotograficzng lub fotoelektryczng i niniejsza praca dostarcza pierwszej w ich historii
badan fotometrii CCD.

C.1 King 13

Gromada ta zostata odkryta przez Kinga (1949) jako uktad gwiazd zajmujacy na niebie obszar
o $rednicy 5 minut tuku. Marx i Lehmann (1979) wykonali pierwsze wielobarwne, fotogra-
ficzne pomiary fotometryczne 80 gwiazd w obszarze gromady w filtrach UBV przy pomocy
blizniaczego dla TSC90 teleskopu — 60/90/180-cm kamery Schmidta w Obserwatorium Uni-
wersytetu w Jenie. Autorzy wyznaczyli poczerwienienie E(B — V) = 0,38 mag i oszacowali
wiek gromady na 4 - 108 lat. Ponadto ocenili odleglogé do gromady na 1730 pc i jej $rednice na
7 pc (14-15 minut tuku). Gromada nie byta tematem dalszych szczegéltowych badari i niniejsza
praca dostarcza pierwszych gtebokich danych fotometrycznych uzyskanych za pomocs techniki
CCD.

King 13 jest duza gromadg zajmujaca na niebie obszar o §rednicy 23 minut tuku. Analiza
diagramu barwa-jasno$¢ wskazuje, ze wiek gromady wynosi okolo 2,5 - 10® lat, co mozna
uznaé za wartosci zbiezne z wezeSniejszymi wyznaczeniami (Marx i Lehmann 1979). Natomiast
wyznaczone poczerwienienie 0, 86J_r8ﬁ§ mag, odlegtosé 3, 73;1 kpc i $rednica przekraczajaca 20
pc okazaly sie zdecydowanie wieksze.

Morfologia diagramu barwa-jasnos$é charakteryzuje sie wystepowaniem wyraznie zaznaczo-

nego, bogatego w gwiazdy ciggu gtéwnego, ktoérego jasny kraniec siega V = 14,5 — 15 mag.
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Obszar czerwonych olbrzymoéw jest naznaczony przez 14 gwiazd. Wysoka warto$¢ wyktadnika
funkcji masy x = 2,241, 3 wskazuje na to, ze nie jest to gromada dynamicznie wyewoluowana
i nie sg w niej jeszcze widoczne skutki efektu utraty mniej masywnych sktadnikow. W obrebie
gromady widoczny jest efekt segregacji masy, o czym §wiadczy znaczna réznica w nachyleniu
funkcji masy obszaru jadra i korony.

King 13 nalezy do masywnych gromad. Jej masa calkowita zostala oszacowana na ponad
15500 M.

C.2 Kingl

King 1 jest zwartg gromada dobrze wyrédzniajgca sie na tle nieba. Jej katalogowa $rednica
zostala oszacowana na 9 minut tuku (Dias i in. 2002). Pierwsza, wielobarwng analize foto-
metryczng przeprowadzili Lata i in. (2004a), ktérzy wyznaczyli wiek tej gromady na 1,6 - 10°
lat, odleglos¢ na 1,9 kpc, a poczerwienienie F(B — V') na 0,70 mag. Wartosci odpowiednich
wielko$ci otrzymane w niniejszej pracy sa zbiezne i wynosza odpowiednio: 4-10° lat, 1, 08f8:§g
kpci 0, 76”:8283 mag.

Cigg glowny jest wyraznie zaznaczony przez gwiazdy o jasnosciach V > 15,5 mag. W
obszarze czerwonych olbrzyméw znaleziono 45 wyewoluowanych gwiazd. Funkcja mas gromady
byla badana w pracy Lata (2005), w ktorej autor otrzymalt wyktadnik nachylenia funkcji masy
rowny x = 1,46 + 0,71, poréwnywalny w granicach bledéw z wartoscig uzyskang w niniejszej
pracy i réwng 2,4 + 1,6. Zaobserwowano znaczny efekt segregacji masy.

Masa gromady, wyznaczona na okoto 3300 M, pozwala zaliczy¢ ja do obiektéw Srednio

masywnych.

C.3 King 14 i NGC 146

King 14 stanowi skupisko mtodych gwiazd o wieku okoto 107 lat. Z racji swoich duzych
rozmiaréw na niebie, oszacowanych na okoto 18 minut tuku, niezbyt bogatej populacji gwiazd
i gestego tta gwiazd pola, King 14 jest stabo wyrézniajacg sie gromadg. W jej bezpoérednim
sasiedztwie na niebie znajduja sie dwie inne gromady - NGC 146 i NGC 133. Subramaniam
iin. (1995) umiescili pare King 14 i NGC 146 na liscie potencjalnych gromad podwdjnych z
racji dzielacej oba obiekty na niebie niewielkiej odlegtosci katowe;.

Obie gromady bylty przedmiotem badari fotometrycznych przy wykorzystaniu technik foto-
graficznych na przetomie lat 60. i 70. minionego wieku (Hardorp 1960, Jasevicius 1964, Haug
1970). Dla niektérych najjasniejszych gwiazd gromady King 14 wykonano fotometrie foto-
elektryczng (Sarg i Wramdemark 1977). W niniejszej pracy prezentowane sg pierwsze dane

pochodzace z glebokiego przegladu CCD.
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Najjasniejsze gwiazdy na ciggu gléwnym siegaja 11 mag w V, co odpowiada ich masie
rownej okoto 15 M. Gwiazd zaawansowanych ewolucyjnie nie stwierdzono. Wyktadnik funkcji
masy x = 1,2 + 0,4 jest zblizony do wartosci uniwersalnej poczatkowej funkcji masy réwnej
x =1,3+£0,3 (Kroupa 2001).

Internetowa baza danych WEBDA! pogwiecona gromadom otwartym (Mermilliod 1996)
podaje dla badanej gromady wiek okoto 8,4 - 107 lat, poczerwienienie E(B — V) = 0,414 i
odlegtos¢ 2,6 kpc. Otrzymane w tym przegladzie dane sugeruja natomiast, ze jest to znacznie
mlodsza gromada o wieku 107 lat i bardziej poczerwieniona z 0, 6J_r8ﬁ mag. Wyznaczenie
odleglosci rownej 2, 561’%:3 kpc jest w zadowalajgcym stopniu zblizone do literaturowego.

Gromada nie jest zaawansowana w swojej ewolucji dynamicznej, choé¢ niewielki efekt segre-
gacji masy jest widoczny. Masa gromady zostala oszacowana na okoto 900 M.

W przypadku NGC 146 istnieje juz wielobarwna fotometria CCD (Phelps i Janes 1994,
Subramaniam i in. 2005). Subramaniam i in. (2005) wyznaczyli wiek gromady na 1,0—1,6-107
lat, E(B — V) = 0,55 4+ 0,04 mag i odleglosé¢ 3,4 kpc. Otrzymane w tej pracy odpowiednie
wartosci to 4 - 107 lat, 0,560 07 mag i 2,870 kpc - zgodne z literaturowymi. Wyniki te
wskazujg, ze NGC 146 i pobliska na niebie King 14 cechujg si¢ poréwnywalnymi wartosciami
podstawowych parametréw, dlatego nie mozna wykluczy¢, ze nie tworzg fizycznie zwiazanego
uktadu dwoch gromad.

NGC 146 jest uboga w gwiazdy gromada. Jej masa zostala wyznaczona na okoto 600 Mg.
Niemniej jednak ciagg gléwny jest dobrze zarysowany i siega do 10. wielkosci gwiazdowej w
V. Ponizej V = 15 mag widoczne jest poszerzenie ciggu gltéwnego w strone gwiazd czerwo-
nych, co wskazuje na obecnosé obiektéw we wczesnych stadiach ewolucji gwiazdowej dopiero

co zmierzajacych w strone ciggu gléwnego. Funkcja masy opisana jest wyktadnikiem réwnym

x =1,2+£0,7, co pokrywa sie w granicach btedu z wartoécig uniwersalng.

C.4 Dias 1, King 16 i Berkeley 4

Wszystkie trzy gromady polozone sa w tym samym obszarze na niebie w odleglodci kilkudzie-
sieciu minut tuku. Analiza diagramoéw barwa jasnos¢ tych gromad wskazuje, ze cho¢ obiekty
te roznig sie ilogcig tworzacych je gwiazd, to sg tego samego, mtodego wieku rzedu 107 lat,
cechuje je zblizona warto$é¢ poczerwienienia i odlegtosci. Jednak w przypadku tej ostatniej
roznice sg na tyle duze, ze na podstawie otrzymanych wynikéw nie mozna moéwi¢ o zwigzanym
fizycznie uktadzie tych gromad.

Gromada Dias 1 zostala odkryta stosunkowo niedawno jako skupisko gwiazd o $rednicy
4 minut tuku (Dias i in. 2002). Material zebrany w czasie przegladu dostarcza pierwszych

wyznaczen podstawowych parametréw tej gromady takich jak wiek réwny 1,3-107 lat, 1, Ong:ﬁ’

"http://www.univie.ac.at/webda
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mag i odlegtoéé 1, 7:1):% kpc.

Ciag glowny zarysowany jest przez gwiazdy stabsze od V' = 14 mag, ktérych masy nie
przekraczajg 4,7 Mg. Bardzie] masywnych gwiazd polozonych zaréwno na ciggu gltéwnym,
jak i w obszarze czerwonych olbrzyméw nie zaobserwowano. Funkcja masy ma nachylenie
x = 1,1+ 0,4 zblizone do wartosci uniwersalnej. Gromada okazala sie by¢ malo masywna z
oszacowang masg okoto 250 M.

King 16 jest kolejng niezbadana do tej pory gromada otwarta. King (1949) oszacowal jej
$rednice katowa na 4 minuty tuku, tymczasem zebrany material obserwacyjny wskazuje, ze
jest ona w rzeczywistosdci znacznie wieksza i zajmuje obszar o $rednicy okoto 17 minut kato-
wych. Hardorp (1960) dokonal pierwszych fotograficznych pomiaréow jasnosci gwiazd gromady
konstruujgc pierwszy diagram barwa-jasno$¢ wskazujacy na mlody wiek gromady.

Niniejsza praca dostarcza pierwszych wyznaczen podstawowych parametréw gromady King 16.
Jej wiek oceniono na 107 lat, E(B — V) = 0,89f8:}g mag i odlegtos¢ 1,9J_r8:8 kpc. Wyraznie
zaznaczony ciag gléowny tworzony jest przez gwiazdy o masach nieprzekraczajacych 14 M.
Wyktadnik funkcji masy x = 1,1 40,4 jest mniejszy od wartoéci uniwersalnej, jednak zgodny
z nig w granicach bledu. Mase calkowita gromady oszacowano na 700 Mg. Zbieznosé wieku
i odlegloéci opisanych powyzej gromad pozwala zaliczyé je do potencjalnych gromad podwdj-
nych.

Trzecig znajdujacy sie w tym samym obszarze nieba gromada jest Berkeley 4. Ciag gtéwny
tej gromady siega do 10. wielkosci gwiazdowej w V i dlatego obiekt ten trafit do katalogu
danych astrofizycznych 520 jasnych gromad otwartych (Kharchenko i in. 2005). Autorzy ci
jako pierwsi wyznaczyli wiek gromady na 1,2 - 107 lat, F(B — V) = 0,70 mag i odlegtogé¢ 3,2

kpc. Otrzymane w niniejszej pracy parametry: wiek 1,3 - 107 lat, E(B — V) =0, 83f8:82 mag

i odlegtosé 2, 51%:8 kpc mozna uznaé za zblizone w zadowalajacym stopniu do przytoczonych
powyzej danych literaturowych.

Gromada charakteryzuje sie niskg wartoscig wyktadnika funkcji masy xy = 0,75 £+ 0, 54,
co znalazto odzwierciedlenie w niewielkiej catkowitej masie gromady oszacowanej na okoto
460 M. W dolnej czesci ciggu glownego (ponizej 14 mag) widoczne jest znaczne jego po-
szerzenie, ktorego przyczyng moze by¢ wystepowanie w gromadzie gwiazd w fazie ewolucyjnej

przed ciagiem gléwnym.

C.5 Skiff J0O058+68.4

Gromada ta zostata ujeta w kompilacji Dias i in. (2002) jako obiekt o §rednicy 7 minut tuku
i do tej pory nie byta tematem szczegdtowych studiow. W $wietle zebranego materiatu obser-
wacyjnego gromada ta jawi sie jako obiekt o §rednicy ponad 20 minut tuku, bardzo bogaty w

tworzace go gwiazdy, lecz stosunkowo nisko skoncentrowany.
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Ciag gléwny jest wyraznie zaznaczony przez gwiazdy stabsze od V' = 15 mag, na gatezi
czerwonych olbrzyméw mozna doliczy¢ sie az 76 gwiazd. W wyniku dopasowania izochrony
otrzymano wiek 1,3 -10° lat, E(B — V) = 0, 85:%3 mag i odleglosé 1, 58J_r8:g kpc. Gromada
jest znacznie zaawansowana w swojej ewolucji dynamicznej, na co wskazuje niska warto$¢ wy-
ktadnika funkcji masy x = —0,4 + 0,7 bedaca konsekwencjg odparowania z gromady gwiazd
mato masywnych. Kolejnym nastepstwem takiego stanu rzeczy jest stosunkowo niska catko-
wita masa gromady oszacowana na 850 M. Niewykluczone jest, ze gromada ta stanowita w

przesztosci bardzo masywny, bogaty system gwiazdowy.

C.6 NGC 559

Gromada NGC 559 byta wielokrotnie tematem badar fotometrycznych. Charakteryzuje ja
duza liczba wchodzacych w jej sktad gwiazd i znaczny stopien koncentracji, dzieki czemu
zdecydowanie wyro6znia sie z tta galaktycznego. Jej $rednica zostata wyznaczona w czasie tego
przegladu na blisko 30 minut tuku, co jest zdecydowanie wiekszg wartoscia w poréwnaniu z 6
minutami tuku, ktére figuruja w danych katalogowych (Dias i in. 2002).

Ann i Lee (2002) wykonali kompleksowe badania fotometryczne w pasmach UBVI central-
nego obszaru gromady o promieniu blisko 6 minut tuku. Autorzy wyznaczyli wiek na 4 - 108
lat, E(B — V) = 0,81 + 0,05 mag i odlegtos¢ 2,3 kpc z dopasowania teoretycznej izochrony
o metalicznosci [Fe/H] = —0,32. Z kolei baza danych WEBDA dostarcza znacznie mniejszg
warto$é odleglosci réwng okoto 1,26 kpc. W tej pracy réwniez otrzymano najlepsze dopaso-
wanie dla izochrony o zblizonym wieku 6,3 - 10% lat i poczerwienieniu E(B — V) = 0, 68J_r8:g
mag. Otrzymana odlegtosé 2, Qfgig kpc jest bliska wartosci uzyskanej przez Ann i Lee (2002).

Gromada cechuje sie wyraznym ciaggiem gléwnym siegajacym V = 14 mag. W obszarze
czerwonych olbrzyméw znajduje sie 28 gwiazd. Nachylenie funkcji masy x = 1,3 £ 0,5 jest

rowne wartosci uniwersalnej. Oszacowana masa catkowita wynosi ponad 3000 M.

C.7 NGC 884 (y Persei)

Gromada ta, znana réwniez jako x Persei, jest czescig mtodej podwdjnej gromady otwartej
h i x Persei. Kompleks ten byl przedmiotem wielu szczegdétowych studiow w ostatnim dzie-
siecioleciu. Do obserwacji w ramach przeprowadzonego przegladu wybrana zostala y Persei,
poniewaz cechuje ja mniejsza koncentracja w poréwnaniu z jej towarzyszka, dla ktorej rzetelna
fotometria nie mogtaby zostaé przeprowadzona metodami zastosowanymi w tej pracy. Przy-
jeto, ze literaturowe podstawowe parametry NGC 884 sg prawidtowo i doktadnie wyznaczone.
W zwigzku z tym gromade te potraktowano jako obiekt kontrolny, na ktérym testowano wyko-

rzystane algorytmy redukcji danych w celu ustalenia wiarygodnosci wyznaczen poszczegdlnych
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parametrow.

Wedhig danych zawartych w bazie WEBDA, wiek NGC 884 wynosi 107 lat, E(B — V) =
0,56 mag i odlegloéé¢ rowna sie 2,35 kpc. Na podstawie materialu zebranego w ramach prze-
prowadzonego przegladu otrzymano wartosci rowne odpowiednio: 1,3 - 107 lat, E(B — V) =
0, 56J_r8:82 mag i 2, 9fgjg kpc. Jak widaé, sg one w zgodnosci z danymi literaturowymi.

NGC 884 jest jedng z nielicznych gromad badanej probki, dla ktérej wyznaczone rozmiary
katowe sg zgodne z danymi dostepnymi w literaturze. Jej rozmiar katowy wyznaczono na okoto
20 minut katowych, co przektada sie na wymiary liniowe réwne okoto 13 pc.

Funkcja masy badanej gromady ma nachylenie y = —0,1 £ 0,3. Masa catkowita zostala
oszacowana na 1100 Mg, co jest wartoscia nizsza od literaturowej rownej 2800 M, (Slesnick i
in. 2002).

C.8 Tombaugh 4

Odkrycia gromady dokonal Tombaugh (1941), ktory scharakteryzowal ja na podstawie wyko-
nanych fotografii jako skupisko 30 gwiazd o jasnosciach od 16,5 do 17 mag, zajmujace na niebie
obszar o §rednicy okolo 2-2,5 minuty tuku. Moffat i Vogt (1973) zaobserwowali gromade w ra-
mach szerokokatnego przegladu UBV, jednak nie otrzymali wartych uwagi wynikow. Gromada
ta nie byta tematem dalszych studiéw i praca niniejsza dostarcza pierwszych wyznaczen jej
podstawowych parametréw astrofizycznych takich jak wiek réwny 10° lat, E(B—V) =1, Ofgﬁ
mag i odlegtoéé 2, 2f8:§ kpc.

Gromada ta jest silnie skoncentrowana i z tatwoscig wyrdznia sie z tta galaktycznego. Jej
catkowita Srednica zostata oceniona na okoto 11 minut tuku — zdecydowanie wiecej anizeli
wskazywaly wyznaczenia jej odkrywcy.

Tombaugh 4 charakteryzuje sie wyraznie widocznym ciggiem gtéwnym z punktem odejscia
w okolicach V = 16,5 mag. W obszarze czerwonych olbrzyméw odnaleziono 6 gwiazd. Postaé
funkcji masy wskazuje na deficyt gwiazd mato masywnych, szczegélnie w obszarze jadra, co
$wiadczy o zaawansowanym stadium ewolucji dynamicznej systemu. Masa catkowita gromady

zostata wyznaczona na okoto 1700 My.

C.9 Czernik 9

Istnienie gromady zostalo ogloszone przez Czernika (1966), ktory opisal ja jako system 38
gwiazd zajmujacych obszar na niebie o rozmiarach katowych 6 minut tuku. Moffat i Vogt (1973)
wykonali fotometrie UBV dla 23 gwiazd obszaru gromady, jednak nie stwierdzili istnienia ciggu
gtownego. Mogloby to $wiadczyé¢ o tym, ze system ten jest jedynie nastepstwem fluktuacji

rozktadu gwiazd tta, a nie rzeczywistym ukladem fizycznym. Obiekt ten nie byl tematem
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dalszych badan.

Morfologia diagramu barwa-jasno$¢ nie pozostawia watpliwosci co do istnienia w tym ob-
szarze gromady gwiazd. Ciag gléwny jest wyraznie widoczny i tworza go gwiazdy o jasnosciach
V > 15,5 mag. W obszarze czerwonych olbrzyméw znaleziono 7 gwiazd. Z dopasowania izo-
chrony otrzymano wiek gromady réwny 6,3 - 108 lat, E(B — V) = 1,O5J_r8:51 mag i odlegtosé
1,707 kpe.

Funkcja masy ma nachylenie y = 1,741, 6 poréwnywalne z nachyleniem uniwersalnej funk-
¢ji masy. Oszacowana masa gromady réwna okolo 550 My plasuje ja wéréd mato masywnych

systemoéw gwiazdowych.

C.10 NGC 1027

Obiekt ten znalaz! sie na liscie gromad sporzadzonej przez Melotte (1915) pod numerem 18.
Pierwsze dane fotometryczne zebrano na poczatku lat 60. minionego wieku (Hoag i in. 1961).
Becker (1963) podaje odlegtoé¢ do gromady rowng 795 pc i catkowita ekstynkcje w pasmie
V rowng 1,02 mag. Lindoff (1968) ocenil rozmiary katowe na 20 minut tuku i wiek gromady
na okoto 6,3 - 107 lat. Z kolei Kharchenko i in. (2005) wyznaczyli wiek okoto 3,5 - 10% lat
i E(B—-V) = 0,33 mag. Nie istnieja dla tej gromady literaturowe dane CCD o glebokim
zasiegu.

Baza danych WEBDA podaje wiek 1,6-108 lat, E(B —V) = 0,325 mag i odlegltos¢ 772 pc.
Otrzymane w niniejszej pracy wyniki to odpowiednio 2,5 - 108 lat, 0,41t8:£ mag i1, O3f8:§i
kpc. Choé¢ widoczne sg rozbiezno$ci w przypadku odlegtosci, wyniki te mozna przyjaé za
poréownywalne z danymi katalogowymi. Rozmiar gromady zostal wyznaczony na ponad 20
minut tuku, co jest w zgodzie z wczesniejszymi wyznaczeniami.

Gromada ma dobrze okre§lony cigg gléwny typowy dla mtodych gromad. Nie stwierdzono
obecnosci gwiazd mogacych leze¢ w obszarze czerwonych olbrzyméw. Nachylenie funkcji masy
wynosi 1,5 + 0,4 i jest poréwnywalne z uniwersalng funkcjg masy. Gromada okazala sie by¢

malo masywna — jej masa zostala oszacowana na okoto 800 M.

C.11 King 5

W pracy oglaszajacej odkrycie gromady jej rozmiary katowe zostaly wyznaczone na 6x9 mi-
nut tuku (King 1949). Gromada nie byta badana do lat 90. minionego wieku, kiedy to Phelps
iin. (1994) dostarczyli pierwszych danych fotometrycznych w filtrach V i I dla okoto 1300
gwiazd w obszarze o rozmiarach 11x11 minut tuku. Z kolei Carraro i in. (2000) bazujac na
obserwacjach w podczerwieni ocenili odlegto$¢ do gromady na 1,9 kpc. Wiek gromady zostal

oceniony w obu pracach na okoto 1-10% lat. Durgapal i in. (1998) zebrali dane fotometryczne
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wielobarwne UBVRI i wyznaczyli poczerwienienie E(B—V') = 0, 75 mag oraz wiek z przedziatu
0,5 — 0,8 -10? lat. Jednocze$nie najlepsze dopasowanie autorzy otrzymali dla teoretycznych
izochron o metalicznosci zblizonej do stonecznej Z = 0,02. Z kolei Friel i in. (1995, podane
za Durgapal i in. 2001) na podstawie widm $redniej rozdzielczosci 12 olbrzyméw wyznaczyli
metalicznoéé [Fe/H] ~ —0,38 £ 0,20. Durgapal i in. (2001) wykorzystali wczesniej zebrang
i opublikowang fotometrie wielobarwng do doktadnych studiéw struktury i wtasnosci astrofi-
zycznych gromady otrzymujac wiek gromady réwny 1-10° lat, E(B—V) = 0, 82 mag i odlegtosé
1,940,1 kpc. King 5 znalazla sie wérod probki gromad, dla ktorych Chen i in. (2004) badali
morfologie na podstawie zliczeri gwiazd. Wyznaczony przez badaczy rozmiar katowy gromady
wyniost okoto 10 minut tuku.

Materiat zebrany w ramach przeprowadzonego przegladu pozwolil wyznaczy¢ srednice gro-
mady na blisko 11 minut tuku, co jest wartodcig pordéwnywalng z przytoczonym powyzej
wynikiem literaturowym. Wiek zostal wyznaczony na podstawie dopasowania izochrony na
1,25- 10 lat, E(B - V) = 0, 7f8ﬁ mag i odleglosé 2,21’&2 pc. Otrzymane warto$ci mozna
uznaé za zgodne z wczedniejszymi wyznaczeniami.

Ciag glowny jest naznaczony przez gwiazdy o jasnos$ciach stabszych od V = 15 mag. W
obszarze gwiazd wyewoluowanych stwierdzono obecno$é 22 tego typu obiektéw. Analiza funkcji
masy wskazuje na wyrazny istnienie wyraznego efektu segregacji masy. Masa catkowita systemu

zostala oszacowana na okoto 2300 Mq.

C.12 King 6

Gromada zostata okreslona przez Kinga (1949) jako érednio bogate zbiorowisko gwiazd o roz-
miarach 8x15 minut tuku. Pierwszych — i do tej pory jedynych — wielobarwnych obserwacji
fotometrycznych UBVI dostarczyli Ann i in. (2002), ktérzy wyznaczyli poprzez dopasowanie
izochrony o metalicznosci [Fe/H] = 0,46 wiek gromady réwny 2,5 - 108 lat i B(B —V) = 0,5
mag. Baza danych WEBDA podaje odlegto$¢ do gromady réwng 0,87 kpc, natomiast Khar-
chenko i in. (2005) ocenili ja na 450 pc.

Ciag gléwny rozposciera sie w granicach calego obserwowanego zakresu jasnosci i nie stwier-
dzono obecnodci gwiazd zaawansowanych ewolucyjnie. Otrzymane w niniejszej pracy wyniki
to: wiek 2,5-10% lat, E(B—V) =0, 53f8ﬁ mag i odlegtosé 0, 80f8§§ kpc. Otrzymane wartosci
sa bardzo zblizone do danych literaturowych.

King 6 charakteryzuje sie duza wartoscia x = 1,7 £ 0,4. Pomimo tego masa gromady

réwna niespetna 500 M, plasuje ja wsrod obiektéw mato masywnych.
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C.13 Berkeley 9

Gromada ta nie byta dotychczas badana. Jest to niezbyt liczne skupisko gwiazd o rozmiarach
nieprzekraczajgcych 15 minut tuku. Cigg gtéwny naznaczony jest przez gwiazdy o jasnosciach
V > 15,5 mag. Znaleziono 4 gwiazdy, ktére mozna uznaé za gwiazdy wyewoluowane. 7

dopasowania izochrony otrzymano wiek wynoszacy blisko 4 - 10° lat, E(B — V) = 0, 79418:82

mag i odleglos¢ 0, 82J_r8:5§ kpc. Wyznaczone nachylenie funkcji masy w obszarze jadra ma
skrajnie niskg warto$¢, wskazujac na zaistnienie w obrebie systemu silnego efektu segregacji

masy. Masa gromady wyznaczona zostala na niespelna 700 M.

C.14 Berkeley 10

Pierwsze badania gromady przeprowadzono dopiero w ostatnich latach (Lata i in. 2004b, Lata
2005) i w ich rezultacie otrzymano wiek 6,3 -10% lat, E(B — V) = 0,874 0,05 mag i odlegto$¢
2,29 £ 0,21 kpc. Dane katalogowe (Dias i in. 2002) szacuja jej Srednice katowa na 10 minut
tuku.

Gromada wyraznie wyréznia sie z tta galaktycznego. Jej rozmiary katowe zostaly wyzna-
czone w niniejszej pracy na okoto 16 minut tuku. Cigg gtéwny zarysowany jest przez gwiazdy
stabsze od V' = 15 mag, a w obszarze czerwonych olbrzyméw odnaleziono 12 gwiazd. W wy-
niku dopasowania teoretycznej izochrony otrzymano zblizone do literaturowych podstawowe
parametry takie jak wiek 10 - 108 lat, E(B — V) = 0, 71i8;5§ mag i odleglosé 1, 8f8:§ kpc.

Otrzymana warto$¢ nachylenia funkcji masy y = 1,3 £ 0,6 jest zgodna z wartoscig uni-
wersalng 1 porownywalna z danymi literaturowymi x = 1,39 4+ 0, 73 (Lata 2005). Oszacowana
masa calkowita gromady wynosi okoto 1100 M. Berkeley 10 charakteryzuje sie wystepo-
waniem znacznego efektu segregacji masy przejawiajacego sie istnieniem duzej rozbieznosci

pomiedzy nachyleniami funkcji masy obszaru jadra i korony.

C.15 Tombaugh 5

Obiekt zostal umieszczony na liscie gromad przez Tombaugh’a (1941) i przez kolejne dziesie-
ciolecia pozostawal niezbadany. Jego odkrywca opisat go jako skupisko 80 gwiazd o jasnosciach
14-16 mag zajmujace obszar o §rednicy 17 minut tuku. Ostatnimi czasy Lata i in. (2004b) ze-
brali pierwsze dane fotometryczne UBVRI dla obszaru centralnego o rozmiarach 13x13 minut
tuku i wyznaczyli podstawowe parametry gromady. Jej wiek autorzy oszacowali na 2 - 102 lat,
E(B—-V)=0,8040,05 mag i odleglos¢ 1,75+ 0, 16 kpc.

Gromada jest bogatym, wyraznie wybijajacym sie z otoczenia skupiskiem gwiazd o ja-
snosciach nieprzekraczajacych 11-12 mag w V. Jej érednica zostata wyznaczona na ponad 23

minuty tuku. W obszarze czerwonych olbrzyméw na diagramie barwa-jasno$é znajduje sie 7
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potencjalnych gwiazd zaawansowanych ewolucyjnie. Otrzymane w niniejsze] pracy parame-
try: wiek 2,5-10% lat i E(B — V) = 0, 80f8:(1)g mag s3 zgodne z wartoSciami literaturowymi
(Lata i in. 2004b), jednak wyznaczona odlegtos¢ do gromady réwna 1, 3J_r8:i kpc okazala sie
by¢ mniejsza.

Wyznaczone nachylenie funkcji masy x = 1,3 + 0,4 jest zblizone do wartosci uniwersalne;j.
Lata (2005) rowniez otrzymal podobny wynik x = 1,32 + 0,46. Oszacowana masa catkowita
ukladu wynosi niespetna 1300 M.

C.16 NGC 1513

Becker i Stock (1958) opublikowali pierwsze fotograficzne dane fotometryczne dla gwiazd po-
tozonych w obszarze gromady. Del Rio i Huestamendia (1988) wykonali pierwsze obserwacje
fotometryczne w pasmach UBV wspomagane obserwacjami fotograficznymi w pasmach RGU.
Na ich podstawie autorzy wyznaczyli odlegtoéé do gromady réwng 1320 pc i érednice katows
rowng 14 minut tuku. Frolov i in. (2002) wykonali fotometrie CCD w pasmach BV dla ob-
szaru o rozmiarach 17x17 minut tuku. W wyniku dopasowania teoretycznej izochrony autorzy
oszacowali wiek gromady na 2,54 - 10% lat przy metalicznosci Z = 0,019 i poczerwienieniu
E(B-V)=0,6T7.

NGC 1513 jest gromada bardzo wyraznie wybijajaca sie z tla galaktycznego. Jej Srednica
katowa zostala wyznaczona na okolo 18 minut tuku. Ciag gléwny jest dobrze okre§lony przez
gwiazdy stabsze niz V = 11,5 — 12 mag. W obszarze, gdzie mozna spodziewaé sie¢ gwiazd
wyewoluowanych, nie odnaleziono obiektow tego typu. Najlepsze dopasowanie otrzymano dla
izochrony o wieku 0,25-108 lat, poczerwienieniu E(B—V) = 0, 76f8:}§ mag i odleglosci 1, 3f8:;
kpc. Za wyjatkiem wieku wyniki te sg w zadowalajacej zgodnosci z danymi literaturowymi.

Nachylenie funkcji masy réwne xy = 1,6 + 0,2 nie odbiega od wartoéci uniwersalnej. Wy-

znaczona masa catkowita wynosi 1300 M.

C.17 Berkeley 67

Pierwsze obserwacje fotometryczne gromady przeprowadzono dopiero w ostatnich latach. Lata
iin. (2004b) zebrali fotometri¢ wielobarwna obszaru o rozmiarach 13x13 minut tuku wokot
gromady i wyznaczyli jej podstawowe parametry: wiek 10° lat, E(B — V) = 0,79 + 0,05 i
odlegtos¢ 2,450, 23 kpc. Badacze okredlili rozmiar katowy gromady na 7 minut tuku. Z kolei
dane katalogowe okreslaja wielko§é¢ gromady na 10 minut tuku (Dias i in. 2002).

Gromada sprawia wrazenie §rednio bogatego w sktadniki skupiska gwiazd. Od strony pot-
nocnej graniczy na niebie z obszarem o znacznie zwiekszonej ekstynkcji miedzygwiazdowej —

ciemnej mglawicy prawdopodobnie polozonej za gromada. Srednice katowa Berkeley 67 wy-
) mg y ) 7a g ! € k3 y y
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znaczono w niniejszej pracy na okoto 10 minut tuku. Morfologia diagramu barwa-jasnosé jest
typowa dla gromad o zaawansowanym wieku. Ciagg gléwny jest zarysowany przez gwiazdy o
jasnosciach V' > 15 mag. W obszarze czerwonych olbrzymoéw znaleziono 9 gwiazd. W rezul-
tacie dopasowania izochrony otrzymano wiek gromady 10° lat, E(B — V) = 0, 901“8:82 mag i
odlegtosé 1, Gfgﬁ kpc — wartoéci zblizone do literaturowych.

Analiza funkcji masy wskazuje na silny deficyt gwiazd malo masywnych w obrebie calej
gromady. W wyniku dopasowania otrzymano x = —1,7 + 1,4. Z kolei Lata (2005) otrzymat
x = 3,41 + 0,98, co $wiadczy o wyraznym nadmiarze gwiazd mato masywnych. Rozbieznoéé

wyznaczen jest znaczna i jej przyczyna pozostaje nieznana.

Mase catkowita gromady oceniono w niniejszej pracy na 140 M.

C.18 Berkeley 13

W literaturze brak jest danych na temat tej gromady za wyjatkiem jej rozmiaréw katowych
wyznaczonych na 7 minut tuku (Dias i in. 2002). Gromade tworzy do$é¢ luzne i mato liczne
skupisko gwiazd. Ciag gléwny zarysowany jest przez gwiazdy o jasnoéciach V' > 16 mag. W
obszarze czerwonych olbrzyméw znaleziono 7 potencjalnych gwiazd tego typu.

W wyniku analizy struktury Berkeley 13 wyznaczono jej Srednice katowsa na okoto 12 minut
tuku. Gromada okazala sie by¢ dosé stara, choé¢ niezaawansowana w ewolucji dynamicznej. Jej
wiek oceniono na 1-10° lat, E(B — V) = 0, 66f8ji mag i odlegltos¢ 2, 52? kpc. Nachylenie
funkcji masy x = 1,941, 0 okazalo sie by¢ zblizone w granicach btedu do wartosci uniwersalne;j.

Mase gromady wyznaczono na okoto 700 M.

C.19 Czernik 19

W momencie odkrycia gromada ta zostalta scharakteryzowana jako dos¢ bogate skupisko okoto
80 gwiazd zajmujacych na niebie obszar o $rednicy 18 minut tuku (Czernik 1966). Pierwszych
wyznaczeni parametrow astrofizycznych gromady dokonali Hasegawa i in. (2004), ktorzy wy-
znaczyli jej wiek na 10 - 107 lat, E(B — V) = 0,85 mag i odlegtos¢ 2,5 kpc. Odpowiednie
wartoéci otrzymane w niniejszej pracy to 2,5 - 107 lat, E(B — V) = 0, 67f8:8§ mag i 2, 5:1)%
kpc.

Gromada charakteryzuje sie dos¢ wyraznie poszerzonym ciggiem gltéwnym, ktérego punkt
odejécia siega 13 mag w V. Znaleziono dwie gwiazdy czerwone mogace naleze¢ do gromady,
ktore lokuja sie na diagramie barwa-jasno$¢ w obszarze czerwonych olbrzyméw. Nachylenie

funkcji masy x = 1, 140, 2 nie odbiega od wartosci uniwersalnej, a wyznaczona na jej podstawie

masa catkowita réwna okoto 500 M plasuje gromade wsréd systemoéw mato masywnych.
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C.20 Berkeley 15

Gromada stala sie przedmiotem badan dopiero w ostatnich kilku latach. W katalogu gro-
mad otwartych catkowity rozmiar gromady zostal ustalony na 8 minut tuku (Dias i in. 2002).
Sujatha i in. (2004) zebrali jako pierwsi fotometrie UBVRI dla obszaru gromady. Badacze
wyznaczyli nastepujace wlasnoéci gromady: wiek 5-10% lat, E(B — V) = 0,462 mag i odle-
glogé 1259 + 125 pc. Natomiast Lata i in. (2004a) bazujac rowniez na fotometrii wielobarwne;j
UBVRI otrzymali wiek gromady 3,2-10% lat, (B — V) = 0,88 mag i odlegtos¢ 3,0 kpc. Roz-
biezno$¢ wyznaczen pomiedzy pracami obu zespolow jest zadziwiajaco duza. Z kolei w bazie
danych WEBDA znalezé mozna wiek réwny 2,5-10% lat i odlegtogé 3,3 kpc. Lata i in. (2004a)
wyznaczyli §rednice katows gromady na 9 minut tuku — wartoéé zblizong do katalogowej.

Wyznaczone w niniejszej pracy parametry gromady to 5-10% lat, E(B — V) = 1,()1J_r8ﬁg
mag i odlegltoéé 2, 7f(1):g kpc. Catkowity rozmiar Berkeley 15 zostal wyznaczony na okoto 15
minut tuku — zdecydowanie wiecej od poprzednich wyznaczen.

Morfologia diagramu barwa-jasno$¢ jednoznacznie wskazuje na zaawansowany wiek gro-
mady. Ciag glowny tworzony jest przez gwiazdy o jasno$ciach V' > 15 mag. W obszarze
czerwonych olbrzyméw wytypowano 12 gwiazd mogacych nalezeé¢ do gromady.

Funkcja masy ma nachylenie y = 1,1 + 1, 1, zblizone do wartosci uniwersalnej i poréwny-
walne do wyznaczenia literaturowego y = 1,35 + 0,46 (Lata 2005). Gromada zatem nie jest
ukladem zaawansowanym w ewolucji dynamicznej. Masa catkowita systemu zostala oszaco-

wana na ponad 1200 M.

C.21 NGC 1798

Jest to bardzo stabo zbadana gromada. Phelps i in. (1994) opublikowali nieskalibrowana foto-
metrie w pasmach BV i wyznaczyli wiek gromady na 1, 5-10” lat bazujac na morfologii diagramu
barwa-jasno$é. Kompleksowg fotometrie UBVI dla obszaru o rozmiarach okoto 11x14 minut
tuku wokoét gromady wykonali Park i Lee (1999). Autorzy wyznaczyli wiek (1,4 4 0,2) - 10°
lat, E(B—V) =0,47+0,02 mag i odlegtos¢ 4,2 + 0, 3 kpc. Ponadto okreslili metalicznosé na
[Fe/H] = —0,47 + 0, 15 i érednice katowa na okoto 8 minut tuku.

Cigg glowny gromady tworzony jest przez gwiazdy stabsze od okoto 16 mag w V. Wyraz-
nie zarysowany jest obszar czerwonych olbrzyméw, w granicach ktérego mozna doliczy¢ sie 28
gwiazd. W wyniku dopasowania izochrony o metaliczno$ci stonecznej otrzymano nastepujace
wyznaczenia: wiek rowny 1,6 - 10 lat, E(B — V) = 0,371’8:(1)8 mag i odleglosé 3,61'(1]:; kpc.
Wartosci te sg w zadowalajacym stopniu zgodne z literaturowymi, choé uwage zwraca wyzna-
czona warto§é odleglosci mniejsza o 0,6 kpc w poréwnaniu z danymi literaturowymi. Srednica

katowa oceniona na 18 minut tuku okazata sie byé zdecydowanie wieksza od wczesniejszych
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oszacowarl.

Nachylenie funkcji masy x = 3,1 + 0,6 wskazuje na nadmiar gwiazd mato masywnych w
obrebie gromady. Na uwage zastluguje znaczna réznica w nachyleniach funkcji masy obszaru
jadra i korony wskazujaca na zaistnienie w obrebie gromady silnego efektu segregacji masy.

Masa calkowita zostala oszacowana na blisko 7000 M.

C.22 Berkeley 71

Lata i in. (2004a) wykonali pierwsza wielobarwng, fotometrie CCD tej gromady, na podstawie
ktorej wyznaczyli jej wiek na 6,3-10% lat, E(B —V) = 0,85 mag i odlegtos¢ 3,9 kpc. Ponadto
autorzy oszacowali §rednice katowa na 6 minut tuku. Odpowiednie wartoéci otrzymane na
podstawie danych zebranych w przeprowadzonym przegladzie to odpowiednio: 10 - 10% lat,
E(B-V)=0, 81f8:8§ mag, 3, 3:1]? kpc i 6,5 minuty tuku. Sg one w zadowalajacym stopniu
zbiezne — za wyjatkiem odleglodci — z wyznaczeniami literaturowymi.

Ciagg glowny Berkeley 71 tworzg gwiazdy stabsze od okoto 16 mag w V, przy czym widoczny
jest deficyt gwiazd malto masywnych. Znalazlo to odzwierciedlenie w ekstremalnie niskim
nachyleniu funkcji masy x = —1,14+1,8. Wynik ten jest catkowicie niezgodny z literaturowym
nachyleniem funkcji masy y = 3,02+0, 39 (Lata 2005). Podobnie jak w przypadku Berkeley 67,
tak dramatyczna rozbiezno$§é¢ wynikéw nie znalazta wyjasnienia w czasie analizy materiatu
obserwacyjnego zebranego w ramach niniejszej pracy. Niska warto§¢ wyznaczonego x pociaga

za sobg niewielka mase gromady wyznaczona w tej pracy na okoto 250 M.

C.23 NGC 2126

Wedtug danych zawartych w katalogu gromad otwartych (Dias i in. 2002) jest to $rednio
liczne skupisko gwiazd poltozonych na niebie w obszarze o $rednicy 5 minut tuku. Cuffey
(1943) przeprowadzil pierwsze badania fotometryczne, w wyniku ktorych wyznaczyt odlegtosé
do gromady na 950 pc. Gaspar iin. (2003) zebrali pierwsze i jak do tej pory jedyne wspoltczesne
dane fotometryczne. Badacze wykonali obserwacje o szerokim polu widzenia (29x18 minut
tuku) w filtrach VRI i wyznaczyli wiek gromady réwny (1—2)-10% lat, E(B—V) = 0,2040, 15
mag i odlegtos¢ 1,3 £ 0,6 kpc. Ponadto w rezultacie monitoringu fotometrycznego autorzy
znalezli w obrebie gromady 6 gwiazd zmiennych.

Obserwacje zebrane w ramach przeprowadzonego przegladu wskazujg, ze Srednica katowa
gromady jest zdecydowanie wieksza i wynosi 20 minut tuku. Ciag gléwny jest wyraznie za-
rysowany i jego jasny kraniec siega do gwiazd okoto 13-13,5 mag w V. W rejonie gwiazd
wyewoluowanych odnaleziono 10 potencjalnych kandydatéw na czerwone olbrzymy gromady.
Wyznaczone parametry to: wiek 1,3 -10° lat, E(B — V) = 0, 27418:%5 mag i odlegltosé 1, 1J_r8§
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kpc. Wartosci te mozna uznaé za catkowicie zgodne z wyznaczeniami literaturowymi.
Nachylenie funkcji masy x = 1,440, 4 nie odbiega od wartosci uniwersalnej. Masa gromady

zostala wyznaczona na niespelna 400 M.

C.24 NGC 2168 (M 35)

Gromada ta znana jest takze pod nazwag M 35, gdyz znalazla sie na liscie obiektéw mgta-
wicowych Messiera. Polozona jest w gwiazdozbiorze Bliznigt i zajmuje obszar na niebie o
§rednicy 25 minut tuku (Dias i in. 2002). NGC 2168 jest dobrze poznang gromada, gdyz byta
przedmiotem zainteresowan astronomow juz od konca XIX wieku. Cudworth (1971) korzy-
stajgc z archiwalnych plyt fotograficznych pokrywajacych okres okoto 50 lat wyznaczyt ruchy
wlasne 763 gwiazd w obszarze NGC 2168. McNamara i Sekiguchi (1986) przeprowadzili pierw-
sze istotne badania dynamiki. Autorzy stwierdzili wystepowanie efektu segregacji masy oraz
przedstawili model ewolucji dynamicznej gromady. Z kolei Leonard i Merritt (1989) ocenili
mase gromady na 1600-3200 M.

Pierwszg gleboka fotometrie CCD wykonali Sung i Bessel (1999), ktorzy okreslili wiek,
poczerwienienie, odlegloé¢, metalicznosé i minimalny odsetek gwiazd podwoéjnych w groma-
dzie. Podstawowe dane o gromadzie zapisane w bazie danych WEBDA sg nastepujace: wiek
9,5-107 lat, E(B — V) = 0,262 mag, odlegto$¢ 816 pc i metalicznosé¢ [Fe/H] = —0,16. Gro-
mada ta, podobnie jak NGC 884, zostala wykorzystana w analizowanej probce jako obiekt
kontrolny sprawdzajacy wiarygodnoé¢ algorytméw wykorzystanych do obrébki materiatu ob-
serwacyjnego. I tak, w wyniku dopasowania teoretycznej izochrony o metalicznosci stonecznej
otrzymano wiek 7,9 - 107 lat, E(B — V) = 0, 28f8ﬁ2 mag i odlegtosé 0,84f8f£ kpc. Zbiez-
noé¢ wyznaczen z danymi literaturowymi jest zadowalajgca. Wyznaczone w tej pracy rozmiary
katowe gromady sg nieznacznie mniejsze od literaturowych i wynoszag 21 minut tuku.

Nachylenie funkcji masy bylto przedmiotem wielu badan. Jego warto§é wyznaczano z prze-
dzialu od 1,1 do 1,6 (Kalirai i in. 2003 i zawarte w tej pracy referencje). Kalirai i in. (2003)
otrzymali wartos$¢ zblizong do standardowej, mianowicie xy = 1,29 + 0,27. Natomiast w ra-
mach niniejszej pracy otrzymano warto$¢ nieco nizszg x = 0,9=£0, 2 jednak w granicach btedu
poréwnywalng z literaturows. Masa catkowita gromady zostata oszacowana na okoto 850 M),

co jest wartoscig zdecydowanie mniejszg od wcze$niejszych badan.

C.25 NGC 2192

Park i Lee (1999) wykonali pierwsze kompleksowe badania fotometryczne gromady. Wcze-
$niejsze wstepne oszacowania jej wieku plasowaly ja wsrod gromad starych (Phelps i in. 1994).

Park i Lee (1999) bazujac na fotometrii UBVI dla obszaru o rozmiarach okoto 11x14 minut
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tuku wokoét gromady wyznaczyli jej wiek réwny (1,140,1)-10% lat, E(B — V) = 0,21 £ 0,01
mag i odlegtosé¢ 3,5 + 0,3 kpc. Ponadto okreslili metalicznosé na [Fe/H] = —0,31 £ 0,15 i
$rednice katowg na ponad 7 minut tuku.

W $wietle zebranych obserwacji NGC 2192 jest gromada o niezbyt licznej populacji wcho-
dzacych w jej sktad gwiazd. 23 gwiazdy skupiajg sie w obszarze czerwonych olbrzyméw. Ciag
gltowny rozpodciera sie ponizej 15. wielkosci gwiazdowej w V i zarysowany jest wyraznie w
goérnej czesci. Brak sktadnikéw o mniejszych jasnosciach i tym samym mniejszych masach
jest nastepstwem zaawansowania ewolucyjnego dynamiki uktadu. Potwierdza to wyznaczone
nachylenie funkcji masy o skrajnie niskiej wartoéci x = —4,6 + 2, 2.

W wyniku analizy struktury radialnej gromady wyznaczono jej Srednice katowa réwng 9
minut tuku. Jest to warto$¢ nieznacznie wieksza od literaturowej. Podstawowe parametry
gromady zostaly wyznaczone w oparciu o dopasowang izochrone o metalicznosci stonecznej i
wieku 2 - 10° lat. Ponadto otrzymano warto$é poczerwienienia E(B — V) = 0, 04i83}}l mag i
odlegtosci 2, 5f8:3 kpc. Za wyjatkiem tej ostatniej uzyskane wielkosci sg zblizone do danych
literaturowych. Odlegtoé¢ do gromady okazala sie by¢ — podobnie jak w przypadku innej
analizowanej przez ten sam zesp6t badawczy gromady NGC 1798 — mniejsza o 1 kpc. Mase

calkowitg systemu wyznaczono na okoto 100 M.

C.26 NGC 2266

Pierwszych i do tej pory jedynych wyznaczen parametréw astrofizycznych tej gromady dokonali
Kaluzny i Mazur (1991), ktérzy wykorzystujac dane fotometryczne zebrane w systemach UBV
oraz waszyngtonskim wyznaczyli poczerwienienie na drodze do gromady E(B—V) = 0, 10 mag
i odlegtosé 3,4 kpc. Metalicznosé zostata okreslona dwiema metodami. Bazujac na fotometrii
systemu waszyngtonskiego autorzy otrzymali [Fe/H] = —0,26 + 0,20. Natomiast poréwnu-
jac diagram barwa jasno$¢ badanej gromady z diagramem gromady NGC 1817, metalicznosé
okazala sie by¢ nieznacznie nizsza [Fe/H| ~ —0,39. Wiek gromady zostal okreslony jako po-
rownywalny do wieku Hiad czy M 44 (Praesepe). Baza danych WEBDA podaje dla NGC 2266
wiek 6,3 - 108 lat.

Srednica katowa gromady zostala wyznaczona w niniejszej pracy na okoto 11 minut tuku —
dwukrotnie wiecej anizeli figuruje w katalogu gromad otwartych (Dias i in. 2002). Otrzymane
parametry astrofizyczne: wiek 10,0 - 10% lat, E(B — V) = o,oot&gg mag i odleglosé 2,8J_r8:$
kpc roznig sie od wartosci raportowanych przez Katuznego i Mazur (1991), niemniej jednak
mozne je uzna¢ za poréwnywalne.

Na galezi olbrzyméw znaleziono 12 gwiazd potencjalnie nalezgcych do gromady. Jasny
kraniec ciggu gltéwnego siega okoto V' = 14 mag. Nachylenia funkcji masy okazalo sie byé

rowne 1,640, 9 — nie odbiegajace w granicach btedu od wartosci uniwersalnej. Masa catkowita
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gromady okazala sie by¢ rowna okoto 1400 M.

C.27 King 25

Istnienie gromady zostalo zapostulowane przez Kinga (1966), ktory ocenit jej srednice katows
na 5 minut tuku. Gromada zostala zapomniana przez badaczy na nastepnych blisko 40 lat.
Dopiero Carraro i in. (2005) wykonali pierwsza fotometrie BVI obszaru o rozmiarze 4,1 na 4,1
minut tuku wokét centrum gromady. Wyniki otrzymane przez autoréw pozwolilty na stwierdze-
nie, ze King 25 nie jest w rzeczywistosci gromada otwarta a jedynie pozornym zageszczeniem
gwiazd tla.

Zebrany material obserwacyjny jednoznacznie wskazuje, ze badany obiekt jest gromada
otwartg. Na otrzymanym oczyszczonym diagramie barwa-jasno$é¢ wyraznie widoczny jest ciag
glowny zarysowany przez gwiazdy o jasnosciach nie wiekszych niz V' = 15—15,5 mag. Co wiecej
przynajmniej 9 gwiazd ulokowanych jest w obszarze gwiazd wyewoluowanych naznaczajac tym
samym obszar czerwonych olbrzymoéw. Rozmiar catkowity gromady zostal okreslony na okoto
12 minut tuku.

Najlepsze dopasowanie do obserwacji otrzymano dla izochrony o wieku 6,3 - 10® lat przy
znacznym poczerwienieniu E(B — V) =1, 36f8ﬁ§ mag i odlegltosci 1, 5f8:? kpc. Funkcja masy
o nachyleniu réwnym x = 1,7 + 1,0 okazala sie nie odbiega¢ od postaci uniwersalnej, choé

blad dopasowania jest znaczny. Masa gromady zostala wyznaczona na okoto 2300 M.

C.28 Czernik 40 1 Czernik 41

Obie gromady zostaly odkryte przez Czernika (1966) jako obiekty o rozmiarach katowych
nieprzekraczajacych 10 minut tuku. Do tej pory nie byly przedmiotem opublikowanych badan
fotometrycznych.

Gromada Czernik 40 okazala sie by¢ systemem bardzo bogatym w gwiazdy. Jej $rednice
oszacowano na 17 minut tuku. Ciag gléwny tworzg gwiazdy o jasnosciach nieprzekraczajacych
16 mag w V. Obszar czerwonych olbrzyméw jest bardzo dobrze zaznaczony przez okoto 70
gwiazd. Wiek gromady wyznaczono na 7,9 - 108 lat, E(B — V) = 0, 99f8:ﬁ mag, a odleglosci
na 3, 1J_r(1):g kpc. Nachylenie funkcji masy w tej gromadzie wynosi 2,4 £ 0,6 — zdecydowanie
wieksze od wartoéci uniwersalnej. Wyznaczona masa réwna ponad 15500 M, plasuje gromade
Czernik 40 wsroéd masywnych systeméw gwiazdowych.

Czernik 41 jest mniejszg (Srednica katowa 11 minut tuku) i znacznie mniej bogata w gwiazdy
gromada. Ciag gléowny siega 15. wielkosci gwiazdowe]j, a w obszarze czerwonych olbrzymoéw
odnalez¢ mozna 5 gwiazd. Czernik 41 okazala sie¢ réwniez by¢ gromads w érednim wieku

wynoszacym 5 - 10% lat, dla ktérej E(B — V) =1, 28J_r8ﬁ§ mag, a odleglosé jest rzedu 1,4J_r8:§
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kpc. Funkcja masy ma nachylenie x = 0,8 + 0,7 zazebia sie w granicach btedu z wartoscia
uniwersalng. Catkowita masa gromady zostala wyznaczona na nieco ponad 600 M.
W przypadku obu gromad odnotowano istnienie znacznego efektu segregacji masy generu-

jacego réznice w nachyleniach funkcji masy obszaréw centralnych i zewnetrznych.

C.29 NGC 6885

Gromada ta wraz z pobliska sgsiadkg NGC 6882 byta przedmiotem wielu badani o sprzecz-
nych wynikach. Poczatkowo oba obiekty zostaly opisane przez Trumplera (1930, podane za
Hintz i Rose 2005) jako jeden obiekt. NGC 6882 miala stanowi¢ kondensacje gwiazd w obrebie
NGC 6885. Johnson (1961, podane za Hintz i Rose 2005) uwazatl, ze NGC 6885 nie jest praw-
dziwg gromada otwarta, jednakze w tym samym czasie Svolopoulos (1961) znalazt przestanki
Swiadczace o tym, ze obiekt ten jednak jest gromada otwarta. Pytanie, jakie gwiazdy poto-
zone w rozwazanym obszarze tworzg gromade otwarta, zostalo ponownie postawione w pracy
Platais i in. (2003). Autorzy wyznaczyli wiek NGC 6882 na okoto 30 - 108 lat, poczerwienienie
na okoto 0,6 mag i odlegtosé¢ przynajmniej 1 kpc. Ponadto stwierdzili, ze sasiednia NGC 6885
nie jest prawdziwag gromadg otwarta, a jedynie stanowi czes¢ asocjacji OB.

Wyznaczenia odlegtosci do NGC 6885 roznig sie znacznie w poszczegolnych pracach. John-
son (1961) i Svolopoulos (1961) otrzymali okoto 600 pc. Strobel (1991) uzyskat zblizong wartosé
wynoszacg 581 pc. Becker i Fenkart 1971 wyznaczyli odlegtos¢ rowng 525 pc. Z kolei odlegloéé
otrzymana na podstawie pomiaréw paralaksy 4 gwiazd z obszaru gromady wyniosta 397 £ 50
pc (Robichon i in. 1999).

Fotometryczne wyznaczenia metaliczno$ci gromady NGC 6885 wskazujg na jej wartosé
mniejsza od metalicznosci stonecznej i sa z przedziatu od [Fe/H] = —0,15 (Geisler i in. 1991)
do [Fe/H] = —0,20 (Strobel 1991). Natomiast metalicznosé¢ [Fe/H| wyznaczona metodami
spektroskopowymi dla dwoch gwiazd z obszaru gromady wyniosta —0,02 (Luck 1994).

Diagram barwa-jasno$¢ otrzymany w ramach niniejszej pracy dla NGC 6885 jasno wskazuje
cigg glowny typowy dla mtodej gromady otwartej. Jasny kraniec siega okoto V' = 11 mag i brak
jest gwiazd wyewoluowanych. Najlepsze dopasowanie otrzymano dla teoretycznej izochrony o
metalicznosci zblizonej do stonecznej i wieku 13-10 lat, poczerwienieniu E(B—V) = 0, 66J_r8:;51
mag i odlegltosci rzedu 1, Of&; kpc. Srednica katowa zostala wyznaczona na 17 minut tuku —
3 minuty mniej niz wskazuja dane katalogowe (Dias i in. 2002). Nachylenie funkcji masy nie
odbiega od wartosci uniwersalnej i réwne jest 1,7+ 0, 3. Masa catkowita gromady oszacowana
zostata na okoto 1600 M.

Wedtug katalogu gromad otwartych (Diasiin. 2002) w obszarze zajmowanym przez badang
gromade znajduje sie inny obiekt — gromada Collinder 416. Wspoélrzedne obu gromad sg na

tyle zblizone, ze mozna stwierdzi¢, iz w rzeczywistosci oba wpisy w katalogu odnoszg sie do
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tego samego obiektu i Collinder 416 = NGC 6885.

C.30 IC 4996

Gromada polozona jest w obszarze o znacznej i jednocze$nie zmiennej ekstynkcji miedzygwiaz-
dowej (Vansevicius i in. 1996 i zawarte tam referencje). Hoag i in. (1961) zebrali fotograficzna
fotometrie UBV dla gwiazd o jasnosciach ponizej 15. wielkosci gwiazdowej w V. Purgathofer
(1964, za Delgado i in. 1998 7z uwagi na brak dostepu do oryginalnej pracy) wykonatl fotoelek-
tryczne pomiary jasnosci gwiazd w filtrach UBV. Alfaro i in. (1985) zebrali fotometrie uvby Hf3,
na podstawie ktérej miedzy innymi wyznaczyli wiek gromady na 7,5 - 10° lat. Pierwsza wie-
lobarwng fotometrie CCD wykonali Vansevicius i in. (1996), ktérzy wyznaczyli wiek gromady
réwny 9 - 106 lat, E(B — V) = 0,63 mag i odlegtos¢ 1620 pc. Delgado i in. (1998) wyznaczyli
nowe wartosci parametréw gromady: wiek (7,5 +3)-10%lat i E(B — V) = 0,71 £ 0,08 mag.

Najjasniejsze gwiazdy gromady byly monitorowane pod katem zmiennosci krzywych blasku
(Delgado i in. 1985). W rezultacie odkryto dwie gwiazdy zmienne, z ktorych jedna okazala sie
zmienng typu O Cephei potozong w pasie niestabilnodci pulsacyjne;j.

Gwiazdy gromady formuja wyraznie widoczny ciag gléwny, ktérego jasny kraniec siega
V =9 mag. Jak przystalo na mtodg gromade, brak jest w jej obrebie gwiazd wyewoluowanych.
W niniejszej pracy otrzymano wiek gromady réwny 10 - 10° lat, E(B — V) = 0, 58J_r8:8? mag i
odlegtosé 1, 6f8§ kpc. Wartosci te sg zgodne z danymi literaturowymi. Srednica katowa réwna
okoto 4,5 minuty tuku okazata sie by¢ mniejsza od wartosci katalogowej wynoszacej 6 minut
tuku (Dias i in. 2002).

Nachylenie funkcji masy x = 0,940, 5 nieznacznie odbiega od wartosci poczatkowej funkcji
masy wskazujac tym samym na deficyt gwiazd mato masywnych. Z uwagi na mtody wiek gro-
mady, efekty dynamiczne mozna wykluczy¢ jako przyczyny tego deficytu. Niewykluczone, ze
jeszcze nie wszystkie gwiazdy malo masywne wstapily na cigg gtéwny i staly sie juz widoczne.
Na obecno$¢ w gromadzie gwiazd przed ciggiem gléwnym $wiadczyé moze poszerzenie dolnej
czesel ciggu gltownego (Delgado iin. 1998). Oszacowana masa catkowita gromady, réowna okoto

300 Mg, stanowi prawdopodobnie dolne ograniczenie.

C.31 Berkeley 85

Berkeley 85 to kolejna stabo do tej pory zbadana gromada otwarta. Dotychczasowe informacje
ograniczaja sie jedynie do wyznaczen jej rozmiaréw katowych na niebie, ktore zostaly osza-
cowane na 10 minut tuku (Dias i in. 2002). Zebrane w czasie przegladu obserwacje bardzo
doktadnie potwierdzaja warto$¢ tego wyznaczenia.

Diagram barwa-jasnos¢ otrzymane dla tej gromady cechuje sie¢ znacznym wkltadem gwiazd
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tta, pomimo zastosowania algorytmu czyszczacego. Choé ciag gléwny jest wyraznie zazna-
czony, to jednak wyrdznienie obszaru czerwonych olbrzyméw moze sprawié¢ trudnosci. Nie
mniej jednak zauwazalna jest pewna koncentracja gwiazd czerwonych, ktérych ilosé zostata
oszacowana na 10 sztuk. Jasny kraniec ciaggu gltéwnego siega okoto V' = 14,5 mag. Nachylenie
funkcji masy jest rowne 1,6 + 0, 8.

Pozostale podstawowe parametry gromady to: wiek 109 lat, E(B — V) = 0, 77J_r8ﬁ§ mag i

odleglosé 1, 81—8:2 kpc. Masa catkowita zostala oszacowana na 1600 M.

C.32 Collinder 421

Collinder 421 jest wciaz jeszcze niezbadang gromada otwarta. Wedlug katalogu gromad otwar-
tych (Diasiin. 2002) poczerwienienie gwiazd gromady wynosi 0,2 mag, a odlegtos¢ do niej 1111
pc. Jedynych wiarygodnych wyznaczen jej podstawowych parametréw astrofizycznych dostar-
cza praca Kharchenko i in. (2005), w ktérej wiek gromady zostal wyznaczony na 1,2 - 107 lat,
E(B —V) =0,10 mag i odlegtos¢ 950 pc.

Gromada charakteryzuje sie wyraznie zaznaczonym ciagiem gltéwnym siegajacym gwiazd
11. wielko$ci gwiazdowej. W obszarze czerwonych olbrzymoéw znaleziono 6 gwiazd. Wyzna-

czone w niniejszej pracy: wiek réwny 0,25-10° lat i E(B —V) = 0, 64f8:£ mag zdecydowanie

odbiegaja od wczeéniejszych wyznaczen, jednakze odlegloéé réwna 1, 051“8:22 kpc jest zbiezna
z danymi literaturowymi. Katalogowa $rednica katowa gromady wynosi 7 minut tuku. Na-
tomiast $rednica wyznaczona na podstawie zebranego materiatu obserwacyjnego okazala sie
znacznie wieksza i wyniosta okoto 12 minut tuku.

Nachylenie funkcji masy xy = 1,040, 4 nie odbiega od wartosci uniwersalnej. Masa gromady

oszacowana zostala na okoto 230 M.

C.33 NGC 6939

Gromada ta byla wielokrotnie przedmiotem badan w przesztosci. Pierwsza praca jej poswie-
cona datowana jest na rok 1923 (Kustner 1923). Cuffey (1944) oszacowal odlegtos¢ do gromady
na 1300 pc. Cannon i Lloyd (1969) wyznaczyli wiek na okoto 10° lat. Pierwsza gleboka fo-
tometrie CCD wykonano dopiero na poczatku tego wieku. Rosvick i Balam (2002) zebrali
wielobarwng fotometrie BVI dla gwiazd znajdujacych sie w centralnym regionie gromady. Au-
torzy wyznaczyli jej wiek réwny (1,640, 3)-10? lat i znalezli przestanki §wiadczace o réznicowe;j
ekstynkcji w polu gromady z zakresu E(B — V) = 0,29 — 0,41 mag. W kolejnym studium
Andreuzzi i in. (2004) bazujac na fotometrii UBVI wyznaczyli wiek gromady na (1,0—1,3)-10°
lat, E(B—V) =0,34— 0,38 mag i odleglos¢ 1,8 kpc. Jej érednica katowa oszacowana zostala
na 20 minut tuku (Dias i in. 2002).
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Metalicznosé NGC 6939 byta badana w kilku pracach (Canternaiin. 1986, Geisler i in. 1991,
Thogersen i in. 1993, Friel i in. 2002) i zawsze okazywala sie by¢ mniejsza od stonecznej, a jej
wartos$é nalezata do przedzialu —0,19 < [Fe/H| < —0,10. W gromadzie prowadzone réwniez
byly poszukiwania gwiazd zmiennych, ktére zaowocowaly odkryciem szesciu tego typu gwiazd
(Robb i Cardinal 1998).

Na diagramie barwa-jasno$é¢ sporzadzonym dla NGC 6939 widoczny jest wyraznie zazna-
czony cigg gléwny sktadajacy sie z gwiazd o jasnosciach V' > 14,5 mag. W obszarze czerwonych
olbrzyméw odnaleziono 48 gwiazd. W wyniku dopasowania izochrony o metalicznosci poréw-
nywalnej do stonecznej Z = 0,02 otrzymano wiek 1,3 -10° lat, E(B — V) = 0, 38f8ﬁ§ mag i
odlegtosé 1, 6J_r8:g kpc. Srednica katowa gromady zostala ustalona na okolo 30 minut tuku.

Nachylenie funkcji masy nie odbiega znaczaco od wartosci uniwersalnej, co $wiadczy o
braku efektu parowania mato masywnych gwiazd pomimo zaawansowanego wieku gromady.

Masa catkowita gromady zostala wyznaczona na ponad 2300 M.

C.34 NGC 6996

Gromada NGC 6996 jest polozona w okolicy mglawicy Ameryka Pélnocna (NGC 7000) — ob-
szaru zjonizowanego wodoru. Pierwsze badania tego rejonu zostaly zrealizowane metodami
fotograficznymi przez Mullera (1936), ktory okreslit gromade jako zbiorowisko 22 gwiazd roz-
rzuconych w obrebie obszaru o érednicy 7 minut tuku. Z kolei Barkhatova (1958) znalazta
60 gwiazd w obszarze o rozmiarze 15 minut tuku o jasnosciach fotograficznych do 15. wielko-
§ci gwiazdowe]j (za Zdanavicius i Straizys 1990 ze wzgledu na brak dostepu do oryginalnych
prac). Ponadto badaczka okreglita odlegtos¢é do gromady na 500 pc. Bardziej doktadne ba-
dania przeprowadzili Zdanavicius i Straizys (1990), ktorzy wykonali pomiary fotoelektryczne
jasnodci kilku jasnych gwiazd w obszarze gromady w wileriskim systemie fotometrycznym. Au-
torzy wyznaczyli wiek gromady na okoto 108 lat i odlegtogé 620 & 30 pc — 70 pc za mglawica
Ameryka Polnocna, do ktérej odlegtosé wynosi 550 pc.

Subramaniam i in. (1995) zapostulowali, ze NGC 6996 moze tworzy¢ uktad podwoéjny
gromad otwartych z inng gromada — pobliska Collinder 428 (obiekt ten nie byl obserwowany
w ramach niniejszego przegladu). Z kolei Villanova i in. (2004) zebrali gteboka fotometrie
wielobarwng UBVI gwiazd obszaru gromady. Autorzy wyznaczyli srednice gromady na 14
minut tuku, wiek 3,5-10% lat, E(B — V) = 0,43 — 0,65 mag i odlegtos¢ 760 & 70 pc. Ponadto
przedstawili argumenty $wiadczace o tym, ze stosunek ekstynkcji catkowite] do selektywnej
rozni sie od wartosci standardowej (R = 3,1) i wynosi R =4, 1.

Diagram barwa-jasnos¢ otrzymany dla NGC 6996 charakteryzuje sie wyrazZnie zaznaczonym
ciggiem gléwnym siegajagcym 12,5 mag w V. Znaleziono 3 gwiazdy mogace formowaé galtaz

olbrzyméw gromady. Wyznaczone parametry to: wiek 2,0-108 lat, E(B—V) = 0, 84t8;}8 mag
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i odlegtos¢ 1,57 (s kpe przy R = 3,12,
Nachylenie funkcji masy x = 1,7 + 0,6 jest poréwnywalne z wartoscig uniwersalng. Masa
catkowita gromady zostala oszacowana na 270 My, co plasuje ja wsrdd systeméw mato ma-

sywnych.

C.35 Berkeley 55

Do tej pory gromada ta nie byta przedmiotem badan i wiedza na jej temat ogranicza sie jedynie
do informacji o jej $rednicy katowej, ktéra wedtug katalogu gromad otwartych wynosi 5 minut
tuku (Dias i in. 2002). Przeprowadzona analiza profilu gestosciowego wskazuje na wieksze
rozmiary gromady wyznaczone na blisko 12 minut tuku. Morfologia diagramu barwa-jasnosé
wskazuje na obecno$é poszerzonego ciggu gtownego — o wiele bardziej anizeli wynikatoby to z
rozrzutu pomiaréw fotometrycznych. Moze to wskazywaé na istnienie zmiennej ekstynkcji w
obszarze zajmowanym przez gromade. Znajdujace sie na ciggu gtéwnym najjasniejsze gwiazdy
sg okoto 16. wielkoéci gwiazdowej. W obszarze czerwonych olbrzyméw znaleziono 4 gwiazdy.

Z dopasowania teoretycznej izochrony otrzymano wiek gromady réwny 3,2-108 lat, E(B —
V) = 1,74J_r8ﬁ(1) mag i odlegtosé 1,2J_r8:i kpc. Nachylenie funkcji masy x = 0,9 £+ 1,5, choé
obarczone duzym bltedem, nie odbiega od wartosci uniwersalnej. Masa systemu zostala ustalona
na blisko 800 M.

C.36 Berkeley 98

Gromada ta jest badana pierwszy raz i w literaturze brak jest podstawowych informacji o
jej parametrach astrofizycznych. Dias i in. (2002) podaja jej Srednice katows réwng 14 minut
tuku. Zebrany material obserwacyjny wskazuje na znacznie mniejsze rozmiary katowe gromady
nieprzekraczajgce 10 minut tuku.

Ciag glowny jest wyraznie zaznaczony przez gwiazdy o jasnosciach nieprzekraczajacych 16
mag w V. Nachylenie funkcji masy réwne xy = 2,5+ 1, 2 okazalo sie ono by¢ wieksze od wartosci
uniwersalnej, jednak zgodne z nig w granicach bltedu. W obszarze gwiazd wyewoluowanych
odnaleziono 29 gwiazd mogacych potencjalnie naleze¢ do gromady.

Podstawowe parametry Berkeley 98 to wiek 2,5 - 10° lat, E(B — V) = 0, 13fgjﬂ mag i
odlegtos¢ 3, 741(1){ kpc. Gromada ta okazala sie by¢ jedna z najstarszych obserwowanych w

przegladzie gromad. Jej wyznaczona masa catkowita wyniosta okoto 2000 M.

2Jegli przyjmie sie wieksza warto$é stosunku ekstynkcji catkowitej do selektywnej R = 4,1, to wyznaczona
odlegtos¢ spadnie do 1000 pc, co jest wartoécia zgodng z wyznaczeniami literaturowymi. Z uwagi na ujednolicony

spos6b redukcji danych, do wyznaczenia odlegto$ci w ramach niniejszej pracy wykorzystano wartos¢ R = 3, 1.
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C.37 NGC 7654 (M 52)

Gromada ta, znana réwniez jako M 52, jest obiektem stosunkowo zwartym, skoncentrowanym,
bogatym w tworzace go gwiazdy, a przez to wyraznie wyr6zniajagcym sie z tta galaktycznego.
NGC 7654 byta przedmiotem wielu studiow fotometrycznych. Wyznaczenia parametrow gro-
mady dostepne w literaturze mieszczg sie w przedziatach w przypadku wieku od 25 - 10 do
158 - 105 lat, poczerwienienia E(B — V) = 0,49 — 0,62 mag i odleglosci od 1,21 do 1,51
kpc (Pandey 2001 i in. i zawarte tam referencje). Pandey i in. (2001) zebrali kompleksowe
wielobarwne dane fotometryczne dla obszaru o wielkogci 50 na 50 minut tuku wokot centrum
gromady. Autorzy otrzymali wiek 160 - 10° lat, E(B — V) = 0,46 — 0,80 mag (ekstynkcja
roznicowa) i odlegtos¢ 1380 4 70 pc. Ponadto badacze oszacowali srednice katows gromady na
okoto 23 minuty tuku.

W gromadzie poszukiwano réwniez gwiazd zmiennych, w rezultacie czego odkryto jeden
uktad za¢mieniowy, trzy wolno pulsujace gwiazdy typu widmowego B (Choi i in. 1998) oraz
dwie zmienne typu 0 Scuti (Viskum i in. 1997).

Morfologia diagramu barwa-jasno$¢ jest typowa dla mlodej gromady. Ciag gléwny jest
bardzo dobrze okreslony przez gwiazdy o jasnosciach do V = 11 mag. Gwiazd wyewoluowanych
nie stwierdzono.

Wyniki otrzymane w niniejszej pracy takie jak wiek 10-10° lat, E(B —V) = 0, 73f8ﬁé mag
i odlegtose 1, 5J_r(1]:§ kpc mozna uznaé — za wyjatkiem wieku — za zgodne z poprzednimi wyzna-
czeniami. Rozmiar katowy zostal wyznaczony na okolo 22 minuty tuku, co jest poréwnywalne
z wartodcia literaturows.

Nachylenie funkcji masy x = 1,42 4+ 0, 15 nie odbiega od wartoéci uniwersalnej i jest po-
rownywalne z wezesniejszymi wyznaczeniami (Pandey i in. 2001). Masa gromady zostalta osza-

cowana na okoto 3100 M.

C.38 NGC 7762

Chincarini (1966) przeprowadzil pierwsze badania gromady bazujace na fotometrii wielobarw-
nej. Autor zmierzy?! jasnosci 18 gwiazd w filtrach UBV za pomoca fotometrow fotoelektrycz-
nych (podane za Patat i Carraro 1995 ze wzgledu na brak dostepu do oryginalnej pracy). Otrzy-
many diagram barwa-jasno$¢ wskazywal, ze punkt odej$cia od ciggu gtdéwnego jest potozony
okoto 14. wielkosci gwiazdowej w V, a gataz czerwonych olbrzymoéw zaznaczona jest przez obec-
no$¢ 6 wyewoluowanych gwiazd. Jako rezultat swoich badan autor otrzymat E(B—V) = 1,02
mag i odlegtoéé réwng 1,0 kpc.

Kolejne badania gromady zostaly przeprowadzone dopiero prawie trzy dekady poézniej.

Patat i Carraro (1995) wykonali fotometrie CCD centralnej czesci gromady (okoto 4,5"x4,5’)
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w filtrach B i V. Badacze zwro6cili uwage na to, ze ciag gléwny jest wyraznie zarysowany przez
gwiazdy jasniejsze niz V = 16 mag. Ponizej tej jasnosci staje sie przerzedzony i poszerza
sie o wiele bardziej, niz wynikaloby to z dokladnosci fotometrii. Jako wytlumaczenie deficytu
gwiazd mato masywnych wskazane zostalo wystepowanie efektu ,parowania” mniej masywnych
sktadnikéw z gromady. Poprzez dopasowanie izochrony do diagramu barwa-jasno$¢, autorzy
otrzymali nastepujace wartoéci parametrow gromady: wiek okoto 1,8-10° lat, poczerwienienie
w granicach 0,85-0,90 mag i odlegto$é¢ 800 pc.

Szabo (1999) monitorowal w ciggu trzech nocy fragment obszaru gromady o rozmiarze 4’ x6’
w poszukiwaniu zmiennych krétkookresowych. W rezultacie trzy gwiazdy zostaly wskazane
jako prawdopodobne zmienne, cho¢ autor zaznaczyt, ze dalsze obserwacje sa wymagane w celu
ich weryfikacji.

Otrzymany w ramach przeprowadzonego przegladu diagram barwa-jasnosé cechuje sie wy-
stepowaniem dobrze zaznaczonego ciggu gtéwnego z deficytem gwiazd o mniejszych jasnosciach.
Punkt odejscia od ciggu gtéwnego przypada w okolicach V' = 14 — 14,5 mag. W wyraZnie za-
rysowanym obszarze czerwonych olbrzymoéw znaleziono 28 gwiazd.

Wyznaczone w niniejszej pracy parametry: wiek 2 - 10° lat, E(B — V) = 0,66f8:8§ mag
i odlegtosé 0, ngzg kpc mozna uznaé za zgodne z wartosciami literaturowymi w zadowalajg-
cym stopniu. Srednica katowa gromady wyznaczona na okoto 19 minut tuku okazala sie by¢
wieksza od wartosci katalogowej rownej 14 minut tuku (Dias i in. 2002). Nachylenie funkcji
masy x = —0,1240, 33 potwierdza wcze$niejsze przypuszczenia o ,odparowaniu” gwiazd mato

masywnych. W konsekwencji masa catkowita okazata sie by¢ niewielka i rowna okoto 600 M.
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Dodatek D

Gwiazdy zmienne w monitorowanych

polach

W dodatku tym zebrano podstawowe informacje o gwiazdach zmiennych wykrytych wokoét
monitorowanych fotometrycznie gromad otwartych. Konwencja oznakowania zmiennych oraz

ich prezentacji zostata opisana w rozdziale 8.

D.1 Gwiazdy zmienne pola wokét NGC 2266

W monitorowanym obszarze poza gromada wykryto 18 gwiazd zmienych. Ich krzywe blasku
przedstawiono na rys. D.1 i rys. D.2, a ich parametry zawarto w tabeli D.1. Znaczng grupe,
liczaca 10 obiektow, stanowig gwiazdy o nieokreslonym typie (MISC), do ktérych trafity z racji
krotkiego okresu obserwacji wszystkie gwiazdy przejawiajace zmienno$é w skalach czasowych
dtuzszych niz 1 dzien.

Kolejng pod wzgledem liczebnosci grupe stanowia uktady za¢mieniowe, wéréd ktoérych zna-
lazto sie pie¢ uktadow kontaktowych (EW) oraz jeden algol (EA). Natomiast gwiazdy pulsu-
jace regularne krétkookresowe reprezentowane sg przez dwie wykryte zmienne. Ich charakter

zmienno$ci wskazuje, ze sg to zmienne typu § Scuti.

D.2 Gwiazdy zmienne pola wokét NGC 7762

W polu wokét gromady NGC 7762 wykryto 27 gwiazd zmiennych. Szczegétowe informacje na
ich temat zostaly zebrane w tabeli D.2, a ich krzywe blasku zaprezentowano na rysunkach D.3
i D.4. Znaczng ich cze$¢ stanowig gwiazdy o dtugookresowym charakterze zmian blasku. 13
gwiazd przejawia zmienno$¢ o przewaznie niewielkiej amplitudzie. Z racji krotkiego pokrytego
obserwacjami okresu czasu, ich doktadna klasyfikacja nie byta mozliwa. Dlatego sklasyfikowano

je jako MISC — gwiazdy nieokreslonych typow zmiennoéci. Kolejne dwie zmienne — V81 V20 —
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Tabela D.1: Lista gwiazd zmiennych wykrytych w polu poza gromadsg NGC 2266. Kolejne
kolumny zawieraja: Ozn. — oznaczenie gwiazdy zmiennej, wspdlrzedne rownikowe na epoke
J2000,0, Vipar — jasno$é w filtrze V- w momencie maksimum blasku, (B-V )4 — warto$é
wskaznika barwy w maksimum, AV — amplituda zmian jasnodci w V, AB — amplituda zmian
blasku w B, P — okres zmiennosci, 7y — moment minimum jasnos$ci w przypadku gwiazd

za¢mieniowych lub maksimum dla gwiazd pulsujacych, typ — przypisana klasa zmiennosci.

Ozn. Wspélrzedne Vinar  (B-"V)maz AV AB P Ty — 2453000 typ
J2000,0 [mag] [mag] [mag] [mag] [dzien] [HID]
V3 0641524262139 13,23 1,06 0,03 0,027 - - MISC
V4 0642051271314 14,17 0,76 0,08 0,109 - - MISC
V5 0642084-262055 14,26 0,91 0,04 0,025 - - MISC
V6 0642114263000 14,73 1,13 0,10 0,096 - - MISC
V7 0642164271727 14,95 1,04 0,04 0,021 - - MISC
V8 0642214264234 16,34 0,71 0,50 0,602 0,525348  818,4235 EA
VO 0642454265802 17,35 1,15 044 0,974 - ; MISC
V10 0642524272256 15,52 0,53 0,20 0,135 0,441073 818,4103 EW
V11 0642544265030 14,08 0,85 0,03 0,041 - - MISC
V12 0642561263112 15,23 0,67 0,07 0,056 - - MISC
V13 064334+263411 14,62 0,84 0,30 0,302 0,292664 818,0111 EW
V14  064343+263127 16,12 0,66 0,38 0,285 0,409082 817,4418 EW
V15 0644014262150 14,33 0,35 0,24 0,322 0,079701 817,5877 DSCT
V16 0644044272800 16,16 1,24 0,05 - - - MISC
V17  064436+265608 14,34 0,74 0,03 0,024 - - MISC
VI8 0644461262245 17,22 0,65 0,28 0,497 0,186173  817,3816 EW
V19 0644464264900 14,13 0,83 0,20 0,116 0,160460 817,8107 DSCT
V20 064455+271542 15,66 0,79 0,30 0,269 0,290791 818,2154 EW

cechuja sie monotoniczng zmiang jasnosci na przestrzeni 25 dni i znaczng amplituda powyzej
0,5 mag. Zmienna V20 cechuje sie duzg wartoscia wskaznika barwy (B — V) = 2,41 mag
w maksimum blasku. Czerwong gwiazda musi by¢ réwniez zmienna V8, gdyz przy jasnosci
Vimaz = 17,68 mag nie zostala wykryta na obrazach wykonanych w filtrze B. Mozna zatem
zasugerowad, ze obie zmienne sg mirami.

Wséréd wykrytych gwiazd zmiennych regularnych niematg grupe stanowia uktady zaémie-
niowe. Wgrod nich znalazly sie cztery uklady kontaktowe (EW), 2 systemy poélrozdzielone
(EB) oraz dwa algole (EA).

Wykryto rowniez dwie kandydatki na cefeidy, jednak ich sfazowane krzywe blasku nie sg
w wystarczajagcym stopniu pokryte punktami obserwacyjnymi. Dwie kolejne gwiazdy przeja-
wialy zmiennoé¢ blasku pozwalajaca sklasyfikowaé je jako gwiazdy pulsujace typu RR Lyrae.

Zmienna V18 charakteryzuje sie symetrycznym ksztaltem sfazowanej krzywej blasku, dlatego

144



Tabela D.2: Lista gwiazd zmiennych wykrytych w polu poza gromada NGC 7762. Oznaczenia
takie jak w przypadku tabeli D.1.

Ozn.  Wspohrzedne  Vipae (B-V)max AV AB P Ty — 2453000  typ
J2000,0 [mag] [mag] [mag] [mag] [dzien] [HID]

V7 234654+672759 15,11 1,00 0,04 0,05 - - MISC
V8 2347124673315 17,68 - 0,58 - - - MIRA:
VO 234725+673605 14,37 0,97 0,10 0,10 2,617801 6589125  DCEP:
V10 234731+681850 15,23 1,52 0,36 0,41 - - MISC
V11 2347574682411 17,39 1,60 0,18 0,27 - - MISC
V12 234803+680412 15,79 1,21 0,07 0,08 0,489960  675,8693 EW
V13 2348041681129 15,96 1,39 0,26 024 0,458047  675,3898 EW
V14 2348161672229 14,70 1,09 0,16 0,17 0,592207  676,0791 EW
V15  234848+674628 17,44 1,35 0,66 0,80 0615888  676,1635 EA
V16  234851+682436 15,05 2,30 0,10 0,11 - - MISC
V17 234858+674031 17,09 1,34 0,30 141 - - MISC
V18  234901+682743 14,39 1,07 0,04 0,04 0256195  674,9950 RRC
V19  234937+672249 16,11 1,19 0,07 0,10 - - MISC
V20 2349464683300 15,90 2,41 0,58 0,60 - - MIRA:
V21  234959+683221 16,95 1,43 0,60 0,64 1,240079  677,7162 EA
V22 2350141681613 16,65 2,36 0,29 0,29 - - MISC
V23 235018+673732 16,21 1,01 0,03 0,02 - - MISC
V24 235028+682409 14,68 1,04 0,06 0,09 0693529  652,8521 RR:
V25 2351194682408 17,15 1,53 0,47 045 0,308223  674,9476 EW
V26 2351204674506 17,19 1,30 0,56 0,61 1,544998  650,8385 EB
V27 235145+673535 15,63 1,26 0,07 0,06 - - MISC
V28  235156+672346 15,46 1,12 0,09 0,12 2,110818  681,4454  DCEP:
V29 2352334682555 15,10 1,31 0,03 0,03 - - MISC
V30  235315+672312 15,42 1,19 0,53 0,53 0,728518  675,4042 EB
V31l 235329+681129 13,77 2,29 0,05 0,06 - - MISC
V32  235406+674806 15,11 0,96 0,06 0,06 - - MISC
V33 2354124674035 16,27 2,04 0,06 0,09 - - MISC

przypisany jej zostal podtyp RRC. Gwiazda V24 wyrdznia sie wystepowaniem na krzywej

wzrostu jasnosci lokalnego maksimum.

D.3 Gwiazdy zmienne pola wokét NGC 6939

Gwiazdy zmienne wykryte w polu wokot NGC 6939 zostaly zebrane w tabeli D.3, a ich krzywe
blasku przedstawiono na rys. D.5. Zdecydowang ich wiekszos§¢ stanowia zmienne okresowe

regularne. Wgréd nich znalazlo sie sze$¢ ukladéw za¢mieniowych. Pieé z nich to z pewnoécia
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Tabela D.3: Lista gwiazd zmiennych wykrytych w polu poza gromadg NGC 6939. Oznaczenia
takie jak w tabeli D.1.

Ozn.  Wspotrzedne  Vipaw  (B-V)mee AV AB P Ty — 2453000  typ
J2000,0 [mag] [mag] [mag] [mag] [dzien] [HID]
V11 202823+611009 15358 1,099 0,415 0275 0427191 8191180 EW
V12  202832+611024 13,401 1,301 0,157 - 1,077586 819,1019 DCEP:
V13 2029154605029 14,676 2,048 0,085 0,087 - - MISC
Vi4 2029274601405 15251 0,892 0,257 0,227 0,437484 8185401 EW
V15 2029324601139 17,945 - 0,899 - 0,267112 817,8272 EW
V16 2029504602049 16,378 - 0,288 - - - MISC
V17 203033-+600552 15,805 - 0,27 - - - MISC
V18  203056+601234 17,575 - 0,444 - - - MISC

V19 2031044601615 17,384 0,998 0,528 0,379  0,314090 817,4827 EB/EW
V20  203203+600632 15,851 0,759 0,345 0,323 0,089579 817,7129 DSCT
V21 2033044600349 16,633 0,991 0,191 0,234 0,186585 817,9241 DSCT
V22 203308+602006 13,949 1,006 0,535 0,512 0,358981 817,8847 EW
V23  203310+604916 17,82 - 0,604 - 0,324757 818,1335 EW
V24 2034424603244 16,596 0,882 0,471 0,494 0,243615: 817,9316 RRAB

uktady kontaktowe (EW). Natomiast krzywa blasku zmiennej V19 przejawia cechy zaréwno
uktadu kontaktowego, jak i potrozdzielonego (EB). Dlatego zostata sklasyfikowana przez auto-
matyczny algorytm jako EB/EW. Z racji swojej matej jasnosci (Viaz = 17,38 mag) i niewiel-
kiej w por6wnaniu z szumem amplitudy (AV = 0,53 mag) wizualna weryfikacja nie przyniosta
rozstrzygniecia. W monitorowanym obszarze nie wykryto ani jednego uktadu rozdzielonego,
cho¢ obserwacje prowadzone byly przez 6 nocy.

Wiérod odkrytych krotkookresowych gwiazd pulsujacych znalazty sie dwie, polozone blisko
siebie zmiene typu d Scuti oraz zmienna przejawiajaca zmiany blasku typowe dla gwiazd RR
Lyrae o asymetrycznej krzywej blasku. 7 uwagi na okres tych zmian zblizony do poltowy
doby, catkowite pokrycie sfazowanej krzywej blasku nie byto mozliwe. W przypadku zmiennej
V12 kazdej nocy obserwowano jedynie spadek jasnosci. W wyniku sfazowania krzywej blasku
otrzymano okres rowny 1,08 dnia, co moze wskazywac, ze jest to krotkookresowa cefeida.

Gwiazdy zmienne nierozpoznanych typéw nie sg liczne w polu wokét NGC 6939. Wykryto
ich bowiem jedynie cztery, a krzywe ich blasku wykazuja zmiennoé¢ w skalach kilkudziesieciu
dni. Wskaznik barwy (B — V') zmiennej V13 przekracza 2 mag, co wskazuje, ze moze to by¢
zmienna poélregularna lub nieregularna. Pozostalte trzy gwiazdy réwniez musza cechowaé sie
znaczng wartoscig (B — V'), poniewaz pomimo niematej jasnosci w V nie zostaly wykryte na

ekspozycjach uzyskanych w filtrze B.
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Rysunek D.1: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych na niebie w polu NGC 2266 poza

gromada. Numeracja zgodna z tabelag D.1.
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Rysunek D.2: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych na niebie w polu NGC 2266 poza
gromada. Numeracja zgodna z tabelg D.1.
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Rysunek D.3: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych na niebie w polu NGC 7762 poza
gromada. Numeracja zgodna z tabelg D.2.
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Rysunek D.4: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych na niebie w polu NGC 7762 poza

gromada. Numeracja zgodna z tabelg D.2.
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Rysunek D.5: Krzywe blasku gwiazd zmiennych potozonych na niebie w polu NGC 6939 poza
gromada. Numeracja zgodna z tabelg D.3.
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