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Wprowadzenie






Rozdzial 1

Szybkozmienne procesy
astrofizyczne

Procesy astronomiczne sa ze swej natury dtugotrwale. Wiek wszech$wiata szacuje sic na mniej
wiecej 15 mld lat [AGE], ewolucja gwiazd trwa miliardy lat, Ziemia i Uktad Stoneczny istnieja
od kilku miliardéw. Zdawaé¢ by sie moglo, ze wszystkie procesy astronomiczne przebiegaja
w skali nieporéwnywalnie wigkszej niz dlugosé ludzkiego zycie. Okazuje sie jednak, ze niebo
nie jest tak niezmienne. Juz setki lat temu obserwowano pojawianie si¢ nowych gwiazd na
niebie, a nastepnie ich gasniecie (dzis§ takie gwiazdy klasyfikujemy jako supernowe), badz
okresowe pojawianie si¢ i znikanie gwiazdy (np. gwiazda Mira odkryta w 1596 roku — dzi$
klasyfikowana jako gwiazda zmienna okresowa). We wspdélczesnej astronomii znamy wiele
innych przykladéw krotkotrwalych proceséw astronomicznych. Dwa z nich, omawiane w tej
pracy, to blyski promieniowania gamma (ang. Gamma Ray Burst — GRB) [GRB3] i gwiazdy
zmienne [KUBJ.

GRB to potezne wybuchy, o mocy wigkszej niz $wiatto miliarda galaktyk, emitujace ener-
gie gléwnie jako wysokoenergetyczne fotony. Dotychczas geneza tego zjawiska nie zostata
wyjasniona i dlatego jest obiektem badan wielu prowadzonych obecnie eksperymentéw.

Gwiazdy zmienne to gwiazdy, ktérych parametry obserwacyjne (np. jasno$¢) zmieniaja
sie w czasie znacznie krétszym w przypadku normalnych proceséw ewolucyjnych. Niektére
gwiazdy zmieniaja swa jasnosé¢ jednorazowo, by nastepnie powrdci¢ do normalnego stanu.
Inne stale zmieniaja swoje parametry. Zmienno$¢ moze zachodzi¢ w sposéb chaotyczny lub
okresowy. Gwiazdy zmienne krotkookresowe maja czas zmiennosci rzedu dni (znane sa gwiaz-
dy zmienne w okresem rzedu minut). Te dlugookresowe zmieniaja si¢ z okresem kilku lat.
Niektore gwiazdy zmienne (jak flary) zmieniaja swoja jasnos¢ jedynie na kilka minut. Badanie
gwiazd zmiennych przyczynia si¢ do lepszego zrozumienia proceséw zachodzace we wnetrzach
gwiazd. Ponadto niektére typy gwiazd zmiennych maja prosta zaleznosé okresu od absolutnej
jasnoéci i moga shuzy¢ za Swiece standardowe.

Aby znajdowaé krotkotrwale procesy astrofizyczne, o czasach trwania rzedu minut a nawet
sekund, trzeba dysponowaé aparaturg umozliwiajaca blyskawiczne rozpoczecie obserwacji.
7 kolei ciagla obserwacja fragmentu nieba pozwala na rejestracje tych zjawisk juz od ich
poczatku.

1.1. Blyski gamma

Btlyski gamma to najsilniejsze eksplozje znane we wspodlczesnej astronomii. W czasie wybuchu
moc emitowanego promieniowania jest wigksza niz caltkowita moc promieniowania pozostalej



czedci wszech$wiata. Energie emitowang w pojedynczym wybuchu, trwajacym od kilku do
kilkuset sekund, szacuje si¢ na 104 — 1047 J [PIR99]. Jest to réwnowazne 10! lat §wiecenia
Stonca [PIR99]. Jedli taki wybuch wystapilby w centrum naszej galaktyki, to intensywnosé
promieniowania na Ziemi bylaby poréwnywalna z moca docierajaca do nas ze Stonca. Bio-
rac pod uwage energie emitowanych fotonéw (od megaelektronowoltéw nawet do gigaelek-
tronowoltéw) stanowiloby to zagrozenie dla zycia na Ziemi. Krétki czas trwania wybuchu
sSwiadczy o malych rozmiarach obiektu emitujacego promieniowanie. Energia jest emitowana
przede wszystkim w obszarze promieniowania gamma i stad nazwa. Dodatkowo obserwuje
sie towarzyszace, aczkolwiek znacznie stabsze, promieniowanie X, ultrafioletowe i widzialne.
Obecnie rejestruje sie mniej wiecej jeden blysk na dobe w réznych, losowych miejscach nie-
ba [GRB1]. Blyski pochodza od bardzo odlegltych, pozagalaktycznych obiektéw, wiec sa to
zjawiska bardzo rzadkie we wszech$wiecie.

1.1.1. Historia odkrycia i badan btyskéw gamma

W roku 1959 USA rozpoczeto projekt Vela, ktérego celem bylo monitorowanie Ziemi i bli-
skiej przestrzeni kosmicznej w poszukiwaniu sygnatéow swiadczacych o przeprowadzaniu prob
nuklearnych przez wrogie mocarstwa. W roku 1963 zostal podpisany pakt o zakazujacy prob
nuklearnych w atmosferze, wodzie i kosmosie ( Treaty Banning Nuclear Weapon Tests In The
Atmosphere, In Outer Space And Under Water, zwany réwniez Partial Test Ban Treaty —
PTBT; pakt ten dopuszczal jedynie podziemne préby nuklearne). Wéréd panstw, ktore go
przyjety byty innymi przez USA i Zwiazek Radziecki. Projekt Vela nabral wtedy znaczenia
jako projekt rozwijajacy srodki i metody do kontroli stosowania sie innych panstw do paktu.
Czescig projektu Vela byl podprojekt Vela Hotel, zajmujacy sie wykrywaniem testéw nukle-
arnych w kosmosie. W ramach tego projektu zbudowano w sumie 12 satelitéw. Pierwsze 6
(nazwane Vela Hotel) stuzylo tylko do wykrywania eksplozji w kosmosie, a 6 kolejnych (Ad-
vanced Vela) takze w atmosferze. Pierwsza para zostala wystana w kosmos w roku 1963. Te
satelity zostaly zaprojektowane do dzialania przez 6 miesigcy, ale pracowaly dobre 5 lat. Byty
zaopatrzone w detektory neutronéw, promieniowania X i gamma.

W roku 1967 satelity zarejestrowaly silny sygnal w obszarze promieniowania gamma. Do-
ktadna analiza ksztaltu sygnatu (rys. 1.1) wyeliminowala eksplozje nuklearna jako potencjalne
zrodlo promieniowania. Blysk zakwalifikowano jako pochodzenia kosmicznego, ale dokladne
jego pochodzenie pozostawalo dtugo niewyjasnione. W kolejnych latach (1969-72) zarejestro-
wano 16 kolejnych blyskow. Wszystkie te dane zostaly przeanalizowane i opublikowane w
1973 roku [GRB3|, kiedy to powstata nazwa GRB. Bogatsza aparatura badawcza satelitéw
Advanced Vela pozwolila na szacowanie lokacji zrodet blyskéw (z doktadnoscia do kilku stop-
ni) na podstawie réznicy czaséw rejestracji sygnalu przez poszczegélne satelity. Dokladnosé
pomiaru czasu byta lepsza niz 0,2 sekundy, a tyle czasu potrzebowalo swiatto aby przelecie¢
odleglo$¢ miedzy satelitami znajdujacymi sie po przeciwlegtych stronach Ziemi. Z danych
wynikalo, ze blyski pochodza z odlegtego obiektu (ponad 1 mln kilometréw) ale nie ze Stonca
ani z Ksiezyca ani z zadnej planety. Podejrzewano, ze pochodza z poza Ukladu Stonecznego.
Dane z rosyjskiego satelity Konus potwierdzaty istnienie btyskéw gamma.

W nastepnym dziesigcioleciu badania nad GRB rozwingly sie. Wystrzelono satelity wyspe-
cjalizowane do obserwacji tych zjawisk. W roku 1991 NASA wystlala satelite zaopatrzonego
w instrument BATSE (Burst And Transient Source Experiment). W ciagu dziewigciu lat jego
dzialania wykryto i zlokalizowano 2704 wybuchy gamma [GRB1]. Okazalo sig, ze zrédta bly-
skéw sa rozmieszczone izotropowo w przestrzeni (rys. 1.2). To wskazywalo na pozagalaktyczne
ich pochodzenie (galaktyczne zrédla bylyby rozmieszczone w plaszczyznie galaktyki).

Przetom w badaniach nad GRB nastapit w 1997 roku. Wtedy to holenderski satelita
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Rysunek 1.1: Sygnal pierwszego zarejestrowanego blysku gamma (vela 4a event, July 2, 1967).
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Rysunek 1.2: Polozenia wszystkich blyskéw zarejestrowanych przez BATSE (za
http://f64.nsstc.nasa.gov/batse/grb/skymap/).



Beppo-SAX zarejestrowal blysk i przestal informacje do naziemnych obserwatoriow. Te z
kolei rozpoczely obserwacje nieba w miejscu, skad pochodzil blysk (GRB 970228, czyli z
dwudziestego 6smego lutego 1997 roku, zgodnie z oznaczeniami blyskéw). Udalo sie zaob-
serwowaé¢ poswiate najpierw w czestosciach radiowych, potem w widzialnych [WILJ]. Przy
kolejnym blysku wykrytym przez Beppo-SAX (GRB 970508) udalo si¢ zmierzy¢ przesuniecie
ku czerwieni takiego gasnacego obiektu i dzigki temu oszacowano odlegto$é od zrédia — 7 mld
lat [KECK, HST]. Z kolei, biorac pod uwage moc sygnatu rejestrowana na Ziemi, catkowita
ilog¢ energii wyemitowana w wybuchu oszacowano na 10 mld lat Swiecenia Stonca.

Od tego momentu stato sie jasne, ze kluczem do wyjasnienia zagadki GRB sa obserwa-
cje w innych dlugosciach fali: w éwietle widzialnym, podczerwieni, czestosSciach radiowych.
Pomiary spektroskopowe pozwalaja wyznaczy¢ nie tylko przesuniecie ku czerwieni, a wiec
odleglosé od zrédla, ale takze linie widmowe poszczegdlnych sktadnikéw zrodia, wiec mozna
wyznaczy¢ jego sktad chemiczny. Jednak wykrycie GRB za posrednictwem Swiatta widzial-
nego jest praktycznie niemozliwa — mala cze$¢ energii jest emitowana w tych dilugosciach
fali. Dlatego potrzebne jest wspotdziatanie teleskopéw optycznych z satelitarnymi detektora-
mi promieniowania gamma (detektory naziemne nie na wiele si¢ zdaja, gdyz promieniowanie
wysokoenergetyczne jest pochlaniane przez atmosfere). Powstalo kilka eksperymentéw na-
ziemnych majacych na celu szybkie zmienianie kierunku obserwacji, na podstawie danych
przesylanych przez satelity. Jednym z nich byl ROTSE (Robotic Optical Transient Search
Experiment).

W 1999 wlasnie ROTSE zdotal rozpoczaé¢ obserwacje GRB 990123 juz w 22 sekundy po
zarejestrowaniu samego btysku [ROO], co pozwolilo na pelna analize spektroskopowa. Wy-
kryto wtedy linie widmowe odpowiadajace zelazu, co sugerowalo, ze sprawca jest zapadajaca
si¢ masywna gwiazda. Wtedy zaczeto przywiazywaé wage do szybkosci przekazywania in-
formacji od satelity do obserwatoréw naziemnych. Satelita HETE2 (High Energy Transient
Explorer), wystrzelony przez NASA w 2000 roku, mial mozliwo$¢ przekazywania informacji
o blysku tuz po jego zauwazeniu, a takze przeprowadzania wtasnych analiz. Od 2002 roku na
orbicie okotoziemskiej krazy europejski satelita INTEGRAL, a w 2004 roku NASA wystalo
satelite SWIFT, ktorego gtéwnym zadaniem jest obserwacja i analiza btyskow gamma.

Od 1993 roku informacje o GRB sa rozsyltane z satelitéw do obserwatoriéw naziemnych,
podlaczonych do sieci satelity BATSE (BATSE Coordinates Distribution Network — BA-
CODINE). P6Zniej ta sie¢ zmienita nazwe na Sie¢ wspdlrzednych blyskéw gamma (ang. The
Gamma ray bursts Coordinates Network — GCN), ktéra rozsyla informacje o nowych btyskach
zarejestrowanych przez satelity a takze komunikaty o obserwacjach tych blyskéw przez obser-
watoria naziemne [GCN, GCN2|. Zrzesza ona praktycznie wszystkie liczace si¢ obserwatoria
GRB.

1.1.2. Aktualny stan wiedzy i hipotezy na temat mechanizméw i badania
GRB

Od momentu odkrycia btyskow gamma stan wiedzy na ich temat, jak i liczba zarejestrowanych
przypadkéw, systematycznie sie zwigksza. Obecnie okoto 3000 zjawisk zostato sklasyfikowa-
nych jako GRB, z czego znakomita wiekszo$é (2704) zarejestrowal satelita BATSE. Wszystkie
te zjawiska sa krotkotrwatle, ale da sie wyodrebni¢ w nich wybuchy krétkie, trwajace ponizej
dwdéch sekund oraz dluzsze, zanikajace w ciagu minut(rys. 1.3). Krzywa blasku kazdego z
blyskow jest unikalna i jak na razie nie udato sie znalez¢ zadnych prawidtowosci. Wiadomo,
ze zrédla sg rozmieszezone réwnomiernie na sferze niebieskiej, co praktycznie wyklucza po-
chodzenie z naszej galaktyki. W przypadku dtugich btyskéw w kilkudziesieciu przypadkach
obserwowano widzialng poswiate i dla kilku blyskéw zmierzono przesuniecie ku czerwieni.
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Rysunek 1.3: Czasy trwania blyskéw zarejestrowanych przez BATSE (za
http://f64.nsstc.nasa.gov/batse/grb/duration/).

Obecnie istnieje kilka prawdopodobnych hipotez co do mechanizméw powstawania bty-
skéw gamma [ZHAO03]. Najpopularniejsza jest powstanie blysku w wyniku eksplozji hiper-
nowej, czyli bardzo masywnej supernowej, ktéra zapada sie tworzac czarng dziure. Ma to
potwierdzenie w obserwacjach poswiaty widzialnej dtugich blyskéw, gdzie zaobserwowano
linie absorpcyjne charakterystyczne dla pozostatodci po supernowych. Kilka btyskéw obser-
wowano w miejscach, gdzie wczesniej wystapita eksplozja supernowej. Przypuszcza sie tez,
ze GRB moga powstawa¢ w wyniku potaczenia dwoch gwiazd neutronowych badz w czasie
tworzenia hipotetycznej gwiazdy kwarkowej [PACO05]| — gwiazdy w ktorej gesto$é materii jest
tak wielka, ze kwarki istnieja w formie swobodnej, nie zwiazane w nukleony.

Inng hipoteza jest, ze GRB powstaje podczas zderzenia komety z gwiazda neutronows.
Nie wytrzymalta ona jednak konfrontacji z danymi doswiadczalnymi — liczba komet w naszej
galaktyce i rozmieszczenie gwiazd neutronowych nie przewiduja takich rozktadéw przestrzen-
nych i czestosci GRB, jakie si¢ obserwuje. W dodatku hipoteza ta moze ttumaczy¢ tylko
krétkie wybuchy gamma.

Obecnie znaczacym celem badan jest obserwacja btysku gamma w $wietle widzialnym tuz
po wybuchu w trakcie wybuchu a moze nawet przed (spekuluje si¢, ze poSwiata moze by¢
widoczna jeszcze przed GRB [PACO1]). W pierwszym przypadku wazna jest szybko$¢ zmiany
obserwowanego obszaru i dlatego przewage maja male, zwrotne teleskopy. Obserwacja w
trakcie wybuchu jest z kolej mozliwa tylko przy stalym monitorowaniu nieba. Tu z kolei
prym wioda szerokokatne obiektywy, pokrywajace znaczne pole obserwacji.

1.2. Gwiazdy zmienne

Przewazajaca cze$¢ gwiazd na niebie ma stalg jasnosé, by¢ moze tylko nieznacznie zmieniajaca
si¢ z czasem. Na przyklad wahania jasnosci Stonica zachodzag w cyklu jedenastoletnim, a
jego jasnosé¢ zmienia sie zaledwie o okolo promila ([Ray06]). Jednakze istnieje spora grupa
gwiazd, ktoérych jasno$é¢ zmienia sie¢ w zauwazalny sposob. Za gwiazdy zmienne uznajemy te,
ktérych obserwowane cechy zmieniaja sie w znacznie krotszej skali czasowej od skali zmian
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ewolucyjnych [KUB|. Zmiana jasnosci moze by¢ niewielka — na granicy obserwowalnosci, dogé
znaczna — gdy gwiazda zmienia jasno$c¢ o kilkadziesiat — kilkaset procent, jak réwniez ogromna
— przy wybuchu supernowej jej jasno$¢ wzrasta o wiele rzedéw wielkosci.

Gwiazdami zmiennymi interesowano sie juz kilkaset lat temu ([KUB]). Informacje o pierw-
szej obserwowanej gwiezdzie zmiennej pochodza z 1054r. z Chin. Byta to supernowa, ktora
data poczatek mgtawicy oraz pulsarowi Krab. W latach 1572 i 1604 obserwowano kolejne
supernowe. W 1596 David Fabricius odkryt, ze gwiazda Omicron Ceti stawala sie okresowo
niewidoczna [HOFF96]. Te odkrycia mialy wielkie znaczenia dla astronomii. Pokazywaly one,
ze niebo nie jest usiane stalymi, $wiecacymi obiektami, (arystotelesowska sfera gwiazd sta-
lych), ale ze gwiazdy podlegaja ewolucji i zmianom. Do roku 1786 znane byto juz dwanascie
gwiazd zmiennych. W 1784 John Goodricke podal wyjasnienie zmiennosci jednej z gwiazd
(Algol). Zasugerowal on, ze jest to gwiazda podwéjna, w ktérej jeden ze skltadnikéw okresowo
za¢miewa drugi co powoduje zmiany obserwowanej jasno$ci. Wyjaénienie to okazalo sie po-
prawne. Od roku 1850 liczba odkrywanych gwiazd zmiennych zwigkszala si¢ coraz szybciej,
gdyz zaczeto takie gwiazdy systematycznie obserwowaé. Zmiennoéé¢ wielu gwiazd odkryto po
1890 roku, kiedy do zastosowan astronomicznych wkroczyta fotografia. Obecnie najpopular-
niejszy katalog gwiazd zmiennych — GCVS [GCVS2] — liczy nieomal 40000 gwiazd w naszej
galaktyce, 10000 poza naszg galaktyka i ponad 10000 gwiazd podejrzanych o zmiennosé.

Szacuje si¢, ze znamy tylko okoto 10% gwiazd zmiennych o jasno$ci mniejszej niz 12™.
Dla stabszych gwiazd nasza wiedza jest jeszcze ubozsza [PACO1].

1.2.1. Obserwacje gwiazd zmiennych

Najprostsza jest obserwacja jasnosci gwiazdy w Swietle widzialnym, gdyz mozna ja wykony-
wacé nawet amatorskimi teleskopami lub kamerami. Zwykle w celu doktadnego pomiaru jasno-
Sci (fotometria) poréwnuje sie jasno$é obserwowanej gwiazdy z sasiednimi stalymi gwiazdami
o znanej jasnoéci. Systematyczne obserwacje pozwalaja na znalezienie okresu zmiennosci oraz
amplitudy. Dokladniejsza informacja jest krzywa blasku, czyli zaleznosé jasnosci od czasu.
Waznymi jej parametrami sg wspomniane wczesniej okres i amplituda, ale takze liczba mini-
moéw, ksztalt krzywej (np. ostro$é zbocza, symetrycznosé). Czesto zdarza sie, ze gwiazda nie
jest okresowa, ze ma kilka okresow, lub ze parametry krzywej blasku zmieniaja sie od cyklu
do cyklu.

Zmienno$¢ gwiazd moze manifestowaé sie nie tylko zmiang jasno$ci ale réwniez zmiang
widma promieniowania. Moga zmieniaé sie polozenia pasm (co wskazuje na ruch powierzchni
gwiazdy lub skladnikéw ukladéw podwdjnych) badz gwiazda moze zmieniaé swoja jasno$é w
wybranych czeéciach widma.

Obserwacja widma gwiazdy daje dodatkowe informacje, takie jak temperatura powierzch-
ni gwiazdy i jej zmiany. W przypadku gwiazd podwdjnych w widmie czesto dostaniemy linie
pochodzace od kazdego ze sktadnikéw oddzielnie. Obserwacje widma pozwalaja na odkrycie
gwiazd zmiennych, ktérych zmiany jasnosci w $wietle widzialnym sa niewielkie, natomiast sa
znaczne w innych dtugosciach fali. Periodyczne przesuniecia linii widmowych moga $wiadczy¢
o okresowych ruchach gwiazdy (z efektu Dopplera). Na przyklad mozna rozpoznaé gwiazdy,
ktore okresowo kurcza sie i rozprezaja badz uktady podwdjne za¢mieniowe. Na linie widmowe
ma wplyw réwniez silne pole magnetyczne gwiazdy.

Potaczenie obserwacji widma i jasnosci pomaga odkryé¢ przyczyne zmiennosci. Na przy-
ktad gwiazdy pulsujace zdradzaja sie tym, ze ich powierzchnia okresowo przybliza sie do nas i
oddala. Ruchy te sa wykonywane z ta sama czestotliwodcia co zmiany jasnosci gwiazdy. Okoto
dwoch trzecich wszystkich gwiazd zmiennych jest wladnie gwiazdami pulsujacymi. Mozliwosé
takiego zachowania gwiazd odkryl Arthur Stanley Eddington w latach trzydziestych XX
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wieku. Rownania opisujace wnetrze gwiazdy dopuszczajg niestabilne rozwiazania opisujace
wlasdnie pulsujace gwiazdy. Najpopularniejsza niestabilno$é jest zwigzana z oscylacjami ze-
wnetrznych warstw gwiazdy. Taka zmiennos¢ jest do$é¢ tatwa do obrazowego wytlumaczenia.
Jedli gwiazda rozdyma sig, to jej warstwy zewnetrzne rozprezaja sie, wiec staja sie tez chtod-
niejsze. To powoduje, ze sa one przezroczyste dla promieniowania. Wtedy jednak gwiazda
wypromieniowuje wigcej energii, bo jej zewnetrzne warstwy nie absorbuja energii emitowa-
nej z wewnatrz. To z kolej powoduje, ze gwiazda sie ochladza i kurczy, jako ze ciSnienie we
wnetrzu maleje. Oczywiscie kurczenie sie gwiazdy powoduje ponowny wzrost jej temperatury
i wszystko zaczyna sie od nowa. Takie oscylacje nie zanikaja ani nie powoduja zniszczenia
gwiazdy.

Doktadne zbadanie widm i krzywych blasku wielu gwiazd zmiennych doprowadzito do
sklasyfikowania typow krzywych blasku gwiazd i odpowiadajacych im typéw zmiennoéci.
Obecnie jest mozliwe okredlanie przyczyn zmiennosci jedynie na podstawie analizy krzywej
blasku.

Zasadniczo sa dwie przyczyny zmiennosci gwiazd [Wikipedial: wewnetrzne, gdy zmien-
no$é¢ gwiazdy wynika z proceséw zachodzacych w jej wnetrzu lub na jej powierzchni (na
przykitad gwiazdy zmienne pulsujace, ktére okresowo zwigkszaja i zmniejszaja swoja obje-
tos¢) i zewnetrzne, gdzie za zmienno$é odpowiada polozenie obserwatora wzgledem gwiazdy
(np. zaémieniowe gwiazdy podwdjne, badz gwiazdy rotujace).

Systematyczny podzial gwiazd zmiennych jest oparty o przyczyny zmiennosci gwiazd oraz
krzywe blasku. W kolejnych rozdziatach opisane sa poszczegdlne rodzaje gwiazd zmiennych.

1.2.2. Gwiazdy zmienne z przyczyn wewnetrznych

W tym przypadku za zmiennosé gwiazdy odpowiadaja procesy fizyczne zachodzace w samych
gwiazdach. Te gwiazdy dziela sie na trzy grupy: gwiazdy pulsujace, erupcyjne i kataklizmiczne.
W obrebie kazdej z grup wyrdznia sie wiele podgrup. Typ zmiennosci gwiazd zwykle bierze
nazwe od pierwszej odkrytej gwiazdy wykazujacej taki rodzaj zmiennosci.

Gwiazdy pulsujace

Promien tych gwiazd zmniejsza sie i powieksza, przy czym jest to zwykly proces ewolucji
takich gwiazd.

Pierwsza podgrupa gwiazd pulsujacych sa Cefeidy i gwiazdy Cefeido-podobne. Maja one
zwykle krétki okres zmiennosci, od kilku dni do kilku miesiecy, a ich zmiennosé jest bardzo
regularna. W obrebie tej grupy wyrdézniamy gwiazdy typu:

e Delta Cephei, zwykle zwane po prostu Cefeidami — sa to zolte giganty zmieniajace sie
bardzo regularnie. Amplitudy zmian ich jasnosci mieszcza sie w zakresie od 0,2 do
2™ a okresy od okoto dnia do kilku tygodni. Cefeidy tego sa uzywane jako $wiece stan-
dardowe. Ich absolutna jasnosé jest $ciSle zwiazana z okresem zmiennosci (z drobnymi
poprawkami na sklad chemiczny) — im dluzszy okres tym jasniejsza gwiazda. Okres
zmienno$ci mozna tatwo zmierzy¢, podobnie jak obserwowang jasno$¢. Z tych danych
wyznacza sie odlegtoé¢ do gwiazdy. Edwin Hubble uzyt tej metody do wykazania, ze
tzw. spiralne mglawice sa w rzeczywistosci odleglymi galaktykami.

o W Virginis — podobne do Cefeid, ale nalezace do drugiej populacji wiec majace mniejsza
zawarto$¢ metali i przez to nieco inng zaleznos$¢ okresu od absolutnej jasnosci.

e RR Lyrae — podobne do Cefeid, ale nie tak jasne. Naleza do drugiej populacji. Maja
rowniez doktadnie okreélong zaleznosé jasnosci od okresu wiec tez sa wskaznikami od-
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legtodci. Jasnosé zmienia sie o okoto 0,2 do 2 magnitudo, a okres od kilku godzin do
dnia i wiecej. Ich jasnosé jest najwieksza gdy promien jest maksymalny.

e Delta Scuti — jeszcze stabsze z jeszcze krotszym okresem. Czesto zwane Cefeidami kar-
towatymi. Czesto maja wiele nakladajacych si¢ okreséw i przez to ich krzywa blasku
jest mocno skomplikowana. Okres zmiennoéci to od kilkudziesieciu minut (nawet 20-30)
do kilku godzin.

e SX Phoenicis — klasa zmiennosci podobna jak poprzednia, ale rézniaca si¢ dlugoscia
okresu drgan.

Druga podgrupa sa niebieskobiale gwiazdy zmienne z wezesnym typem widmowym (O i
B). Czesto sa to giganty i maja mala amplitude zmian oraz krétki okres. Dalej dzielimy je
na:

e Beta Cephei — okres rzedu 0,1 do 0,6 dnia i amplituda zmian 0,01 - 0,3 wielkosci
gwiazdowej; sa najjasniejsze gdy sa najbardziej rozprezone.

o PV Telescopii — helowe supergiganty z okresem 0,1 do 1 dnia i amplituda srednio 0™, 1.

Do kolejnej grupy, dtugookresowych i pétregularnych gwiazd zmiennych, naleza czerwone
giganty, ktore kurcza sie i rozprezaja z czestotliwodcia rzedu raz na rok. Ich okres nie jest
staly, ale zmienia si¢ w kolejnych cyklach.

e Mira — chlodne, czerwone supergiganty, ktérych pulsacje maja duze amplitudy. W ciagu
okresu, ktéry trwa wiele miesiecy moga one pojaénie¢ o 2™, 5 a nawet 11"". Najbardziej
znana gwiazda tego typu, Mira, zmienia jasno$¢ od prawie 2™ w maksimum do 11" w
minimum, z okresem 332 dni. Bytla to pierwsza odkryta gwiazda zmienna okresowa.

e Poélregularne zmienne — zwykle czerwone supergiganty. Czasem wykazuja zmiennosé
okresowsa, by nastepnie przejé¢ w faze nieregularnych zmian jasnosci.

o RV Taur: — z6tte supergiganty, ktérych krzywa blasku ma na przemian gtebokie i ptytkie
minima. Zmienno$é¢ wystepuje zwykle z okresem 100-400 dni i amplituda 3-4 magnitudo.
Na tg zmienno$¢ moze by¢ nalozona wolna zmiennos$é o okresie kilku lat.

Jeszcze jedna grupe tworza gwiazdy zmienne nieokresowe, zwykle czerwone giganty, dla
ktérych trudno dopatrzeé sie regularnoéci zmian jasnosci. Czesto do tej grupy klasyfikowane
sa gwiazdy polregularne, ktore jednak nie zostaly jeszcze dokladnie zbadanie.

Inna mozliwoscia okresowych zmian sa okresowe deformacje powierzchni, na przyktad
oscylacje miedzy réznymi ksztaltami elipsoidalnymi. Takie gwiazdy nazywamy pulsujacymi
niesferycznie i dzielimy na:

o Alpha Cygni — supergiganty; okresy od kilku dni do kilku tygodni, amplitudy rzedu
0™, 1. Okres zmian czesto wydaje sie nieregularny, a to ze wzgledu na nalozenie wielu

wahan o podobnej czestotliwosci.

o 77 Ceti — bardzo krotkie okresy, od 0,5 do nie wiecej niz 25 minut oraz drobne ampli-
tudy, od 0,001 do 0,2 magnitudo.
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Gwiazdy erupcyjne

Jest to druga podgrupa gwiazd zmiennych z przyczyn wewnetrznych. Powodem zmian jasnoéci
sa erupcje na powierzchni gwiazdy (np. flary) lub wyrzucenia masy przez gwiazde.

Pierwsza podgrupa sa protogwiazdy, czyli mlode obiekty, ktére jeszcze nie skonczyly
procesu kurczenia si¢ z mgtawicy do gwiazdy. Wigkszosé protogwiazd wykazuje nieregularne
zmiany jasnosci. Wyrézniamy protogwiazdy typu:

e Herbig Ae/Be — ciagle jeszcze otoczone powloka gazowo pylowa; maja mase 2 - 8 mas
Stonica. Uwaza sie, ze za ich zmienno$é¢ odpowiadaja bryty gazowo-pytowe krazace wokot
gwiazdy.

e T Tauri — analogiczne jak poprzednie, ale o masie ponizej 2 mas Stonca. Znaczenie dla
zmiennodci tych gwiazd maja réowniez plamy stoneczne na ich powierzchni.

e F'U Orionis — zmiany w jasnosci i widmie tych gwiazd sa diametralne (nawet do 6™).
Okresy zmiennoéci sa dtugie — do kilkunastu lat.

Gwiazdami erupcyjnymi sg tez gwiazdy gtownej sekwencji, jakkolwiek sa to wyjatki. Zda-
rza si¢ to gléwnie wsrdd najciezszych ( Wolf-Rayet) i najlzejszych (UV Ceti) gwiazd. Pierwsze
z nich to masywne, gorace gwiazdy u ktoérych okresowe wyrzucanie masy powoduje pojasnie-
nie o okoto 0™, 1. Drugi typ, czesto zwany flarami, to gwiazdy blade, ktére miewaja regularne
wybuchy na powierzchni. W ciagu kilku sekund zwigkszaja swoja jasno$¢ o nawet 2™ i na-
stepnie ciemnieja do normalnej jasnosci, w ciagu pot godziny lub mniej.

Duze gwiazdy stosunkowo latwo tracg swoja materie. Z tego powodu wsréd gigantow
i supergigantéw bycie gwiazda erupcyjnag jest stosunkowo czeste. Mozemy je podzieli¢ na
podgrupy:

e jasne, niebieskie gwiazdy zmienne — zwane rowniez S Doradus — najjasniejsze gwiazdy
tej podgrupy.

e Gamma Cassiopeiae — zmieniaja sie nieregularnie, o nie wiecej niz 1™,5. Wyrzucanie
masy jest spowodowane duzg predkoscia liniowa réwnika gwiazdy.

e R Coronae Borealis — zmienno$¢ tych gwiazd nie jest regularna. Wiekszosé czasu $wie-
ca one z maksymalng jasnoscia, jednakze w nieregularnych odstepach czasu ciemnieja
znacznie (od 1 do 9 magnitudo) a nastepnie powoli wracaja do normalnej jasnosci. Uwa-
za sie, ze ta zmiennos¢ jest spowodowana gromadzeniem sie pytu w atmosferze gwiazdy.
Chmura pytu stopniowo oddala sie od gwiazdy, ochtadza si¢ i staje si¢ nieprzezroczysta.
To powoduje pociemnienie gwiazdy a stopniowe rozpraszane sie pytu (przez ci$nienie
promieniowania) przywraca gwiazde do jej normalnej jasnosci.

Ostatnig wspomniang tutaj grupa sa podwdjne gwiazdy erupcyjne. Przyktadem moga by¢
gwiazdy RS Canum Venaticorum, ktére sa bliskimi gwiazdami podwéjnymi z dhugookresowsa
aktywnoscia chromosfery (jak np. wybuchy, ktére trwaja od jednego do czterech lat).

Gwiazdy kataklizmiczne

Te gwiazdy przechodza gwaltowny wybuch, ktéry diametralnie zmienia ich parametry fizycz-
ne.

Najbardziej znanym przyktadem sg supernowe. Emituja one tyle energii co cala galaktyka i
ich pojasnienie jest rzedu 20™. Supernowe biorg sie z gwaltownego wybuchu wnetrza gwiazdy.
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Zewnetrzne powloki sa rozwiewane z predkoscig tysiecy kilometréw na godzine, a pozostatosé
tworzy pulsar. Wyrzucona materia tworzy mglawice, zwang pozostalo$cig po supernowe;j.
Przyktadem takiej pozostalosdci jest mgtawica kraba, ktéra powstala z wybuchu supernowe;j
obserwowanej w Chinach w roku 1054.

Gwiazdy nowe réwniez powstaja w wyniku dramatycznej eksplozji, ale, w przeciwienstwie
do supernowych, wybuch nie niszczy catkowicie gwiazdy, ale powoduje wyrzucenie znacznej
ilo$ci materii (otoczki gazowej gwiazdy) i energii. Takie wybuchy moga si¢ powtarzaé. Jasnosé
nowej wzrasta w ciagu kilku godzin o 10 do 15 wielkosci gwiazdowych, a naste¢pnie powoli
(czas rzedu miesiecy) wraca do normalnej wartosci. Istnieja réwniez gwiazdy nowe karfowate,
ktére zachowujg sie podobnie jak nowe, ale w znacznie mniejszej skali.

1.2.3. Gwiazdy zmienne z przyczyn zewnetrznych

Tu przyczyna zmiennosci nie jest sama gwiazda, ale jej rotacja, badz obrét sktadnikéow gwiaz-
dy w przypadku uktadéw podwdjnych.

Gwiazdy podwdjne, zacmieniowe

Ponad potowa wszystkich gwiazd we wszechswiecie wystepuje w ukltadach podwdjnych lub
wielokrotnych [KUB]J. Jesli Ziemia lezy blisko plaszczyzny orbity, przy obrocie skladnikéw
wokol érodka masy zaémiewaja sie¢ one nawzajem i obserwujemy to jako zmiane jasno$ci
gwiazdy. Gwiazdy za¢mieniowe mozna rozpoznaé¢ po dwéch minimach na krzywej blasku.
Mniejsze wystepuje gdy ciemniejszy skladnik zastania ten jasniejszy, a wieksze gdy jasniejszy
zastania ciemniejszy. Wyrdzniamy tu typy:

e Algol — jedno lub dwa minima sa oddzielone okresem o prawie catkowicie statej jasnosci.

e Beta Lyrae — bardzo bliskie uktady gwiazd podwdjnych; krzywe blasku takich gwiazd
stale sie zmieniaja i praktycznie nie da sie wyrdzni¢ momentu rozpoczecia kolejnego
za¢mienia i zakonczenia poprzedniego.

o W Ursae Majoris — maja okres krotszy niz jeden dzien. Sa to tak bliskie uktady, ze
powierzchnie gwiazd prawie si¢ stykaja.

Gwiazdy rotujace

Jedli jasno$é gwiazdy jest zmienna w réznych czesciach jej powierzchni (np. sg ogromne plamy
stoneczne) to przy rotacji jej obserwowana jasnosé bedzie sie zmieniaé. Przyczyna zmiennosci
moze by¢:

e niesferycznos¢ gwiazd, np elipsoidalne gwiazdy zmienne — bardzo bliskie uktady podwdj-
ne, w ktorych sktadniki sg rozciagniete do elipsoid pod wplywem pola grawitacyjnego
drugiej gwiazdy; takie gwiazdy w czasie obrotu zmieniaja powierzchni¢ wystawiona w
kierunku Ziemi i z tego wzgledu zmienia sie ich obserwowana jasnosc,

e plamy stoneczne — powierzchnia gwiazd nie ma stalej jasnosci, ale sa jasniejsze i ciem-
niejsze obszary (jak plamy na Stoncu). Przy obrocie gwiazdy obserwuje si¢ zmiany ja-
snoéci rzedu dziesiatych czesci magnitudo. Podgrupa sa tu FK Comae Berenices, ktére
obracaja si¢ bardzo szybko i maja przez to elipsoidalny ksztalt, oraz BY Draconis,

e pole magnetyczne (typy: Alpha®> Canum Venaticorum, SX Arietis, pulsary zmienne
optycznie.
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Przejscia planety

W przypadku gwiazd z uktadem planetarnym, przejscie planety przez tarcze gwiazdy réwniez
powoduje jej chwilowe pociemnienie. Jednakze jest to zmiana bardzo nikta i tylko wnikliwe i
dokladne obserwacje pozwalajg na wykrycie takich gwiazd.
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Rozdzial 2

Eksperyment Pi of the Sky

Eksperyment Pi of the Sky ma na celu stalg obserwacje duzego fragmentu nieba w poszuki-
waniu krotkotrwalych zjawisk optycznych. Motywacjg do powstania eksperymentu sg btyski
gamma, a dokladniej istnienie optycznych poswiat tych blyskéow. Do tej pory udato sie roz-
poczaé obserwacje w $wietle widzialnym dopiero 22 s. po wybuchu [ROO]. Zarejestrowanie
widzialnej poéwiaty juz w czasie trwania btysku lub nawet wczesniej dostarczytoby cennych
danych o przebiegu takiego zjawiska.

Aparaturg eksperymentu sa cyfrowe kamery CCD (Charge Coupling Device). Staly mo-
nitoring nieba wymaga stosowania szerokokatnych obiektywéw aby objaé jak najwiekszy jego
wycinek. Eksperyment ma docelowo uzywaé¢ wielu kamer obserwujacych rézne fragmenty
nieba. Obserwowany mial by¢ obszar 7 steradiandéw nieba i stad nazwa eksperymentu. Aby
odréznié astronomiczne zrédla $wiatta od promieniowania kosmicznego stosuje sie dwie ka-
mery (docelowo: dwa zestawy) i eliminuje sie obiekty widoczne tylko na jednej z nich (czastka
promieniowania kosmicznego trafi w jedna kamere). Dane sa analizowane na biezaco w po-
szukiwaniu btyskéw. W dalszej analizie mierzy sie jasno$é¢ kazdej gwiazdy i zapisuje do bazy
danych. Pomiary jasnosci moga stuzy¢ do dalszych badan, np. do analizy zmiennoéci gwiazd.

Eksperyment jest obecnie umieszczony w obserwatorium Las Campanas w Chile [LCO],
ktére nalezy do Carneige Institution of Washington. Lokalizacja ta zapewnia dobre warunki
obserwacyjne: bezchmurne noce, brak tuny od pobliskich miast. Na miejscu sa inne polskie
eksperymenty astronomiczne zajmujace si¢ badaniem gwiazd zmiennych: ASAS [ASAS] i
OGLE [OGLE]. Ich obecno$é pomaga z punktu widzenia logistyki.

2.1. Aparatura eksperymentu

W pierwszej fazie eksperymentu Pi of the Sky (dalej po prostu Pi) zdjecia byly robione ko-
mercyjng kamere firmy Kodak o rozdzielczosci 768x512 pikseli. Zostala ona zainstalowana
na ruchomym montazu, umozliwiajacym skierowanie kamery na wybrany fragment nieba, a
takze na Sledzenie gwiazd w ich nocnym ruchu na sferze niebieskiej. Calosé zostata umiesz-
czona w Brwinowie pod Warszawg i zbierala dane przez 10 miesiecy, poczawszy od listopada
2002. Specyfika polskiej pogody oraz obecno$é¢ duzego miasta tuz koto miejsca prowadzenia
obserwacji praktycznie wykluczata naukowe zastosowanie zbieranych danych. W tej wstepnej
fazie kluczowe natomiast byto zbadanie wymagan dla docelowej kamery oraz testy.
Réwnolegle opracowywany byt docelowy projekt kamery, oparty na profesjonalnej ma-
trycy CCD o rozdzielczoéci 2000x2000 pikseli. Elektronika kamery zostala zaprojektowana
specjalnie w tym celu [KASP] i charakteryzuje si¢ niskim poziomem szuméw, poréwnywal-
nym z drogimi, profesjonalnymi kamerami przeznaczonymi na potrzeby astronomii. Kamera
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zawiera migawke rowniez wilasnej produkeji, ktora wytrzymuje 10 miliondéw cykli otwarcie-
zamkniecie (bezawaryjnos$é jest szczegdlnie wazna z powodu odlegltosci do obserwatorium).
Optyke kamery stanowig obiektywy o ogniskowej 50mm i jasnoéci 1,4. Pole widzenia to okoto
33x33 stopni. Nowa kamera pracowala w Brwinowie przez jeden miesigc, a nastepnie w tym
samym miejscu testowano modut sktadajacy sie z dwoch kamer.

Pod koniec czerwca 2004 zestaw dwdch kamer umieszczono w obserwatorium Las Campa-
nas. Pracowaly one do lipca 2005. Zdjecie nieba zrobione tymi kamerami jest przedstawione
na rysunku 2.1. Oprécz danych, z tej fazy projektu wyniesiono wiele doswiadczenia odnoénie
dziatania eksperymentu. Pozwolilo to na dalsze ulepszenie kamer, montazu i mechanizmu
zbierania danych. Od maja 2006 w Las Campanas dzialaja dwie kamery oparte na nowym
projekcie. Od poprzednich réznig sie matryca CCD (ta sama rozdzielczosé, ale inny produ-
cent), pozwalajaca na dwukrotnie szybsze odczytywanie danych, i obiektywem (nieco dtuzsza
ogniskowa — 85 mm — tym razem obszar obserwacji o okoto 20x20 stopni).

Rysunek 2.1: Zdjecie Drogi Mlecznej zrobione przez kamery eksperymentu Pi w obserwato-
rium Las Campanas.

Kamery maja dwa tryby pracy. Moga obserwowaé staly wycinek nieba, podazajac za
ruchem gwiazda, lub w przypadku otrzymania z sieci GCN sygnalu o prawdopodobnym
btysku gamma, kamery podazaja do tamtego miejsca na niebie.

Obecne trwaja prace nad dwoma zestawami po 16 kamer. Zestawy beda umieszczone w
znacznej odlegtodei (rzedu 100km), dzieki czemu stanie sie mozliwe identyfikowanie blyskéw
pochodzacych z satelitéw na podstawie kata paralaksy. 16-krotne zwickszenie ilosci zbieranych
danych stawia réwniez nowe wymagania jesli chodzi o moc obliczeniows potrzebna do ich
analizy.

2.2. Metody zbierania i przetwarzania danych

Czas naswietlania pojedynczego zdjecia wynosi 10 sekund. Nastepne dwie sekundy sg prze-
znaczone na odczytanie sygnatu, po czym rozpoczyna sie¢ naswietlanie kolejnej klatki. Kazde
zdjecie ma rozdzielczos¢ 2000x2000 pikseli po 16 bitow. Daje to 8MB na zdjecie. Zdjecia sa
wysylane przez port USB 2.0 (w przyszlosci bedzie mozliwe korzystanie z siecie ethernet —
obecnie trwaja prace nad testami dzialajacego prototypu modutu ethernetowego do kamer)
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i jego przepustowos¢ bez problemu wystarcza na odebranie zdjecia przez komputer w czasie
owych dwdéch sekund.

2.2.1. System trygerow

Tuz po odebraniu zdjecia sa analizowane komputerowo w poszukiwaniu blyskéw, czyli nagltych
zmian jasno$ci obiektow astronomicznych. W tym celu stosuje sie, zaczerpniety z ekspery-
mentalnej fizyki wysokich energii, system kolejnych pozioméw szczegdlowosci analizy, zwany
systemem trygeréw lub wyzwalaczy. Na pierwszym poziomie analizowane sg wszystkie jasne
punkty na zdjeciu, wiec ilos¢ czasu spedzona nad kazda gwiazda jest bardzo ograniczona. Al-
gorytmy na tym poziomie musza by¢ bardzo szybkie. Na drugim poziomie jest znacznie mniej
danych i na analiz¢ kazdej gwiazdy mozna poswieci¢ wiecej czasu. Tu odrzucana jest kolejna
czes¢ danych a reszta wedruje do trygera trzeciego poziomu oraz do analizy wzrokowej.

Wstepne przetwarzanie obrazéw obejmuje odjecie ciemnej klatki i nastepnie podzielenie
przez ptaska klatke. Ciemna klatka to zdjecie przy zamknigtej przestonie i jej odjecie eliminuje
wplyw spontanicznego gromadzenia si¢ tadunku w matrycy CCD. Ptaska klatka to zdjecie
jednorodnego obrazu. Podzielenie przez nia ma na celu wyeliminowane bledu zwiazanego w
niejednorodna czutoscia pikseli.

Nastepnie obraz jest przetwarzany liniowym filtrem wyostrzajacym. Filtr ten zostal spe-
cjalnie dobrany tak, aby wydajno$¢ podzniejszego wybierania blyskéw byta jak najwieksza
[LWP]. Po aplikacji filtra analizuje si¢ wszystkie jasne punkty klatki. Gwiazdy stale odrzuca
si¢ poprzez poréwnanie jasnosci pikseli z jasno$ciami na poprzednich klatkach. Odrzuca sie
tez zmiany jasnosci spowodowane znanymi bledami aparaturowymi, takimi jak gorace lub
zimne piksele (punkty matrycy, ktérych odezyt daje czesto przeklamane wartosci, bliska zera
lub nasycenia — takie punkty zostaly znalezione w fazie testéw kamer), istnienie wielu jasnych
pikseli obok siebie, spowodowane duza jasnodcia pojedynczego obiektu. Odrzuca si¢ obiekty
widoczne tylko na jednej kamerze. Powstaja one przy przejsciu promieniowania kosmicznego.

Na drugim poziomie analizy (w slangu zwany drugim poziomem wyzwalania lub trygerem
drugiego poziomu) odrzuca si¢ blyski pochodzace od satelitéw, samolotéw i od znanych ja-
snych gwiazd przestanianych chwilowo przez chmury. Satelity rozpoznaje sie przez poréwnanie
wspoélrzednych blyskéw ze wspélrzednymi satelitéw (wspolrzedne satelitéw mozna znalezé w
sieci WWW) badZ na podstawie ich przemieszczenia wzgledem poprzedniej klatki badz kilku
klatek wstecz (satelity czesto nie sa widoczne na kazdej klatce, ale blyskaja od czasu do cza-
su, zaleznie od ich obrotéw i polozenia Stofica — odstepy czasu miedzy kolejnymi blyskami
sa jednak réwnomierne). Satelity, samoloty i meteory, ze wzgledu na swoj ruch, zostawiaja
czesto podtuzny élad. Taki obraz znacznie sie rézni od obrazu obiektéw astronomicznych,
ktére wygladaja jak gwiazda.

Wyzwalacz trzeciego poziomu analizuje okoto kilku do kilkudziesieciu przypadkéw na noc.
Implementowane sg tu skomplikowane algorytmy eliminacji btyskow pochodzacych z przesta-
niania gwiazd przez chmury, samolotow, satelitow i promieniowania kosmicznego. Dodatkowo
wszystkie takie przypadki sa analizowane recznie.

2.2.2. Redukcja danych

System trygeréw to system analizy danych online (dane analizowane na biezaco, w czasie
ich zbierania), ktéry pozwala na znajdowanie krétkoczasowych zjawisk astrofizycznych zaraz
po zrobieniu zdjecia. Jednakze nawet na zdjeciach, gdzie nie wykryto takich naglych zmian
jasnosci, sa cenne informacje dotyczace na przyklad zmiennoéci gwiazd. Niestety ze wzgle-
dow finansowych nie jest mozliwe przechowywanie wszystkich zdje¢ — dane zebrane w ciggu
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jednej nocy zajmuja okoto 50GB. W dodatku analiza danych w postaci surowej bytaby trud-
na i czasochtonna. Aby rozwiazaé¢ oba problemy dane sa redukowane w celu wyodrebnienia
najwazniejszych informacji, czyli przede wszystkim jasnosci gwiazd.

Po przygotowaniu zdjecia do obrébki (odjecie ciemnej klatki, podzielenie przez plaska klat-
ke) najpierw przeprowadzana jest fotometria, czyli znajdowanie gwiazd na zdjeciu i ustalaniu
wspoélrzednych na matrycy CCD (w pikselach) oraz jasnosci. W celu zwigkszenia doktadnosci,
fotometria jest dodatkowo przeprowadzana na sumach dwudziestu kolejnych klatek, dodanych
cyfrowo. W ten sposéb redukowany jest wpltyw szumu elektroniki a takze poissonowkiej staty-
styki fotonoéw docierajacych do nas z gwiazd. Fotometria na sumach klatek pozwala znalez¢ i
dokladnie zmierzy¢ jasnos¢ gwiazd o rzad wielkosci ciemniejszych niz w przypadku fotometrii
na pojedynczych klatkach, gdzie stabe gwiazdy gina w szumie elektroniki. W eksperymencie
stosowane sg dwa rodzaje fotometrii: szybka i precyzyjna. Szybka polega na sumowaniu grupy
pikseli wokét érodka gwiazdy i odejmowaniu kilku pikseli z niedalekiego otoczenia (lokalne
tlo). Precyzyjna dopasowuje profil gusowski do wartosci w pikselach. Dla pojedynczych klatek
fotometria szybka daje réwnie precyzyjne wyniki jak fotometria precyzyjna, aczkolwiek jest
znacznie szybsza. Dla klatek posumowanych po 20 fotometria precyzyjna pozwala na znaczne
zwiekszenie doktadnosci.

Kolejnym krokiem jest astrometria, czyli odwzorowanie wspotrzednych obrazka na wspot-
rzedne niebieskie. To jest robione przy pomocy referencyjnych gwiazd. Na zdjeciu znajdowane
sa charakterystyczne, znane gwiazdy. Nastepnie za pomoca dopasowania powierzchni trzecie-
go stopnia ze wspoOlrzednymi tych gwiazd jako punktami kontrolnymi tworzone jest wspo-
mniane wczeéniej odwzorowanie. Jako referencyjne gwiazdy wybrano te badane przez satelite
Hipparcos. Katalog zawiera ponad 118 tys. gwiazd, a oprécz potozen znane sa takze paralaksy.

Na podobnej zasadzie konstruuje sie odwzorowanie jasno$ci. W ten sposob liczone sg
wspolrzedne niebieskie oraz jasnosci w skali wielkosci gwiazdowej (standardowa skala jasnosci
w astronomii) dla wszystkich gwiazd ze zdjecia. Wszystkie te dane sg zapisywane do bazy
danych, a cale zdjecie jest przechowywane tylko przez kilka kolejnych dni. Ten krok nazwany
zostal katalogowaniem.

2.3. Bazy danych eksperymentu

Eksperyment Pi zbiera kazdej nocy okoto trzech tysiecy zdjeé¢ z kazdej kamery. W obecnej fa-
zie pracuja dwie kamery, docelowo ma ich byé¢ 32. Kazde zdjecie zajmuje 8MB. Jak wczesniej
wspomniano, ze wzgledu na rozmiar danych, tylko dane o jasnosdciach gwiazd sg zapisywane.
Jest to takze ogromny strumien danych — na kazdym zdjeciu jest mniej wiecej 1000 gwiazd,
wiec kazdej nocy przybywa 6 mln nowych pomiaréw. W ciggu roku daje to ponad 2 mi-
liardy. Taka ilo$¢ informacji wymaga solidnego systemu do ich przechowywania. Podstawowe
wymagania to stabilno$¢ (dane nie moga zostaé stracone), skalowalno$é (danych przybywa
kazdej nocy; system musi sprostaé takze przechowywaniu pomiaréw z wszystkich 32 kamer),
wydajno$é (wyciaganie potrzebnych informacji z bazy musi by¢ szybkie), latwo$é operowania
na danych (dane trzeba na biezaco przetwarzac), bezpieczenstwo (przypadkowe badz celowe
skasowanie lub zniszczenie danych jest niedopuszczalne) oraz niskie koszty (ze wzgledu na to,
ze eksperyment Pi jest projektem naukowym fundusze sg ograniczone.

Po szczegbdtowej analizie wymagan oraz mozliwoéci wybrano baze danych PostgreSQL
[PSQL]. Decydujace, w poréwnaniu z komercyjnymi bazami danych, bylta dostepnosé bazy
za darmo. W poréwnaniu z plikami o wlasnym formacie lub plikami tekstowymi zdecydo-
wala stabilno$¢ tej bazy oraz skalowalnosé i tatwo$é wyciagania informacji. Jakkolwiek baza
PostgreSQL spisuje sie znakomicie i spetnia wszystkie nasze oczekiwania, rozwazamy przej-
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Scie na jakis komercyjny system zarzadzania bazg danych (DBMS), ktéry oferuje rozproszone
przechowywanie danych oraz wieksza szybkosc.

Dane moga by¢ dostepne na kilka sposobéw. Najszybszym i dajacym najwieksze mozliwo-
Sci jest bezposredni dostep do linii polecen SQL. Program psql, ktory stuzy do tego celu jest
czedcia dystrybucji bazy PostgreSQL. Jest to zarezerwowane wytacznie dla doswiadczonych
czltonkéw eksperymentu, gdyz bezposrednia manipulacja danymi wymaga pewnej biegtosci i
ostroznosci. Jest tez mozliwy dostep do bazy w trybie ,tylko do odczytu”.

Drugim sposobem, jest uzywanie programu napisanego specjalnie na potrzeby ekspery-
mentu [MS06]. Ten sposéb dostepu jest przeznaczony dla uzytkownikéw danych eksperymentu
Pi zainteresowanych badaniami nad nimi. Umozliwia wyciaganie z bazy duzych ilosci danych
i zapis do lokalnego pliku w celu dalszej analizy. Program zostal napisany w jezyku Java
[Java] i moze by¢ uruchomiony na dowolnym komputerze z zainstalowana maszyna wirtualna
tego jezyka. Umozliwia on zdalny dostep do bazy za pomoca predefinowanych zapytan oraz
umozliwia dodawanie wlasnych zapytan. Wyniki moga by¢ wyswietlone na ekranie lub zapi-
sane do pliku. Obecnie sg wspierane pliki tekstowe i html, ale w przysztosci planuje sie dodaé
takze inne formaty plikéw, w miare potrzeb uzytkownikéw.

Ostatnim ze sposobdéw jest uzycie interfejsu WWW ktéry pozwala na interaktywna prace.
Ten interfejs jest doktadnie opisany w rozdziale 2.3.2.

2.3.1. Schemat bazy danych

Schemat bazy danych jest przedstawiony na rysunku FIXME. Tabela Superstar przechowuje
informacje o wszystkich gwiazdach obserwowanych w eksperymencie. Kazda gwiazda w tej
tabeli (od tej pory zwana supergwiazdg — dla odrdéznienia od wierszy w tabeli Stars) jest
identyfikowana przez unikalny numer (przydzielany wewnatrz eksperymentu, a nie ogdlnie
przyjety). Jest ona scharakteryzowana takim parametrami jak nazwa, wspélrzedne niebie-
skie, typ, a takze odnosniki do innych baz danych gwiazd, takich jak Tycho [TychoWeb],
GCVS [GCVS2] i ASAS [ASAS| (na rysunku i w tekscie zostaly przedstawione tylko naj-
wazniejsze atrybuty gwiazd). W rzeczywistosci w bazie danych przechowywanych jest wiecej
szczegbdtowych informacji.

Tabela Stars (rys. FIXME) zawiera gwiazdy obserwowane przez pojedyncza kamere (ta
sama gwiazda obserwowana przez inna kamere to inny wpis do tabeli Stars). Jest ona zwia-
zana z tabela Superstar relacja wiele do jednego — kazda gwiazda ma jedna supergwiazde,
ale supergwiazda ma wiele gwiazd (tyle ile jest kamer). Poza kluczem gléwnym id, gwiaz-
da ma takie parametry jak $rednia jasno$¢, $rednie polozenie (oba policzone na podstawie
wszystkich pomiaréw danej gwiazdy), identyfikator kamery, ktéra robi pomiary, a takze wiele
innych, bardziej specjalistycznych.

Ostatnia tabela jest Measurements, w ktorej zapisane sa dane gwiazd z poszczegdlnych
zdjeé. Kazdy wiersz odpowiada pomiarowi jasnosci jednej gwiazdy na jednym zdjeciu i za-
wiera migdzy innymi informacje takie jak jasnos$é, wspoélrzedne niebieskie, czas pomiaru,
identyfikator zdjecia, wspolrzedne na matrycy CCD.

Baza danych jest zoptymalizowana pod wzgledem szybkosci selekcji informacji. Wiele
zapytaé wykorzystuje takie informacje jak jasnos¢ gwiazdy, liczba pomiaréw jej jasnodci,
wspolrzedne. Te wielkosci moga by¢ tatwo policzone na podstawie pomiaréw przyporzadko-
wanych kazdej gwiezdzie. Jednak liczenie ich w czasie wykonywania zapytania spowolnitoby
opdznitoby znacznie dostarczenie wynikéw. Dlatego tabela Stars zawiera wiele nadmiaro-
cych danych, takich jak $rednia jasno$¢ z pomiaréw, Srednie potozenie z pomiaréw, liczba
pomiaréw, dysersja z jasnosci i wpdtrzednych pomiarow.

Te optymalizacje wyjasniaja wprowadzenie tabeli Stars zamiast przechowywania tylko
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identyfikatora kamery dla kazdego pomiaru. Ot6z istotne jest policzenie éredniego potozenia
na niebie i jasnosci pewnej supergwiazdy dla kazdej kamery osobno. Umozliwia to wykrycie
blednych pomiaréw (spowodowanych np. przez czastke promieniowania kosmicznego) lub
btedéw w dzialaniu kamer.

Inne optymalizacje to indeksy na tych polach tabel po ktérych najczesciej wystepuje
wyszukiwanie (wspolrzedne, jasnosé, liczba pomiaréw i in.) oraz zapytania w aplikacjach
optymalizowane pod wzgledem szybkosci.

2.3.2. Interfejs WWW do przegladania danych

Interfejs WWW jest oparty o serwer Apache [APACHE], skryptowy jezyk php [Php] wraz z
szablonami Smarty [Smarty| po stronie serwera oraz skryptowy jezyk Javascript [Javascript]
po stronie przegladarki. Do generowania wykreséw na serwerze uzyto biblioteki JpGraph
[JpGraph]. Gléwnymi zaletami tych narzedzi jest brak oplat licencyjnych, stabilno$é i wy-
dajnosé.

Podstawowym zadaniem interfejsu WWW jest umozliwienie wyszukiwania gwiazd o za-
danych parametrach, takich jak wspolrzedne, jasnosé, dyspersja jasnoéci z pomiaréw, liczba
pomiaréw, okres zmiennosci dla gwiazd zmiennych. Przy wyszukiwaniu podaje sie zakres
odpowiednich parametréw. Wyniki wyszukiwania sa prezentowane na trzy sposoby. Mozna
dostaé liczbe znalezionych gwiazd, liste gwiazd lub wykresy. Lista gwiazd moze by¢ posor-
towana na kilka sposobdéw, np. wzgledem jasnosci, wspoélrzednych, nazwy, etc. Wyniki sg
ograniczone do pewnej liczby na strone. Wypisywanie np. stu tysiecy gwiazd byloby zbyt
wielkim obciazeniem dla serwera jak i dla przegladarki. Aby dostaé kolejne gwiazdy wystar-
czy kliknaé¢ na odpowiedni link. Jednakze do wybierania duzego zbioru gwiazd preferowana
jest aplikacja napisana w Javie wspomniana w rozdziale 2.3.

Wyniki wyszukiwania moga by¢ prezentowane jako wykresy mapy nieba i diagramu zmien-
noéci. Mapa nieba to wykres w ktérym na osiach sa wspétrzedne niebieskie Ra i Dec gwiazdy
(Ra — Right ascension, Dec — Declination), a gwiazdy zaznaczone sa punktami. Diagram
zmiennosci na osiach ma jasno$é gwiazdy i dyspersje ($redni blad kwadratowy) z jej wszyst-
kich pomiaréw. Ten diagram jest przydatny gdy poszukuje sie gwiazd zmiennych. Na tych
wykresach, ze wzgledow wydajnoéciowych, nie moze by¢ wiecej niz 1000 gwiazd. Reszta z
nich jest pomijana. Oba wykresy sa interaktywne — uzytkownik moze zaznaczy¢ fragment
rysujac prostokat myszka i nastepnie wybrany fragment wykresu zostanie powiekszony. Kaz-
de powigkszenie wykresu powoduje zapytanie do bazy danych z nowymi parametrami. Jesli
wiec zawezony zostal obszar nieba to na wykresie zmiennosci réwniez beda rysowane tylko
gwiazdy z tamtego obszaru nieba.

Po kliknieciu na nazwe gwiazdy w tabelce badz na pojedyncza gwiazde na wykresie ja-
snosci przechodzi sie na strone WWW poswiecong tej gwiezdzie. Gléwna czedcia tej strony
jest krzywa blasku gwiazdy, czyli wykres zaleznosci jasnoéci gwiazdy od czasu. Aby ulatwié
analize zmiennosci gwiazd, krzywa blasku zawiera tez pomiary z drugiej kamery. Sa one za-
znaczone bledszymi punktami. Pozwala to np. na sprawdzenie, czy pojasnienie gwiazdy jest
spowodowane przez niedokladnos¢ fotometrii na jednej z kamer, czy tez jest rzeczywistym
efektem. Podobnie jak poprzednie wykresy, ten réwniez jest interakcyjny i moze by¢ powiek-
szany. Oprécz krzywej blasku na tej samej stronie jest réwniez drugi wykres, tzw. fazowana
krzywa blasku, gdzie na osi X zamiast czasu jest czas modulo okres zmiennoéci gwiazdy. Taki
wykres jest szczegblnie wazny przy badaniu gwiazd zmiennych okresowych. Po wybraniu od-
powiedniego linku, mamy mozliwo$é¢ recznego podawania doktadnych parametréw wykresu:
przedziatu czasu, jasnosci, okres, a takze mozemy uérednia¢ kolejne pomiary. Usrednianie po-
maga zmniejszy¢ wplyw bledéw systematycznych i lepiej zobaczy¢ zmiany jasnosci gwiazdy
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w dluzszym przedziale czasu.

Dane z wykresow mozna ekstrahowa¢ do prostej tabelki html, zawierajacej tylko czas po-
miaru oraz jasno$S¢ lub do bardziej rozbudowanej tabelki, gdzie widaé¢ rowniez wspdtrzedne
gwiazdy (niebieskie i na matrycy CCD) i btad pomiaru. Mozna tez eksportowaé¢ dane jako ma-
kro programu ROOT [ROOT]. Pierwszy sposéb jest przydatny do szybkiej analizy pomiaréw.
W doktadniejszej analizie przydatne sa dane zawarte na rozbudowanej tabelce, na przyktad
polozenie na brzegu matrycy CCD oznacza gorsza jakos¢ pomiaru (wigksze znieksztalcenia
optyki). Z kolei makro ROOTa pozwala na wykonanie tadnego wykresu, nadajacego sie do
publikacji naukowej.

Obok wykresow, na stronie gwiazdy jest tabelka zawierajaca szczegdtowe informacje o
niej, w tym identyfikator, nazwa, wspétrzedne, Srednia jasno$é, identyfikator tej samej su-
pergwiazdy na drugiej kamerze, identyfikator tej gwiazdy w innych katalogach, takich jak
Tycho, GCVS, ASAS. Klikniecie na taki identyfikator powoduje przejscie na strone poswie-
cong tej gwiezdzie z informacjami z tamtych katalogéw. Mamy réwniez link do wyszukiwania
gwiazd o bliskich wspélrzednych w bazie gwiazd Simbad [Simbad], Tycho, GCVS i ASAS.
W przypadku systemu Simbad bedziemy przekierowani na strone systemu. Dla pozostatych
wys$wietli nam sie lista gwiazd z tamtych baz, ktoére sa w promieniu dwéch minut katowych
od naszej gwiazdy.

2.3.3. Inne bazy danych gwiazd

Po skonstruowaniu bazy danych gwiazd oraz interfejsu WWW do przegladania tych danych,
stalo sie jasne, ze system jest wystarczajaco ogdlny, zeby przechowywaé réwniez inne istnieja-
ce katalogi gwiazd, takie jak Tycho, ASAS, czy GCVS. Aby nie miesza¢ danych pochodzacych
z eksperymentu z innymi danymi postanowiliémy zaltozy¢ oddzielne bazy danych PostgreSQL
dla kazdego z zewnetrznych katalogéw. Wszystkie bazy danych majg ten sam schemat, wiec
istniejace, jak i rozwijane oprogramowanie mozna wykorzystaé takze do pracy z innymi baza-
mi niz z eksperymentu Pi. W szczegdlnosci interfejs WWW jest taki sam (zar6wno z punktu
widzenia uzytkownika jak i programisty) dla wszystkich baz danych. Ulatwia to zaréwno
rozwijanie istniejacego oprogramowania, tworzenie nowego jak i uzywanie systemu.
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Rozdzial 3

Identyfikacja gwiazd w dostepnych
katalogach

Posiadanie bazy danych gwiazd wymaga jakiego$ polaczenia z innymi katalogami gwiazd,
aby poréownywac i publikowaé¢ wyniki naukowe. W eksperymencie Pi dane sa porownywane
obecnie z katalogami Tycho, GCVS i ASAS. Tycho jest duza baza danych (okoto 2,5 miliona
wpiséw) gwiazd o jasnosci do okoto 11, 5. GCVS jest najpopularniejsza baza danych gwiazd
zmiennych i podejrzanych o zmiennos$é. ASAS jest innym katalogiem gwiazd zmiennych.
Katalogi GCVS i ASAS zostaly wziete w celu badania zmiennosci gwiazd w eksperymencie
Pi. Ze wzgledu na nieco mniejszy zasiegg Tycho (w Pi rejestrowane sa gwiazdy do 13™) nie
wszystkie gwiazdy udalo sie zidentyfikowaé. Z kolei GCVS i ASAS zawieraja tylko po okoto
50 tys. gwiazd wiec wigkszos$¢ z okoto 2 mln gwiazd Pi nie ma tam odpowiednikow.

3.1. Gwiazdy eksperymentu Pi

Do analizy przedstawionej w tej pracy uzyto danych pochodzacych z pomiaréw miedzy czerw-
cem 2004 a lipcem 2005, czyli zbieranych za pomoca kamer o polu widzenia 33x33 stopnie.
Fotometria zostala przeprowadzona na klatkach posumowanych po 20 (na poziomie bitmapy
obrazu — zwyklte dodawanie piksel po pikselu). Dzigki temu zmniejszony zostal btad kazdego
pomiaru. Szczegdly dotyczace gwiazd w bazie danych przedstawia tabela 3.1.

W bazie jest duzo gwiazd z mala liczba pomiaréw — pojedynczym lub dwoma. Takie fal-
szywe gwiazdy biorg sie z niepoprawnego sklasyfikowania planetoid za gwiazdy lub z szumoéw.
Takze bardzo stabe gwiazdy sa czesto niewidoczne i sg rejestrowane jedynie na skutek fluktu-
acji liczby fotonow docierajacych do detektoréw. Oczywiscie pomiary jasnosci takich gwiazd
beda obarczone duzym bledem.

W analizie zostaly wzigte pod uwage gwiazdy z liczba pomiaréw wicksza od 20. Rozklad
liczby pomiaréw gwiazd (z pominigtymi gwiazdami o liczbie pomiaréw mniejszej niz 20)
przedstawia rysunek 3.1. Rozktad jasno$ci tych gwiazd jest na rys. 3.2

3.2. Inne katalogi gwiazd

3.2.1. Tycho

Katalog Tycho-2 (zwany w tej pracy Tycho) zawiera 2,5 mln najjasniejszych gwiazd na niebie
[Tycho00]. Dane zostaly zebrane w ramach eksperymentu Tycho zainstalowanego na satelicie
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Rysunek 3.2: Rozktad jasnosci gwiazd w obserwowanych przez Pi.
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Wszystkich gwiazd 4 528 556
Supergwiazd 2 904 096
Gwiazd z #pom € (1,10] 1 977 296
Gwiazd z #pom € (10, 20] 415 199
Gwiazd z #pom > 20 2 136 061
Wszystkich pomiardw 791 301 754
Pomiarow dla gwiazd z #pom > 20 | 778 174 499

Tabela 3.1: Zawartos¢ bazy danych Pi.

Hipparcos wystanym przez Europejska Agencje Kosmiczng. Najpierw obserwacje zostaly ze-
brane w katalogu nazwanym Tycho (lub Tycho-1), a katalog Tycho-2 powstal z dokladniejszej
analizy danych z tego samego eksperymentu [Tycho00-2]. Zawiera on gwiazdy o jasnosci do
okoto 11,5 magnitudo. Autorzy szacuja, ze jest w nim 99% gwiazd o magnitudo ponizej niz

111 90% gwiazd o magnitudo do 11,5.

Doktadno$é pomiaréw potozenia siega 0,1 sekundy tuku (dla jasnych gwiazd ta dokladnosé
nawet dziesieciokrotnie lepsza), a jasnosci to od okoto 0,013 dla gwiazd jasnych (do 9™) do
srednio 0™, 25 dla gwiazd ciemnych (powyzej 12™). Dane te sa znacznie dokladniejsze, niz w
eksperymencie Pi. Oprécz pomiaréw poltozenia i jasnosci gwiazdy w Swietle widzialnym (V)
dostepne sa takze pomiary jasnosci w Swietle niebieskim (B7) oraz ruch wlasny gwiazd.
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Rysunek 3.3: Rozktad jasno$ci gwiazd z katalogu Tycho.

3.2.2. GCVS

Generalny katalog zmiennych gwiazd (ang. General Catalogue of Variable Stars — GCVS) za-
wiera dane prawie 73 tys. gwiazd zmiennych (w tym gwiazdy zmienne spoza naszej galaktyki)
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i podejrzanych o zmiennosé. Dane pochodza z roznych obserwacji i sa jedynie gromadzone
przez autoréw katalogu.

3.2.3. ASAS

Projekt Automatycznego przegladu calego nieba (ang. All Sky Automated Survey — ASAS)
powstal w obserwatorium astronomicznym Uniwersytetu Warszawskiego. Jego celem jest au-
tomatyczna obserwacja nieba malymi urzadzeniami astronomicznymi oraz zbieranie danych
o zmiennosci gwiazd. W fazie trzeciej projektu, rozpoczetej w roku 2000, uzywane byly trzy
urzadzenia z uktadami CCD o rozdzielczosci 2000x2000 pikseli [ASAS3]. Dwa z nich to kame-
ry zaopatrzone w obiektywy szerokokatne, o polu widzenia 9x9 stopni. Ostatni to teleskop o
ogniskowej 750mm i polu widzenia 2x2 stopnie. Wszystkie byly zainstalowane na ruchomym
montazu i podtaczone do komputera zbierajacego dane. Obecnie trwa kolejna faza ekspery-
mentu.

ASAS robi zdjecia ré6znym fragmentom nieba, powracajac do tej samej czedci co 1-3 dni.
W sumie obserwowal okoto 15 mln gwiazd. Spoérdd tej liczby okoto 50 tys. gwiazd zostato
odkrytych jako zmienne, w tym zmienno$¢ blisko 39 tys. nie byta dotad znana.

Katalog ASAS z jakiego korzystamy zawiera 50 531 gwiazd zmiennych, wraz z ich pomia-
rami jasnosci ($rednio 280 na gwiazde), okreslonym typem zmiennosci, okresem zmiennosci,
polozeniem, Srednig jasnoscig. Katalog ten byl uzywany do testowania algorytméw znajdo-
wania okresu zmiennosci na rzeczywistych danych.

Eksperyment Pi wzorowal sie w duzej mierze na eksperymencie ASAS — czesé rozwiazan
i oprogramowania zostala wzieta z niego bezposrednio. Kamery Pi s zainstalowane razem z
kamerami ASASa wobserwatorium Las Campanas w Chile.
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Rysunek 3.4: Rozktad jasnosci gwiazd z katalogu ASAS.
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3.3. Identyfikacja

Podstawowym katalogiem, wzgledem ktérego identyfikowano gwiazdy, byl katalog Tycho. Do
identyfikacji uzyto wspotrzednych niebieskich gwiazd. W eksperymencie Pi rozmiar katowy
pojedynczego piksela wynosi jedna minute katowa. Polozenie gwiazd jest jednak mierzone
z wieksza dokladnoscia na podstawie kilku pikseli na ktérych jest gwiazda (ze wzgledu na
rozmycie atmosferyczne a takze wplyw niedoskonatosci optyki i nieidealno$é¢ matrycy CCD
obraz gwiazdy nie jest punktowy, jak byloby w idealnym przypadku, ale jest roztozony na
kilka pikseli). Wykres 3.5 pokazuje, ze btad pomiaru wspélrzednych to mniej niz p6t minuty
katowej. Jesli w poblizu gwiazdy z Pi byta wiecej niz jedna gwiazda z Tycho, to przypisana
zostala jej blizsza gwiazda, a dodatkowo informacja o tym byta zapisana w bazie danych.
Takich gwiazd byto okoto 23% dla gwiazd z przynajmniej 20 pomiarami. Wyniki identyfikacji
prezentuje tabela 3.2.
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Rysunek 3.5: Réznice wspotrzednych gwiazd w katalogu Tycho i Pi.

wszystkie gwiazdy | gwiazdy z 1. pom. > 20 | gwiazdy z . pom. > 100

Wszystkich gwiazd 4 528 556 2 136 061 1265 137
Zidentyfikowano 1 859 498 1118 942 748 519
Dwa odpowiedniki 457 268 249 204 142 297

Tabela 3.2: Wydajnos¢ identyfikacji pi-Tycho.

Gorzej sytuacja wyglada z jasnoSciami gwiazd. Tu rozbieznoéci to érednio 0,5 magnitudo
a dochodza nawet do 2 (wykres 3.6). Jako$¢ pomiaru jasnosci zaleza od magnitudo gwiazdy.
Jasne gwiazdy (do 5™) sa w bazie Pi nieco ciemniejsze niz w Tycho. Jest to spowodowane
przez przeswietlenie zdjeé¢ z jasnymi gwiazdami. Z kolei gwiazdy na granicy widocznosci
(12™,5) sa jasniejsze w katalogu Pi. To z kolei wynika z rozkladu Poissona, ktéremu podlegaja
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fotony z gwiazd. Dla gwiazd na granicy widocznosci ogon rozktadu jest uciety od strony matej
liczby fotonéw (wtedy gwiazda jest nie widoczna) i przez to érednia jest zaburzona w strone
wiekszych jasnoéci. Roznice w jasnosci wynikaja tez z réznic w stosowanych filtrach.

Ze wzgledu na takie réznice jasnosci przy identyfikacji nie mozna bylo wykorzystaé¢ jasno-
Sci gwiazd, a jedyne ich wspoétrzedne. Spowodowato to z pewnoscia pewna liczbe blednych
przyporzadkowan na skutek niedoktadnosci pomiaru wspétrzednych w eksperymencie Pi.
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Rysunek 3.6: Roznica jasnosci gwiazd w katalogu Tycho i Pi w zalezno$ci od jasnosci z Tycho.

Wyniki pokazuja, ze identyfikacja przebiegla dobrze. Jesli wzia¢ pod uwage gwiazdy z
wiecej niz 20 pomiarami (pozostale to prawdopodobnie planetoidy badZ blednie sklasyfiko-
wane czastki promieniowania kosmicznego) to 64% gwiazd z katalogu Pi, (80% jasniejszych
niz 12™ 1 90% jasniejszych niz 11™) zostalo pomyslnie sklasyfikowanych. Czesé z niesklasyfi-
kowanych gwiazd to gwiazdy brakujace w katalogu Tycho. Wida¢ to na wykresie 3.7, gdzie
pik Zle zidentyfikowanych gwiazd zaczyna sie przy magnitudo 11. Pozostate, dajace tto juz
od jasnosci réwnej 6, to jasne obiekty blednie sklasyfikowane jako gwiazdy.

Poréwnanie rozkladu gwiazd w katalogach Pi i Tycho jest przedstawione na rysunku
3.9. Widaé, ze obszar w okolicy (Ra, Dec) = (6,—30) zostal bardzo dobrze zidentyfikowany w
Tycho, gdyz Tycho zawiera duzo gwiazd o takich wspéirzednych. Z kolei (Ra, Dec) = (6, —30)
jest stabo zidentyfikowane, bo tam gwiazd w Tycho jest stosunkowo mniej.

Przy identyfikacji w druga strone — gwiazdy Tycho byly szukane w Pi — okoto 50% gwiazd
zostala znaleziona w naszych danych (rys. 3.10). W miejscach, gdzie czesciej wykonywane byty
obserwacje i jest wiecej gwiazd tylko nieliczne gwiazdy z Tycho nie maja odpowienika w Pi.
W obszarach rzadziej obserwowanych lub catkowicie pominigtych (pétkula péinocna) (rys.
3.11) tylko niektére gwiazdy zostaly znalezione. Te identyfikacje przeprowadzono uzywajac
wszystkich gwiazd Pi, a nie tylko tych z ponad dwudziestoma pomiarami. Stad pewna liczba
zidentyfikowanych gwiazd koto potudniowego bieguna.

W katalogu ASAS zidentyfikowano 59753 gwiazdy. Jako, ze przecietnie dwie gwiazdy w
tabeli stars odpowiadaja tej samej rzeczywistej gwiezdzie, rzeczywista liczba réznych gwiazd
to 18107. Do tego FIXME gwiazd miato przyporzadkowane

Identyfikacja wzgledem katalogu GCVS wygladata nieco inaczej. GCVS ma znany pro-
blem z przestarzatymi, niedoktadnymi wspoélrzednymi i dlatego identyfikacja zostata przepro-
wadzona na podstawie istniejacych tablic wzajemnej identyfikacji gwiazd GCVS i Tycho.
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fikowanych (nizszy) w Tycho.
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Rysunek 3.8: Histogram wspotrzednych gwiazd Pi dla zidentyfikowanych (z lewej) i nieziden-

tyfikowanych (z prawej) w Tycho.
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Rozdzial 4

Algorytmy badania zmiennosci
gwiazd

4.1. Wstep

Niniejszy rozdzial zawiera opis sposobéw wyznaczania okresu krzywych blasku gwiazd zmien-
nych dla danych zaszumionych, prébkowanych w nieregularnych odstepach czasu. Algorytmy
sa ogdlne i moga by¢ wykorzystane do znajdowania okresu w innych danych nieregularnie
probkowanych.

4.1.1. Przeglad metod

Istnieja dwa gléwne rodzaje metod. Pierwszy to analiza fourierowska odpowiednio przygo-
towanych danych [DE74, NRC] a drugi to metody statystyczne — sprawdzanie mozliwych
okreséw i wyznaczanie wspoélczynnika charakteryzujacego periodyczno$é danych dla kazdego
okresu.

4.1.2. Oznaczenia
W pracy przyjete sa nastepujace oznaczenia i definicje:
e P — okres danych (ang. period)
e N — liczba pomiaréw
e {; — czas i-tego pomiaru jasnosci
e m; — warto$¢ i-tego pomiaru jasnosci
e ¢; — faza i-tego pomiaru (patrz nizej)

e O — wspdblezynnik okresowoéci — okresla jak dobrze dane sg okresowe dla danego okresu.
Wigksza wartos¢ oznacza lepsza okresowo$¢. Dla réznych algorytmoéw wartosci € nie sa
poréwnywalne i prég od ktérego uznajemy, ze dane sa okresowe musi by¢ wyznaczony
dla kazdego algorytmu oddzielnie.

e krzywa blasku — pomiary jasnosci gwiazdy naniesione na wykres jasnosci (czas)

e fazowana krzywa blasku (z okresem P) — krzywa blasku, gdzie na osi poziomej jest ¢- P,
czyli wspélrzedne czasowe sa brane modulo okres.
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Faza pomiaru jest zdefiniowana przez:
Qbi = FI‘&C(tZ'/P)

gdzie Frac(zr) oznacza czesé utamkowa liczby x. Zatem faza jest liczba od 0 do 1.

4.2. Metody statystyczne

Wszystkie z wymienionych w tym rozdziale metod maja taka samg zasade. W kazdej z nich
sprawdzamy okresy z zadanego przedziatu (przedzial mozliwych okreséw jest zadany z géry).
Dla ustalonego okresu liczymy wspotczynnik statystyczny, okredlajacy jak dobrze punkty
pomiarowe tworzg krzywa z zadanym okresem. Na przyktad jesli krzywa to sinusoida o okresie
1 to przy zalozonym okresie 0.54 punkty beda ulozone chaotycznie, a nie wzdluz pewniej
linii. Wyznaczony okres to ten z najwickszym wspotczynnikiem. W zaleznosci od wartosci
tego wspdlezynnika okres mozna odrzucié (i przyjaé hipoteze, ze dane sa nieokresowe) lub
zaakceptowad.

4.2.1. Proprocessing danych
Przed wlasciwa analiza okresu konieczne jest wstepne przetworzenie danych.

e Policzenie éredniej i odchylenia standardowego nieczutego na btedne dane: érednia liczo-
na jest jako mediana, a odchylenie standardowe jako 1,5 mediany z modutéw odchylen
od mediany wszystkich danych.

e Usuniecie btednych punktéow — za btedne uznawane sa te, ktére leza ponad 5 odchylen
standardowych od Sredniej. Po usunieciu blednych punktéw mozna jeszcze raz przeliczy¢
$rednig i odchylenie standardowe i sprawdzi¢ jeszcze raz btedne punkty.

e Odjecie $redniej od danych; niektére algorytmy sa czule na niezerows $rednia.

4.2.2. Jak czesto prébkowaé okres

Analiza gestosci i sposobu prébkowania okresu zostala przedstawiona w [LK64]. Przypusémy,
ze analizujemy okres odlegly o AP od poprzednio analizowanego. Faza ostatniego pomiaru
(wzgledem pierwszego) zmieni sie o:

TAP

gdzie T jest czasem zbierania danych, czyli odlegtoscia w czasie od pierwszego do ostatniego
pomiaru. Dla poprawnej analizy zmiana fazy nie moze by¢ zbyt duza, aby nie przeoczyc
wlasciwego okresu. Chcemy, zeby jeden z analizowanych okreséw nie réznit si¢ o wigcej, od
poprawnego niz A¢, czyli A¢ jest ustalone (testy pokazaly, ze A¢p = 0.03 daje dobre wyniki i
zmniejszenie tej wartosci nie poprawia algorytméw). Daje to warunek na kolejne sprawdzane
P w zaleznosci od P i A¢. 2A¢ jest dozwolong réznica fazy, wiec AP jest potows odlegtosci
miedzy kolejnymi sprawdzanymi okresami. Kolejne sprawdzane okresy to:

n

P, = Ppin <1 + QAT¢>

Liczba okresow wymagajaca sprawdzenia to:

T P,
K — 1 maz
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oile Agp << T.
Przy znajdowaniu okresu (dla kazdego z ponizszych algorytméw) stosowane sa nastepujace

kroki:

prébkuj okres zgodnie z wyznaczonym rozktadem i wyznacz dla kazdego z okresow
wspdlezynniki okresowosci 6,

znajdz 3 okresy dla ktérych warto$é 6 byta najwieksza,

przeprobkuj jeszcze raz obszar wokét kazdej z tych wartosci (od okresu tuz przed do
okresu tuz po; 100 punktéw z préobkowaniem regularnym) i znajdz najwieksza warto$é

0,

sprawdz okresy ﬁ oraz i-pdlai=1,2,3,4,5 (testy sa wykonywane aby sprawdzi¢
czy okres nie jest bledny i czy nie wynika z interferencji ruchu obrotowego ziemi (czyli
wykonywania pomiaréw tylko w nocy) z prawdziwym okresem,

okres z najwieksza wartoscig 0 z poprzedniego kroku jest brany jako kandydat na praw-
dziwy okres,

hipoteza o okresowosci danych jest przyjmowana (i jako okres jest brany ten wyznaczony
w poprzednim kroku) jesli 6 jest powyzej pewnego progu; warto$é progu jest ustalana
dla kazdego algorytmu niezaleznie.

| modulo period - 5.155209 |

0.8 o o
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0.4~ - t
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Rysunek 4.1: Punkty modulo znaleziony okres.

4.2.3. Metoda Laflera-Kinmana

Metoda zostala wprowadzona w [LK64]. Idea polega na tym, ze fazowana krzywa blasku dla
prawdziwego okresu bedzie miala najmniejszy rozrzut miedzy warto$ciami kolejnych punktéw
na osi poziomej. Jako statystyke 6 bierze sie:
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Rysunek 4.2: Dane oryginalne.
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Rysunek 4.4: Histogram profilowy dla danych binowanych tak, jak w metodzie AoV; pionowa
kreska dla binu oznacza odchylenie standardowe punktéw w binie.

Zi(mi - mi+1)2

>i(mi —m)?

1

mianownik odpowiada za normalizacje do éredniego btedu pomiaréw w catej probce danych.
Dzieki znakowi minus wyrazenie bedzie najwicksze gdy okres najlepiej pasuje do danych.
Przy sumowaniu zaklada sig, ze punkty sa posortowane wzgledem rosnacego ;.

OLx = —

gdzie

4.2.4. Metoda dlugosci sznurka

Metoda jest przedstawiona w [DW82]. Na fazowanej krzywej blasku ”rozpina” si¢ sznurek i
liczy jego dtugosé. Diugosé takiego sznurka powinna by¢ najmniejsza dla prawdziwego okresu.
Statystyka dla tej metody:

N-1

0= Z_: [(ms — mit1)® + (di — Pi1)*]Y2 + [(m1 — M) + (¢1 — o + 1)%]H/?
i=1

Ta metoda, podobnie jak poprzednia, daje najlepsze wyniki gdy danych pomiarowych jest
mato (20-30 punktéw).
4.2.5. Metoda minimalizacji dyspersji fazy (PDM)
Metoda jest opisana w [ST78]. Dane dzielimy na B binéw (np. 5, 10) wzgledem fazy. Nastep-

nie liczymy dyspersje pomiaréw w kazdym z bindéw i na tej podstawie catkowity dyspersje
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wzgledem $redniej w odpowiednim binie (to odpowiada dopasowywaniu funkcji kawatkami
stalej (stalej na kazdym binie) do danych metoda najmniejszych kwadratéw. Nastepnie ta
warto$¢ poréwnujemy z caltkowity dyspersja liczona bezposrednio. Jeéli badany okres jest
prawidlowy, to oczekujemy, ze dyspersja liczona z bindéw bedzie znacznie mniejsza. Drugim
sposobem jest zbadanie jak kolejne $rednie w binach réznia sie od siebie. Oczekujemy, ze dla
prawdziwego okresu rozrzut bedzie najwiekszy. Szczegdty metody sa przedstawione ponizej.
Liczymy wariancje danych:
2 i(mi —m)?
- N-1
Dla kazdego binu definiujemy wariancj¢ s; dokladnie tak jak wariancje dla wszystkich
danych. Na podstawie wariancji w kazdym binie mozemy policzy¢ wariancje wzgledem dopa-
sowania kawalkami stalego:

g

2 _ Ej(nj B 1)83
N-B
gdzie B to liczba binéw. Statystyka w tej metodzie jest:

Oppy = —5° /0"

Znowu znak minus zostal wziety aby 6 byla najwieksza dla prawdziwego okresu.
Druga metoda, pochodzaca oryginalnie z [WR26] jest analizowanie wariancji srednich z
binéw:

(m; —m)?
Ub:z B_1
J

gdzie m; jest érednig z j-tego binu. Statystyka bedzie wtedy:

Owr = o} o>
Autorzy w [ST78] rozwazaja rowniez podzial danych na inne grupy niz biny (nie zmienia
to reszty obliczen), oraz na podziat danych tak, ze biny zachodza na siebie. Ostatnia poprawka
daje nieco lepsza wydajnosé¢ metody. FIXME — dopisa¢ o tym

4.2.6. Metoda analizy zmiennosci (AoV)

Jest to modyfikacja metody minimalizacji dyspersji fazy, ktéra to metoda zostata rozszerzona
o teoretyczna analize statystyki 6 (wprowadzona w [SC89]). W AoV jako statystyke bierze
sie Oppar/Ow R, ktore okazuje sie mie¢ dobrze znane wlasciwosci statystyczne. Oznacza to, ze
prég akceptacji dla tej metody mozna ustalaé¢ nie tylko na podstawie zmudnych testow, ale
tez na podstawie analizy teoretycznej. Ze wzgledu na znaczenie tej metody przytocze jeszcze
raz wzory potrzebne do obliczania statystyk.

Okreslone sg trzy statystyki:

B __ _
5 2y ng(m; —m)?

1= B_1
o SRS (g — )
%2 = N_B
"
s = T ) (4.1)
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gdzie n; to liczba pomiaréw w j-tym binie a mj; to i-ty pomiar w j-tym binie. Spelniona jest
zaleznosé, ktora przyspiesza obliczenia:

(N —1)sy° = (B —1)8,° + (N — B)sy> (4.2)
Statystyka dla tej metody:
2
S
Oaov = —55 (4.3)
S

Do tego mozna zdefiniowaé statystyki 61 = s,2/s,? oraz 05 = 5,2/s,2. Nie maja one jednak
dobrych wlasnosci statystycznych (znanego rozktadu).

4.2.7. Metoda transformaty Fouriera (FT)
Liczymy korelacje z wielomianem trygonometrycznym exp(2mit/P), czyli sume:

2

HFT = Z my eXp(QWitk/P) (4.4)
k

Ze wzgledu na nieregularno$é¢ prébkowania istotne jest aby m bylo réwne zero, czyli przez
obliczeniami z my, trzeba usunaé srednia. Wspotczynnik bedzie najwiekszy gdy badany okres
jest okresem prawdziwym. Warto zauwazy¢, ze w tym przypadku nie potrzebujemy liczy¢
fazowanej krzywej blasku, gdyz czynnik exp(27iP/P) jest réwny 1.

Niestety, jako, ze probkowanie jest niejednorodne, do obliczen nie mozemy uzy¢ szybkiej
transformaty Fouriera. Istnieja jednak metody ([NRC]), ktére uzywaja FFT.

4.2.8. Rozklad na ortogonalne wielomiany trygonometryczne

Dla nieregularnych punktéw wielomiany trygonometryczne exp(2mit/P) nie sa ortogonalne
(jak przy zwyktlej transformacie Fouriera dla probkowania regularnego). Dlatego korelacje z
N wielomianami trygonometrycznymi nie wyznaczaja jednoznacznie wszystkich N punktow i
suma kwadratéw moduléw policzonych korelacji nie daje catkowitej mocy sygnatu (w analizie
sygnaléw korelacja z wielomianem trygonometrycznym danej czestotliwosci to moc sygnatu w
tej czestotliwosci; po przesumowaniu po wszystkich czestotliwoéciach otrzymujemy catkowita
moc sygnaltu; przy poszukiwaniu okresu chcemy znalezé czestotliwosé dla ktorej moc jest
maksymalna). W tej metodzie ([SC96]) dla danych punktéw pomiarowych tj konstruowany
jest zbidr wielomianéw ortogonalnych i na te wielomiany rozktadany jest sygnal wejsciowy.
Badany okres jest wladciwy gdy w pierwszych czestotliwoéciach skupiona jest wiekszo$¢é mocy
sygnalu. Dla innych badanych okreséw dane powinny przedstawiaé biaty szum, czyli moc
bedzie réwnomiernie rozlozona na wszystkich czestotliwoéciach.
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Rozdzial 5

Wyniki

5.1. Poréwnanie algorytmoéow badania okresu

Algorytmy testowano na gwiazdach obecnych w katalogu ASAS oraz Pi. Do testéw algorytmu
wybrano dwie prébki po okoto 500 gwiazd. Pierwsza to gwiazdy zmienne. Wybrano gwiazdy,
ktore sa zar6wno w katalogu ASAS, jak i GCVS oraz Pi (spos6b identyfikacji gwiazd miedzy
katalogami jest w rozdziale 3.3). Wybrano gwiazd, ktére w katalogu ASAS maja okres ponizej
10 dni, a w katalogu Pi maja liczbe pomiaréw wieksza niz 200. W wyniku otrzymano 503
gwiazdy z bazy Pi. Jednakze prawie wszystkie gwiazdy z ASASa maja dwa odpowiedniki
wérod gwiazd z Pi, wiec de facto liczba réznych gwiazd z ASASa to 280. Algorytmy byty
testowane dla pomiaréw jasnosci z obu katalogéw gwiazd. Gwiazdy stale wybrano losowo z
bazy Pi 500 gwiazd o liczbie pomiaréw wiekszej niz 200. W dostepnej bazie danych ASAS
nie bylo gwiazd statych, wiec w tej czedci testéw uzywano tyko gwiazd z katalogu Pi.

Jakosé identyfikacji zostala zmierzona jako liczba gwiazd, ktorych okres byl poprawnie
zidentyfikowany. Jako poprawng identyfikacje uznawano okres, ktéry réznit sie¢ od okresu z
katalogu ASAS o mniej niz 1%, lub tez dwukrotno$é znalezionego okresu badz jego potowa
miedcita sie w tych granicach. Dwukrotno$é i potowa okresu byta akceptowana jako poprawna
gdyz czesto w algorytmy dawaly wlasnie takie wyniki. Poprawnos¢ krzywych blasku gwiazd
musi by¢ i tak sprawdzona wizualnie, wiec te wyniki sa akceptowalne.

Na poczatku testowano algorytmy z gestoscia prébkowania okreséw taka, ze réznica faz
pierwszego i ostatniego w czasie punktu, A¢, wynosita 0,1 (por. rozdzial 4.2.2). Pdzniej
badane byto A¢ réwne 0,03 i 0,01, tylko dla algorytméw dajacych najlepsze wyniki: AoV z
pewnymi ustalonymi parametrami oraz SC (FIXME — nazwa). Wyniki przedstawia tabela
5.1.

W czasie przygotowania danych do testéw usuwane byly punkty pomiarowe znacznie
odstajace od reszty. Prog odciecia byl ustalony na 5 odchylen standardowych od Sredniej.
Ustalenie mniejszego progu powodowalo obciecie krzywych blasku gwiazd o gtebokich, acz-
kolwiek waskich minimach. Do policzenia Sredniej i odchylenia standardowego stosowane byty
dwa sposoby: zwykly i stabilny (ang. robust) estymator. Stabilny estymator uzywal metody
Median/Median Absolute Difference [AMCO1]. Jako érednia byla wzieta mediana. Nastepnie
wartosci bezwzgledne odchylenia od mediany byly posortowane i jako odchylenie standar-
dowe bylo wzigte 75% odleglos$ci miedzy pierwszym i trzecim kwartylem z tych danych. Na
poczatku testowano stabilny estymator. Jednak zwykly dawal lepsze wyniki i pdzniej uzywa-
no tylko tego. Poczatkowo takze, aby usuna¢ wptyw catkowicie btednych punktéw, procedure
usuwania odstajacych punktéow powtarzano kilkakrotnie, az wartoéci dla Sredniej nie beda
sie zmienia¢. Okazalto sie, ze taka procedura powoduje usuwanie zbyt duzej liczby popranych
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pomiaréw z pikow jasnoéci gwiazd.

Ostatecznie wybrana metoda byla kombinowana metoda zwykla/stabilna. Jako $rednia
byla brana mediana. Dzieki temu Srednia nie byta czuta na btedy pomiaréw. Nastepnie od-
chylenie standardowe bylo estymowane na dwa sposoby. Jako prég odciecia dla zwyktlej i
stabilnej metody wzieto odpowiednio 5 i 10 odchylen. Pomiar byt odrzucany jesli przekraczat
jeden z progéow. Wieksza warto$¢ progu odciecia dla metody stabilnej mozna wyttumaczyé
tym, ze stabilne odchylenie standardowe jest nieczulte na waskie piki jasnoéci.

Algorytm | estymator | A¢ | ASAS | Pi

AoV, 5 binéw stabilny | 0,1 405 | 300
AoV, 10 binéw stabilny | 0,1 412 | 331
FT stabilny | 0,1 354 | 286

LK stabilny | 0,1 398 37

Stellingwerf stabilny | 0,1 418 | 299

SC stabilny | 0,1 451 | 290

AoV, 10x5 binéw stabilny | 0,1 419 | 312
AoV, 10x5 binéw zwykty | 0,1 444 | 318
AoV, 10x5 binéw zwykly | 0,03 468 | 321
SC zwykty | 0,03 452 | 299

AoV 10x5 binéw zwykty | 0,01 467 | 322
SC zwyktly | 0,01 453 | 300

AoV, 10x5 binéw oba | 0,03 466 | 321

Tabela 5.1: Por6wnanie wydajnosci algorytméw szacowania okresu.

Na podstawie analizy wydajnoéci wybrano algorytm AoV z parametrem A¢ = 0,03, z 10
binami i 5 pokryciami tymi binami i z kombinowanyg metoda odrzucania btednych pomiaréw.
Metoda ta ma poréwnywalnie dobra wydajnosé z metoda AoV ze zwykla metoda odrzucania
bledéw oraz z AoV z krokiem 0,01. W poréwnaniu z pierwszg odrzuca wiecej niepoprawnych
danych, przez co jest mniej falszywych okreséow dla gwiazd nieokresowych. W poréwnaniu z
druga jest znacznie szybsza.

W czasie testéow wybrano tez prog decyzyjny dla bycia gwiazdg zmienna. W tym celu
zbadano rozklad statystyki AoV (dane badano juz tylko algorytmem AoV) dla poprawnie i
niepoprawnie zidentyfikowanych gwiazd Pi w danej prébee oraz dla losowych 500 gwiazd Pi.
Wyniki przedstawia rysunek 5.4. Statystyki algorytmu SC dla tych losowych gwiazd jak i dla
normalnych wygtadaly bardzo podobnie. Zatem tamten algorytm nie daje zadnych korzysci
w zamian za dtugo czas dzialania.

5.2. Analiza gwiazd eksperymentu Pi

7 bazy danych wybrano wszystkie gwiazdy o przynajmnie 200 pomiarach oraz magnitudo <
14. Badano okresy od 0,1 dnia do 10 dni. Badanie dtuzszych okreséw algorytmami z rozdzia-
tu 4 nie ma sensu, gdyz dlugos¢ trwania obserwacji rzadko przekraczata 100 dni, a czesto
w obserwacjach byty duze luki. Gwiazdy o dluzszym okresie zmiennosci lepiej analizowaé w
inny sposob. Mozna na przyktad policzy¢ érednig jasnoéé z kazdej nocy i wtedy uzy¢ jednego
z algorytmoéw. Mozna tez uzy¢ analizy fourierowkiej dla érednich z kazdej nocy (dane bede
prébkowane regularnie, wiec FFT bedzie znacznie szybsze niz pozostale algorytmy). Z kolei
badanie kroszych okreséw moze by¢ réwniez interesujace. W badaniach uzyto danych ze zsu-
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Rysunek 5.1: Histogram statystyki AoV. Z lewej strony 503 gwiazdy testowe z Pi. Wyzszy pik
to gwizdy z nieprawidtowa identyfokacjia okresu, tagodniejszy — z prawidtowo wyznaczonym
okresem. Z prawej strony histogram dla 500 losowo wybranych gwiazd z bazy Pi.

mowanych po 20 klatek, czyli odstep miedzy kolejnymi ekspozycjami to 4 minuty.Teoretycznie
umozliwia to wykrycie okreséw zmiennosci nawet rzedu kilku minut.

Ogoétem analizowano 925201 gwiazd. Dla kazdej z nich zapisano do bazy danych statystyke
z algorytmu oraz znaleziony okres. Histogram okreséw (w wigkszosci sa to okresy niepopraw-
ne, bo wiekszo$¢é gwiazd nie jest zmienna) oraz histogram statystyk jest przedstawiony na rys.
5.3 1 5.4. Wysoki pik przy okresie w okolicy 1 jest spowodowany w wigkszodci przez gwiazdy
dlugookresowe lub bledy w pomiarach jasnosci (bledy sa opisane w rozdziale 5.2.1. Pomia-
ry gromadza sie w przedziale okolo 8 godzin kazdej nocy. Jesli gwiazda ma dlugookresowa
zmienno$¢ to w kolejnych nocach wartosci beda coraz mniejsze. Jesli teraz weZmie sie okres
réwny odrobine wiecej niz jedna doba lub odrobine mniej, to fazy dla kolejnych nocy beda
wzgledem siebie odrobine przesuniete i krzywa blasku bedzie wygladalta jakby zostal znalezio-
ny rzeczywisty okres (por. rys. 5.2). Takie gwiazdy latwo wykrywaé. Wystarczy spojrzeé¢ na
krzywa blasku, gdzie wida¢ dlugookresowa zmiennoéé. Niestety niewystarczajaca rozpietosé
czasowa zbierania danych nie pozwala na wyznaczenie okresu takich gwiazd. Czesto bowiem
zarejestrowano jedynie potowe lub mniej okresu. Z podobnych przyczyn wystepuje znaczna
liczba (choé¢ o wiele mniejsza) gwiazd o okresie bliskim 0,5.

Kolejnym etapem analizy byla analiza gwiazd zmiennych znanych z katalogu ASAS i
GCVS. W przypadku ASASa najpierw wybrano wyszystkie gwiazdy z okresami od 0,1 do 10
dni, dla ktorych StatAov > 10. Takich gwiazd byto 4644. (przy selekcji brano pod uwage tylko
gwiazdy, dla ktérych statystyka byta policzona, czyli ktére maja wiecej niz 200 pomiaréw).

Nastepnie gwiazdy podzielono na dwie grupy: te, ktoérych znaleziony okres odpowiadat
okresowi zapisanemu w ASASie (potowa okresu badz jego dwukrotnoéé byta traktowana jako
dobry okres) i pozostate. Kazda z grup zostala sprawdzona wizualnie i wynikiem byly dwie
grupy: gwiazdy, ktérych okres jest wizulanie poprawny (1143 przypadki) i pozostate (3501).

Przyktad gwiazd o poprawnie znalezionym okresie prezentuje rys 5.5. Wida¢ na nim mie-
dzy innymi gwiazde dla ktérej algorytm znalazt potowe prawdziwego okresu. Takie gwiazdy
mozna znalez¢ przy pomocy oceny wzrokowej.

Do analizy gwiazd GCVS wybrano tylko te gwiazdy, ktore nie sg dostepne w Asasie.
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Rysunek 5.2: Blednie znaleziony okres ze wzgledu na dlugookresowa zmiennosé gwiazdy.

10°

Mean 2.313

RMS 2.359

60

8
‘ T T ‘ T T T ‘ T T ‘ T T ‘

40

|

20

\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\\ T I o ol I
O™ 4" %273 4 5 6 7 8 9 10

okres

Rysunek 5.3: Histogram okresu przyporzadkowanego gwiazdom Pi przez algorytm AoV.
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Rysunek 5.4: Histogram statystyki algorytmu AoV dla gwiazd z Pi.

Poprawnie zidentyfikowanych okreséw byto 85, a niepoprawnie 1779. Tutaj nie brano pod
uwage okresu wpisanego w katalog GCVS. Warto zaznaczy¢, ze czesto w katalogu GCVS
okres nie jest podany.

Kolejny etap analizy to badanie gwiazd, ktore nie sa obecne w katalogach ASAS i GCVS.
Wéréd tych gwiazd udalo sie znalezé 2 nowe gwiazdy zmienne krotkookresowe (rysunek 5.6).

5.2.1. Bledy pomiaréw jasnosci

Wsréd pomiaréw jest wiele bltedéw jasnosci. Powoduja one, ze trudno znalezé rzeczywiste
gwiazdy zmienne, gdyz najczeiciej te gwiazdy maja duzg variancje pomiaréow. Bledy wyste-
puja najczesciej] w pewnych przedziatach czasu, np jasno$¢ zmienia sie w ciagu jednej nocy
lub tez narasta w ciagu kilku dni. Przyczynami btedoéw sa:

e odczyt przy otwartej migawce

e przejscie Jowisza obok gwiazdy, co powoduje jej pojasnienie
e zmiania pola obserwacji

e zwigkszone tlo w poswiacie od Jowisza

e migawka czeSciowo przystaniajgca pole widzenia

e przejscie planetoidy lub planety przez gwiazde

Poszczegolne przyktady btedow zostang oméwione w podrozdziatach
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Rysunek 5.5: Znane gwiazdy zmienne z katalogu ASAS, dla ktorych algorytm AoV znalazl
okres na danych Pi. Dla gwiazdy na gérze z prawej prawdziwy okres to dwukrotnosé znale-
zionego. Na osi X jest czas w dniach. Diugoé¢ tej osi to dwukrotnos¢ okresu. Na osi Y jest
odchylenie od Sredniej jasnosci.
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Rysunek 5.6: Nowe zmienne krétkookresowe znalezione w eksperymentcie Pi.

Odczyt przy otwartej migawce

W czasie trwania eksperymentu, na poczatku 2005 roku, migawka na jednej z kamer zepsula
sie. Od tego czasu, az do konca tamtej fazy eksperymentu jednak kamera pracowata z caly
czas otwartg migawka. Powodowalo to problemy przy odczycie matrycy CCD — matryce
odczytuje sie przesuwajac obraz linia po linii w goére i odezytujac gérna lini¢. Przy otwartej
migawce przesuwany obraz byt caly czas nadwietlany i Swiatto od silnych gwiazd powodowalo
powstanie smug ciagnacych sie od gwiazdy w do6t zdjecia (rys. 5.7). Jesli mierzono $wiatto
gwiazdy, ktéra wpadta w taka smuge, to oczywiscie jej jasnos¢ byla wiele razy wigksza niz
normalna.

Smugi nie powodowaly statego rozjasnienia gwiazd, ale zmienne w czasie. Przyczyny sa
dwie. Po pierwsze smugi powstawaly rowniez od ruchomych obiektéw, takich jak Jowisz,
czy planetoidy. Zatem taka smuga wedrowala razem ze zrédlem Swiatla, zmieniajac jasnosé
gwiazd, przez ktore przechodzita. Po drugie potozenie katowe kamery nie byto state. Drobne
obroty kamery wokot osi symetrii soczewki powodowaly, ze gwiazdy przechodzity przez smuge
z jednej strony na druga. Takie przejécia czasem wygladaly jak wahania jasnos$ci gwiazdy
zmienne;j.

To zjawisko jest tatwe do wykrycia, gdyz mam miejsce tylko na jednej kamerze.

PrzejsScie Jowisza obok gwiazdy

Jowisz jest jednym z najjasniejszych obiektéw na niebie. Jest wiele rzedow wielkodci jasniej-
szy od najstabszych gwiazd rejestrowanych w eksperymencie Pi. Niedoskonato$ci optyki i
niejednorodnos¢ atmosfery powoduja, ze obraz gwiazdy nie jest punktowy, ale ma ,ogony”
rozciagajace si¢ na wiele okolicznych gwiazd. Ogony stabych gwiazd nie stanowia problemy
— sa na tyle matle, ze nie powoduja zadnego mierzalnego efektu. Ogony Jowisza natomiast
powoduja znaczne (rzedu 1-2 magnitudo) pojasnienie gwiazd, na ktére zachodzi (rysunek
5.9).

Pojasnienie gwiazdy przy przejsciu przez nig ogona Jowisza jest rejestrowane na obu ka-
merach, wigc nie poréwnanie krzywych z obu kamer nie pozwala wykrycie przyczyny. Jednak
pojasnienie jest bardzo charakterystyczne (rys. 5.10), wiec tatwo przyczyne zidentyfikowaé
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Rysunek 5.7: Smuga od Jowisza. Wida¢ tez tadunek rozlany do géry oraz smuge od sasiedniej
jasnej gwiazdy. Po prawej: smuga zachodzi na stabg gwiazde powodujac jej rozjasnienie
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Rysunek 5.8: Krzywa blasku gwiazdy, ktora weszta w smuge. Wysoki pik odpowiada przejéciu
przez smuge.
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wzrokowo.

Rysunek 5.9: Po lewej: Jowisz na tle innych gwiazd; po prawej: ogon od Jowisza powoduje
pojasnienie gwiazd na ktére zachodzi.
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Rysunek 5.10: Krzywa blasku gwiazdy, przez ktora przechodzi ogon Jowisza.

Zmiana pola obserwacji

Szerokokatne obiektywy stosowane w aparatach nie sa idealne i daja pewne znieksztalcenia
obrazu. Najbardziej istotnym problemem jest rozmycie gwiazd polozonych na krancach ob-
szaru obserwacji. Takie rozmycie (ogon) jest skierowane w jedna strone (od srodka zdjecia)
i jest na tyle silne, zeby zmieni¢ jasno$¢ gwiazdy, na ktéra ono zachodzi. Jedli teraz zmieni
sie pole obserwacji, tak, ze zaden ogon z innej gwiazdy nie zachodzi na nasza gwiazde, to
zmierzona jej jasnos¢ bedzie mniejsza niz wezesniej (rysunek 5.11.

Zmiana pola obserwacji jest zawsze widoczna na obu kamerach, gdyz kamery zawsze
obserwujg ten sam fragment nieba.

Przy okazji tych bledéw widac jak wazne jest zdefiniowanie p6l obserwacji. Przy obserwacji
nieba w dowolnych punktach wyniki bylyby praktycznie do wyrzucenia.
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Rysunek 5.11: Zmiana pola obserwacji. Po lewej: ogon sasiadniej gwiazdy nie zachodzi na
badana gwiazde. po prawej: po zmianie pola obserwacji ogon zmienia ksztalt i kierunek i
zachodzi na badanag gwiazde zwiekszajac jej jasnosé.
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Rysunek 5.12: Krzywa blasku gwiazdy przy zmianie pola obserwacji.
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Zwiekszone tlo w poswiacie od Jowisza

Jesli staba gwiazda wchodzi w podwiate Jowisza to zaczyna coraz mniej wyrdzniaé si¢ z
tta. Efekt ten jest jeszcze spotegowany tym, ze kalibracja moze uzywaé¢ wzorcowych gwiazd,
ktére po znalezieniu sie w poswiacie Jowisza moga zwiekszyé swoja bezwzgledna jasnosé.
Zwickszenie jasnosci gwiazd uzywanych do kalibracji powoduje zmniejszenie jasnosci gwiazd,
dla ktérych korzysta sie z jasnosci gwiazd kalibracyjnych do znalezienia ich wartosci.

Rysunek 5.13: Zblizenie Jowisza do gwiazdy powoduje zwickszenie tla
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Rysunek 5.14: Krzywa blasku gwiazdy ktéra zmiania jasno$¢ na skutek zmiany kalibracji
przez wplyw Jowisza

Migawka czesSciowo przystaniajaca pole widzenia

W okresie, gdy migawka byla zepsuta, wisiala ona bezwtadnie i czasem zastaniata czesé pola
widzenia, co mialo odbicie w jasnosciach gwiazd. Je$li migawka byla czesciowo odstonieta
przy zbieraniu ciemnej klatki to fragment ciemnej klatki bedzie mial jasnos¢ poréwnywalng
z jasnoscia nieba (rysunek 5.15. Po odjeciu takiej blednej ciemnej klatki fragment kazdego
zdjecia z tej nocy bedzie catkowicie ciemny (poza jasnymi gwiazdami, ktére byly znacznie
jaéniejsze niz odjete tlo z klatki ciemne;j.
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Rysunek 5.15: Migawka odstaniajaca frament nieba przy zbieraniu ciemnej klatki (z lewej) i
obraz nieba z odjeta ciemna klatka (z prawej)

Przejscie planetoidy lub planety przez gwiazde

Jedli przed gwiazda przejdzie planetoida lub plateta to doda ona swoje Swiatlo do $wiatta
gwiazdy. Spowoduje to chwilowe pojasnienie. Takie zjawiska rzeczywiscie byly obserwowane
w eksperymencie Pi (rysunek 5.16).
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Rysunek 5.16: Krzywa blasku gwiazdy przed ktéra przechodzi planetoida lub planeta.
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Rysunek 5.17: Przejscie planetoidy przed gwiazda.
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