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1. Imig i nazwisko: Grzegorz Kopacki

2. Posiadane dyplomy, stopnie naukowe — z podaniem nazwy, miejsca i roku ich uzyskania oraz
tytutu rozprawy doktorskiej:

mgr astronomii, Uniwersytet Wroctawski, Wroctaw, 1994,
Gwiazdy zmienne wczesnych typéw widmowych w mtodych gromadach otwartych.

dr nauk fizycznych w zakresie astronomii, Uniwersytet Wroctawski, Wroctaw,
2001,
Wiekowe zmiany okreséw gwiazd typu RR Lyrae wybranych gromad kulistych.

3. Informacje o dotychczasowym zatrudnieniu w jednostkach naukowych /artystycznych:

Instytut Astronomiczny Uniwersytetu Wroctawskiego,
od 1992 jako pomoc techniczna,
od 1994 jako asystent,
od 2002 jako adiunkt.

4. Wskazanie osiagniecia wynikajcego z art. 16 ust. 2 ustawy z dnia 14 marca 2003 r. o stopniach
naukowych i tytule naukowym oraz o stopniach i tytule w zakresie sztuki (Dz.U. nr 65, poz.
595 ze zm.):

a) Tytut osiagniecia naukowego/artystycznego:
Wtasciwosci gwiazd pulsujacych gromad kulistych Galaktyki.

b) Publikacje wchodzace w sktad osiggniecia naukowego:
(IF - impact factor, LC -liczba cytowan)

H1. Kopacki, G., Kotaczkowski, Z., Pigulski, A.,
Variable stars in the globular cluster M13,
2003, Astronomy & Astrophysics, 398, 541-550,
IF=3.843, LC=21,
méj wktad: wykonanie wiekszosci obserwacji, redukcja fotometryczna obrazéw CCD,
analiza uzyskanych krzywych blasku, napisanie pracy, wykonanie wszystkich rysun-
kéw; udziat procentowy: 95 %,

H2. Kopacki, G.,
SX Phoenicis stars in the globular cluster M13,
2005, Acta Astronomica, 55, 85-95,
IF=3.451, LC=7,

H3. Kopacki, G.,
SX Phoenicis stars in the globular cluster M92,
2007, Acta Astronomica, 57, 49-60,
IF=1.980, LC=5,

H4. Osborn, W., Kopacki, G., Haberstroh, J.,
New observations and period change study for the Anomalous Cepheid in M92,
2012, Acta Astronomica, 62, 377-388,
IF=2.682, LC=2,
moj wktad: wykonanie obserwacji CCD, ich redukcja fotometryczna oraz wyznacze-
nie krzywych blasku omawianej gwiazdy; wyznaczenie wykresu O — C' dla momentéw
maksimum blasku gwiazdy; policzenie teoretycznych temp zmian okresu modeli cefeid
anomalnych, redagowanie pracy, w szczegdélnosci napisanie czesci rozdziatu 'Discus-
sion’, wykonanie wszystkich rysunkéw; udziat procentowy: 45 %,
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H5. Kopacki, G.,
Variable stars in the globular cluster M80,
2013, Acta Astronomica, 63, 91-107,
IF=1.955, LC=6,
H6. Kopacki, G.,
Wide-field variability survey of the globular cluster M79 and a new period—luminosity
relation for SX Phe stars,
2015, Acta Astronomica, 65, 81-106,

IF=2.000, LC=2,
H7. Osborn, W., Layden, A., Kopacki, G., Smith, H., Anderson, M., Kelly, A., McBride,
K., Pritzl, B.,

Variable stars in M13. Il. The red variables and the globular cluster period — lumi-
nosity relation,

2017, Acta Astronomica, 67, 131-158,

IF=3.667, LC=0,

méj wktad: wykonanie czesci obserwacji CCD i ich redukcja fotometryczna, analiza
fourierowska krzywych blasku omawianych gwiazd; redagowanie pracy, w szczegdl-
nosci napisanie rozdziatu 'The period—luminosity relation’, wykonanie rysunku nr 7;
udziat procentowy: 25 %.

c) Oméwienie celu naukowego ww. prac i osiggnietych wynikéw:

Wstep

Gromady kuliste to jedne z najstarszych obiektéw Galaktyki. Ich badanie ma bardzo duze zna-
czenie w zagadnieniach dotyczacych powstania i ewolucji Galaktyki. Przez dtugi czas uwazane
byty za dobry przyktad tzw. prostej populacji gwiazdowej, w sensie takim, ze wszystkie gwiazdy
nalezace do jednej gromady powstaty mniej wiecej w tym samym czasie, a wiec maja taki sam
wiek i poczatkowy sktad chemiczny, a réznig sie w zasadzie tylko mas3. Odkrycia ostatnich
lat pokazuja, ze s3 to obiekty znacznie bardziej ztozone. W szczegdlnosci moga sktadac sie z
wielu populacji o réznych wtasciwosciach fizycznych (np. praca przegladowa Grattona, Carretty
i Bragagli 2012).

Najjasniejsze gwiazdy gromad kulistych to czerwone olbrzymy. Na wykresie barwa — jasnos¢
gromady tworza one dwa ciagi: lepiej zdefiniowana gataz czerwonych olbrzyméw (RGB, ang.
red giant branch), gdzie zrédtem energii jest spalanie wodoru w otoczce ponad jadrem oraz
gataz asymptotyczng (AGB, ang. asymptotic giant branch) ztozong z najbardziej zaawansowa-
nych ewolucyjnie gwiazd gromady (pomijajac biate karty), ktére spalaja w otoczce hel i woddr.
Niewielka czes¢ gwiazd AGB, jesli w wyniku tzw. pulséw termicznych dostang sie one do klasycz-
nego pasa niestabilnodci pulsacyjnej (IS), mozemy obserwowal jako zmienne typu W Virginis,
podgrupe cefeid populacji Il. Okresy tych zmiennych zawierajg sie w przedziale od kilku do
kilkunastu déb. Stabsze (w sensie mocy promieniowania), lezace w pasie niestabilnosci gwiazdy
gatezi horyzontalnej (HB, ang. horizontal branch ) pulsuja jako gwiazdy typu RR Lyrae o okre-
sach od ok. 0.3 do 0.8 d. Ewolucyjnie s3 to gwiazdy palace stabilnie hel w jadrze. Gwiazdy HB,
ktére zaczynaja reakcje spalania helu w jadrze w niebieskiej czesci gatezi, w dalszej ewolucji juz
po wyczerpaniu centralnego helu réwniez przechodza przez pas niestabilnosci podazajac ku fazie
AGB. Obserwujemy je wtedy jako cefeidy populacji Il typu BL Herculis (okresy od ok. 1 do 5 d).
Znacznie ponizej HB, a powyzej punktu odejscia na ciagu gtédwnym, w obszarze wystepowania
tzw. btekitnych maruderéw, znajduje si¢ na wykresie barwa — jasno$¢ gromady kolejna klasa
gwiazd pulsujacych, zmienne typu SX Phoenicis. S3 to od strony populacji |l odpowiedniki
gwiazd typu ¢ Scuti, ktére naleza do populacji I. Okresy tych zmiennych sg w przedziale od ok.
0.05 do 0.5 d. Pod wzgledem stanu ewolucyjnego sa to gwiazdy ciagu gtéwnego, ktére niejako
zaczynaja zycie od nowa po zlaniu si¢ dwéch gwiazd o masach ok. 0.8 M.
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W niniejszej pracy przedstawiamy wyniki naszych badan gwiazd pulsujacych wystepujacych w
gromadach kulistych. Nasz projekt obserwacyjny realizowany jest od dtuzszego czasu (Kopacki
2000), a gtéwnym jego celem jest poszukiwanie i analiza zmiennosci przede wszystkim gwiazd
typu RR Lyrae, SX Phoenicis oraz cefeid populacji Il, chociaz omawiamy tutaj takze wyniki
dla zmiennych czerwonych olbrzyméw. Oparty jest on zaréwno na obserwacjach naziemnych,
uzyskanych w obserwatorium biatkowskim (nalezacym do Instytutu Astronomicznego U.Wr.),
SAAO (South African Astronomical Observatory, RPA) i SSO (Siding Springs Observatory,
Australia), jak i satelitarnych HST.

Witasciwosci gwiazd typu RR Lyrae jako grupy sa zwigzane ze swoistymi parametrami macie-
rzystej gromady kulistej, takimi jak metaliczno$¢ i wiek. Ma to odzwierciedlenie w tzw. dwu-
dzielnosci Oosterhoffa, czyli rozdziale galaktycznych gromad kulistych na dwa typy o réznych
$rednich okresach gwiazd typu RR Lyrae (Clement i Rowe 2000). Gwiazdy typu SX Phoenicis,
bedace btekitnymi maruderami w gromadzie, s3 interesujace, poniewaz te, ktére pulsuja radial-
nie, spetniaja, podobnie jak i inne klasy gwiazd pulsujacych, zalezno$¢ okres — jasnos$¢ absolutna
(Nemec, Linnell Nemec i Lutz 1994, McNamara 1995, Cohen i Sarajedini 2012). Zatem moga
by¢ uzyte jako dodatkowy wskaznik odlegtosci do gromad.

Przeglady zmiennosci gromad kulistych

Gwiazdy zmienne w gromadach kulistych obserwowane s3 od ponad 100 lat. Jednakze
bezposredniag fotometrie (poczatkowo fotograficzng, obecnie CCD) mozna byto do niedawna
uzyska¢ jedynie dla tych zmiennych, ktére na sferze niebieskiej leza wyraznie poza gestym
gwiazdowo jadrem gromady. W naszej pracy uzywamy w tym celu pakietu DAOPhot (Stetson
1987), za pomoca ktdérego mozna wyznaczaé jasnosci gwiazd (nawet wtedy, gdy ich profile na
obrazach CCD istotnie na siebie nachodza) pod warunkiem, ze w ich otoczeniu jest wystar-
czajaca liczba pikseli zawierajacych jedynie sygnat pochodzacy od tta nieba. W jadrze jasnej
gromady kulistej kryterium to nie jest spetnione, gtéwnie z powodu poswiaty nierozdzielonych
stabych gwiazd.

Jedli jednak interesuja nas jedynie gwiazdy zmienne, ich fotometrie (réznicowa) mozemy
wykona¢ za pomoca tzw. metody odejmowania obrazéw (ISM, ang. image subtraction method)
w implementacji zaprogramowanej przez Alarda i Luptona (1998), a rozszerzonej na przypadek
zmiennego profilu PSF przez Alarda (2000). Jest to metoda posrednia, poniewaz pomiar ja-
snosci gwiazdy (w zasadzie réznicy o$wietlenia) odbywa sie nie na obrazach oryginalnych, lecz na
odpowiednio uzyskanych obrazach réznicowych. W zwigzku z tym metoda ta, w przeciwienstwie
do pakietu DAOPhot, nie daje jakichkolwiek infomacji na temat gwiazd statych. Poszukiwa-
niom za pomoca tej metody i analizie gwiazd zmiennych w gromadach kulistych M13, M92,
M80 i M79 poswiecone s3 prace H1, H2, H3, H5 i H6. Najpierw omdwione zostang nasze
usprawnienia redukcji fotometrycznych obrazéw CCD gromad kulistych, a nastepnie uzyskane
za ich pomocg wyniki naukowe.

Na poczatek omoéwiona zostanie metoda odejmowania obrazéw w ujeciu Alarda i Luptona
(1998). Pierwszym krokiem redukcji za pomoca tej metody jest utworzenie tzw. obrazu refe-
rencyjnego w wyniku usrednienia pojedynczych obrazéw najlepszej jakosci (maty seeing i dobre
doswietlenie). Wtasciwa redukcja danego obrazu z serii zaczyna sie od jego astrometrycznego
przeksztatcenia (wraz z interpolacja rozktadu oswietlenia) do uktadu odniesienia obrazu refe-
rencyjnego. Nastepnie znajdowane jest optymalne (w sensie metody najmniejszych kwadratéw)
tzw. jadro splotu, za pomoca ktérego obraz referencyjny rozmywany jest do seeingu reduko-
wanego obrazu (uzgadniana jest réwniez skala o$wietlenia i poziom tta nieba). Jadro splotu
zdefiniowane jest jako kombinacja liniowa gausoid o réznych (ale ustalonych) szerokosciach
potéwkowych przeskalowanych wielomianami niskiego stopnia. Zatem wyznaczenie tej funk-
cji sprowadza sie do rozwigzania uktadu réwnan liniowych z niewiadomymi wspétczynnikami
wielomianéw. Uzyskany 'rozmyty’ obraz odniesienia odejmowany jest od przeinterpolowanego
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Rys. 1. Stosunek sygnatu do szumu S/N najwiekszego maksimum mocy w widmie Fouriera w funkcji odpowia-
dajacej mu czestotliwosci w zakresie czestotliwosci obejmujacym zmienno$¢ typu SX Phoenicis. Kazdy punkt
odpowiada jednemu pikselowi obrazu CCD obserwowanego pola gromady M13. Grupy pikseli stowarzyszone z
jedna gwiazda zmienng pokazane s3 za pomoca réznych symboli otwartych i opisane s3 odpowiednimi nazwami.
Pozioma linig przerywana zaznaczony jest zatozony prég detekcji S/N = 4. (Rysunek z pracy H2.)

analizowanego obrazu i w ten sposéb otrzymujemy obraz réznicowy, na ktérym w miejscu gwiazd
zmiennych pozostaja jedynie pojasnienia albo pociemnienia.

Do odnalezienia w badanym polu gwiazd zmiennych mozna wykorzysta¢ tzw. mape zmien-
nosci, zdefiniowana jako suma wartosci bezwzglednych obrazéw réznicowych. Jak fatwo sobie
wyobrazi¢, (prawie) wszystkie pojasnienia na takiej mapie wskazuja wtasnie szukane gwiazdy
zmienne. Dla tak znalezionych gwiazd zmiennych wyznaczane s3 nastepnie na obrazach réznico-
wych strumienie réznicowe. Te metode detekcji gwiazd zmiennych wykorzystaliSmy w naszych
badanich gromad M53 (Kopacki 2000), M92 (Kopacki 2001) i M13 (H1).

Na przyktadzie gwiazd typu SX Phoenicis odkrytych w gromadzie M13 z obserwacji HST
przez Pietrukowicza i Katuznego (2004) pokazaliémy w pracy H2, ze detekcja gwiazd zmien-
nych za pomoca mapy zmienno$ci zawodzi w przypadku stabych gwiazd (o jasno$ciach niewiele
ponad progiem czutosci fotometrycznej), zwtaszcza kiedy wykazuja sie matymi amplitudami
zmian. Niemniej dzieki znajomosci pozycji tych gwiazd, na obrazach CCD gromady M13 (po-
mimo braku istotnych pojasnie na mapie zmiennosci) udato sie uzyskal ich krzywe blasku.
Zrodzit sie wtedy pomyst rozwiniecia metody ISM, oparty na wyznaczaniu krzywej blasku nie
dla gwiazd widocznych na obrazach, czy pojasnien na mapie zmiennosci, tylko dla kazdego
najmniejszego elementu obrazu (piksela) i szukaniu dla niego sygnatu okresowego za pomoca
analizy fourierowskiej, czyli tzw. metoda pikselowa.

Procedura redukcji obrazéw CCD za pomoca metody pikselowej wyglada nastepujaco. Wyko-
nujemy standardowa redukcje za pomoca ISM, w wyniku czego dostajemy cigg czasowy obrazéw
réznicowych. Dla kazdego piksela obrazu referencyjnego wyznaczamy réznicowa krzywa blasku,
dla ktérej nastepnie liczymy widmo Fouriera w zadanym przedziale czestotliwosci, np. od 0 do
30 d~1, i znajdujemy w nim najwieksze maksimum (i odpowiadajaca mu czestotliwo$¢), ktére
jesli ma odpowiednio duzy stosunek sygnatu do szumu S/N, moze oznaczaé obecno$¢ okresowej
zmienno$ci. Poniewaz profil gwiazdy zmiennej zajmuje na obrazie co najmniej kilka pikseli, a
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promien dopasowania profilu $redniego PSF tez ma warto$¢ kilku pikseli, to dla kazdego piksela
odpowiednio bliskiego prawdziwej gwiezdzie zmiennej stosunek S/N bedzie miat podwyzszona
warto$¢. Zatem dla kazdej gwiazdy zmiennej w obserwowanym polu otrzymamy zestaw pobli-
skich pikseli z istotnymi wartosciami S/N i t3 sama czestotliwoscig lub jej aliasami dobowymi.

Jedli, uzywajac wszystkich pikseli, narysujemy stosunek S/N najwyzszego maksimum mocy z
widma fourierowskiego w funkcji odpowiadajacej mu czestotliwosci, to otrzymany swego rodzaju
wykres diagnostyczny, za pomoca ktérego mozemy szukaé gwiazd zmiennych. Gwiazdy takie
beda reprezentowane przez grupki odstajacych punktéw przy tej samej ustalonej czestoliwosci
i jej aliasach dobowych. Przyktad takiego wykresu, dla M13, pokazany jest na Rys. 1. Znaj-
dujemy na nim charakterystyczne $lady czterech gwiazd typu SX Phoenicis: V37 — odkrytej
wczesniej przez nas (H1, jest to gwiazda o najwiekszej amplitudzie), V46 i V47 — znalezionych
w obserwacjach HST przez Pietrukowicza i Katuznego (2004) oraz nowej zmiennej V50 (H2).

Metoda pikselowa zostata przez nas zastosowana do naszych obserwacji gromad M92 (H2)
i M13 (H3). Gromady te zostaty juz uprzednio przebadane za pomoca metody ISM (Ko-
packi 2001, H1), w wyniku czego w centralnych czesciach tych gromad znalezione zostaty juz
wszystkie nalezace do nich gwiazdy typy RR Lyrae. Dzieki metodzie pikselowej dodatkowo
potwierdzilismy zmienno$¢ znanych w M92 i M13 gwiazd typu SX Phoenicis (ktére sa nawet
0 3 — 4 mag stabsze od gwiazd typu RR Lyrae), a ponadto okrylismy nowe gwiazdy tego typu
(Tab. 1).

W przypadku gromady M79 (oméwionej w pracy H6) mieliémy do dyspozycji obserwacje
CCD pochodzace z dwéch miejsc, SAAQO i SSO. Pole widzenia i przede wszystkim rozdzielczo$¢
przestrzenna tych dwdch zestawdédw danych byty inne. Obserwacje z SSO obejmowaty pole
25.7 x 12.8 arcmin?, a dane z SAAO tylko 5.2 x 5.2 arcmin®. Poczatkowo oba pola zostaty
przerobione fotometrycznie za pomoca metody odejmowania obrazéw oddzielnie. Jednakze, aby
uzyska¢ réznicowe krzywe blasku danej gwiazdy zmiennej w jednolitej skali oswietlenia, fotome-
tria réznicowa otrzymana z redukcji obrazéw z SAAO powinna zosta¢ przetransformowana do
skali strumienia obrazéw z SSO. Jest to bardzo prosta operacja w przypadku $cisle okresowych
gwiazd, nawet kiedy, jak to ma miejsce u nas, dwa zestawy obrazéw CCD nie pokrywaja sie w
czasie. Dla gwiazd pokazujacych dtugoterminowa (niekiedy pseudookresowa) modulacje krzy-
wej blasku transformacja taka moze by¢ trudna, czy wrecz niewykonalna. Dobrym przyktadem
takich gwiazd moga by¢ bardzo ciekawe gwiazdy typu RR Lyrae z efektem Btazki, czy tez
jakiekolwiek gwiazdy wielookresowe.

Aby rozwigzac powyzszy problem, zastosowaliémy nowe podejscie: ponownie zredukowali$my
nasze obrazy z SAAO uzywajac jako obrazu referencyjnego Sredniego obrazu pola z SSO. Cata
procedura wygladata bardzo podobnie do wykonanych pierwotnie redukcji za pomoca ISM.
Obrazy z SAAOQ zostaty przetransformowane i przeinterpolowane do uktadu odniesienia obrazu
referencyjnego dla danych SSO, a nastepnie tak uzyskane obrazy zostaty optymalnie 'splecione’
z obrazem referencyjnym, w sensie takim, ze dla danego obrazu z SAAQ, obraz referencyjny
z SSO byt rozmywany i skalowany w strumieniu (czyli 'splatany’ odpowiednim jadrem splotu)
tak, aby jak najbardziej przypominat dany obraz z SAAO. Dalej ten odpowiednio rozmyty obraz
referencyjny byt odejmowany od danego obrazu i w ten sposéb powstawaty obrazy réznicowe,
z ktérych dla gwiazd zmiennych liczone byty strumienie réznicowe.

Okazato sie jednak, ze dostarczany wraz z pakietem ISM program do interpolowania ob-
razébw CCD dziata poprawnie jedynie w przypadku prostego przesuniecia miedzy obrazami —
dodatkowo musi ono byé wzdtuz jednego z bokdéw obrazéw. Wykorzystana jest w nim dwu-
wymiarowa interpolacja typu spline, w ktérej od razu intepolowana jest cata kolumna obrazu.
Dlatego program dziata szybko, ale nie moze by¢ zastosowany do obrazéw, ktére sa w stosunku
do obrazu referencyjnego obrécone o nawet niewielki kat, szczegdlnie gdy obraz jest duzy. Aby
usuna¢ to ograniczenie napisany zostat przez nas program FTSRESAMPLE, ktéry réwniez wyko-
rzystuje metode spline ale w podjesciu lokalnym, tzn. kazdy piksel obrazu interpolowany jest
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Rys. 2. Poréwnanie danych fotometrycznych z SAAO dla dwdch gwiazd typu RR Lyrae z gromady M79, V13
(lewy panel) i V14 (prawy panel), uzyskanych réznymi metodami. Niebieskie kwadraty oznaczaja jasnosci
wyznaczone za pomoc3 obrazu referencyjnego SAAO, a czerwone okregi pomiary uzyskane z tych samych
obrazéw, ale z uzyciem obrazu referencyjnego SSO. Szare krzyzyki pokazuja petna krzywa blasku, obejmujaca
dane z SAAO i SSO, zredukowanych fotometrycznie za pomoca tego samego obrazu odniesienia SSO. O$
rzednych jest taka sama w obu panelach. (Rysunek z pracy H6.)

oddzielnie. Taka metoda dziata poprawnie dla dowolnej rotacji (oraz przesuniecia i skalowania
przestrzennego), ale wymaga wiekszych mocy obliczeniowych i jest bardziej czasochtonna. Po-
nadto program nasz ma te zalete, ze umozliwia transfomacje obrazéw o réznych rozmiarach do
takiego samego ukfadu astrometrycznego.

Poréwnujac krzywe blasku wyznaczone z danych SAAO za pomocy opisanej wyzej proce-
dury z krzywymi otrzymanymi ze standardowych redukcji metoda ISM, to jest uzywajac dwédch
réznych obrazéw odniesienia, w pierwszym przypadku z SSO, w drugim z SAAO, dostajemy
bardzo dobra zgodnoé¢. Swiadczy to o tym, ze opracowana przez nas metoda redukgji dziata
poprawnie. Przykfady takiego poréwnania dla gwiazd typu RR Lyrae z gromady M79 pokazane
sa na Rys. 2, pochodzacym z pracy H6.

Tab. 1. Gwiazdy zmienne w gromadach kulistych

GC NSX NRR <P>ab <P>c Nc/NRR OoT Ref

[d]  [d] %
MI3 2 5 - 036 887 [I7 HI, H2
M92 7 5 063 036 65 Il Kopacki (2001), H3
M8O 4 9 068 038 53 Il H5
M79 3 1 071 034 45 1l H6

Przedstawimy teraz wyniki wykonanych przez nas przegladéw zmiennosci gromad M13 (H1,
H2), M92 (Kopacki 2001, H3), M80 (H5) i M79 (H6). W skrdéconej postaci przedstawione
sg one w Tab. 1, gdzie dla obserwowanych gromad (pierwsza kolumna) podajemy liczby znale-
zionych przez nas gwiazd typu SX Phoenicis (Nsx) i typu RR Lyrae (/Ngr), nastepnie Srednie
okresy gwiazd podtypu RRab ({P)ap) i RRc ({P).), wraz ze wzgledna licznoscia gwiazd podtypu
RRc (Nc/Ngr), oraz typ Oosterhoffa gromady (OoT). Wida¢, ze pomimo tego, ze wspomniane
gromady badane s3 od lat, udato sie¢ wykry¢ w nich az 20 nowych gwiazd typu RR Lyrae oraz
16 gwiazd typu SX Phoenicis. To zastuga przede wszystkim zastosowanych metod redukgji
fotometrycznych.

Nalezy zwréci¢ uwage na to, ze w przypadku gwiazd typu RR Lyrae nasze przeglady s3
prawdopodobnie kompletne — mozliwo$¢ odkrycia w omawianych gromadach kolejnych gwiazd
tego typu jest znikoma (chyba ze leza na sferze niebieskiej w duzej odlegtosci katowej od
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srodka gromady). Jest to spowodowane tym, ze metoda ISM dziata tak samo doktadnie (albo
nawet lepiej) dla gesto ugwiezdzonych centralnych obszaréw gromady, jak metody fotometrii
bezposredniej (np. DAOPhot) w obszarach peryferyjnych gromady. Ponadto badane gromady
s wzglednie jasne, a gwiazdy typu RR Lyrae maja znaczne zakresy zmian blasku, wielokrotnie
przekraczajace btad pojedynczego pomiaru jasnosci.

W przypadku gwiazd typu SX Phoenicis sytuacja wyglada zupetnie inaczej. Po pierwsze
sg to gwiazdy pulsujace przewaznie nieradialnie, zatem wzbudzone w nich mody majg bardzo
mate amplitudy zmian. Po drugie ich jasno$¢ (w sensie mocy promieniowania) jest znacznie
mniejsza od poziomu gatezi horyzontalnej gromady (gdzie wystepuja gwiazdy typu RR Lyrae).
Za pomoca teleskopu jednometrowego, dodatkowo stosujac wyrafinowane metody detekcji (H2,
H3), jesteSmy zatem w stanie odkry¢ tylko te o najwigkszych amplitudach.

Uzyskane w pracach H1, H5 i H6 petne obrazy populacji gwiazd typu RR Lyrae omawianych
gromad pozwalajg na ostateczne ustalenie typu Oosterhoffa tych gromad. W przypadku gromad
typu Oosterhoffa | (Ool) Srednie okresy gwiazd RRab i RRc wynosza, odpowiednio, (P).p ~ 0.55
di (P)c ~ 0.30 d. Analogiczne $rednie okresy dla gromad typu Il (Ooll) s3 dtuzsze i wynosza
(P)ap =~ 0.65 d i (P)c ~ 0.35 d (Oosterhoff 1944, Clement i in. 2001). Ponadto typ Ool
cechuje sie mniejsza licznoscig gwiazd typu RRc (N./Ngrr =~ 20 %), podczas gdy gromady
typu Ooll zawieraja mniej wiecej tyle samo zmiennych RRab i RRc (=~ 50 %). Jak wynika z
Tab. 1 w przypadku wszystkich badanych gromad potwierdzamy ich przynalezno$¢ do gromad
typu Oosterhoffa Il. Jedynie w przypadku M13, do ktérej nalezy tylko jedna zmienna RRab,
klasyfikacja nie jest do konca pewna — oparta jest na Srednim okresie gwiazd typu RRc, ale nie
potwierdza jej nietypowa, bardzo duza liczba gwiazd tego podtypu.

Wiele badanych przez nas gwiazd cechuje sie wielookresowoscig. Cze$¢ gwiazd typu RRab
wykazuje zmiany ksztattu krzywej blasku, charakterystyczne przejawy efektu Btazki. Jednakze
okresy modulacji sa dla tych gwiazd znacznie dtuzsze niz przedziat czasu jaki obejmuja ob-
serwacje i dlatego nie byliSmy w stanie ich wyznaczy¢. Byto to mozliwe dla zmiennych typu
RRc (krétsze okresy pulsacji). Dla kilku gwiazd tego typu (V36 z M13, V16 z M80 i V9 z
M79) znalezlismy w widmach mocy trzy bliskie (ale nierébwnoodstepne) czestotliwosci (z czego
jedna odpowiada modowi radialnemu, czyli pierwszemu owertonowi), co sugeruje wzbudzenie
pulsacji nieradialnych. Ponadto odkryliSmy trzy dwumodalne gwiazdy typu SX Phoenicis (V46
z M13, V34 z M92 i V18 z M79), pulsujace jednoczesnie w dwéch modach radialnych, pod-
stawowym i pierwszym owertonie. Zostaty one wykorzystane w w naszych badanich zaleznosci
okres — jasno$¢ absolutna dla tej klasy gwiazd pulsujacych (H6), oméwionych w dalszej czesci
autoreferatu.

Cefeida anomalna z gromady M92

Wiekszo$¢ gwiazd zmiennych pulsujacych wystepujacych w gromadach kulistych to gwiazdy
typu RR Lyrae. Niewielka cze$¢ z nich to cefeidy populacji Il, w szczegdlnosci gwiazdy typu
BL Herculis, o okresach pomiedzy ok. 1 a 5 d, oraz tzw. cefeidy anomalne (AC, od ang.
anomalous Cepheids), ktérych okresy pulsacji maja warto$¢ od 0.3 do 2 d. Cefeidy anomalne
znajdowane s3 przewaznie w galaktykach kartowatych, a tylko kilka z nich jest znanych w
Galaktyce. Podsumowanie wiadomosci na temat gwiazd pulsujacych populacji Il mozna znalez¢
w pracy przegladowej Wallersteina (2002), a takze u Carsona i Stothersa (1982), Fiorentino i
in. (2006) oraz Smolca i in. (2012).

Zmienne typu BL Herculis i cefeidy anomalne to gwiazdy, ktérych Zrédtem energii sg reakcje
termojadrowe, w ktérych spalany jest hel. Jednakze o ile cefeidy typu BL Herculis wyczerpaty
juz hel w jadrze i spalaja go w warstwie ponad, o tyle w przypadku cefeid anomalnych reakcje
syntezy wegla przewaznie wcigz zachodzg w obszarch centralnych gwiazdy. Podstawowym
powodem tych réznic jest odmienna masa tych dwéch rodzajéw zmiennych: w przypadku gwiazd
typu BL Herculis to ok. 0.5 — 0.6 M, natomiast dla cefeid anomalnych to $rednio dwa razy
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wiecej. Zatem obecna gwiazda typu BL Herculis zaczynata swa ewolucje na gatezi horyzontalnej
po stronie (ekstremalnie) niebieskiej, natomiast cefeida anomalna — z najbardziej czerwonego
kranca. Cefeidy anomalne uwaza sie takze za produkty potaczenia dwéch gwiazd.

Na wykresie barwa — jasno$¢ gromady gwiazdy HB w trakcie ewolucji przecinaja pas nie-
stabilnosci pulsacyjnej powyzej gatezi horyzontalnej, bedac w drodze ku gatezi asymptotycznej
czerwonych olbrzyméw. Jest to wzglednie szybka ewolucja, ktéra moze powodowaé obserwo-
walne efekty, w szczegdlnoséci zmiany okresu pulsacji w przypadku cefeid Il populacji, anomal-
nych i typu BL Herculis. Interesujagcym zagadnieniem bytoby wiec wyznaczenie parametréw
opisujacych krzywe blasku oraz wiekowych zmian okresu omawianych gwiazd oraz poréwnanie
ich z przewidywaniami teoretycznymi ptynacymi z modeli pulsacyjnych i ewolucyjnych. W przy-
padku uzyskania takiej informacji dla wielu cefeid z réznych gromad kulistych mozliwe statoby
sie réwniez badanie wptywu np. metalicznosci na wtasciwosci pulsacyjne cefeid. Cele takie
przySwiecaty nam przy redagowaniu pracy H4. W publikacji tej przedstawiamy analize obser-
wacji gwiazdy podejrzanej o bycie cefeida anomalna, nalezaca do M92, jednej z najbardziej
ubogich w metale gromad kulistych Galaktyki ([Fe/H] = —2.35 w skali Carretty i in. 2009).

W wyniku analizy naszych wczesniejszych obserwacji CCD (Kopacki 2001, H3) znalezionych
zostato w M92 jedenascie nowych gwiazd zmiennych. Obiekt naszych szczegétowych badan,
gwiazda V7, lezy na obrzezach centralnych gestych czesci gromady, co powoduje pewne trud-
nosci w pomiarach jego jasnosci. Hachenberg (1939) wyznaczyt dla V7 okres 0.51 d. Zauwazyt
takze, ze jest nadmiernie jasna w poréwnaniu do innych gwiazd typu RR Lyrae z gromady
i zasugerowat, ze moze by¢ w istocie cefeida. Dzieki doktadnym danym CCD pokazalismy
jednak (Kopacki 2001), ze prawdziwy okres zmiennosci gwiazdy V7 jest dwukrotnie dtuzszy od
wyznaczonego przez Hachenberga (1939). Oznaczato to, ze V7 jest faktycznie zmienna typu BL
Herculis. Matsunaga i in. (2006) oraz Di Criscienzo i in. (2007) przekonuja jednakze w oparciu
o zalezno$¢ okres — jasnos$¢ absolutna w podczerwieni dla cefeid populacji Il, ze V7 jest za jasna
na typowa gwiazde typu BL Herculis o okresie ponad 1 d. W zwigzku z tym stwierdzaja, ze
powinna by¢ sklasyfikowana jako cefeida anomalna.

W analizie cefeidy V7 wykorzystane zostaty wszystkie dostepne obserwacje. Stad ich dos¢
duza niejednorodno$¢. Najstarsze dane, siegajace roku 1925, to obserwacje fotograficzne i nie-
liczne fotowizualne, pochodzace z réznych obserwatoriéw. Jak tatwo sie domysli¢ ich doktadnos¢
nie jest najlepsza — btad wyznaczenia jasnosci niekiedy siega 0.1 mag. Najnowsze obserwacje
zostaty uzyskane za pomoca kamery CCD w obserwatorium biatkowskim i opisane s3 w naszej
pracy z 2001 (Kopacki 2001). Dane te zostaty uzupetnione obserwacjami wykonanymi za po-
moca nowej kamery (jej opis mozna znalez¢é u Kopackiego i in. 2008) gtéwnie w roku 2012
na potrzeby nadal trwajacego projektu realizowanego we wspdtpracy z Waynem Osbornem i
poswieconego badaniom wtasciwosci réznych klas pulsujacych w dwéch jasnych gromadach
kulistych nieba pétnocnego (M92 i M13). Uzyskane obrazy CCD zostaty zredukowane fotome-
trycznie zaréwo za pomoca pakietu DAOPhot, jak i metoda odejmowania obrazéw.

Wszystkie dostepne nam dane zostaty wykorzystane do szukania ewentualnych ewolucyjnych
zmian okresu cefeidy V7 z M92. W tym celu najpierw dane te zostaty podzielone na sezony tak,
aby kazdy sezon z jednej strony obejmowat nie wiecej niz 2 — 3 lata, a z drugiej, aby zawierat
liczbe obserwacji niezbedng do wykreslenia w miare petnego cyklu pulsacyjnego. Nastepnie dla
kazdego sezonu wyznaczany byt moment maksimum jasnosci gwiazdy. Tutaj wykorzystane zo-
staty (o ile byto to mozliwe) dwa podejécia. Podstawowe polegato na wyznaczeniu przesuniecia
w fazie miedzy krzywa blasku danego sezonu a $rednig krzywa fazowa utworzong dla danego
pasma fotometrycznego z obserwacji biatkowskich. W procesie dopasowania krzywej Sredniej
obok przesuniecia w fazie, parametrami wolnymi byty takze, o ile byto to niezbedne, réznice
w poziomie $rednim i amplitudzie miedzy krzywymi fazowymi, dla danego sezonu i $rednia.
Takie rozwigzanie umozliwiato wyznaczenie momentu maksimum blasku nawet w przypadku
krzywych sezonowych z niepetnym pokryciem w fazie. W przypadku, kiedy w danym sezonie
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Rys. 3. Wykres wyznaczonych dla V7 réznic O — C w funkgji czasu. (Rysunek z pracy H4.)

obserwacje obejmowaty moment maksimum jasnos$ci, moment ten wyznaczany byt dodatkowo
bezposrednio tylko z tych danych.

Wiekowe zmiany okresu V7 zostaty przeanalizowane za pomocg metody O — C, w ktore;j
obserwowane momenty maksimum, O, poréwnuje sie z odpowiadajacymi im momentami C'
policzonym z efemerydy o statym okresie Py,

C=T% =T,+ PyE,

max

gdzie Ty to epoka poczatkowa, a E to numer cyklu liczonego od epoki poczatkowej. W
przypadku, gdy wykres réznic O — C' w funkgji czasu jest linig prosta, okres pulsacji gwiazdy nie
zmienia sie w czasie, czyli tempo zmian okresu, dP/dt, jest rowne 0. Natomiast kiedy okres P
zmienia sie liniowo ze statym tempem dP/dt = const, czyli
dP dP dpP
Pt)=P+—(t—-Ty) lub P(E)=FP+—-—=FE=FPy+PFPyw—F
(t) O+dt( 0) lu (E) 0+ o 0+ Paue — E,
gdzie P,,, to okres zmiennosci przypadajacy w przyblizeniu na Srodek catego przedziatu czaso-
wego, jaki obejmujg obserwacje. Obserwowane momenty, O, maksimum blasku beda w takim
przypadku opisane wzorem
1 dP
O=T=T+PFE+ = Py, — E?,
2 dt
gdzie T' i P to nowe parametry odpowiadajace efemerydzie uwzgledniajacej state tempo zmian
okresu. Na wykresie O — C' zobaczymy zatem parabole
1 dP

O—C:@—%%MP—%M#QEWEE?

W przypadku omawianej gwiazdy przyjeliSmy efemeryde
T = 2451057.414 4+ 1.06139911 E,

max

i uzyskaliSmy wykres O — C' pokazany na Rys. 3. Jak z niego wida¢, cefeida anomalna V7 z
gromady M92 nie wykazuje jakichkolwiek sladéw wiekowej zmiany okresu. Z dopasowania linii
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Rys. 4. Sciezki ewolucyjne modeli gwiazd HB o metalicznoci Z = 0.0001, zawartosci helu Y = 0.23 (linie
ciagte) i Y = 0.30 (linie przerywane) oraz masach w przedziale od 1.0 do 1.6 Mg. Przyblizone granice
pasa niestabilnosci pulsacyjnej pokazane s3 za pomoca dwéch pionowych linii. Duze kropki wskazuja moment
wyczerpania helu w jadrze gwiazdy (kiedy zawarto$¢ helu spada ponizej 10 % wartosci poczatkowej). (Rysunek
z pracy H4.)

prostej do réznic O — C' otrzymaliémy ostateczny okres P = 1.0613991 + 0.0000003 d i te
sama epoke poczatkowa z btedem 0.004 d. Dopasowanie paraboli daje tempo zmian okresu
dP/dt réwne ok. 1 % jego btedu formalnego przy takim samym odchyleniu standarowym, jak
dopasowanie liniowe.

Uzyskane w pracy H4 $rednie parametry fotometryczne zmiennej V7 wskazuja, ze jej $rednie
swoiste wskazniki barwy wynosza (B — V') = 0.31 mag i (V — I¢)p = 0.52 mag, podczas gdy
jasnosci absolutne w pasmach BV I, Mp = —0.19 mag, My = —0.50 mag oraz M; = —1.02
mag. Wartosci te potwierdzaja klasyfikacje V7 jako cefeidy anomalnej w sensie takim, ze
lokuja ja na wykresie HR w teoretycznym pasie niestabilno$ci pulsacyjnej dla cefeid anomalnych.
Ponadto zgodne s3 z oczekiwanymi dla tej klasy gwiazd pozycjami w ptaszczyznie okres — barwa
wyznaczonymi przez Fiorentino i in. (2006).

Zalezno$¢ okres — jasnos¢ absolutna dla cefeid anomalnych wyznaczana byta obserwacyjnie
przez McCarthy'iego i Nemeca (1997), Pritzla i in. (2002) i Soszynskigo i in. (2008), oraz
teoretycznie przez Marconi, Fiorentino i Caputo (2004). Pozycja V7 na tego typu diagramach
wskazuje, ze jest to gwiazda pulsujagca w modzie podstawowym. Badania zaréwno obserwacyjne,
jak i teoretyczne cefeid anomalnych sugeruja, w przeciwienstwie do gwiazd typu RR Lyrae, ze na
wykresie okres — amplituda nie ma wyraznej separacji pomiedzy pulsacjami w modzie podsta-
wowym i pierwszym owertonie. Jednakze podobnie jak w przypadku zmiennych typu RR Lyrae,
takze cefeidy anomalne pulsujagce w modzie podstawowym maja sktonno$¢ do niesymetrycznych
zmian blasku (o krzywych typu RRab), a te, w ktérych wzbudzony jest pierwszy owerton wyka-
zuja sie bardziej sinusoidalnym zmianami typu RRc. W przypadku V7 wyraznie asymetryczny
ksztatt krzywej blasku jest dodatkowym dowodem na jej pulsacje w modzie podstawowym.

McCarthy i Nemec (1997) badali inng cefeide anomalng znana w galaktycznej gromadzie
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Rys. 5. Ewolucyjne tempa zmian okresu, dP/dt, dla modeli gwiazd HB wpadajacych do pasa niestabilnosci
pulsacyjnej (IS), w funkcji centralnej zawartosci helu, Y.. Modele z powierzchniowa zawartoscia helu Y = 0.23,

0.26 oraz 0.30 wskazane s3 za pomoca odmiennych symboli: kwadratéw, kétek i krzyzykéw. (Rysunek z pracy
H4)

kulistej, mianowicie V19 z NGC5466. Znalezli dla niej marginalne, niezbyt przekonujace oznaki
zmniejszania sie okresu pulsacji oraz przestanki ku temu, ze moze to by¢ uktad podwdjny. W
poréwnaniu do analizowanej przez nas V7 z M92, gwiazda V19 ma troche krétszy okres oraz
jest bardziej niebieska i jasniejsza. Ponadto pulsuje w pierwszym owertonie.

Obie znane w gromadach kulistych cefeidy anomalne w zasadzie wykazuja sie statym okre-
sem pulsacji. Czyniono juz préby budowy modeli majacych wyjasni¢ zjawisko wystepowania
cefeid anomalnych w populacjach gwiazdowych ubogich w metale (np. Caputo i in. 2004, Sills,
Karakas i Lattanzio 2009). Jednakze nie udato sie nam odnalezé w literaturze przedmiotu ja-
kichkolwiek przewidywanych teoretycznie szybkosci zmian okresu cefeid anomalnych. Z tego
tez powodu wykonaliSmy w pracy H4 przyblizone oszacowanie wptywu zmian ewolucyjnych na
okresy pulsacji gwiazd tego typu.

Sciezki ewolucyjne modeli gwiazd gatezi horyzontalnej wziete zostaty z pracy Bertelli i in.
(2008). Wyniki obliczen teoretycznych Marconi, Fiorentino i Caputo (2004) uzyte zostaty do
ustalenia granic, czerwonej i niebieskiej, klasycznego pasa niestabilnosci pulsacyjnej na, odpo-
wiednio, log(Tw/K) = 3.78 i 3.85. Rozwazane byty gwiazdy gatezi horyzontalnej o obfitosci
metali Z = 0.0001 (odpowiadajacej obserwowanej metalicznosci gromady M92), zawartosci
helu Y = 0.23, 0.26 i 0.30, oraz masach w przedziale od 1.0 do 1.6 M. Za pulsacyjnie nie-
stabilne uznawane byty modele wpadajace do zdefiniowanego wyzej pasa niestabilnosci. Okresy
moddéw niestabilnych wyliczone zostaty z teoretycznych zaleznosci na okres fundamentalny i
pierwszego owertonu jako funkcji masy, mocy promieniowana i temperatury efektywnej, wyzna-
czone przez Marconi, Fiorentino i Caputo (2004, ich réwnania 1a i 1b). Teoretyczny wykres HR
zawierajacy analizowane $ciezki ewolucyjne pokazany jest na Rys. 4.

Tempa zmian okreséw dla modeli lezacych w pasie niestabilnosci policzone zostaty jako
AP/AT, gdzie AP to zmiana okresu pomiedzy dwoma kolejnymi punktami $ciezki ewolucyjnej,
a AT jest odpowiednim przyrostem wieku ewolucyjnego. Wyznaczone w ten sposéb tempa
zmian okreséw pokazane s3 na Rys. 5 w funkgji centralnej zawartosci helu Y. Jak widaé, modele
cefeid anomalnych, w ktérych hel wciaz jest spalany w jadrze, cechuja sie bardzo matymi, w
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zasadzie zaniedbywalnymi zmianami okresu pulsacji, |dP/dt| < 0.03 d/Myr. Dopiero krétko
przed wyczerpaniem helu w obszarach centralnych, kiedy gwiazda podaza juz w kierunku gatezi
asymptotycznej AGB, ewolucyjne zmiany okresu staja sie mierzalne i osiggaja wartosci nawet
0.5 d/Myr. Ponadto szybko$¢ zmian okresu wyraznie zalezy od (atmosferycznej) zawartosci
helu Y — im wieksza wartos¢ Y, tym wigksze tempa zmian okresu. Jest to spowodowane
tym, ze na wykresie barwa — jasno$¢ (Rys. 4) Sciezki ewolucyjne modeli wzbogaconych w hel
maja niebieska petle rozciagajaca sie bardziej w kierunku niebieskim w poréwnaniu do modeli
z kanoniczna obfitoscig helu, Y = 0.23, i w zwiazku z tym wiecej modeli gwiazd bardziej
zaawansowanych ewolucyjnie wpada do pasa niestabilnosci.

Wyznaczone dla gwiazdy V7 z M92 obserwowane tempo zmian okresu (dP/dt = 0.0 £ 0.2
d/Myr) oraz jego porédwnanie z naszymi obliczeniami teoretycznymi pozwolito nam swierdzi¢ w
pracy H4, ze ta cefeida anomalna znajduje sie w fazie ewolucji, podczas ktérej stabilnie spala
hel w jadrze. Wydaje sig, ze taka sama sytuacja ma miejsce réwniez w przypadku cefeidy V19 z
gromady NGCb466. Zaznaczamy jednak, ze s3 to wyniki wstepne. Niezbedne s3 dalsze prace,
aby poszerzy¢ nasza wiedze o stanie ewolucyjnym cefeid anomalnych, zaréwno teoretyczne, jak
i obserwacyjne.

Zaleznos$¢ okres — jasno$¢ absolutna dla gwiazd typu SX Phoenicis

Gwiazdy typu SX Phoenicis, podobnie jak i inne typy gwiazd pulsujacych, cechuja sie
zaleznoscig jasnosci absolutnej od okresu pulsacji. W zwigzku z tym moga by¢ one uzyte
do wyznaczania odlegtosci do obiektéw w obrebie Galaktyki i niektérych galaktyk Grupy Lokal-
nej. Zalezno$¢ ta byta juz badana zaréwno od strony teoretycznej (Santolamazza i in. 2001),
jak i obserwacyjnej (McNamara 1995, Poretti i in. 2008), i w obu tych dziedzinach jest dobrze
ugruntowana. Kluczowym tematem niniejszej rozprawy jest ponowne wyznaczenie tej zaleznosci
z wykorzystaniem znanych gwiazd typu SX Phoenicis nalezacych do galaktycznych gromad ku-
listych.

Gwiazdy typu SX Phoenicis, jak juz zostato napisane wczesniej, w wiekszosci przypadkéw
pulsuja jednoczesnie w kilku modach, przewaznie nieradialnych o matych amplitudach. Dla-
tego na plaszczyznie okres — jasnoé¢ absolutna tworzg bardzo rozmyty obszar. Scista zaleznosé
mozna otrzymac jedynie dla gwiazd pulsujacych w ustalonym modzie, najlepiej radialnym, pod-
stawowym, pierwszym i dalszych owertonach. Zatem w pierwszej kolejnosci nalezatoby dokonaé
identyfikacji obserwowanych okresowosci celem przypisania im okreslonego modu oscylacji.

Niestety, w przypadku gwiazd typu SX Phoenicis nie mamy do dyspozycji jednoznacznej me-
tody identyfikacji modu opartej na analizie jedynie danych fotometrycznych. Wprawdzie teoria
pulsacji sugeruje, ze gwiazdy o bardzo duzych amplitudach blasku powinny pulsowaé w modach
radialnych, ale graniczny minimalny zakres zmian blasku, po przekroczeniu ktérego przypadek
taki wystepuje, nie jest Scisle okreslony. Rozwigzaniem tego problemu jest wykorzystanie gwiazd
dwumodalnych, pulsujacych jednoczesnie w dwdch modach radialnych. Dla takich gwiazd teo-
retycznie policzony stosunek okreséw zawiera sie w bardzo waskim zakresie, 0.77 — 0.79, dla
pulsacji w pierwszym owertonie i modzie podstawowym, oraz 0.81 —0.82, w przypadku oscylacji
w drugim i pierwszym owertonach (Santolamazza i in. 2001). Gwiazd radialnie dwumodalnych
jednakze nie znamy zbyt wielu. Jednym z celéw oméwionego poprzednio programu przegladu
zmiennos$ci jasnych gromad kulistych Galaktyki byto miedzy innymi poszukiwanie gwiazd typu
SX Phoenicis o takich wtasnie wtasciwosciach.

Wyznaczenie zaleznosci okres — jasno$¢ absolutna oparte na gwiazdach typu SX Phoeni-
cis pulsujacych w modach radialnych zostato wykonane i opisane w pracy H6. Na poczatku
dokonany zostat przeglad literatury i istniejacych katalogédw gwiazd zmiennych w gromadach
kulistych, w szczegdlnosci katalogu gwiazd typu SX Phoenicis utworzonego przez Rodrigueza
i Lépez-Gonzéleza (2000) oraz najnowszej wersji Katalogu Gwiazd Zmiennych w Gromadach
Kulistych prowadzonego przez Clement i in. (2001). Warto podkresli¢, ze w ramach przegladu
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Rys. 6. Uogdlniony wykres Petersena dla dwumodalnych gwiazd typu SX Phoenicis pulsujacych w dwdch z trzech
modéw radialnych: podstawowym (F), pierwszym (FO) i drugim (SO) owertonach. Stosunki okreséw (SO/FO
i FO/F) pokazane s3 w funkcji okresu modu podstawowego lub pierwszego owertonu. Policzone teoretycznie
przez Santolamazze i in. (2001) stosunki okreséw dla metalicznosci [Fe/H] = —1.3 (plusy) i [Fe/H] = —2.3
(krzyzyki) odpowiadaja réznym masom, mocom promieniowania i temperaturom efektywnym. Obserwowane
stosunki okreséw dla znanych w gromadach kulistych dwumodalnych gwiazd typu SX Phoenicis pokazane s3 za
pomoca symboli opisanych na rysunku. (Rysunek z pracy H6.)

wykorzystane zostaty wyniki prac H1, H2, H3 i H5. tacznie zostaty znalezione 263 gwiazdy
typu SX Phoenicis z odpowiednimi danymi, tj. co najmniej okresem (lub okresami) pulsacji
oraz $rednig jasnosciag w pasmie V. Gwiazdy te pochodzity z 30 gromad kulistych. Zebrana
prébka zawierata 27 gwiazd radialnie dwumodalnych, ktére zostaty zidentyfikowane na pod-
stawie charakterystycznych wartosci stosunkéw okreséw pulsacji. Wsrdd nich, 23 okazaty sie
gwiazdami pulsujacymi jednocze$nie w modzie podstawowym i pierwszym owertonie (F+FO)
a pozostate 4 wykazaty oscylacje w pierwszym i drugim owertonach (FO+SO). Obserwowane
stosunki okreséw dwumodalnych gwiazd typu SX Phoenicis wraz z wartosciami modelowymi
dla pierwszych trzech modéw radialnych pokazane s3 w funkcji gtownego okresu na Rys. 6,
pochodzacym z publikacji H6. Warto zauwazy¢, ze wiekszos¢ gwiazd SX Phoenicis typu F+FO
ma okresy modu podstawowego zawierajace sie we wzglednie waskim przedziale od 0.047 do
0.066 d.

Jasnosci absolutne badanych gwiazd typu SX Phoenicis zostaty wyznaczone z modutéw od-
legtosci (m— M )y macierzystych gromad kulistych opartych na jasnosciach gatezi horyzontalne;j
(HB) wykresu barwa — jasno$¢ gromady. Wartosci My (HB) zostaty wyznaczone z kalibracji
tego parametru wzgledem metaliczno$ci, ktéra zostata wyznaczona przez Grattona i in. (2003).
Natomiast $rednie wizualne jasno$ci gatezi horyzontalnych gromad my (HB) oraz srednie meta-
licznodci gromad [Fe/H] zostaty wziete z Katalogu Parametréw Gromad Kulistych opublikowa-
nego przez Harrisa (1996). Wyniki tych obliczen pokazane s3 na Rys. 7, zaczerpnigetym z pracy
H6.

Rozrzut punktéw na Rys. 7 jest bardzo duzy. Gtéwnym tego powodem jest z pewnoscia
réznorodno$¢ gwiazd pod wzgledem wzbudzonych w nich moddéw pulsacji, ktére moga byc
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zaréwno radialne, jak i nieradialne. Czesto przyjmuje si¢, ze gwiazdy typu SX Phoenicis, wy-
kazujace sie zakresami zmian blasku AV wiekszymi od 0.3 mag oraz wyraznie asymetrycznymi
krzywymi blasku pulsuja w modzie podstawowym (np. McNamara 1995). Jednakze lewa cze$é
Rys. 7 jasno pokazuje, ze te warunki nie s3 najlepszymi wyréznikami oscylacji radialnych w
gwiazdach typu SX Phoenicis. Dzielac nasza prébke gwiazd ze wzgledu na AV na trzy roztaczne
grupy i poréwnujac je z zalezno$ciami okres — jasno$¢ absolutna wyznaczonymi przez Cohena
i Sarajedini (2012) oraz McNamare (1995) widzimy, ze nawet gwiazdy z zakresem AV > 0.6
mag nie tworza scisle liniowej zaleznosci. Mozemy jednak wysunaé z tego poréwnania wniosek,
ze im wigksza amplituda zmian blasku, tym wieksze prawdopodobienstwo wystapienia pulsacji
w podstawowym modzie radialnym.

Aby wyznaczy¢ jednoznacznie zalezno$¢ okres — jasno$¢ absolutna dla gwiazd typu SX Pho-
enicis wykorzystalismy jedynie te gwiazdy, co do ktérych mieliSmy pewnosé, ze pulsuja w modach
radialnych, a wiec potwierdzone gwiazdy dwumodalne (F 4+ FO oraz FO + SO) wystepujace w
galaktycznych gromadach kulistych. Okresy i jasnosci absolutne tych gwiazd pokazane s3 w
prawej czesci Rys. 7, pochodzacego z pracy H6. Widoczna jest wyrazna separacja pomiedzy
modami F i FO, tworzacymi dwa réwnolegte pasy. Celem zwigkszenia liczby gwiazd, do naszej
probki zostaty réwniez dodane gwiazdy jednookresowe z zakresami zmian blasku AV wiekszymi
od 0.6 mag. Ostatecznie nasza lista gwiazd pulsujagcych w modzie podstawowym zawierata 35
gwiazd, w tym 22 gwiazdy F + FO oraz 13 gwiazd jednomodalnych. Z dopasowania zaleznosci
liniowej do okreséw moddéw podstawowych Pr wspomnianych gwiazd uzyskaliémy réwnanie:

My = (—3.334+0.33) x [log(Pr/d) 4+ 1.24] + (2.69 £ 0.03) o = 0.19 mag,

gdzie o oznacza odchylenie standardowe od dopasowania. Wprawdzie rozrzut wzgledem do-
pasowanej zaleznosci, a co za tym idzie réwniez btad nachylenia, s3 wzglednie duze, jednak
niepewnos¢ jasnosci absolutnej jest okreslona przez btad punktu zerowego, ktéry jest zdefinio-
wany przy log(Pg/d) = —1.24, i dlatego jest on niewielki.

Nalezy zauwazy¢, ze Cohen i Sarajedini (2012) dokonali identyfikacji gwiazd typu SX Phoeni-
cis pulsujacych w modzie podstawowym jako takich, ktére maja zakresy zmian blasku AV > 0.2
mag oraz ktérych jasnosci absolutne My, miaty wartosci bliskie wyznaczonym z zaleznosci okres
— jasno$¢ absolutna zdefiniowanej na podstawie jedynie dwumodalnych gwiazd pulsujacych w
modach radialnych. W S$wietle argumentéw podanych wczesniej (ptynacych z analizy lewe;j
czesci Rys. 7), naszym zdaniem podejscie takie jest niewtasciwe. W szczegdlnosci prég 0.2 mag
na zakres blasku wydaje sie by¢ znacznie zanizony.

Wyznaczona zostata réwniez zalezno$¢ okres — jasno$¢ absolutna dla pierwszego owertonu
(FO). W tym przypadku wykorzystane zostaty gwiazdy dwumodalne z wzbudzonym modem
FO, czyli gwiazdy F 4+ FO oraz FO + SO. Prébka takich gwiazd liczyta 24, a wyprowadzone
réwnanie ma postac:

My = (—3.39 4 0.42) x [log(Pro/d) + 1.24] + (2.32 £ 0.07) o = 0.20 mag.

W dopasowaniu pominiete zostaty dwie najstabsze gwiazdy (z pulsacjami FO 4+ SO z gromady
w Cen), ktére wydaja sie mie¢ za duze jasnosci absolutne, niz wynikatoby to z ich okreséw. Jak
nalezato sie spodziewad, nachylenia obu wyznaczonych zaleznosci, tj. dla modu podstawowego i
pierwszego owertonu, s prawie takie same. Ponadto, wartosci te s3 w bardzo dobrej zgodnosci
z wyznaczonymi przez Cohena i Sarajedini (2012).

Aby uwzglednié jak najwieksza liczbe punkédw w pojedynczym dopasowaniu wykorzystane
zostaty réwniez wszystkie dostepne okresy modéw radialnych analizowanych gwiazd typu SX
Phoenicis, czyli okresy modu podstawowego (F) gwiazd o duzych amplitudach (AV > 0.6
mag) i gwiazd F + FO, oraz sfundamentalizowane okresy pierwszego i drugiego owertonéw,
obserwowanych w pulsatorach typéw F+FO i FO+SO. Przy fundamentalizacji przyjete zostaty
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Rys. 7. Zalezno$¢ okres — jasno$¢ absolutna dla gwiazd typu SX Phoenicis z gromad kulistych. Lewy rysunek
pokazuje gwiazdy podzielone ze wzgledu na zakres zmian blasku AV. Linie ciagta i przerywana pokazuj3a
zaleznosci okres — jasno$¢ absolutna wyznaczone przez, odpowiednio, Cohena i Sarajedini (2012) oraz McNamare
(1995). Na rysunku prawym wyrdznione zostaty gwiazdy pulsujace jednoczesnie w co najmniej w dwéch modach
radialnych: podstawowym (F), pierwszym (FO) i drugim (SO) owertonach oraz gwiazdy jednookresowe o duzych
amplitudach. Linia ciagta pokazuje dopasowanie liniowe dla gwiazd dwumodalnych F4-FO oraz jednomodalnych
o duzych amplitudach, linia przerywana odpowiada wszystkim gwiazdom dwumodalnym. (Rysunek z pracy H6.)

nastepujace $rednie stosunki okreséw: (Pro/Pr) ~ 0.783 i (Pso/Pro) ~ 0.820. Do zebranych
w ten sposdb 62 punktéw zostata dopasowana nastepujaca zalezno$¢ liniowa:

My = (—3.35£0.27) x [log(Pr/d) + 1.24] + (2.68 £0.03) o = 0.21 mag,

ktora w zasadzie niewiele rézni sie od wyznaczonej wczesniej relacji dla modu podstawowego.
Zalezno$¢ ta stanowi najwazniejsze osiagniecie pracy H6.

Przewidywania teoretyczne modeli pulsacyjnych gwiazd typu SX Phoenicis pokazuja, ze u-
wzglednienie cztonéw zaleznych od barwy i/lub metalicznosci znacznie redukuje dyspersje za-
leznosci okres — jasno$¢ absolutna — barwa — metaliczno$¢ (Petersen i Freyhammer 2002). W
pracy H6 podjeliSmy probe uwzglednienia w dopasowaniu cztonu zaleznego od metalicznosci,
jednakze okazato sie, ze daje on zaniedbywalny efekt. Do podobnego wniosku doszli takze
Cohen i Sarajedini (2012).

Whtasciwosci zmiennych czerwonych olbrzyméw z gromad kulistych

Najjasniejsze gwiazdy gromad kulistych to czerwone olbrzymy, ktérym na wykresie barwa —
jasno$¢ gromady odpowiada gataz asymptotyczna (AGB) oraz gwiazdy lezace ponizej szczytu
gatezi czerwonych olbrzyméw, ktére sa mieszaning gwiazd AGB oraz gwiazd gatezi czerwonych
olbrzyméw (RGB). Gwiazdy te cechuja sie rozlegta warstwa atmosferyczng, a ich zmienno$¢
fotometryczna najprawdopodobniej jest skutkiem pulsacji i konwekcji (Catelan i Smith 2015).
Ponadto w czerwonych olbrzymach obserwujemy utrate masy poprzez wiatr gwiazdowy, ktéra
ma istotny wptyw na ewolucje tych gwiazd oraz ksztatt zaleznosci okres — jasno$¢ absolutna
(Frogel i Elias 1988, Lebzelter i Wood 2005). Wspdlne dziatanie pulsacji, konwekcji i utraty
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masy powoduje ztozony charakter zmiennosci tych gwiazd, przewaznie pétregularny, z okresami
od okotfo doby do kilku lat.

Jednym z wynikéw przegladdw nieba celem poszukiwania zjawisk mikrosoczewkowania grawi-
tacyjnego (np. OGLE, MACHO, EROS) byto uzyskanie olbrzymiej iloéci danych obserwacyjnych
gwiazd zmiennych w kilku polach, w szczegélnosci w Obtokach Magellana i w zgrubieniu ga-
laktycznym (np. Cook i in. 1995, Kiss i Bedding 2004a, Soszynski i in. 2009, Kim i in. 2014).
Analiza tych obserwacji znacznie poprawita nasze rozumienie natury czerwonych zmiennych, ale
pokazata takze ztozony i réznorodny charakter tych gwiazd. Okazato sig, ze na wykresie okres
— jasnos$¢ absolutna dla zmiennych czerwonych olbrzyméw mozna wyrézni¢ co najmniej siedem
ciggdw (zaleznosci w przyblizeniu liniowych w ptaszczyznie jasnos¢ absolutna My i log(P/d)),
ktére odpowiadaja réznym populacjom gwiazdowym oraz modom oscylacji (Wood i in. 1999,
Kiss i Lah 2006, Takayama, Saio i Ita 2013, Soszynski, Wood i Udalski 2013). Ponadto zna-
leziono wiele gwiazd pulsujacych jednoczesnie w kilku modach oraz przypadki zmian okreséw
wywotanych tzw. pulsami termicznymi, ktérym moga podlegaé gwiazdy ewoluujace wzdtuz
AGB. Schultheis, Glass i Cioni (2004) oraz Soszynski i in. (2007) odkryli zalezno$¢ wtasciwosci
pulsacyjnych czerwonych olbrzyméw od metalicznosci. Jednakze wptyw metalicznosci na pulsa-
cje tych gwiazd nie jest obecnie do konca rozpoznany, szczegdlnie dla gwiazd o matej obfitosci
metali. Obserwacje czerwonych zmiennych w gromadach kulistych, ktérych metalicznos$¢ jest
dos¢ dobrze znana, moga stanowié sposéb zgtebienia tego zagadnienia.

Obecnie obserwujemy znaczny postep w uzyskiwaniu danych obserwacyjnych niezbednych do
zrozumienia natury zmiennych czerwonych olbrzyméw nalezacych do gromad kulistych. Wyni-
kiem niedawnych obserwacji CCD gromad 47 Tuc (Lebzelter i Wood 2005), NGC362 i NGC2808
(Lebzelter i Wood 2011), w Cen (Lebzelter i Wood 2016) oraz NGC6496 (Abbas i in. 2015)
byto odkrycie wielu nowych czerwonych zmiennych o matej amplitudzie zmian jasnosci, réwniez
w gestych gwiazdowo jadrach gromad (dzieki zastosowaniu metody odejmowania obrazéw),
niedostepnych fotometrycznie z wczesniejszych obserwacji fotograficznych. Istotna czes¢ tych
gwiazd cechuje sie krzywymi blasku z tzw. dtugimi wtérnymi okresami (LSP, ang. long secon-
dary periods) nieznanego pochodzenia (Percy i in. 2004, Wood, Olivier i Kawaler 2004, Nichols
i in. 2009), ktére naktadaja sie na gtéwne, znacznie szybsze zmiany pulsacyjne.

Analizie czerwonych olbrzyméw z gromady kulistej M13 poswiecona jest praca H7, w ktdre]
dzieki obserwacjom CCD bardzo dobrej jakoSci wyznaczone zostaty podstawowe parametry opi-
sujace krzywe blasku badanych gwiazd (Srednie jasnosci i barwy oraz zakresy zmian w syste-
mie UBV I¢) oraz przyblizone okresy zmian (chociaz z racji pétregularnego charakteru tych
zmian nalezatoby raczej pisa¢ o charakterystycznej dtugosci cyklu). Gtéwna cze$¢ danych sta-
nowity obserwacje CCD uzyskane w obserwatorium w Biatkowie opublikowane przez Kopackiego,
Kotaczkowskiego i Pigulskiego (2003) oraz nowe obserwacje wykonane przez autora w 2014 r.,
a takze obserwacje CCD z Michigan State University, Macalester College i Bowling Green State
University uzyskane przez wspétautoréw pracy H7. Jako uzupetnienie zostaty uzyte wczedniejsze
obserwacje fotograficzne, jednakze materiat ten byt bardzo niejednorodny i niezbyt bogaty jesli
chodzi o liczbe obserwacji. Ostatecznie dla 17 zmiennych czerwonych olbrzyméw z M13 zebrane
zostaty dane obejmujace lata 1962 — 2014.

Analiza krzywych blasku badanych gwiazd nie byta fatwa. Gtéwnym powodem tego byt
przewaznie poétregularny charakter tych zmian. Przy wyznaczaniu amplitudy zmian blasku wy-
korzystane zostaty dwie metody, jedna oparta na pomiarze odchylenia standardowego od Sredniej
wartosci oraz druga dajaca oszacowanie zakresu zmian blasku. Uzyskane wyniki pokazuja, ze
amplituda zmian blasku badanych gwiazd zalezy od ich jasnosci. Poczawszy od poziomu ok. 1
mag ponizej szczytu RGB na wykresie barwa — jano$¢ gromady amplituda szybko rosnie wraz
ze wzrostem mocy promieniowania (czyli spadkiem jasnosci obserwowanej mierzonej w skali
wielkosci gwiazdowych) osiagajac u szczytu RGB wartosci rzedu 0.4 mag. Ponadto, podob-
nie jak w przypadku klasycznych gwiazd pulsujacych takich, jak typu RR Lyrae, czy cefeidy,
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mierzone dla czerwonych olbrzyméw amplitudy s3 najwieksze w pasmach krétkofalowych.

Jasno$¢ absolutna czerwonego olbrzyma przektada sie bezposrednio na jego stan ewolu-
cyjny. Im mniejsza jej warto$¢ (czyli wieksza moc promieniowania), tym mniejsza temperatura
efektywna, wiekszy promien, mniejsza Srednia gestos$¢ oraz troche inna struktura wewnetrzna
okreslona przez gteboko$¢ i site konwektywnego transportu energii w atmosferze gwiazdy.
WHtasciwosci te s3 oczywiscie powigzane z charakterystyka pulsacyjna gwiazdy, w szczegdlnosci
Srednia gestos$¢ okresla wzbudzone mody oscylacyjne. Uzyskane wyniki powinny poméc w ulep-
szaniu modeli pulsacyjnych czerwonych olbrzyméw, w szczegdlnosci uwzgledniajacych zjawisko
konwekgji (Olivier i Wood 2006).

Jesdli chodzi o okresy zmiennosci czerwonych zmiennych z gromady M13, to byty one wy-
znaczane wielokrotnie przez réznych obserwatoréw, ale zwykle ich wyznaczenia nie sg ze soba
zgodne, niekiedy nawet bardzo znacznie. Réznice te spowodowane s3 dwoma podstawowymi
czynnikami, ktére komplikuja jakiekolwiek poszukiwania zmiennosci tych gwiazd. Po pierwsze,
zmiany jasnosci czerwonych olbrzyméw przewaznie s3 tylko pétregularne i towarzysza im znaczne
zmiany ksztatu krzywej blasku oraz zmiany dtugosci cyklu, ktére tacznie moga byé spowodowane
wielookresowoscia. Po drugie, obserwacje, zaréwne archiwalne, jak i uzyskane przez nas, zwykle
obejmuja w ciggu jednego roku jedynie sezon widocznosci gromady trwajacy w przypadku M13
nie dtuzej niz ok. 130 d. Takie pokrycie w czasie oznacza, ze jeden sezon obserwacyjny prébkuje
tylko od jednego do kilku cykli zmiennosci danej gwiazdy, a znaczne przerwy miedzy sezonami
w potfaczeniu ze zmianami ksztatu krzywej blasku powoduja, ze nawigzywanie obserwacji z jed-
nego sezonu do obserwacji z innego staje sie trudne. Dlatego w omawianej pracy H7 zamiast
okresu uzywamy Sredniej dtugosci cyklu, zdefiniowanej jako charakterystyczny przedziat czasu
od jednego maksimum blasku do nastepnego, pamigtajac jednak o tym, ze dtugos¢ dowolnego
cyklu moze istotnie r6znié sie od wartosci Sredniej.

Dla kazdej gwiazdy najpierw przegladane byty cate krzywe blasku celem odszukania charakte-
rystycznej dtugosci cyklu i ewentualnych jej zmian. Nastepnie za pomoca metody fourierowskiej
analizowane byty zestawy danych cechujace si¢ dobrym pokryciem w czasie. W otrzymanych
periodogramach poszukiwane byty okresowosci o istotnej mocy widmowej. W taki sposéb udato
sie wyznaczy¢ dla kazdego zmiennego czerwonego olbrzyma $rednig dtugos¢ cyklu. Dla kilku
gwiazd odkrylismy $lady LSP wczesniej opisanych przez Percy'iego i in. (2004) oraz Wooda,
Oliviera i Kawalera (2004).

Wyznaczone przyblizone okresy zmiennosci zostaty wykorzystane w klasyfikacji badanych
gwiazd. Zgodnie z definicjami z General Catalogue of Variable Stars kazdej gwiezdzie przypi-
saliSmy typ SRb, SR lub L. Typ SRb zawiera gwiazdy wykazujace w miare stabilng i stacjonarna
okresowo$¢, na ktéra niekiedy naktada sie zmienno$¢ z krétszym okresem. Gwiazdy typu SR
to takie, ktére cechuja sie stabo okreslong okresowoscig i niepewnymi sladami dodatkowych
okreséw. Natomiast typ L to olbrzymy ze zmianami w zasadzie nieregularnymi. Obserwowane
olbrzymy typu SRb czesto pokazuja naprzemiennie wyzsze i nizsze maksima i/lub minima ja-
snosci i w zwigzku z tym ich rzeczywiste okresy moga by¢ dwukrotnie dtuzsze od przyjetych
w pracy H7. Oczywiscie klasyfikacja ta nie jest ostateczna, poniewaz nowe obserwacje moga
pokazal, ze gwiazdy typéw SR lub L sg w istocie typu SRb. Tylko jeden czerwony olbrzym,
gwiazda V41, cechuje sie Scista okresowoscig z okresem 42.5 d lub dwukrotnie dtuzszym i naj-
prawdopodobniej jest to uktad elipsoidalny (co dodatkowo potwierdza réwniez pozycja gwiazdy
na wykresie okres — jasno$¢ absolutna, Rys. 8 i 9).

Wykres zaleznosci jasnosci absolutnej zmiennych olbrzyméw z M13 od Sredniego okresu

,,,,,,

nie gwiazd do bardziej regularnych pulsacji. Wykres ten pokazuje réwniez wyrazng korelacje
pomiedzy charakterystyczna dlugoscig cyklu a jasnoscig. Jest to znany fakt obserwacyjny i w
dalszej czesci referatu przedstawimy jak czerwone olbrzymy z gromady M13, a takze z innych
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Rys. 8. Zalezno$¢ okres — jasno$¢ absolutna dla zmiennych czerwonych olbrzyméw z Wielkiego Obtoku Magellana
(LMC). Czerwone kropki oznaczaja jasnosci w podczerwieni, Kg, zmiennych z LMC, wziete z pracy Ity i in.
(2004b), a ciagte linie (wraz z opisem literowym) wskazuja przebieg wyrézniajacych sie ciagdw. Duze symbole
odnoszg sie do czerwonych zmiennych z M13, ktérych jasnosci zostaty odpowiednio poprawione na modut
odlegtosci LMC. Gwiazdy sklasyfikowane jako SRb oznaczone s wypetnionymi kétkami, a typu L — wypetnionymi
kwadratami. Dla gwiazd wykazujacych dodatkowo dtugie wtérne okresy, okresy te narysowane s3 za pomoca
okregéw. W przypadku zmiennej V41 zaznaczone s3 dwie mozliwe okresowosci (potaczone symbole gwiazdki).
(Rysunek z pracy H7.)

gromad kulistych, poréwnuja sie na ptaszczyznie okres — jasno$¢ absolutna z czerwonymi ol-
brzymami obserwowanymi w innych ukfadach gwiazdowych, co stanowi gtéwna naukowa tres¢
pracy H7.

Wielu autoréw opublikowato zalezno$¢ okres — jasnos$é absolutna dla czerwonych zmiennych
nalezacych do Wielkiego Obtoku Magellana (LMC) wykorzystujac dane z réznych przegladéw
nieba pod katem poszukiwania mikrosoczewkowania grawitacyjnego. Rys. 8, pochodzacy z
pracy H7, pokazuje wyniki dla LMC, zaczerpniete z publikacji Kissa i Laha (2006), ktéra w
duzej mierze bazuje na pracach Wooda (2000), Ity i in. (2004a) oraz Kissa i Beddinga (2003,
2004a, 2004b). Wskaznikiem mocy promieniowania jest tutaj jasno$¢ w podczerwonym pasmie
Kg. Na wykresie wyraznie mozna dostrzec kilka liniowych zaleznosci badz ciggdéw, ktére opisane
s oznaczeniami Ity i in. (2004b). Ciag C tworza gwiazdy pulsujace w modzie podstawowym,
natomiast ciggi C/, B— i A— najprawdopodobniej odpowiadaja pulsacjom, odpowiednio, w
pierwszym, drugim i trzecim owertonie. Ciagi A i B majg przerwy przy Kg = 12.05 mag — ta
charakterystyczna jasno$¢ odpowiada szczytowi gatezi czerwonych olbrzyméw. Kazdy z ciggédw
podzielony jest zatem na dwie czesci, stabsze (w sensie mocy promieniowania) oznaczone s3
minusem, czyli A— i B—, a jasniejsze plusem, czyli A+ i B+ (tych oznaczen na Rys. 8 nie ma).

Jasnoéci Kg (niestety sa to pojedyncze obserwacje, ale na te sama epoke) czerwonych
olbrzyméw z M13 dostepne sa w bazie danych przegladu 2MASS (Skrutskie i in. 2006). Wraz
z wyznaczonymi przez nas $rednimi okresami postuzyty one do naniesiena badanych gwiazd na
Rys. 8. Przyjelismy modut odlegtosci (V' — My )g = 14.27 mag dla M13 (Buckley i Longmore
1992, Harris 2010) oraz 18.49 mag dla LMC (Crandall i Ratra 2015, de Grijs, Wicker i Bono
2014).

Wigkszo$¢ czerwonych olbrzyméw z M13 uktada sie w poblizu ciggdw gwiazd pulsujacych w
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Rys. 9. Zalezno$¢ okres — jasno$¢ absolutna dla czerwonych olbrzyméw z LMC z jasnoscia wyrazong za pomoca
wskaznika Wesenheit w pasmie I¢ i danymi wzigtymi z potaczonych baz fotometrycznych OGLE-II i OGLE-III.
Gwiazdy typu OSARG oraz zmienne z dtugimi wtérnymi okresami (LSP) s3 wskazane za pomoca niebieskich
kropek. Gwiazdy typu Miry i pétregularne (SRV) oznaczone s3 punktami zielonymi (w przypadku gwiazd
bogatych w tlen) oraz czerwonymi (w przypadku gwiazd bogatych w wegiel), a uktady elipsoidalne zaznaczone
sg za pomoca brazowych kropek. Najbardziej wyraziste ciggi gwiazd s3 opisane oznaczeniami pochodzacymi od
Wooda i in. (1999) oraz Soszynskiego i in. (2007). Ponadto za pomoca réznych symboli pokazane sa zmienne
czerwone olbrzymy z szesciu galaktycznych gromad kulistych z M13 witacznie. (Rysunek z pracy H7.)

owertonach pierwszym i drugim (ciagi C' i B—). Wyjatkami sa V11, ktérej wzglednie dtugi okres
92 d wskazuje na pulsacje w modzie podstawowym, oraz znacznie stabsza regularnie zmienna
V41. V41 oznaczona jest dwoma mozliwymi okresami zmiennosci, ale jak wida¢ oba wypadaja
w obszarze E, zawierajagcym elipsoidalne uktady podwdjne. Cztery gwiazdy z M13, dla ktérych
znalezione zostaty okresy wtérne (LSP) zaznaczone s3 na Rys. 8 podwdjnie, uzywajac zaréwno
okresu gtéwnego, jaki i LSP (symbole okregéw). Dwie z tych gwiazd (z najpewniejszymi wy-
znaczeniami LSP) ukfadaja sie wzdtuz ciggu D, pozostate dwie wypadaja w obszarze pomiedzy
ciggami C i D, gdzie ciag D pokrywa si¢ z ciaggiem E.

Bardziej doktadny wykres zaleznosci okres — jasnos¢ absolutna dla LMC pokazany jest
na Rys. 9. Przy jego konstrukcji wykorzystane zostaty parametry fotometryczne zmiennych
dtugookresowych (LPVs) zawarte w katalogu OGLE-IIl przygotowanym przez Soszynskiego i in.
(2007). Dane te uzupetnione zostaty okresami i jasnosciami elipsoidalnych uktadéw podwéjnych
zebranymi przez Pawlaka i in. (2014). Jako zamiennik jasnosci absolutnej uzyty tu zostat
wskaznik Wesenheit w pasmie Ic, W7y, ktéry w zasadzie wolny jest od wptywu ekstynkcji
miedzygwiazdowej. Na rysunku kazdej gwiezdzie odpowiada jeden punkt, ktéry w przypadku
gwiazd wielookresowych odnosi sie do okresu gtéwnego (czyli o najwiekszej amplitudzie).

Ciagi gwiazdowe analogiczne do wystepujacych na Rys. 8 widoczne sg réwniez na Rys. 9,
gdzie zastosowane jest nazewnictwo pochodzace od Wooda i in. (1999) oraz Soszynskigeo i in.
(2007). W ptaszczyznie log(P/d) — W} kazdy z ciagdéw C oraz C’ rozpada sie na dwa podciagi,
jeden sktadajacy sie z gwiazd bogatych w tlen (zielone punkty na Rys. 9) i drugi ztozony z gwiazd
bogatych w wegiel (punkty czerwone). Postepujac za Soszyriskim i in. (2007) oznaczamy te
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dwa podciagi za pomoca indekséw dolnych, odpowiednio, 'O’ i 'C’. Gwiazdy zmienne typu
Miry wystepuja wzdtuz ciggdw Co i Cc, podczas gdy jasne zmienne pdtregularne (SRV) tworza
ciagi Cp i Ci-. Nowa grupa gwiazd, tzw. czerwone olbrzymy z OGLE o matych amplitudach
(OSARG, od ang. OGLE small amplitude red giants), zdefiniowana przez Soszyriskiego i in.
(2004), tworzy na Rys. 9 ciaggi oznaczone A’ i A. Kolejny wyrézniajacy sie ciag ma przypisang
litere B i sktada sie czesciowo z gwiazd typu OSARG oraz SRV. Na ciag D przypadaja dtugie
wtdrne okresy (LSP) zmiennych olbrzyméw, przewaznie typu OSARG, a ciag E, jak juz wczedniej
wspomnielismy, to uktady podwdjne z elipsoidalnymi zmianami blasku. W gérnej czesci wykresu
wystepuja gwiazdy gatezi asymptotycznej (AGB), natomiast w dolnej znajdujemy mieszanine
gwiazd AGB oraz olbrzyméw z gatezi RGB.

Na wykres zaleznosci okres — jasno$¢ absolutna dla czerwonych olbrzyméw z LMC naniesione
zostaty dane dla czerwonych zmiennych z szesciu galaktycznych gromad kulistych, oczywiscie
po uprzednim poprawieniu ich jasnosci do odlegtosci do LMC. Gromadami tymi, wybranymi ze
wzgledu na ich dogtebne przeszukanie pod katem zmiennosci, s3 — badana w pracy H7 — M13,
a takze 47 Tuc (Lebzelter i Wood 2005), NGC6496 (Abbas i in. 2015), NGC362 i NGC 2808
(Lebzelter i Wood 2011) oraz w Cen (Lebzelter i Wood 2016). Srednie metalicznosci [Fe/H]
wybranych gromad zawieraja sie w raczej szerokim zakresie wartosci, od —0.46 dla NGC6496
do —1.53 dla M13 (Harris 2010). Rozmieszczenie zmiennych czerwonych olbrzyméw z gromad
kulistych wydaje sie tworzyé trzy ciagi, ktére ukfadaja sie wzdtuz czterech ciggédw gwiazd z
LMC. Wiekszo$¢ gwiazd lezy wzdtuz stabszej czesci ciggu B, w obszarze bedacym mieszaning
olbrzyméw typu OSARG i SRV, az do poziomu, gdzie jasniejsza cze$¢ ciaggu B zlewa sie z
ciggiem Cj, utworzonym z gwiazd typu SRV bogatych w tlen. Zmienne o dtuzszych okresach
podazaja wzdtuz ciggu gwiazd typu Miry réwniez bogatych w tlen, czyli ciagu Co. Nastepnie
mamy dos¢ liczng populacje gwiazd wielookresowych z wtérnym okresami LSP, ktére przypadaja
na szeroki pas ciggu D.

Tak, jak nalezato oczekiwac, generalnie czerwone olbrzymy z gromad kulistych uktadaja sie
wzdtuz ciggdéw gwiazd bogatych w tlen. Wyjatkami sg trzy gwiazdy z 47 Tuc, ktére odnajdujemy
na Rys. 9 wérdd olbrzyméw bogatych w wegiel. Wprawdzie znane s3 w gromadach kulistych
gwiazdy wzbogacone w wegiel (np. Harding 1962, Osborn 1971, Wing i Stock 1973, Feast,
Menzies i Whitelock 2013), ale niekoniecznie musi tak by¢ w przypadku omawianych tutaj
gwiazd. Dwa najjasniejsze zmienne olbrzymy z gromady 47 Tuc (V1 i V3) w istocie znajduja si¢
przy brzegu ciagu Cf-, w obszarze, gdzie wystepuja réwniez miry bogate w tlen. Natomiast okres
zmiennosci stabszej gwiazdy (V20), lezacej w Srodkowej czesci ciggu Cc, jest bardzo niepewny
(Lebzelter i Wood 2005).

Podsumowujac nasze rozwazania uzyskujemy w pracy H7 bardzo spdjny obraz wtasciwosci
pulsacyjnych zmiennych czerwonych olbrzyméw z gromad kulistych Galaktyki, zgodny z tym co
obserwujemy w innych uktadach gwiazdowych na przyktadzie Wielkiego Obtoku Magellana.

Podsumowanie

OpracowaliS$my dwa istotne ulepszenia redukcji obrazéw CCD za pomoca metody odejmo-
wania obrazéw (Alard i Lupton 1998, Alard 2000). Pierwsze z nich, oméwione w pracach H2
i H3, polega na poszukiwaniu zmiennosci w kazdym pikselu obrazu z wykorzystaniem analizy
fourierowskiej — to tzw. metoda pikselowa. Wykres diagnostyczny (amplituda najwigkszego
maksimum w widmie mocy w funkcji odpowiadajacej mu czestotliwosci zmian) dla wszyst-
kich pikseli jest bardzo wygodnym narzedziem, pozwalajagcym na znajdowanie stabych gwiazd
zmiennych o matej amplitudzie. W zwiazku z tym, w przypadku jasnych gromad kulistych
obserwowanych za pomoca teleskopu o Srednicy lustra rzedu 1 m, metoda pikselowa jest zop-
tymalizowna dla gwiazd o jasno$ciach niewiele ponad punktem odejscia na wykresie barwa —
jasnosci gromady, a wiec np. gwiazd typu SX Phoenicis.

Drugie ulepszenie, przedstawione w pracy H6, polega na opracowaniu procedury transfor-
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mowania (wraz z interpolacja o$wietlenia) obrazéw CCD tego samego pola, ale o réznych
orientacjach wzgledem siebie i rozdzielczosciach przestrzennych np. dwéch zestawdw obser-
wacji pochodzacych z réznych teleskopéw i kamer CCD. Na przyktadzie obserwacji gromady
M79 z SAAOQO i SSO pokazujemy, ze takze w takim podejéciu metoda ISM poprawnie wyzna-
cza fotometrie réznicowa, gdy obrazy z SAAQO ’'splatane’ s3 z obrazem referencyjnym z SSO.
Znaczenie tego rozwigzania jest ogromne w przypadku obserwacji gwiazd z nieregularnymi badz
modulowanymi (np. wielookresowoscig) krzywymi blasku, poniewaz umozliwia ono uzyskiwanie
jasnosci gwiazd zmiennych, obserwowanych w réznych obserwatoriach, od razu w jednolitej
skali strumienia bez degradacji doktadnosci. W najblizszym czasie mamy zamiar wykorzystaé
to podejscie do analizy gwiazd typu RR Lyrae z efektem Btazki w gromadzie M3.

W badanych gromadach kulistych odkryliSmy 16 gwiazd typu SX Phoenicis i 20 gwiazd
typu RR Lyrae (H1, H2, H3, H5, H6, Kopacki 2001). Przypuszczamy, ze nasze przeglady
zmienno$ci w przypadku gwiazd typu RR Lyrae sg petne, dzieki czemu znane s3 juz w tych
gromadach wszystkie gwiazdy tego typu. Umozliwito to ostateczng klasyfikacje gromad wedtug
typu Oosterhoffa — wszystkie sa typu Ooll. ZnalezliSmy trzy radialnie dwumodalne gwiazdy
typu SX Phoenicis, ktére nastepnie zostaty wykorzystane w analizie zalezno$ci okres — jasno$¢
absolutna dla zmiennych tego typu (H6).

W pracy H4 potwierdzamy, ze gwiazda V7 z gromady M92 jest cefeidg anomalng, pulsujaca
w modzie fundamentalnym. Archiwalne obserwacje siegajace 1900 r. w potaczeniu z naszymi
najnowszymi danymi CCD umozliwity analize wiekowych zmian okresu tej zmiennej. Okazato
sie, ze okres pulsacji jest staty. Wykorzystujac teoretyczne zaleznosci na okresy pulsacyjne cefeid
anomalnych oraz sciezki ewolucyjne ubogich w metale gwiazd gatezi horyzontalnej o masach od
1.0 do 1.6 M, policzone zostaty takze oczekiwane tempa zmian okresu. Tylko modele gwiazd,
w ktérych centralny hel jest juz na wyczerpaniu wykazujg sie mierzalnymi dodatnimi zmianami
okresu. Zatem gtéwnym wnioskiem z pracy H4 jest stwierdzenie, ze cefeida anomalna V7 z M92
(a takze V19 z NGC5466) znajduje sie na etapie stabilnego spalania helu w jadrze. Ze wzgledu
na rzadko$¢ wystepowania cefeid anomalnych w gromadach kulistych (tylko dwie znane), jest
to istotny przyczynek do badan tych obiektéw w niskometalicznym Srodowisku.

Nasze badania zaleznosci okres — jasno$¢ absolutna dla gwiazd typu SX Phoenicis opisane s3
w pracy H6. Wykorzystane zostaty tutaj jedynie takie gwiazdy, co do ktérych mamy pewno$¢,
ze wzbudzone w nich s3 mody radialne. Byty to zmienne dwumodalne — rozpoznane dzigki
charakterystycznym stosunkom okreséw — oraz gwiazdy o duzych amplitudach. Wyznaczona
przez nas liniowa zalezno$¢ okres — jasno$¢ absolutna ma nachylenie —3.35 4+ 0.27 i punkt
zerowy (przy log(P/d) = —1.24) réwny 2.68 + 0.03.

Dla zmiennych czerwonych olbrzyméw z gromady kulistej M13 wyznaczone zostaty w pracy
H7 ich podstawowe parametry fotometryczne wraz ze Srednimi okresami. Obserwowane zmiany
s3 w najlepszym przypadku pétokresowe i charakteryzuja sie zmianami amplitudy, ksztaltu krzy-
wej blasku i dtugosci cyklu pulsacyjnego. Niekiedy bywaja wielookresowe. Rozktad olbrzyméw
na wykresie zalezno$ci okres — jasno$¢ absolutna dla czerwonych olbrzyméw z Wielkiego Obtoku
Magellana sugeruje, ze w wigkszosci lezg one wzdtuz ciagéw B— i C’, co wskazuje na wzbudze-
nie oscylacji owertonowych w badanych gwiazdach. W oparciu o wyniki przegladéw zmiennosci
czerwonych olbrzyméw z innych galaktycznych gromad kulistych, pokazane zostato w pracy H7,
ze ogo6lnie, pomimo réznic w zawartosci metali, czerwone zmienne z gromad kulistych grupuja
sie na wykresie okres — jasno$¢ absolutna w podobne ciagi, jak te, ktére widzimy dla Obtoku
Magellana.

5. Oméwienie pozostatych osiggnie¢ naukowo-badawczych.

Moja najwczesniejsza dziatalnos¢ naukowa zwigzana jest z rozpoczeciem regularnych obser-
wacji w Biatkowie. Dotyczyta ona analizy krzywych blasku kontaktowych uktadéw zaémienio-
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wych typu W Ursae Majoris wraz z ich modelowaniem za pomoca programu Wilsona—Devinney'a
(Kopacki i Pigulski 1995, 1998).

Na poczatku lat dziewiecdziesigtych ubiegtego wieku rozpoczety zostat w naszym instytu-
cie projekt badawczy dotyczacy gwiazd pulsujacych typu 3 Cephei wystepujacych w mtodych
gromadach otwartych nieba pétnocnego. Kierownikiem tego projektu byt prof. Mikotaj Jerzykie-
wicz, a ja uczestniczytem w nim jako wykonawca. W ramach tego projektu zakupiona zostata
nasza pierwsza kamera CCD. Moim zadaniem byto wykonywanie obserwacji oraz ich analiza fo-
tometryczna. Warto moze wspomnieé, ze wtasnorecznie napisatem aplikacje do obstugi kamery
CCD (ktérej modyfikacja uzywana jest w dalszym ciagu przy obstudze nowej kamery CCD) oraz
wraz z prof. Andrzejem Pigulskim opracowaliSémy optymalng, w petni automatyczng procedure
redukcji fotometrycznych obrazéw CCD gromad otwartych, wykorzystujaca pakiet DAOPhot
(Stetson 1987).

W 1994 r. obronitem prace magisterska poswiecong 'Gwiazdom wczesnych typéw widmowych
w mtodych gromadach otwartych’, w ktérej zostaty przedstawione wyniki analizy fotometrycznej
gromady NGC7510. Ponadto w tym wczesnym okresie bytem wspétautorem wszystkich prac
poswieconych poszukiwaniom i analizie gwiazd zmiennych w mtodych gromadach otwartych
(Jerzykiewicz i in. 1996, Pigulski, Jerzykiewicz i Kopacki 1997, Pigulski, Kotaczkowski i Kopacki
2000, Pigulski, Kopacki i Kotaczkowski 2001). Obserwacje wybranych gromad otwartych s3
kontynuowane w naszym obserwatorium i aktywnie w nich uczestnicze (Kotaczkowski i in. 2004,
Seasen i in. 2010, Jerzykiewicz i in. 2011, Mozdzierski i in. 2014). Obok przegladu zmiennosci
zostaty one poszerzone o poszukiwanie gwiazd wczesnych typéw widmowych B z emisja w
liniach wodorowych. Dla przyktadu w gromadach NGC663 (Pigulski, Kopacki i Kotaczkowski
2001) i NGC7419 (Pigulski i Kopacki 2000) odkrylismy bardzo liczne populacje gwiazd Be.

Szukajac tematu na rozprawe doktorska zainteresowatem sie gwiazdami znacznie bardziej
zaawansowanymi ewolucyjnie, mianowicie gwiazdami typu RR Lyrae oraz gromadami kulistymi.
Moja praca doktorska miata tytut 'Wiekowe zmiany okreséw gwiazd typu RR Lyrae wybra-
nych gromad kulistych’. W ramach tej pracy zebrane zostaty wszystkie dostepne obserwacje
archiwalne dwéch gromad kulistych, M53 i M92, oraz wykonane nowe pomiary za pomoca
kamery CCD. Gtéwnym celem pracy byto wyznaczenie temp zmian okresu gwiazd typu RR
Lyrae i poréwnanie ich z teoretycznymi przewidywaniami ewolucyjnymi. Za pomocg metody
O — C wykreslone zostaty wiekowe zmiany momentu maksimum blasku gwiazd typu RR Lyrae
z obu badanych gromad. Jak sie okazato, w wielu przypadkach zmiany okresu s3 nieregularne,
szczegblnie dla gwiazd typu RRc. Srednie tempa zmian okresu gwiazd typu RRab byty dla obu
gromad w zasadzie réwne 0 d/Myr. Wynik ten nie byt zgodny z przewidywaniami teoretycznymi
Lee (1991), zgodnie z ktérymi gromady kuliste typu Oosterhoffa Il posiadajace niebieskie gatazie
horyzontalne powinny wykazywac sie istotnie dodatnimi Srednimi tempami zmian okresu.

W czasie pisania pracy doktorskiej pojawita sie nowa metoda redukcji fotometrycznych, me-
toda odejmowania obrazéw Alarda i Luptona (1998), opisana doktadniej w autoreferacie. Jako
drudzy (po grupie warszawskiej, Olech i in. 1999a, 1999b) zastosowali$my te metode do analizy
gromad kulistych, konkretnie M53 i M92, ktérych dotyczyta moja praca doktorska. Wyniki, w
postaci odkrycia wielu nowych gwiazd zmiennych, w wigkszosci typu RR Lyrae, zostaty opubli-
kowane w pracach Kopackiego (2000, 2001). Od tego czasu wykonuje przeglady zmiennosci w
jadrach jasnych gromad kulistych, zaréwno nieba pétnocnego, jaki i potudniowego. Najnowsze
z tych prac (H1, H2, H3, H5 i H7) stanowia integralna czes¢ mojej rozprawy habilitacyjne;.
Chciatbym takze podkresli¢, ze cze$¢ z tych prac wykonanych zostato w ramach grantu ba-
dawczego kierowanego przez prof. Andrzeja Pigulskiego Wykorzystanie gwiazd pulsujacych do
badania ewolucji gwiazd i uktadéw gwiazdowych.

W 2003 roku odbytem roczny staz naukowy w Instytucie Fizyki i Astronomii Uniwersytetu w
Aarhus (Dania). Moim gtéwnym zadaniem byto wykonanie redukcji fotometrycznych metoda
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ISM kilku zestawéw danych obserwacyjnych gromady kulistej M4 oraz analiza krzywych bla-
sku gwiazd typu RR Lyrae w niej wystepujacych. Wynikiem tej analizy byto odkrycie struktur
multipletowych w widmach mocy gwiazd typu RRab (Kopacki i Frandsen 2007). Jednakze
gtownym celem tego projektu byty badania czerwonych olbrzyméw gromady pod katem wzbu-
dzenia oscylacji typu stonecznego. Uzyskane wyniki (Frandsen i in. 2007) nie byty rozstrzygajace
najprawdopodobniej z powodu matej amplitudy tego typu pulsacji, krétkiego czasu zycia wzbu-
dzanych modéw, badz tez mechanizm napedzania pulsacji typu stonecznego jest nieefektywny
w olbrzymach.

Wraz z pojawieniem sie pierwszych obserwacji satelity Kepler (majacej na celu przede wszyst-
kim poszukiwanie planet wokét gwiazd typu stonecznego) aktywnie wtaczytem sie do prac grupy
asteroseismologicznej dedykowanej badaniom gwiazd typu RR Lyrae. W wyniku tego wystepuje
jako wspétautor kilku prac (Kolenberg i in. 2010, Benko i in. 2010 oraz Kolenberg i in. 2011),
jednakze méj wktad do nich jest bardzo maty i polegat przede wszystkim na analizie fourierow-
skiej krzywych blasku zmiennych typu RR Lyrae. Niemniej wyniki byty bardzo ciekawe. Okazato
sig, ze znacznie wiecej niz wczesniej sadzono gwiazd typu RR Lyrae wykazuje efekt (okresowej)
modulacji krzywej blasku znanej jako efekt Btazki. W widmach fourierowskich gwiazd z efektem
Btazki wyraznie widoczne byty struktury multipletowe (nawet rzedu piatego) przy czestotliwosci
podstawowej i jej harmonikach. Ponadto odkryte zostaty czestotliwosci bedace krotnosciami
potowy czestotliwosci modu radialnego i zwigzane z nimi zjawisko podwajania okresu. W nie-
znacznym stopniu uczestniczytem tez w odkryciu w krzywych blasku czterech gwiazd typu RRc
obserwowanych przez sonde Kepler dodatkowej zmiennosci o bardzo matej amplitudzie i sto-
sunku okresu do okresu pierwszego owertonu réwnym 0.61 — 0.63, ktérego nie sposéb opisaé
wzbudzeniem dwéch modéw radialnych (Moskalik i in. 2015).

Obecnie kontynuuje badania populacji gwiazd pulsujacych réznych typéw w gromadach kuli-
stych. Jestem na etapie przygotowywania kolejnych prac poswieconych przegladom zmiennosci
w gromadach nieba potudniowego w oparciu o obserwacje zebrane przeze mnie w SAAQO. Po-
nadto wraz z Waynem Osbornem i Horacem Smithem pracuje na analiza wiekowych zmian
okreséw gwiazd typu RR Lyrae w gromadach M13 i M92. Warto zauwazyé, ze istnieje sporo
archiwalnych obserwacji CCD, ktére mozna bytoby przeanalizowa¢ za pomocg oméwionych w
autoreferacie rozszerzonych metod opartych na odejmowaniu obrazéw. Mozliwo$¢ uzyskania
krzywych blasku w jednolitej skali strumienia, odejmujacych kilka — kilkanascie sezonéw ob-
serwacyjnych jest bardzo istotna w przypadku badan nad gwiazdami typy RR Lyrae z efektem
Btazki. Niezwykle interesujace jest zagadnienie czestosci wystepowania zjawiska Btazki i jego
zalezno$¢ np. od metalicznosci. Gromady kuliste, dla ktérych wykonane sg petne przeglady
zmiennosci typu RR Lyrae idealnie do badania tego zagadnienia sie nadaja. Réwniez tym te-
matem mam zamiar zajaé sie w najblizszej przysztosci.

Ewolucyjne zmiany okreséw cefeid typu BL Herculis

Niedawno do druku w Acta Astronomica przyjeta zostata praca, w ktérej jestem wspdt-
autorem, poswiecona analizie wiekowych zmian okresu cefeid populacji Il i ich poréwnaniu
z przewidywaniami ewolucyjnymi (Osborn, Kopacki, Smith, Pritzl, Kuehn, Anderson, 2019,
Variable Stars in M13. Ill. The Cepheid Variables and their Relation to Evolutionary Changes
in Metal-poor BL Her Stars, arXiv1904036890). Tematyka poruszana w tej pracy doskonale
wpisuje sie w tres¢ niniejszej pracy habilitacyjnej, jednakze z powodéw formalnych nie moze by¢
do niej zaliczona. Z racji ciekawych wynikéw w niej uzyskanych pozwalam sobie na jej bardziej
doktadny opis.

We wspomnianej pracy wyznaczone zostaty obserwacyjne tempa zmian okresu trzech ce-
feid populacji Il z gromady M13. Wszystkie sa dodatnie, co jest zgodne z przewidywaniami
teoretycznymi dla gwiazd HB o zawartosci helu Y = 0.25. Poréwnanie na wykresie HR obser-
wowanych $érednich parametréw fotometrycznych tych gwiazd ze $ciezkami ewolucyjnymi grupy
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Rys. 10. Teoretyczne tempa zmian okresu dP/dt w funkcji okresu P policzone z modeli ewolucyjnych grupy
Pisa dla gwiazd HB na péznym etapie ewolucji. Modele z obfitoscig helu Y = 0.25 pokazane s3 za pomoca
kwadratéw czerwonych, z Y = 0.27 — zielonych oraz z Y = 0.33 — niebieskich. Punkty odpowiadajace tej samej
ustalonej $ciezce ewolucyjnej potaczone sa linia odpowiedniego koloru. Obszary obejmujace wyrdznione trzy
fazy ewolucji zwigzne z niebieska petla opisane sa jako FRE, BE i SRE. Sciezki z masami najlepiej pasujacymi
do cefeid z M13 s3 pogrubione i opisane wartosciag masy. Trzy cefeidy z M13 oznaczone s3 za pomoca czarnych
kwadratéw, a inne znane w gromadach kulistych cefeidy populacji Il pokazane s3 za pomocg szarych kétek.

=
o

Pisa (Dell'Omodarme i in. 2012) prowadzi do wniosku, ze najjasniejsza z tych gwiazd (V2) ma
mase ok. 0.52 Mg, podczas gdy pozostate dwie stabsze zmienne (V1 i V6) charakteryzuja sie
masa ok. 0.57 Mg i ze znajduja sie w koncowej fazie ewolucji w kierunku czerwonej czesci
wykresu barwa — jasno$¢, zaraz po przejsciu fazy tzw. niebieskiej petli.

Jak sie okazuje, wystepowanie niebieskiej petli w Sciezkach ewolucyjnych gwiazd HB ma
istotny wptyw na teoretyczne tempo ewolucji, a co za tym idzie rowniez tempo zmian okresu
pulsacji gwiazdy. Dlatego na potrzeby dalszej analizy kazda $ciezka ewolucyjna podzielona
zostata na trzy roztaczne czesci: faze przed niebieska petla, ktéra zaczyna sie od ZAHB i trwa
podczas ewolucji w kierunku czerwonej czesci wykresu HR (FRE, ang. first redward evolution),
nastepnie wywotang wtasnie przez niebieska petle faze, podczas ktérej ewolucja przebiega w
kierunku niebieskiej czesci wykresu HR (BE, ang. blueward evolution) i faze trzecig (SRE,
ang. second redward evolution), kiedy ewolucja ponownie podaza w kierunku czerwonej czesci
wykresu HR i konczaca sie przejsciem do AGB. Zatem w przypadku, kiedy na wykresie HR
niebieska petla w catosci wchodzi do pasa niestabilnosci pulsacyjnej, najpierw, podczas fazy
FRE, okres pulsacji wzrasta (tempo zmian okresu dP/dt > 0), nastepnie, w fazie BE, maleje
(dP/dt < 0) i na koniec znowu ro$nie podczas fazy SRE (dP/dt > 0).

W celu doktadnego przebadania opisanych wyzej zmian policzylismy w podobny sposéb jak
w pracy H4 teoretyczne tempa zmian okresu dla Sciezek ewolucyjnych gwiazd o matej meta-
licznosci (odpowiadajacej [Fe/H] gromady) i w zakresie mas od 0.52 do 0.65 M. Granice pasa
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niestabilnosci dla modu podstawowego ustalone zostaty zgodnie z odpowiednimi réwnaniami
Bono, Caputo i Santolamazzy (1997), a teoretyczna zalezno$¢ na okres podstawowy modeli
gwiazd typu BL Herculis, wyznaczona przez Marconi, Fiorentino i Caputo (2004), zostata wy-
korzystana do policzenia okreséw pulsacji moddw niestabilnych. Wyniki tych obliczen, wraz z
obserwowanymi zmianami okreséw gwiazd typu BL Herculis, pokazane s3 na Rys. 10.

Na Rys. 10 punkty potaczone linig sa réwnowazne jednej Sciezce ewolucyjnej, ale pokazane;j
na ptaszczyznie okres — tempo zmian okresu. Za pomoca pogrubionych linii pokazane s3
Sciezki odpowiadajace cefeidom z M13. Dla przykfadu pogrubiona czerwona linia opisuje Sciezke
ewolucyjng modelu o masie 0.57 M, i atmosferycznej zawartosci helu Y = 0.25 (wtasciwa dla
V1 i V6). Startujac z ZAHB Sciezka ta zaczyna sie¢ w lewym gdrnym rogu rysunku (podczas
fazy FRE), potem podaza w prawo i w dét do fazy BE (kiedy dP/dt < 0) i nastepnie wchodzi
w faze SRE, kiedy tempo zmian okresu znowu staje sie¢ dodatnie.

Rozktad obserwowanych dla cefeid typu BL Herculis zmian okresu ma nastepujace wta-
Sciwosci. Po pierwsze niemal wszystkie mierzone tempa zmian s3 nieujemne, czyli $wiadcza
o tym, ze okresy pulsacji tych gwiazd rosna. Po drugie gwiazdy mozna podzieli¢ na trzy
grupy: zmienne krétkookresowe (P < 3 d) o matych tempach zmian okresu (dP/dt < 1.1
d/Myr), gwiazdy o podobnych okresach, lecz znacznie szybszych zmianach okresu (dP/dt >
4.6 d/Myr) oraz nieliczne gwiazdy o dtuzszych okresach pulsacji (P > 3 d) i bardzo duzych
tempach zmian okresu. Jak wynika z Rys. 10 grupy pierwsza i trzecia odpowiadaja modelom
gwiazd HB bedacych w fazie ewolucji FRE (przed niebieska petlg), podczas gdy grupa druga
zawiera gwiazdy na etapie fazy FRE. Zatem uzyskujemy bardzo dobra jakosciowa zgodno$é
pomiedzy obserwowanymi wiekowymi zmianami okreséw gwiazd typu BL Herculis i aktualnymi
przewidywaniami teoretycznymi dla gwiazd w péznych etapach ewolucji HB.

Méj wktad do oméwionej pracy oceniam na co najmniej 35 %. Polegat on na wyzna-
czeniu wykreséw O — C' badanych gwiazd i obserwowanych temp zmian okresu, przygotowa-
niu wykreséw HR gromady wraz ze Sciezkami ewolucyjnym grupy Pisa, analizie tych Sciezek,
w szczegolnosci policzeniu teoretycznych temp zmian okresu, napisaniu gtéwnej czesci pracy
poswieconej poréwnaniu obserwacji z teorig (cate rozdziaty 6 i 7) oraz przygotowaniu wszyst-
kich rysunkéw.
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