CENTRUM ASTRONOMICZNE
IM. MIKOLAJA KOPERNIKA
POLSKIEJ AKADEMII NAUK

Cefeidy klasyczne i II typu jako
kosmiczne wskazniki odleglosci

Piotr Wielgorsks

Rozprawa doktorska przygotowana pod kierunkiem
prof. dr. hab. Grzegorza PIETRZYNSKIEGO

oraz

dr. Bogumita PILECKIEGO

Warszawa, lipiec 2022






Streszczenie

Wyznaczanie odlegloéci nalezy do najwazniejszych, lecz jednoczesnie najtrudniejszych
pomiarow w astronomii. Rozne metody pomiaréw odlegloéci podlegaja réznym btedom
systematycznym, ktorych wykrycie jest mozliwe jedynie poprzez wyznaczanie odlegtosci
do danego obiektu kilkoma niezaleznymi, precyzyjymi metodami. W rozprawie przed-
stawione sa trzy projekty, ktorych celem byto zwigkszenie doktadnosci metod pomiaréw
odlegtosci za pomoca dwoch klas gwiazd pulsujacych— cefeid klasycznych oraz cefeid 11
typu. Metody te pozwalajg na wyznaczanie odlegltosci do pobliskich galaktyk, ktére ze
wzgledu na réznice srodowiskowe, stanowia doskonate laboratorium do badania wptywu
cech populacyjnych na wskazniki odlegltosci.

W pierwszej z metod pomiaréw odlegtosci za pomoca gwiazd pulsujacych, wykorzysty-
wana jest zaleznosé pomiedzy okresem pulsacji gwiazdy i jej jasnoscia absolutna (zaleznosé
okres—jasnos¢, PL). Zaleznosé PL cefeid klasycznych jest podstawowa metoda stosowa-
ng do pomiaréw odlegtosci do galaktyk w promieniu okoto 30 Mpc i pierwszym szcze-
blem drabiny odlegtosci prowadzacej do wyznaczania statej Hubble’a (Hy). W pierwszym
projekcie opisanym w rozprawie, badany jest wptyw sktadu chemicznego (metalicznosci)
cefeid klasycznych na ich jasnosdci absolutne, co jest jednym z najwazniejszych zrédet
niepewnosci pomiarow odlegtosci za pomocy zaleznosci PL cefeid klasycznych. Dostepne
w literaturze wyznaczenia nie sg zgodne co do znaku i wielkosci tego efektu. W rozpra-
wie wykorzystane zostaty archiwalne pomiary fotometryczne oraz doktadne geometryczne
pomiary odleglosci cefeid klasycznych z Drogi Mlecznej i Obtokéow Magellana, do wyzna-
czenia precyzyjnych zaleznosci PL dla cefeid w kazdej z galaktyk. Korelacja pomiedzy
punktem zerowym zaleznosci PL a $rednig metalicznos$cia danej probki cefeid, pozwolita
na wyznaczenie efektu metalicznoséci z duzg precyzja. Otrzymane wyniki wskazuja, ze w
pasmach optycznych oraz bliskiej podczerwieni cefeidy klasyczne o wiekszej metalicznosci
sa jasniejsze od mniej metalicznych cefeid o zblizonych okresach pulsacji. W pasmie K
roznica jasnosci absolutnej cefeid rézniacych sie metalicznoscig o 1 dex oszacowana zosta-
ta na 0,22140,053 mag. Otrzymane w rozprawie zaleznosci okres—jasno$¢—metalicznosé
moga zosta¢ wykorzystane do pomiarow odlegtosci do galaktyk z doktadnoscia siggajaca
1%.

Cefeidy II typu nalezg do starej populacji gwiazd i moga pozwoli¢ na niezalezne po-
miary odlegtoéci do galaktyk w obrebie Grupy Lokalnej w celu sprawdzenia btedéw sys-
tematycznych obciazajacych inne metody, w tym zalezno$é¢ PL cefeid klasycznych. Dzieki
nowym pomiarom fotometrycznym w bliskiej podczerwieni oraz doktadnym paralaksom z
misji Gaia dla 21 pobliskich cefeid II typu, wyznaczone zostaty po raz pierwszy zaleznosci
PL dla tego typu gwiazd w okolicy Storica. Niewielki rozrzut otrzymanych zaleznosci oraz
dobra zgodnos¢ ich nachylenia z literaturowymi wyznaczeniami w gromadach kulistych i
Obtokach Magellana, powierdza, ze gwiazdy te sg precyzyjnymi wskaznikami odleglosci.
Dokladno$¢ punktu zerowego oszacowana zostala na 4% i gtéwnym zZrédlem niepewnosci
jest punkt zerowy paralaks z misji Gata. Wyznaczone zaleznosci oraz archiwalne dane
podczerwone cefeid II typu w Wielkim Obtoku Magellana wykorzystane zostaly do po-
miaru odlegtosci do tej galaktyki. Modul odlegtoséci otrzymany na podstawie fotometrii
w pasmie K wynosi 18,511+0,027 (btad statystyczny)+0,036 (btad systematyczny) mag,
co jest w dobrej zgodnosci z najdoktadniejszym pomiarem na podstawie uktadéw podwdj-
nych za¢mieniowych (Pietrzynski i in., 2019).

Druga z opisywanych w rozprawie metod pomiaréw odlegltosci jest metoda Baadego—
Wesselinka. W metodzie tej odleglos¢ gwiazdy wyznaczana jest z porownania wynikaja-
cych z pulsacji zmian jej widomych rozmiaréw katowych i rozmiaréw liniowych. W zasto-
sowanym w rozprawie podejsciu, rozmiar katowy gwiazdy wyznaczany jest z zaleznosci



jasnos¢ powierzchniowa—wskaznik barwy. Zmiany rozmiaréw liniowych gwiazdy wyzna-
czane sa z krzywej predkosci radialnej, jednak konieczna jest znajomos¢ wartosci tzw.
wspotezynnika projekeji dla danej klasy gwiazd. Parametr ten pozwala przeliczy¢ mierzo-
na z widma predkosé¢ radialng, na predkos¢ pulsujacej powierzchni gwiazdy. W rozprawie
przedstawione zostato pierwsze wyznaczenie wspotczynnika projekcji dla dwoch krotko-
okresowych cefeid II typu. Wykorzystane zostaly do tego nowe obserwacje fotometryczne
i spektroskopowe oraz paralasky z misji kosmicznej Gaia. Otrzymane wartosci wspot-
czynnika projekcji wynosza 1,40840,06740,059 i 1,434+0,061+£0,059, co daje zgodnosé
na poziomie 2%. Gléwymi zrodtami bltedéw systematycznych sa niepewnos$é paralaksy
oraz jasnosci powierzchniowej. Dodatkowym wynikiem otrzymanym z analizy metoda
Baadego—Wesselinka, sa srednie promienie badanych gwiazd. Wyznaczone wartosci pro-
mieni porownane zostaly w rozprawie z literaturowymi zaleznosciami okres—promien dla
cefeid II typu.



Abstract

Distance measurements are among the most important and challenging tasks in astrono-
my. Different methods of distance determination are subject to different systematic errors
and the only way to detect and minimize such errors is to measure the distance of a given
object using several independent methods. In the dissertation the results of three projects
are presented. Their objective was to improve three methods of distance determination
with two classes of pulsating stars: Classical Cepheids and Type II Cepheids. These me-
thods are used for distance determination to nearby galaxies, which are perfect laboratory
to test the influence of environmental conditions on different distance indicators.

The first method relies on the relation between the period of pulsating stars and their
absolute brightness (Period—Luminosity relation, PL). PL relation of Classical Cepheids
is a fundamental tool of measuring distances of galaxies up to 30 Mpc and the first rung
of the distance ladder used to calibrate the Hubble constant (Hy). In the first project
described in the dissertation, the influence of metallicity on the absolute magnitudes
of Classical Cepheids is studied. This effect is one of the main sources of uncertainty
on distance measurements with PL relations of Cepheids and its sign and value have
been widely debated. In the presented study, archival photometry in the optical and
near—infrared passbands, and precision geometrical distances of Classical Cepheids in the
Milky Way and in the Magellanic Clouds were used to determine the PL relations for each
population of Cepheids. The correlation between the zero points of the resulting relations
and the mean metallicity of a given population of Cepheids led to the conclusion, that
metal rich Cepheids are intrinsically brighter than metal poor ones. The difference in
K, photometric passband is 0,221+0,053 mag when stars differ by 1 dex in metallicity.
Accurate period—luminosity—metallicity relations calibrated in the dissertation, can be
used to determine distances to nearby galaxies with the precision of 1%.

Type II Cepheids are old population radially pulsating stars and they can serve as
independent distance indicators to check systematic errors existing in other methods. In
the dissertation two methods of measuring distances with these stars are discussed. The
first method is the PL relation. New photometry of 21 nearby Type II Cepheids in the
near—infrared J, H and K, passbands, and accurate parallaxes of these stars from Gaia
space mission, allowed for the first precise calibration of PL relations for this class of stars
in the solar neighbourhood. The accuracy of the zero point of PL is at the level of 4% and
is limited by the uncertainty of the zero point of Gaia parallaxes. The archival photometry
of Type II Cepheids in the LMC was used to determine the distance to this galaxy. The
resulting distance modulus amounts to 18,5114+0,027 (statistical)40,036 (systematic) mag
and is in a good agreement with the most accurate value obtained from eclipsing binaries
(Pietrzynski i in., 2019).

The second method of measuring distances with pulsating stars is the Baade—Wesselink
technique. Using this method the distance is measured by comparing variations of the ap-
parent angular diameter and physical diameter of the star. In the approach used in the
dissertation, the angular size of the stars is inferred from the surface brightness—color
relation. Variations of the physical diameter can be calculated from the radial velocity
curve if the value of the so called projection factor is known. This parameter transforms
the observed radial velocity into the velocity of the moving surface of the star. In the
third project described in the dissertation, projection factors of two short period Type II
Cepheids are determined based on new photometric and spectroscopic data and Gaia pa-
rallaxes. The obtained values are 1,40840,067+0,059 i 1,43440,061£0,059, so they agree
within 2%. An important byproduct of the Baade—Wesselink analysis are mean radii
of stars. The obtained radii are compared to the values predicted by the period—radius
relations of Type IT Cepheids available in the literature.
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1 Wstep

Zmajomo$¢ odlegtosci do obserwowanych ciat niebieskich jest kluczem do poznania ich
natury, a jednoczesnie wyznaczanie odlegtoéci nalezy do najtrudniejszych zagadnien w
astronomii. Pierwsze pomiary odlegtoéci do gwiazd staly sie¢ mozliwe dopiero w potowie
XIX wieku, gdy postep naukowy i technologiczny umozliwil tworzenie precyzyjnych in-
strumentéw pomiarowych. Pomiary kosmicznych odlegtosci miaty silny wpltyw nie tylko
na astronomie, ale réwniez na ogdlny swiatopoglad. Pierwsze wyznaczenia odlegtosci do
gwiazd ostatecznie obality przekonanie o wyjatkowosci Stonca i jego uktadu planetar-
nego we Wszechswiecie. Okazalo si¢, ze Stonce jest przecietna gwiazda, jedna z setek
miliardow w Drodze Mlecznej. Odkrycie na poczatku XX wieku zaleznosci okres—jasnosé
(ang. Period — Luminosity Relation, PL) dla cefeid klasycznych (Leavitt & Pickering,
1912), obecnie coraz powszechniej nazywanej od nazwiska odkrywezyni prawem Leavitt,
otworzyto droge do pomiaréow odlegtosci do najdalszych zakatkow obserwowalnego Ko-
smosu. Mglawice spiralne, jak wczesniej nazywano galaktyki spiralne, okazaly sie by¢
odrebnymi od Drogi Mlecznej ,wyspami”, w ktorych znajdujg sie setki miliardow gwiazd,
a Wszechs$wiat tak olbrzymi, ze potrzeba wiele miliardéw lat, aby $wiatto od najodleglej-
szych obiektow mogto dotrze¢ do Ziemi.

Jednym z najwazniejszych dokonan w astronomii w XX wieku, Scisle zwigzanym z
pomiarami odlegtosci, byto odkrycie przez Edwina Hubble’a (Hubble, 1929) rozszerzania
sie Wszech$wiata. Rysunek 1.1 przedstawia oryginalny diagram z pracy Hubble (1929) z
zalezno$cig pomiedzy odlegtosciami i predkosciami radialnymi 22 galaktyk. Rozszerzanie
sie Wszechswiata powoduje zwiekszenie dltugosci fal elektromagnetycznych docierajacych
od galaktyk, co nazywane jest ,przesunieciem ku czerwieni”. Swiatto od odleglejszych
galaktyk potrzebuje wiecej czasu na dotarcie do obserwatora, zatem ulega wickszemu
przesunieciu ku czerwieni i mierzona predkos$é radialna (tzw. predkosé ucieczki) galaktyki
w zwiazku z tym jest wieksza niz galaktyk potozonych blizej. Efekt ten zostal przewidziany
wezesniej przez Georges’a Lemaitre’a (Lemaitre, 1927) i obserwowana zaleznosé pomiedzy
predkoscia ucieczki V. oraz odlegtoscia d:

nosi nazwe prawa Hubble’a—Lemaitre’a. Statg proporcjonalnosci w tej zaleznosci jest sta-
ta Hubble’a (Hy) i okresla ona obecne tempo ekspansji Wszech$wiata, jego rozmiar oraz
wiek. Pierwsze wyznaczenia wartosci statej Hubble’a byly rzedu 500km/s/Mpc, jednak
wspolczesne oszacowanie wynosi okoto 70km/s/Mpc (Di Valentino i in., 2021). Na podsta-
wie obserwacji odlegtych supernowych, Riess i in. (1998) stwierdzili dodatkowo, ze tempo
ekspansji Wszechswiata rosnie, co ttumaczone jest obecnoscia tzw. ciemnej energii, sta-
nowiacej ponad 70% energii we Wszechswiecie (Bahcall i in., 1999).

Klasyczna, bezposrednia metoda wyznaczenia H, opiera si¢ o tzw. drabing odlegto-
Sci. Stata Hubble’a jest w tym podejéciu wyznaczana na podstawie pomiaréow odlegtosci
do galaktyk o znaczej predkosci ucieczki (przesunieciu ku czerwieni) za pomoca superno-
wych typu Ia obserwowanych w tych galaktykach. Do wyznaczenia odlegtosci za pomoca
supernowych, konieczna jest znajomogé ich jasnoéci absolutnej '. Jasno$é ta moze byé
wyznaczona z obserwacji supernowych w pobliskich galaktykach, do ktorych odlegtosci
zmierzone zostaty za pomoca innych metod. Podstawowa metoda wynaczania odlegtosci

ljasnoéé absolutna jest to jasnoéé jaka miataby gwiazda (lub inne cialo niebieskie) obserwowane z
odleglosci 10 parsekdw
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Rysunek 1.1: Zalezno$¢ pomiedzy odlegtoscia galaktyki a jej obserwowana predkoscia ra-
idalng (Hubble, 1929).

do takich galaktyk jest zaleznos¢ PL cefeid klasycznych, ktora musi by¢ z kolei wykalibro-
wana poprzez geometryczne pomiary odlegtosci pobliskich cefeid. Najdoktadniejsze obec-
nie wyznaczenie Hjy na podstawie tak zbudowanej drabiny odlegtosci wynosi 73,0441,04
km/s/Mpc (Riess i in., 2021a) i wigkszo$¢é wyznaczen z zastosowaniem réznych metod
w budowaniu szczebli drabiny jest zgodna z ta wartoscia (Di Valentino i in., 2021). Al-
ternatywne, niezalezne metody bezposredniego wyznaczenia statej Hubble’a, takie jak
opd6znienia czasowe zmiennosci poszczegdlnych obrazéw soczewkowanych grawitacyjnie
kwazaréw (Wong i in., 2020), badZ pomiary odleglosci do galaktyk poprzez obserwacje
fal grawitacyjnych powstajacych podczas koalescencji gwiazd neutronowych lub czarnych
dziur (Mukherjee i in., 2021), daja réwniez wyniki zgodne z otrzymanym z drabiny odle-
gtosci, jednak ich niepewnosci sg obecnie znacznie wigksze.

Stata Hubble’a moze zosta¢ réwniez wyznaczona z obserwacji najstarszych obserwo-
wanych sygnatéw, bedacych pozostatoscia po wezesnych etapach ewolucji Wszechswiata,
czyli mikrofalowego promieniowania tta (ang. cosmic microwave background, CMB). Do
oszacowania statej Hubble’a z obserwacji CMB konieczne jest zatozenie modelu kosmo-
logicznego, ktorego przewidywania moga by¢ poréwnane z obserwowanymi fluktuacjami
CMB. Wyznaczenie stalej Hubble’a bezposrednio z obserwacji skal katowych fluktuacji
mikrofalowego promieniowania tta z misji Planck, przy zatlozeniu powszechnie przyjete-
go modelu Wszech$wiata ze stala kosmologiczng oraz chtodna ciemna materig (model
ACDM), daje warto$¢ statej Hubble’a 67,2+1,2 km/s/Mpc (Planck Collaboration i in.,
2020). Podobny wynik otrzymany zostal z rozmiaréw tzw. barionowych oscylacji akustycz-
nych (ang. baryon acoustic oscillations, BAO), czyli fal tworzacych si¢ wokot obszarow
o wiekszej gestosci przed epoka rekombinacji, ktorych pozostatosci widoczne sa w obec-
nym rozkladzie galaktyk (Alam i in., 2017; Abbott i in., 2018), przy czym w podejsciu
tym réwniez zaktadany jest model kosmologiczny ACDM. Rézne kombinacje metod opar-
tych o CMB i BAO daja wyniki zgodne z wynikami misji Planck (Di Valentino i in., 2021).

Réznica pomiedzy najdoktadniejszymi wyznaczeniami parametru Hy z wykorzysta-
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niem drabiny odlegtosci oraz na podstawie obserwacji wczesnego Wszech$wiata wymnosi
okoto 6 km/s/Mpc, co znacznie przekracza formalne niepewnosci kazdej z metod. Niezgod-
no$c¢ ta jest obecnie jednym z gtéwnych probleméw w astrofizyce. Przyczyng rozbieznosci
wynikéw moga by¢ bledy systematyczne popetnione przy pomiarach odlegtosci za pomo-
ca cefeid badz supernowych oraz w pomiarach CMB i nieuwzglednione w oszacowanej
niepewnosci wyznaczenia Hy. Jezeli jednak pomiary odlegtosci i CMB sa poprawne, ko-
nieczna bedzie rewizja powszechnie przyjetego modelu ACDM (Di Valentino i in., 2021).
Jednym z krokéow do rozwiazania tego problemu jest zatem wykrycie i wyeliminowanie
ewentualnych btedéw systematycznych, ktére obcigzajg pomiary odlegtosci za pomoca
cefeid klasyczncyh i supernowych Ia.

Istotnym zrédtem niepewnosci przy pomiarach odlegtosci z wykorzystaniem cefeid
klasycznych jest wptyw zawartosci pierwiastkéw ciezszych od helu (tzw. metali) na ich
jasnosci absolutne. Niepewnos¢ ta stanowi nawet okoto 20% calkowitej niepewnosci po-
miaru statej Hubble’a (Riess i in., 2021b). Badania tego efektu prowadzone byty zaréwno
od strony teoretycznej, jak tez empirycznej. Wiekszo$¢ wynikéw uzysanych z modeli teo-
retycznych wskazuje, ze cefeidy o wiekszej metalicznosci majg mniejsza jasnosé absolutng
niz cefeidy ubozsze w metale z takim samym okresem pulsacji (Bono i in., 1999; Marconi
iin., 2005). Wiekszo$¢ wyznaczen empirycznych daje natomiast efekt przeciwny, zwlasz-
cza w pasmach podczerwonych (Kennicutt i in., 1998; Storm i in., 2011; Gieren i in., 2018),
cho¢ cze$¢ wyznaczen daje rowniez efekt zerowy (Groenewegen, 2013), badz zblizony do
wynikéw otrzymanych na drodze toretycznej (Romaniello i in., 2008). Wyznaczenie tego
efektu ne drodze empirycznej moze by¢ przeprowadzone, gdy znane sg precyzyjne odleglo-
sci do cefeid o roznej zawarto$ci metali. Pomiary geometrycznych odlegtosci do pobliskich
gwiazd, wykonywane obecnie z duza doktadnoscia w ramach misji kosmicznej Gaia (Gaia
Collaboration i in., 2016), jak réwniez wyznaczenia odlegtosci do Wielkiego i Matego Ob-
toku Magellana (LMC i SMC) za pomoca uktadéow podwéjnych z precyzja siegajaca 1%
(Pietrzynski i in., 2019; Graczyk i in., 2020), umozliwiaja doktadne badania wskaznikéw
odlegtosci w trzech galaktykach, w ktérych panuja rézne warunki srodowiskowe, w tym
rowniez metalicznos¢. Dokladne wyznaczenie wptywu metalicznosci na jasnosci absolutne
cefeid klasycznych poprzez analize tego typu gwiazd w Drodze Mlecznej i w Oblokach
Magellana byto celem badan opisanych w rozdziale 3 niniejszej rozprawy.

Obecnosé bltedéw systematycznych obciazajacych pomiary odlegtosci moze by¢ stwier-
dzona jedynie wtedy, gdy dysponujemy kilkoma niezaleznymi i precyzyjnymi metodami
wyznaczania odlegtoéci do tych samych obiektow. Jezeli wyniki otrzymane niezaleznymi
metodami sg ze sobag zgodne, a precyzja kazdej z zastosowanych metod jest duza, moz-
na mie¢ pewnos¢, iz otrzymana odlegtos¢ jest bliska rzeczywistej. Jezeli jednak wyniki
sg rozbiezne, konieczna jest weryfikacja zastosowanych metod i usuniecie mozliwych bte-
déw systematycznych. Wymagane jest zatem poszukiwanie i kalibrowanie alternatywnych
metod wyznaczania odlegtosci, co byto motywacja do prowadzenia badan opisanych w
rozdziatach 4 i 5. Wykorzystano w nich wyznaczenia paralaks z misji kosmicznej Gaia dla
pobliskich cefeid II typu, czyli gwiazd pulsujacych nalezacych do starej populacji (tzw.
populacji IT), do wykalibrowania dwch metod wyznaczania odlegtodci za pomoca tego
typu gwiazd: zaleznosci PL oraz metody Baadego-Wesselinka (BW). W rozdziale 4 przed-
stawione jest wyznaczenie zaleznosci PL dla cefeid II typu z okolicy Stonca na podstawie
paralaks z misji Gaia oraz nowych danych fotometrycznych w bliskiej podczerwieni. W
rozdziale 5 zaprezentowane sg natomiast wyznaczenia tzw. wspotczynnika projekeji, klu-
czowego parametru w pomiarach odlegtosci za pomoca geometrycznej metody BW, dla 2
pobliskich cefeid II typu.
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Rysunek 1.2: Widok ogélny obserwatorium Cerro Armazones (OCA). Autor: M. Katu-
szynski

Przedstawione w niniejszej rozprawie badania prowadzone byty w ramach projektu
Araucaria (Pietrzynski i in., 2002; Gieren i in., 2005a), ktérego gtéwnym celem jest kali-
bracja kosmicznej skali odlegtosci, a co z tym idzie, réwniez statej Hubble’a, z doktadnoscia
siegajaca 1%. Pierwszym krokiem do tego celu jest minimalizacja bledéw systematycz-
nych obciazajacych pierwotne wskazniki odleglosci, dlatego badania projektu skupione sg
na pobliskich galaktykach Grupy Lokalnej. Do tej pory w ramach projektu Araucaria
opublikowane zostato blisko 60 wyznaczen odlegtosci do okoto 20 pobliskich galaktyk,
w tym wyznaczenia odlegtosci do LMC i SMC, galaktyk kluczowych w kosmicznej skali
odlegtosci, z doktadnoscia odpowiednio 1% 1 2% (Pietrzyniski i in., 2019; Graczyk i in.,
2020). W badaniach wykorzystywane sa obserwacje fotometryczne, spektroskopowe i in-
terferometryczne, wykonywane za pomocg najwyzszej klasy instrumentéw naziemnych, a
takze teleskopow kosmicznych, w zakresie fal optycznych oraz podczerwonych. Kluczowe
w badaniach zaprezentowanych w rozdziatach 4 oraz 5 sa obserwacje wykonane za pomo-
ca dwoch instrumentéw znajdujacych sie w Obserwatorium Cerro Armazones (OCA) w
Chile (Ramolla i in., 2016), ktére od 2018 roku jest dedykowane dla projektu Araucaria.
Pierwszym z instrumentéw jest kamera podczerwona IRIS (Hodapp i in., 2010), zamonto-
wana na teleskopie o aperturze wynoszacej 0,8 m. Teleskop ten jest obecnie unikatowym
w skali $wiatowe]j instrumentem pozwalajacym na obserwacje jasnych gwiazd w zakresie
bliskiej podczerwieni. Drugim instrumentem jest kamera optyczna VYSOS16 (Ramolla
i in., 2013), zamontowana na teleskopie o $rednicy zwierciadta gtéwnego 0,4m. Dostep
do czasu obserwacyjnego na tych dwoch teleskopach pozwala na wykonanie szeregéw cza-
sowych obserwacji fotometrycznych, ktére w potaczeniu z paralaksami wyznaczonymi w
ramach misji Gaia, pozwolg na kalibracje wielu metod pomiaréw odlegtosci z wysoka
doktadnoscia. Rysunek 1.2 przedstawia widok ogélny OCA, natomiast rysunki 1.3 i 1.4
fotografie teleskopéw IRIS i VYSOSI16.

W rozdziale 2 rozprawy przedstawione zostaly podstawy wyznaczania odlegtosci we
Wszechswiecie, wprowadzenie do metod bedacych przedmiotem niniejszej rozprawy oraz
opis kilku innych metod, uzywanych do budowania drabiny odlegtosci. Rozdzial 3 przed-
stawia badania nad wpltywem metaliczno$ci na jasnosci absolutne cefeid klasycznych. Roz-
dzialy 4 oraz 5 dotycza kalibracji zaleznosci PL oraz metody BW dla cefeid II typu.
Podsumowanie i wnioski z badan zamieszczone zostaly w rozdziale 6.
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Rysunek 1.3: Teleskop 0,8m z kamerg podczerwong IRIS. Autor: M. Ramolla

Rysunek 1.4: Teleskop VYSOS16. Autor: M. Ramolla
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2 Kosmiczna drabina odleglosci

Odlegtosci gwiazd i galaktyk wyrazane sa w latach $wietlnych (ly, 1ly=9,46x10'2km) lub
w parsekach (pec, 1pc=3,26ly). Najblizsze gwiazdy (uktad wielokrotny o Cen) odlegte sa
o okoto 4,4 ly. Dystans do LMC, jednej z najblizszych galaktyk, wynosi okoto 1,6x10°ly,
natomiast najodleglejsze obserwowane galaktyki znajduja sie w odlegto$ci okoto 1,3x 100
ly. Duza rozpigto$¢ skali odleglosci sprawia, ze w praktyce niemozliwe jest zastosowanie
jednej metody wyznaczania odlegtosci do wszystkich obserwowanych gwiazd czy galaktyk,
dlatego budowana jest tzw. drabina odlegtosci. Drabina ta jest sekwencja metod, pozwala-
jacych wykonywac¢ pomiary do coraz odleglejszych obiektéw, lecz posiadajacych wspolny
zakres, co pozwala na kalibracje kolejnej metody na podstawie wyznaczen odlegtosci na
poprzednim szczeblu drabiny. Wybrane metody, wykorzystywane przy budowaniu drabi-
ny odlegtosci, przedstawione zostaly na rysunku 2.1.

I I
Droga Mleczna Grupa Lokalna _

Relacje Tully-Fisher i Faber-Jackson
Supernowe typu Ia
Gwiazdy weglowe
Wierzchotek gatezi czerwonych olbrzyméw
Cefeidy klasyczne (PL)
Cefeidy klasyczne (BW)
RR Lyrae, Cefeidy II Typu (PL)
RR Lyrae, Cefeidy II Typu (BW)
Ukitady podwdjne zacmieniowe

Paralaksa (misja Gaia)

l | | | | l | | |
10 107 10° 104 10° 10° 107 108 10°
Odlegtos¢ [pc]

Rysunek 2.1: Wybrane metody stosowane do budowania drabiny odlegtosci wraz z zakre-
sem ich stosowalnosci.

2.1 Geometryczne pomiary odlegtosci

Najnizszym szczeblem drabiny odleglosci sg metody geometryczne, czyli wykorzystuja-
ce zalezno$¢ pomiedzy rozmiarem liniowym gwiazdy (lub, jak w przypadku paralaksy,
przemieszczenia) R, jej widomym rozmiarem katowym 6, oraz odlegloscia d:

tgd ~ 0 = 5 (2.1)

Przyblizenie tgf ~ 6 moze by¢ zastosowane dla matych katéw. Metodami umozliwiaja-
cymi geometryczny pomiar odlegtosci sg np. paralaksa roczna pobliskich gwiazd, uktady
podwdjne za¢mieniowe i metoda Baadego-Wesselinka dla gwiazd pulsujacych.
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2.1.1 Paralaksa

Pierwsze wyznaczenia odlegtosci do gwiazd wykonane zostaly z wykorzystaniem zjawi-
ska paralaksy. Pobliska gwiazda obserwowana z dwdch réznych kierunkéw zmienia nieco
swoje polozenie na tle odleglejszych gwiazd. Schemat powstawania tego zjawiska przed-
stawiony zostal na rysunku 2.2. Katowa zmiana polozenia gwiazdy na niebie (w) nosi
nazwe paralaksy i z prostej geometrii (wzér 2.1) pozwala wyznaczy¢ odlegtosé do gwiaz-
dy, jezeli znana jest odlegtos¢ pomiedzy potozeniami obserwatoréw. Dla hipotetycznej
gwiazdy oddalonej o 1 pc, kat paralaksy wynosi 1”7 jezeli odlegtos¢ pomiedzy obserwato-
rami rowna jest 1AU%. W praktyce, aby mozliwe byto mierzenie odlegtosci do gwiazd za
pomoca paralaksy, dystans pomiedzy potozeniami obserwatoréw powinien by¢ porowny-
walny z rozmiarem orbity Ziemi. Obserwacje gwiazdy nie musza by¢ wykonane w tej samej
chwili czasu, dlatego wykorzystywany jest ruch Ziemi wokét Stonca, a pozycja gwiazdy
mierzona jest w roéznych potozeniach Ziemii na orbicie. Paralaksa taka nosi nazwe para-
laksy heliocentrycznej lub paralaksy rocznej. Pierwsze wyznaczenia paralaks najblizszych
gwiazd zostaly wykonane w pierwszej potowie XIX wieku przez Otto Wilhelma von Struve
(1819—1905), Friedricha Wilhelma Bessela (1784—1846, jako pierwszy zastosowal do tego
celu heliometr) oraz Thomasa Hendersona (1798—1844). Na poczatku XX wieku, dzieki
zastosowaniu fotografii w obserwacjach astronomicznych, znane byty paralaksy okoto 350
gwiazd (Kapteyn & Weersma, 1910). Pod koniec XX wieku, najwiekszy katalog para-
laks (Yale Trigonometric Parallazes van Altena i in., 1995) zawieral pomiary dla okoto
8000 gwiazd z przecietng doktadnoscia 10 mas (milisekund katowych). Ruchy mas powie-
trza atmosfery ziemskiej sprawiaja, ze otrzymywane obrazy gwiazd staja sie rozmyte co
utrudnia precyzyjne pomiary astrometryczne, konieczne do wyznaczania paralaks. Szybko
zatem zostaly wyczerpane mozliwosci wyznaczania paralaks poprzez naziemne obserwacje.

T
. ) 1AU
X
%
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T ” N &TZ
*—x T1 To 2:T1+18Od
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Rysunek 2.2: Schemat wyjasniajacy zjawisko paralaksy. Zmiana potozenia obserwatora
(punkty T3 i T3) poruszajacego sie po orbicie orbicie wokét Stonca, powoduje zmiane
pozycji pobliskich gwiazd na tle gwiazd odlegtych. Kat paralaksy w zalezy od odlegtosci
gwiazdy d. W prostokatnej ramce przedstawiona jest zmiana potozenia gwiazd na niebie.

Najskuteczniejszym sposobem na pozbycie sie negatywnego wplywu atmosfery na ob-
serwacje, jest wyniesienie teleskopu w przestrzen kosmiczng. Pierwsza misja kosmiczna,

2jednostka astronomiczna, 1AU~1,5x10% km
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ktorej gtéwnym celem byty pomiary paralaks gwiazd, byta misja Europejskiej Agencji Ko-
smicznej (ESA) Hipparcos (Perryman, 1989). Wyniesiony na orbite w 1989 roku, teleskop
Hipparcos przez 3 lata wykonywal pomiary pozycji gwiazd. Dodatkowym utrudnieniem
W precyzyjnym wyznaczeniu paralaks jest wybor gwiazd referencyjnych, gdyz w danym
polu wszystkie gwiazdy przesuwajg sie w takim samym kierunku, a kat przesuniecia za-
lezy tylko od odlegtosci gwiazdy. Hipparcos wyposazony zostal w gltowne zwierciadlo o
aperturze 0,29m, oraz specjalny zestaw dwoch zwierciadet, pozwalajacych na jednocze-
sng obserwacje dwoch pol odleglych od siebie o 58°, z ktérych obraz kierowany byt na
jeden detektor. Gwiazdy w takich dwoch polach wykonujg ruch paralaktyczny w réznych
kierunkach, co utatwia wyznaczenie referencyjnych pozycji gwiazd. Precyzja wyznaczen
praralaks Hipparcosa wynosita 1 mas, co przektada sie na wzgledny btad wyznaczonych
paralaks rzedu 10% dla okoto 20000 gwiazd, oraz 20% dla kolejnych 50000 gwiazd. Ze
wzgledu na niewielki rozmiar zwierciadta gtéwnego, zasieg teleskopu ograniczony byt do
jasnosci wizualnej 13 mag.

Pomiary paralaks wykonywane byty réwniez za pomocg kosmicznego teleskopu Hub-
ble’a. Jednym z instrumentéw uzytych do pomiaréw astrometrycznych byt interferometr
Fine Guidance Sensor, a doktadno$¢ wyznaczenia paralaks pobliskich cefeid byta na po-
ziomie 8% (Benedict i in., 2007). Paralaksy wyznaczane byly rowniez za pomoca Wide
Field Camera 3 w trybie obserwacji zwanym skanowaniem, polegajacym na przesuwaniu
teleskopu w trakcie obserwacji (Riess i in., 2018). Taki sposob prowadzenia obserwacji
pozwalal na precyzyjne pomiary wzglednych potozen gwiazd na podstawie powstajacych
na obrazach sladéw, oraz umozliwial obserwacje jasnych gwiazd. Doktadnosé pomiardw
paralaks tym sposobem wynosita okoto 10%.

Misja kosmiczna Gaia Nastepca teleskopu Hipparcos jest teleskop kosmiczny Gaia
(lewy panel rysunku 2.3, Gaia Collaboration i in., 2016). Umieszczony on zostal w punk-
cie libracyjnym L2 uktadu Ziemia—Stonce—Ksiezyc w roku 2013 i od tego czasu wykonuje
pomiary pozycji gwiazd o jasno$ci wizualnej wickszej niz 20 mag z doktadnoscia siega-
jaca 0,024 mas, co z kolei umozliwia doktadne pomiary ich paralaks i ruchow wtasnych.
Dodatkowo wykonywana jest fotometria w pasmach optycznych G, Gpp oraz Ggp, oraz
widma Sredniej rozdzielcznosci (Ra11000), co pozwoli na stworzenie doktadnej mapy oko-
to dwoch miliardow gwiazd w Drodze Mlecznej. Misja planowana byta poczatkowo na 5
lat, jednak zostala przedtuzona o co najmniej kolejne 3 lata ®.

Prawy panel rysunku 2.3 przedstawia system optyczny teleskopu. Gaia posiada dwa
zwierciadta gtéwne (M1, M2) o wymiarach 1,45mx0,5m. Pozwalaja one na jednocze-
sne obserwacje pol odleglych od siebie o 106,5°. Obraz ze zwierciadet kierowany jest do
wspolnego ogniska, w ktorym znajduje si¢ 106 matryc CCD. Schemat zestawu detektorow
umieszczonych w ognisku teleskopu zaprezentowany jest na rysunku 2.4. Teleskop wyko-
nuje ciggly ruch obrotowy wokoét osi prostopadtej do ptaszezyzny wyznaczonej przez torus
(T), przez co obrazy gwiazd bezustannie przesuwaja sie w plaszczyZnie ogniskowej. Taki
sposob obserwacji wymaga sczytywania danych z detektorow zsynchronizowanego z pred-
koscia przemieszczania si¢ gwiazd. Obrazy gwiazd przechodza najpierw przez detektory
kata bazowego (kolor pomaranczowy) oraz czota fali (kolor fioletowy), co pozwala na pre-
cyzyjne pomiary kata pomiedzy zwierciadtami oraz znieksztatcenia obrazu wynikajacego z
nieprawidtowego ustawienia i ogniskowania zwierciadetl, a nastepnie wprowadzenie ewen-
tualnych poprawek. Kolejny zestaw stanowig dwa rzedy matryc, ktorych zadaniem jest
detekcja pojawiajacych sie w polu widzenia gwiazd (sekcja Sky Mapper). Gléwna czesé

3Plan misji Gaia dostepny jest pod adresem https://sci.esa.int/web/gaia/
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Rysunek 2.3: Lewy panel: teleskop kosmiczny Gaia (wizja artystyczna). Prawy panel:
uktad optyczny teleskopu Gaia. Widoczne sa dwa gltowne zwierciadta M1 i M2 o wymia-
rach 1,45mx0,5m, obserwujace jednocze$nie dwa obszary nieba o separacji 106,5°. Zrodto:

https://sci.esa.int /web/gaia

detektora stanowi zestaw 62 matryc stuzacych do wykonywania astrometrii (Astrometric
Field CCDs). Dalej znajduja sie dwa zestawy matryc odpowiedzialnych za fotometrie
(Blue Photometric CCDs i Red Photometric CCDs) oraz na konicu matryce spektro-
grafu.

104.26cm

42.35cm

DD APwWooyg anjg
SEDD 19)w0j0Y g paY

Radial Velocity
Spectrometer CCDs

Sky Mapper Astrometric Field CCDs

CCDs Yl

Rysunek 2.4: Zestaw detektorow teleskopu Gaia, sktadajacy sie ze 106 matryc CCD.
Strzaltka na srodku wskazuje kierunek przesuwania sie gwiazd w trakcie obserwacji (szcze-
géty w tekscie). Zrodto: https://sci.esa.int/web/gaia

O$ obrotu teleskopu zachowuje staly kat wzgledem osi wyznaczanej przez kierunek ku
Stoncu (45°) i wykonuje wokét tejze osi ruch precesyjny z okresem 63 dni. Czestosé obser-
wacji roznych obszaréow nieba zalezy od szerokosci ekliptycznej, co widoczne jest na ry-
sunku 2.5 przedstawiajacym mape fotometryczna Drogi Mlecznej stworzona na podstawie
pierwszej wersji katalogu misji Gaia. Widoczne sa na niej struktury, bedace artefaktami
wynikajacymi z réznic w czestosci obserwacji roznych obszaréw nieba. Liczba obserwacji
przektada sie réwniez na dokladno$é¢ wyznaczonych paralaks, zatem podobne artefakty
beda obserwowane na mapie rozktadu precyzji wyznaczenia paralaks. Roznice te beda
malaty wraz ze zwiekszaniem liczby obserwacji w ciggu kolejnych lat misji. Dla kazdego
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obszaru nieba w ciggu calej misji zostanie wykonanych érednio okoto 80 pomiaréw.

Duze zwierciadla teleskopu Gaia pozwalaja na detekcje odlegtych kwazarow, ktore
postuza do stworzenia referencyjnego uktadu wspoétrzednych. Docelowa doktadnosé wy-
znaczenia paralaks przez teleskop Gaia ma wynosié ponizej 1% dla gwiazd w odlegto$ciach
mniejszych niz 1pc, ponizej 5% dla gwiazd blizszych niz 5kpc, oraz okoto 10% dla odlegto-
Sci 10kpe. Wyniki misji publikowane sa sukcesywnie w kolejnych katalogach. Najnowszy,
trzeci katalog opublikowany w 2020 roku (Early Data Release 3 Lindegren i in., 2021a)
zawiera paralaksy blisko 1,5 mld gwiazd. Dla gwiazd w odleglto$ciach do 1kpc osiggnieta
zostala dokladnos$é 1%, dla gwiazd oddalonych o 5kpc dokladno$é wynosi obecnie okoto
10%.

Rysunek 2.5: Mapa fotometryczna stworzona na podstawie pierwszej wersji katalogu misji
Gata. Widoczne sg artefakty wynikajace z réznic w czestotliwosci obserwacji poszczegdl-
nych fragmentéw nieba. Zrédto: https://sci.esa.int /web/gaia

Cho¢ zalezno$¢ pomiedzy paralaksa a odlegloscia jest prosta (réwnanie 2.1), ze wzgle-
du na blad pomiaru paralaks wyznaczone odleglosci oraz jasnosci absolutne moga byé
obciazone bledem systematycznym. Trumpler & Weaver (1953) zauwazyli, ze btad syste-
matyczny pojawia sie, gdy jako kryterium wyboru gwiazd z wyznaczonymi paralaksami
przyjeta zostanie pewna minimalna wartos¢ paralaksy (wpmin). Dla cze$ci gwiazd zmie-
rzona paralaksa w,;, jest wicksza od rzeczywistej paralaksy (tj. sa potozone dalej niz
wynikatoby to ze zmierzonej paralaksy). Z drugiej strony, czes¢ gwiazd, ktére maja rze-
czywiste paralaksy wigcksze niz przyjeta graniczna warto$¢ w,,:,, zostanie odrzucona, gdyz
ich zmierzone paralaksy beda poza tym limitem. Jesli zatozymy, ze gestos¢ gwiazd w
przestrzeni jest stala, liczba gwiazd przypadajaca na przedziat paralaksy (w,w + dw) jest
odwrotnie proporcjonalna do w*. Wynika z tego, ze wiecej jest gwiazd o rzeczywistej pa-
ralaksie mniejszej od w,,;, niz wigkszej od tego limitu. Skutkuje to niedoszacowaniem
sredniej jasnosci absolutnej badanej probki. Efekt ten jest tym wiekszy, im wieksza jest
niepewnos¢ wyznaczenia paralaksy.
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Lutz & Kelker (1973) stwierdzili jednak, ze problem ten nie dotyczy tylko pewnej gra-
nicznej paralaksy wpin, lecz istnieje on dla dowolnej obserwowanej paralaksy, tj. wiecej
gwiazd o obserwowanej paralaksie wy ma rzeczywisty paralakse mniejsza od tej wartosci.
Analizujac rozktad prawdopodobienstwa paralaksy rzeczywistej przy paralaksie obserwo-
wanej wp, wywnioskowali oni, ze blad systematyczny zalezy wytacznie od btedu wzgled-
nego wyznaczenia paralaksy (o, /w) 1 wyznaczyli poprawki jasnosci absolutnej, ktére po-
winny zosta¢ przyjete dla danej wartosci o,,/w. Przy niepewnosci paralaks wynoszacej 2%
btad jest na poziomie 0,01mag, dla 5% jest to 0,02mag, natomiast przy 10%, btad moze
siega¢ 0,1mag. Praca ta zapoczatkowata dyskusje na temat mozliwych bledéw zwiazanych
z wyznaczaniem odleglosci i jasnosci absolutnych z paralaks, zwtasza w dobie obserwacji
teleskopu Hipparcos. Dodatkowym problemem przy znacznych btedach pomiaru paralaks
jest pojawianie sie ujemnych wartosci paralaks, co uniemozliwia wyznaczenie odlegtosci.
Odrzucenie takich paralaks skutkuje jednak dodatkowym efektem systematycznym (La-
noix i in., 1999). Blad odlegtoéci badZ jasnosci absolutnej wyznaczonej z paralaksy, w
przeciwienstwie do btedu wyznaczenia samej paralaksy, nie jest dany rozktadem normal-
nym, co dodatkowo komplikuje sprawe. Mozliwe bledy systematyczne, zwigzane z niepew-
noscig wyznaczenia paralaks, nazywane sa efektem Lutza-Kelkera (LK).

W przypadku paralaks z teleskopu Hipparcos, ze wzgledu na znaczne niepewnosci po-
miaréw, istnienie tego efektu mogto mie¢ dosy¢ duze znaczenie. Wedtug wielu autoréw
wielko$¢ efektu LK w oryginalnej pracy Lutz & Kelker (1973) jest najprawdopodobniej
przeszacowana (Lanoix i in., 1999; Koen & Laney, 1998), choé rzeczywisty jego wplyw
jest trudny do zweryfikowania ze wzgledu na brak niezaleznej informacji o odlegtosciach
gwiazd. Zalozenie stalej gestosci gwiazd w przestrzeni nie jest oczywidcie spelione we
wszystkich kierunkach, zatem efekt ten nie powinien by¢ szacowany globalnie lecz osobno
dla réznych probek gwiazd. Pewne jest natomiast, ze wielko$é¢ efektu jest silnie zalezna
od wzglednej niepewnosci pomiaréw paralaks, zatem jego wpltyw na odlegtosci i jasnosci
absolutne wyznaczone z precyzyjnych pomiaréw z teleskopu Gaia powinien byé¢ w wiek-
szosci przypadkow zaniedbywalny. Minimalizacja efektu jest dodatkowo mozliwa poprzez
oszacowanie jasnosci absolutnej z tzw. funkcji jasnosci astrometrycznej (ang. Astrometric
Based Luminosity, ABL; Feast & Catchpole, 1997; Arenou & Luri, 1999), zdefiniowanej
jako:

ABL = w10%2m=2 = 10M/5 (2.2)

gdzie m jest jasnoscig widomg gwiazdy, natomiast M jej jasnoscig abolutng. Zastosowanie
ABL pozwala na wykonywanie obliczenn w przestrzeni paralaks, dzigki czemu zachowany
jest rozktad normalny btedow i nie ma koniecznosci odrzucania ujemnych paralaks.

2.1.2 Uklady podwdjne za¢mieniowe

Uktady podwdjne rowniez pozwalaja na geometryczne pomiary odleglosci (Paczynski &
Sasselov, 1997). Pobliskie uktady podwéjne, ktérych sktadniki moga by¢ rozdzielone (ukta-
dy astrometryczne) pozwalaja na precyzyjne pomiary odlegtosci z wyznaczonych rozmia-
rOw orbit.

W kalibracji kosmicznej skali odlegto$ci wazna role odgrywaja rozdzielone uktady po-
dwodjne za¢mieniowe (Guinan i in., 1996; Paczynski & Sasselov, 1997). Rozmiary fizycz-
ne gwiazd moga zosta¢ wyznaczone poprzez modelowanie uktadu na podstawie krzywej
zmian blasku oraz krzywych predkosci radialnych sktadnikéw uktadu. Modelowanie ukta-
du pozwala réwniez na oszacowanie indywidualnych wskaznikow barwy kazdej z gwiazd.
Wskaznik barwy jest $cidle zwiazany z temperaturg efektywna, ktoéra z kolei determinuje
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jasno$¢ powierzchniows gwiazdy, zdefiniowang jako:
Fy = 4,2207 — 0.1V — 0,5log 0 (2.3)

gdzie V jest jasnoscia w pasmie V', 0 rozmiarem katowym gwiazdy (Barnes i in., 1975).
Szersze omoOwnienie tej wielkosci znajduje sie w rozdziale 2.1.3. Obserwowana liniowa
zalezno$¢ pomiedzy tak zdefiniowana jasnosciag powierzchniows i wskaznikiem barwy (np.
V — K), pozwala w prosty sposéb wyznaczy¢ rozmiar katowy gwiazdy. Znajac liniowe
oraz katowe rozmiary gwiazd, z rownania 2.1 mozna wyznaczy¢ odlegtosci kazdej z nich.
Metoda ta pozwala na osiggniecie wysokiej doktanosci, zwlaszcza dla gwiazd pdznych
typow widmowych, dla ktorych zaleznosé jasnosé powierzchniowa—wskaznik barwy jest
precyzyjnie wykalibrowana (np. Di Benedetto, 2005; Pietrzynski i in., 2019). Zasieg tej
metody pozwala na wyznaczanie odlegto$ci w obrebie Drogi Mlecznej oraz pobliskich
galaktyk Grupy Lokalnej. Pietrzynski i in. (2019) oraz Graczyk i in. (2020) wykorzystali
uktady podwdjne do wyznaczenia odlegtosci do LMC i SMC z doktadnoscig odpowiednio
1% 1 2%.

2.1.3 Gwiazdy pulsujace radialnie. Metoda Baadego-Wesselinka

Gwiazdy pulsujace zmieniaja cyklicznie swoje rozmiary oraz temperature efektywna, a co
za tym idzie réwniez jasno$¢. Pulsacje moga zachodzi¢ z zachowaniem symetrii sferycznej
gwiazdy, zwane sa wtedy radialnymi, badz bez zachowania symetrii (pulsacje nieradialne).
Gwiazdy pulsujace dzielg si¢ na wiele typow, jednak do pomiaréw odleglosci stosowane sa
tylko niektore z nich. Ponizszy opis dotyczy gwiazd pulsujacych radialnie, ktére uzywane
sa jako wskazniki odleglodci, czyli przede wszystkim cefeid klasycznych (6 Cep), cefeid
anomalnych, cefeid II typu, gwiazd typu RR Lyr, 6 Sct, oraz o Cet (miry).

Pulsacje w wymienionych powyzej typach gwiazd wzbudzane sg w wyniku dziatania
mechanizméw ki v, gdzie pierwszy zwigzany jest ze wzrostem wspotczynnika nieprzezro-
czystosci (k) warstwy czesciowej jonizacji helu lub wodoru w trakcie kontrakeji gwiazdy
i spadku w trakcie ekspansji, za$ drugi wynika z mniejszej warto$ci wyktadnika adiabaty
(7) tej warstwy w stosunku do warstw sasiadujacych (Cox, 1960; Zhevakin, 1963). Na
diagramie Hertzsprunga—Russella (HR) gwiazdy, w ktérych odpowiednie strefy jonizacji
moga doprowadzi¢ do pulsacji, grupuja sie w obszarach zwanych pasami niestabilnodci.
Rysunek 2.6 przedstawia diagram HR z zaznaczonym potozeniem réznych typoéw gwiazd
pulsujacych. Obszar pomiedzy czarnymi, przerywanymi liniami nazywany jest gtownym
pasem niestabilnosci i zwigzany on jest pulsacjami wywotanymi przez warstwe czesciowej
jonizacji helu He II. W obszarze tego pasa znajduja sie cefeidy klasyczne, cefeidy II typu
oraz cefeidy anomalne, a takze gwiazdy typu RR Lyr, § Sct i v Dor. Istnienie granic
pasa niestabilnosci od strony wyzszych temperatur wynika ze zbyt ptytkiego potozenia
strefy jonizacji, aby moglta wzbudzi¢ pulsacje, natomiast od strony niskich temperatur
mechanizm nieprzezroczystosci jest nieefektywny ze wzgledu na zdominowanie transpor-
tu energii przez konwekcje (Catelan & Smith, 2015).

Pulsacje gwiazd moga zachodzi¢ w réznych modach. W modzie fundamentalnym cata
otoczka biorgca udzial w pulsacjach ekspanduje badz kurczy sie jednoczesnie. W pierw-
szym modzie wzbudzonym otoczka podzielona jest na dwie warstwy pulsujace w przeciw-
fazie. Wyzsze mody maja odpowiednio wiecej warstw, gdzie sasiednie warstwy wykonuja
pulsacje w przeciwfazie. Obserwowane sg rowniez gwiazdy, w ktorych pulsacje zachodzg
w kilku modach jednoczesnie. Pulsacje w wyzszych modach zachodza z krotszymi okre-
sami pulsacji, zatem dla gwiazd w réznych modach pulsacji istnieja rézne zaleznosci PL
(Catelan & Smith, 2015).
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Rysunek 2.6: Diagram Hertzsprunga-Russella z zaznaczonymi potozeniami gwiazd pul-
sujacych poszcezegdlnych typow. Obszar pomiedzy czarnymi przerywanymi liniami zwany
jest gléwnym pasem niestabilnosci. Zrodto: Jeffery & Saio (2016)

Cefeidy klasyczne Gwiazdy typu o Cep, czyli cefeidy klasyczne, sa gwiazdami I popu-
lacji, zatem obserwowane sa w galaktykach zawierajacych mtoda populacje gwiazd, a wiec
przede wszystkim w dyskach galaktyk spiralnych. Ze wzgledu na znaczne jasnosci absolut-
ne (do —6 mag w pasmie V'), obecnie istniejace instrumenty pozwalaja na ich obserwacje
w galaktykach odlegtych nawet o 30 Mpc, co czyni je waznymi wskaznikami odlegtosci do
galaktyk, w ktorych obserwowane byty wybuchy supernowych Ia. Liczna populacja cefeid
w Drodze Mlecznej oraz w Obtokach Magellana pozwala na doktadne badanie tych gwiazd
oraz precyzyjna kalibracje zaleznosci okres—jasnosé (Bhardwaj, 2020).

Masy cefeid klasycznych zawierajg sie w przedziale od 2Ms do okoto 10Mg, a ich
wiek szacowany jest na od ~107 do ~10® lat (Catelan & Smith, 2015). Cefeidy wchodza w
pas niestabilnosci pierwszy raz w trakcie przechodzenia w stadium czerwonego olbrzyma
(gdzie zachodzi synteza wodoru w otoczce gwiazdy), lecz ze wzgledu na szybki przebieg
tylko nieliczne gwiazdy sa obserwowane na tym etapie ewolucji (tzw. przerwa Hertzsprun-
ga na diagramie HR). Kolejne przejscie przez pas niestabilnosci nastepuje w trakcie tzw.
niebieskiej petli w trakcie syntezy helu w jadrze gwiazdy. Jako gwiazdy mtodej populaciji,
cefeidy klasyczne sa stosunkowo bogate w metale (-1< [Fe/H| <0,5 dex). Obserwowane
okresy pulsacji cefeid klasycznych w modzie fundamentalnym wynoszg od okoto 1 dnia
do 130 dni. Do$¢ znaczna cze$¢ cefeid klasycznych moze naleze¢ do uktadéw podwdjnych
(Szabados, 2003; Karczmarek i in., 2020; Kervella i in., 2019; Pilecki i in., 2021) oraz
posiadaé pytowe otoczki (Kervella i in., 2009), co moze by¢ Zrédtem bledéw systematycz-
nych przy pomiarach odlegtosci za pomoca tego typu gwiazd.
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Rysunek 2.7 przedstawia typowe krzywe blasku cefeid klasycznych pulsujacych w mo-
dzie fundamentalnym oraz w pierwszym i drugim modzie wzbudzonym, dla réznych okre-
sow pulsacji. Krzywe blasku cefeid o zblizonym okresie pulsacji tylko nieznacznie réznig
sie¢ ksztaltem. Obserowane zmiany okreséw pulsacji cefeid moga by¢ wyjasnione prze-
mieszczaniem sie gwiazd przez pas niestabilnosci w wyniku ewolucji (Pietrukowicz, 2002;
Fadeyev, 2013). Charakterystyczna cecha krzywych blasku cefeid pulsujacych w modzie
fundamentalnym jest tzw. progresja Hertzsprunga (ang. Hertzsprung progression), be-
daca dodatkowym wzrostem i spadkiem jasnosci gwiazd, obecnym w krzywych blasku
cefeid o okresach pomiedzy 7—17 dni. Faza wystepowania progresji skorelowana jest z
okresem pulsacji cefeid, a jej obecnos$¢ ttumaczona jest odbiciem fali akustycznej, powsta-
jacej w trakcie kontrakcji gwiazdy, od jej wewnetrznych warstw.
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Rysunek 2.7: Przyktadowe krzywe zmian blasku cefeid klasycznych w pasmie I z Wielkiego
Obtoku Magellana. Wartosci z prawej strony sa okresami pulsacji (w dniach) odpowiada-
jacymi poszczegdlnym krzywym. Zrodto: Soszynski i in. (2008a).

Cefeidy II typu Cefeidy II typu, ze wzgledu na przynaleznos¢ do starej populacji
gwiazd, obserwowane sg w starym dysku i zgrubieniu centralnym Drogi Mlecznej, halo
oraz gromadach kulistych (Bhardwaj, 2020). Poza Droga Mleczna do$é¢ duza liczba tego
typu gwiazd zostata odkryta w Oblokach Magellana (Soszynski i in., 2017a, , okoto 300
gwiazd) oraz w kilku galaktykach Grupy Lokalnej (Majaess i in., 2009). Przed odkryciem
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istnienia populacji I i populacji IT gwiazd (Baade, 1944, 1958), w pomiarach odlegtosci nie
dokonywano rozroznienia na cefeidy klasyczne i II typu, co skutkowalo niedoszacowaniem
odlegtosci do galaktyk, gdyz cefeidy II typu sg o okoto 2 wielkosci gwiazdowe ciemniejsze
od cefeid klasycznych o podobnych okresach pulsacji.

Cefeidy II typu podzielone zostaly na 3 gltéowne podtypy, a kryterium przyjetym w
tym podziale jest okres pulsacji (Gingold, 1985). Wynika to z faktu, ze na diagramie
okres—jasno$¢ dla cefeid II typu obserwowane sg trzy do$¢ dobrze rozdzielone grupy
gwiazd. Gwiazdy o okresach pulsacji ponizej okoto 4 dni nazywane sg gwiazdami typu
BL Her. Gwiazdy o okresach pulsacji w przedziale od okoto 4 do 20 dni przynaleza do
typu W Vir, natomiast te o okresach dtuzszych niz 20 dni zwane sa gwiazdami typu RV
Tau. Podzial ten nie jest jednak wyrazny i w réznych $srodowiskach moze sie nieco réznic.
Soszynski i in. (2008b) wyodrebnili sposréd gwiazd typu W Vir podgrupe zwana oso-
bliwymi gwiazdami W Vir (ang. peculiar W Vir, pW Vir). Gwiazdy pW Vir sa zwykle
bardziej niebieskie oraz jasniejsze niz zwykte gwiazdy W Vir.

Ewolucja cefeid II typu nie zostata do tej pory szczegdétowo wyjasniona. Modele pulsa-
cyjne daja oszacowanie masy tych gwiazd rzedu 0,5-0,6 M (Bono i in., 1997). Analizujac
dwie cefeidy II typu w uktadach podwojnych z LMC, Pilecki i in. (2017, 2018) wyznaczyli
masy dynamiczne tych gwiazd, otrzymujac 0,6440,02 oraz 1,514+0,09 M. Obie gwiazdy
sklasyfikowane zostaty jako pW Vir i najprawdopodobniej wszystkie gwiazdy tego typu sa
w uktadach podwdjnych (Soszynski i in., 2017a). Krotkookresowe gwiazdy typu BL Her
przechodza przez gtéwny pas niestabilno$ci najprawdopodobniej migrujac z niebieskiej
czesci gatezi horyzontalnej w strone galezi asymptotycznej. Gwiazdy W Vir wchodzg w
pas niestabilno$ci w wyniku btyskéw w helowej otoczce jadra podczas pobytu na galezi
asymptotycznej przed przejsciem w stadium mgtawicy planetarnej. Dtugookresowe gwiaz-
dy RV Tau przechodza przez pas niestabilno$ci po opuszczeniu galezi asymptotyczne;j.
Metalicznodci cefeid II typu powinny by¢ zblizone do pozostalych gwiazd starej populacji,
jednak bezposrednie wyznaczenia metalicznosci dla tych gwiazd w literaturze sg nielicz-
ne. Metalicznosci kilku pobliskich cefeid II typu zostaly zmierzone na podstawie widm
wysokiej rozdzielcznosei w pracy Maas i in. (2007) i poza kilkoma wyjatkami mieszcza sie
w przedziale —2,5< [Fe/H] <0 dex.

Krzywe blasku cefeid II typu nie sg tak regularne jak w przypadku cefeid klasycznych.
Przyktadowe krzywe w pasmie I dla cefeid II typu w LMC, pochodzace z przegladu OGLE;,
zaprezentowane sg na rysunku 2.8. Znaczna cz¢s¢ krzywych blasku wykazuje zmiany okre-
su oraz amplitudy (Rabidoux i in., 2010; Neilson i in., 2016), zwtaszcza w przypadku
gwiazd W Vir oraz RV Tau. Spowodowane jest to kilkoma efektami, jak przemieszczanie
sie wzdtuz pasa niestabilnosci w wyniku ewolucji (Neilson i in., 2016), podwdjnosé oraz
podwojenie okresu (Moskalik & Buchler, 1990; Smolec, 2016; Plachy i in., 2017). Znako-
mita wiekszo$¢ znanych cefeid I typu pulsuje w modzie podstawowym (Soszynski i in.,
2019).

Metoda Baadego—Wesselinka Pierwszym sposobem wyzaczania odlegtosci do gwiazd
pulsujacych radialnie jest geometryczna metoda Baadego—Wesselinka (BW, czasem zwa-
na réwniez metoda Baadego—Beckera—Wesselinka). Na podstawie wczesniejszych prac
Baade (1926) oraz Becker & Strohmeier (1940), Adriaan Wesselink (Wesselink, 1947) za-
proponowal metode wyznaczenia promienia gwiazdy pulsujacej radialnie (ktora byta row-
niez potwierdzeniem hipotezy o pulsacjach jako przyczynie zmiennosci cefeid) poprzez ob-
serwacje fotometryczne w dwoéch pasmach oraz pomiar zmian predkosci radialnej. Gwiazda
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Rysunek 2.8: Przyktadowe krzywe blasku cefeid II typu w pasmie I z Wielkiego Obtoku
Magellana. Wartosci z prawej strony sa okresami pulsacji (w dniach) odpowiadajacymi
poszczegdlnym krzywym. Zrodio: Soszynski i in. (2008b).

pulsujaca, w wyniku zmiany rozmiaréw i temperatury efektywnej, okresowo zmienia ja-
snos¢ oraz wskaznik barwy. Ruch atmosfery gwiazdy jest rowniez widoczny w jej widmie:
atmosfera cyklicznie przybliza sie do obserwatora i oddala, co skutkuje cyklicznym ruchem
linii absorpcyjnych w widmie gwiazdy w wyniku efektu Dopplera. Przyktadowe krzywe
blasku oraz predkosci radialnej gwiazdy pulsujacej (cefeidy klasycznej) przedstawione zo-
staty na rysunku 2.9.

Pomiar predkosci radialnej V, w czasie pulsacji, daje informacje o fizycznej zmianie
promienia gwiazdy:

AR(t) = / (Vi) = V2)dt (2.4)

gdzie p jest tzw. wspotezynnikiem projekcji (ang. projection factor), V, predkoscig ra-
dialng gwiazdy, natomiast V, jest $rednig predkoscig radialng. Obecno$¢ wspotczynnika
p w tym réwnaniu wynika z faktu, ze obserwowana predko$¢ radialna nie jest rzeczywista
predkoscia pulsujacej powierzchni gwiazdy, lecz superpozycja rzutow predkosci kazdego
widocznego dla obserwatora elementu powierzchni gwiazdy na kierunek widzenia, co zosta-
to schematycznie zaprezentowane na rysunku 2.10. Zielone wektory odpowiadaja rzeczy-
wistej predkosci poruszajacej sie powierzchni, natomiast wektory czerwone odpowiadaja
mierzonym predkosciom z danego elementu powierzchni. Ten efekt geometryczny nie jest
jednak jedynym czynnikiem determinujacym wartos¢ wspotczynnika projekeji, gdyz pro-
mieniowanie docierajace z obszarow potozonych blizej srodka tarczy gwiazdy, pochodzi
z warstw potozonych na wiekszych glebokosciach (o wyzszej temperaturze) niz z obsza-
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réw potozonych blisko krawedzi, co nazywane jest pociemnieniem brzegowym (ang. limb
darkening). Warto$ci wspoétezynnika p otrzymane na drodze teoretycznej, w zaleznosci
od zalozonej postaci pociemnienia brzegowego, wynosza okoto 1,25—1,45 (Nardetto i in.,
2013). Pociemnienie brzegowe moze jednak zaleze¢ od wielu czynnikéw, jak grawitacja
czy metaliczno$¢. Do empirycznego wyznaczenia wspotezynnika projekeji konieczna jest
znajomosé odlegltosci probki gwiazd pulsujacych danego typu. Kalibracje wspotczynnika p
dla cefeid klasycznych w LMC na podstawie zaleznosci jasnos¢ powierzchniowa-wskaznik
barwy, pokazuja niewielka zaleznosé od okresu pulsacji (Gieren i in., 2005b). Podobna
zaleznos$¢ wspotezynnika p dla cefeid klasycznych w Drodze Mlecznej na podstawie para-
laks z misji Gaia oraz interferometrycznych pomiaréw rozmiaréw katowych, wyznaczona
zostatla w pracy Trahin i in. (2021), jednak otrzymany w tej pracy rozrzut wartosci te-
go wspotezynnika jest dosy¢ znaczny, co moze byé¢ duzym ograniczeniem doktadnosci tej
metody pomiarow odlegtosci. W przypadku cefeid IT typu, w literaturze dostepne sa wy-
znaczenia wspotezynika p dla zaledwie trzech gwiazd typu pW Vir (Breitfelder i in., 2015;
Pilecki i in., 2018, 2017).

Roézne linie widmowe powstaja na réznych glebokosciach optycznych, zatem mierzo-
na predkos¢ radialna na podstawie réznych linii moze mieé¢ nieco inng wartosé, co jest
dodatkowym zrodtem niepewnosci. Réznice te zaleza od predkosci warstw na réznych
gtebokosciach optycznych pulsujacej otoczki. Modelowanie tego gradientu predkosci jest
ztozonym problemem hydrodynamicznym. Sprowadzanie zjawiska zaleznego od tak wielu
czynnikéw do jednego wspoédtczynnika p, bedzie na pewnym poziomie doktadnosci zbyt
duzym uproszczeniem. Dodatkowym problemem sg réwniez obserwowane dla niektorych
cefeid zmiany amplitudy krzywej predkosci radialnej (Anderson, 2014), ktére zachodzié
moga nawet w skali rzedu kilku cykli pulsacyjnych. Aby zminimalizowa¢ wplyw tego
efektu, wszystkie obserwacje konieczne do przeprowadzenia analizy BW powinny by¢ wy-
konywane w mozliwie najkrotszych odstepach czasowych.

Aby wyznaczy¢ geometryczng odleglosé do gwiazdy (wzér 2.1), konieczna jest réwniez
informacja o zmianach jej widomego rozmiaru katowego. Bezposrednio informacji takiej
mogg dostarczy¢ pomiary interferometryczne, jednak obecnie wykonanie takich pomiaréw
moze by¢ przeprowadzone wylacznie dla pobliskich gwiazd (Kervella i in., 2004b; Trahin
iin., 2021)

Zalezno$¢ jasnos$¢ powierzchniowa-wskaznik barwy Innym sposobem na otrzyma-
nie rozmiaréw katowych gwiazdy jest wykorzystanie zaleznosci pomiedzy obserwowana ja-
snoscig powierzchniowa gwiazdy a jej wskaznikiem barwy (ang. sur face brightness—-color
relation, SBCR), przy czym jasno$é¢ powierzchniowa jest zdefiniowana jako:

Fy(¢) = 4,2207 — 0.1Vy(¢) — 0.5log 6(¢) (2.5)

gdzie ¢ jest fazg pulsacyjna gwiazdy. Latwo mozna wykazac, iz jasnosé ta nie zalezy od
odleglosci gwiazdy (Barnes & Evans, 1976). Wartos$¢ 4,2207 wynika z przyjecia jako punkt
zerowy wartosci stonecznych. Na podstawie prawa Stefana-Boltzmanna (wzoér 2.9) oraz z
definicji poprawki bolometrycznej:

BC = Mpor — My (26)

gdzie my, jest jasnoscia bolometryczna gwiazdy a my jasnoscig w pasmie V', mozna
wykazac, ze:
Fy =logT.¢r+0,1BC (2.7)
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Rysunek 2.9: Krzywe blasku w pasmach V i K (zrédto fotometrii Berdnikov, 2008;
Laney & Stobie, 1992), wyznaczona na ich podstawie krzywa wskaznika barwy (V — K)
oraz krzywa predkosci radialnej V,. (na podstawie obserwacji projektu Araucaria) cefeidy
klasycznej V Cen.

Temperatura efektywna oraz poprawka bolometryczna gwiazdy $cidle zwiazane sg z jej
typem widmowym i klasg jasnosci, ktére to wielkosci determinujg wartos¢ wskaznikéw
barwy np. (V — K). Istnieje zatem prosta relacja pomiedzy jasnoscia powierzchniows
gwiazdy a jej wskaznikiem barwy. Zaleznosé¢ ta pozwala na wyznaczenie rozmiaréw ka-
towych gwiazd wytacznie poprzez pomiary wskaznika barwy oraz jasno$ci w pasmie V.
Zaleznosci SBCR kalibrowane byty wielokrotnie poprzez pomiary interferometryczne roz-
miaréw pobliskich gwiazd (Welch, 1994; Fouque & Gieren, 1997; Kervella i in., 2004a,c;
Di Benedetto, 2005; Pietrzynski i in., 2019; Salsi i in., 2020; Graczyk i in., 2021) i okazuje
sie, ze najlepiej zdefiniowana jest zaleznos¢ dla jasnosci powierzchniowej w pasmie V' oraz
dla wskaznika barwy (V — K).

Gwiazdy o identycznej temperaturze powierzchniowej lecz nalezace do réznych klas ja-
snosci majg nieco inne wartosci wskaznika barwy, zatem zaleznosci jasno$¢ powierzchniowa-
wskaznik barwy powinny by¢ kalibrowane osobno dla réznych klas jasnosci. Na rysunku
2.11 przedstawione sa zaleznosci otrzymane w pracach Kervella i in. (2004c) i Kervella
i in. (2004c) na podstawie pomiaréw interferometryczych cefeid (punkty, linia przerywa-
na) oraz podolbrzyméw i kartéw (kwadraty, linia ciagla). W ramach niepewnosci te klasy
gwiazd spetniaja jednakows zaleznosé, zatem $wiadczy to o zaniedbywalnym wptywie gra-
witacji na zaleznos¢ Iy (V — K).

Wplyw metalicznodci na zaleznos¢ SBCR badany byt m.in. w pracach Storm i in.
(2004), Thompson i in. (2001) i Pietrzynski i in. (2019). Metalicznosci gwiazd wykorzy-
stanych do wyznaczenia doktadnej zaleznosci w pracy Pietrzynski i in. (2019) mieszcza si¢
w zakresie od —0,7 do 0,4dex, natomiast dyspersja zaleznosci wynosi zaledwie 0,018mag.
Rysunek 2 w czesci dodatkowej tej pracy pokazuje brak korelacji odchytek gwiazd od
dopasowanej zaleznosci z metalicznoscia, zatem mozna uznaé, ze wptyw metalicznosci na
zaleznosé Fy (V — K) réwniez jest niewielki.

Poréwnanie rozmiaréw katowych gwiazd, wyznaczonych z zaleznosci SBCR, z otrzy-
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Rysunek 2.10: Schemat wyjasniajacy geometryczny efekt, stojacy za wspotczynnikiem pro-
jekcji w metodzie Baadego-Wesselinka. Wyznaczenie rzeczywistej predkosci powierzchni
gwiazdy (zielone wektory) na podstawie pomiaréw predkosci radialnej ($rednia z czerwo-
nych wektor6w) wymaga zastosowania wspolczynnika projekeji p.

manymi z catkowania predkosci radialnej zmianami rozmiaréw liniowych, pozwala na wy-
znaczenie odlegtosci badanej gwiazdy (Gieren i in., 1994; Storm i in., 2011; Groenewegen,
2013).

2.2 Swiece standardowe

Zmajomos¢ odlegtosci do gwiazd pozwala wyznaczac¢ ich jasnosci absolutne, tj. jasnosci,
jakie miatyby, gdyby byly obserwowane z odlegtosci 10 pc. Réznica pomiedzy jasnoscia wi-
doma i jasnoscig absolutna nosi nazwe modutu odlegtosci pg i jest zwigzana z odlegloscia,
wyrazong w parsekach, nastepujaca zaleznoscia:

po = (m— M)y =>5logd —5 (2.8)

Indeks ,0” oznacza wartosci wolne od wptywu ekstynkcji. Istnieja pewne klasy gwiazd,
ktorych jasnosci absolutne mieszcza siec w waskim zakresie. Wyznaczenie tego zakresu po-
zwala na wykorzystanie takich gwiazd do pomiaréw odlegtosci i nosza one nazwe Swiec sta-
dardowych. Nalezg do nich m.in. gwiazdy pulsujace spelniajace zaleznos¢ okres—jasnosc,
cigg gtowny wieku zerowego w gromadach otwartych, gwiazdy weglowe, gwiazdy gale-
zi horyzontalnej i wierzchotka galezi czerwonych olbrzyméw. Geometryczne wyznaczenia
odlegtosci do pobliskich gwiazd, bedacych swiecami standardowymi (badz do galaktyk, w
ktérych obserwowane sa tego typu gwiazdy, jak na przyktad Obloki Magellana), pozwa-
lajg na wyznaczenie jasnosci absolutnych $wiec. Swiece te moga by¢ nastepnie uzyte do
pomiaréw odleglosci do dalszych galaktyk, w ktorych obserwowane sa $wiece standardo-
we wyzszego szczebla drabiny odlegtosci, jak na przyktad supernowe typu la. Kalibracja
wtornych swiec standardowych umozliwia pomiary odlegtosci do jeszcze dalszych galak-
tyk, w ktorych pierwotne swiece przestaja by¢ widoczne.
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Rysunek 2.11: Zalezno$¢ jasno$¢ powierzchniowa—wskaznik barwy wyznaczona przez Ke-
rvella i in. (2004a).

2.2.1 Gwiazdy wierzchotka galezi czerwonych olbrzymoéw

Po wypaleniu wodoru w jadrze gwiazdy, opuszcza ona tzw. cigg gtéwny ewolucji i przecho-
dzi w stadium czerwonego olbrzyma, podczas ktorego jadro kurczy sie a promien gwiazdy
rosnie nawet kilkusetkrotnie. Dla gwiazd o masach mniejszych niz okoto 2M, jadro zapa-
da sie do momentu az elektrony utworza gaz zdegenerowany (tj. obsadzone beda wszystkie
mozliwe stany kwantowe). Jadro takie jest izotermiczne a ci$nienie zdegenerowanych elek-
tronéw powstrzymuje jadro przed dalszym zapadaniem. W otoczce jadra nadal przebiega-
ja reakcje syntezy wodoru, a powstajacy w tym procesie hel opada na jadro zwiekszajac
jego mase. Charaterystyczng wlasnoscig jadra zlozonego z materii zdegenerowanej jest
to, ze wzrost masy powoduje kurczenie sie jadra, przez co rosnie jego temperatura. Gdy
jadro osiggnie mase okoto 0,45M,, temperatura jest na tyle wysoka, ze rozpoczyna sie
synteza helu i proces ten, zwany blyskiem helowym, zaczyna sie gwalttownie w catej obje-
tosci izotermicznego jadra. Energia wyzwalana w btysku jest przede wszystkim zuzywana
na zniesienie degeneracji jadra i przebudowe struktury, zatem nie powoduje znacznego
wzrostu jasnosci gwiazdy. Po zniesieniu degeneracji zaczyna obowigzywaé¢ réwnanie sta-
nu gazu doskonatego, zatem w wysokiej temperaturze panujacej w jadrze dochodzi do
nagtego wzrostu cisnienia, przez co jadro zwigksza swoj rozmiar. W rozrzedzonej materii
spada tempo syntezy helu i wodoru i jasno$¢ gwiazdy spada. Jako ze masa i promien jadra
gwiazd przed btyskiem helowym sg bardzo podobne, gwiazdy te maja niemalze identyczna
jasno$¢. Na diagramie jasnosé-wskaznik barwy istnienie btysku helowego objawia si¢ jako
nagte obciecie gatezi czerwonych olbrzyméw. Obszar ten nazywany jest wierzchotkiem
galezi czerwonych olbrzyméw (ang. T'ip of the Red Giant Branch, TRGB) i moze by¢
uzyty jako $wieca standardowa. Dos¢ duza jasno$é¢ absolutna TRGB pozwala na pomiary
odlegtosci do galaktyk, w ktorych zaobserwowane zostaly supernowe, zatem jest to alter-
natywna, niezalezna od cefeid metoda wyznaczenia stalej Hubble’a (Beaton i in., 2016;
Yuan i in., 2019).
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2.2.2 Gwiazdy weglowe

Dla gwiazd o masach w przedziale ~1,5M,— ~5M, w trakcie ewolucji wzdtuz galezi
asymptotycznej zachodzi transport produktu syntezy helu— wegla— z jadra do atmosfe-
ry. W gwiazdach o masach mniejszych od tego limitu nie zachodzi synteza helu, natomiast
powyzej limitu caly wegiel zostaje przeprocesowany w kolejnych reakcjach syntezy zanim
dotrze na powierzchnie. Waski zakres mas sprawia, ze srednia jasno$¢ absolutna takich
gwiazd weglowych w pasmie J jest dobrze okreslona i moze zosta¢ wykorzystana jako swie-
ca standardowa. Metoda ta zostala zaproponowana przez Weinberg & Nikolaev (2001), a
wspotcezesne jej kalibracje wskazuja na duza precyzje pomiarow odlegtoéci wykonywanych
za jej pomoca (Ripoche i in., 2020; Freedman & Madore, 2020; Zgirski i in., 2021). Zasieg
metody jest zblizony do wierzchotka gatezi czerwonych olbrzyméw i cefeid.

2.2.3 Zalezno$¢ okres-jasnosé gwiazd pulsujacych

Zaleznosci pomiedzy okresami pulsacji i jasnosciami absolutnymi gwiazd z gtéwnego pasa
niestabilnosci staty sie podstawa pomiaréw odlegtosci we Wszechswiecie. Zaleznos¢ ta od-
kryta zostata na poczatku XX wieku przez Henriette Swan Leavitt (Leavitt & Pickering,
1912) na podstawie obserwacji cefeid w SMC wykonanych z obserwatorium Arequipe w
Peru w ramach fotograficznego przegladu nieba, zapoczatkowanego przez Edwarda C. Pic-
keringa. Cho¢ pelne wyjasnienie mechanizmu odpowiedzialnego za zmiennosé tego typu
gwiazd nastapito dopiero w latach 50-tych XX wieku, juz w 1918 roku Harlow Shapley
(Shapley, 1918) uzyl zaleznosci PL do oszacowania odlegtosci do gromad kulistych oraz
cefeid klasycznych w Drodze Mlecznej, wykorzystujac zaproponowane niezaleznie przez
Ejnara Hertzsprunga (Hertzsprung, 1913) i Henry’ego Norrisa Russela (Russell, 1913)
oszacowanie jasnosci absolutnych cefeid, a zatem réwniez punktu zerowego zaleznosci PL,
z obserwacji ruchow wtasnych pobliskich tego typu gwiazd. W latach 20-tych XX wie-
ku, Edwin Hubble (Hubble, 1925) zmierzyt odlegto$¢ do galaktyki spiralnej NGC 6822,
wykazujac po raz pierwszy, ze lezy ona poza Droga Mleczna. W tych wezesnych pra-
cach zaktadano, ze cefeidy o okresach powyzej 1 dnia, ktore byty obserwowane gtéwnie w
dysku galaktyki, oraz krétkookresowe zmienne z gromad kulistych i wigkszych szerokosci
galaktycznych, spetniaja jednakows zalezno$¢ PL. Po odkryciu istnienia starej i mtodej
populacji gwiazd, rozdzielone zostaty rowniez zaleznosci PL cefeid klasycznych i IT typu.
Doprowadzito to do rewizji kosmicznej skali odlegtosci, zwiekszajac wyznaczone odlegtosci
galaktyk niemal dwukrotnie.

Wyprowadzenie teoretyczne Teoretyczng zaleznos¢é PL mozna przy pewnych zato-
zeniach wyprowadzi¢ z prawa Stefana-Boltzmanna:

L =47 R*oT* (2.9)

gdzie L jest moca promieniowania, R promieniem, T temperaturg efektywng gwiazdy
natomiast o ~5,67x1078Wm 2K ~*. Korzystajac z wzoru Pogsona:

M = —2/5log L + const (2.10)
mozna jasnos¢ bolometryczng gwiazdy wyrazi¢ jako:
Myy = —blog R — 10log T + const (2.11)
R w powyzszej roéwnosci mozna zastapi¢ przez Srednia gestosé p i mase gwiazdy m:

R = \/3m/4m(p) (2.12)
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Korzystajac z zaleznosci pomiedzy $rednig gestosciag pulsujacej adiabatycznie gazowej kuli
(p) oraz okresem pulsacji P, zwanej réwnaniem pulsacyjnym (Ritter, 1879):

Pip)=Q (2.13)

gdzie () jest tzw. statg pulsacji, mozna wyrazi¢ $rednig gesto$¢ za pomoca okresu pulsacji
i wstawiajac to wyrazenie do réwnania na jasnos¢ bolometryczng otrzymujemy:

log P+ 0,5logm + 0,3My, + 3logT + const = log Q) (2.14)

Zaktadajac, ze dla danego typu gwiazd, podobnie jak dla gwiazd ciggu gtéwnego istnie-
je dobrze okreslona zaleznosé¢ pomiedzy jasno$cia i masa My, ~ log(m), otrzymujemy
liniowa zalezno$¢ pomiedzy jasnoscia M, i logarytmem okresu pulsacji postaci:

My = alog P — 3logT + log Q + (3 (2.15)

Logarytm temperatury w tej zaleznosci moze zostaé zastapiony wskaznikiem barwy (B —
V). Jezeli stata pulsacji @) nie zmienia sie znaczaco z innymi parametrami (co znajduje
potwierdzenie w modelach; Catelan & Smith, 2015), czynnik log () moze zostaé¢ uznany
za staty i otrzymana zaleznosé:

My = alogP+6(B-V)+ (2.16)

nazywana jest zaleznoscig okres—jasnos¢—wskaznik barwy. Doktadne wartosci wspotezyn-
nikéw «, 410 zaleznosci zaleze¢ beda od statej pulsacyjnej oraz zaleznosci pomiedzy masg
i jasnoscia gwiazd danego typu.

Obserwowane zaleznosci PL Rysunek 2.12 przedstawia obserwowane zaleznosci w
pasmie K dla cefeid klasycznych, II typu i anomalnych oraz gwiazd typu RR Lyr w
LMC. Znajac odlegloé¢ do tej galaktyki, z definicji modutu odleglo$ci mozna wyznaczyé
jasnosci absolutne gwiazd, a nastepnie poprzez dopasowanie prostej danej réwnaniem

M = a(log P —log Py) + 8 (2.17)

otrzymaé¢ wzorcowe zaleznosci PL. Przesuniecie o wartos¢ log Py, gdzie Py jest srednim
okresem dla probki, ma na celu minimalizacje korelacji pomiedzy dopasowanymi wspot-
czynnikami « oraz (3.

Na obserwowany rozrzut zaleznosci PL wptyw ma kilka czynikéw. Pierwszym z nich
jest naturalna szeroko$é¢ pasa niestabilnosci, ktéra wynika z faktu, ze potozenie strefy cze-
Sciowej jonizacji umozliwiajace zachodzenie obserwowanych pulsacji wystepuje dla pewne-
go zakresu temperatury efektywnej (wskaznika barwy), co w réwnaniu 2.16 odzwierciedla
czton zalezny od wskaznika (B—V'). Kolejnym czynnikiem jest losowosé faz, w ktérych ob-
serwowane sg gwiazdy pulsujace. Amplitudy zmian blasku cefeid klasycznych w pasmach
optycznywch siegaja 1 mag, zatem obserwacje duzej liczby cefeid w losowych fazach daja
znaczny rozrzut zaleznosci. Minimalizacja tego efektu mozliwa jest poprzez wyznaczenie
jasnosci érednich gwiazd na podstawie kompletnych krzywych blasku.

Innym czynnikiem, réwniez zwigzanym bezposrednio z gwiazdami pulsujacymi, sa
wspomniane wczesniej réznice ich sktadu chemicznego, czyli metalicznos$c. Jezeli metalicz-
nos¢ ma niezaniedbywalny wpltyw na jasno$¢ absolutng gwiazd pulsujacych, do zaleznosci
PL powinien by¢ dodany kolejny czton zalezny od metalicznosci:

M = a(log P —log Py) + 5+ v[Fe/H] (2.18)
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Rysunek 2.12: Diagram PL dla wybranych typéw gwiazd pulsujacych w LMC. Kolorem
niebieskim oznaczone sa cefeidy klasyczne (w modzie fundamentalnym i pierwszym modzie
wzbudzonym), zielonym- cefeidy anomalne, z6ttym- gwiazdy typu RR Lyrae, czerwonym-
cefeidy II typu. Dane uzyte do wykresu pochodza z przegladu VMC (Ripepi i in., 2012).

gdzie [F'e/ H| jest metalicznoscia. Zawartos¢ metali w atmosferze gwiazdy wptywa w szcze-
golnosci na jej widmo. Pochtanianie fotonéw przez atomy powoduje ich wzbudzenie, czyli
przejscie elektrondow z nizszych na wyzsze poziomy energetyczne. W efekcie powoduje
to powstawanie licznych linii widmowych w zakresie m.in. ultrafioletowym, optycznym i
bliskiej podczerwieni. Podstawowa metoda wyznaczania metalicznosci gwiazd jest zatem
analiza glebokosci linii widmowych. Do wyznaczenia metalicznosci gwiazdy w ogolnosci
powinna by¢ zmierzona zawartos¢ wszystkich pierwiastkoéw, aczkolwiek ze wzgledow prak-
tycznych czesto wykonywane sg tylko pomiary wzglednej zawartosci zelaza lub tlenu, ktore
sg dobrym wyznacznikiem catkowitej zawartosci metali. Metalicznos¢ wyrazana jest jako
logarytm wzglednej liczby atoméw zelaza (lub tlenu) do atoméw wodoru w odniesieniu
do wartosci stonecznych:

[Fe} ] Npe/Nu

= log ——————. 2.19
H ® Nreo/Niro (2.19)

Czynnikiem zwiekszajacym rozrzut obserwowanej zaleznosci PL, lecz niezwigzanym
bezposrednio z gwiazdami, jest rézna wartos¢ ekstynkeji w kierunku poszczegdlnych gwiazd.
Wptyw ekstynkeji opisany jest szerzej w rozdziale 2.3.1. Ostatnim czynnikiem, ktéry ma
duze znaczenie dla cefeid w Drodze Mlecznej i pobliskich galaktykach, sa wzgledne odle-
glosci gwiazd. Dla odlegtych galaktyk znaczenie tego efektu geometrycznego jest zanie-
dbywalnie mate. Wprowadzenie odpowiednich poprawek na te efekty pozwala zwiekszy¢
precyzje wyznaczania odleglosci za pomocy zaleznosci PL. Obserwowany rozrzut zalez-
nosci PL w pasmach podczerwonych jest znacznie mniejszy niz w pasmach optycznych
(Bhardwaj, 2020), co wynika przede wszystkim ze znacznie stabszego wptywu ekstynkcji
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oraz mniejszej amplitudy zmian blasku w dziedzinie podczerwone;j.

Wyznaczenie odlegtoéci do pojedynczej gwiazdy pulsujacej polega na poréwnaniu jej
jasnosci obserwowanej z jasnoscig absolutng otrzymana z wzorcowej zaleznosci PL. Jezeli
w galaktyce obserwowanych jest wiecej gwiazd pulsujacych danego typu, do obserwowane;j
zaleznosci PL mozna dopasowaé prosta danag réownaniem 2.17, lecz ze wspotczynnikiem
kierunkowym przyjetym z zaleznosci wzorcowej. Roznica punktéw zerowych dopasowanej
zaleznosci i zaleznosci wzorcowej jest modutem odlegtoséci galaktyki. Precyzja wyznacze-
nia odlegtoéci ograniczona jest przez rozrzut zaleznosci PL i liczebnosé probki gwiazd
uzywanych do wyznaczania wzorcowej zaleznosci i pomiaru odlegtosci.

2.2.4 Supernowe typu la

Jezeli w wyniku ewolucji uktadu podwdjnego gwiazd powstanie konfiguracja, w ktorej za-
chodzi przeptyw masy na weglowego biatego karta o masie nieco mniejszej od 1,44M,, po
przekroczeniu tej masy (zwanej limitem Chandrasekhara), w sposéb nagly nastepuje roz-
poczecie reakcji syntezy wegla. Wyzwolona ilosé energii powoduje wielokrotne zwigkszenie
jasnosci oraz prowadzi do odrzucenia zewnetrznych warstw materii. Zjawisko to nosi nazwe
supernowej typu la (w odrézeniu od supernowych Ib, Ic oraz I1, ktére sa koncowym etapem
ewolucji masywnej gwiazdy pojedynczej) i nalezy do najbardziej energetycznych zjawisk
we Wszechswiecie. Jasnos¢ absolutna supernowej Ia wynosi okoto —19mag, dzicki czemu
sg one obserwowane nawet w najodleglejszych galaktykach. Jako ze wybuch supernowe;j
zachodzi dla ustalonej masy biatego karta, jasnosci absolutne wszystkich supernowych
Ia sa niemalze identyczne, zatem moga zosta¢ wykorzystane jako $wieca standardowa.
Najdoktadniesze obecnie wyznaczenie statej Hubble’a oparte jest o pomiary odlegtosci do
galaktyk o znacznym przesunieciu ku czerwieni za pomoca supernowych Ia (Scolnic i in.,
2021; Riess i in., 2021a).

2.2.5 Relacje Tully-Fisher i Faber-Jackson

Swiecami standardowymi moga byé nie tylko gwiazdy, ale réwniez galaktyki. Predkosé
rotacji gwiazd w galaktykach spiralnych zalezy od catkowitej masy galaktyki. Z drugiej
strony, masa galaktyki oraz jej jasnos¢ catkowita proporcjonalne sg do liczby gwiazd. Po-
winna zatem istnie¢ réwniez zaleznosé pomiedzy predkoscia rotacji (badZ wynikajaca z
niej szerokoscig linii widmowych) oraz jasnoscia absolutna galaktyki. Istnienie tej relacji
zostalo potwierdzone przez Tully & Fisher (1977) na podstawie obserwacji galaktyk w
Grupie Lokalnej oraz gromadach w Pannie i Wielkiej NiedZwidzicy. Podobna zaleznosé¢
wystepuje rowniez w przypadku galaktyk eliptycznych, jednak w tym wypadku mierzona
jest nie predkosé rotacji, lecz dyspersja predkosci rotacji (Faber & Jackson, 1976). Oby-
dwie zaleznosci moga zosta¢ uzyte do wyznaczenia jasno$ci absolutnych odpowiednich
typow galaktyk na podstawie spektroskopowych pomiaréw predkosci rotacji lub dysper-
sji predkosci rotacji, dzigki czemu mozliwy jest pomiar odlegtosci. Metody te pozwalaja
na wyznaczanie odlegtosci do galaktyk o znacznym przesunieciu ku czerwieni, zatem sg
metodami alternatywnymi do supernowych la (Scowcroft i in., 2013).

2.3 Btledy systematyczne

Kazda metoda wyznaczania odlegtoéci moze by¢ obcigzona pewnymi bledami systema-
tycznymi, ktore sprawiaja, ze wyznaczane za jej pomoca odleglosci sg systematycznie
zanizone lub zawyzone. Bledy te nie zaleza od liczby pomiaréw i beda one obecne réwniez
na kazdym z wyzszych szczebli drabiny odlegtosci, w ktorej dana metoda zostata uzyta,
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przez co calta kosmiczna skala odlegtodci bedzie zle wykalibrowana. Btedy takie moga wy-
nika¢ z niewystarczjacej znajomosci fizyki uzywanych wskaznikéw odleglosci, jak na przy-
ktad wpltyw metalicznosci lub wieku na jasno$é¢ Swiec standardowych, badz niepoprawnie
oszacowanego wpltywu materii miedzygwiazdowej na docierajace do nas promieniowanie
(ekstynkcji).

Btedy tego typu moga réwniez wynikaé¢ z niedoktadnosci pomiarow, jak na przyktad
stosowanie roznych systemow fotometrycznych przy kalibracji metody oraz przy pomia-
rach odlegtosci, czy tez zbyt niska zdolnosé¢ rozdzielcza teleskopu, powodujaca zlewanie
sie obrazow gwiazd (ang. blending).

Doktadna kalibracja kosmicznej skali odlegtosci wymaga sprawdzenia i zminimalizo-
wania wszystkich btedow systematycznych na kazdym szczeblu drabiny. Czesé z nich
(blending, réznice systemow fotometrycznych) moze by¢ zminimalizowana poprzez zwiegk-
szenie doktadnosci obserwacji. Btedy zwigzane z efektami populacyjnymi badz ekstynkcja
moga zosta¢ wykryte jedynie poprzez pomiar odlegtosci do danego obiektu kilkoma nie-
zaleznymi metodami.

2.3.1 Ekstynkcja

Jeden z wazniejszych bledéw systematycznych popetnianych przy pomiarach odleglosci
jest zwiazany z niedoktadnoscig oszacowania wpltywu osrodka miedzygwiazdowego na do-
cierajace od danej gwiazdy promieniowanie, czyli ekstynkcji miedzygwiazdowej. Modut
odlegtosci zawierajacy ekstynkcje przyjmuje postac

pw=po+A=>5logd—5+ A (2.20)

gdzie A jest ekstynkcja. W dalszej czesci pracy p nazywane jest obserwowanym modutem
odlegtosci, natomiast pg rzeczywistym modutem odlegtosci.

Ekstynkcja ma szczegdlnie duzy wplyw na jasno$ci w pasmach optycznych, co wyja-
snia rysunek 2.13 przedstawiajacy krzywa ekstynkcji, czyli stosunek ekstynkcji dla danej
dtugosci fali A do ekstynkcji w pasmie V' (czyli dla dtugosci fali okoto 5500A4). Na rysunku
zaznaczone sg rowniez punkty odpowiadajace uzywanym w niniejszej rozprawie pasmom
fotometrycznym V', I z systemu Johnsona—Cousinsa, oraz J, H, K z systemu 2 Micron
All Sky Survey (2MASS, Skrutskie i in., 2006).

Gloéwnym przyczynkiem do ekstynkeji miedzygwiazdowej jest rozpraszanie promienio-
wania na czasteczkach pytu (rozpraszanie Rayleigha). Efekt ten jest odwrotnie propor-
cjonalny do czwartej potegi dtugosci fali, zatem z widma usuwanych jest wiecej fotondéw
fal o mniejszych dtugo$ciach. W wyniku dziatania ekstynkcji rosnie wartos¢ wskaznika
barwy gwiazdy, np. (V —I), co nazywane jest poczerwienieniem gwiazdy. Poczerwienienie
jest wyrazane jako nadwyzka barwy dla wybranego wskaznika barwy np. E(V — ) =
(V—=I)—(V —=1)y, gdzie (V —I) jest obserwowanym wskaznikiem barwy dla danej gwiaz-
dy, natomiast (V' — I)q jest rzeczywistym wskaznikiem barwy.

Ksztalt krzywej ekstynkcji przedstawionej na rysunku 2.13 zalezny jest od sktadu ma-
terii znajdujacej sie pomiedzy zrédtem promieniowania a obserwatorem. Badania pokazu-
ja (Schlegel i in., 1998; Schlafly i in., 2016), ze w réznych kierunkach w Drodze Mlecznej
ksztatt krzywej ekstynkcji w zakresie optycznym i bliskiej podczerwieni ulega tylko nie-
wielkim zmianom i moze by¢ ona scharakteryzowana przez jeden parametr — Ry . Znajac
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warto$¢ tego parametru oraz nadwyzki barwy E(B — V) mozna wyznaczy¢ ekstynkcje
w dowolnej czesci widma. Typowe wartosci Ry mieszczg sie w przedziale 2-5, przecietna
wartoscia jest 3,1 (Schlafly & Finkbeiner, 2011).
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Rysunek 2.13: Krzywa ekstynkcji wyznaczona na podstawie prawa poczerwienienia z pracy
Cardelli i in. (1989) dla Ry =3,1.

Jezeli znany jest typ widmowy gwiazdy, wyznaczenie ekstynkcji w danym kierunku
moze by¢ wykonane poprzez poroéwnanie wskaznikow barwy badanej gwiazdy oraz innej
gwiazdy o zblizonym typie widmowym, lecz wolnej od wptywu ekstynkcji. Istnieje rowniez
szereg metod posrednich wyznaczania ekstynkcji. Jedna z nich sa pomiary promieniowania
emitowanego przez materi¢ miedzygwiazdowa w dalekiej podczerwieni. Zaréwno nateze-
nie takiego promieniowania, jak rowniez ekstynkcja, tacza sie Scisle z kolumnowa gestoscia
materii w danym kierunku, zatem ekstynkcja i natezenie promieniowania réwniez sg ze so-
ba skorelowane. Zaleznos¢ ta zostata wykorzystana do stworzenia dwuwymiarowych map
poczerwienienia w Drodze Mlecznej w pracy Schlegel i in. (1998). Schlafly & Finkbeiner
(2011) wykonali ponowna kalibracje tych map, uzywajac fotometrii oraz widm gwiazd z
przegladu Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Mapy te wykorzystane zostaly w niniej-
szej pracy do wyznaczania ekstynkcji dla gwiazd w Drodze Mlecznej.

W przypadku obserwacji gwiazd w innych galaktykach nalezy dodatkowo uwzglednié¢
wplyw od materii znajdujacej si¢ wewnatrz danej galaktyki. Dla pobliskich galaktyk, m.in.
LMC i SMC, mozliwe sg obserwacje np. gwiazd z obszaru na diagramie HR zwanym ,czer-
wong grupa” (ang. Red Clump), w ktérym zgrupowane sa gwiazdy o masach okoto ~1M,
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z gatezi horyzontalnej, tj. palace hel w jadrze. Sredni wskaznik barwy gwiazd Red Clump
tylko w niewielkim stopniu zalezy od efektow populacyjnych. Poréwnujac obserwowany
wskaznik barwy z rzeczywistym (wczeéniej wykalibrowanym na drodze obserwacyjnej badz
teoretycznej) mozliwe jest otrzymanie map poczerwienienia badanej galaktyki. Mapy ta-
kie zostaly opracowane m.in. przez Haschke i in. (2011), Goérski i in. (2020) oraz Skowron
iin. (2021). W rozprawie do oszacowania ekstynkcji w Obtokach Magellana wykorzystane
zostalty mapy Gorski i in. (2020).

Wskaznik wesenheit Jednym ze sposobow uniezaleznienia pomiarow odlegtosci od eks-
tynkcji jest zastosowanie wskaznika wesenheit (Madore, 1982). Jest on zdefiniowany na-

stepujaco:
A

j
A -4
gdzie m; oraz oraz m; sa jasnosciami widomymi gwiazdy w pasmach 7,7, natomiast A;
oraz A; to ekstynkcja w tychze pasmach. R;; mozna wyznaczy¢ z prawa poczerwienienia,
zaktadajac odpowiednig warto$¢ Ry . Latwo udowodnié, ze jezeli przyjete zostato wla-
Sciwe prawo poczerwienienia taki wskaznik jest niezalezny od ekstynkcji. Wykorzystujac
taki wskaznik do pomiaréw odleglosci za pomocyg $wiec standardowych, mozna pozby¢
sie wptywu ekstynkcji. Konstrukcja wskaznika wymaga, aby zaréwno dla galaktyki, w
ktorej swieca standardowa jest kalibrowana oraz tej, do ktorej mierzona jest odlegtosé,
zastosowac identyczne wartosci R;;. Jezeli jednak Ry w tych dwoch galaktykach jest réz-
ne, wskaznik wesenheit przestaje by¢ niezalezny od poczerwienienia, co ma oczywiscie
wplyw na pomiar odlegtosci.

Wz‘j =m; — (m, — mj) =m; — Rij X (mz — mj) (221)

Metoda wielobarwna Czesto stosowanym w projekcie Araucaria podejsciem, jest wy-
znaczenie modutu odlegtosci swiecy standardowej w kilku pasmach fotometrycznych, a na-
stepnie usuniecie wptywu ekstynkcji dzieki zaleznosci obserwowanego modutu odlegtodci
od dtugosci fali uzytych filtréw (Gieren i in., 2009, 2013). Obserwowany modul odlegtosci
w filtrze A mozna zapisaé¢ jako:

,u)\:ﬂo—i-A)\:[LO—l—R)\ XE(B—V) (222)

gdzie pg jest rzeczywistym modulem odleglosci, A, ekstynkcja catkowita w danym pasmie
A, E(B — V) nadwyzka barwy dla obserwowanej gwiazdy, natomiast Ry = Ay/E(B—V).
Wartos¢ wspotezynnika Ry, jezeli znana jest wartos¢ Ry, moze by¢ obliczona z prawa po-
czerwienienia. Mierzac modut odlegtosci w kilku pasmach, mozliwe jest zapisanie takiego
rownania dla kazdego pasma z osobna. Dopasowujac do zaleznosci py — Ry prosta, otrzy-
mujemy warto$¢ poczerwienienia £ (B — V') dla danej gwiazdy oraz jej rzeczywsity modut
odlegtosci. W przypadku zaleznodci okres jasno$¢ jednoczesnie uzywa sie wielu gwiazd do
wyznaczenia odlegtosci, zatem mierzone E(B — V') bedzie $rednim poczerwienieniem tych
gwiazd.

Wazna kwestia, ktéra moze by¢ zrédiem bledéw systematycznych, jest wybor wia-
Sciwego prawa poczerwienienia oraz Ry . Okazuje sie, ze o ile na wartos¢ wyznaczanej
nadwyzki barwy FE(B — V) wybo6r niewtasciwej wartosci Ry, lub wyboér niewlasciwego
prawa poczerwienienia ma dosy¢ znaczny wpltyw, o tyle na warto$¢ wyznaczonego rze-
czywistego modutu odlegtosci wptyw jest niewielki. Pokazuje to test przedstawiony na
rysunku 2.14, gdzie przy zatozeniu E(B — V) =0,1 mag oraz prawa poczerwieniania z
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pracy Schlafly i in. (2016), obliczona zostata ekstynkcja catkowita Ay w pasmach V, I,
J, H oraz K dla kilku wartosci Ry . Celem byto tu symulowanie sytuacji, gdy zmierzona
wartos¢ modutu odlegtosci w filtrze A zawiera ekstynkcje A,. Nastepnie, zaktadajac prawo
poczerwienienia z pracy Cardelli i in. (1989) i Welch (1994), oraz standardowa, uzywana
w pracach projektu Araucaria warto$¢ Ry =3,1, obliczne zostaly wartosci Ry, po czym
do zaleznosci Ay (R)) metoda najmniejszych kwadratéw dopasowana zostalta prosta. Test
ten ukazuje jak duzy btad moze by¢ popetniony, gdy zatozona zostanie niewtasciwa war-
to$¢ Ry lub niewlasciwe prawo poczerwienienia. Otrzymana warto$¢ E(B — V') zmienia
sie w zakresie 0,08-0,2 mag, natomiast otrzymany modut odlegtosci (dla zadanej wartosci
poczerwienienia 0,1 mag) dla skrajnych rzeczywistych wartosci Ry moze byé zawyzony
lub zanizony o okoto 0,02 mag. Obserwowane w Drodze Mlecznej wartosci parametru Ry,
poza obszarami gwiazdotwérczymi, mieszczg sie w zakresie od 2 do 5, zatem blad zwigza-
ny z niewtasciwie wybranym R, oraz prawem poczerwienienia na wyznaczenie odleglosci
nie powinien przekracza¢ 0,01 mag dla nadwyzki barwy E(B — V') rzedu 0,1 mag. Test z
rysunku 2.14 pokazuje réwniez wage obserwacji w podczerwieni, gdzie wptyw ekstynkcji
jest znacznie mniejszy niz w pasmach optycznych.

rzeczywiste E(B — V) = 0.1, zatozone Ry = 3.1
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Rysunek 2.14: Symulacja ukazujaca btad systematyczny wyznaczenia odlegtosci z wielo-
barwnych zaleznosci okres—jasnosc¢, przy niepoprawnie przyjetym prawie poczerwienienia
(szczegdly w tekscie).
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3 Wplyw metalicznoSci na jasnosci absolutne cefeid
klasycznych

Wyznaczenie nachylenia oraz punktu zerowego zaleznosci PL dla cefeid klasycznych z do-
ktadnoscia siegajaca 1% jest obecnie mozliwe dzieki paralaksom pobliskich cefeid z misji
kosmicznej Gaia (Breuval i in., 2020) oraz dokladnemu wyznaczeniu odleglosci do Ob-
tokéw Magellana (Pietrzynski i in., 2019; Graczyk i in., 2020), w ktorych cefeidy byly
intensywnie obserwowane w wielu przegladach fotometrycznych w dziedzinie optycznej
(Soszynski i in., 2017b) i podczerwonej (Persson i in., 2004; Ripepi i in., 2012; Macri i in.,
2015). Jednak aby mierzy¢ z poréwnywalna doktadnoscia odlegtosci do innych galaktyk,
konieczne jest zbadanie wptywu cech populacyjnych, takich jak metaliczno$¢, na nachy-
lenie oraz punkt zerowy tej zaleznosci.

Wyznaczenie efektu metalicznosci, czyli wspoétezynnika v w réwnaniu 2.18, na drodze
empirycznej moze by¢ wykonane poprzez obserwacje cefeid w galaktykach lub obszarach
galaktyk o roznym sktadzie chemicznym. Wplyw metalicznos$ci na nachylenie zaleznosci
jest stosunkowo prosty do wyznaczenia, gdyz nie jest w tym przypadku konieczna znajo-
mo$¢ odleglosdci gwiazd. Réznice nachylenia zaleznosci wyznaczonych w Drodze Mlecznej,
Obtokach Magellana oraz innych galaktykach Grupy Lokalnej sa na poziomie 1-20, co
wskazuje, ze metaliczno$é ma na ten parametr zaniedbywalny wptyw (Persson i in., 2004;
Pietrzynski i in., 2006; Ripepi i in., 2016; Soszynski i in., 2017b; Breuval i in., 2020).
W przypadku punktu zerowego sprawa jest bardziej skomplikowana, gdyz konieczna jest
doktadna znajomos$¢ przynajmniej wzglednych odlegtosci poszcezegolnych populacji cefeid,
aby mozliwe byto poréwnanie ich jasnosci.

Whptyw metalicznosci na jasnosci absolutne cefeid klasycznych w dziedzinie optycznej
i podczerwonej badany byt wielokrotnie przez réznych autoréw zaréwno od strony teo-
retycznej, jak tez obserwacyjnej. Wyniki tych badan nie sg jednak zgodne nawet co do
znaku wspotezynnika v. Wyznaczenia teoretyczne oparte o nieliniowe modele konwekcyij-
ne (Bono i in., 1999; Caputo i in., 2000; Bono i in., 2008; Fiorentino i in., 2013; Marconi
iin., 2005) zgodne sa co do dodatniego znaku wspétezynnika v w dziedzinie optycznej, co
oznacza, ze cefeidy o wiekszej metalicznosci sg ciemniejsze niz cefeidy o mniejszej meta-
liczno$ci dla ustalonego okresu pulsacji. W dziedzinie bliskiej podczerwieni otrzymany w
tych pracach efekt jest zerowy badZ minimalnie ujemny.

Pierwsze empiryczne wyznaczenie wpltywu metaliczno$ci na punkt zerowy zaleznosci
PL cefeid klasycznych wykonane zostalo w pracy Freedman & Madore (1990), na pod-
stawie obserwacji cefeid w trzech polach w galaktyce M31 w optycznych pasmach BV RI.
Obserwowane pola potozone byty w réznych odlegtosciach od centrum galaktyki, zatem ze
wzgledu na obserwowany radialny gradient metalicznosci, cefeidy w kazdym z pol miaty
nieco inng $rednig metaliczno$¢ (dla skrajnych pél réznica metalicznodci wynosita okoto
0,7 dex). Réznice w wyznaczonym module odlegtosci daty oszacowanie efektu metaliczno-
Sci na poziomie —0.3 mag/dex. Ze wzgledu na znaczne niepewnosci wyznaczenia modutu
odlegtosci do kazdej z grup cefeid, niepewnos¢ wyznaczenia efektu metalicznosci byta po-
dobnego rzedu co sama warto$¢ wyznaczonego efektu. Znaczny wpltyw na wyznaczenie
efektu metalicznosci poprzez obserwacje cefeid na réznych odleglosciach galaktocentrycz-
nych ma blending, ktory silniejszy jest dla cefeid znajdujacych sie blizej centrum galakty-
ki. Gould (1994) dotaczyt do analizy cefeidy z LMC i otrzymany efekt metalicznosci byt
znacznie silniejszy, rzedu od —0,5 mag/dex do nawet —0,8 mag/dex, przy niepewnosci
oszacowanej na 0,2 mag/dex. Dzieki obserwacjom za pomoca teleskopu Hubble’a dwdch
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pol roézniacych sie srednig metalicznodcia o 0,7 dex w galaktyce M101, Kennicutt i in.
(1998) wyznaczyli wptyw metalicznodci w optycznym wskazniku wesenheit Wy, otrzy-
mujac wartos¢ —0,24+0,16 mag/dex. Podobny efekt zostal wyznaczony dla wskaznika
Wy przez Sakai i in. (2004), Macri i in. (2006) oraz Scowcroft i in. (2009).

Przeciwny znak wspotczynnika v w pasmach optycznych wyznaczony zostal w pracy
Romaniello i in. (2008) z analizy cefeid w Drodze Mlecznej oraz Obtokach Magellana z
indywidalnymi pomiarami metalicznosci. Freedman & Madore (2011), uzywajac meta-
licznosci cefeid w LMC z pracy Romaniello i in. (2008), wyznaczyli efekt metalicznosci w
pasmach optycznych B i V| w pasmach bliskiej podczerwieni J, H i K, oraz w $redniej
podczerwieni na podstawie danych fotometrycznych z teleskopu Spitzer. Otrzymany w tej
pracy efekt metaliczno$ci w pasmach optycznych jest silnie dodatni (0,50+0,31 mag/dex
w pasmie V), w pasmach bliskiej podczerwieni zerowy (0,02+0,03 mag/dex w pasmie
K), natomiast w pasmach $redniej podczerwieni silnie ujemny (-0,394+0,17 mag/dex w
pasmie 4,5um). Taki trend wspétezynnika v ttumaczony jest dziataniem efektu, zwanego
w literaturze anglojezycznej line blanketing (McNamara & Colton, 1969), polegajacego
na pochtanianiu promieniowania w wyniku absorpcji w optycznej cze$ci widma i wypro-
mieniowywaniu energii w zakresie podczerwonym, co zwicksza jasnos¢ w pasmach $redniej
podczerwieni.

Na podstawie geometrycznych wyznaczen odlegtosci za pomoca metody Baadego—
Wesselinka do cefeid w Drodze Mlecznej oraz w Oblokach Magellana, Storm i in. (2011)
otrzymali efekt metalicznosci w pasmie V' rzedu 40,1 mag/dex, w pasmach podczerwo-
nych —0,1 mag/dex, natomiast we wskazniku wesenheit Wy silny ujemny efekt rzedu
—0,3 mag/dex. Niepewnos$¢ wyznaczenia wynosita +0,1 mag/dex, zatem efekt byt zna-
czacy tylko we wskazniku wesenheit. Silniejszy efekt w pasmie V', rzedu +0,2 mag/dex,
wyznaczony zostal réwniez na podstawie odlegtosci wyznaczonych metoda BW (jednak z
inna zaleznoscia wspoétezynnika projekeji od okresu pulsacji) do cefeid w Drodze Mlecznej
i Obtokach Magellana przez Groenewegen (2013). Gieren i in. (2018), uzywajac identycz-
nej metody jak w pracy Storm i in. (2011) dla wiekszej probki cefeid, otrzymali ujemny
efekt metalicznosci rzedu —0,25 mag/dex w pasmach optycznych i bliskiej podczerwieni,
przy niepewnosci wynoszacej w zaleznosci od pasma od 0,053 mag/dex do 0,186 mag/dex.

Wyznaczenia paralaks cefeid w Drodze Mlecznej w drugiej wersji katalogu misji Gaia,
zostaly uzyte w pracach Groenewegen (2018) oraz Ripepi i in. (2020) do wyznaczenia
efektu metalicznosci w pasmach V' i K oraz we wskaznikach wesenheit Wy i 1 Wiy, wy-
tacznie na podstawie cefeid w Drodze Mlecznej. Otrzymane wyniki wskazuja na zerowy
wplyw metaliczno$ci w pasmie V' i niewielki ujemny efekt w pasmie K oraz wskaznikach
wesenheit, lecz ze wzgledu na duze bledy paralaks, wyniki te obarczone sg duza niepew-
noscia. Uzywajac paralaks z trzeciej wersji katalogu Gaia, Ripepi i in. (2021) wyznaczyli
efekt metalicznosci na podstawie cefeid w Drodze Mlecznej w pasmie K, oraz wskazniku
wesenheit Wik i Wy, otrzymujac silny ujemny efekt —0,4 mag/dex, przy niepewnosci
oszacowanej na 0,1 mag/dex.

Wigkszo$¢ wyznaczen empirycznych daje zatem ujemny efekt w podczerwieni, jednak
w zakresie optycznym wyniki sg rozbiezne, co moze wskazywac, iz za cze$¢ probleméw od-
powiedzialny jest wplyw ekstynkcji, ktory w niektorych metodach ma wieksze znaczenie.
Gléwna przyczyna rozbieznosci jest jednak problem z doktadnym wyznaczeniem odlegto-
sci cefeid.
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Dzigki geometrycznym pomiarom odlegtosci do Obtokéw Magellana za pomoca ukta-
dow podwdjnych, oraz coraz doktadniejszym paralaksom z misji Gaia, mozliwe jest obec-
nie doktadne wyznaczenie absolutnych zaleznosci PL dla cefeid w 3 galaktykach, w ktérych
panuja rozne warunki srodowiskowe, w tym metalicznos¢. Mozliwos¢ ta byta motywacja do
podjecia badan przedstawionych w niniejszym rozdziale, sktadajacym sie z dwoch czedci.
W podrozdziale 3.1 przedstawione zostalo wyznaczenie efektu metalicznosci z réznicowej
analizy cefeid w Oblokach Magellana, natomiast w podrozdziale 3.2 do analizy dotaczone
zostaly cefeidy z Drogi Mlecznej. Wyniki przedstawionych badan opublikowane zostaty
w pracach Wielgérski i in. (2017) oraz Breuval i in. (2021), w dalszej czesci nazywanych
odpowiednio W17 oraz B21. W pracy W17 przygotowanie danych oraz ich analize autor
niniejszej rozprawy wykonat samodzielnie, natomiast w pracy B21 jego wktad polegat na
przygotowaniu danych dla cefeid z LMC i SMC oraz sprawdzeniu tego, jak wybor probki
gwiazd z LMC i SMC ze wzgledu na ich potozenie w macierzystych galaktykach wptywa
na otrzymany efekt metalicznosci.

3.1 Roébznicowa analiza cefeid w Oblokach Magellana

LMC i SMC, ze wzgledu na réznice cech populacyjnych obecnych w nich gwiazd, stuza
jako doskonate laboratorium do badania wpltywu tych cech na poszczegodlne typy gwiazd,
w tym na wskazniki odlegtosci. Ze wzgledu na podobne odlegtosci do tych galaktyk, moz-
liwe jest stosowanie takich samych instrumentéw oraz metod do badania gwiazd w oby-
dwu galaktykach. Fakt ten moze by¢ wykorzystany do roéznicowej analizy, dzigki czemu
wptyw btedéw systematycznych wystepujacych w poszczegdlnych metodach bedzie znacz-
nie zredukowany. Gtéwnym kryterium, decydujacym o doborze zrédet danych do pracy
W17, byta wiec jednorodnos¢ danych dla obydwu Oblokéow Magellana. Dzigki takiemu
podejsciu, pomiary wzglednej odlegtosci i metalicznosci powinny by¢ wolne od btedow
systematycznych.

3.1.1 Dane

Jasnosci $rednie Najlepszym zrédtem fotometrii optycznej gwiazd zmiennych w Ob-
tokach Magellana jest katalog przegladu fotometrycznego Optical Gravitational Lensing
Experiment (OGLE, Udalski, 2003). W ramach tego projektu, niemal nieprzerwanie od
1996 roku prowadzone sg obserwacje Obtokow Magellana w pasmach optycznych V i [ z
systemu Johnsona-Cousinsa. Podstawowym celem projektu OGLE jest poszukiwanie zja-
wisk mikrosoczewkowania grawitacyjnego, co wymaga obserwacji wybranych fragmentow
nieba z duza czestotliwoscia. Dzigki temu projekt ten dostarczyt roéwniez unikatowych sze-
regdéw czasowych danych fotometrycznych dla gwiazd w obserwowanych polach. Obserwa-
cje w tym przegladzie prowadzone sg za pomoca teleskopu o $rednicy zwierciadta gtéwnego
1,3m, umieszczonego w obserwatorium Las Campanas w Chile. Z katalogu OGLE, stwo-
rzonego na podstawie obserwacji wykonanych w III fazie tego projektu (Soszynski i in.,
2008a, 2010), zaczerpniete zostaly jasnosci érednie w pasmach V oraz I, okresy pulsacji
oraz wspotrzedne « i 6 okoto 1700 cefeid klasycznych pulsujacych w modzie podstawowym
z LMC, oraz okoto 2000 takich cefeid z SMC. Z ptytkiego przegladu LMC, wykonanego
réwniez przez projekt OGLE (Ulaczyk i in., 2013), zaczerpniete zostaly dane dodatko-
wych 28 jasnych cefeid. Dla cefeid w SMC, w okolicy okresu pulsacji 2,5d obserwowane
jest zalamanie zaleznosci PL (Bauer i in., 1999), ktérego istnienie nie zostato do tej pory
wyjadnione. Gwiazdy o okresach krotszych niz 2,5d zostaly odrzucone z probki cefeid w
SMC. Niewielka zmiana nachylenia zaleznosci PL wystepuje prawdopodobnie rowniez w
LMC w okolicy okresu pulsacji 10d (Bhardwaj i in., 2016), jednak jest to efekt na zanie-
dbywalnym poziomie w stosunku do zalamania w SMC. Ze wzledu na znaczne odchytki
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cefeid o okresach wigkszych niz 100 d od zaleznosci PL, gwiazdy takie zostaty odrzucone
z probek.

Dla obydwu Obtokéw Magellana dostepna jest rowniez fotometria w pasmach pod-
czerwonych J, H i K. LMC obserwowany byt w projekcie Large Magellanic Cloud
Synoptic Survey (LMCSS, Macri i in., 2015) za pomoca kamery podczerwonej CPAPIR,
zamontowanej na teleskopie o srednicy zwierciadta gtéwnego 1,5m, znajdujacym sie w
obserwatorium Cerro Tololo Interamerican Observatory w Chile. Wieloepokowe obser-
wacje LMC i SMC w pasmach J, K1Y, byly celem przegladu Vista Magellanic Clouds
Survey (VMC, Ripepi i in., 2016), w ktérym wykorzystano kamere VIRCAM zamonto-
wana na teleskopie VISTA o érednicy zwierciadta 4m, zlokalizowanym w obserwatorium
Paranal w Chile. Do tej pory, z przegladu VMC opublikowana zostata fotometria tylko
dla cefeid w SMC'. Jak wspomniano wyzej, celem w pracy W17 byto uzycie mozliwie
najbardziej jednorodnej probki danych w celu eliminacji btedéw systematycznych, zatem
dwa wspomniane projekty podczerwone nie spetniaty tego kryterium, gdyz z kazdego z
nich dostepna byta fotometria tylko jednej z badanych galaktyk. Dodatkowo, w prze-
gladzie VMC niedostepne jest pasmo H. Kolejnym zrédtem fotometrii podczerwonej w
pasmach J, H i K jest przeglad Infrared Survey Facility (IRSF, Kato i in., 2007).
Instrumentem uzytym w projekcie IRSF byta kamera SIRIUS, zamontowana na teleskopie
o $rednicy zwierciadta gtownego 1,3m, znajdujacym sie w obserwatorium South African
Astronomical Observatory (SAAO) w Republice Potudniowej Afryki. Z przegladu tego
dostepne sg dane dla obydwu Oblokéw Magellana.

W przeciwienstwie do wspomnianych weze$niej przegladéw, katalog IRSF zawiera po-
jedyncza obserwacje dla gwiazd w LMC i SMC, mozliwe jest jednak oszacowanie jasno$ci
srednich cefeid uzywajac procedury opisanej w pracy Soszynski i in. (2005). Na podstawie
cefeid z Drogi Mlecznej i LMC, dla ktérych dostepne byty pelne krzywe blasku, autorzy
tej pracy stworzyli krzywe wzorcowe (dzielac cefeidy na kilka przedzialéw okresu pulsa-
cji), wyznaczyli stosunek amplitud krzywych blasku oraz przesuniecie w fazie pomiedzy
krzywymi w pasmach optycznych oraz podczerwonych. Dla cefeid klasycznych badanych
W niniejszej rozprawie, dostepne sa petlne krzywe blasku w pasmach optycznych z prze-
gladu OGLE. Znajac moment wykonania obserwacji IRSF, mozliwe jest wyznaczenie z
krzywych wzorcowych jasnosci sredniej w pasmach podczerwonych. Dokladnos$é takiego
podejscia oszacowana zostata przez autoréw na tej samej probce gwiazd, ktora zostata
uzyta do stworzenia krzywych wzorcowych. Poréwnujac ich jasnosci $rednie, wyznaczone
w sposOb opisany powyzej z pojedynczych obserwacji oraz z dopasowania szeregu Fo-
uriera do petnej krzywej blasku, autorzy otrzymali niepewnosé dla pojedynczej gwiazdy
rzedu 0.03 mag. Procedura ta zostata zastosowana do danych dla obydwu galaktyk, zatem
ewentualny btad systematyczny w réznicowym wyznaczeniu odleglosci zostanie usunigty.
Fotometria IRSF udostepniona zostala w systemie wtasnym tego przegladu, zatem na
potrzeby projektu przetransformowano ja do standardowo uzywanego systemu 2MASS,
korzystajac z wzoréw zawartych w pracy Kato i in. (2007):

Joniass = Jirse — 0,018 4 0,046(Jrrsr — Krrsr)
Honrass = Hispr — 0,024 — 0,016(Jrrsr — Hirsr) (3.1)
Konass = Krrsp — 0,014 — 0,010(Jrrsr — Kirsr)

Czesto wykorzystywanym sposobem minimalizacji wpltywu ekstynkcji w pomiarach
odlegtosci jest uzycie opisanego w rozdziale 2.3.1 wskaznika wesenheit. Najpowszechniej
uzywanymi wskaznikami sa Wy, = I—-1,55x(V — I) oraz W, = K—0,69x(J — K).
Wartosci 1,55 oraz 0,69 wyznaczone zostaly z prawa poczerwienienia Cardelli i in. (1989)
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oraz O’Donnell (1994) przy zalozeniu Ry =3,1. Wyznaczenie efektu metalicznosci zostato
przeprowadzone réwniez dla tych dwoch wskaznikow.

Odlegtosci Najdoktadniejsze wyznaczenia odlegtosci do Obtokow Magellana oparte sa
o obserwacje uktadow podwdjnych zaé¢mieniowych gwiazd péznych typoéw widmowych,
odkrytych w danych projektu OGLE. W pracy W17 uzyty zostal pomiar odlegtosci do
LMC na podstawie 8 takich uktadéw z pracy Pietrzyniski i in. (2013, P13). Wyznaczo-
na w tej pracy warto$¢ modutu odlegtosci tej galaktyki wynosita 18,493+0,008+0,048
mag (pierwszy blad jest btedem statystycznym, natomiast drugi systematycznym i kon-
wencja ta stosowana jest w calej pracy). W pracy Pietrzynski i in. (2019, P19) ci sa-
mi autorzy poprawili wyznaczenie odlegltoéci do LMC, analizujac tacznie 20 uktadéw
za¢mieniowych. Ostateczna warto$¢ modulu odlegtosci wyznaczona w tej pracy wyno-
si 18,477+0.002£0,026 mag. Uzywajac identycznej metody oraz danych pochodzacych z
tych samych instrumentéw, Graczyk i in. (2014, G14) wyznaczyli odlegltos¢ do SMC na
podstawie 5 uktadow zaé¢mieniowych, otrzymujac modut odlegtosci 18,96540,02840,048
mag. Podobnie jak w przypadku LMC, wynik ten zostal poprawiony dzigki analizie do-
datkowych 10 uktadéw (Graczyk i in., 2020, G20), dajac ostateczne wyznaczenie modu-
tu odlegtosci 18,977+0,01640,028 mag. W pracy W17 przyjety zostal wzgledny modut
odlegltosci Apsye—rve= 0,47240,028 mag (na podstawie prac P13 i G14). Ostateczna
wartos¢ Apsyro—rpyo, na podstawie prac P19 i G20 wynosi natomiast 0,500+0,016 mag.
W rozprawie podane zostana wyniki opublikowane w pracy W17, jak tez otrzymane z
zastosowaniem doktadniejszej wartosci Apsyrc—ryce-

Dyskusja wplywu metalicznosci na wyznaczenie odleglto$ci za pomoca uktadéw po-
dwdjnych przedstawiona zostata m.in. w pracy P19. Jedynym parametrem, na ktory me-
taliczno$¢ moze mie¢ istotny wplyw, jest jasnos¢ powierzchniowa gwiazdy otrzymana z
zaleznosci SBCR. W pracach P13 i G14 uzyta zostala zaleznos¢ z pracy Di Benedetto
(2005). Pietrzynski i in. (2019) wyznaczyli nowa zalezno$¢ jasnos¢ SBCR, ktoéra zostata
uzyta w tej samej pracy do pomiaru odlegtoéci do LMC. Zaleznos¢ ta wykorzystana zostala
w pracy Graczyk i in. (2020) do pomiaru odlegtosci do SMC. Obydwie zaleznosci SBCR
otrzymane zostaly poprzez pomiary interferometryczne rozmiaréw katowych pobliskich
czerwonych olbrzyméw. Zakres metalicznosci gwiazd uzytych do wyznaczenia zaleznosci
SBCR w pracy Pietrzynski i in. (2019) wynosi okoto 1 dex, natomiast rozrzut zaleznosci
wynosi zaledwie 0,018 mag. Autorzy nie zauwazyli rowniez korelacji pomiedzy metaliczno-
Scig a ochytkami gwiazd od zaleznosci. Zakres metalicznosci gwiazd uzytych do pomiaréw
odlegtosci do LMC i SMC jest taki sam jak dla gwiazd uzytych do kalibracji zaleznosci
SBCR, zatem nawet istnienie silniejszej korelacji pomiedzy jasnos$cia powierzchniowa a
metaliczno$cia nie miatoby w tym przypadku znacznego wptywu na pomiar odlegtosci.

Metalicznosé Podobnie jak w przypadku fotometrii i odlegtosci, kluczowym kryterium
doboru zrédet pomiaréw metaliczno$ci mtodej populacji gwiazd w Obtokach Magellana
jest jednorodnos¢ wyznaczenia tego parametru dla obydwu galaktyk. Biorac wyznaczenia
metalicznoéci dla Oblokéw Magellana wykonane z zastosowaniem takiej samej metody,
wyznaczona roznica sredniej metalicznosci cefeid w tych dwoch galaktykach powinna by¢
wolna od wplywu efektéow systematycznych. W pracach Hill i in. (1995) i Hill (1999)
wyznaczone zostaly metaliczno$ci nadolbrzymoéow typéw widmowych F i K, a otrzymana
roznica metalicznosci $rednich pomiedzy Obtokami Magellana wynosi —0,485+0,120 dex
(tj. gwiazdy w SMC sa o 0,485dex mniej metaliczne niz w LMC). Luck i in. (1998), ana-
lizujgc widma cefeid klasycznych w obydwu galaktykach, otrzymali réznice metalicznosci
srednich wynoszaca —0,38+0,13 dex. Romaniello i in. (2008) z analizy widm cefeid w
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obydwu Obtokach Magellana, otrzymali réznice Srednich metaliczno$ci —0,42+0,15 dex.
Davies i in. (2015), na podstawie linii zelaza, tytanu i krzemu w prébee czerwonych nadol-
brzymoéw, otrzymali réznice metalicznosci —0,1740,12 dex (po odrzuceniu dwéch znacznie
odstajacych gwiazd w SMC oraz jednej w LMC). Trundle i in. (2007) na podstawie anali-
zy linii zelaza, tlenu, magnezu oraz krzemu gwiazd typu widmowego B, otrzymali roznice
srednich metalicznosci —0,36+0,04 dex. Urbaneja i in. (2017) oraz Schiller (2010) uzyli
identyczej metody do analizy linii zelaza i magnezu w widmach nadolbrzymoéow. Wyzna-
czona na podstawie tych dwoch prac roznica sredniej metalicznosci mtodej populacji w
SMC i LMC, wynosi —0,385+0,16 dex. Srednia arytmetyczna tych wyznaczeii wynosi
—0,367+106 dex. Wynik z pracy Davies i in. (2015) znacznie odstaje od pozostatych
(20), zatem zostal odrzucony, a na podstawie pozostatych wartosci otrzymano ostatecz-
nie réznice srednich metalicznosci cefeid w SMC i LMC wynoszacg —0,406+0,048 dex.
Roéznica ta jest w doskonalej zgodnosci z wartoscia przyjeta w pracy Gieren i in. (2018),
wyznaczong wytacznie na podstawie cefeid (—0,410+0,078 dex).

3.1.2 Analiza i wyniki

Rysunki 3.1 oraz 3.2 przedstawiajg diagramy okres—jasnos¢ dla cefeid klasycznych odpo-
wiednio w LMC i SMC. Wykorzystujac metode najmniejszych kwadratéw dopasowano do
tych danych zalezno$ci dane wzorem 2.17 z log Fy=0,7. W celu usuniecia gwiazd znacz-
nie odstajacych od zaleznos$ci np. w wyniku nieprawidtowej klasyfikacji, podwojnodci,
blendingu badz znacznego poczerwienienia, zastosowano dwukrotnie odrzucanie 30. Wy-
nikowe proste przedstawione sg na rysunkach 3.1 1 3.2, a wspotczynniki dopasowania wraz
z btedami znajduja sie w tabeli 3.1. Nachylenia zaleznosci w LMC i SMC we wszystkich
pasmach poza V' sg zgodne na poziomie 1-20.

LMC

v
1-0.7
. J-14

16 7 H-2.1 7

K-2.8
W,-355
W 4.2
18 | | | | | | | |

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8

log(P)

Rysunek 3.1: Diagram okres—jasnos¢ dla cefeid klasycznych pulsujacych w modzie pod-
stawowym w Wielkim Obtoku Magellana. W celu zwiekszenia przejrzysotsci wykresu,
zaleznosci w pasmach I, J, H, K, oraz indeksach wesenheit zostalty przesunigte w osi y.
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Rysunek 3.2: Diagram okres—jasnosé¢ dla cefeid klasycznych pulsujacych w modzie pod-
stawowym w Malym Obtoku Magellana. W celu zwiekszenia przejrzysotéci wykresu, za-
leznosci w pasmach I, J, H, K, oraz indeksach wesenheit zostaly przesuni¢te w osi y.

Pomiar odlegtosci wzglednej Obtokéw Magellana polega na dopasowaniu do danych
z SMC zaleznosci danej rownaniem 2.17, lecz z nachyleniem ustalonym na wartosci z
odpowiedniej zaleznosci PL dla cefeid w LMC. W tym przypadku réwniez zastosowano
odrzucanie 30 aby pozby¢ sie znacznie odstajacych gwiazd. Wyniki takiego dopasowania
znajduja sie¢ w tabeli 3.2. W kolumnie 5 tej tabeli zamieszczone sa wartosci réznicy mo-
dutéow odlegtosci SMC i LMC, wyznaczone z punktow zerowych zaleznosci PL.

Jasnodci cefeid nie byly poprawiane na ekstynkcje, dlatego nalezy sie spodziewaé, ze
otrzymane moduty odlegtoéci beda skorelowane z diugoscia fali. Widoczne jest to na
rysunku 3.3, przedstawiajacym zalezno$¢ pomiedzy wyznaczonym wzglednym modutem
odlegtoéci w danym pasmie A, a wspétezynnikiem Ry = A,/ E(B—V) obliczonym z prawa
poczerwienienia Cardelli i in. (1989) i O’Donnell (1994) przy zalozeniu Ry =3,1. Wsp6t-
czynniki Ry zawarte sa w tabeli 3.2 w kolumnie 6.

Poprawienie otrzymanych wartosci Au na ekstynkcje mozliwe jest przy wykorzystaniu
metody wielobarwnej, opisanej w rozdziale 2.3.1. Gdy mamy do czynienia z ré6znicowym
pomiarem modutu odlegtosci Ap, réwnanie 2.21 wyglada identycznie, lecz zamiast $redniej
wartosci poczerwienienia E(B — V') mierzona jest réznica $redniego poczerwienienia dla
cefeid w SMC i LMC AFE(B—V). Za pomoca metody najmniejszych kwadratow, do zalez-
nosci z rysunku 3.3 dopasowana zostata prosta i jako réznice poczerwienienia otrzymano
wartos¢ —0,04540,003 mag, natomiast jako réznice modutéw odleglosci 0,481+0,004 mag.
Wyznaczona warto$¢ réznicy nadwyzki barwy jest zgodna z wartoscig otrzymang na pod-
stawie gwiazd Red Clump w pracy Goérski i in. (2020), wynoszaca —0,047 mag. Uzywajac
otrzymanej roznicy poczerwienienia mozliwe jest wyznaczenie rzeczywistego wzglednego
modutu odlegtosci w kazdym pasmie. Korzystajac z wartosci R, obliczonych poprzednio,
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Tabela 3.1: Obserwowane zaleznosci okres—jasnosé¢ postaci M = a(log P — 0,7) + § dla
cefeid w LMC i SMC. Kolumna 4 zawiera rozrzut pomiaréw wzgledem dopasowanej zalez-
nosci, natomiast kolumna 5 liczbe gwiazd uzyta do wyznaczenia zaleznosci okres—jasnosc.

Filtr Q 16} o N
(1) (2) (3) 4) | (5
LMC

V| =2,77940,020 | 15,594+0,005 | 0,228 | 1794
I —2,977+0,015 | 14,806+0,004 | 0,154 | 1769
J | —3,11840,011 | 14,247+0,003 | 0,120 | 1740
H | —3,224+0,009 | 13,89640,002 | 0,097 | 1743
K | —3,24740,009 | 13,8224+0,002 | 0,089 | 1747
Wi | —3,33240,008 | 13,571+0,002 | 0,083 | 1778
Wik | —3,334+0,008 | 13,52440,002 | 0,084 | 1743
SMC

V| —2,64440,036 | 15,940+0,009 | 0,282 | 955
I —2,947+0,027 | 15,2024+0,007 | 0,223 | 963
J | =3,087£0,023 | 14,697+0,006 | 0,185 | 907
H | —3,184+0,021 | 14,34840,006 | 0,166 | 906
K | —3,206£0,021 | 14,286+0,005 | 0,160 | 901
Wr | —3,33040,019 | 14,054+0,005 | 0,146 | 946
Wik | —3,31140,020 | 14,005+0,005 | 0,150 | 896

Tabela 3.2: Wyniki dopasowania zaleznosci okres—jasnos$¢ postaci M = a(log P—0,7)+
dla cefeid z SMC, ze wspotczynnikiem kierunkowym o ustalonym na wartosci wyznaczonej
w LMC (tabela 3.1). Kolumna 3 zawiera rozrzut pomiaréw wzgledem dopasowanej zalez-
nosci, kolumna 4 liczbe gwiazd uzytych do wyznaczenia zaleznosci. Kolumna 5 przedstawia
roznice modutéw odlegtosci SMC i LMC, wyznaczong jako réznica punktow zerowych od-
powiednich zaleznosci PL. W kolumnie 6 zawarty jest stosunek ekstynkcji catkowitej w
danym filtrze do nadwyzki barwy E(B-V), obliczony z prawa poczerwienienia Cardelli
iin. (1989) i O’Donnell (1994).

Filtr Bsmc o N Ap R,
H, @ e lw 6 o
\% 15,937+0,009 | 0,282 | 954 | 0,343+0,010 | 3,134
I 15,201£0,007 | 0,222 | 962 | 0,395+0,008 | 1,894
J 14,697=+0,006 | 0,186 | 908 | 0,450+0,007 | 0,892
H 14,348=+0,006 | 0,166 | 906 | 0,452+0,006 | 0,553
K 14,286+£0,005 | 0,161 | 901 | 0,464+0,005 | 0,363
Wy | 14,054+0,005 | 0,145 | 946 | 0,48340,005 —
Wk | 14,005-20,005 | 0,150 | 896 | 0,48140,005 | —

wyznaczono ekstynkcje catkowita w uzytych pasmach fotometrycznych, ktora odjeto od
odpowiednich wzglednych modutéw odlegtosci. Uzyskane wyniki przedstawione sa w ko-
lumnie 2 tabeli 3.3.
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Rysunek 3.3: Zaleznos¢ pomiedzy modutem odlegtosci LMC, wyznaczonym z zaleznosci
PL cefeid klasycznych w pasmach V', I, J, H, i K, a stosunkiem ekstynkcji catkowitej do
ekstynkcji selektywnej dla danego pasma A.

Wyznaczenie efektu metalicznosci Od otrzymanych w ten sposob wartosci wzgled-
nego modutu odlegtosci Oblokéw Magellana dla kazdego pasma, odjeto wartos¢ otrzymanag
z uktadéw podwojnych Aug=0,472 mag (na podstawie prac P13 i G14), oraz dokladniej-
szg wartosé Aug=0,500 mag (na podstawie prac P19 i G20). Réznice Aug™, czyli wartoci
otrzymanej z cefeid, oraz odpowiedniej wartogci Aug, zamieszczone sa w kolumnach 3 oraz
5 tabeli 3.3. Dzielac Aug™ — Aug przez réznice metalicznosci cefeid w SMC i LMC otrzy-
mano oszacowanie efektu metalicznosci dla cefeid tj. wspotezynniki v. Otrzymane wartosci
wspotezynnikow znajduja sie w kolumnach 4 i 6 tabeli 3.3. Podane btedy wspotczynnikow
~ zostaly otrzymane przez propagacje niepewnosci wzglednego modutu odlegtosci wy-
znaczonego z cefeid i uktadéw podwojnych oraz réznicy sredniej metalicznosci. Wartosé
1E2=0,472 mag daje w wyniku w kazdym pasmie ujemny znak efektu metalicznosci, co
oznacza, ze dla ustalonego okresu pulsacji cefeidy o wickszej metalicznosci sg jasniejsze
niz cefeidy mniej metaliczne, jednak w ramach niepewnosci efekt ten mozna uznaé za
zerowy. Wyniki te zostaly opublikowane w pracy W17. Przy zastosowaniu doktadniejsze;j
wartosci Aug=0,500 mag otrzymany efekt metalicznodci ma we wszystkich pasmach znak
dodatni, jednak obydwa wyniki wskazuja, ze wplyw metalicznosci na jasnosci absolutne
jest niewielki.

Wpltyw geometrii Oblokéw Magellana W pracy W17 nie zostal przedyskutowany
wplyw geometrii galaktyk LMC i SMC na wyznaczony wzgledny modut odlegtosci. Na
rysunkach 3.4 i 3.5 przedstawione jest poltozenie uktadéw podwéjnych (tréjkatami zazna-
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Tabela 3.3: Odczerwienione wzgledne moduty odlegtosci SMC i LMC, wyznaczone z za-
leznosci PL cefeid klasyczneyh (kolumna 2), r6znice wzglednych modutéw odlegtosci SMC
i LMC wyznaczonych z cefeid i uktadéw podwéjnych (kolumny 3 i 5), oraz wyznaczony
efekt metalicznosci dla cefeid klasycznych (kolumny 4 i 6)

Filtr Ao Apg™ — Apgt +t Apg? — Apg™ 7

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

V | 0,484£0,010 | 0,01240.028 | —0,02940,069 | —0,01940,019 | 0,030+0,047
I | 0480+£0,008 | 0,008£0,027 | —0,020£0,067 | —0,022:£0,018 | 0,049-£0,045
J | 0,490+0,007 | 0,01840,027 | —0,04540,066 | —0,01140,017 | 0,0240,043
H | 047740,006 | 0,005£0,027 | —0,01240,066 | —0,02240,017 | 0,057+0,043
K | 0,4804£0,005 | 0,008+0,027 | —0,02140,065 | —0,02140,017 | 0,048+0,042
Wyt | 0,48340,005 | 0,01140,027 | —0,02740,065 | —0,01740,017 | 0,0420,042
Wik | 0,481£0,00 | 0,009+£0,027 | —0,022:£0,065 | —0,018=£0,017 | 0,047-£0,042

T Na podstawie prac P13 i G14; * na podstawie prac P19 i G20

czone sa uklady z prac P13 1 G14, kwadratami z prac P19 i G20) i cefeid, uzytych do
wyznaczenia odlegtosci LMC i SMC, natomiast kolory punktéw reprezentuja ich moduty
odlegtosci. Indywidualne moduty odlegtosci cefeid zostaly wyznaczone na podstawie za-
leznoéci PL dla wskaznika wesenheit Wy wyznaczonej w LMC i przy zalozeniu modutu
odlegtosci do LMC z pracy P19. Czerwony znak ,x” na obydwu mapach oznacza srodki

galaktyk przyjete w pracach P19 i G20.
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Rysunek 3.4: Mapa przedstawiajaca potozenie cefeid klasycznych pulsujacych w modzie
podstawowym oraz uktadéow podwdjnych z prac Pietrzynski i in. (2013, trojkaty) oraz
Pietrzynski i in. (2019, kwadraty) w Wielkim Obtoku Magellana. Kolor odpowiada wy-
znaczonym indywidualnym modutom odlegtosci.

48



19.2

19.1

19.0

18.9

5(/2000)
u|mag|

18.8

18.7

18.6

1ho0™ ohaom
a(/2000)

18.5

Rysunek 3.5: Mapa przedstawiajaca plozenie cefeid klasycznych pulsujacych w modzie
podstawowym oraz uktadéw podwéjnych z prac Graczyk i in. (2014, tréjkaty) oraz Gra-
czyk iin. (2019, kwadraty) w Matym Obltoku Magellana. Kolor odpowiada wyznaczonym
indywidualnym modutom odlegtosci.

W przypadku LMC wspdtrzedne $rodka galaktyki pochodza z pracy van der Marel &
Kallivayalil (2014), gdzie zostaly wyznaczone na podstawie pomiaréw ruchéw wtasnych
gwiazd w tej galaktyce. Z rysunku 3.4 wida¢, ze zarowno cefeidy jak i uktady podwdjne
sg dosy¢ réwnomiernie roztozone wokoét srodka galaktyki. Widoczny jest rowniez gradient
odlegtosci taki sam dla cefeid i utadéw podwojnych, co $wiadczy o niezerowym nachyle-
niu ptaszczyzny dysku tej galaktyki, co jest zgodne z wynikami otrzymanymi przez innych
autoréw (Jacyszyn-Dobrzeniecka i in., 2016; Weinberg & Nikolaev, 2001). Na rysunku 3.4
zaznaczone sg okregi o $rodku w centrum LMC i promieniach 3° i 1,5°. Wyznaczajac
sredni modut odlegtosci z uktadéw podwdjnych zawartych wewnatrz okregdéw, otrzyma-
no warto$¢ 18,47340,005mag i 18,479+0,006mag odpowiednio dla wigkszego i mniejszego
okregu, zatem na modut odlegtosci wyznaczony z uktadéow podwojnych wpltyw geometrii
LMC jest nieznaczny.

W celu sprawdzenia jak geometria LMC wptywa na wzgledny modut odlegtosci SMC i
LMC wyznaczony z cefeid, powtoérzono wyznaczanie zaleznosci PL, biorac tym razem pod
uwage tylko gwiazdy zawarte wewnatrz okregéow 3° i 1,5°. Wyniki dopasowania przedsta-
wiono w tabeli 3.4. Nastepnym krokiem bylo dopasowanie zaleznosci do danych z SMC,
ze wspoOltczynnikiem nachylenia ustalonym na odpowiedniej wartosci z LMC i wyznacze-
nie wzglednego modutu odegtosci SMC i LMC. Wyniki dopasowania zamieszczone sg w
kolumnach 2 i 3 tabeli 3.5. Do odczerwienienia wyznaczonych wzglednych modutéw odle-
gtosci wykonano ponownie dopasowanie wielobarwne, otrzymujac réznice nadwyzki barwy
AE(B — V)=-0,049£0,002mag i AE(B — V')=-0,0394+0,006mag odpowiednio dla okregu
3°1 1,5°. Wzgledne moduty odlegtosci poprawione na ekstynkcje, oraz otrzymane na ich
podstawie wartosci wspotezynnikéw « (przy zatozeniu Aug®=0,500 mag), zamieszczone sa
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w kolumnach 4 i 5 tabeli 3.5. Otrzymane w tym te$cie wyniki zgodne sa z poprzednimi
na poziomie 1o i rowniez daja praktycznie zaniedbywalny wpltyw metalicznosci na jasno-
sci absolutne cefeid. Wpltyw geometrii LMC na wyznaczony efekt metalicznosci jest wiec
niewielki.

Tabela 3.4: Obserwowane zaleznosci PL postaci M = a(log P—0,7)+ [ dla cefeid klasycz-
nych w LMC, wyznaczone na podstawie probki ograniczonej do gwiazd lezacych wewnatrz
okregéw o promieniach 3° oraz 1,5° wokét sSrodka LMC. Kolumny 4 i 5 zawieraja odpowied-
nio rozrzut pomiaréw wokot dopasowania oraz liczbe punktow uzytych do wyznaczenia

zaleznosci.

Filtr Q 1] o N
(1) @) (3) @ | )
LMC 3°
V| —=2,77540,022 | 15,606+0,006 | 0,233 | 1681

1 —2,967+0,016 | 14,8144+0,004 | 0,156 | 1658
J | —3,1204+0,012 | 14,24940,003 | 0,120 | 1671
H | —3,224+40,010 | 13,89640,002 | 0,098 | 1674
K | —3,24440,009 | 13,82240,002 | 0,090 | 1681
Wy | —3,32440,009 | 13,573£0,002 | 0,083 | 1667
Wik | —3,33140,008 | 13,522+0,002 | 0,084 | 1675
LMC 1,5°
V| —2,750£0,034 | 15,561+0,008 | 0,211 | 637
1 —2,981£0,025 | 14,78240,006 | 0,149 | 634
J | —3,136£0,019 | 14,2254+0,005 | 0,119 | 634
H | —3,227+0,016 | 13,87640,004 | 0,097 | 637
K | =3,24740,014 | 13,806+0,004 | 0,089 | 637
Wy | —3,35140,013 | 13,567£0,003 | 0,079 | 635
Wik | —3,32440,013 | 13,513+0,003 | 0,082 | 638

Srodek SMC zostal wyznaczony jako centrum obszaru o najwickszym zageszczeniu
cefeid i pochodzi z pracy Ripepi i in. (2016). Réznice modutéw odlegtosei cefeid w SMC
dochodza do okoto 0,7mag, co swiadczy o znacznej rozcigglodci tej galaktyki wzdtuz linii
widzenia. Zgodne jest to z wynikami otrzymanymi za pomocg innych metod (Subramanian
& Subramaniam, 2012; Jacyszyn-Dobrzeniecka i in., 2016, 2017; Muraveva i in., 2018).
Cefeidy w SMC nie sg rowniez rownomiernie roztozone wokot przyjetego srodka tej ga-
laktyki i bardzo duza liczba tych gwiazd obserwowana jest w czesci pétnocno-zachodniej,
ktora znajduje si¢ znacznie blizej niz czes¢ gtowna galaktyki. Podobny gradient odlegtosci
obserwowany jest w przypadku uktadéw podwodjnych, lecz w czesci péinocno-zachodniej
znajduja sie tylko trzy uktady.

Rysunek 3.6 przedstawia uktady podwdjne zastosowane do pomiaru odlegtosci do SMC
w pracy Graczyk i in. (2020) w dwéch ptaszezyznach X7 oraz YZ. Poczatkiem uktadu
wspotrzednych jest sSrodek SMC, o$ Z pokrywa sie z kierunkiem widzenia SMC, natomiast
prostopadte do niej osie X i Y skierowane sg odpowiednio na wschod i pétnoc. Odlegtosé
do SMC zostata w tej pracy wyznaczona m.in. przez dopasowanie prostych do widocznych
trendow. Warto$é¢ w punkcie X=0 i Y=0 daje odlegtos¢ do zaloznego $rodka SMC i wy-
niki w obydwu dopasowaniach sg praktycznie identyczne. Odlegto$¢ wyznaczona zostata
rowniez poprzez usrednienie odlegtosci poszczegdlnych uktadéw podwojnych biorac pod
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Tabela 3.5: Wyznaczenie efektu metalicznosci dla cefeid klasycznych w oparciu o zalez-
nosci P w LMC wyznaczone z probki cefeid ograniczonej do gwiazd lezacych wewnatrz
promieni 3° i 1° wokét srodka galaktyki. Punkt zerowy zaleznosci PL dla cefeid w SMC (ko-
lumna 2), wyznaczony zostal poprzez dopasowanie prostej postaci M = a(log P—0,7)+
ze wpdtczynnikiem « przyjetym z odpowiedniej zaleznosci PL dla cefeid w LMC z tabeli
3.4. Roznica modutéw odleglosci (kolumna 3), wyznaczona zostala jako réznica punk-
tow zerowych odpowiednich zalezno$ci PL. W kolumnie 4 zamieszczone zostaly wartosci
rzeczywistego modutu odlegtosci, poprawionego na ekstynkcje za pomoca metody wielo-

brawnej. Kolumna 5 zawiera wyznaczony metaliczno$ci.

Filtr I} Ap Apg v
(1) (2) (3) (4) (5)
LMC 3°
V| 15,938+£0,009 | 0,332+0,011 | 0,486+0,011 | 0,045+0,049
I 15,201£0,007 | 0,387+£0,008 | 0,480+0,008 | 0,060+0,046
J | 14,697£0,006 | 0,448+0,007 | 0,492+0,007 | 0,030+£0,045
H | 14,349+0,006 | 0,45340,006 | 0,48040,006 | 0,05940,045
K | 14.286+0,005 | 0,46440,005 | 0,48240,005 | 0,05440,044
Wy | 14,054+0,005 | 0,481+0,005 | 0,48140,005 | 0,05740,044
Wik | 14,005£0,005 | 0,483+£0,005 | 0,48340,005 | 0,05240,044
LMC 1,5°
V| 15,938£0,009 | 0,377+0,012 | 0,499+0,012 | —0,003£0,051
I 15,201£0,007 | 0,419+£0,009 | 0,493+£0,009 | 0,012+0,048
J | 14,697£0,006 | 0,472+0,008 | 0,507+0,008 | —0,021+£0,046
H | 14,348+0,006 | 0,47240,007 | 0,49440,007 | 0,01140,046
K | 14.286+0,005 | 0,480+0,006 | 0,49440,006 | 0,00940,045
Wy | 14,054£0,005 | 0,487+0,006 | 0,487+0,006 | 0,027+0,045
Wik | 14,005£0,005 | 0,492+0,006 | 0,4924+0,006 | 0,01540,045

uwage cala prébke, a nastepnie tylko uklady polozone w czesci centralnej (co odpowiada
odlegtosci okoto 0,5° od $rodka SMC). Rdznice pomiedzy odlegtoscia otrzymana r6znymi
sposobami sg mniejsze niz 1% a jako ostateczna odleglo$é przyjeta zostala wartosé sred-
nia z powyzszych wyznaczen. Geometria SMC ma zatem niewielki wplyw na wyznaczenie
odlegtosci do tej galaktyki za pomoca uktadéw podwdjnych. Jezeli jednak geometria SMC
ma duzy wptyw na modul odlegtosci wyznaczony z cefeid, to poréwnanie wyznaczenia z
pelnej prébki cefeid z wartoscig otrzymang z uktadéw podwdjnych obarczone jest znacz-
nym bledem.

Aby sprawdzi¢ jak geometria SMC wplywa na otrzymywany efekt metaliczno$ci, po-
wtorzono wyznaczenie wzglednego modutu odlegtosci SMC i LMC, a nastepnie wspot-
czynnika v, uzywajac tym razem cefeid potozonych wewnatrz okregéw o promieniach
0,8°, 0,6°, 0,4° wokét érodka SMC. W tabeli 3.6 w kolumnach 2, 3 i 4 zamieszczone sg
wyniki dopasowania zaleznosci PL do danych z SMC w poszczegélnych okregach, z nachy-
leniem ustalonym na odpowiedniej wartosci z LMC (z tabeli 3.1). W kolumnie 5 tej tabeli
znajduja sie wartosci wzglednego modutu odlegltosci, obliczone z réznicy punktéow zero-
wych zaleznosci PL. Konieczne byto ponowne przeprowadzenie analizy wielobarwnej do
wyznaczenia niepoczerwienionych wzglednych modutéw odlegtosci. Wyznaczone wartosci
roznicy poczerwienienia wynosza —0,025+0,007 mag, —0,0154+0,008 mag, —0,00140,009
mag odpowiednio dla promieni 0,8°, 0,6°, 0,4°, co Swiadczy o wzroscie ekstynkcji w miare
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Rysunek 3.6: Dopasowanie prostych do obserwowanych trendéw odlegtosci uktadow po-
dwéjnych w SMC. Poczatkiem uktadu wspoétrzednych jest srodek SMC (przyjety z pracy
Ripepi iin., 2016), 0§ Z pokrywa sie z kierunkiem widzenia galaktyki, osie X i Y skierowa-
ne sa odpowiednio na wschdd i pétnoc (zrédto: Graczyk i in., 2020). Odlegtosci otrzymane
z trendow w tych dwoch ptaszczyznach sg niemal identyczne, zatem definiuja one wyrdz-
niong ptaszczyzne, opisujaca w przyblizeniu geometrie SMC.

zblizania sie do Srodka galaktyki. Wyznaczajac dla poréwnania réznice poczerwienienia z
map Gorski i in. (2020), biorac pod uwage taki sam obszar w SMC jak powyzej, otrzymano
—0,032+0,017 mag, —0,030£0,01 7mag, —0.026+0,018 mag. Rzeczywiste moduty odle-
gltosci, otrzymane jako wyraz wolny dopasowania wielobarwnego, wynosza dla kolejnych
promieni 0,528+0,008mag, 0,537+0,009 mag oraz 0,548+0,011 mag. Uzywajac wyznaczo-
nych wartosci nadwyzki barwy, poprawiono modut odlegtosci uzyskany w poszczegdlnych
filtrach na ekstynkcje. Otrzymane wartosci zamieszczone sa w kolumnie 6 tabeli 3.6.

Ostatnia kolumna tabeli 3.6 zawiera wartosci efektu metaliczno$ci, otrzymane przy za-
tozeniu wzglednego modutu odlegtosci SMC i LMC wyznaczonego z uktadow podwdjnych
Aug=0,500 mag. Efekt otrzymany w kazdym z okregéw ma znak ujemny, oraz warto$é
efektu rosnie w miare zmniejszania rozwazanego obszaru, z czego wynika, ze geometria
SMC ma znaczny wptyw na wyznaczenie efektu metalicznosci.

Jako ze okrag o promieniu 0,6° zawiera znaczng liczbe cefeid i uktadéw podwodjnych
roztozonych symetrycznie wokot srodka galaktyki, wartosci wyznaczone w tym obszarze
sg najbardziej wiarygodnym wyznaczeniem efektu metalicznosci sposrod zaprezentowa-
nych. Do niepewnosci wspétczynnikow v powinien by¢ jednak dodany btad wynikajacy
z wptywu rozmiaru rozwazanego obszaru. Efekt metalicznosci wyznaczony na podstawie
probek z okregow 0,8° oraz 0,4° rézni sie od ostatecznych wartosci o okoto 0,03mag/dex
i taka wartos¢ przyjeto jako btad wynikajacy z wyboru probki cefeid w SMC.

Wyniki uzyskane w tej czedci analizy wykorzystane zostaty w pracy B21 przy doborze
probki cefeid w Obtokach Magellana.
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Tabela 3.6: Wyznaczenie efektu metalicznosci z probki cefeid w SMC ograniczonej do
gwiazd lezacych wewnatrz okregdéw o promieniach 0,8°, 0,6° i 0,4° wokot srodka tej galak-
tyki.

Filtr 15} o N Ap JAYII v
(1) (2) 3) | (4) (5) (6) (7)
SMC 0,8°
V. 116,049£0,014 | 0,289 | 448 | 0,45540,015 | 0,528+0,020 | —0,067£0,055
I | 15,2864+0,010 | 0,214 | 449 | 0,480+0,011 | 0,52440,014 | —0,05540,048
J | 14,762+0,008 | 0,173 | 443 | 0,51540,009 | 0,535+0,011 | —0,075+0,046
H | 14,4044+0,007 | 0,150 | 442 | 0,508+0,007 | 0,5234+0,009 | —0,04440,044
K ] 14,341%+0,007 | 0,143 | 439 | 0,519£0,007 | 0,52840,009 | —0,05740,044
Wy | 14,100£0,006 | 0,121 | 443 - 0,529+0,006 | —0,058+0,043
Wik | 14,0471+0,006 | 0,132 | 439 - 0,527+0,006 | —0,046+£0,043
SMC 0,6°
V1 16,089+0,016 | 0,290 | 344 | 0,4954+0,017 | 0,535+0,021 | —0,096£0,058
I | 15,3154+0,013 | 0,217 | 345 | 0,509+0,013 | 0,53440,016 | —0,08740,051
J | 14,780+0,010 | 0,176 | 341 | 0,5334+0,010 | 0,543+0,013 | —0,112+0,049
H | 14,4184+0,008 | 0,152 | 340 | 0,52240,008 | 0,531+0,010 | —0,073+0,045
K, | 14,353+£0,008 | 0,141 | 335 | 0,53140,008 | 0,536+0,010 | —0,089+0,046
Wy | 14,107£0,006 | 0,117 | 339 — 0,536=£0,006 | —0,089+0,044
Wik | 14,056+0,007 | 0,129 | 334 - 0,533£0,007 | —0,079+0,044
SMC 0,4°
V] 16,148+0,020 | 0,294 | 208 | 0,55440,021 | 0,554+0,021 | —0,133+0,066
I | 15,3524+0,015 | 0,221 | 210 | 0,546£0,016 | 0,546+0,016 | —0,11940,057
J | 14,806+0,012 | 0,169 | 206 | 0,55940,012 | 0,559+0,012 | —0,145+0,053
H | 14,438+0,010 | 0,142 | 205 | 0,542+0,010 | 0,542+0,010 | —0,10340,048
Ks

14,366-20,010 | 0,135 | 203 | 0,544-20,010 | 0,54440,010 | —0,10840,048
Wyr | 14,12040,008 | 0,113 | 207 - 0,54940,008 | —0,12140,047
Wk | 14,06340,009 | 0,122 | 202 - 0,53940,009 | —0,096:0,047
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3.2 Analiza cefeid w Drodze Mlecznej i Obtokach Magellana

Srednia metalicznoéé cefeid w SMC wynosi —0,75 dex, natomiast w LMC —0,35 dex (Gie-
ren i in., 2018), tak wiec wyznaczony w poprzednim rozdziale efekt ma zastosowanie do
takiego zakresu metalicznosci. Znaczna czes¢ galaktyk uzywanych do kalibracji jasnosci
absolutnej supernowych ma jednak metalicznosé wyzsza niz LMC (Riess i in., 2021a), dla-
tego konieczne jest rozszerzenie analizy na populacje bardziej bogate w metale. Pomiary
paralaks, wykonywane w ramach misji kosmicznej Gaia, daja mozliwos¢ wykorzystania
pobliskich gwiazd do kalibrowania punktu zerowego kosmicznej skali odlegtoci. Srednia
metalicznosé cefeid w okolicy Stonica jest bliska stonecznej (0 dex), zatem dotaczenie ich
do analizy efektu metalicznosci pozwala rozszerzy¢ zakres stosowalnosci wyznaczonych
poprawek oraz zwickszy¢ doktadno$é wyznaczenia efektu metalicznosci.

Dzigki zastosowaniu tych samych zrédet danych dla LMC i SMC w analizie opisanej
w rozdziale 3.1, mozliwa byta eliminacja btedow systematycznych zwiazanych z punktem
zerowym fotometrii, wyznaczeniami odlegtosci oraz metalicznosci. Ze wzgledu na brak
catkowicie jednorodnych danych dla Drogi Mlecznej, LMC oraz SMC, podejscie takie nie
byto mozliwe do zastosowania w pracy B21.

3.2.1 Dane

Obtoki Magellana Jasnosci srednie w pasmach V' i I z systemu Johnsona-Cousinsa,
okresy pulsacji i wspotrzedne cefeid klasycznych pulsujacych w modzie podstawowym w
Obtokach Magellana, zostaly zaczerpniete ponownie z katalogu przegladu OGLE, jednak
tym razem stworzonego na podstawie obserwacji wykonanych w IV fazie tego projektu
(Udalski i in., 2015). Jasnosci $rednie okoto 1750 cefeid w LMC i 2500 w SMC zostaly wy-
znaczone na podstawie krzywych blasku zawierajacych srednio 140 pomiaréow w pasmie V
i 610 w pasmie I. Podobnie jak w pracy W17, ze wzgledu na nieliniowos¢ w zaleznosci PL
dla cefeid w SMC, z probki tej odrzucone zostaty gwiazdy z okresami pulsacji krotszymi
niz 2,5 dnia. Dla danych z przegladu OGLE zostal zachowawczo zatozony btad punktu
zerowego fotometrii wynoszacy 0,02mag.

Jak wspomniano w rozdziale 3.1, dla obydwu Oblokéw Magellana dostepna jest wie-
loepokowa fotometria w pasmach podczerwonych. Jasnosci $rednie 887 cefeid w LMC
w pasmach J, H oraz K, zaczerpnicte zostaly z przegladu LMCSS (Macri i in., 2015).
Katalog ten zawiera réowniez jasne cefeidy z pracy Persson i in. (2004). Srednia liczba
pomiaréw uzytych do wyznaczenia jasnosci srednich w tym katalogu wynosi 43. Jasnosci
podane zostaly w systemie 2MASS, jednak zastosowane zostaty dodatkowe poprawki wy-
znaczone z poréwnania jasnosci gwiazd z katalogu LMCSS z katalogiem 2MASS (Lucas
Macri, komunikacja prywatna):

Jomass = Jomess — 0,0167 +0,0205(Jpmess — Komess — 0, 4)

+0,0101(Jraess — Krmess — 0,4)°
Honrass = Hraoss — 0,0116 + 0,0054(Jparcss — Krmess — 0,4)

—0,0189(Jrnes — Himess — 0,4)
Konass = Kpyess — 0,0162 +0,0227(Jpvess — Kovess — 0,4)

—0,0595(Jrarcss — Kpaess — 0,4)°

Poréwnanie jasnoéci érednich gwiazd wspoélnych z przegladu LMCSS oraz z pracy Persson
iin. (2004) daje zgodno$¢ na poziomie 0,02mag. Wartosé ta zostala przyjeta jako niepew-
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no$¢ punktu zerowego fotometrii we wszystkich trzech pasmach.

Jasnodci $rednie cefeid w SMC w pasmach J oraz K, wyznaczone z wieloepokowych
obserwacji, dostepne sa w katalogu przegladu VMC. Jasnosci w pasmie .J dostepne sg dla
1129 cefeid, natomiast w pasmie K dla 2074 cefeid. Srednia liczba obserwacji w pasmie J
wynosi 7, natomiast w pasmie K, 17. Jasnosci opublikowane zostaly w systemie VISTA,
zatem musialy zostaé przetransformowane do systemu 2MASS. Wykorzystane zostaty do
tego formuly z pracy Ripepi i in. (2016):

Jorrass = Jvme +0,070(Jype — Kvue) (3.3)
Kiyiass = Kvue —0,011(Jvie — Kvue)
oraz dodatkowe poprawki, otrzymane z poréwnania 7000 gwiazd z przegladu VMC (czwar-
ta wersja katalogu) z katalogiem 2MASS (Lucas Macri, komunikacja prywatna):

(3.4)
Konass = Koprass +0,0011 — 0,0087(J3p 455 — Kaprass — 0,4)

{JQMASS = Jonrass — 0,0087 — 0,0010(J5p1455 — Knrass — 0,4)
Pasmo H nie jest dostepne w przegladzie VMC i w pracy B21 efekt metalicznosci w tym
pasmie zostal wyznaczony tylko na podstawie danych z Drogi Mlecznej i LMC. Jako nie-
pewno$¢ punktu zerowego fotometrii z przegladu VMC przyjeta zostata warto$é¢ 0,02mag.

Po potaczeniu danych ze wszystkich katalogow wykonana zostata ocena jakosci zebra-
nej fotometrii. Zastosowanym kryterium byt btad jasnosci éredniej oraz liczba pomiaréw
uzytych do jej wyznaczenia. Jezeli niepewnosé jasnosci sredniej byta wieksza niz 0,1mag
lub jezeli do jej wyznaczenia wykorzystano mniej niz 5 pomiaréw, nie byta brana pod
uwage w dalszej analizie.

Nadwyzka barwy E(B — V') w kierunku kazdej cefeidy w Obtokach Magellana wyzna-
czona zostata za pomoca map opisanych w pracy Gorski i in. (2020) o rozdzielcznosci 7'.
Do obliczenia ekstynkcji w kazdym z uzytych pasm wykorzystane zostato prawo poczer-
wienienia Cardelli i in. (1989) i O’Donnell (1994) z Ry=3,1.

Podobnie jak w pracy W17, przyjete zostaly odlegtosci Obtokow Magellana wyznaczo-
ne na podstawie uktadéw podwéjnych péZnego typu (Pietrzynski i in., 2019; Graczyk i in.,
2020). Jak wykazano w rozdziale 3.1.2, skomplikowana geometria SMC utrudnia pomiar
odlegtosci do tej galaktyki, zatem probka cefeid w SMC zostata ograniczona wylacznie do
obszaru 0,6° wokét centrum tej galaktyki, przyjetego ponownie z pracy Ripepi i in. (2016).
7 poczatkowej probki okoto 2300 gwiazd, zostalo nieco ponad 840. W przypadku LMC
odrzucone zostaly gwiazdy odlegle od centrum galaktyki o ponad 3°, przez co probka
zmniejszyta sie z okoto 1800 do 1700 cefeid.

W celu zwigkszenia precyzji wyznaczenia zaleznosci PL, na podstawie modeli LMC i
SMC obliczone zostaly indywidualne odlegltosci cefeid. Dla LMC przyjety zostat model z
pracy Jacyszyn-Dobrzeniecka i in. (2016). W modelu tym, ze wspétrzednych réwnikowych
wyznaczane sa wspotrzedne kartezjanskie:

r = —dpye X cosdsin(a — apye)
Y = dLMC X [SiH(SCOS 5LMC — €os 0 sin 5LMC COS(O& — OéLMC)] (35)
z = dLMC’ + O, 395 — O, 215y
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gdzie dpyc jest odlegloscia srodka LMC wyznaczona w pracy Pietrzynski i in. (2019),
natomiast oy c=80,05%,071¢=-69,30° sa wspotrzednymi srodka LMC. Odlegtosé¢ cefeidy
obliczana jest z sumy kwadratéw tych wspotrzednych:

d=\/x?+ y% + 22 (3.6)

Odlegtosci cefeid z SMC wyznaczone zostaly z modelu z pracy Graczyk i in. (2020).
Wspbdtrzedne kartezjanskie x i y wyznaczane sg analogicznie jak w przypadku LMC:
x = —dgpye X cosdsin(a — agye) (3.7)

Yy = dgpe X [sind cos dgpre — cos 0 sin dgpre cos(a — agpre)] '

gdzie wpdlrzedne srodka SMC wynosza agyc=12,54°,0s0c=-73,11° (Ripepi i in., 2016).
Wyznaczajac odlegtosé do SMC, Graczyk i in. (2020) stworzyli rowniez model tej galak-
tyki poprzez dopasowanie dwoch prostych do obserwowanych trendéw odlegtosci uktadow
podwoéjnych. Dopasowanie to przedstawione jest na rysunku 3.6. Odlegtos¢ SMC otrzy-
mana z tych dwoch prostych jest praktycznie identyczna, zatem mozna stwierdzi¢, ze
proste przecinaja si¢ w punkcie (0,0) i definiuja one wyrézniona ptaszczyzne, reprezentu-
jaca ,dysk” SMC. Odlegtosci cefeid wyznaczone zostalty jako $rednia wartosé¢ obliczona z
dwobch prostych:

{d@) = dsnic + 3,086 38)

d(y) = dsmc + 3,248y

Wyznaczone odlegtodci cefeid w LMC i SMC zostatly nastepnie przeliczone na indy-
widualne moduty odlegltosci. Rysunki 3.7 i 3.8 przedstawiaja mapy LMC i SMC z zazna-
czonym potozeniem cefeid uzytych do wyznaczenia efektu metalicznosci, oraz uktadow
podwoéjnych z prac P19 i G20. Kolorem zaznaczone sg indywidualne odlegtosci cefeid wy-
znaczone w sposob opisany powyze;j.

Srednia metalicznosé cefeid w LMC i SMC zostala oszacowana w sposéb identyczny
jak w pracy Gieren i in. (2018), na podstawie literaturowych wyznaczenn metalicznosci
cefeid. Romaniello i in. (2008) z analizy widm 22 cefeid w LMC otrzymali $§rednia meta-
liczno$é¢ —0,3440,03 dex. Na podstawie 3 cefeid w nalezacej do LMC gromadzie NGC1866,
Molinaro i in. (2012) otrzymali srednia metaliczno$¢ —0,40+0,04 dex, natomiast Lemasle
i in. (2017) na podstawie 6 cefeid w tej samej gromadzie otrzymali wartos¢ —0,3340,03
dex. Srednia warto$é tych trzech wyznaczen daje —0,3440,06 dex, przy czym do bledu
zostala dodana w kwadracie niepewnos$¢ 0,05 dex zwiazana z mozliwymi réznicami skal
metalicznodci.

W przypadku SMC, Romaniello i in. (2008) wyznaczyli srednia metalicznosé 14 cefeid,
otrzymujac —0,75+0,02 dex. Lemasle i in. (2017) na podstawie 4 cefeid otrzymali $red-
nia metaliczno$é —0,7340,02 dex. Srednia metalicznosé wyznaczona w pracy Gieren i in.
(2018) na podstawie tych dwoch wynikéw wynosi —0,7540,05 dex i do btedu ponownie
zostala dodana niepewnos¢ 0,05 dex zwigzana z réoznymi skalami metalicznosci.

Droga Mleczna Dane fotometryczne cefeid klasycznych z Drogi Mlecznej, pulsujacych
w modzie fundamentalnym, pochodzg z kilku katalogéw. Obserwacje w pasmach optycz-
nych V oraz I z systemu Johnsona-Cousinsa zaczerpniete zostaty z katalogu Berdnikov
(2008). Krzywe blasku w pasmie V' dostepne sa dla 272, natomiast w pasmie I dla 235
cefeid. Krzywe blasku zawierajg srednio 168 pomiaréw w pasmie V oraz 128 w pasmie /.
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Rysunek 3.7: Potozenie cefeid (punkty) oraz uktadéw podwdjnych z pracy Pietrzynski i in.
(2019, kwadraty) w Wielkim Obtoku Magellana. Kolorem oznaczone sa moduty odlegtosci
gwiazd.
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Rysunek 3.8: Polozenie cefeid (punkty) oraz uktadéw podwéjnych z pracy Graczyk i in.
(2020, kwadraty) w Malym Obtoku Magellana. Kolorem oznaczone sa moduly odlegtosci
gwiazd

Niepewno$¢ punktu zerowego fotometrii optycznej jest na poziomie 0,01mag.
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Rysunek 3.9: Przykladowe krzywe blasku cefeid klasycznych z Drogi Mlecznej (Breuval
i in., 2021). Zielona linia oznacza wyznaczona jasnosé¢ srednia, natomiast jasno-zielony
obszar oznacza blad jasnosci sredniej.

W pasmach podczerwonych J, H oraz K, wykorzystane zostaty dane z prac Welch
iin. (1984), Laney & Stobie (1992), Barnes i in. (1997), Monson & Pierce (2011) oraz
Feast i in. (2008). Dane te pochodza z réznych instrumentéw i zostaly przetransformo-
wane do systemu 2MASS za pomoca formut z pracy Monson & Pierce (2011). Ci sami
autorzy oszacowali rowniez btedy systematyczne zwigzane z punktem zerowym fotometrii
wszystkich wymienionych przegladow podczerwonych, otrzymujac 0,013mag, 0,010mag,
0,002mag odpowiednio dla pasm J, H i K.

Wszystkie krzywe blasku zostaty sfazowane z okresami pulsacji zaczerpnietymi z Gro-
enewegen (2018), Variable Star Index (Watson i in., 2006) lub z Luck (2018), przy czym
pierwsze zrodto miato wyzszy priorytet. Jasnosci zostaly nastepnie przeliczone na stru-
mienie i dopasowano do nich szeregi Fouriera. W zalezno$ci od pokrycia krzywej obserwa-
cjami oraz jej charakterystyka (np. obecnoscia tzw. progresji Hertzsprunga) dopasowany
zostal szereg rzedu pomiedzy 3 i 6. W przypadku dtugookresowych cefeid, dane zebrane
w duzych odstepach czasu moga by¢ przesuniete w fazie w wyniku zmian okresu pulsacji.
Zostalo to uwzglednione poprzez modelowanie zmian okresu za pomoca wielomianu 5-go
stopnia. Oszacowaniem $redniego strumienia jest wyraz zerowy szeregu Fouriera, ktory zo-
stal przeliczony nastepnie na jasnos¢ wyrazong w wielkosciach gwiazdowych. Niepewnosé
jasnosci $redniej oszacowana zostata z rozrzutu obserwowanej krzywej blasku wzgledem
dopasowania. Przyktadowe krzywe blasku przedstawione sa na rysunku 3.9.

Jezeli dla danej gwiazdy dostepne bylo mniej niz 8 obserwacji w danym pasmie, wy-
znaczona dla niej jasnosé¢ srednia nie byta uwzgledniana w dalszej analizie. Podobnie jak
w przypadku fotometrii cefeid w Oblokach Magellana, odrzucone zostaly réwniez jasnosci
srednie wyznaczone z btedem wigkszym niz 0,1mag.

Rézne wyznaczenia poczerwienienia cefeid w Drodze Mlecznej zostalty zebrane w kata-
logu Fernie i in. (1995). Srednie wartoéci nadwyzki barwy w tym katalogu sa wedtug Gro-
enewegen (2018) zawyzone, zatem zastosowano sugerowany w tej pracy czynnik skalujacy
0,94. Niepewnos¢ wyznaczenia poczerwienienia zostata oszacowana z rozrzutu pomiaréw,
badz w przypadku pojedynczych pomiaréw przyjeta zostata niepewnosé 0,05mag. Podob-
nie jak w przypadku Oblokéw Magellana, do obliczenia ekstynkcji w kazdym z uzytych
pasm wykorzystane zostalo prawo poczerwienienia Cardelli i in. (1989) i O’Donnell (1994)
Z RV:?),l.
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Do wyznaczenia jasnosci absolutnych cefeid z Drogi Mlecznej wykorzystane zostaly
paralaksy z trzeciej wersji katalogu Gaia (EDR3, Lindegren i in., 2021a). Z wcze$niej-
szych wersji katalogu znany jest problem z przesunieciem punktu zerowego wyznaczonych
paralaks (Lindegren i in., 2018). Dla 2 wersji katalogu Gaia (DR2), srednie przesunie-
cie punktu zerowego paralaks wyznaczone w tej pracy wynosi —0.029puas, nie jest jednak
identyczne dla wszystkich gwiazd lecz zmienia si¢ z szerokoscig ekliptyczna, jasnoscia i
wskaznikiem barwy gwiazdy. Przesuniecie to wyznaczone zostalo na podstawie kwaza-
réw (ktorych paralaksy powinny wynosié 0) oraz astrometrycznych uktadéw podwdjnych
(dla sktadnikéw takich uktadéw paralaksy powinny byé identyczne). Dla 3 wersji katalo-
gu Gaia réwniez wyznaczone zostaly poprawki punktu zerowego w pracy Lindegren i in.
(2021b). Autorzy udostepnili réwniez program w jezyku Python, ktéry wyznacza popraw-
ki na podstawie szerokosci ekliptycznej, jasnoéci w pasmie G uzywanym przez teleskop
Gaia, oraz wskaznika barwy BP — RP dostepnego w katalogu £ D R3. Program ten zostat
wykorzystany do wyznaczenia poprawek punktu zerowego dla paralaks cefeid. Otrzymane
poprawki mieszcza si¢ w przedziale od —4pas do —H4puas, ze srednia wartosciag wynoszaca
—27pas (rozrzut 10uas). Niepewnosé punktu zerowego paralaks oszacowana zostata przez
Lindegren i in. (2021b) na 5uas, zatem taka wartosé¢ zostala przyjeta w pracy B21. Nie-
pewnos¢ punktu zerowego paralaks 5uas odpowiada niepewnosci jasnosci absolutnych dla
badanej probki cefeid 0,020mag.

W trakcie pulsacji cefeidy zmieniaja temperature efektywna, a co za tym idzie réwnez
wskaznik barwy. Sprawia to, ze gdy uktad optyczny teleskopu nie jest zupetnie wolny
od efektoéw chromatycznych, obraz gwiazdy bedzie zmieniatl nieco potozenie wzgledem
gwiazd o stalym wskazniku barwy. Dla precyzyjnych pomiarow pozycji gwiazd efekt ten
moze mie¢ istotne znaczenie i w Gata DR2 szacowane niepewno$ci zwigzane ze zmiang
wskaznika barwy byly na poziomie nawet 15%, co praktycznie uniemozliwiato bezposred-
nie zastosowanie paralaks cefeid do wyznaczenia zalezno$ci PL. W pracy Breuval i in.
(2020) problem z tym efektem zostal ominiety dzieki zastosowaniu do wyzaczenia zalez-
nosci PL wytacznie cefeid z gromad otwartych lub w wizualnych uktadach podwdjnych.
Paralaksy gwiazd stalych z gromad otwartych lub gwiazd towarzyszacych w uktadach
podwoéjnych daty rowniez precyzyjne oszacowanie paralaks cefeid. Efekt ten zmniejsza sie
wraz z liczbag wykonanych obserwacji danej gwiazdy i w najnowszym katalogu Gaia EDR3
powinien by¢ juz na zaniedbywalnym poziomie.

W przedziale jasnosci gwiazd pomiedzy 10,8 mag i 11,2 mag w pasmie G uzywanym
przez teleskop Gaia, wyznaczone paralaksy moga by¢ obarczone dodatkowym btedem,
wynikajacym ze zmiany konfiguracji detektora w celu unikniecia prze$wietlenia jasniej-
szych gwiazd. W zwigzku z tym, do niepewnosci paralaks gwiazd w tym przedziale jasnosci
zostala dodana wartosé 10 pas. Nastepnie wszystkie niepewnosci paralaks zostaly zwiek-
szone o 10%, aby wzig¢ pod uwage inne mozliwe efekty. Takie zwiekszenie niepewnosci
zostalo zasugerowane przez Riess i in. (2021a).

W katalogu Gaia EDR3 dla kazdej paralaksy zamieszczony zostal wskaznik jakosci
Renormalised Unit Weight Error (RUWE), ktéry poréwnuje niepewnosé wyznaczo-
nej paralaksy danej gwiazdy z niepewnosciami paralaks innych gwiazd o zblizonej jasno-
Sci i wskazniku barwy. Wedlug Lindegren i in. (2021a), paralaksy dobrej jakosci maja
RUWEK1,4, zatem taki limit zostal przyjety dla cefeid z préobki. Innym wskaZnikiem
jakosci paralaks dostepnym w katalogu Gaia EDR3 jest Goodness O f Fit (GOF), wyko-
rzystany m.in. w pracy Riess i in. (2021b) do probki cefeid przy wyznaczaniu zaleznosci
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PL. Autorzy sugeruja przyjecie limitu GOF<12,5. Wyzsze wartosci tych dwoch wskaz-
nikéw moga byé¢ spowodowane podwdjnoscia (co skutkuje dodatkowym ruchem obrazu
gwiazdy) lub zbyt duza jasnoscia gwiazdy (co uniemozliwia jej precyzyjna fotometrie za
pomoca teleskopu Gaia). W przypadku badanej prébki cefeid te dwa wskazniki w wie-
koszsci przypadkéw sg zgodne 1 wskazujg na koniecznos$é odrzucenia okoto 13% gwiazd.
Trzy gwiazdy (T Mon, V496 Aql oraz VW Pup) maja natomiast RUWE powyzej za-
danego limitu, lecz GOF jest nieco ponizej 12,5. W tym przypadku przyjeto zasade, ze
przynajmniej jeden ze wskaznikéw powyzej limitu eliminuje gwiazde z dalszej analizy, za-
tem gwiazdy te zostaty odrzucone.

Ostateczna probka cefeid w Drodze Mlecznej, po odrzuceniu gwiazd o niskiej jakosci
krzywych blasku oraz RUWEZ>1,4, liczyta 198 gwiazd. Rysunek 3.10 przedstawia mape
fotometryczng Drogi Mlecznej z zaznaczonym potozeniem cefeid. Kolory punktéow odpo-
wiadajg odlegtosci gwiazd wyznaczonych z odwrdcenia paralaks.

N
o
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Rysunek 3.10: Mapa fotometryczna stworzona na podstawie obserwacji teleskopu Gaia z
zaznaczonym potozeniem cefeid klasycznych z badanej probki. Zrédto mapy fotometrycz-
nej: https://sci.esa.int/web/gaia

Dla cefeid w Drodze Mlecznej dostepne sg indywidualne wyznaczenia metalicznosci
w pracach Genovali i in. (2014) oraz Genovali i in. (2015). Autorzy wyznaczyli metalicz-
nosci z widm wysokiej rozdzielczosci dla 117 cefeid. Dodatkowo w pracy Genovali i in.
(2014) zawarte zostaly wyznaczenia metalicznosci 375 cefeid z innych Zrédel i zostaty
przetransformowane do jednej skali, zatem wyznaczenia te stanowia jednorodny zbior. Je-
zeli w pracy nie zostala podana niepewnos¢ wyznaczenia metalicznodci, przyjeta zostala
wartos¢ 0,1 dex. Zakres metalicznosci cefeid z probki wynosi od —0,33 dex do 0,55 dex,
natomiast $rednia wazona wynosi 0,083+0,019 dex. Do wyznaczenia efektu metalicznosci
uzyta zostata powyzsza wartos¢ srednia.
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3.2.2 ZaleznoSci okres—jasnosé

Pierwszym krokiem byto wyznaczenie zaleznosci PL dla cefeid w kazdej z analizowanych
galaktyk, w celu poréwnania ich wspotczynnikéw nachylenia. Wyznaczenie zaleznosci w
Obtokach Magellana oraz w Drodze Mlecznej zostalo przeprowadzone w odmienny sposob.

Obloki Magellana Jasno$ci absolutne w przypadku LMC i SMC otrzymane zostaty
poprzez odjecie od jasnosci srednich wyznaczonych poprawek na ekstynkcje oraz indy-
widualnych modutéw odlegtosci. Niepewnosci jasnosci absolutnych wyznaczone zostaly
poprzez dodanie w kwadracie niepewno$ci jasnosci sredniej oraz poczerwienienia. Do nie-
pewnosci tej zostata dodana w kwadracie warto$¢ rozrzutu, wynikajaca z naturalnej sze-
rokosci pasa niestabilnosci. Dla pasma V' i I przyjete zostaly wartosci odpowiednio 0,22
mag i 0,14 mag Macri i in. (2006), natomiast w pasmach J, H, K, przyjete zostaly war-
toéci odpowiednio 0,11 mag, 0,09 mag oraz 0,07 mag (Persson i in., 2004). *

Do obserwowanych zaleznosci PL metoda najmniejszych kwadratéw dopasowane zosta-
ty linie proste dane rownaniem 2.17 z log Py=0,7. W celu usunigcia znacznie odstajacych
gwiazd zastosowane zostato odrzucanie 30. Oszacowanie niepewnosci wspotczynnikow o
i 3 przeprowadzone zostato w symulacjach Monte Carlo. W kazdej iteracji jasno$¢ danej
gwiazdy losowana byta z rozktadu normalnego, zdefiniowanego przez jej obliczong jasno$é
absolutng i opisang powyzej niepewnosé, po czym metoda najmniejszych kwadratow dopa-
sowana zostala linia prosta. W kazdym pasmie przeprowadzono 10 000 symulacji, ktorych
wynikiem byty histogramy wspotczynnikéow « i 5. Niepewno$ci statystyczne wspotczynni-
kow wyznaczone zostaty z 16 1 84 percentyli histogramoéw. Do niepewnogci statystycznych
dodane zostaly w kwadracie bledy systematyczne modutéw odlegtosci LMC i SMC, czyli
odpowiednio 0,026 mag oraz 0,034 mag. Otrzymane wspotczynniki dopasowania wraz z
niepewnosciami zamieszczone sg w tabeli 3.7.

Droga Mleczna Jasnosci absolutne cefeid z Drogi Mlecznej zaprezentowane na rysunku
3.11, wyznaczone zostaty poprzez odjecie od jasnosci srednich poprawki na ekstynkcje oraz
modutu odlegtosci wyznaczonego z paralaksy:

1
i =>5log— —2 (3.9)
w

Dopasowanie zaleznos$ci PL dla cefeid w Drodze Mlecznej przeprowadzone zostato jed-
nak w odmienny sposob niz w przypadku Obtokéw Magellana. Ze wzgledu na mozliwy
wplyw efektu Lutza-Kelkera (por. 2.1.1) na otrzymane z paralaks jasnosci absolutne, wy-
korzystana zostata jasno$¢ astrometryczna (ang. Astrometric Based Luminosity, ABL).
Zdefiniowana jest ona nastepujaco:

ABL = w10%2m™ =2 = 10MA/5 (3.10)

gdzie w jest paralaksa (w milisekundach tuku), my i M, sa jasno$ciami odpowiednio
widoma (poprawiona na ekstynkcje) oraz absolutng w zadanym pasmie A. Podstawiajac
za M, réwnanie 2.17 otrzymujemy

w100-2ma=2 _ 100-2les (log P—log Po)+:] (3.11)

4W pracy B21 przyjete zostalty bledne wartoéci 0,15 mag w pasmie V, 0,09 mag w pasmie I, oraz
0,07 mag w pasmach podczerwonych. Przyjecie wigkszych wartosci wplywa wylacznie na niepewnosé
wyznaczonego efektu metaliczno$ci
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W podejsciu takim nie ma koniecznosci odwracania paralaks, dzigki czemu zachowany
jest gaussowski rozktad btedow.

Tabela 3.7: Zaleznosci okres—jasnos¢ postaci M = «a(log P—0,7)+( w Obtokach Magella-
na i Drodze Mlecznej. Kolumny 4 i 5 zawieraja odpowiednio rozrzut pomiaréw wzgledem
dopasowania oraz liczbe gwiazd uzyta do wyznaczenia zalezno$ci.

Filtr @ I} o N
(1) (2) (3) 4) | ()
LMC

V| =2,70440,028 | —3,284+0,035 | 0,23 | 1446
1 —2,916£0,019 | —3,910£0,035 | 0,15 | 1460
J | =3,127£0,017 | —4,385+£0,035 | 0,12 | 805
H | —3,160£0,014 | —4,696+0,035 | 0,11 | 808
K | =3,217£0,012 | —4,737+0,035 | 0,10 | 807
Wi | =3,2814£0,013 | —4,877+0,040 | 0,08 | 1432
Wik | —3,272£0,014 | —4,97440,041 | 0,10 | 806
SMC
V| —2,59440,076 | —3,196+£0,042 | 0,28 | 284
1 —2,871£0,048 | —3,841+0,042 | 0,22 | 297
J ] =2,956£0,037 | —4,317£0,042 | 0,17 | 294
H _ _ _ _
K | —3,163£0,024 | —4,670+0,036 | 0,15 | 295
Wi | =3,334£0,031 | —4,834+0,038 | 0,12 | 283
Wik | —3,3264+0,024 | —4,916+0,038 | 0,14 | 295
Droga Mleczna
V| —2,44340,079 | —3,296+0,036 | 0,25 | 178
1 —2,780£0,058 | —3,981+0,032 | 0,23 | 150
J | =3,050£0,058 | —4,498+0,034 | 0,18 97
H | =3,160£0,049 | —4,762+0,031 | 0,17 97
K | =3,207£0,041 | —4,848+0,028 | 0,17 97
Wr | =3,289£0,039 | —5,030+£0,027 | 0,21 | 149
Wik | —3,3174£0,043 | —5,086£0,028 | 0,17 97

* W pracy Breuval i in. (2021) omyltkowo podane

zostaly nieprawidtowe niepewnosci wspoétczynikow o

Dopasowanie wspotczynnikéw « i 3 oraz oszacowanie niepewno$ci zostato przeprowa-
dzone rowniez w symulacjach Monte Carlo. Przed rozpoczeciem symulacji, do niepewnoéci
jasno$ci srednich w kazdym pasmie dodane zostaly w kwadracie niepewnosci poczerwie-
nienia oraz rozrzut wynikajacy z szerokosci pasa niestabilnosci. Nastepnie z odpowiednich
rozkltadéw normalnych, zdefiniowanych przez otrzymane jasnosci srednie i paralaksy oraz
ich niepewnosci, losowane byty jasnosci gwiazd oraz paralaksy. Po wygenerowaniu dla
calej probki cefeid jasnosci i paralaks, dla kazdej cefeidy obliczona zostata lewa stro-
na réownosci 3.11, po czym wspotezynniki o oraz 8 byly wyznaczane przez dopasowanie
do zaleznosci 3.11 krzywej za pomoca nieliniowej metody najmniejszych kwadratéw za-
implementowanej w bibliotece Scipy jezyka programowania Python. W kazdym pasmie
przeprowadzonych zostato 10000 symulacji, ktérych wynikiem byty histogramy wspot-
czynnikéw « i 5. Percentyle 16 i 84 histogramow daty oszacowanie bledow statystycznych
wyznaczonych wspotczynnikéw a i 3. Do btedéw tych dodana zostata niepewnosé syste-
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matyczna paralaks 0,02mag. Rezultaty tej procedury przedstawione zostaty w tabeli 3.7.

Otrzymane wspotezynniki kierunkowe zaleznosci w trzech analizowanych galaktykach
w pasmach H i K, oraz wskaznikach wesenheit sg zgodne na poziomie 1-20. W pozosta-
tych pasmach zgodnos¢ jest na poziomie 3o. Ze wzgledu na duzg liczbe gwiazd i niewielki
rozrzut zaleznosci PL w LMC, niepewno$ci nachylenia sg najmniejsze dla cefeid w tej
galaktyce. Zalezno$ci te zostaly zatem przyjete jako wzorcowe przy wyznaczaniu efektu
metaliczno$ci.

3.2.3 Wyznaczenie efektu metalicznosci

W sposéb identyczny jak opisano powyzej, do obserwowanych zaleznos$ci PL kazdej po-
pulacji cefeid dopasowane zostaty proste, jednak tym razem ze wspotczynnikiem kierun-
kowym ustalonym na wartosci otrzymanej dla cefeid z LMC. Dopasowanie zaleznosci do
danych z Drogi Mlecznej ponownie przeprowadzone zostalo za pomocg metody ABL.
Podobnie jak poprzednio, do otrzymanych z histograméw btedow statystycznych dodane
zostaly w kwadracie odpowiednie niepewnosci modutéw odlegtosci. Rysunek 3.11 przed-
stawia diagram okres—jasno$¢ w pasmie K dla wszystkich trzech galaktyk. Jasnosci z
LMC i SMC zostaly przesuniete odpowiednio o 1 mag i 2 mag, aby kazda z zalezno-
Sci byta lepiej widoczna. Dopasowane do danych proste maja wspotczynniki kierunkowe
ustalone na wartosci z LMC i rowniez zostaly odpowiednio przesuniete. Linia przerywang
zaznaczona jest zaleznos¢ z Drogi Mlecznej przesunieta odpowiednio o 1 mag (niebieska)
oraz 2 mag (zielona), tak by mozliwe bylo poréwnanie jej z zaleznoscia wyznaczona w
LMC i SMC. Roéznica punktéow zerowych zaleznosci wieksza jest w przypadku SMC, co
wskazuje na korelacje punktu zerowego zaleznosci PL z metalicznoscia.

| — pPLmw
— PLLMC (+1) PLMW (+1)

—— PLSMC (+2) - PLMW (+2)

0.4 0.6 0.8 l.OlogP ” 12 14 1.6

Rysunek 3.11: Zaleznosci okres—jasnos¢ w pasmie K, dla cefeid klasycznych w Drodze
Mlecznej i Obtokach Magellana. Wspotcezynnik kierunkowy dopasowanych zaleznosci usta-
lony zostal na wartosci wyznaczonej dla cefeid w LMC. Zaleznosci dla LMC i SMC zostaty
przesuniete w osi y odpowiednio o 1 mag i 2 mag, w celu zwiekszenia przejrzystosci wy-
kresu. Linia ciggla jest dopasowaniem zaleznosci PL dla danej galaktyki, natomiast linia
przerywana odpowiada zalezno$ci wyznaczonej dla cefeid z Drogi Mlecznej, przesunietej
o warto$¢ 1 mag (kolor niebieski) i 2 mag (kolor zielony) (Zrédto: Breuval i in., 2021).
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Otrzymane w wyniku dopasowania punkty zerowe zaleznosci we wszystkich pasmach
przedstawione sg na rysunku 3.12 w funkcji $redniej metalicznoéci danej populacji cefeid.
Wyrazna zaleznosé¢ wspotezynnika 3 od metalicznosci widoczna jest zwtaszeza w pasmach
podczerwonych. Do widocznych trendéw dopasowana zostata zaleznosc:

Fe

B_V[H}” (3.12)
gdzie 0 jest punktem zerowym zaleznosci PL dla [Fe/H]=0 dex. Dopasowanie zostalo po-
nownie przeprowadzone za pomoca symulacji Monte Carlo. W kazdej z 10000 symulacji
losowane byty z odpowiednich rozktadow normalnych punkty zerowe zaleznosci PL kazdej
populacji cefeid oraz srednia metaliczno$é¢ i za pomocg metody najmniejszych kwadra-
tow dopasowana zostala prosta dana réwnaniem 3.12. Niepewnosci wspotczynnikow v i §
oszacowane zostaty ponownie z 16 i 84 percentyla odpowiednich histograméw. Ostateczne

parametry zaleznosci okres—jasno$¢é—metalicznosé przedstawione zostaty w tabeli 3.8.
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Rysunek 3.12: Punkty zerowe zaleznosci okres—jasno$¢ dla cefeid w Drodze Mlecznej
(MW) oraz Oblokach Magellana (LMC, SMC) w funkcji sredniej metalicznosci danej
populacji cefeid. Wspoétezynniki kierunkowe dopasowane prostych sa oszacowaniem efektu
metalicznosci v (Breuval i in., 2021).

Wplyw punktu zerowego paralaks Indywidualne poprawki na punkt zerowy para-
laks cefeid w Drodze Mlecznej zostaty wyznaczone za pomocg dedykowanego programu
opisanego w pracy Lindegren i in. (2021b). Srednie przesuniecie punktu zerowego zostato
w tej samej pracy wyznaczone na —17puas, podczas gdy dla rozwazanej probki érednia
warto$¢ indywidualnych poprawek wynosi —27pas. W tabeli 3.9 przedstawione zostato
poréwnanie otrzymanego efektu metaliczno$ci na podstawie indywidualnych poprawek
punktu zerowego paralaks z wyznaczeniem przeprowadzonym wedtug opisanych wczesniej
procedur, lecz z zastosowaniem jednakowej poprawki na punkt zerowy paralaks wyno-
szacej —17pas. Mniejsza srednia poprawka na punkt zerowy paralaks przesuwa punkt
zerowy zaleznosci PL dla cefeid w Drodze Mlecznej, czego wynikiem jest systematyczne
przesuniecie wspotczynnikéw (5 o okoto —0,02mag. Wpltyw ten widoczny jest rowniez w
otrzymanym efekcie metalicznosci i wspotezynniki v we wszystkich pasmach sa mniejsze
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Tabela 3.8: Zaleznosci okres—jasnosé—metalicznos$¢ postaci a(log P —0,7) +~[Fe/H] 4+ 9

dla cefeid klasycznych.

Filtr o ) v
(1) (2) (3) (4)
V| —2,70440,028 | —3,252+0,021 | —0,048+0,056
1 —2,916+0,019 | —3,948+0,021 | —0,13840,054
J —3,127+0,017 | —4,463£0,023 | —0,20840,053
H | —3,160+0,014 | —4,74840,021 | —0,15240,093
K | —321740,012 | —4,82640,020 | —0,22140,052
Wi | —3,28140,013 | —5,005+0,023 | —0,25140,058
Wik | —3,2734+0,014 | —5,075+0,023 | —0,214+0,058

o okolo —0,04mag/dex. Najsilniejszy wplyw obserwowany jest w pasmie H, co wynika z
faktu, ze do wyznaczenia efektu uzyte zostaty wytacznie cefeidy z Drogi Mlecznej i LMC.
Zgodno$¢ otrzymanych wspotezynnikow v oraz § pozostaje jednak na poziomie 1o.

Tabela 3.9: Punkt zerowy ¢ oraz wspotczynnik ~ zaleznosci okres—jasno$é—metalicznosé
postaci M = a(log P—0,7)+~[Fe/H|+0 dla cefeid klasycznych, otrzymany przy zatozeniu
jednakowego przesuniecia punktu zerowego paralaks cefeid w Drodze Mlecznej —0,017
mas.

Filtr ) vy

(1) (2) (3)
V| =3,274+0,021 | —0,084+0,056
1 —3,966+0,021 | —0,165+0,054
J —4,49540,023 | —0,25840,053
H —4,77840,021 | —0,24140,100
K | —4,.85740,020 | —0,27140,052
Wi | =5,020+0,023 | —0,275+0,059
Wik | —5,106+0,023 | —0,263+0,059

Wybér prébki cefeid w SMC W rozdziale 3.1.2 wykazane zostalo, ze skomplikowana
geometria SMC znacznie utrudnia precyzyjny pomiar odlegtosci do tej galaktyki, dlatego
probka cefeid zostata ograniczona do regionu potozonego wewnatrz okregu o promieniu
0,6° wokoét srodka SMC. Wyznaczenie efektu metalicznosci wytacznie na podstawie cefeid
w LMC i SMC silnie zalezato od wyboru probki w SMC. Dodanie cefeid z Drogi Mlecznej
powinno poprawié¢ stabilnos¢ wyznaczenia efektu metalicznosci ze wzgledu na przyjeta
probke cefeid z SMC.

W celu sprawdzenia wptywu wyboru probki w SMC na otrzymany efekt metalicznosci,
wyznaczenie zostato przeprowadzone ponownie z probka cefeid z SMC znajdujacych sie
wewnatrz okregu o promieniu 0,7° oraz 0,5° wokot srodka galaktyki. Wynik tego testu
przedstawiony zostal w tabeli 3.10. Wplyw wybranej probki cefeid na wspotezynnik d jest
praktycznie zerowy w obydwu przypadkach. Réwniez otrzymane wartosci wspotczynnika
v zgodne sa we wszyskich przypadkach na poziomie 1o, a réznice w wickszosci przypad-
kéw nie przekraczaja 0,02mag/dex. Najwieksze zmiany obserwowane sa w pasmie V' i dla
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okregu 0,5° efekt jest wiekszy o 0,03 mag/dex od poczatkowej wartosci.

Wybor probki cefeid w SMC jest dodatkowym Zrédiem niepewnosci wyznaczenia efek-
tu metalicznosci, zatem do niepewnosci wyznaczonych wspotczynnikéow v dodano 0,02
mag/dex w pasmach optycznych, oraz 0,01 mag/dex w pasmach podczerwonych i wskaz-
nikach wesenheit.

Tabela 3.10: Punkt zerowy ¢ i wspotczynik v zaleznodci okres—jasno$é—metalicznosé po-
staci M = a(log P —0,7) + vy[Fe/H] + ¢ dla cefeid klasycznych, otrzymany przy ograni-
czeniu probki cefeid w SMC do gwiazd znajdujacych sie wewnatrz okregdéw o promieniach

0,7° 1 0,5° wokot srodka tej galaktyki.

Filtr ) v
1) ) (3)
SMC 0,7°
V| —3,252£0,021 | —0,036£0,057
I | —3,9484+0,021 | —0,13040,055
J | —4,464+0,023 | —0,206+0,053
K | —4,826+0,020 | —0,218+0,052
Wi | —5,005+0,023 | —0,2524+0,059
Wik | —5,075+£0,023 | —0,214+0,059
SMC 0,5°
V| —=3,250+0,021 | —0,077+0,056
I | —3,947+0,021 | —0,16040,055
J | —4,462+0,023 | —0,225+0,055
K | —4,8254+0,020 | —0,23440,051
Wy | —5,005+0,023 | —0,251+0,060
Wik | —5,075+0,023 | —0,222+0,058

3.3 Omoéwienie wynikéw i wnioski

Tabela 3.11 zawiera zestawienie efektu metalicznos$ci otrzymanego dla poszczegdlnych
pasm w podrozdziatach 3.1 i 3.2, oraz wybrane wyznaczenia empiryczne dostepne w lite-
raturze. Wyniki otrzymane w rozdziatach 3.1 oraz 3.2 jednoznacznie wskazuja na ujemny
znak efektu metalicznosci w pasmach I, J, H, K, oraz wskaznikach wesenheit. Wynik
otrzymany w rozdziale 3.2 wskazuje, ze jezeli r6znica metalicznosci cefeid uzytych do
kalibracji zaleznosci PL i wykorzystywanych do pomiaru odlegtosci wynosi 0,1 dex, nie-
uwzglednienie efektu metalicznosci przy pomiarach odlegtosci prowadzi do btedu rzedu
1%. W przypadku pasma V', analiza cefeid w Drodze Mlecznej i Obtokach Magellana,
w ramach wyznaczonej niepewnosci daje efekt zerowy. Wyznaczenie wielkosci efektu me-
talicznosci na podstawie réznicowej analizy cefeid w Obtokach Magellana, oraz przed-
stawionej w rozdziale 3.2 analizy cefeid w Drodze Mlecznej i Obtokach Magellana, w
pasmach optycznych jest w ramach niepewnosci zgodne, natomiast w pasmach podczer-
wonych oraz wskaznikach wesenheit otrzymany efekt jest znacznie silniejszy po dodaniu
do analizy cefeid z Drogi Mlecznej. Roznica ta moze by¢ wynikiem metody zastosowanej
do wyznaczenia ekstynkcji w przypadku réznicowej analizy cefeid w Obtokach Magellana.
Ekstynkcja zostata wyznaczona za pomoca metody wielobarwnej na podstawie korela-
¢ji obserwowanego modutu odlegtosci z dtugoscia fali. Efekt metalicznosci wyznaczony
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na podstawie cefeid w Drodze Mlecznej i Obtokach Magellana jest silniejszy w pasmach
podczerwonych i stabszy w dziedzinie optycznej. Istnienie takiej korelacji moze wpltywaé
na wyznaczenie ekstynkcji w metodzie wielobarwnej, przez co zmierzony wptyw efektu
metaliczno$ci moze by¢ mniejszy.

Metoda wielobarwna nie ma jednak zadnego wplywu na wyznaczenia efektu meta-
liczno$ci we wskazniku wesenheit. W obydwu badanych wskaznikach otrzymany efekt
metalicznodci réwniez jest znacznie nizszy w przypadku roznicowej analizy cefeid w Obto-
kach Magellana. Jest to jednak zgodne z wynikiem, ktory zostatby otrzymany w rozdziale
3.2, gdyby efekt wyznaczany byl tylko na podstawie cefeid w Obtokach Magellana. Wi-
doczne jest to na rysunku 3.12.

W poréwnaniu z wyznaczeniami dostepnymi w literaturze, wyniki otrzymane w rozpra-
wie charakteryzuja sie duza precyzja. Najwiecej wyznaczen dostepnych jest dla pasm V/,
K oraz wskaznika wesenheit Wy ;. Wszystkie dostepne wyznaczenia efektu metalicznosci
dla wskaznika Wy s sg zgodne co do jego znaku i wartosci. Wielko$é efektu metalicznosci w
pasmach podczerwonych uzyskanych w niniejszej rozprawie jest w duzej zgodnosci z wyni-
kami otrzymanymi w pracy Gieren i in. (2018), natomiast w pasmach optycznych Gieren
iin. (2018) uzyskali efekt znacznie silniejszy, cho¢ obarczony znaczna niepewnoscia. Rozni-
ca moze by¢ wynikiem wptywu ekstynkeji w pasmach optycznych na otrzymywane wyniki.

Przeciwny znak efektu metalicznosci we wszystkich pasmach, wyznaczony zostal w
pracy Freedman & Madore (2011). Wynik ten zostal otrzymany na podstawie badania
korelacji odchytek 22 cefeid w LMC od zaleznosci PL z ich indywidualnymi wyznacze-
niami metaliczno$ci. Jak zauwazyli autorzy, na obserwowane odchytki od zaleznosci PL
wplyw ma wiele innych czynnikéw. Duze znaczenie ma réznicowa ekstynkcja oraz geome-
tria i rozciagtosé galaktyki wzdtuz linii widzenia i efekty te sa w praktyce niemozliwe do
oddzielenia.

Znacznie silniejszy efekt w pasmie K oraz we wskazniku wesenheit Wy, otrzymany
zostal w pracy Ripepiiin. (2021) poprzez dopasowanie zaleznosci okres—jasno$é—metalicznosé
dla ponad 300 cefeid z Drogi Mlecznej. Do wyznaczenia jasnosci absolutnych wykorzysta-
ne zostaly, podobnie jak w niniejszej pracy, paralaksy z Gaia EDR3. Rozrzut zaleznosci
PL w Drodze Mlecznej obserwowany zaré6wno w niniejszej rozprawie, jak rowniez w pracy
Ripepi i in. (2021), jest do$¢ znaczny w poréwnaniu z zaleznoscia w LMC. Duzy wptyw
na rozrzut mogg mie¢ indywidualne poprawki na punkt zerowy paralaks oraz réznicowe
poczerwienienie, ktore dla gwiazd w dysku jest dosy¢ znaczne.

Ze wzgledu na skomplikowana geometrie SMC, wybér probki cefeid z tej galaktyki
ma kluczowe znaczenie przy wyznaczaniu efektu metalicznosci. Badania przedstawione
w niniejszym rozdziale pokazuja, ze aby poréwnywaé odlegtos¢ do SMC wyznaczong z
uktadow podwdjnych oraz z cefeid, pod uwage powinna by¢ brana tylko centralna cze$é
tej galaktyki. Takie podejscie zostato zastosowane réwniez w pracy Riess i in. (2021a).

Dos¢ duzy wktad do niepewnosci wyznaczenia efektu metalicznosci pochodzi od prze-
suniecia punktu zerowego paralaks. Problem ten powinien by¢ mniejszy w kolejnych ka-
talogach misji Gaia, zatem mozliwe bedzie roéwniez wyznaczenie efektu metalicznosci z
jeszcze wieksza precyzja. Do zwiekszenia doktadnosci wyznaczenia tego efektu nalezy réw-
niez zwiekszy¢ zakres metaliczno$ci badanych populacji cefeid, zaréwno w strone gwiazd
bardziej metalicznych niez cefeidy w LMC, jak tez bardziej metalicznych niz cefeidy w
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okolicy Stonca.

Tabela 3.11: Zestawienie wartosci parametru « otrzymanych w rozprawie (TP w ostatniej
kolumnie) oraz wybranych empirycznych wyznaczen literaturowych

Filtr y zrodto
V| =0,096£0,065 TP, rozdziat 3.1
I | —0,087+£0,059
J | =0,112+0,057
H | —0,073+0,054
K | —0,089+0,055
Wy | —0,089+£0,053
Wik | —0,079+£0,053
V| —0,048+0,059 TP, rozdziat 3.2
I | —0,138+0,058
J | —0,208+0,054
H | —0,152+0,094
K | —0,221+0,053

Wyr | —0,25140,059
Wk | —0,214-0,059

Wy | —0,29+0,10 Macri i in. (2006)
Wy | —0,2940,11 Scowcroft 1 in. (2009)
Vv 0,50+0,31 Freedman & Madore (2011)
J | 0,14+0,07
H | 0054002
K 0,02+0,03
1% 0,23+0,11 Groenewegen (2013)
K —0,0540,10
V| —0,2384+0,186 Gieren i in. (2018)
I | —0,2934+0,150
J —0,270£0,108
K | —0,23240,064
Wy | —0,33540,059
Wk | —0,22140,053
K | —0,456+0,099 Ripepi i in. (2021)
Wk | —0,465-40,071
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4 Zaleznos$é¢ okres—jasnosé dla cefeid 1I typu

Cho¢ to cefeidy klasyczne wioda prym w kalibracji kosmicznej skali odlegtosci, cefeidy 11
typu réwniez sa wazymi wskaznikami odlegtosci. Cefeidy klasyczne, przynalezac do mto-
dej populacji gwiazd, nie sa obserwowane w gromadach kulistych czy sferoidalnych ga-
laktykach kartowatych, sktadajacych sie z gwiazd II populacji. Cefeidy II typu moga by¢
zatem uzyte do pomiaréw odlegtosci do tych obiektéw. Wspodtezesne instrumenty umoz-
liwiaja obserwacje cefeid II typu do odleglosci rzedku kilku milionéw parsekéw (Majaess
i in., 2009), zatem mozliwe jest wyznaczenie za ich pomoca odleglosci wielu galaktyk
w Grupie Lokalnej. Poréwnujac odlegtosci otrzymane réznymi metodami, mozliwe jest
wnioskowanie na temat ewentualnych btedow systematycznych i efektéw populacyjnych
je powodujacych, zatem precyzyjne pomiary odlegtosci do cefeid 11 typu moga sie przyczy-
ni¢ do poprawienia catej kosmicznej skali odlegtosci i mie¢ wpltyw na rozwiazanie kwestii
rozbieznosci wyznaczen statej Hubble’a. Z oczywistych wzgledow, wyznaczenie odlegtosci
do cefeid II typu jest niezmiernie istotne do modelowania tych gwiazd oraz badania ich
macierzystych galaktyk, zatem kalibracja zalezno$ci PL, ktora zostata przedstawiona w
niniejszym rozdziale, moze mie¢ wpltyw na wiele gatezi astrofizyki.

Zaleznosci PL dla cefeid II typu badane byty do tej pory przede wszystkim w Obto-
kach Magellana, w gromadach kulistych oraz w zgrubienu centralnym Drogi Mlecznej. W
dziedzinie optycznej, zaleznosci w Oblokach Magellana i zgrubieniu centralnym Galakty-
ki wyznaczone zostaly na podstawie obserwacji projektu MACHO (Alcock i in., 1998) i
OGLE (Soszynski i in., 2011, 2018). Pritzl i in. (2003) wyznaczyli zaleznosci w pasmach
fotometrycznych B, V oraz I na podstawie obserwacji gromad kulistych za pomoca ko-
smicznego teleskopu Hubble’a. Matsunaga i in. (2006) otrzymali zaleznosci PL dla cefeid
IT typu w gromadach kulistych w pasmach podczerwonych J, H oraz K, wykorzystujac
odlegtosci do gromad otrzymane na podstawie gwiazd galezi horyzontalnej. Stwierdzili oni
rowniez, ze cefeidy II typu oraz gwiazdy RR Lyr moga spetnia¢ wspélna zaleznosé¢ PL w
pasmach podczerwonych. Ci sami autorzy badali réwniez wplyw metalicznosci na jasnosci
absolutne tych gwiazd w pasmie Ky, otrzymujac Vg, rzedu —0.1mag/dex, co oznacza, ze
dla ustalonego okresu pulsacji gwiazdy o wigkszej metalicznosci sa jasniejsze niz te ubogie
w metale.

Obtoki Magellana obserwowane byty w kilku przegladach podczerwonych. Zaleznosci
PL dla cefeid IT typu w LMC zostaly wyznaczone przez Matsunaga i in. (2011) na podsta-
wie pojedynczych obserwacji wykonanych w przegladzie IRSF. Petne krzywe blasku cefeid
IT typu otrzymane zostaly w przegladach VMC (Ripepi i in., 2015) oraz LMCSS (Bhar-
dwaj i in., 2017a), co pozwolilo na wyznaczenie dokladniejszych zaleznosci. W Matym
Obtoku Magellana, zaleznosci w pasmach podczerwonych wyznaczone zostaty na podsta-
wie obserwacji projektu Araucaria (Ciechanowska i in., 2010) oraz IRSF (Matsunaga i in.,
2011). Wyznaczona w pracy (Matsunaga i in., 2011) réznica modutéw odlegtosci Oblokdéw
Magellana wynosi 0,3940,05mag, co jest mniejsza wartoscia niz najbardziej precyzyjne
wyznaczenie za pomoca ukltadéw podwdjnych (0,500£0,016, Graczyk i in., 2020). Duza
populacja cefeid II typu w zgrubieniu centralnym Drogi Mlecznej zostala wykorzystana
przez Braga i in. (2018) do badania struktury i kinematyki tego obszaru poprzez pomiary
odlegtosci za pomoca zaleznosci PLL w pasmach podczerwonych.

Dotychczasowe badania pokazuja, ze zaleznosci PL sa liniowe dla gwiazd BL Her oraz
W Vir, natomiast gwiazdy RV Tau tworza odrebng zalezno$¢. Liczba prac teoretycznych
jest natomiast bardzo ograniczona w porownaniu do cefeid klasycznych badz gwiazd typu
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RR Lyr. Di Criscienzo i in. (2007) i Das i in. (2021), uzywajac jednowymiarowych modeli
pulsacyjnych, wyznaczyli teoretyczne zaleznosci PL, otrzymujac dos¢ dobra zgodnosé z za-
leznosciami z wyznaczen empirycznych. Obie te prace wskazuja na zaniedbywalny wplyw
metaliczno$ci na jasnosci absolutne cefeid I1 typu w pasmach optycznych i podczerwonych.

Przed rozpoczeciem misji teleskopu Gaia, wyznaczenia paralaksy dostepne byty dla
dwoch najblizszych cefeid 11 typu: k Pav i VY Pyx. Paralaksy dla tych gwiazd, zmierzone
przez teleskop Hipparcos, miaty doktadnosé rzedu 10% (Feast i in., 2008) lecz poréwnanie
ich z najnowszymi wyznaczeniami z misji Gaia daje réznice na poziomie 20%. Feast i in.
(2008) wykorzystali te paralaksy, a takze odlegtosci dwoch innych cefeid (SW Tau i V553
Cen) otrzymane metoda Baadego-Wesselinka, do wyznaczenia punktu zerowego zaleznosci
PL, zaktadajac nachylenie zaleznosci wyznaczone dla gwiazd w LMC. Benedict i in. (2011)
wyznaczyli paralaksy dla tych dwéch gwiazd za pomoca kosmicznego teleskopu Hubble’a
z doktadnoscig oszacowang na okoto 5%. W przypadku x Pav zgodno$é tego pomiaru z
nowym wyznaczeniem jest na poziomie 5%, natomiast wynik dla VY Pyx jest obecnie o
40% mniejszy niz na podstawie obserwacji teleskopu Hubble’a. Jedna z tych gwiazd (k
Pav) przynalezy najprawdopodobniej do podtypu pW Vir (Matsunaga i in., 2011), zatem
skala odlegtosci cefeid II typu oparta byta na geometrycznych wyznaczeniach odlegtodci
trzech gwiazd. Niepewnos¢ wyznaczenia punktu zerowego w oparciu o tak niewielkg liczbe
gwiazd z wyznaczeniami odlegtos$ci obarczonymi duza niepewnoscia znacznie przekraczata

10%.

Obserwacje astrometryczne teleskopu kosmicznego Gaia pozwalaja obecnie na wy-
znaczenie paralaks gwiazd w Drodze Mlecznej z bezprecedensowa doktadnoscig siegajaca
nawet 1% dla gwiazd w odlegtoscei 1kpe od Stonca i ponizej 10% dla gwiazd w odlegtosci
do 5kpc. Daje to mozliwos¢ poprawienia wskaznikow odlegtosci, a co za tym idzie réwniez
kalibracje kosmicznej skali odlegtosci z wicksza doktadnoscig. Na podstawie drugiej wersji
katalogu Gaia, Ripepi i in. (2019) dokonali reklasyfikacji pobliskich gwiazd pulsujacych,
oraz wyznaczyli zaleznosci PL m.in. dla cefeid II typu w pasmach optycznych, wykorzy-
stywanych przez teleskop Gaia.

Paralaksy cefeid II typu, dostepne w trzeciej wersji katalogu misji Gaia (EDR3), umoz-
liwiaja wyznaczenie zaleznosci PL z wieksza doktadnoscia. W niniejszym rozdziale przed-
stawione zostalo pierwsze wyznaczenie zaleznosci PL dla cefeid II typu w okolicy Storica
w pasmach bliskiej podczerwieni. Na podstawie archiwalnej fotometrii oraz odlegtosci do
LMC, zmierzonej za pomoca uktadéw podwdjnych zaé¢mieniowych, wyznaczono rowniez
zaleznosci PL dla cefeid II typu w tej galaktyce. Wyniki zostatly opublikowane w pracy
Wielgorski i in. (2022).

4.1 Dane
4.1.1 Droga Mleczna

Wybér préobki i obserwacje w bliskiej podczerwieni Wstepna lista cefeid I ty-
pu, ktore mogltyby postuzyé¢ do kalibracji zaleznosci PL, zostata stworzona na podstawie
baz danych Simbad® oraz AAVSOS. Precyzyjna kalibracja zaleznosci PL wymaga zaréw-
no doktadnej znajomosci odlegtosci badanych gwiazd, jak tez wysokiej jakosci fotometrii.
Cefeidy II typu wybrane do obserwacji powinny wiec spetnia¢ dwa podstawowe kryteria.

Shttp://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
Shttps://www.aavso.org/vsx/
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Pierwszym kryterium jest odlegto$¢ gwiazdy od Stonca. Spodziewana docelowa doktad-
nos$¢ paralaks z misji Gaia dla gwiazd blizszych niz 5 kpc jest na poziomie ponizej 5%,
dlatego wybrano gwiazdy, ktorych literaturowe wyznaczenia odlegtosci wskazywaly, ze sa
potozone blizej niz 5 kpc od Storica. Drugim kryterium jest jasno$¢ widoma gwiazdy. Ob-
serwacje podczerwone wykonywane byty za pomoca teleskopu o srednicy zwierciadta 0,8m,
ktory pozwala na osiggniecie doktadnosci fotometrii rzedu 2% dla gwiazd jasniejszych od
okoto 12 mag w pasmie K, tak wiec gwiazdy stabsze zostaly odrzucone. Ostatnim kryte-
rium w wyborze prébki byta widocznosé gwiazd z pétocnego Chile (deklinacja<~30°),
gdzie zlokalizowane jest OCA, z ktérego prowadzone byly obserwacje. Wynikiem byta
probka blisko 30 gwiazd. Czes¢ gwiazd z pierwotnej probki znajduje sie w odleglosciach
wiekszych niz 5kpc (na podstawie paralaks z drugiej i trzeciej wersji katalogu misji Gaia),
zatem zostaly odrzucone.

Ostateczna probka cefeid II typu zawiera 21 gwiazd. Dla 3 z nich dostepne byty archi-
walne wieloepokowe obserwacje w pasmach J, H oraz K, (Feast i in., 2008). Obserwacje
te wykonane zostaly fotometrem podczerwonym MKII, ktéry byt zamontowany na tele-
skopie o aperturze 0,75 m, znajdujacym sie w South African Astronomical Observatory
(SAAO). Fotometria ta zostata przetransformowana z systemu SAAO do systemu 2MASS
za pomoca rownan z pracy Koen i in. (2007).

Dla 19 gwiazd z probki, w latach 2017—2020 wykonane zostaly (w znacznej czesci przez
autora rozprawy) szeregi czasowe obserwacji w pasmach fotometrycznych J, H oraz K,
zblizonych do systemu fotometrycznego uzywanego w przegladzie 2MASS. Instrumentem
uzytym do obserwacji byta kamera podczerowna IRIS (Hodapp i in., 2010), zamontowana
na teleskopie o Srednicy zwierciadta gtownego 0,8 m znajdujacym sie w Obserwatorium
Cerro Armazones (Ramolla i in., 2016). Kamera IRIS wyposazona jest w detektor ty-
pu HAW AII o rozmiarze 1024x1024 pikseli i rozmiarze pojedynczego piksela 18,5 pm,
co przy ogniskowej wynoszacej 5 m daje rozdzielecznos$é 0,74” /piksel oraz pole widzenia
okoto 7'x7’. Poréwnanie krzywych przepuszczalnosci filtrow J, H oraz K, uzytych w
obserwacjach z oryginalnymi filtrami 2MASS przedstawione jest na rysunku 4.1. Dobre
odwzorowanie oryginalnych filtréw przegladu 2MASS pozwolito na osiagniecie wysokiej
doktadno$ci przy transformacji jasnosci do tego systemu fotometrycznego. Minimalny czas
naswietlania, wynikajacy z dtugosci czasu odczytu kamery IRIS, wynosi 2,2 s. Przy takim
czasie naswietlania mozliwe sa obserwacje gwiazd ciemniejszych niz 7,8 mag w pasmie H
oraz 7,5mag w pasmach J oraz K, gdyz dla jasniejszych gwiazd liczba zliczen wychodzi
poza zakres liniowy kamery.

W celu obserwacji gwiazd jasniejszych niz powyzsze limity, uzyty zostat filtr neu-
tralny przepuszczajacy tylko 3% docierajacego promieniowania, zatem pozwalajacy na
obserwacje gwiazd o jasnosci okoto 4 mag. Filtr neutralny umieszczony byt poza komo-
rg izotermiczng chtodzong cieklym azotem. Znaczna ilo$¢ promieniowania termicznego
emitowanego przez filtr neutralny zwieksza poziom szumu, przez co zmiejsza sie precy-
zja fotometrii. Filtr ten zostal zastosowany do obserwacji jednej gwiazdy z prezentowanej
probki— VY Pyx. W celu odjecia promieniowania nieba oraz dodatkowego promieniowania
termicznego m. in. filtra neutralnego, obserwacje danego pola byty powtarzane 10-krotnie,
przy czym przed kazda kolejng ekspozycja teleskop byl przesuwany w nieco inng pozycje,
aby gwiazdy na matrycy znajdowaly si¢ za kazdym razem w innych miejscach (taka strate-
gia obserwacji nazywana jest dithering). IRIS zawsze wykonuje obserwacje z najkrétszym
mozliwym czasem naswietlania (2,2 s, SHORT) oraz z zadanym czasem (w przypadku
obserwacji cefeid z prébki czas ten wynosit 14,4 s, LONG) jedna po drugiej, co pozwolito
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na wykonanie fotometrii réznicowej w przypadku, gdy w danym polu obiekt naukowy jest
znacznie jasniejszy niz pozostate gwiazdy.
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Rysunek 4.1: Poréwnanie krzywych przepuszczalnosci dla filtrow zamontowanych w ka-
merze podczerwonej IRIS, oraz oryginalnych filtrow uzytych w przegladzie 2MASS.

Kalibracje instrumentalne, tj. odejmowanie tta nieba i pradu ciemnego, poprawka na
réznice czutosci pikseli (flat field) oraz usuwanie promieni kosmicznych, wykonane zo-
staly z wykorzystaniem dedykowanego skryptu (Watermann, 2012), opartego na standar-
dowych narzedziach dostepnych w pakiecie IRAF (imcombine oraz imarith, Tody, 1993).
Do detekcji zrodet na kazdej ekspozycji, wyznaczenia rozwigzania astrometrycznego oraz
ztozenia 10 pojedynczych ekspozycji w jeden obraz, wykorzystany zostat zestaw progra-
méw: Sextractor, Scamp oraz Swarp (Bertin & Arnouts, 1996; Bertin, 2006, 2010).

Niewielka liczba gwiazd w obserwowanych polach pozwolita na zastosowanie fotometrii
aperturowej, ktéra wykonano za pomoca programu DAOPHOT (Stetson, 1987). Fotometria
instrumentalna zostala nastepnie dowigzana do systemu 2MASS przy uzyciu gwiazd po-
roOwnania obecnych w kazdym polu, poprzez nastepujace réwnania:

g+ (Jp = dp) = Jg + a;[(Jg — kg) — (Gp — Kp)]
hg + (Hp — hyp) = Hy + an[(Gy — hg) — (Jp — hyp)] (4.1)
kg + (Kp — ky) = Ky + ag[(Jg — k) — (Jp — kp)]

gdzie J,, Hy, K, sa wyznaczanymi jasnoSciami cefeidy w systemie 2MASS w uzywanych
filtrach, J,, H,, K, sa jasnoSciami gwiazdy poréwnania w katalogu 2MASS (Cutri i in.,
2003), jg, hg, kg to jasnodci instrumentalne cefeidy oraz j,, h, i k, sa jasnodciami in-
strumentalnymi gwiazdy poréwnania. Wspoétczynniki a;, ay, i a; przy wskaznikach barwy,
wyznaczone zostaty w kilku polach o duzej liczbie gwiazd porownania. W danym polu,
dla kazdej gwiazdy poréwnania obliczone zostaty lewe strony réwnan 4.1 oraz odpowie-
nie réznice wskaznikéw barwy. Dopasowanie prostej do zaleznosci pomiedzy lews strong
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rownan a réznica wskaznikéw barwy pozwala wyznaczy¢ jasnosé cefeidy oraz wspoétezynni-
ki a. Srednie wartosci tych wspotezynnikéw wynosza a;=—0,070£0,027, a,=0,015%0,030
oraz ap=0,020+0,036, zatem istotny jest tylko wspotczynnik w pasmie J, natomiast w
pasmach H i K, zaleznos¢ od wskaznika barwy jest zaniedbywalna w ramach niepewno-
Sci. Otrzymane w ten sposob wspoétczynniki a zostaly uzyte do wlasciwej standardyzacji
fotometrii. Rysunki 4.2 przedstawiaja dopasowanie z ustalonymi wspétczynnikami a dla
jednego z obserwowanych poél. Jako sumaryczng niepewnosé fotometrii i standardyzacji
tak wyznaczonej jasnosci cefeidy, przyjeto rozrzut punktéw wokdél dopasowanej prostej.
Jezeli w danym polu byto mniej niz 4 gwiazdy poréwnania, przyjmowana byta niepewnosé
0,03mag.

Wybrane gwiazdy poréwnania miaty jasnosci zblizone do obiektu naukowego. Wybie-
ranie przebiegato w sposob iteracyjny: dla kazdej kandydatki na gwiazde¢ poréwnania wy-
konywana byta fotometria réznicowa na podstawie pozostatych gwiazd z probki. Gwiazdy,
ktore pokazywaly duze (wieksze niz 0,03mag) zmiany blasku byty odrzucane i proces po-
wtarzano az do momentu, gdy wszystkie pozostate kandydatki byty stabilne na poziomie
0,03mag. Dodatkowym kryterium byta jako$¢ fotometrii w 2MASS, ktérej wyznaczni-
kiem jest parametr QUALITY FLAG. Na gwiazdy poréwnania wybrane zostaty tylko te
kandydatki, ktore miaty QUALITY FLAG =AAA. Dla wiekszosci obserwowanych pél
mozliwe byto wybranie wigcej niz 3 gwiazd poréwnania. W przypadku trzech cefeid (VY
Pyx, SW Tau oraz AL Vir) w obserwowanym polu nie byto gwiazd poréwnania o jasnosci
zblizonej do obiektu naukowego. Wykorzystano w tym przypadku fakt, ze IRIS wykonuje
jednoczesnie obserwacje SHORT i LONG. Jasno$é¢ obiektu naukowego mierzona byta
na zdjeciu SHORT, podczas gdy jasnosé¢ gwiazdy poroéwnania na zdjeciu LONG, dzieki
czemu liczba zliczen dla gwiazd poréwnania byta na podobnym poziomie jak dla obiektu
naukowego. Poprzez dodanie do zmierzonych przez DAOPHOT jasnosci instrumentalnych
logt., gdzie t. jest czasem ekspozycji (wynoszacym 2,2 s dla SHORT, oraz 14,5 s dla
LONG), jasnosci z ekspozycji LONG i1 SHORT zostaly sprowadzone do odpowiadaja-
cych czasowi ekspozycji 1s. Dowigzanie do systemu standardowego przebiegato w sposob
opisany powyzej.

W celu sprawdzenia jakosci transformacji fotometrii z systemu instrumentalnego do
systemu standardowego, poréwnano jasnosci gwiazd statych, dowigzane do systemu 2MASS
w sposob identyczny jak cefeidy, z ich katalogowymi jasno$ciami. Ze wzgledu na niewielka
liczbe gwiazd w obserwowanych polach, do testu tego uzyto gwiazd, ktore byty uprzednio
wykorzystane jako gwiazdy poréwnania przy dowiazywaniu jasnosci cefeid. Dana gwiazda
byta wytaczana ze zbioru gwiazd poréwnania przy dowigzywaniu jej jasnosci do systemu
standardowego. Test ten zostal przedstawiony na rysunku 4.3. Srednia réznica jasnosci
wyznaczonych i katalogowych we wszystkich trzech pasmach jest mniejsza od 0,001 mag,
z bledem wyznaczenia Sredniej wynoszacym 0,002 mag. Bltad wyznaczenia $redniej jest
oszacowaniem btedu systematycznego punktu zerowego fotometrii, ktory wptywa na btad
systematyczny punktu zerowego zaleznosci PL oraz wyznaczanych za ich pomocg odle-
glosci.

Wyznaczenie okreséw pulsacji i jasnosci srednich Opisane w poprzednim roz-
dziale obserwacje podczerwone sg niewystarczajace do precyzyjnego wyznaczenia okre-
sow pulsacji gwiazd. W tym celu uzyto fotometrii optycznej dostepnej w literaturze oraz
z obserwacji wykonanych przez zespot projektu Araucaria w OCA za pomocy teleskopu
VYSOS16. Dla wiekszosci gwiazd dostepna jest fotometria z duzych przegladéw nieba
All Sky Automated Survey (ASAS; Pojmanski, 2002) oraz All Sky Automated Survey
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Rysunek 4.2: Przyktadowa transformacja fotometrii dla pojedynczej obserwacji gwiazdy
BX Del z systemu instrumentalnego IRIS do systemu standardowego 2MASS. Zaznaczone
niepewnosci sg suma kwadratowg btedéw fotometrii obiektu naukowego i gwiazdy porow-
nania, wyznaczanych przez program DAOPHOT. Dopasowane proste majg wspotczynniki
kierunkowe ustalone na warto$ci —0,07 w filtrze J, oraz 0 w pozostatych filtrach.
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Rysunek 4.3: Réznica zmierzonej i katalogowej jasnosci gwiazd statych obecnych w po-
lach obserwowanych za pomoca kamery podczerwonej IRIS. Fotometria instrumentalna z
IRIS-a dowigzana zostala do systemu 2MASS w identyczny sposob, jak obiekty nauko-
we. Srednia réznica jasnodci jest zerowa w kazdym z pasm, a btad wyznaczenia sredniej
wynosi 0,002mag. Zielony obszar reprezentuje odchylenie standardowe, ktére w pasmie J
wynosi 0,022mag, natomiast w pasmach H i K, 0,028mag.

for Supernovae (ASAS—SN; Kochanek i in., 2017) w pasmie V. Fotometria dla kilku
gwiazd, réwniez w pasmie V, zostala opublikowana w pracy Berdnikov (2008). ASAS
oraz ASAS — SN dostarczaja kilkuset pomiaréw dla kazdej gwiazdy, zatem jezeli jakosé
fotometrii byta zadowalajaca, do analizy brane byly dane z jednego z tych przegladéw.
Fotometrie z pracy Berdnikov (2008) wykorzystano dla gwiazdy x Pav, natomiast dla
VY Pyx, SW Tau oraz TX Del konieczne byto uzycie fotometrii z VYSOS16. Kalibracje
danych z VYSOS16 zostaty przeprowadzone w sposéb identyczny jak w przypadku IRIS.
Fotometria zostata zgrubnie dowigzana do systemu standardowego przy uzyciu pojedyn-
czej gwiazdy poréwnania i jej jasnosci w katalogu ASAS — SN, co jest wystarczajace do
wyznaczenia okresu pulsacji.

Do wyznaczenia precyzyjnych okreséw wykorzystano program fnpeaks 7, ktéry wyzna-
cza widmo Fouriera dla zadanego przedziatu czestosci. Wstepne wartosci okreséw pulsacji
dostepne sg w bazie AAVSO, zatem widmo bylo wyznaczane tylko w pewnym waskim
zakresie czestosci. Ostateczne wartosci okreséw pulsacji zamieszczone sa w tabeli 4.1 w
kolumnie 2. Krzywe blasku w pasmie V', sfazowane z wyznaczonym okresem oraz z faza
poczatkows ustalona dla jasno$ci $redniej, przedstawione sa na rysunkach 4.4 i 4.5. Z
wyznaczonych faz poczatkowych obliczone zostaty réwniez odpowiadajace im heliocen-
tryczne daty julianskie HJDy. Rysunki 4.6 — 4.11 przedstawiaja z kolei krzywe blasku w

"http:/ /helas.astro.uni.wroc.pl/deliverables.php?active=fnpeaks
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pasmach podczerwonych, sfazowanych z wyznaczonymi okresami i H.J Dy obliczonymi dla
danych w pasmie V.

Aby precyzyjnie wyznaczy¢ jasnosci srednie konieczne jest modelowanie krzywych bla-
sku. Najczesciej stosowane jest dopasowanie szeregéw Fouriera rzedu 3—5, lecz w przy-
padku duzych przerw w pokryciu krzywej blasku moga pojawia¢ sie w takim modelu
niefizyczne nagte skoki jasno$ci w miejscach tych przerw. Aby uniknag¢ tego problemu,
do modelowania krzywych blasku wykorzystano srednig kroczaca oraz interpolacje wie-
lomianem sklejanym trzeciego stopnia Akima (Akima, 1970) w symulacjach Monte Car-
lo. W kazdej symulacji, dla danej krzywej blasku generowane byty jasnosci z rozktadu
normalnego o wartoéci Sredniej rownej danej jasnodci obserwowanej oraz z odchyleniem
standardowym réwnym niepewnosci pomiaru. Wygenerowane jasnosci (wyrazone w wiel-
kosciach gwiazdowych) zostaly nastepnie przeliczone na strumienie. Dla danej krzywej
blasku wyznaczana byta srednia kroczaca dla punktéw ze zdefiniowanego przedziatu fazy
(od 0,05 do 0,15 w zaleznosci od pokrycia krzywej obserwacjami) z krokiem zaleznym od
pokrycia (pomiedzy 0,05 a 0,1). Przez tak utworzone wezly interpolowany byt wielomian
Akima, zaimplementowany w bibliotece scipy (Virtanen i in., 2020) jezyka programowa-
nia Python. Po dopasowaniu modelu, poprzez catkowanie wyznaczany byt $redni strumien,
ktory byt nastepnie przeliczany z powrotem na jasnos¢ wyrazong w wielko$ciach gwiaz-
dowych. Symulacje Monte Carlo byty powtarzane 10 000 razy dla kazdej krzywej blasku,
dajac w wyniku histogram jasnosci rednich. Wartos$¢ srednia oraz odchylenie standardo-
we rozktadu normalnego dopasowanego do takiego histogramu daly oszacowanie jasnosci
sredniej oraz jej niepewnosci. Otrzymane w ten sposob jasnosci srednie w pasmach J, H
oraz K, zamieszczone sg w tabeli 4.1 w kolumnach 3—5.

Ekstynkcja miedzygwiazdowa Do wyznaczenia ekstynkcji w kierunku kazdej z gwiazd
w préobce uzyto map poczerwienienia Schlegel i in. (1998) z poprawka wyznaczona przez
Schlafly & Finkbeiner (2011). Z map tych otrzymano warto$¢ nadwyzki barwy E(B — V)
w danym kierunku. Mapy te opieraja sie o pomiary natezenia promieniowania w zakre-
sie dalekiej podczerwieni i nie zawierajg informacji o rozktadzie przestrzennym materii
miedzygwiazdowej, zatem wyznaczona w ten sposob ekstynkcja dla najblizszych gwiazd
moze by¢ zawyzona. Aby oszacowaé wktad od materii znajdujacej sie pomiedzy Stoncem i
dana gwiazda, zastosowano metode opisana w pracy Drimmel & Spergel (2001). Zatozony
zostal przy tym nastepujacy model rozktadu pytu w Galaktyce:

p(r,z) = poexp(—r/rp — |2|/2p) (4.2)

gdzie r i z sg odpowiednio wspotrzedng radialng i wertykalng w cylindrycznym uktadzie
wspotrzednych z poczatkiem w centrum Drogi Mlecznej, rp=3,2 kpc oraz zp=0,135 kpc
sa czynnikami skalujacymi (Drimmel & Spergel, 2001). Wspétrzedne réwnikowe kazdej
gwiazdy zostaty przeliczone na wspotrzedne galaktyczne [ i b. Znajac odlegtosé Stonca od
centrum Drogi Mlecznej r5=8,3 kpc (Gillessen i in., 2009) oraz jej odleglosé od plaszczy-
zny dysku Galaktyki ho=0,015 kpc (Drimmel & Spergel, 2001), mozna wyrazié¢ r oraz z
w danym kierunku (I, b) za pomoca odlegltosci s od Stonca:

r(s) = \/7% + 82 — 2rgscosl (4.3)

2(d) = |ho + ssin b (4.4)

Wstawiajac te wyrazenia do réwnania 4.2, otrzymano rozktad gestosci pytu jako funkcje
odlegtosci od Stonca oraz wspotrzednych galaktycznych gwiazdy. Nadwyzke barwy FE(B —

76



z 119 BX_Del
e
. 12.2F P=1.0918d
125

120 sttt B VY_Pyx
E 7.3r1 P=1.2400d
9.8
210.1F 4 BL_Her
<104} P=1.3074d
. 118}
"I‘ 12.1F KZ_Cen
4124t P=1.5200d
12.7 | ! ) .

o5t /ST ST, -
9.8 ‘\J \J P=1.5835d
10.1

V16

- 116}
¢ 11.9F V971_Aql
< 122} g C P=1.6245d

4 12,5k . . . .

z 11.8F OU A
ra
<|( 12.1r P=1.6395d
12.4+ . . . .
= 119 B
& V439_Oph
<|: 12.2 P=1.8930d
125 r 1 1 1 1
9.6
2 RT_TrA
§ 9.9} P=1.9461d
10.2
2 8.31 V553_Cen
D861 P=2.0606d
9.0
%) | AU_Peg
Zm 9.2 P=2.4117d
9.4+
g 1221 = = FM_Del
(] (] e
. 12.5F P=3.9537d
12.8 ) ) ) )
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
Phase

Rysunek 4.4: Krzywe blasku w pasmie V' gwiazd typu BL Her w Drodze Mlecznej. Zna-
czenie opiséw osi jest nastepujace: A-SN oznacza dane z ASAS-SN, V16 oznacza dane z
VYSOS16. Linig zielong zaznaczona zostala jasno$¢ srednia.
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Rysunek 4.6: Krzywe blasku w pasmie J gwiazd typu BL Her w Drodze Mlecznej. Czarne
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sredniej jasnosci.

79



7.7 o o

78F et el

e . O TX_Del
7.9 W w P=6.1674d
8.0 ® e ® e

3.0F /4‘"\‘ /4""\

3.2 = - " kappa_Pav
\\/ \\/ P=9.0789d

3.4+

AL_Vir
P=10.3061d

© 0 0
U W =
T T
°
<
<
.

AP_Her
9.1r / \_/ \ P=10.38434
9.3 1 1 1 1
8.6

J g8l \\ /—‘-\‘\ /"'-k
9.0 CO_Pup
9.2F \/ \/ P=16.04274
94 r 1 1 1 1
8.1r /‘\’—a‘\\ /"\‘—r'\\
8.3
8.5 N S W_Vir
397) - / . * P=17.27144
8.2f e e
8.4+ °° °°

8.6F 4 ST_Pup
8.8f ¢ 4 P=18.70104

9.5F

9.9 \/ \/ MR_Ara
10.1f P=19.81654
103 ) ) ) )

8.4

gg : 7 RS_Pav

9:2 i . . P=19.9700d

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
Phase

Rysunek 4.7: Krzywe blasku w pasmie J gwiazd typu W Vir w Drodze Mlecznej. Znaczenie
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Rysunek 4.10: Krzywe blasku w pasmie K, gwiazd typu BL Her w Drodze Mleczne;j.
Zmnaczenie kolorow i linii jest identyczne jak na rysunku 4.6.



T4r ./"'"F_.'\ . M . TX_Del

75+ —e " ‘k.——,.;. s > = \g‘_. = P=6.1674d
261 /“‘—\\ /g‘“—\
2.8 = . 2 kappa_Pav
\/ \/ P=9.0789d
3.0
79+ =& o w AL Vir
\L._._'_)/ \L._._'_)/ P=10.30614
8.1 * *
8.4+
8.5 P —— P —— AP_Her
8.6 / \/ \/ P=10.3843q
8.7
8.1
’ 8.5} \\\/ \'\~/ PoT6 0427
87 r ® e s ° = . g

of ST
S

5 .

: see = o> m

8.1t yﬁ/bxv “"‘\A{{ PL18.70100
oal //\\/

S N

O

W_Vir
P=17.2714(

MR_Ara
P=19.8165¢

N

1
RS_Pav
P=19.9700
° (]
1 1

0.5 1.0 1.5 2.0
Phase

0.0

Rysunek 4.11: Krzywe blasku w pasmie K gwiazd typu W Vir w Drodze Mleczne;j.
Znaczenie kolorow i linii jest identyczne jak na rysunku 4.6.
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V), dla danej gwiazdy mozna wyznaczy¢ z nastepujacego réwnania:

o p(s,1,b)ds

E(B-V),=FEDB -
R TenrE

(4.5)

gdzie E(B — V')gs jest nadwyzka barwy odczytang z map poczerwienienia, s, jest odle-
glodcig gwiazdy od Stonca, s,,,.=20 kpc jest natomiast zatozona odlegtoscia, dla ktorej
warto$¢ poczerwienienia powinna by¢ juz réwna wartosci odczytanej z map. Wyznaczone
w ten sposéb wartosci poczerwienienia przedstawione sa w tabeli 4.1 w kolumnie 6.

Tabela 4.1: Okresy pulsacji, jasnosci érednie w pasmach J, H, K, oraz wartosci nadwyzki
barwy wyznaczone dla cefeid II typu w Drodze Mlecznej.

Gwiazda P (J) (H) (K) E(B-V)

(days) (mag) (mag) (mag) (mag)
(1) (2) (3) (4) () (6)
BX Del 1,09180 | 11,156+0,024 | 10,930+0,033 | 10,873£0,024 0,100
VY Pyx | 1,23995 | 6,029+0,013 | 5,761£0,017 | 5,696+0,039 0,048
BL Her 1,30744 | 9,206£0,014 | 9,017£0,015 | 8,932+0,013 0,067
KZ Cen | 1,52004 | 11,302+0,033 | 11,051£0,027 | 10,98740,030 0,084
SW Tau | 1,58355 | 8,320£0,007 | 8,082+0,007 | 7,95540,008 0,252
V971 Aql | 1,62453 | 10,508+0,014 | 10,199+0,016 | 10,112+0,017 0,174
DU Ara | 1,63949 | 10,923+0,017 | 10,665+0,015 | 10,58040,024 0,055
V439 Oph | 1,89298 | 10,367+0,014 | 9,969+0,016 | 9,855+0,020 0,268
RT TrA | 1,94612 | 8,553£0,014 | 8,331+0,019 | 8,200+0,015 0,112
V553 Cen | 2,06055 | 7,242+0,016 | 6,976+0,017 | 6,86940,017 0,069
AU Peg | 241174 | 7,787+0,014 — 7,06640,015 0,046
FM Del | 3,95373 | 11,08040,017 | 10,729+0,024 | 10,646+0,017 0,087
TX Del 6,16742 | 7,836£0,011 - 7,460+0,011 0,085
k Pav 9,07890 | 3,201+0,021 | 2,881+£0,021 | 2,784+0,021 0,019
AL Vir | 10,30611 | 8,270£0,011 | 7,956+0,013 | 7,887+0,013 0,072
AP Her | 10,38432 | 9,034+0,032 | 8,630+0,030 | 8,520+0,030 0,373
CO Pup | 16,04266 | 8,975+0,017 | 8,534+0,013 | 8,41540,019 0,155
W Vir 17,27137 | 8,442+0,012 | 8,117+0,014 | 8,029£0,016 0,036
ST Pup 18,7010 | 8,472+0,008 | 8,118+0,007 | 7,94440,011 0,120
MR Ara | 19,81649 | 9,817+0,032 | 9,42140,059 | 9,27940,041 0,110
RS Pav | 19,96997 | 8,79940,018 | 8,353£0,02 | 8,23140,018 0,072
Odleglosci Do wyznaczenia jasnosci absolutnych uzyto paralaks gwiazd z katalogu

EDR3 misji kosmicznej Gaia. Paralaksy dla gwiazd z badanej probki zamieszczone sa
w tabeli 4.2 w kolumnie 2. Wedlug Fabricius i in. (2021) oraz Riess i in. (2021a) nie-
pewnosci paralaks w EDR3 moga by¢ niedoszacowane, zatem za praca Riess 1 in. (2021a)
podane w katalogu niepewno$ci zostaly zwickszone o 10%, co powinno uwzgledniaé¢ réw-
niez mozliwe dodatkowe efekty zwiazane np. ze zmiang wskaznika barwy cefeid. Wzgledne
niepewnosci paralaks wynosza od 0,4% do 10%, natomiast przecietna wartos¢ niepewnosci
wynosi 4%. Przy takiej wzglednej niepewnosci paralaks, spodziewany blad wynikajacy z
efektu Lutza-Kelkera jest rzedu 0,01 mag.
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Dla katalogu EDR3 w pracach Lindegren i in. (2021b) oraz Groenewegen (2021b)
wyznaczone zostaty poprawki punktu zerowego paralaks. W obydwu pracach popraw-
ki wyznaczone zostaty na podstawie kwazaréw oraz astrometrycznych uktadow podwdj-
nych, jednak przy zastosowaniu réznych kryteriow wyboru tych obiektéw. Lindegren i in.
(2021b) udostepnili program w jezyku Python, ktéry wyznacza poprawki na podstawie
szerokosci ekliptycznej gwiazdy, jasno$ci w pasmie G uzywanym przez teleskop Gaia, oraz
wskaznika barwy BP — RP dostepnego w katalogu EDR3. Skrypt ten zostal uzyty do wy-
znaczenia poprawek i otrzymane wartosci zamieszczone sa w tabeli 4.2 w kolumnie 3.
Srednia warto$¢ poprawki wynosi —0,013 mas, natomiast odchylenie standardowe 0,009
mas. Autorzy sugeruja zatozenie niepewnosci punktu zerowego rzedu 0,005 mas, co w prze-
liczeniu na niepewno$¢ jasnosci absolutnej dla sredniej paralaksy z badanej probki (0,4
mas) daje 0,02 mag. Wartos¢ ta jest niepewnoscia systematyczna jasnosci absolutnych,
a zatem réwniez punktu zerowego zaleznosci PL wyznaczonych na ich podstawie. Rysu-
nek 4.12 przedstawia mape Drogi Mlecznej z zaznaczonymi poltozeniami badanych cefeid
IT typu. Kolory punktéw odpowiadaja odlegtosciom wyznaczonym na podstawie paralaks.

4.5
r 4.0

r 3.5

w
o

Distancb:e[kpc]

r 0.5

Rysunek 4.12: Mapa Drogi Mlecznej z zaznaczonym potozeniem badanych cefeid II typu.
Kolory punktéw oznaczaja odlegtodci gwiazd. Zr6dto mapy: https://sci.esa.int /web/gaia.

Poprawki punktu zerowego paralaks z pracy Groenewegen (2021b) dostepne sa w for-
mie map korzystajacych z formalizmu HEALPix (Gorski i in., 2005), w ktérym sfera
niebieska dzielona jest na 12x4™ obszaréw (pikseli). W pracy tej dostepne sa rozdziel-
czosci odpowiadajace n=0,1,2,3.4. Formalizm HEALPix wykorzystywany jest rowniez do
tworzenia samego katalogu Gaia, a numer identyfikacyjny gwiazdy w tym katalogu moze
by¢ przeliczony na numer obszaru, w ktéorym dana gwiazda si¢ znajduje, przy zatozonym
poziomie n z ponizszego Wzoru:

id

T 935  412-n (4.6)

Autorzy sugerujg uzycie dla danej gwiazdy takiego poziomu n, dla ktérego otrzymana po-
prawka ma najnizsza niepewno$¢ wzgledna i dla wigkszosci gwiazd jest to poziom 0, zatem
o duzym rozmiarze piksela. Po odczytaniu z mapy poprawki zaleznej od potozenia na nie-
bie, wyznaczonej na podstawie kwazaréw, mozliwe jest wyznaczenie poprawki zaleznej od
jasnosci gwiazdy (réwnanie 6 w pracy Groenewegen, 2021b). Wyznaczone w ten sposéb
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poprawki punktu zerowego zamieszczone sg w tabeli 4.3. Srednia warto$é poprawek wy-
nosi w tym wypadku —0,026mas, zatem dwukrotnie wieksza niz w przypadku poprawek
wyznaczonych przez Lindegren i in. (2021b). Odchylenie standardowe tych poprawek wy-
nosi natomiast 0,013mas. W rozprawie poprawki z pracy Lindegren i in. (2021b) uzywane
sg jako podstawowe, natomiast wyznaczenie zaleznosci z poprawkami paralaks z pracy
Groenewegen (2021a) zostato przeprowadzone dla poréwnania.

Wyznacznikami jakosci paralaks w katalogu Gaia, sa parametry Goodness of Fit
(GOF) oraz Renormalised Unit Weight Error (RUWE). Wartosé¢ parametru GOF dla
dobrej jakosci dopasowania paralaksy powinna by¢ mniejsza niz 12,5 (Riess i in., 2021a),
natomiast parametru RUW E mniejsza niz 1,4 (Lindegren i in., 2021b). Wartosci powyzej
tych limitow moga oznaczaé, ze gwiazda wykonuje dodatkowy ruch zwigzany z jej podwdj-
noscia, badz ze byta przeswietlona na ekspozycjach wykonywanych przez teleskop Gaia,
zatem jej srodek nie mogt by¢ wyznaczony z duza dokladnoscia. Wartosci tych parame-
tréw podane sa w kolumnach 4 i 5 tabeli 4.2. Trzy gwiazdy: TX Del, x Pav oraz ST Pup
majg wartosci GOF oraz RUWE powyzej ustalonych limitéw, zatem nie byty one brane
pod uwage przy wyznaczeniu zaleznosci PL.

Tabela 4.2: Paralaksy cefeid II typu z Drogi Mlecznej na podstawie katalogu Gaia EDR3
(kolumna 2), przesuniecie punktu zerowego wyznaczone z pracy Lindegren i in. (2021b,
kolumna 3) oraz wyznaczniki jakosci paralaks RUWE i GOF.

Gwiazda w Awron | RUWE | GOF
(mas) (mas)

(1) (2) (3) (4) (5)
BX Del 0,365040,0150 | —0,0188 1,13 3,20
VY Pyx | 3,9495+0,0186 | —0,0237 0,89 —3,57
BL Her 0,846940,0179 | 0,0016 1,29 10,,20
KZ Cen | 0,3024+0,0153 | —0,0224 1,20 5,01
SW Tau | 1,224440,0222 | —0,0103 | 1,25 | 5,52

V971 Aql | 0,440040,0219 | —0,0175 1,26 5,10
DU Ara | 0,3394£0,0180 | —0,0189 1,25 7,52
V439 Oph | 0,4753+0,0163 | —0,0103 1,17 4,68
RT TrA | 1,016240,0162 | —0,0021 0,95 —1,85
V553 Cen | 1,7286+0,0224 | —0,0080 0,94 —0,97
AU Peg | 1,646340,0200 | —0,0180 1,25 6,79
FM Del | 0,23004+0,0135 | —0,0174 0,93 —1,71
TX Del 0,907840,0294 | —0,0112 1,94 27,9
k Pav | 5,245140,1221 | 0,0046 | 229 | 376
AL Vir | 0,4574+0,0190 | —0,0152 0,98 -0,32
AP Her | 0,3578+0,0152 | —0,0028 1,13 3,74
CO Pup | 0,3471£0,0166 | —0,0212 1,31 9,29
W Vir | 0,472840,0222 | —0,0227 | 1,06 | 2,13
ST Pup | 0,4099+0,0232 | —0,0091 2,07 25,6
MR Ara | 0,208740,0236 | —0,0080 0,97 -0,75
RS Pav 0,35474+0,0157 | —0,0003 0,99 —0,26
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Tabela 4.3: Przesunigcie punktu zerowego paralaks z katalogu Gaia, wyznaczone na pod-
stawie pracy Groenewegen (2021b). Kolumna 2 zawiera numer identyfikacyjny gwiazdy
w katalogu misji Gaia, natomiast kolumna 3 poziom HEALPix uzyty do wyznaczenia

przesuniecia punktu zerowego.

Guiazda Gaial D n Awgor
(mas)
(1) (2) (3) (4)

BX Del | 1816085861226864768 | 0 | —0,021+0,003
VY Pyx | 5653136461526964224 | 0 | —0,03340,003
BL Her | 4527596850906132352 | 1 | —0,021+£0,004
KZ Cen | 6144045107427693824 | 0 | —0,011+0,003
SW Tau | 3283721030024735360 | 0 | —0,03840,007
V971 Aql | 4188140876549643008 | 0 | —0,02440,003
DU Ara | 5814122315506225792 | 2 | —0,03840,007
V439 Oph | 4472449191647245184 | 1 | —0,029+0,004
RT TrA | 5828480459918679936 | 1 | —0,031£0,005
V553 Cen | 6217308590845895680 | 0 | —0,01740,003
AU Peg | 1785352625740690432 | 2 | —0,028+0,005
FM Del | 1811618408045800832 | 0 | —0,018+0,003
TX Del | 1734124248699204096 | 0 | —0,02340,003
k Pav 6434564460631076864 | 1 | —0,01440,003"
AL Vir | 6303152720661307648 | 0 | —0,016=+0,003
AP Her | 4510925780739110272 | 1 | —0,021£0,003
CO Pup | 5643564972301150208 | 0 | —0,032+0,003
W Vir 3637042116582796544 | 1 | —0,026+0,003
ST Pup | 5577329081864722176 | 2 | —0,03540,003
MR Ara | 5954403987593491584 | 0 | —0,02740,003
RS Pav | 6647640365167706240 | 2 | —0,030+0,006

T Wylacznie poprawka zalezna od potozenia na niebie
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4.1.2 Wielki Oblok Magellana

Fotometria podczerwona Podobnie jak w przypadku cefeid klasycznych, najbardziej
kompletnym katalogiem cefeid II typu w LMC jest katalog projektu OGLE. Z katalogu
tego zaczerpniete zostaly wspoétrzedne gwiazd, klasyfikacja oraz okresy pulsacji. Przeglady
podczerwone, w ktorych obserwowane byty cefeidy II typu to Vista Magellanic Survey
(VMC, Ripepi i in., 2015), Large Magellanic Cloud Synoptic Survey (LMCSS, Bhar-
dwaj i in., 2017a) oraz InfraRed Survey Facility (IRSF, Matsunaga i in., 2011). Dwa
pierwsze przeglady zawieraja obserwacje wieloepokowe, podczas gdy w przegladzie IRSF
wykonana byta tylko pojedyncza obserwacja. W celu wyznaczenia jak najdoktadniejszych
zaleznosci PL, wymagane jest uzycie jasnosci srednich, a te moga by¢ wyznaczone z krzy-
wej blasku pokrytej mozliwie najwiekszg liczbg obserwacji, dlatego fotometria w pasmach
J oraz K zaczerpnieta zostata z przegladu VMC (pasmo H nie jest dostepne). Pierwot-
nym wyborem dla pasma H byta fotometria LMCSS, jednak wyznaczenie odlegtosci do
LMC dato wynik znacznie odbiegajacy od wynikéw otrzymanych w pasmach J i K, oraz
we wskazniku wesenheit W;g. Zamieszczone na rysunku 4.13 poréwnanie jasnosci $red-
nich w pasmie H, wyznaczonych dla cepfeid z LMC w przegladzie LMCSS oraz IRSF,
pokazuje érednig réznice jasnosci okoto 0.2mag. Zrédlo tej niezgodnosci nie jest znane,
jednak jako ze dane z IRSF daja wynik konsystentny z danymi z VMC, w pracy wyko-
rzystana zostala fotometria IRSF. Wyznaczenie na podstawie danych z LMCSS rowniez
zostalo umieszczone w pracy, lecz wylacznie aby pokazaé niezgodnosé z pozostatymi wy-
nikami.

Jasnosci srednie z przegladu VMC przetransformowane zostaly do systemu 2MASS za
pomoca rownania 3.3, natomiast z przegladu IRSF poprzez réwnanie 3.1. Jasnosci LMCSS
opublikowane zostaty w systemie 2MASS, zatem nie wymagaty dodatkowych transforma-
cji.

W pracy Matsunaga i in. (2009), z ktérej pochodza dane IRSF, wyznaczone zostaty
poprawki pozwalajace oszacowac jasnos¢ Srednig cefeid II typu z pojedynczych obserwacji.
Wykorzystane zostaly do tego pelne krzywe blasku w pasmie I (pochodzace z przegla-
du OGLE). Autorzy zatozyli, ze zmiany jasnosci cefeid w pasmach IRSF maja zblizong
amplitude do krzywej blasku w pasmie I, oraz krzywe blasku sa zgodne w fazie (tj. maksi-
mum blasku przypada w tej samej chwili czasu). Znajac faze ¢1, w ktérej byta wykonana
obserwacja oraz faze ¢, dla ktorej przypada jasno$¢ srednia w pasmie I, poprawka jest
wyznaczona jako réznica jasnosci w pasmie I w fazach ¢y oraz ¢,. Poprawka ta dodawana
jest do jasnosci w pasmach J, H oraz K,. Aby sprawdzi¢ poprawnos¢ tego podejscia,
na rysunku 4.14 przedstawione zostato poréwnanie jasnosci w pasmie J z katalogu IRSF
przed dodaniem poprawki na jasnosé srednia (kolor niebieski) oraz po dodaniu tejze po-
prawki (kolor czerwony), z jasnosciami srednimi wyznaczonymi z wieloepokowej fotometrii
z przegladu VMC (Ripepi i in., 2015). Widoczne jest znaczne zmniejszenie rozrzutu (o) po
zastosowaniu poprawki, w zwigzku z czym mozna stwierdzic¢, ze podejécie takie pozwala
dos$¢ precyzyjnie oszacowacé jasnosé¢ Srednig gwiazd, zatem jasnosci w pasmie H zostaty
poprawione na jasnos¢ srednig.

Jako niepewnosci punktu zerowego fotometrii w pasmach J i K, przyjeto zachowaw-
czo warto$¢ 0,02 mag, natomiast dla pasma H 0,05 mag (co powinno uwzglednia¢ réwniez
btad systematyczny wyznaczenia jasnosci $redniej).
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Rysunek 4.13: Porownanie jasnosci srednich cefeid II typu w pasmie H z katalogu LMCSS
oraz IRSF. Srednia roznica jasnosci wynosi —0,2mag.
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Rysunek 4.14: Poréwnanie jasnosci cefeid II typu w pasmie J z katalogu IRSF z jasno-

Sciami $rednimi z przegladu VMC przed poprawieniem jasnosci IRSF na jasnosé srednig
(niebieskie punkty) oraz po wprowadzeniu poprawki (punkty czerwone).
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Ekstynkcja oraz odleglosSci Poczerwienienie gwiazd w LMC wyznaczone zostato z
map Goérski i in. (2020), stworzonych na podstawie gwiazd Red Clump (wykorzystana
mapa ma rozdzielczosé 7). Z map tych odczytana zostala dla kazdej z gwiazd nadwyzka
barwy E(B — V). Do wyznaczenia ekstynkcji catkowitej w uzytych pasmach fotometrycz-
nych, wykorzystano ponownie prawo poczerwienienia z pracy Cardelli i in. (1989) oraz
Ry =3,1. Niepewnosci statystyczne podane w mapach sa mniejsze niz 0,01lmag, jednak
zachowawczo zostala przyjeta dla kazdej gwiazdy wato$é 0,0lmag. Zrédlem niepewnosci
systematycznej jest btad wyznaczenia swoistego wskaznika barwy gwiazd Red Clump,
oszacowany w pracy Goérski i in. (2020) na 0,013mag dla wskaznika barwy (B — V). W
pasmach podczerwonych daje to niepewnosé 0,01mag.

Najdoktadniejszy pomiar odlegtosci do LMC wykonany zostal we wspomnianej juz
pracy Pietrzynski i in. (2019). Opublikowany w tej pracy modul odlegtosci odjety zostal
od jasnosci $rednich cefeid I1 typu w celu wyznaczenia jasnosci absolutnych. Jak pokazuja
liczne badania (van der Marel & Cioni, 2001; Jacyszyn-Dobrzeniecka i in., 2016; Pie-
trzynski i in., 2019), inklinacja dysku LMC wynosi okoto 25°. Wynikajace z tego réznice
odlegtosci cefeid w réznych obszarach galaktyki zwiekszaja rozrzut zaleznosci PL. Wpro-
wadzenie odpowiedniej poprawki na ten efekt geometryczny mogloby zmniejszy¢ rozrzut
zaleznosci, przez co zwickszytaby sie precyzja wyznaczenia jej nachylenia i punktu zero-
wego. Do obliczenia odpowiednich poprawek wykorzystano model LMC z pracy van der
Marel & Cioni (2001), gdzie dysk LMC reprezentowany jest przez ptaszczyzne o inklinacji
1, oraz dtugosci linii weztéw 6. Zaktadajac wspotrzedne centrum LMC tak jak w pracy
Pietrzyniski i in. (2019, ag=5"20™, §,=-69°18'), oraz otrzymane w tej pracy wartosci i=25°
i #=132°, wyznaczone zostaly wspélrzedne biegunowe p i ¢ kazdej z gwiazd w uktadzie
zwigzanym z centrum LMC, a nastepnie poprawki jasnos$ci z wzoru 13 w pracy van der
Marel & Cioni (2001):

5% ) .

Rysunek 4.15 przedstawia mape LMC z zaznaczonymi potozeniami cefeid II typu. Ko-
lory punktéw oznaczaja indywidualne moduty odlegtosci gwiazd, otrzymane jako suma
modutu odleglosci z pracy Pietrzynski i in. (2019) i poprawki wyznaczonej z modelu LMC.

4.2 Analiza i wyniki
4.2.1 Zaleznos$ci okres—jasnos¢ w Galaktyce

Przed wyznaczeniem zaleznosci PL, probka cefeid z Drogi Mlecznej zostata sprawdzona
pod katem obecnosci w niej osobliwych gwiazd W Vir (pW Vir). Wstepna selekcja kan-
dydatek na gwiazdy pW Vir zostala wykonana przez poréwnanie optycznych krzywych
blasku gwiazd w probcee z krzywymi cefeid 11 typu z LMC z przegladu OGLE 8. Gwiazda-
mi, ktérych ksztatt krzywej blasku wskazuje na przynaleznosé¢ do typu pW Vir sa « Pav,
AL Vir oraz AP Her. Gwiazdy typu pW Vir sa rowniez zwykle jasniejsze oraz bardziej
niebieskie od zwyktych gwiazd W Vir. Rysunki 4.16 oraz 4.17 przedstawiaja diagram PL
dla pasma K, oraz okres—wskaznik barwy dla cefeid II typu z Drogi Mlecznej i z LMC.
Dane cefeid z LMC pochodzg z przegladu VMC i od jasnosci érednich odjety zostal modut
odlegtosci z pracy Pietrzynskiiin. (2019) oraz poprawka na ekstynkcje wyznaczona z map
Gorski 1in. (2020), dzieki czemu otrzymane zostaly jasnosci absolutne. Trzy gwiazdy, kté-
rych krzywe blasku wskazujg na przynaleznos¢ do pW Vir, sg jasniejsze od gwiazd W Vir

8http://ogle.astrouw.edu.pl/atlas/
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Rysunek 4.15: Mapa LMC z zaznaczonymi potozeniami cefeid II typu uzywanymi do
wyznaczenia zaleznosci okres—jasno$¢ (punkty) oraz uktadami podwdjnymi z pracy Pie-
trzynski i in. (2019, kwadraty). Kolory odpowiadaja wyznaczonym warto$ciom modultéw
odlegtosci.

o zblizonych okresach i lezg w ,zgrupowaniu” gwiazd pW Vir z LMC. Potozenie AL Vir
oraz AP Her na diagramie okres—wskaznik barwy réwniez wskazuje na to, ze przynaleza
one do typu pW Vir, zatem nie byty one brane pod uwage przy kalibracji zaleznosci PL. W
przypadku gwiazdy x Pav nie jest mozliwe jednoznaczne rozstrzygniecie o przynaleznosci
do typu pW Vir na podstawie wskaznika barwy, lecz gwiazda ta réwniez zostata odrzucona.

Gwiazda, ktora wyrdznia sie na diagramie okres—wskaznik barwy jest AU Peg. Wskaz-
nik barwy tej gwiazdy (~0,7 mag) znaczaco rézni sie od typowej wartosci wskaznika barwy
dla gwiazdy typu BL Her (~0,3 mag), co zostalo juz wczesniej zauwazone przez Harris
iin. (1984). Ci sami autorzy stwierdzili réwniez, ze gwiazda ta nalezy do uktadu podwdj-
nego, ktérego drugim sktadnikiem jest najprawdopodobniej bardziej masywny od cefeidy
obiekt zwarty (bialy karzel), badZ gwiazda ciagu gltéwnego. Dodatkowo, gwiazda ta po-
siada otoczke, ktéra moze by¢ odpowiedzialna za duze poczerwienienie, a wiec rowniez
obserwowany wskaznik barwy. Optyczna krzywa blasku tej gwiazdy (rysunek 4.4) wyrdz-
nia sie znaczna nieregularnoscia. Jurkovic i in. (2007) zasugerowali, ze gwiazda ta jest
cefeidg klasyczng dwumodalng, aczkolwiek jej polozenie na diagramie PL wyklucza ta-
ka mozliwos¢. Dalsza analiza pokazuje, ze odstepstwo tej gwiazdy od zaleznosci PL jest
mniejsze dla dhuzszych fal i jest znikome we wskazniku wesenheit, zatem jest to najpraw-
dopodobniej wynikiem ekstynkcji. Wedtug Harris i in. (1984), wklad towarzysza AU Peg
do catkowitej jasnosci jest znikomy, zatem gwiazda ta zostata uzyta w kalibracji zaleznosci
PL we wskazniku wesenheit (odrzucenie tej gwiazdy réwniez we wskazniku wesenheit nie
zmienia wyniku), natomiast zostata odrzucona w kalibracji zaleznosci dla pasm J, H oraz
Ks.

Inng gwiazda, ktéra znana jest z podwdjnosci, jest TX Del (Harris & Welch, 1989).
Ze wzgledu na wysoka wartos¢ parametrow RUWE i GOF w katalogu Gaia, zostata ona
wylaczona z analizy, warto jednak przyjrze¢ sie jej obserwowanym wtasno$ciom. Jej po-
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tozenie na diagramie PL nie odbiega znacznie od gwiazd o podobnych okresach w LMC,
natomiast na diagramie okres—wskaznik barwy lezy w obszarze pomiedzy gwiazdami W
Vir i pW Vir, zatem gwiazda ta moze réwniez przynaleze¢ do typu pW Vir.

Kolejna gwiazda, ktora zwraca uwage swoim poltozeniem na diagramie PL, jest W
Vir, czyli prototyp podgrupy cefeid II typu. Lezy ona znacznie ( 0.2-0,5 mag) ponizej
zaleznosci PL utworzonej przez inne gwiazdy tego typu w LMC i Drodze Mlecznej. Z ko-
lei na diagramie jasnos¢—wkaznik barwy znajduje si¢ ona wsrod najbardziej niebieskich
gwiazd typu W Vir dla zblizonego okresu pulsacji. Kovtyukh i in. (2011), badajac linie
emisyjne w widmie tej gwiazdy stwierdzili, iz posiada ona otoczke. Odstepstwo W Vir
od zaleznoéci PL rosnie z dtugoscig fali, zatem przeciwnie, niz nalezatoby sie spodziewac,
gdyby za obserwowang odchytke byta odpowiedzialna ekstynkcja. W krzywej blasku tej
gwiazdy obserwowany jest rowniez efekt zwany podwojeniem okresu (Templeton & Hen-
den, 2007), ktory jest powszechny wsréd gwiazd typu RV Tau. Dopasowanie zaleznosci
PL przeprowadzone zostato w dwoch przypadkach: wlaczajac W Vir (przypadek 1) oraz
bez tej gwiazdy (przypadek 2).
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Rysunek 4.16: Diagram okres—jasnos¢ w pasmie K dla cefeid z Drogi Mlecznej oraz LMC.
Dane cefeid z LMC pochodza z przegladu VMC i od jasnosci $rednich odjete zostaty
poprawki na ekstynkcje wyznaczone na podstawie map Gorski i in. (2020) oraz modul
odlegtoséci wyznaczony w pracy Pietrzynski i in. (2019). Kolorem czerwonym, zielonym i
niebieskim oznaczone zostaly odpowiednio gwiazdy BL Her, W Vir oraz pW Vir z Drogi
Mlecznej. Kolory rézowy, jasnozielony i btekitny odpowiadaja gwiazdom BL Her, W Vir
i pW Vir w LMC.

Wyznaczenie zaleznosci PL. Moduty odlegtosci cefeid I1 typu w Drodze Mlecznej wy-
znaczone zostaly z wzoru 3.9. Odejmujac moduty odlegtosci od jasnosci srednich popra-
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Rysunek 4.17: Diagram okres—wskaznik barwy dla cefeid IT typu w Drodze Mlecznej
oraz w LMC. Zro6dto danych cefeid z LMC oraz znaczenie koloréw jest identyczne jak na
rysunku 4.16

wionych na ekstynkcje, otrzymano jasnosci absolutne gwiazd. Rysunek 4.18 przedstawia
diagramy PL dla cefeid II typu w Drodze Mlecznej we wszystkich pasmach i wskazniku
wesenheit W .

Odlegtosci, a co za tym idzie réwniez jasnosci absolutne, otrzymane wprost z od-
wrocenia paralaksy, moga by¢ obcigzone bledem systematycznym wynikajacym z efek-
tu Lutza-Kelkera. Minimalizacja tego efektu mozliwa jest poprzez zastosowanie jasnosci
astrometrycznej ABL, w ktorej obliczenia wykonywane sa w przestrzeni paralaks. Wy-
znaczenie wspotczynnikéw zaleznosci PL w podejéciu ABL przeprowadzone zostalo tak
jak w rozdziale 3.2. Szukane wspoétczynniki o i § zaleznosci PL danej rownaniem 2.17
z log Py=0,3, wyznaczone zostaly za pomocg nieliniowej metody najmniejszych kwadra-
tow zamiplementowanej w funkcji curvefit, w bibliotece scipy dla jezyka Python w
symulacjach Monte Carlo. W kazdej z 10000 symulacji, dla kazdej gwiazdy z probki loso-
wane byty z odpowiednich rozktadéw normalnych jasnos¢ srednia oraz paralaksa, po czym
za pomoca metody ABL dopasowywana byta zaleznos¢ PL. Jako wynik tych symulacji
otrzymano histogramy wspotczynnikéw « i [ zaleznosci PL. Dopasowujac do histogramu
rozktad Gaussa otrzymano wartos¢ danego wspotczynnika oraz jego niepewnosé. Wyni-
ki przedstawione sa w tabeli 4.4. Dopasowanie przeprowadzono w trzech przypadkach.
Przypadek 1 oraz 2 to odpowiednio dopasowanie z gwiazda W Vir oraz bez tej gwiazdy.
W przypadku 3 zaleznos¢ zostata dopasowana tylko dla gwiazd typu BL Her. Zaréwno
wspotezynniki kierunkowe jak i punkty zerowe zaleznosci PL we wszystkich rozwazanych
przypadkach sg zgodne na poziomie lo.

Zastosowanie ABL jest przydatne w sytuacji, gdy niepewnos$¢ pomiarow paralaks spra-
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Tabela 4.4: Zaleznosci okres—jasno$¢ postadci M = a(log P — 0,3) + § dla cefeid II typu
w Drodze Mlecznej, wyznaczone metodag ABL z poprawkami punktu zerowego paralaks
z pracy Lindegren i in. (2021b). Kolumna 5 zawiera rozrzut pomiaréw wzgledem dopaso-

wania.

Filtr « 15} o przypadek
1) ) (3) W | B
J —1,9464+0,071 | —1,519+0,022 | 0,090 1
—2,00540,084 | —1,525+0,023 | 0,062 o
—1,9554+0,208 | —1,520+0,030 | 0,063 3*
H | —2,09840,074 | —1,757+0,022 | 0,094 1
—2,17340,088 | —1,766+0,023 | 0,041 2
—2,16240,210 | —1,764+0,030 | 0,045 3
K, | —2,14040,075 | —1,8274+0,023 | 0,103 1
—2,22540,089 | —1,836+0,024 | 0,049 2
—2,25140,212 | —1,840+0,031 | 0,054 3
Wiks | —2,2931+0,079 | —2,046+0,022 | 0,120 1
—2,39940,095 | —2,057+0,022 | 0,059 2
—2,50140,195 | —2,068+0,026 | 0,059 3

T 1— dopasowanie dla pelnej probki
t 92— dopasowanie bez gwiazdy W Vir
* 3— dopasowanie wytacznie dla gwiazd typu BL Her

wia, ze rozktad prawdopodobienstwa paralaks przechodzi na wartosci ujemne. Wyznacze-
nie odlegosci oraz modutu odlegtosci jest wtedy z oczywistych powodéw niemozliwe. Jezeli
jednak nie ma ryzyka wejscia w zakres ujemnych paralaks, dopasowanie linii prostej do
jasnosci absolutnych wyznaczonych w symulacjach Monte Carlo, gdzie podobnie jak w po-
dejsciu ABL z rozktadu normalnego losowane sg paralaksy, powinno dawa¢ wyniki konsy-
stentne z wyznaczeniem z ABL. W tabeli 4.5 (RL, L21 w ostatniej kolumnie) zamieszczone
zostaly wspotczynniki otrzymane przez dopasowanie linii prostej danej rownaniem 2.17 w
symulacjach Monte Carlo dla catej probki gwiazd z wytaczeniem gwiazdy W Vir (przypa-
dek 2). W kazdej z 10000 symulacji losowane byty z odpowiednich rozktadéw normalnych
jasnosci $rednie gwiazd oraz paralaksy, po czym wyznaczane byly jasnosci absolutne i za
pomoca metody najmniejszych kwadratéow dopasowana zostala prosta dana réwnaniem
2.17 z log Py=0,3. Do otrzymanych w wyniku symulacji histograméw wspotezynnikéw o
i 0 dopasowano rozktad Gaussa. Roznice pomiedzy wspotczynnikami zaleznosci otrzy-
manych tym sposobem oraz z ABL sa w kazdym przypadku znacznie mniejsze niz ich
niepewnosci, zatem metody te mozna uzna¢ w tym przypadku za rownowazne.

W tabeli 4.5 (ABL, G21 w ostatniej kolumnie) zamieszczone zostaly réwniez wspot-
czynniki zaleznosci otrzymanych z zastosowaniem poprawek punktu zerowego paralaks
wyznaczonych na podstawie pracy Groenewegen (2021b). Do wyznaczenia zaleznosci w
tym przypadku zastosowane zostato podejscie ABL. Roznice pomiedzy wspotezynnikami
kierunkowymi zaleznosci L21 i G21, jak réwniez ich punktami zerowymi, przekraczaja lo.
Réznica pomiedzy punktami zerowymi zaleznosci L21 i G21 wynosi okoto 0,04mag.

Bledy systematyczne W tabeli 4.4 podane zostaly btedy statystyczne punktéw ze-
rowych zaleznosci PL. Bledy systematyczne wynikaja natomiast z niepewnosci punktu
zerowego fotometrii, wyznaczenia ekstynkcji oraz odlegtosci do gwiazd w Drodze Mlecz-
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Tabela 4.5: Zaleznosci okres—jasno$¢ postaci M = a(log P — 0,3) + (3 dla cefeid 1T typu
w Drodze Mlecznej dopasowane za pomoca metody ABL oraz regresji liniowej (R.L.)
z zastosowaniem poprawek punktu zerowego paralaks z pracy Lindegren i in. (2021b,
L21), oraz za pomoca metody ABL z poprawkami punktu zerowego paralaks z pracy

Groenewegen (2021a, G21).

Filtr « I} o komentarz

J —2,0054+0,084 | —1,5254+0,023 | 0,062 | ABL, L21
—2,01940,090 | —1,527+0,023 | 0,067 | RL,L21

—1,91740,079 | —1,485+0,023 | 0,059 | ABL,G21

H —2,173 £0,088 | —1,766+0,023 | 0,041 | ABL,L21
—2,176+0,091 | —1,759+0,022 | 0,044 | RL,L21

—2,08740,084 | —1,725+0,023 | 0,045 | ABL,G21

K —2,225+0,089 | —1,836+0,024 | 0,049 | ABL,L.21
—2,21540,089 | —1,838+0,023 | 0,053 | RIL,L21

—2,137+0,084 | —1,796+0,023 | 0,045 | ABL,G21

Wiks | —2,399+0,095 | —2,05740,022 | 0,059 | ABL,L.21
—2,351% 0,093 | —2,05940,024 | 0,057 | RL,L21

—2,3154+0,090 | —2,0194+0,022 | 0,061 | ABL,G21

nej. Podsumowanie oszacowanych btedow systematycznych zamieszczone jest w tabeli 4.6.
W ostatniej kolumnie tej tabeli zamieszczony jest catkowity btad systematyczny punktu
zerowego zaleznos$ci PL, wyznaczony jako suma kwadratéow poszczegolnych bledéw. Do
btedu tego dodana zostata rowniez niepewnos¢ wynikajaca z efektu Lutza-Kelkera, wy-
noszgca 0,01lmag.

Tabela 4.6: Podsumowanie bledéw systematycznych punktu zerowego =zaleznosci
okres—jasnos$¢ dla cefeid II typu w Drodze Mlecznej. o jest niepewnoscig punktu ze-
rowego fotometrii, o4 btedem systematycznym modutu odlegtosci, o, btedem ekstynkcji,
ok btedem wynikajacym z efektu Lutza-Kelkera, natomiast o, jest btedem catkowitym.

Filtr oy o4 Oe OLK O,
J 0,002 | 0,024 | 0,02 | 0,01 | 0,033
H 0,002 | 0,024 | 0.,02 | 0,01 | 0,033
K, ]0,0021|0,024| 0,01 | 0,01 | 0,028

Wiks | 0,003 | 0,024 | 0,01 | 0,01 | 0,028

4.2.2 Zaleznosci okres—jasnos¢ w Wielkim Obltoku Magellana

Rysunek 4.19 przedstawia diagramy okres—jasnos¢ dla cefeid II typu w LMC. W celu
wyznaczenia wspotezynnikéw « i 3 zaleznosci PL, metoda najmniejszych kwadratéw do-
pasowano prosta dana réwnaniem 2.17 z log Fy=0,7. W celu usuniecia gwiazd znacznie
odstajacych od zaleznosci PL zastosowano odrzucanie 3o i zalezno$¢ wyznaczono ponow-
nie. Ostateczne wartosci wpétczynnikéw zaleznosci PL oraz liczba gwiazd po odrzuceniu
30 podane sa w tabeli 4.7. Punkty zerowe zaleznosci podane w tabeli przeliczone zostaty
dla log Py=0,3 aby utatwi¢ poréwnanie ich z wyznaczeniem w Drodze Mlecznej. Dopaso-
wane proste przedstawione sg na rysunku 4.19 zielong linia. Czerwone linie na tym rysunku
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Rysunek 4.18: Diagramy okres—jasnos¢ dla cefeid II typu w Drodze Mlecznej. Przedsta-
wione za pomocg linii zaleznosci zostaly dopasowane metodg ABL. Linia czerwona jest
dopasowaniem do pelnej probki cefeid, linia zielona jest dopasowaniem po odrzuceniu
gwiazdy W Vir, natomiast linia niebieska jest dopasowaniem wytacznie do gwiazd tyu BL
Her.

reprezentuja zaleznosci wyznaczone dla cefeid w Drodze Mlecznej. W przypadku pasma
H w tabeli 4.7 podane zostaly wyniki otrzymane na podstawie danych IRSF (IRSF w
ostatniej kolumnie) oraz LMCSS (LMCSS w ostatniej kolumnie). Zaréwno wspétezynniki
kierunkowe jak i punkty zerowe wyznaczone na podstawie tych dwéch zestawdéw danych
znacznie sie réznia. W przypadku punktu zerowego réznica przekracza 3o. Zaleznosci do-
pasowane zostaly takze wytacznie dla gwiazd typu BL Her. Jako log Py przyjeta zostata
w tym przypadku wartos¢ 0,3. W ramach niepewnosci punkty zerowe zaleznosci PL wy-
znaczonych na podstawie gwiazd BL Her oraz pelnej probki sa ze soba zgodne. Réznica
w nachyleniu tych zaleznosci jest znaczna w pasmie K oraz w indeksie wesenheit (20),
natomiast w pasmach J i H zgodnos¢ wspoétezynnikow kierunkowych jest na poziomie 1o.
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Tabela 4.7: Zaleznosci okres—jasno$¢ postaci M = a(log P — 0,3) + (3 dla cefeid II typu
w Wielkim Obtoku Magellana. Kolumny 4 i 5 zawieraja odpowiednio rozrzut pomiardéw

wzgledem dopasowania oraz liczbe gwiazd uzyta do wyznaczenia zaleznosci.

Filtr « I} o N komentarz
(1) (2) (3) 4) | () (6)
J —2,17740,040 | —1,44240,015 | 0,117 | 61 BLH+WV
—2,356+0,259 | —1,47940,039 | 0,164 | 20 BLH
H | —2,32840,040 | —1,7144+0,016 | 0,181 | 122 | IRSF, BLH+WV
—2,327£0,247 | —1,7444+0,040 | 0,263 | 51 IRSF, BLH
—1,906+0,069 | —2,1204+0,027 | 0,170 | 39 | LMCSS, BLH+WV
Ky | —2,387£0,030 | —1,729 £0,011 | 0,087 | 62 BLH+WV
—2,616+0,165 | —1,75140,025 | 0,105 | 20 BLH
Wiks | —2,5444+0,029 | —1,929+0,011 | 0,087 | 61 BLH+WV
—2,796+0,153 | —1,9464+0,023 | 0,097 | 20 BLH

Tabela 4.8: Podsumowanie bledéw systematycznych punktu zerowego =zaleznosci
okres—jasno$¢ dla cefeid II typu w Wielkim Obtoku Magellana. Oznaczenia bledéw sa
takie same jak w tabeli 4.6

Filtr | oy o4 O O
J 0,02 | 0,026 | 0,01 | 0,034
H 0,05 | 0,026 | 0,01 | 0,057
K, 10,020,026 | 0,01 | 0,034

Wiks | 0,03 ] 0,026 | 0,01 | 0,041

Wspbétezynniki kierunkowe zaleznosci w Drodze Mlecznej i LMC sa zgodne na po-
ziomie 20, przy czym w kazdym przypadku nachylenie zaleznosci jest wigksze w LMC.
Poréwnujac zaleznosci na rysunku 4.19 mozna zauwazy¢, ze w kazdym pasmie gwiazdy
BL Her w Drodze Mlecznej sg $rednio jasniejsze niz w LMC. Ze wzgledu na brak pomia-
row metalicznosci cefeid II typu w LMC nie jest mozliwe stwierdzenie, czy moze to by¢
zwigzane 7z efektem metalicznosci.

W tabeli 4.8 zamieszczone zostaty btedy systematyczne zwiazane z punktem zerowym
fotometrii cefeid z LMC, odlegtoscia do LMC oraz ekstynkcja wyznaczona z map. Ostat-
nia kolumna tej tabeli zawiera sume kwadratow tych niepewnosci, czyli catkowity btad
systematyczny punktu zerowego odpowiednich zaleznosci PL.

4.2.3 Poréwnanie nachylenia zaleznosci okres—jasnosé z wyznaczeniami lite-
raturowymi

W tabeli 4.9 zestawione zostaly wyznaczenia wspotczynnika nachylenia zaleznosci PL
otrzymane w rozprawie z literaturowymi wyznaczeniami dla cefeid II typu w LMC, gro-
madach kulistych oraz zgrubieniu centralnym Drogi Mlecznej. Nalezy zauwazy¢, ze rozrzut
otrzymanej zaleznosci w Drodze Mlecznej jest najnizszy sposréd wszystkich wyznaczen,
co $wiadczy o duzej precyzji wyznaczenia jasnosci srednich i odlegtosci cefeid II typu z
okolicy Stonca. Ze wzgledu na znacznie mniejsza niz w pozostalych przypadkach liczbe
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Rysunek 4.19: Diagramy okres—jasno$é¢ dla cefeid II typu w LMC. Linia zielona jest
dopasowaniem zaleznos$ci PL do danych z LMC, linia pomaranczowa natomiast jest od-
powiednia zaleznoscia z Drogi Mlecznej (wyznaczona w przypadku 2). Diagramy O — C'
przedstawiaja residua dopasowania.

gwiazd uzytych do wyznaczenia zalezno$ci, niepewnos¢ nachylenia jest jednak najmniej
precyzyjna. Zgodnos¢ wspotczynnikéw nachylenia w wiekszosci przypadkow jest na pozio-
mie 2-30. Bardzo dobra zgodno$¢ obserwowana jest dla nachylenia zalezno$ci w Drodze
Mlecznej oraz w LMC z pracy Bhardwaj i in. (2017a), gdzie zostata uzyta fotometria z
przegladéw LMCSS oraz VMC, jednak ze wzgledu na opisany wcze$niej problem z fo-
tometria z przegladu LMCSS, wynik ten nie jest wiarygodny. Duza zgodnos¢ widoczna
jest réwniez pomiedzy wspodtczynnikami wyznaczonymi w LMC oraz w gromadach kuli-
stych we wszystkich pasmach. Ze wzgledu na brak jednorodnej informacji o metalicznosci
kazdej populacji cefeid, nie jest mozliwe na obecna chwile wyciagniecie wnioskéw co do
ewentualnego wpltywu metalicznosci na nachylenie zaleznosci PL.
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Tabela 4.9: Poréwnanie wspotczynnikow nachylenia zalezno$ci okres—jasnosé dla cefeid 11
typu, otrzymanych w niniejszej pracy, z wybanymi wyznaczeniami literaturowymi. Druga
kolumna zawiera skrot nazwy obiektu, w ktérym analizowane byty cefeidy. DM oznacza
Droge Mleczna, LMC Wielki Obtok Magellana, ZC zgrubienie centralne Drogi Mlecznej
oraz GK gromady kuliste. TP w przedostatniej kolumnie oznacza wyniki otrzymane w tej
pracy, B17a w Bhardwaj i in. (2017a), B17b w Bhardwaj i in. (2017b), R15 w Ripepi i in.
(2015), M09 w Matsunaga i in. (2009) oraz M06 w Matsunaga i in. (2006).

Filtr | obiekt « o N | zrédlo komentarz’
J DM | —2.005+0.084 | 0.062 | 14 TP BLH+WV
LMC | —2.17740.040 | 0.164 | 61 TP BLH+WV

LMC | —2.061£0.038 | 0.157 | 126 | Bl7a BLH+WV

LMC | —2.19040.040 | 0.130 | 120 | R15 BLH+WV

ZC | —2.240£0.031 | 0.316 | 203 | B17b BLH+WV
GK | —2.230£0.050 | 0.160 | 46 | M06 | BLH+WV+RVT

H DM | —2.173£0.088 | 0.041 | 14 TP BLH+WV
LMC | —2.32840.040 | 0.181 | 122 | TP BLH+WV
LMC | —2.20240.046 | 0.171 | 117 | Bl7a BLH+WV
LMC | —2.31640.043 | 0.200 | 136 | M09 BLH+WV

ZC | —2.591+0.163 | 0.353 | 104 | B17b BLH+WV
GK | —2.340£0.050 | 0.150 | 46 | M06 | BLH+WV+4+RVT

K DM | —2.22540.089 | 0.049 | 14 TP BLH+WV
LMC | —2.387£0.030 | 0.087 | 62 TP BLH+WV
LMC | —2.2324+0.037 | 0.180 | 119 | Bl7a BLH+WV
LMC | —2.385£0.030 | 0.090 | 120 | R15 BLH+WV

ZC | —2.189£0.056 | 0.234 | 201 | B17b BLH+WV
GK | —2.410+£0.050 | 0.140 | 46 | M06 | BLH+WV+RVT

Wik, | DM | —2.399+0.095 | 0.059 | 15 TP BLH+WV
LMC | —2.54440.029 | 0.087 | 61 TP BLH+WV
LMC | —2.346+0.051 | 0.216 | 119 | Bl7a BLH+WV
LMC | —2.520£0.030 | 0.085 | 120 | R15 BLH+WV
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4.2.4 Odleglosé do Wielkiego Obloku Magellana

Zaleznosci PL dla cefeid z Drogi Mlecznej moga by¢ uzyte jako wzorcowe do pomiaru odle-
gtosci do LMC. Dopasowujac do danych z LMC prosta dang rownaniem 2.17 z log Py=0,7
dla petej probki i log Fy=0,3 dla gwiazd BL Her, oraz ze wspoélczynnikiem kierunko-
wym « ustalonym na wartosci z odpowiedniej zaleznosci z Drogi Mlecznej (wyznaczonej
w przypadku 2 lub 3), otrzymano punkt zerowy zaleznosci PL w LMC. Réznica pomiedzy
wyznaczonym punktem zerowym i punktem zerowym zaleznosci wzorcowej jest modutem
odlegtosci LMC. Otrzymane w ten sposéb moduly odlegtoéci zamieszczone sa w tabeli
4.10 w kolumnie 7. Dla poréwnania, moduty odlegltosci zostaly wyznaczone réwniez z za-
leznosci otrzymanych z poprawkami na punkt zerowy paralaks z pracy G21 i otrzymane
wyniki zostaly zamieszczone réwniez w tabeli 4.10 (G21 w ostatniej kolumnie).

W tabelach 4.6 oraz 4.8 podane zostaly oszacowania bledéw systematycznych zwia-
zanych z fotometrig, odleglodciami oraz poczerwienieniem gwiazd w Drodze Mlecznej i
LMC. Catkowity btad systematyczny wyznaczonych modutéow odlegtoéci LMC w kazdym
z pasm, jest sumg kwadratowg niepewnosci punktu zerowego zaleznosci z Drogi Mlecznej,
oraz btedéw fotometrii i poczerwienienia cefeid z LMC. Otrzymane bledy systematyczne
wynosza 0,040 mag dla pasma J, 0,061 mag dla pasma H, 0,036 mag dla pasma K, oraz
0,042 mag dla wskaznika wesenheit.

Otrzymane warto$ci modutu odlegtosci w przypadku pelnej probki gwiazd w pasmach
J, H i K, sa w bardzo dobrej zgodnosci z doktadnym wyznaczeniem z uktadow podwdj-
nych (18,477+0,002+0,026 mag). W przypadku wskaznika wesenheit oraz na podstawie
wytacznie gwiazd BL Her, zgodnos¢ jest na poziomie 2-30. Wyznaczenia na podstawie
zaleznosci z Drogi Mlecznej, z poprawkami punktu zerowego paralaks przyjetymi z pracy
Groenewegen (2021b), daja wartosci mniejsze niz z poprawkami Lindegren i in. (2021b).
Réznica punktéw zerowych zaleznosci PL wyznaczonych z poprawkami paralaks z tych
dwobch zrodet wynosita okoto 0,04 mag, jednak ze wzgledu na znaczna réznice w nachyle-
niu zaleznosci, otrzymane wartosci modutu odlegtoéci LMC réznig sie az o 0,08 mag.

4.2.5 Wplyw metalicznosci na jasnosci absolutne cefeid II typu

Ze wzgleu na brak wyznaczen metalicznosci dla cefeid II typu w LMC, niemozliwe jest
wyznaczenie wpltywu metalicznosci na jasnosci absolutne tych gwiazd z wykorzystaniem
podejscia uzytego w rozdziale 3 dla cefeid klasycznych. Wyznaczenia metalicznosci sa
jednak dostepne dla kilku cefeid I typu w Drodze Mlecznej, zatem doktadna znajomosc¢
odlegtosci pojedynczych gwiazd moze by¢ wykorzystana do oszacowania tego efektu. Aby
unikngé¢ probleméw zwigzanych ze stosowaniem réznych metod wyznaczenia metalicznosci
oraz skal metalicznosci przez réznych autoréw, wybrane zostaly tylko wyznaczenia [Fe/H]|
zamieszczone w pracy Maas i in. (2007). Dostepne jest w niej wyznaczenie metalicznosci
dla 10 gwiazd z prezentowanej probki. Wartosci te zostaly zamieszczone w tabeli 4.11.
Dwie gwiazdy z wyznaczonymi metalicznoéciami (AL Vir, AP Her) sa typu pW Vir. TX
Del zostalta odrzucona ze wzgledu na niska jako$¢ paralaksy, natomiast AU Peg wykazuje
silne poczerwienienie. W pracy Maas i in. (2007) nie zostaly podane niepewnosci wyzna-
czenia metalicznosci, zatem zatozono, ze sa na poziomie 0,15dex.

Na rysunku 4.20 przedstawione sg odchytki cefeid II typu od dopasowanej zaleznosci

PL (dopasowanej za pomoca ABL w przypadku 1) w funkcji metalicznosci. Kolorem czar-
nym zaznaczone zostaly gwiazdy BL Her, natomiast kolorem czerwonym gwiazdy typu
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Tabela 4.10: Wyznaczenie modutu odlegltosci LMC na podstawie zaleznosci PL cefe-
id II typu. Kolumna 3 zawiera punkt zerowy zaleznosci okres—jasnos¢ postaci M =
a(log P — 0,3) + 3, ze wspoétczynnikiem kierunkowym « ustalonym na wartosci z za-
leznosci w Drodze Mlecznej (kolumna 2). Kolumny 4 i 5 zawieraja odpowiednio rozrzut
pomiaréw wokot dopasowania oraz liczbe gwiazd uzytych do wyznaczenia zaleznosci. W
kolumnie 6 zamieszczony jest modut odlegtosci LMC wyznaczony z réznicy punktéw ze-

rowych odpowiednich zaleznosci PL w LMC i Drodze Mlecznej

Filtr « 6] o N 140 komentarz'

L | @ (3) OEICIRG (7)

J —2,005 | 16,956+0,017 | 0,132 | 61 | 18,481+0,029 BLH+WV
—1,955 | 17,0164+0,038 | 0,166 | 20 | 18,536+0,048 BLH
—1,917 | 16,9104+0,020 | 0,156 | 61 | 18,401+0,030 G21,BLH+WV

H | —2,173 | 16,703+0,017 | 0,190 | 122 | 18,46940,027 | IRSF, BLH+WV
—2,162 | 16,69740,044 | 0,320 | 54 | 18,46140,048 IRSF, BLH
—2,173 | 16,4734+0,032 | 0,194 | 39 | 18,237+£0,039 | LMCSS, BLH+WV
—2,087 | 16,6684+0,018 | 0,191 | 120 | 18,390+0,030 G21,BLH+WV

Ky, | —2,225 | 16,6754+0,013 | 0,105 | 62 | 18,511+0,027 BLH+WV
~ 92951 | 16,74340,026 | 0,112 | 20 | 18,583+0,040 BLH
—2,137 | 16,6354+0,016 | 0,127 | 62 | 18,431+0,028 G21,BLH+WV

Wiks | —2,399 | 16.483+£0,013 | 0,101 | 61 | 18,54040,026 BLH+WV
—2,501 | 16,545+ 0,023 | 0,101 | 20 | 18,613%0,035 BLH
—2,315 | 16,45040,016 | 0,125 | 62 | 18,464+0,027 G21,BLH+WV

T BLH oznacza gwiazdy typu BL Her, WV gwiazdy typu W Vir

Tabela 4.11: Metalicznosci cefeid 11 typu z pracy Maas i in. (2007)

Gwiazda | [Fe/H]
(dex)
BX Del —0.2
VY Pyx | —-04
BL Her —0.1
SW Tau 0.2
AU Peg | —0.2
TX Del 0.5
AL Vir —-04
AP Her —0.7
CO Pup | —0.6
W Vir -1.0
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W Vir. Wspétezynnik nachylenia prostej dopasowanej do tej zaleznosci daje oszacowa-
nie efektu metaliczno$ci. Dopasowanie zostato przeprowadzone z wykorzystaniem metody
najmniejszych kwadratéw w symulacjach Monte Carlo (2000 symulacji w kazdym pasmie).
Otrzymane wartosci wspolczynnika v przedstawione sg w tabeli 4.12. Ze wzgledu na nie-
wielka liczbe gwiazd, wynik obarczony jest znaczna niepewnoscia. W kazdym przypadku
otrzymany efekt metaliczno$ci ma znak ujemy, co oznacza, ze cefeidy o wiekszej metalicz-
nosci sg jasniejsze od cefeid mniej metalicznych z podobnym okresem pulsacji.
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Rysunek 4.20: Odchytki gwiazd z wyznaczong metalicznoscig od dopasowanej zaleznosci
PL jako funkcja metalicznosci. Dopasowane proste daja oszacowanie wptywu metalicznodci
na jasnodci absolutne cefeid II typu.

Whptyw metalicznosci na jasnosci absolutne cefeid II typu nie byt do tej pory tak ob-
szernie badany jak w przypadku cefeid klasycznych, zaréwno od strony obserwacyjnej,
jak i teoretycznej. Jedyne dostepne w literaturze wyznaczenie empiryczne oparte jest o
obserwacje cefeid II typu w gromadach kulistych Drogi Mlecznej (Matsunaga i in., 2006).
Odlegtosci do gromad kulistych wyznaczone zostaly na podstawie gwiazd gatezi horyzon-
talnej, natomiast jako metalicznosci cefeid zostalty przyjete érednie metaliczno$ci macie-
rzystych gromad. Otrzymany w ten sposob efekt metaliczno$ci w pasmie K jest rzedu
—0.1mag/dex. Autorzy nie podali niepewnosci tego oszacowania, aczkolwiek ze wzgledu
na duzy rozrzut zaleznosci, jest ona znaczna. W ramach niepewnosci pomiarowej, wynik
otrzymany w rozprawie jest zgodny z powyzszym. Teoretyczne wyznaczenie efektu me-
talicznosci dla cefeid II typu w pracach Di Criscienzo i in. (2007) oraz Das i in. (2021)
daje z kolei przeciwny znak zaleznosci, a efekt w bliskiej podczerwieni jest prawie ze-
rowy. Otrzymany efekt metalicznosci dla cefeid II typu jest bardzo podobny do efektu
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Tabela 4.12: Wyznaczenie efektu metalicznosci dla cefeid II typu.

Filtr y komentarz'
(mag/dex)

J —0.318+0.074 BLH+WV
—0.387+£0.123 BLH

H | —0.196+0.070 BLH+WV
—0.186=0.090 BLH

K, | —0.228+0.076 BLH+WV
—0.203+0.111 BLH

Wiks | —0.1814£0.076 BLH+WV
—0.10740.101 BLH

T BLH oznacza gwiazdy typu BL Her, WV gwiazdy typu W Vir

obserwowanego dla cefeid klasycznych, omawianego w rozdziale 3. Przeciwna zaleznosé¢
(tj. dodatnia) obserwowana jest natomiast dla gwiazd typu RR Lyr (Nemec i in., 1994;
Neeley i in., 2019).

4.3 Podsumowanie 1 wnioski

Na podstawie doktadnych pomiaréw paralaks 21 cefeid II typu z okolicy Stonca oraz
nowych szeregow czasowych fotometrii podczerwonej, wyznaczone zostaty precyzyjne za-
leznosci PL dla tej klasy gwiazd. Jest to pierwsze wyznaczenie zaleznosci PL dla pobliskich
cefeid II typu w dziedzinie podczerwonej. Otrzymana doktadnos¢ punktu zerowego jest
na poziomie 4% (blad statystyczny i systematyczny). Gtéwnym przyczynkiem do niepew-
nosci jest btad punktu zerowego paralaks. Ostateczne pralaksy z misji Gaia pozwola w
przysztosci na uzyskanie wickszej doktadnosci. Zwickszenie precyzji bedzie tez mozliwe
dzieki dodaniu do analizy nowych gwiazd. Wtlaczenie do analizy gwiazd widocznych z
potkuli potnocnej znacznie rozszerzyto by badana probke, jednak na chwile obecng na
potkoli potnocnej brak jest instrumentu, ktéry pozwolitby na obserwacje jasnych gwiazd
w bliskiej podczerwieni.

Archiwalne dane podczerwone dla cefeid II typu w LMC, oraz doktadna odlegtos¢ do
tej galaktyki wyznaczona przez Pietrzynski i in. (2019) za pomoca uktadéw podwéjnych,
wykorzystane zostalty do ponownego wyznaczenia zaleznosci PL. Wspoétezynniki kierun-
kowe oraz punkty zerowe zaleznosci z Drogi Mlecznej oraz w LMC zgodne sa na poziomie
20. Réwniez poréwnanie z wyznaczeniami dostepnymi w literaturze dla LMC, gromad ku-
listych oraz zgrubienia centralnego Drogi Mlecznej daje podobng zgodno$é. Wyznaczone
zaleznosci PL cefeid z Drogi Mlecznej wykorzystano do pomiaru odlegtosci do LMC. Uzy-
skany wynik jest zgodny z doktadnym wyzaczeniem z uktadéw podwdjnych na poziomie
1o (biorac pod uwage btad statystyczny i systematyczny).

Dostepne w literaturze wyznaczenia metalicznosci dla kilku cefeid z Drogi Mlecznej,
pozwolily na sprawdzenie wplywu metalicznosci na jasnosci absolutne cefeid II typu.
Otrzymany wynik, cho¢ ze wzgledu na niewielky probke gwiazd obarczony dos¢ duza
niepewnoscig, wskazuje ze cefeidy bardziej metaliczne sg jasniejsze niz te o mniejszej me-
talicznosci dla ustalonego okresu pulsacji. Réznica jasnosci wynosi okoto —0,2 mag/dex
we wszystkich badanych pasmach fotometrycznych. Efekt ten jest podobny do obserwo-
wanego dla cefeid klasyczncyh. Doktadniejsze wyznaczenie efektu metalicznosci wymaga

104



pomiaréw metaliczno$ci wiekszej probki gwiazd niz dostepna obecnie, najlepiej w spo-
sob jednorodny. Porzadane bylyby réwniez wyznaczenia metalicznosci cefeid II typu w
Obtokach Magellana, co pozwolitoby na przeprowadzenie analizy podobnej do opisanej w
rozdziale 3 dla cefeid klasycznych.
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5 Wspolczynnik projekcji dla cefeid II typu

Metoda Baadego-Wesselinka (BW) pozwala wyznaczaczaé geometryczne odlegtosci do
gwiazd pulsujacych radialnie, takich jak cefeidy II typu, jezeli znana jest wartos¢ wspot-
czynnika projekcji p (por. rozdzial 2.1.3) dla danego typu gwiazd. Dostepne w literaturze
badania nad wspotczynnikiem projekcji cefeid II typu ograniczone sg do wyznaczenia tego
parametru dla jednej gwiazdy w Drodze Mlecznej oraz 2 cefeid 11 typu w LMC. Feast i in.
(2008) uzyli paralaksy gwiazdy k Pav (nalezacej do podtypu pW Vir) zmierzonej przez
teleskop Hipparcos, oraz jasnosci powierzchniowej w pasmie K, do wyznaczenia wspot-
czynnika projekcji. Otrzymana przez tych autorow wartos¢ wynosi 0,93+0,11. Paralaksa
gwiazdy k Pav zostala réwniez zmierzona za pomocg kosmicznego teleskopu Hubble’a
(Benedict i in., 2011) i pomiar ten wykorzystany zostal przez Breitfelder i in. (2015) do
ponownego wyznaczenia wspoétezynnika projekcji za pomoca programu SPIPS (Mérand
i in., 2005). W swojej analizie, Breitfelder i in. (2015) wykorzystali, poza pomiarami
fotometrycznymi i spektroskopowymi, pomiary interferometryczne srednicy katowej tej
gwiazdy. Otrzymany w tym przypadku wspotczynnik projekcji jest znacznie wigkszy niz
wyznaczony w pracy Feast i in. (2008) i wynosi 1,26+0,07, co wynika glownie z zasto-
sowanie doktadniejszej wartosci paralaksy. Cho¢ zakltada sie, ze wszystkie gwiazdy typu
pW Vir nalezag do uktadéow podwdjnych, w przypadku x Pav nie znalezniono dowodéw na
obecno$¢ drugiego sktadnika.

Dwie cefeidy II typu w LMC, réwniez nalezace do podtypu pW Vir, przeanalizowane
zostaly przez Pilecki i in. (2017) i Pilecki i in. (2018). Obydwie gwiazdy znajduja sie
w uktadach podwojnych za¢mieniowych, co pozwolito na precyzyjne wyznaczenie para-
metrow fizycznych gwiazd. Otrzymana wartos¢ wspotczynnika projekcji w obydwu przy-
padkach wynosi okoto 1,30 (z btedem rzedu 0,03). Wynik ten jest zgodny z wartoscia
otrzymang dla x Pav, jednak ze wzgledu na zastosowanie réznych metod, kazde z tych
wyznaczen moze by¢ obcigzone réoznymi btedami systematycznymi.

Waznym wynikiem otrzymywanym rowniez z analizy BW sa promienie gwiazd. Do-
ktadne wyznaczenie promieni cefeid II typu bytoby uzyteczne do weryfikacji teorii ewolucji
i pulsacji gwiazd. Zaleznos¢ okres—promien, ktéra moze zosta¢ wyprowadzona na podsta-
wie takich pomiaréw, moze réwniez zostaé wykorzystana do wyznaczania odlegtosci, jezeli
nie ma mozliwosci przeprowadzenia petnej analizy BW (Gieren i in., 1999). Na podsta-
wie obserwacji fotometrycznych oraz zaleznoéci jasno$¢ powierzchniowa—wskaznik barwy
mozna wyznaczy¢ rozmiary katowe gwiazdy. Wyznaczona zalezno$¢ okres—promien daje
natomiast informacje o $rednim rozmiarze fizycznym gwiazdy na podstawie okresu pul-
sacji. W przypadku cefeid II typu, od strony empirycznej zaleznosci takie badane byty
przez Burki & Meylan (1986) oraz Balog i in. (1997). Od strony teoretycznej zaleznosé
okres—promiefn wyznaczona zostata przez Groenewegen & Jurkovic (2017a) na podsta-
wie nieliniowych konwekcyjnych modeli hydrodynamicznych gwiazd typu RR Lyr z pracy
Marconi i in. (2015).

Doktadne paralaksy z misji kosmicznej Gaia daja obecnie mozliwosé doktadnego bada-
nia gwiazd w okolicy Stonica. W niniejszym rozdziale przedstawione zostato wyznaczenie
wspotezynnika projekeji oraz promieni dla dwoch pobliskich krotkookresowych cefeid 11
typu. Dane fotometryczne i spektroskopowe uzyte w analizie zebrane zostaly na potrze-
by tego projektu za pomocsy teleskopéw znajdujacych sie w OCA oraz w obserwatoriach
nalezacych do ESO, w duzej czesci osobiscie przez autora niniejszej rozprawy.
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5.1 Obserwacje i przygotowanie danych
5.1.1 Fotometria

Fotometria podczerwona uzyta do analizy pochodzi z instrumentu IRIS, a metody ob-
serwacji, kalibracji danych, wykonywania fotometrii i dowiazania do systemu 2MASS,
przedstawione zostaly w rozdziale 4. Rownoczesnie z obserwacjami w pasmach podczer-
wonych wykonywane byly obserwacje w pasmach fotometrycznych B oraz V' z systemu
Johnsona. Instrumentem uzytym do obserwacji byta kamera VYSOS16 (Ramolla i in.,
2013) zamontowana na teleskopie o aperturze 0,4m, znajdujacym si¢ w OCA. Kame-
ra ma rozdzielczno$¢ 3072x2048 pikseli i skale piksela 0,77” /pix, co daje pole widzenia
41.2'x27.5°. W celu zmniejszenia szumu wykonywana byta sekwencja 9 ekspozycji, ktore
nastepnie byty sktadane w pojedynczy obraz. Kalibracje instrumentalne przeprowadzone
zostaly w sposob analogiczny jak w przypadku danych z instrumentu IRIS: odejmowa-
nie pradu ciemnego, poprawka na niejednorodnosci czutoéci matrycy (flat field) oraz
usuwanie promieni kosmicznych, wykonane zostaty za pomocg standardowych procedur z
pakietu IRAF (Tody, 1993). Detekcja zrédet na pojedynczej ekspozycji, rozwiazanie astro-
metryczne oraz ztozenie 9 ekspozycji w finalny obraz przeprowadzone zostalo za pomoca
programéw Sextractor, Scamp oraz Swarp (Bertin & Arnouts, 1996; Bertin, 2006, 2010).
Fotometria aperturowa wykonana zostata za pomoca pakietu DAOPHOT (Stetson, 1987). Na
podstawie gwiazd poréwnania wykonana zostata fotometria réznicowa cefeid. Procedura
wyboru gwiazd poréwnania byta analogiczna do zastosowanej w przypadku fotometrii z
instrumentu IRIS. Jako btad statystyczny wyznaczonej jasnosci obiektu naukowego przy-
jety zostal rozrzut réznic jasnosci gwiazd poréwnania dla analizowanej nocy oraz nocy
referencyjne;j.

Transformacja fotometrii do systemu standardowego wykonana zostata poprzez ob-
serwacje standardéw (Landolt, 1992). Do obserwacji wybrane zostaly pola zawieraja-
ce jednoczesnie wiele standardéw pokrywajacych szeroki przedziat wskaznikow barwy.
Transformacja do systemu standardowego wymaga wyznaczenia wspolczynnikow a, k i
mo réwnania:

Mgtd = Minst + CL(B - V) + kX +mo + 2510g te (51)

gdzie mgq 1 Minst S8 odpowiednio jasnoscig gwiazdy w systemie standardowym i instru-
mentalnym, (B — V') jest wskaznikiem barwy gwiazdy w systemie standardowym, X jest
masg powietrza oraz mg jest punktem zerowym dla danej nocy, natomiast t. jest cza-
sem ekspozycji. Wspotezynniki & dla kazdego z pasm przyjete zostaty z pracy Patat i in.
(2011), gdzie wyznaczona zostala krzywa ekstynkcji atmosferycznej dla polozonego w
poblizu OCA obserwatorium Paranal. Wspoétezynniki a wyznaczone zostalty w polach
zawierajacych wiele standardéw. Usrednione z wielu nocy wspotezynniki wynosza ap=
—0,063£0,016 oraz ay=-0,007£0.017. W transformacjach pasma V', czton zwiazany ze
wskaznikiem barwy moglt zatem zosta¢ pominiety. Z ustalonymi wspotczynnikami a i k,
dla kazdej nocy, w trakcie ktérej obserwowane byty standardy, mozliwe byto wyznacze-
nie punktu zerowego wraz z bledem (odchylenie standardowe) i ostatecznie fotometria
wszystkich obiektéw obserwowanych danej nocy byta transformowana do systemu stan-
dardowego. Réznicowe krzywe blasku obiektow naukowych zostaly nastepnie przesunigte
o réznice pomiedzy jasnoscia standardowsa i instrumentalna obiektu wyznaczona dla no-
cy referencyjnej. Blad transformacji do systemu standardowego w pasmie V' oszacowany
zostal na 0,02mag.
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5.1.2 Obserwacje spektroskopowe i pomiary predkosci radialnej

Obserwacje spektroskopowe wykonane zostaty za pomoca kilku najwyzszej klasy spektro-
grafow typu echelle. Jednym z nich jest HARPS (Pepe i in., 2000), do ktérego swiatto
zbierane jest za pomocg teleskopu 3,6m. Obserwacje tym instrumentem wykonywane byty
w trybie EGGS, co daje rozdzielczos¢ R/~80000. Kolejnym uzytym instrumentem jest CO-
RALIE, spektrograf o rozdzielczosci R~60000 zamontowany na teleskopie Fuler o aper-
turze 1,2m. Trzecim instrumentem jest zamontowany na teleskopie o $rednicy zwierciadta
gtownego 2,2m spektrograf FEROS (Kaufer & Pasquini, 1998) o rozdzielczosci wynosza-
cej rowniez okoto 60000. Wszystkie te instumenty znajdujg sie w nalezacym do Europej-
skiego Obserwatorium Potudniowego (ESO) obserwatorium La Silla w Chile. Ostatnim
instrumentem uzytym do obserwacji spektroskopowych byt UVES (D’Odorico i in., 2000)
zamontowany na teleskopie VLT (UT2 Kueyen) o $rednicy zwierciadta gléwnego 8,2m,
znajdujacym sie w obserwatorium Paranal (ESO) w Chile. Uzyta konfiguracja tego in-
strumentu daje rozdzielczo$¢ réwniez na poziomie 60000. Stosunek sygnatu do szumu
widm z instrumentéw CORALIE, HARPS i FEROS wynosi pomiedzy 10 i 40, natomiast
dla widm ze spektrografu UVES stosunek ten wynosi pomiedzy 100 i 200.

Kalibracje instrumentalne, rozwigzanie dla dtugosci fali, wprowadzenie poprawki ba-
rycentrycznej oraz taczenie rzedéw echelle do widma jednowymiarowego, w przypadku
danych z instrumentéw HARPS oraz UVES zostaly wykonane automatycznie za pomoca
dedykowanego oprogramowania udostepnionego przez ESO. Kalibracje obserwacji z in-
strumentow FEROS i CORALIE zostaly natomiast wykonane za pomocg oprogramowania
CERES (Brahm i in., 2017). Oprogramowanie to, pierwotnie dedykowane dla instrumentu
CORALIE, zostalo przez autoréw rozszerzone na wiele innych instrumentéw. Kalibra-
cje widm za pomoca CERES rowniez przebiegaja automatycznie. Otrzymane w wyniku
dziatania programu CERES widma dla kazdego rzedu echelle, ztozone zostaly do widma
jednowymiarowego za pomoca programu stworzonego w ramach projektu Araucaria, do-
stosowanego przez autora niniejszej rozprawy do pracy z formatem CERES.

Pomiary predkosci radialnych wykonano metoda funkcji korelacji krzyzowej (ang.
cross—corelation function, CCF Simkin, 1974) zaimplementowanej w programie RaveSpan
(Pilecki i in., 2017). W programie tym, jako widma wzorcowe wykorzystane zostaly widma
syntetyczne z pracy Coelho i in. (2005). Odpowiednie widmo wzorcowe wybierane byto
na podstawie dostepnych w literaturze oszacowan temperatury efektywnej, metalicznosci
i grawitacji na powierzchni danej gwiazdy. Przy wyznaczaniu funkcji CCF, poprzez sto-
sowanie odpowiedniej maski, usuwane byty z analizy cze$ci widma zawierajace szerokie
linie wodoru z serii Balmera. Szukana predkos¢ radialna gwiazdy odpowiada maksimum
funkcji CCF, ktorego doktadne potozenie wyznaczane jest poprzez dopasowanie rozktadu
Gaussa. Typowa niepewnosé¢ pomiaru predkosci radialnej wynosi 100 m/s.

5.2 Implementacja metody Baadego-Wesselinka

Przedstawiona w rozdziale 2.1.3 metoda Baadego—Wesselinka, w ktorej rozmiar katowy
gwiazdy jest otrzymywany z zaleznosci jasno$é powierzchniowa—wskaznik barwy (SBCR,
Gieren i in., 2018), zostata zaimplementowana przez autora rozprawy (we wspotpracy z
dr. Barttomiejem Zgirskim i dr. Markiem Gérskim) w programie o nazwie Ba+WAn (jest
to skrétowiec od BAade + Wesselnik Analysis), napisanym w jezyku programowania
Python. Program posiada srodowisko graficzne w celu umozliwienia pracy interaktywnej.
Widok tego srodowiska przedstawiony jest na rysunku 5.1. Program umozliwia wyznacze-
nie odlegtosci, gdy znany jest wspotczynnik projekcji, jak réwniez wyznaczenie wspotezyn-
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nika projekcji, jezeli znana jest odleglosé gwiazdy. Ponizej przedstawiono ogolny schemat
dziatania programu przy wyznaczaniu wspolczynnika projekcji.

Po wezytaniu do pamieci komputera szeregdéw czasowych fotometrii w pasmach foto-
metrycznych V' i K, oraz pomiaréw predkosci radialnej V., dane te (zwane dalej wspodlnie
sygnatami) fazowane sa z zadanym okresem pulsacji oraz poczatkowa heliocentryczng
data julianska (HJDg) ustalong dla chwili najwiekszej jasnosci gwiazdy w pasmie V. Ko-
lejnym krokiem jest dopasowanie do kazdego sygnatu funkcji modelowej. Robione jest to,
podobnie jak w przypadku projektu opisanego w rozdziale 4, za pomoca Sredniej kroczacej
oraz interpolacji wielomianem Akima. Interfejs graficzny pozwala na zmiane kroku oraz
przedziatu wyznaczania sredniej kroczacej dla kazdego sygnatu z osobna, w celu wyboru
parametrow dajacych wizualnie najlepsze dopasowanie. Na podstawie dopasowanego mo-
delu w pasmie V oraz obserwacji w filtrze K, wyznaczane sa wskazniki barwy (V' — Kj)
w fazach ¢; odpowiadajacych obserwacjom w filtrze K, od ktérych odejmowana jest
poprawka na ekstynkcje. Nadwyzka barwy E(B — V') wyznaczana bylta z map poczerwie-
nienia Schlafly & Finkbeiner (2011), a nastepnie przeliczona zostata na E(V — K,) przy
zalozeniu prawa poczerwienienia Cardelli i in. (1989) i O’Donnell (1994) oraz Ry =3,1.
Dla kazdego punktu (V — K)o, przy zalozeniu wybranej zaleznosci SBCR, obliczany jest
rozmiar katowy gwiazdy 60(¢;). Do krzywych wskaznika barwy oraz rozmiaru katowego
dopasowywane sg modele przy uzyciu procedury identycznej jak w przypadku krzywych
blasku.

7, drugiej strony, poprzez catkowanie dopasowanego modelu krzywej predkosci radial-
nej, wyznaczana jest predkos¢ srednia V, 1 jest ona odejmowana od krzywej predkosci
radialnej. Nastepnie dla faz odpowiadajacych pomiarom w pasmie Ky ponownie oblicza-
na jest catka krzywej predkosci radialnej:

AR(9) = [~ (V(6) ~ V;)Pdg 5:2)

gdzie P jest okresem pulsacji gwiazdy wyrazonym w sekundach. Ze wzgledéw praktycz-
nych, ktore zostana wyjasnione w dalszej czesci, wygodniej jest postugiwaé sie zmiang
promienia wzgledem promienia $redniego gwiazdy (R). Poprzez catkowanie krzywej AR’
wyznaczona zostala érednia warto$¢ (AR’), ktéra nastepnie zostaje odjeta od krzywej
AR/(¢;). Przyktadowe krzywe blasku w pasmach V i K, krzywa wskaznika barwy, krzy-
wa predkosci radialnej V, — V., krzywa AR’ oraz rozmiaru katowego 6, przedstawione sg
na panelach odpowiednio a, b, ¢, d, e i f w widoku $rodowiska graficznego na rysunku 5.1.

Podsumowujac, dla kazdego punktu fazy odpowiadajacej obserwacjom w pasmie K,
wyznaczony zostal rozmiar katowy gwiazdy wyrazony w milisekundach katowych (mas),
oraz zmiana promienia fizycznego wzgledem promienia sredniego (zalezna od wspétezynni-
ka p) wyrazona w kilometrach. Dla kazdej pary pomiaréw (0(¢;),AR'(¢;)) mozna zapisac:

0(¢;) = 6,7114 x 1077 x 2(pAR/(¢) + (R))/d (5.3)

gdzie d jest odlegloscia w kiloparsekach, p jest szukanym wspotczynnikiem projekeji, na-
tomiast stata 6,7114x10~? wynika z przeliczenia kiloparsekéw na kilometry oraz radianéw
na milisekundy katowe (warto$¢ ta jest odwrotnoscia jednostki astronomicznej wyrazo-
nej w kilometrach). Odleglo$¢ w kiloparsekach moze zosta¢ zastapiona przez odwrotnosé
paralaksy wyrazonej w milisekundach katowych i rownanie 5.4 przyjmuje wtedy postac:

0(¢;) = 6,7114 x 107 x 2w(pA’'R(¢;) + (R))

5.4
=6,7114 x 107° x 2wpA'R(¢;) + (6) (5.4)

110



Baade+Wesselink Analysis (Ba+WAn) - o @

BW
@ =% 30
Clbes = 11.25
Araucaria 20 .
PROJECT 11.50 - g
- g 10
Losddata || Load conffie || Exportdata | & 1175 2 5 0:046
Period: |1.11592 = 12.00 =
Phase shift V-K: [0.0 = | 10
Phase shift RV: (0.0 .22 > 20
Minimum phase: 0.0 12.50 a _30 d 0.045
Maximum phase: [1.0 0.0 05 10 0.0 05 10
E(B-V): 0.375 +-[0.02 ¢ )
IRSB: Kervella+2004b
9.8
V model knots: 0.03 bins size: |0.03
200000
KIV-K/phi model knots: [0.07 | bins size: 0.07 9.9 0.044
RV model knots: (004 | bins size: [0.04 - = =
=) £ 0 )
© Parallax [mas] 04124 +- [0.023 T 100 = g
£ = =
p-factor 0.0 +- 0.0 o
X S _ [}
Monte Carlo simulation: | | /1000 10.1 200000 0043
Model curves BaWAn Exit b e / :
Systematic test 10.2 —400000
- 0.0 05 10 0.0 05 10
[4 ¢
E h
object: V716_Opt 14 0.042
projection factor ~1.285+-0.045 0.046
R0=7936571+-10525 km = 11.41+-0.02Rsun
= 16 0.045
Sigma=0.00034270528082933397 E
E s 2 0.044
= S
< v < 20 — 0.043 0.041 V716_Oph
& . 55is p-factor= 1.285 *+ 0.045|
- R=11.41 = 0.02R
C 0.041 . ©
2.4
e e 0.0 05 10 ~0.002 —0.001 0.000 0.001
¢ 2xwXAR'/1AU [mas]
a v
L I & € > $ Q = ¥
Test systematic : 3

= 0,=0.004

K dkfrom 0.1 to o1

EB) dE(@V) from 0.1 to o1 1305
RSB (zero term) RSB from |01 | to (0.1
Parallaxdplx from 0.1 to 01 e
Kphase shift dkshiftfom [0.1 | to 0.1

1.295
dRVshift from [-0.1 | to 0.1

1.290

1.285

p — factor

1.280

1275
—nesuts—

-1 505-0.004+0.008
R=11.408-0.035+0.035 1270

1.265

—0.100 —0.075 —0.050 —0.025 0.000 0.025 0.050 0.075 0.100
AV[mag]

‘ -4 €9 + Q=W
[ Run Cancel o potp Plot R ot sigma

Rysunek 5.1: Interfejs graficzny programu do analizy metoda Baadego—Wesselinka
Ba+WAn: okno gtéwne (gérny panel) i okno badania btedéw systematycznych (dolny panel).
Opis poszczegdlnych wykresow zamieszczony jest w tekscie.

Powyzsza liniowa zaleznos¢ przedstawiona jest na panelu g w widoku $rodowiska graficzne-
go na rysunku 5.1 i nazywana jest w dalszej cze$ci dopasowaniem BW. Wspoétezynnikiem
kierunkowym tej zaleznosci jest wspotczynnik projekcji p, natomiast wyrazem wolnym
srednia warto$¢ rozmiaru katowego (#), ktéra moze zostaé przeliczona na Sredni promien
gwiazdy. W programie Ba+WAn dopasowanie prostej wykonywane jest za pomocg opisa-
nej w pracy Isobe i in. (1990) metody bisector, ktéra jest modyfikacja liniowej metody
najmniejszych kwadratéw (OLS). W przeciwienstwie do metody OLS, metoda bisector
nie wyrdznia zadnej z osi. W metodzie tej wykonywane sa dwa dopasowania prostej:
OLS(Y|X) oraz OLS(X[Y), i jako wynik brana jest bisekcja tych dwdch prostych. Metoda
bisector stosowana byta w m.in. w pracach Storm i in. (2011) oraz Gieren i in. (2018).
Dzigki przesunieciu krzywej AR'(¢;) tak, aby zmiana byta wyrazona wzgledem promienia
sredniego, zminimalizowana zostata korelacja pomiedzy dopasowanym wspoélczynnikiem
projekcji oraz wyrazem wolnym, tj. (6).

Oszacowanie niepewnos$ci wspétezynnika projekcji oraz promienia gwiazdy wykony-
wane jest poprzez symulacje Monte Carlo. Liczba symulacji moze by¢ zmieniana w sro-
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dowisku graficznym i w analizie przedstawionej w rozprawie wykonywano ich 2000. W
kazdej symulacji, na podstawie obserwowanych krzywych blasku i predkosci radialnej, ge-
nerowane sg syntetyczne sygnaty: kazdy punkt danego sygnatu losowany jest z rozktadu
normalnego o wartosci sredniej rownej danej obserwacji oraz odchyleniu standardowym
roOwnym niepewno$ci pomiaru. Po wygenerowaniu syntetycznych krzywych wykonywana
jest przedstawiona powyzej analiza BW. Wynikiem symulacji sa histogramy wspotczynni-
ka projekcji oraz sredniego promienia. Dopasowanie rozktadu normalnego do histograméw
pozwala wyznaczy¢ dany parametr wraz z niepewnoscia.

Bledy systematyczne Program Ba+WAn pozwala réwniez na testowanie wplywu btle-
dow systematycznych poszczegdlnych sygnatow oraz pozostalych danych na wyznaczenie
wspotcezynnika projekcji oraz promienia. Okno $rodowiska graficznego, w ktérym wyko-
nywane sg testy btedoéw systematycznych, przedstawione jest na dolnym panelu rysunku
5.1. Po wyborze parametru, ktory ma by¢ testowany, wybierany jest zakres przesunie-
cia danego parametru oraz krok. Po uruchomieniu symulacji dany sygnat lub parametr
przesuwany jest systematycznie o wartosci z zadanego przedziatu i za kazdym razem
przeprowadzana jest analiza BW. Zmiana wspotczynnika projekcji lub promienia przy
systematycznym przesunieciu badanego parametru przedstawiona jest na dolnym panelu
rysunku 5.1 niebieska linig. Jezeli znana jest niepewnos¢ systematyczna danego parame-
tru, z otrzymanego w wyniku symulacji wykresu mozliwe jest odczytanie odpowiedniej
niepewnosci systematycznej wspotezynnika projekeji oraz promienia gwiazdy (zielony ob-
szar na dolnym panelu na rysunku 5.1).

Mozliwe jest rowniez badanie przesuwania w fazie krzywej K, oraz V, na otrzymane
wyniki. Przesuwanie krzywej predkosci radialnej byto stosowane m.in. przez Gieren i in.
(2018), w celu uzgodnienia przebiegu krzywej zmiany rozmiaru katowego oraz promie-
nia fizycznego w przypadku niektorych cefeid (momenty maksimum i minimum). R6znice
w przebiegu tych dwoéch krzywych moga byé spowodowane duza przerwa czasowsa po-
miedzy obserwacjami fotometrycznymi i spektroskopowymi i niedoktadng znajomoscig
okresu pulsacji gwiazdy. Niezgodno$¢ krzywych zmian promienia fizycznego i katowego
moze wynika¢ rowniez z faktu, ze linie widmowe uzywane do wyznaczania predkosci ra-
dialnej powstajg w atmosferze gwiazdy ponad fotosfera, bedaca zrodtem widma ciagtego.
Obszary obserwowane fotometrycznie i spektroskopowo nie sa zatem ze soba tozsame i
moga wykonywaé pulsacje w nieco odmienny sposéb. Wyznaczenie optymalnej wartosci
przesuniecia polega na systematycznym przesuwaniu krzywej K, lub V, w fazie o wartosci
z zadanego przedzialu. Za kazdym razem przeprowadzana jest analiza BW i szukana jest
wartos¢ przesuniecia, dla ktorego otrzymywany jest najmniejszy rozrzut dopasowania BW.

5.2.1 Zalezno$¢ jasnos$é¢ powierzchniowa—wskaznik barwy

Istotnym elementem w analizie opisana metoda jest wybor zaleznosci SBCR. W litera-
turze istniejg rozne kalibracje tej zaleznosci dla pasm V' i K z wykorzytaniem roéznych
typéw gwiazd i dla r6znych zakreséw wskaznikoéw barwy (V' — K;) (m.in. Kervella i in.,
2004c; Di Benedetto, 2005; Boyajian i in., 2014; Challouf i in., 2014; Pietrzynski i in., 2019;
Salsi i in., 2020; Graczyk i in., 2021). Rysunek 5.2 przedstawia zaleznosci z prac Kervella
i in. (2004b, K04b), Kervella i in. (2004c, K04c), Challouf i in. (2014, C14), Salsi i in.
(2020, S20) oraz Graczyk i in. (2021, G21), a doktadna posta¢ kazdej z nich zamieszczona
jest w tabeli 5.1. Zaleznosci te zostaly wyznaczone na podstawie gwiazd ciagu gléwnego,
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podolbrzyméw, czerwonych olbrzymoéw (K04c, C14, S20, G21) oraz cefeid klasycznych
(K04b). Gwiazdy uzyte do kalibracji dobrze pokrywaja zakres wskaznikow barwy typowy
dla cefeid II typu (~1< (V — K) <~2.,5). Jak wspomniano w rozdziale 2.1.3, zaleznos¢
SBCR w niewielkim stopniu zalezy od grawitacji oraz metalicznosci, zatem zaleznos¢ dla
cefeid IT typu nie powinna by¢ znaczaco rézna od przedstawionych zaleznosci.

Zaletg wykorzystania zaleznosci dla pasm fotometrycznych V' i K jest niewielki wplyw
ekstynkcji na wyznaczone w ten sposob rozmiary katowe gwiazdy. Przeksztatcajac row-
nanie 2.5 i wstawiajac za F}, zaleznos¢ z pracy Kervella i in. (2004b) otrzymujemy:

log# =2 x [0,2677 — 0, 1Vp + 0, 1336(V — K)o] (5.5)

Jezeli zamiast Vy oraz E(B — V), uzyte zostana wielkosci zawierajace ekstynkcje, tj.
V=W+Avi(V-K)=(V-K)+ E(V — K), w réwnaniu 5.6 pojawi si¢ czton
zwigzany z ekstynkcja:

log# =2 x [0,2677 — 0,1V, +0,1336(V — K)o — 0, 1Ay + 0, 1336 E(V — K)]  (5.6)

Prawo poczerwienienia Cardelliiin. (1989) i O’Donnell (1994) dla Ry =3,1 daje Ay /E(V —
K,)=1,131. Uzywajac tej wartosci, obecny w réwnaniu 5.6 czton zwiazany z ekstynkcja
mozna uproscié: 2 x [0, 1336 E(V — K) —0,1Ay]| = 0,04 Ay, co pokazuje, ze wkiad pocho-
dzacy od ekstynkcji jest niewielki.

Zastosowanie zaleznosci C14 skutkuje w przypadku obydwu analizowanych gwiazd
znacznym przesunieciem krzywych rozmiaru katowego i zmiany promienia, zatem za-
lezno$¢ ta zostata odrzucona. Zaleznos$ci K04b, K04c, S20 i G21 daja natomiast dobrg
zgodno$¢ przebiegu tych dwoch krzywych. Analiza przeprowadzona zostala zatem dla
tych czterech zaleznosci. Ze wzgledu na duza precyzje zaleznosci G21 oraz jednorodny
zestaw danych uzyty do jej wyznaczenia, zostata ona przyjeta jako podstawowa. Wyni-
ki otrzymane na podstawie pozostatych zaleznosci wykorzystano do oszacowania btedéw
systematycznych wynikajacych z niepewnosci jasnosci powierzchniowej.

Wszystkie zaleznosci wyznaczone sg dla pasma V' w systemie Johnsona. Fotometria w
pasmie K, w pracach K04b, K04c i C14 jest w systemie SAAO, natomiast w pracy G21
w systemie 2MASS. Réznica pomiedzy jasnosciami w pasmie K, w tych dwoch systemach
wedtug Koen i in. (2007) w zakresie wskaznikéw barwy ~0,1< (H — K)g <~0,2, w ktérym
mieszcza sie cefeidy II typu, nie przekracza 0,01mag, jednak przy analizie z wykorzysta-
niem zaleznosci K04b, K04c i C14 fotometria z instrumentu IRIS byta transformowana z
systemu 2MASS do systemu SAAO za pomoca réwnan z pracy Koen i in. (2007).

5.3 Analiza i wyniki

Ponizej przedstawiona zostata analiza BW dwoch cefeid 11 typu. Do analizy wykorzystane
zostaly okresy pulsacji, poczerwienienie oraz paralaksy z Gaia EDR3 opisane w rozdziale
4 i zamieszczone w tabelach 4.1 oraz 4.2.

V971 Aql Gwiazda ta z okresem pulsacji 1,62453d nalezy do podtypu BL Her. Pa-
ralaksa z katalogu Gaia EDR3, poprawiona na punkt zerowy wyznaczony na podstawie
pracy Lindegren i in. (2021b), wynosi 0,45754+0,0219 mas. Metaliczno$¢ gwiazdy oszaco-
wana zostata na —0,3 dex, sSrednia temperatura efektywna oszacowana zostata na 6450 K,
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Tabela 5.1: Literaturowe zaleznosci jasnos¢ powierzchniowa-wskaznik barwy

zaleznosé zrodlo
Fy=-0,1336x(V — K)¢+3.9530 Kervella i in. (2004b)
Fy=-0,1377x(V — K)+3.9620 Kervella i in. (2004c)
Fy=-0,0073% (V — K)3+0,0461x (V — K)2 Challouf i in. (2014)

-0,2151% (V — K)o+3,9916
Fy=-0,1374x(V — K)o+3.9581 Salsi i in. (2020)

Fyr=-0,0031x(V — K)340,0239x (V — K)4-0,0623x(V — K)3 | Graczyk i in. (2021)
+0,0705x (V — K)2-0,1708% (V — K )o+3,9666

3.825 —— Kervella+2004b A
Kervella+2004c
3.800 —— Graczyk+2021
—— Challouf+2014
3.775 —— Salsi+2020
— 3.750
(@)}
©
g 3.725
=
w
3.700
3.675
3.650
3.625 1 1 1 1 1 1 1 1
1.0 1.2 1.4 1.6 1.8 2.0 2.2 2.4
(V=Ko

Rysunek 5.2: Poréwnanie zaleznosci jasnos¢ powierzchniowa—wskaznik barwy z prac Ke-
rvella i in. (2004b), Kervella i in. (2004c), Challouf i in. (2014), Salsi i in. (2020) i Graczyk
iin. (2021).

natomiast przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni log g=2,3 (Diethelm, 1990). Takie
parametry zostaty przyjete przy wyborze wzorcowego widma syntetycznego przy pomia-
rze predkosci radialnej w programie RaveSpan.

Analiza wykonana zostata wedtug opisanej powyzej procedury za pomoca programu
Ba+WAn z wykorzystaniem zalezno$ci SBCR z prac K04b, KO4c, S20 i G21. Wyniki otrzy-
mane w kazdym przypadku, tj. wspotczynnik projekcji oraz sredni promien gwiazdy, za-
mieszczone sa w tabeli 5.2. Analiza z zastosowaniem zaleznos$ci G21 przedstawiona zostata
na rysunku 5.3. Otrzymany wspotczynnik projekeji wynosi 1,40840,067, natomiast sredni
promien wyznaczony zostalt na 9,54+0,03 R.. W optycznej krzywej blasku tej gwiazdy,
przedstawionej na rysunku 4.4, widoczny jest dodatkowy wzrost jasno$ci w okolicy fazy
0,8, analogiczny do progresji Hertzsprunga obecnej w krzywych blasku cefeid klasycz-
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Tabela 5.2: Wyznaczenie wspolczynnika projekeji p oraz §redniego promienia (R) gwiazdy
V971 Aql, przy zastosowaniu réznych zaleznosci jasnos¢ powierzchniowa—wskaznik bar-
wy (SBCR). Otatnia kolumna zawiera rozrzut dopasowania BW otrzymany w kazdym
przypadku.

SBCR p (R) o
(Ro) (mas)
K04b | 1,396+0.073 | 9,724+0,03 | 6,68x10~*
K04c | 1,41840.070 | 9,5740,03 | 5,24x107*
S20 | 1,434+0.070 | 9,7240,03 | 5,23x107*
G21 | 1,408+0.067 | 9,5440,03 | 5,05x10~4

nych. Obserwacje z VYSOS16 nie pokrywaja wystarczajaco tego obszaru krzywej blasku.
Roéwniez krzywa predkosci radialnej w okolicy fazy 0,8 nie jest pokryta w stopniu pozwa-
lajacym na doktadne odtworzenie jej przebiegu. Odrzucenie punktéw w przedziale fazy
0,8-1 nie zmienia jednak wyniku zarowno dla wspétezynnika projekeji, jak tez promienia
gwiazdy:.

Najwigksza réznica pomiedzy wynikami otrzymanymi przy zastosowaniu zaleznosci
G21 oraz pozostalych zaleznos$ci wynosi 0,026 w przypadku wspotczynnika projekeji, oraz
0,18 R. w przypadku sredniego promienia. Wartosci te przyjete zostaly jako btedy sys-
tematyczne wynikajace z niepewnosci jasnosci powierzchniowe;j.

Rysunek 5.4 przedstawia wykresy z wynikami badania wptywu przesunie¢ systema-
tycznych krzywych blasku w pasmach V' i K, poczerwienienia oraz paralaksy. Blad sys-
tematyczny jasnosci w pasmie V' wynosi 0,02mag, co daje niepewnos¢ 0,005 dla wspot-
czynnika projekcji oraz 0,03 R. dla promienia gwiazdy. Blad systematyczny jasnosci w
pasmie V' ma zatem niewielki wptyw na wyznaczone parametry. Jako btad systematyczny
w pasmie K przyjeto rozrzut na odpowiednim wykresie przedstawionym na rysunku 4.3,
czyli 0,028 mag. Taki btad jasno$ci w pasmie K, przektada sie na blad systematyczny
wspotezynnika projekeji 0,024 oraz btad promienia 0,16 R, zatem wptyw jest znacznie
silniejszy niz w przypadku pasma V.

Niepewnos¢ poczerwienienia zatozono na poziomie 0,02 mag, co przektada sie na nie-
pewnos$¢ wspotezynnika projekeji 0,008, oraz niepewnos$é¢ promienia 0,06 R, . Niepewnosé
paralaksy wynosi 0,022 mas, co daje niepewno$¢ wspotczynnika projekcji 0,068, oraz nie-
pewnos¢ promienia 0,48 R.. Najwiekszy wktad do niepewnosci wnosi zatem blad para-
laksy. Catkowity btad systematyczny wspotczynnika projekcji, po dodaniu w kwadracie
niepewnosci pochodzacych od jasnosci w pasmach V' i K, ekstynkcji, paralaksy oraz za-
leznosci SBCR, wynosi 0,077 (5,4%). Calkowity btad systematyczny promienia wynosi
0,54 R (5,6%). Wyznaczony wspolezynnik projekcji gwiazdy V971 Aql wynosi zatem
1,4084+0,067+0,059, natomiast sredni promien 9,54+0,04+0,54 R.

SW Tau SW Tau rowniez nalezy do podtypu BL Her. Wyznaczony okres pulsacji wy-
nosi 1,58355 d i w przypadku tej gwiazdy obserwowane sa w niewielkie zmiany okresu,
rzedu 0,1 s/rok (Devlen & Acar, 2017). Paralaksa SW Tau, otrzymana na podstawie Gaia
EDR3, wynosi 1,2347+0,0220 mas. Sredni promien gwiazdy oszacowany zostal przez Feast
i in. (2008) na 8,03+0,15 R, z zastosowaniem metody zblizonej do prezentowanej w ni-
niejszej rozprawie, przy zalozeniu wspoétczynnika projekcji p=1,23. Metalicznos¢ gwiazdy
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Rysunek 5.3: Analiza metoda Baadego—Wesselinka gwiazdy V971 Aql, z zastosowaniem
zaleznodci jasnos$¢ powierzchniowa— wskaznik barwy z pracy Graczyk i in. (2021). Panele
w lewej kolumnie przedstawiaja krzywe blasku w pasmach V' (panel gérny) i K (panel
srodkowy) oraz wskaznika barwy (V' — K)o (panel dolny). Panele w $rodkowej kolumnie
przedstawiaja krzywa predkosci radialnej (panel gorny), catke krzywej predkosci radialnej
(panel $rodkowy) oraz krzywa $rednicy katowej gwiazdy (panel dolny). Czarne linie na
poszczegolnych wykresach sg dopasowaniem modelu do danej krzywej. Zielona przerywa-
na linia (dolny panel w $rodkowej kolumnie) jest krzywa rozmiaru katowego, otrzymana
z rébwnania 5.4 na podstawie calki predkosci radialnej (Srodkowy panel w $rodkowej ko-
lumnie), oraz otrzymanych wartosci wspoétezynnika p i éredniego promienia. Czerwone
przerywane linie na panelach przedstawiajacych catke predkosci radialnej oraz krzywa
rozmiaru katowego gwiazdy, oznaczaja faze najwickszego i najmniejszego promienia. Pa-
nel z prawej strony przedstawia dopasowanie BW.
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Rysunek 5.4: Analiza wplywu btedéw systematycznych fotometrii w pasmie V i K, po-
czerwienienia oraz paralaksy na otrzymane wartosci wspoétczynnika projekcji oraz Sred-
niego promienia gwiazdy V971 Aql. Niebieska linia przedstawia wartos¢ wspotczynnika
projekeji (lewa kolumna) badz $redniego promienia (prawa kolumna), otrzymywana przy
systematycznym przesunieciu badanego parametru. Pionowe czarne linie oznaczajg nie-
pewnos$¢ badanego parametru. Przeciecie niebieskiej linii z czarnymi liniami wyznacza
niepewnos¢ wspotezynnika projekcji badz éredniego promienia, zwigzang z niepewnoscig
badanego parametru.
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jest wysoka jak na cefeide II typu i wynosi 0,2 dex (Maas i in., 2007). Srednia temperatura
efektywna gwiazdy oszacowana zostata na 6250 K, natomiast przyspieszenie grawitacyjne
na powierzchni log g=2,0 (Maas i in., 2007). Parametry te zostaly uzyte przy wyborze
referencyjnego widma syntetycznego przy pomiarze predkosci radialne;j.

Gwiazda ta jest jedyna z prébki przedstawionych w rozdziale 4 cefeid II typu, dla
ktérej dostepna jest fotometria zaréwno z Feast i in. (2008) jak tez z IRIS. Analiza BW
przeprowadzona zostata najpierw osobno dla kazdego zrédta danych podczerwonych. W
przypadku fotometrii archiwalnej konieczne bylo zastosowanie przesuniecia krzywej K, w
fazie wzgledem krzywej optycznej oraz predkosci radialnej, w celu uzgodnienia przebiegu
krzywej zmiany rozmiaru fizycznego oraz Srednicy katowej. Wartosé przesuniecia wyzna-
czona zostata w programie Ba+WAn poprzez wyznaczanie rozrzutu dopasowania BW przy
systematycznym przesuwaniu krzywej K, w fazie. Minimalna wartos¢ rozrzutu przypada
dla wartoSci przesuniecia krzywej K, wzgledem krzywej optycznej wynoszacej —0,033.
Zastosowanie przesuniecia nie wplywa znaczaco na otrzymane warto$ci wspotczynnika
projekcji oraz promienia (zmiana jest mniejsza niz 1%), a jedynie na ich niepewnosci. Po-
réwnanie dopasowania BW| przy zastosowaniu osobno fotometrii z pracy Feast 1 in. (2008)
i z IRIS, przedstawione jest na rysunku 5.5, a wyniki otrzymane z tej analizy przedsta-
wione sa w dwdch ostatnich wierszach tabeli 5.3. Pomiary na podstawie fotometrii z IRIS
maja wiekszy rozrzut oraz sa systematycznie przesuniete wzgledem pomiaréw na podsta-
wie fotometrii z Feast 1 in. (2008), co wskazuje na systematyczne przesuniecie pomiarow
jasnosci z IRIS o okoto 0,02 mag wzgledem fotometrii z SAAQO. Wartos¢ tego przesuniecia
pozostaje w zgodzie z oszacowana niepewnoscia punktu zerowego fotometrii z IRIS (0,028
mag, rysunek 4.3). Otrzymane wartosci wspotezynnika projekeji oraz promienia zgodne
sg w ramach wyznaczonych niepewnosci statystycznych.

Tabela 5.3: Wyniki analizy metoda Baadego-Wesselinka gwiazdy SW Tau przy zasto-
sowaniu roznych zaleznosci jasnos¢ powierzchniowa—wskaznik barwy. Kolumny 2, 3 i 4
zawieraja odpowiednio otrzymane wartosci wspotczynnika projekeji, sredniego promienia
oraz rozrzut pomiaréow wzgledem dopasowania BW.

SBCR P (R) o komentarz
(Ro) (mas)

(1) (2) (3) (4) (5)
K04b | 1,4364-0.064 | 9,45+0,02 | 2,24x 1073
K04c | 1,46340.066 | 9,244-0,02 | 2,24x1073
S20 | 1,47740.065 | 9,39+0,02 | 2.24x1073
G21 | 1,43440.061 | 9,2340,02 | 2.23x10~3
G21 | 1,360+0.144 | 9,3540,04 | 2,45x1073 IRIS
G21 | 1,44240.065 | 9,1940,03 | 1,95x1073 F08

Wiymniki analizy tej gwiazdy programem Ba+WAn dla pelnego zestawu danych podczer-
wonych, z zastosowaniem réznych zaleznosci SBCR, przedstawione sa w tabeli 5.3. Ana-
liza z zastosowaniem zalezno$ci G21 przedstawiona jest na rysunku 5.6 i otrzymany w
tym przypadku wspotezynnik projekeji wynosi 1,43740,065, natomiast $redni promien
9,2240,02 R, . Najwieksza odchytka od wartosci otrzymanej na podstawie zaleznosci G21
w przypadku wspétezynnika projekeji wynosi 0,043 (na podstawie zaleznosci S20), nato-
miast w przypadku éredniego promienia 0,21 R (zaleznosé K04b). Wartosci te przyjete
zostaly jako btedy systematyczne wynikajace z niepewnosci jasnosci powierzchniowe;j.
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Rysunek 5.7 przedstawia wyniki badania wptywu btedow systematycznych fotometrii,
ekstynkcji oraz paralaksy na otrzymane wyniki. Otrzymane btedy wynikajace z niepew-
nosci fotometrii oraz ekstynkcji sa praktycznie takie same jak w przypadku gwiazdy V971
Aql. Blad zwigzany z niepewnoscig paralaksy jest natomiast znacznie mniejszy niz w przy-
padku V971 Aqgl i wynosi 0,026 dla wspotczynnika projekcji oraz 0,17 R dla promienia.
Catkowity btad systematyczny wspétczynnika projekeji wynosi 0,059 (4,1%), natomiast
btad systematyczny promienia 0,32 Ry (3,5%) i gtéwnym Zrédlem jest niepewnosé ja-
sno$ci powierzchniowej. Wyznaczony dla gwiazdy SW Tau wspétezynnik projekeji wynosi
1,434+0,06140,059, natomiast sredni promien 9,23+0,024+0,32 R.

e Feast+2008 . [V
0.110F « RIS N
*e e

0.1081

0.1061

Z0.006 —0.004 —0.002 _ 0.000 0.002 0.004
2xwxAR'/1AU [mas]

Rysunek 5.5: Poréwnanie dopasowania BW dla gwiazdy SW Tau na podstawie fotometrii
w pasmie K z pracy Feast iin. (2008) oraz z kamery IRIS. Linia zielona jest dopasowaniem
do petnego zestawu danych w pasmie K, natomiast przerywane linie sa dopasowaniem
dla poszczegdlnych zroédet danych.

5.4 Omoéwienie wynikow

Dwie analizowane gwiazdy maja zblizone okresy pulsacji i zar6wno otrzymane wartosci
wspotezynnika projekeji, jak tez $redniego promienia, sa bardzo podobne. W przypadku
wspdlezynnika projekeji, roznica otrzymanych wartosci wynosi 2%. Istniejgce literaturo-
we wyznaczenia wspotczynnika projekcji dla cefeid II typu dotycza osobliwych gwiazd W
Vir (Breitfelder i in., 2015; Pilecki i in., 2017, 2018), zatem przedstawione wyznaczenie
wspotcezynnika projekcji jest pierwszym jak dotad dla gwiazd typu BL Her. Otrzymane
warto$ci wspélezynnika projekeji dla V971 Aql i SW Tau sg o okolo 10% wieksze niz
wyznaczone w przypadku gwiazd pW Vir w pracach Breitfelder i in. (2015), Pilecki i in.
(2017) i Pilecki i in. (2018).

Btedy systematyczne wspotczynnika projekeji oraz promienia zdominowane s przez

niepewnosci jasnosci powierzchniowej oraz paralaksy. Zastosowanie doktadniejszych para-
laks z przysztych katalogéw misji Gaia pozwoli na zwiekszenie doktadnosci wyznaczenia
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BW

Rysunek 5.6: Analiza matoda Baadego—Wesselinka gwiazdy SW Tau z wykorzystaniem
zaleznosci jasnosé powierzchniowa—wskaznik barwy z pracy Graczyk i in. (2021). Opis

—0.002 0.000 0.002 0.004

2xwxAR'/1AU [mas]

—0.004

paneli zamieszczony jest pod rysunkiem 5.3.

tych parametréw. Blad zwigzany z niepewno$cig jasnosci powierzchniowej wymnosi oko-
to 2-3%. Do zmniejszenia tego btedu pomocne byloby wykonanie pomiaréw interferome-
trycznych $rednic katowych i poréwnanie ich z wartosciami otrzymanymi z poszczegdlnych
zaleznosci jasnos¢ powierzchniowa-wskaznik barwy. Pomiary takie wykonane zostaty do
tej pory dla jednej cefeidy II typu s Pav, czyli gwiazdy typu pW Vir (Breitfelder i in.,
2015). Wyznaczenie wspélezynnika projekeji dla wigkszej liczby cefeid 11 typu pozwoli na
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Rysunek 5.7: Analiza wptywu btedéow systematycznych fotometrii w pasmie V' i K, po-
czerwienienia oraz paralaksy na otrzymane wartosci wspotczynnika projekeji oraz promie-
nia gwiazdy SW Tau. Znaczenie linii jest takie samo jak na rysunku 5.4.
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zbadanie jego zaleznosci od innych parametrow, jak okres pulsacji czy metalicznosé.

Otrzymany w rozprawie promien gwiazdy o dtuzszym okresie pulsacji (V971 Aql) jest
wiekszy niz promien gwiazdy o mniejszym okresie, co jest zgodne z przewidywaniami
teorii pulsacji. Otrzymany w rozprawie promien gwiazdy SW Tau jest o 13% wiekszy
od wartosci otrzymanej w pracy (Feast i in., 2008). Gléwna przyczyna rozbieznosci jest
najprawdopodobniej zalozona w tej pracy wartos¢ wspotczynnika projekcji, ktora jest
réwniez o 13% mniejsza od wspélezynnika projekeji otrzymanego w rozprawie.

Analiza wiekszej liczby gwiazd pozwoli réwniez na wyznaczenie zalezno$ci okres—promien
dla cefeid II typu, jednak otrzymane warto$ci promieni dla V971 Aql i SW Tau mozna
porownaé z tego typu zaleznosciami dostepnymi w literaturze. Dla cefeid II typu za-
leznosci takie wyznaczone zostaly na drodze empirycznej w pracach Burki & Meylan
(1986) i Groenewegen & Jurkovic (2017b). Burki & Meylan (1986) wyznaczyli promienie
pobliskich cefeid II typu za pomoca uproszczonej wersji metody BW. Groenewegen &
Jurkovic (2017b), na podstawie jasnosci i temperatur efektywnych (oszacowanych z do-
pasowania funkcji rozktadu energii w widmie do jasnosci zmierzonych w kilku pasmach
fotometrycznych) wyznaczyli rozmiary cefeid II typu w Obtokach Magellana. W pracy
Marconi i in. (2015) opisane zostaly nieliniowe konwekcyjne modele gwiazd typu RR Lyr,
jednak cze$¢ z nich odpowiadata jasnosciom typowym dla cefeid II typu. Modele te wy-
korzystane zostaty przez Groenewegen & Jurkovic (2017a) do wyznaczenia teoretycznej
zaleznosci okres—promien—metalicznosé dla cefeid II typu. Porownanie otrzymanych pro-
mieni dla gwiazd SW Tau i V971 Aqgl z powyzszymi zaleznosciami przedstawione jest na
rysunku 5.8. Dla zaleznodci teoretycznej z pracy Groenewegen & Jurkovic (2017a) przy-
jeta zostala metalicznosé [Fe/ H|=0 dex. Zaleznosé z pracy Burki & Meylan (1986) daje
promienie 9,69 R oraz 9,50 R, (niepewnosci wspétezynnikow zaleznosci nie zostaly w tej
pracy podane) odpowiednio dla V971 Aql i SW Tau, co jest w bardzo dobrej zgodno-
Sci z otrzymanymi wynikami (1o). Promien gwiazdy V971 Aql otrzymany na podstawie
zaleznosci empirycznej z pracy Groenewegen & Jurkovic (2017a) wynosi 8,894+0,33 R,
natomiast dla SW Tau 8,76+0,32R,, co daje zgodnos¢ z wartosciami otrzymanymi w
rozprawie na poziomie 20. Zaleznos¢ teoretyczna z tej samej pracy przewiduje natomiast
warto$¢ promienia wynoszaca 8,81+0,06 R dla V971 Aql i 8,68+0,06 R dla SW tau,
co réwniez jest zgodne na poziomie 20 z otrzymanymi w rozprawie wynikami.
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—— B86 0.54l0gP + 0.87
——- G17 0.564(0.013)logP + 0.830(+0.013)
—— G17(M15), T2C 0.560(£0.004)logP + 0.827(0.003)

1.4r
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Rysunek 5.8: Poréwnanie otrzymanych promieni gwiazd V971 Aql oraz SW Tau z litera-
turowymi zalezno$ciami okres—promien. B86 oznacza zaleznosé¢ z pracy Burki & Meylan
(1986), G17 jest zaleznoscia empiryczna z pracy Groenewegen & Jurkovic (2017a), nato-
miast G17(M15) to zaleznosé teoretyczna z tej samej pracy.
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6 Wnioski koncowe

W rozprawie przedstawione zostaty wyniki badan nad trzema metodami pomiaréow odle-
gltodci za pomoca dwoch klas gwiazd pulsujacych: cefeid klasycznych oraz cefeid 11 typu.
Zaleznos¢ okres—jasnosé cefeid klasycznych jest podstawowa metoda stosowang do po-
miaréw odlegtosci do galaktyk w promieniu 30 Mpc, oraz podstawa wyznaczenia stalej
Hubble’a. Jednym z najwazniejszych zrédet niepewnosci pomiaréw odlegtosci z wykorzy-
staniem tej metody jest wplyw metalicznosci na jasnosci absolutne cefeid klasycznych.
W literaturze dostepnych jest wiele wyznaczen tego efektu, lecz otrzymane przez roz-
nych autoréw wyniki nie sg zgodne co do jego znaku i wartosci. W oparciu o dostepne w
literaturze dane fotometryczne i precyzyjne pomiary odlegtosci cefeid w Drodze Mlecz-
nej oraz Obtokach Magellana, w rozprawie wyznaczone zostaly zaleznosci okres—jasnosé
cefeid w trzech réznych srodowiskach. Na podstawie korelacji pomiedzy punktem zero-
wym otrzymanych zaleznosci okres—jasnos¢ a Srednig metaliczno$cia cefeid w danym sro-
dowisku, wyznaczony zostal z duza dokltadnoscia wpltyw metalicznosci na janosci abso-
lutne tych gwiazd. Wyniki wskazuja, ze w pasmach V', I, J, H, K oraz wskaznikach
wesenheit Wy i Wk, cefeidy o wiekszej metalicznosci sg jasniejsze od tych bardziej
ubogich w metale. W pasmie fotometrycznym K, wyznaczony efekt metalicznosci wy-
nosi —0,221+0,053 mag/dex. Podobny efekt otrzymany zostal w pozostatych pasmach
podczerwonych oraz wskaznikach wesenheit Wy ; oraz W k. Przedstawione w rozprawie
zaleznosci okres—jasnos¢—metaliczno$é umozliwiajg wyznaczanie odlegtosci do pobliskich
galaktyk z dokladnoscig siegajaca 1%. W celu dokladniejszego wyznaczenia efektu meta-
licznosci nalezy zwigkszy¢ zakres metalicznosci analizowanych cefeid, zaréwno w strong
gwiazd mniej metalicznych niz cefeidy w Malym Obloku Magellana (-0,7 dex), jak tez
bardziej metalicznych niz cefeidy w okolicy Storica (~0 dex). Doktadniejsze paralaksy
gwiazd w Drodze Mlecznej w ostatecznym katalogu misji kosmicznej Gaia, ktory zostanie
opublikowany w najblizszych latach, réwniez umozliwia zbadanie efektu metalicznosci z
wiekszg doktadnoscia.

Cefeidy II typu rowniez sa waznymi wskaznikami odlegtosci do obiektow zawierajacych
starg populacje gwiazd, takich jak gromady kuliste badz zgrubienie centralne Drogi Mlecz-
nej. Teleskopy nowej generacji, jak np. Furopan Extremely Large Telescope (E-ELT)
czy teleskop kosmiczny Jamesa Webba, pozwola na obserwacje tych gwiazd w wielu galak-
tykach Grupy Lokalnej, co pozwoli na szerokie wykorzystanie tych gwiazd do pomiaréw
odlegtosci. Przed rozpoczeciem misji Gaia, punkt zerowy zaleznosci okres—jasnos¢ cefe-
id II typu oparty byl o pomiary paralaks 2 pobliskich tego typu gwiazd, wykonanych
przez kosmiczny teleskop Hubble’a z dokladno$cia okoto 10%. Dzieki nowym pomiarom
fotometrycznym w pasmach J, H i K, 21 pobliskich cefeid II typu, oraz ich doktadnym
paralaksom zmierzonym przez teleskop kosmiczny Gaia, mozliwe bylo wyznaczenie po
raz pierwszy zaleznosci okres—jasno$¢ dla tej klasy gwiazd pulsujacych w okolicy Stonca.
Niewielki rozrzut otrzymanych zaleznosci Swiadczy, iz gwiazdy te sa precyzyjnymi wskaz-
nikami odlegtosci. Dokladno$é punktu zerowego zaleznosci okres—jasno$¢ wynosi okoto
4% 1 jest ona obecnie oganiczona niepewnoscig punktu zerowego paralaks, ktora w final-
nym katalogu misji Gaia powinna zosta¢ znacznie zredukowana. Zwickszenie doktadnosci
zaleznosci okres—jasnos¢ bedzie réwniez mozliwe dzigki obserwacjom wigkszej liczby po-
bliskich cefeid II typu. Poréwnanie otrzymanych zaleznosci okres—jasno$é z dostepnymi w
literaturze zaleznosciami dla cefeid II typu w gromadach kulistych, zgrubieniu centralnym
Galaktyki i Obtokach Magellana, wskazuje na niewielki wpltyw warunkéw srodowiskowych
na nachylenie tych zaleznosci. W rozprawie wyznaczony zostat rowniez modut odlegtosci
do Wielkiego Obtoku Magellana w oparciu o otrzymane zaleznosci okres—jasnos$¢ oraz
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archiwalng fotometri¢ podczerwona. Otrzymane wyniki sa w dosy¢ dobrej zgodnosci z
najdoktadniejszym obecnie wyznaczeniem na podstawie uktadéw podwdjnych zaémienio-
wych (Pietrzynski i in., 2019). Dostepne w literaturze pomiary metalicznosci kilku pobli-
skich cefeid II typu pozwolity réwniez na zbadanie wptywu metalicznosci na ich jasnosci
absolutne. Otrzymany efekt metalicznosci jest podobny jak w przypadku cefeid klasycz-
nych, cho¢ ze wzgledu na niewielka liczbe gwiazd w badanej prébce obarczony jest duza
niepewnoscig. Do doktadnego zbadania tego efektu konieczne sg jednorodne pomiary me-
talicznosci wiekszej probki cefeid.

Metoda Baadego-Wesselinka pozwala wyznaczy¢ odleglosé do gwiazdy pulsujacej ra-
dialnie, jezeli znana jest warto$¢ wspotezynnika projekeji dla danej klasy gwiazd. W roz-
prawie przedstawione zostaly pierwsze wyznaczenia tego parametru dla dwoch krotko-
okresowych cefeid II typu z okolicy Stonca. Wykorzystane zostaly do tego obserwacje
fotometryczne i spektroskopowe, wykonaneza pomocg instrumentéow znajdujacych sie w
obserwatorium Cerro Armazones i obserwatoriach nalezacych do Europejskiego Obser-
watorium Potudniowego, oraz paralaksy z misji kosmicznej Gaia. Dodatkowym wyni-
kiem z przedstawionej analizy sa Srednie promienie badanych cefeid. Do wyznaczenia roz-
miaréw katowych cefeid zastosowana zostata zaleznos$¢ jasnos¢é powierzchniowa—wskaznik
barwy i wykonana analiza demonstruje mozliwos¢ zastosowania tego podejscia dla cefe-
id IT typu. Gtéwnym problemem tej metody jest wybor odpowiedniej zaleznosci jasnosé
powierzchniowa—wskaznik barwy. W literaturze brak jest kalibracji takiej zaleznosci w
oparciu o cefeidy II typu, zatem w przedstawionej analizie wykorzystane zostaly cztery
niezalezne kalibracje zaleznosci dla cefeid klasycznych, podolbrzyméw oraz gwiazd cia-
gu gléwnego. Rdzni autorzy wskazuja, ze jasnos¢ powierzchniowa stabo zalezy od przy-
spieszenia grawitacyjnego na powierzchni gwiazdy oraz metalicznosci, zatem zaleznosé
jasno$¢ powierzchniowa—wskaznik barwy dla cefeid II typu nie powinna by¢ znaczaco
rozna od zaleznosci uzytych w analizie. Zastosowanie kilku niezaleznych kalibracji pozwo-
lito na oszacowanie bledéw zwigzanych z niepewnoscia jasnosci powierzchniowej na okoto
3%. Do zmniejszenia tej niepewnosci konieczne jest wyznaczenie jasnosci powierzchniowe;j
w oparciu o same cefeidy II typu np. poprzez interferometryczne rozmiaréw katowych
gwiazd. Bledy zwiazane z niepewnoscia paralaks z misji Gaia dla blizszej z analizowa-
nych gwiazd sg obecnie na poziomie 2%, natomiast dla odleglejszej gwiazdy siegaja 5%.
Doktadniejsze paralaksy z ostatecznego katalogu misji Gaita pozwola na zmniejszenie tej
niepewnosci. Pozostale zrédla niepewnosci (punkt zerowy fotometrii, ekstynkcja) maja
znacznie mniejszy wktad do budzetu catkowitych btedéw systematyczych wspotezynni-
kow projekcji i srednich promieni gwiazd. Precyzja pomiaréw odlegtosci cefeid II typu
metoda Baadego—Wesselinka uzalezniona bedzie od doktadnosci, z jaka znany bedzie
wspotczynnik projekeji tych gwiazd. Wyznaczone wartosci tego parametru dla badanych
gwiazd sg zgodne na poziomie 2%, jednak do oszacowania dyspersji wartosci wspolezyn-
nika projekcji, oraz wyznaczenia jego zaleznosci od parametréw takich jak okres pulsacji
czy metalicznos¢, konieczna jest analiza wiekszej probki gwiazd.

Zaprezentowane badania sa jednym z krokéw przyblizajacych do celu, jakim jest osig-
gniecie doktadnosci 1% w kalibracji kosmicznej skali odlegtosci oraz statej Hubble’a. Przed-
stawione wyznaczenie efektu metalicznosci dla cefeid klasycznych pozwoli na zastosowanie
poprawki ze wzgledu na réznice sktadu chemicznego cefeid w poszczegdlnych galaktykach.
Zastosowanie niezaleznych metod pomiaréw odlegtodci, takich jak zaleznosé okres—jasnosé
badz metoda Baadego—Wesselinka dla cefeid II typu, umozliwi niezalezne sprawdzenie
bledéw systematycznych innych metod i pozwoli na zminimalizowanie ich wplywu. Ko-
nieczne jest zatem dazenie do osiggniecia poréwnywalnej do cefeid klasycznych precyzji
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pomiaréw odlegtosci za pomocg cefeid 11 typu. Dzieki dostepowi do czasu obserwacyjnego
na przedstawionych w rozprawie teleskopach w obserwatorium Cerro Armazones oraz
w obserwatoriach Europejskiego Obserwatorium Potudniowego, mozliwe bedzie kontynu-
owanie i rozwijanie przez autora rozprawy przedstawionych w niej badan.

Podziekowania

Serdecznie dzigkuje promotorom: kierownikowi projektu Araucaria prof. Grzegorzowi
Pietrzynskiemu oraz dr. Bogumitowi Pileckiemu, za rady, wsparcie oraz cierpliwos¢ oka-
zang podczas catej naszej wspoltpracy oraz pisania niniejszej rozprawy. Dzigkuje calemu
zespolowi projektu Araucaria, szczegdlnie prof. Wolfgangowi Gierenowi, Bartkowi Zgir-
skiemu, Markowi Goérskiemu, Weronice Narloch, Paulinie Karczmarek, Mikotajowi Katu-
szynskiemu, Kseni Suchomskiej, Darkowi Graczykowi, Monice Taormina, Kseni Kempie,
Gergely’owi Hajdu, Megan Lewis, Gonzalowi Rojas Garcia i Louise Breuval, za owocng
wspotprace, rozmowy na tematy naukowe i nienaukowe oraz wspaniatg, rodzinng atmos-
fere, ktora sprawia, ze praca to wytacznie przyjemnos¢. Dziekuje Weronice Narloch oraz
Markowi Gérskiemu za przeczytanie rozprawy i wyszukanie btedéw. Dzigkuje osobom za-
angazowanym w tworzenie, obserwacje oraz opieke nad obserwatorium Cerro Armazones,
zwlaszcza prof. Rolfowi Chini, prof. Miguelowi Murphyemu, dr. Francisco Pozo Nunez,
Michaelowi Ramolla, Catalinie Sobrino Figaredo i Sadeghowi Noroozi.

Dziekuje moim rodzicom za wychowanie mnie i umozliwienie rozwijania sie w wybra-
nym przeze mnie kierunku. Dzigkuje moim te$ciom za pomoc i wsparcie.

Najgorecej dzigkuje mojej zonie Asi oraz dzieciom, za wszystko — kocham Was.

Prowadzenie badan przedstawionych w rozprawie, mozliwe byto dzieki wsparciu finan-
sowemu Narodowego Centrum Nauki (granty Preludium 2018/31/N/ST9/02742 i Maestro
2017/26/A/ST9/00446), Ministerstwa Nauki i Szkolnictwa Wyzszego (grant DIR/WK/
2018/12) oraz Europejskiej Rady ds. Badan Naukowych (ERC, granty 69509 CepBin oraz
951549 UniverScale).

W rozprawie wykorzystane zostaly dane, zebrane w ramach misji Europejskiej Agen-
cji Kosmicznej (Furopean Space Agency) Gaia (https://www.cosmos.esa.int/gaia),
przeprocesowane prze Gaia Data Processing and Analysis Consortium (DPAC, https:
//www.cosmos.esa.int/web/gaia/dpac/consortium). W badaniach wykorzystane zo-
staly dane z przegladow Two Micron All Sky Survey, Optical Gravitational Lensing
Ezperiment, Infrared Survey Facility, Vista Magellanic Clouds Survey oraz Large
Magellanic Cloud Synaptic Survey, oraz dane dostepne w bazach SIMBAD (Wenger
iin., 2000) oraz AAVSO.

Wykorzystane oprogramowanie: gaiadr3_zeropoint (Lindegreniin., 2021b), Astropy7
(Astropy Collaboration i in., 2018), fnpeaks, IRAF (Tody, 1986, 1993), Sextractor (Ber-
tin & Arnouts, 1996), SCAMP (Bertin, 2006), SWARP (Bertin, 2010), DAOPHOT (Stetson,
1987), NumPy (?Harris i in., 2020), SciPy (Virtanen i in., 2020), Matplotlib (Hunter,
2007), CERES (Brahm i in., 2017), RaveSpan (Pilecki i in., 2017).
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