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Rozdziatl 1

Wstep

1.1 O planetach pozastonecznych

We wspodlezesnej astronomii jedng z najszybciej rozwijajacych sie dziedzin jest poszuki-
wanie i badanie planet pozastonecznych (egzoplanet). Obecnie znane sg 204! planety, krazace
woké6t gwiazd innych niz Stonce i liczba ta rosnie z roku na rok. Nowoodkryte systemy
planetarne zaskakuja nas réznorodnoscig charakteru obiektéw, parametrow ich orbit czy
gwiazd wokot ktorych powstaly — od brazowych kartow, przez wiekszo$¢ typow gwiazd ciggu
gtownego, po pulsary.

Nasza wiedza w tej materii jest jednak wcigz bardzo uboga. swiadczy o tym chociazby
fakt, ze nie dysponujemy w petni satysfakcjonujaca nas definicja stowa ,planeta”. Miedzyna-
rodowa Unia Astronomiczna (IAU) podaje kryteria?, wg ktoérych dany obiekt klasyfikowany
jest jako planeta:

1. ,Planetami” sa nazywane obiekty, ktorych rzeczywista masa nie przekracza granicy ter-
monuklearnego palenia deuteru (dla obiektéw o metalicznosei zblizonej do Storica jest
to ok. 13 mas Jowisza — M), krazace wokot obiektow gwiazdowych lub ich pozostatosci,
niezaleznie od sposobu powstania. Dolna granica masy (ew. rozmiaru) obiektu poza-
stonecznego, powinna by¢ taka sama, jak dla obiektéw Uktadu Stonecznego.

2. Obiekty, ktorych masy przekraczajg mase krytyczng termonuklearnego palenia deuteru,
sa ,,brazowymi kartami”, niezaleznie od sposobu powstania, czy lokalizacji.

3. Planetami nie sg takze obiekty poruszajace sie swobodnie w mtodych gromadach gwiaz-
dowych, nawet jesli ich masa nie przekracza granicy palenia deuteru. Nazwa dla tego
typu obiektow nie jest Scisle ustalona.

Najbardziej ktopotliwa jest dolna granica masy planet, oparta o wiedze o naszym Ukla-
dzie Stonecznym. Do niedawna uwazano, ze Uktad Stoneczny zawiera 9 planet, do ktérych
zaliczany byt réwniez Pluton. Obserwacyjne potwierdzenie istnienia tzw. Pasa Kuipera, czyli

Thttp://exoplanet.eu
Zhttp:/ /www.ciw.edu/boss/IAU/di3 /wgesp/definition.html
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pasa planetoid rozciagajacego si¢ za orbitag Neptuna, ,zepchneto” dziewigta planete do kate-
gorii planetoid. Jednakze niedawne odkrycia innych duzych obiektow, w tym 2003 UB313
(Xena)? — obiektu wigkszego od Plutona, oraz dwoch kolejnych ksigzycy Plutona, znéw pod-
daty w dyskusje przynaleznos¢ Plutona do rodziny planet, a wiec takze okreslenie dolnej
granicy masy obiektow, nazywanych planetami.

Ostatecznie Miedzynarodowa Unia Astronomiczna ustalita w sierpniu 2006, ze planetq
jest ciato, ktore krazy wokodt gwiazdy, ma odpowiednia mase, aby na skutek grawitacji przyjac
ksztalt odpowiadajacy réwnowadze hydrostatycznej (okragly), oraz nie posiada ,sasiadéw”
o podobnych rozmiarach. Oznacza to, ze Pluton, Xena i inne obiekty Pasa Kuipera nie
zostaly wlaczone do rodziny planet, ale do nowej klasy obiektéw, nazwanych planetams
kartowatymai*.

Znane nam planety pozastoneczne zaskakiwaly naukowcow od samego poczatku, gdyz
burzyty nasze wyobrazenia o innych uktadach stonecznych. Naukowcy spodziewali sie, ze inne
systemy bedg raczej przypominaé nasz, a wiec wokot gwiazdy ciggu gtéwnego po kotowych
orbitach krazyé¢ beda planety, ktore podzielic mozna na dwie grupy: skaliste (typu ziem-
skiego), krazace blizej swojego stonica i gazowe olbrzymy (typu jowiszowego), ktorych orbity
beda bardziej odlegte (wiecej niz ok. 5 AU). Pogladem tym zachwialo juz pierwsze odkrycie.
Zaobserwowany zostal uklad planetarny wokét pulsara PSR 1257+12 (Wolszezan & Frail,
1992), a wiec tam, gdzie nie powinno planet by¢. Co ciekawe, ze wzgledu na masy i wielkosci
poétosi orbit planet, ze wszystkich znanych dzis pozastonecznych uktadéw planetarnych, ten
system najbardziej przypomina nasz Uktad Stoneczny.

Pierwsze odkrycie planety wokél gwiazdy podobnej do Stonica — 51 Pegasi (Mayor &
Queloz, 1995) réwniez bylo sporym zaskoczeniem, gdyz odkryty zostal obiekt typu jowi-
szowego, ktorego okres obiegu wynosi 4.23 dnia. Oznacza to orbite ciasniejsza niz orbita
Merkurego. Byt to pierwszy przypadek tzw. ,goracego Jowisza”, czyli gazowego olbrzyma
okrazajacego macierzysta gwiazde po bardzo ciasnej orbicie. Do dzi$ nie jesteSmy do konca
pewni jak tego typu obiekty moga znalezé sie tak blisko gwiazdy. W takiej odlegtosci wyklu-
czona jest obecno$é lodu, potrzebnego (wg naszych modeli powstawania planet) do utwo-
rzenia gazowego olbrzyma. Rozwiazanie tej zagadki przyniosta dopiero teoria migracji.

Obecnie znanych jest okoto 200 planet pozastonecznych. Z powodu ograniczen obserwa-
cyjnych wigkszo$¢ z nich to gazowe olbrzymy, ktérych masy czesto kilku- a nawet kilkunas-
tokrotnie przekraczaja mase Jowisza. Zmierzone okresy orbitalne zawieraja sie w przedziale
od 1.2 dnia (OGLE-TR-56b; Udalski et al. 2002, Konacki et al. 2003) do ok. 100 lat (PSR
B1620-26¢). Orbity wykazuja caly zakres warto$ci mimosrodéw — od kotowych (e ~ 0) do
bardzo wydtuzonych (e ~ 0.9) (Eggenberger et al. 2004). Planety okrazaja przerdzne klasy
obiektow: brazowe karty, gwiazdy ciagu gtownego, olbrzymy, pulsary. Znajdowane sg zaréwno
wokot gwiazd pojedynczych, jak i uktadéw wielokrotnych. Mamy zatem ogromng réznorod-
nos¢ systemow planetarnych, ktorych powstanie, wtasnosci i przysztosé jest dopiero badana.

3http://www.gps.caltech.edu/~mbrown/
4http:/ /www-csm.stecf.org/mirror /www.iau.org/iau0603/index.html
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1.2 Przeglad metod wykrywania planet

W ciggu ostatnich lat opracowano wiele metod pozwalajacych na wykrycie planet poza-
stonecznych, lub chociazby kandydatow na takie obiekty. Czesé z nich opiera sie na poszuki-
waniu efektow wywotanych grawitacyjnym wplywem planetarnego towarzysza na macierzy-
sta gwiazde. Inne bazuja na badaniu roznego rodzaju zmian w krzywej blasku gwiazdy. Krotki
przeglad metod wykrywania planet, wraz z ich zaletami i wadami, umieszczam ponize;j.

1.2.1 Obserwacje bezposrednie

Odkad tylko pojawity sie spekulacje na temat mozliwosci wykrycia planet pozastonecz-
nych, astronomowie czekali na uzyskanie bezposrednich ich zdje¢. Niestety jest to do dzis
niezwykle trudne, z dwoch powodow. Po pierwsze planety sa zbyt blisko swoich macierzystych
gwiazd. Jowisz ogladany z odlegtosci 100 pc bytby oddalony od Stonca o 50 milisekund tuku
(mas). Oznacza to np. dla 10-metrowego teleskopu Keck II z kamera NIRC2, pracujacego
w trybie dajacym najmniejsze pole widzenia, separacje okoto 5 pikseli na zdjeciu. Jest to
warto$¢ porownywalna z rozmiarem gwiazdy, obserwowanej za pomoca systemow optyki
adaptywnej. Po drugie ogromna jest réznica w jasnoéci obiektéw — rzedu 10° w zakresie
widzialnym.

Dla wigkszosci obserwatoriéw obserwacje bezposrednie sg zatem niemozliwe. Sa jed-
nakze sposoby, aby znacznie ograniczy¢ jasnos¢ macierzystej gwiazdy i wzmocni¢ swiatto
pochodzace od planety. Przejscie z zakresu widzialnego, do podczerwieni zmniejsza réznice
w jasnosci do ok. 10°. Dodatkowe zmniejszenie jasnoéci gwiazdy mozna uzyska¢ metodami
koronografii lub interferometrii zerujacej (tzw. nulling).

W pierwszym przypadku gwiazda jest zastaniana przez specjalna maske, imitujaca jej
za¢mienie (jak w przypadku koronograféw stonecznych). Pozwala to na dostrzezenie stab-
szych obiektéow w jej poblizu, przez wykorzystanie dtuzszych czasow naswietlania. Technikg
tg udato sie zaobserwowaé stabego towarzysza gwiazdy AB Pictoris, ktérego masa zostala
okreslona na 13 — 14 M, (Chauvin et al. 2005).

Drugi ze sposobéw — nulling — opiera sie o obserwacje interferometryczne. Mozliwe jest
takie dobranie drég optycznych dla swiatta pochodzacego od gwiazdy, ze nastapi jego wyga-
szenie. Przy takim ustawieniu aparatury nie bedzie wygaszenia swiatta pochodzacego z in-
nych obszaréw, a wiec takze od potencjalnej planety. Mozliwe jest nawet interferencyjne
wzmocnienie $wiatta planety.

Pierwszym zaobserwowanym bezposrednio na zdjeciu obiektem planetarnym jest 2MASS
1207-3932 B (2M1207; Rys. 1.1), krazacy woké6t brazowego karta z asocjacji TW Hydrae
(Chauvin et al. 2004). W widmie obiektu odkryto m.in. pasma molekuty wody, co sugeruje
niska temperature. Wykazane zostato, ze oba obiekty sg ze soba zwigzane grawitacyjnie. Za-
stosowane dla 2M1207b modele ewolucyjne brazowych kartéw doprowadzity do wyznaczenia
temperatury efektywnej w zakresie 1600+ 100K i masy w przedziale ,,planetarnym”: 8+2M
(Mohanty et al. 2006).

Ograniczenia obserwacji bezposrednich (réznica jasnosci, separacja) wydaja sie mniej
ktopotliwe przy szukaniu hipotetycznych planet wokét biatych kartow (Aigrain, 2005). Nieda-
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2MASSWJ1207334-393254

778 mas
55 AU at 70 pc

]

Rysunek 1.1: Zdjecie gwiazdy 2M1207 i jej planetarnego towarzysza.

wne badania wykazaty, ze planeta moze przetrwaé pdzne stadia ewolucji gwiazdowej a roz-
miary orbity rosng proporcjonalnie do ilosci masy straconej przez gwiazde. Wielka potos or-
bity moze osiagna¢ wartosci ~ 5AU, co czyni taki uktad potencjalnie wykrywalnym (Burleigh
et al. 2002).

1.2.2 Chronemetraz pulsaréw

Dzieki mozliwosci bardzo doktadnego mierzenia czasu przyjscia pulséw jestesmy w stanie
wyznaczy¢ wiele parametréw pulsara z doktadnoscia kilkunastu miejsc znaczacych. W szcze-
goblnosci potozenie pulsara na niebie. Obecno$¢ innego sktadnika w uktadzie powoduje oczy-
wiscie zmiane polozenia pulsara (po redukeji na paralakse roczng i ruch wlasny), co ob-
jawia si¢ w zmiennym czasie przyjscia pulséw. Na wykresach residuéw (réznic miedzy cza-
sem przyjscia pulsu rzeczywistym a przewidywanym) obserwuje sie wtedy okresowy trend,
ktorego amplituda jest proporcjonalna do masy obiektu pulsarowi towarzyszacemu.

Ta technika odkryte zostaly wokot pulsara PSR1257412 pierwsze planety pozastoneczne
(Wolszezan & Frail, 1992), ktére do dzis sa najmniejszymi znanymi egzoplanetami — ich masy
sg rzedu masy Ziemi. Doktadno$¢ metody pozwolita na wyznaczenie parametrow uktadu
z doktadnosciag niemozliwa do uzyskania innymi metodami. Innym przyktadem pulsara z
planeta jest PSR B1620-26. W tym przypadku gwiazda neutronowa znajduje sie w uktadzie
podwdjnym z biatym kartem, obieganym przez obiekt o masie co najmniej 2.5 M; (Sigurdsson
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et al. 2003).

Istnienie planet wokot pulsaréw wywotuje wiele pytan i ciekawych wnioskow odnosnie
powstawania i ewolucji uktadow planetarnych. Wydaje sie jednak, ze takie obiekty sa raczej
rzadkoscig we Wszech$wiecie. Nawet jesli spory utamek gwiazd neutronowych posiada pla-
nety, to tylko nieznaczng ich cze$é widzimy jako pulsary.

1.2.3 Predkoéci radialne (RV)

Metoda $wiecaca zdecydowanie najwieksze tryumfy w dziedzinie poszukiwan planet.
Podobnie jak w chronometrazu pulsaréw (i astrometrii) poszukiwane sa zaburzenia ruchu
gwiazdy macierzystej, spowodowane obecnoscia towarzysza. Jednakze w tej metodzie szukane
sg zmiany predkosci radialnej gwiazdy, wywotane jej ruchem wokoét srodka masy uktadu.
Przejawiaja si¢ one w dopplerowskich przesunigciach linii widmowych.

Aby mozliwe byto zarejestrowanie wplywu ciata o masie jowiszowej, potrzebna jest dok-
tadno$é pomiaru predkosci radialnych na poziomie ~ 10 (i mniej) m/s. Wymaga to zas-
tosowania spektrografow o duzej rozdzielczosci i stabilnosci, najczesciej typu echelle, oraz pre-
cyzyjnej kalibracji dtugosci fali. Powszechnie stosowang technikg jest przepuszczanie swiatta
gwiazdy przez komorke wypetniong gazem, ktorego widmo absorbeyjne jest dobrze znane.
Najczesciej gazem tym sa pary jodu (I). Daja wiele ostrych, silnych linii, pozwalajacych
na wyznaczenie potozenia linii gwiazdy z duza dokladnoscia. Technika ta, mimo swojej
skutecznosci, ma wiele ograniczen. Przede wszystkim wymaga zastosowania duzych telesko-
pow — klasy 8-10 metrowej — aby mozliwa byta obserwacja stabszych obiektéw i wykonanie
widm o lepszym stosunku sygnatu do szumu. Znacznie ogranicza to ilos¢ gwiazd dostepna do
obserwacji. Niemniej skuteczne obserwacje prowadzone sg na znacznie mniejszych telesko-
pach (np. 3 metrowy teleskop Shane’a w Lick Observatory w Kaliforni).

W zmodyfikowanej wersji tej techniki, $wiatto po przejsciu przez komoérke z jodem wpada
do interferometru Michelsona. Spektrograf wykonuje widma nie gwiazdy, lecz jej prazkow
interferencyjnych. Zaletg tej metody jest mozliwos¢ uzyskania doktadnych pomiaréw juz z
jednego rzedu widma, podlaczenie wielu swiattowodéw pozwalajace na rejestrowanie widm
wielu obiektéw jednocze$nie i w konicu stosunkowo niewielki koszt budowy. Od niedawna w
ten sposob z powodzeniem dziata instrument Ezoplanet Tracker (van Eyken et al. 2004).

Innym sposobem jest jednoczesna rejestracja widma gwiazdy i lampy poréwnania w
spektrografach typu echelle. Miedzy rzedy widma gwiazdy wprowadzone jest widmo lampy
torowo-argonowej (Th-Ar), dajacej duzo silnych ostrych linii (Baranne et al. 1996). Wowczas
pomiary mozemy wykonywa¢ na wigkszej ilosci linii, co znacznie poprawia ich doktad-
nos¢. Technike te wykorzystuja m.in. spektrografy ELODIE i CORALIE, zamontowane na
teleskopach o srednicy luster odpowiednio 1.93 m oraz 1.2 m.

W obu technikach uwzgledni¢ nalezy pewne efekty, imitujace zmiany predkosci radialnych
gwiazdy. Naleza do nich m.in. aktywnosé¢ chromosferyczna, czy ruch plam na tarczy gwiazdy.
Mozna je na szczedcie wykluczy¢, szukajac w widmie linii emisyjnych, badz tez korzystajac z
obserwacji fotometrycznych. Gwiazdy, u ktorych takie efekty wykryje sie wezesniej, z reguty
nie sa wlaczane do projektéw obserwacyjnych.

Sposob ten pozwala na wyznaczenie okresu i mimosrodu orbity, lecz nie pozwala nam
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wiele powiedzieé¢ o jej nachyleniu i oraz doktadnej masie planety M, (czy innego obiektu).
Wielkoscia wyznaczana jest tylko wartosci Ms sin ¢, bedaca dolnym ograniczeniem masy. Poza
tym, metoda jest bardziej czuta na masywne obiekty poruszajace sie po ciasnych orbitach
(gorace Jowisze) i przy obecnym poziomie technologii nie pozwala na wykrycie planet o
masie zblizonej do masy Ziemi. ,Najlzejszy” wykryty obiekt ma mase minimalng bliska 7.5
masom Ziemi (Rivera et al. 2005).

Ze wzgledu na niejednoznacznos¢ wyznaczenia masy i nieznajomosé inklinacji, przyjmuje
si¢ inne kryterium klasyfikacji obiektéw na planetarne i (sub)gwiazdowe®. Za planete jest
uznawany obiekt, ktérego Mysint < 10M ;. Wigze sie to z rozkladem prawdopodobienstwa
katéw inklinacji, oraz z istnieniem tzw. Pustyni Brazowych Kartéw (Brown Dwarf Desert),
tzn. szerokiego minimum na histogramie M sin ¢, w przedziale 10-80 mas Jowisza (np., Marcy
& Butler, 2000; McCarthy & Zuckerman, 2004). Metoda RV z tatwoscia wykrywa te bardziej
masywne obiekty (miedzy 10-80 M), wiec nie jest to efekt ograniczenia sprzetowego.

Poszukiwanie gwiazd metoda dopplerowska nastrecza wiele trudnosci w przypadku ukta-
déw podwdéjnych i wielokrotnych. Gwiazdy podwojne (zwlaszcza spektroskopowo podwéjne)
nie sg przewaznie uwzgledniane w programach obserwacyjnych. W ich przypadku niezwykle
trudno jest mierzy¢ predkosci radialne z odpowiednia doktadnoscia. Jest jednak mozliwos¢
uzyskania pomiaréw z doktadnoscia na poziomie 10-30 m/s przy pomocy komoérki z jodem
(Konacki, 2005a), co wystarcza do wykrywania ,goracych Jowiszy” w ukladach wielokrot-
nych (Konacki, 2005b).

1.2.4 Mikrosoczewkowanie grawitacyjne

W tej metodzie poszukuje sie tymczasowych gwattownych pojasnien gwiazdy tta (zrodla),
wywotanych przez przejscie ciemnego obiektu (soczewki), ktérego potencjat grawitacyjny za-
krzywia tor fotonéw emitowanych ze zrodta. Soczewka moze by¢ na przyktad brazowy karzet,
lub gwiazda ciaggu gtéwnego o mniejszej jasnosci niz zrédto. Jesli soczewka ma planetarnego
towarzysza, fotometryczna krzywa pojasnienia ma charakterystyczny ksztalt. Szerokosé i
amplituda wzrostu jasnosci zalezna jest m.in. od rozmiaréw soczewki i jej odlegtosci od
osi zrodto-obserwator. Teoretycznie planety dajg wezsze przyrosty jasnosci, dodajace sie do
pojasnienia wywolanego przez ich gwiazde macierzysta (np. Udalski et al. 2005). Metoda
ta wymaga precyzyjnej (z doktadnoscia ~ 1 %) i szybkiej fotometrii duzych ilosci gwiazd
jednoczesnie. Na szczescie obserwacje takie sa mozliwe do wykonania stosunkowo matym
kosztem i na teleskopach klasy 1-metrowej, a nawet instrumentami amatorskimi. Przypadki
mikrosoczewkowania sa wzglednie rzadkie (w poréwnaniu z iloscia monitorowanych gwiazd),
ale sygnal jest dos¢ silny. Obecnie mozliwe jest nawet wykrycie wzmocnienia wywolanego
przez ksiezyc egzoplanety (Aigrain, 2005).

Znamy dzi$ cztery przypadki wykrycia planety pozastonecznej ta metoda. Ciata te maja
masy od 0.017 do ponad 2.5 masy Jowisza. Odkrycia dokonane zostaly w oparciu o polski
projekt OGLE (Optical Gravitational Lens Experiment)®.

Shttp://www.dtm.ciw.edu/boss/IAU/div3wgesp/planets.html
Chttp:/ /sirius.astrouw.edu.pl/~ogle/
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Rysunek 1.2: OGLE-2005-BLG-071 — jeden z czterech znanych dzi$ przypadkow soczewko-
wania grawitacyjnego przez planete (Udalski et al. 2005).

1.2.5 Fotometria tranzytow

Jesli planeta okraza swoja gwiazde na orbicie o inklinacji bliskiej 90°, to bedzie regu-
larnie przechodzita miedzy tarcza gwiazdy a obserwatorem. Efektem takiego przejscia bedzie
spadek obserwowanej jasnosci gwiazdy, majacy charakterystyczny profil i gtebokos¢. Z same-
go ksztattu tego minimum mozemy wnioskowaé¢ o rozmiarach planety i gwiazdy, inklinacji
orbity czy odleglosci miedzy planeta a gwiazda (Seager & Mallén-Ornelas, 2003).

Podobnie jak przy mikrosoczewkowaniu, takze w poszukiwaniach tranzytow, potrzebna
jest precyzyjna fotometria duzych pél gwiazdowych. Jasnos¢ gwiazdy spada jedynie o kilka
setnych magnitudo. Planety poszukiwane sa w oparciu o dane zbierane w podobny sposob,
co w przypadku mikrosoczewkowania. W szczegdlnoéci w danych grupy OGLE znaleziono
sto kilkadziesigt przypadkoéw ,kandydatow”na tranzyt planetarny, z czego 5 zostato potwier-
dzonych (m.in.: Konacki et al. 2005; Pont et al. 2004).

Tak znaczna ilos¢ odrzuconych kandydatow wynika z faktu, ze kilka innych zjawisk
powoduje podobny efekt na krzywej blasku. Przyktadem jest tzw. trzecie swiatto. Na jednej
linii z uktadem za¢mieniowym moze znalez¢ sie trzecia gwiazda, ktérej swiatto bedzie bardzo
sptycato minimum jasnosci uktadu. Najlepszy sposobem na potwierdzenie tranzytu plane-
tarnego, jest obserwacja spektroskopowa (metoda RV). Fotometria tranzytéow jest wyczu-
lona na planety duze i krotkookresowe, a wiec tatwo wykrywalne metoda predkosci radial-
nych, tym bardziej, ze inklinacja orbity jest znaczna. Kombinacja danych spektroskopowych
i tranzytowych” daje mozliwo$¢ wyznaczenia masy planety (nie tylko Mssini), gestosci,
okresu orbitalnego, promienia i ekscentrycznosci orbity.
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DOGLE-TR-10 P=3.10140 (days)

Rysunek 1.3: OGLE-TR-10 — jeden z potwierdzonych przypadkéw tranzytu planetarnego
(OGLE).

1.2.6 Swiatlo odbite

Sposob ten réowniez odnosi si¢ do precyzyjnych obserwacji fotometrycznych. Polega na
mierzeniu zmian jasnosci gwiazdy spowodowanych odbiciem czgsci promieniowania od powie-
rzchni planety. W czasie ruchu orbitalnego planety, odbijana ilo$¢ swiatta sie zmienia. Mozna
to poréwnaé np. do obserwowanych faz Wenus. Ilos¢ i zmiany strumienia odbitego swiatta
zalezg od wielkosci planety, jej oddalenia od gwiazdy, inklinacji orbity i albedo. Poza tym
modulacja jasnosci jest najwigksza w podczerwieni. Generalnie najtatwiej tym sposobem
mogtyby by¢ obserwowane ,gorace Jowisze”. Zaletg tej metody jest to, ze planeta nie musi
przechodzié przed tarcza gwiazdy, aby byta wykryta (Aigrain, 2005).

1.2.7 Astrometria

O ile w metodzie RV obserwuje si¢ radialna sktadowsa predkosci gwiazdy wynikajaca z
ruchu wokot srodka masy, o tyle metodami astrometrycznymi mierzy sie sktadows transwer-
salna (prostopadla do linii widzenia) polozenia. Wplyw towarzysza powoduje, ze gwiazda
na niebie zatacza elipse (po redukeji na paralakse roczna i ruch wlasny), jednym z ognisk
ktorej jest srodek masy uktadu. Rozmiary tej elipsy sa oczywiscie tym wieksze, im wiek-
sza jest masa towarzysza i jego odlegtosé. Metoda ta jest zatem bardziej czula na planety
o duzych masach, ale takze na krazace po duzych orbitach, a wigc posiadajacych ditugie
okresy orbitalne. Implikuje to potrzebe wykonywania wieloletnich obserwacji, co wiaze sie z
problemami natury technicznej i ekonomicznej. Z tego, miedzy innymi, powodu do dzi$ nie
odkryto zadnej planety ta metoda.
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Rysunek 1.4: Tlustracja grawitacyjnego wplywu planety na polozenie gwiazdy (Pravdo &
Shaklan, 1996).

Astrometryczne poszukiwanie planet wymaga takze duzej doktadno$ci pomiaréw potozen
gwiazd. Poniewaz masy planet sg znikome w poréwnaniu z masami ich gwiazd macierzystych,
skutki ich grawitacyjnego oddzialywania sg bardzo mate i trudne do zaobserwowania. W
przypadku pojedynczej planety, krazacej wokot pojedynczej gwiazdy po idealnie kotowej
orbicie, obserwowane katowe rozmiary elipsy okreslone sg zaleznoscia:

a 10pc My Mg

_ M2 1.1
alpas) = 9605 =537, 3, (1.1)

gdzie « jest katowym promieniem orbity, My i M; to odpowiednio masa planety i gwiazdy,
a jest polosia orbity a D jest odlegtoscia od obserwatora (Pravdo & Shaklan, 1996). Okres
obiegu T planety okresla sie zaleznoscia (Pravdo & Shaklan, 1996):

rim=n(s2p)*(3)"

W przypadku gwiazdy o masie Stonica, widzianej z odleglosci 10 pc, planeta o masie Jowisza
powodowataby perturbacje na poziomie 500 uas na orbicie o promieniu 5 AU, oraz 100 pas
w odlegtosci 1AU, o masie Neptuna w odlegtosci 1 AU — 6 pas, a o masie Ziemi — 0.33 pas
dla a = 1 AU (Sozzetti, 2005).

Wida¢ zatem, ze pomiary astrometryczne wymagaja duzej precyzji. Krytycznym czyn-
nikiem determinujgcym doktadnosé takich obserwacji, jest precyzja pomiaru potozenia gwia-
zdy na obrazie CCD7, wyrazana w pikselach (piz). Doktadno$é¢ katowa (o) z doktadnoscia

"Oprécz wykonywania obrazéw, pomiary astrometryczne prowadzi sie takze technikami interferome-
trycznymi.
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polozenia na obrazku (0,,,) wiaze si¢ w najprostszym przypadku zaleznoscia:
0o = plSC - Opiy (1.3)

gdzie plsc jest czynnikiem skali przeksztatcajacym miare ,pikselowa” na miare katowa.
Czynnik plsc (as/piz) okresla jaki kat (as) przypada na obrazku na 1 piksel matrycy. Dla
przyktadu: matryca kamery NIRC2 teleskopu Keck IT ma rozmiary 1024 x 1024. W skrajnym
przypadku obserwowane jest pole 10” x 10”. Daje to plsc ~ 0.01 as/pix (" /piz). Pomiary z
doktadnoscia ~ 10 pas wymagaja zatem doktadnosci ~ 0.001 pix.

Zalezno$é (1.3) jest zaleznoscia bardzo uproszczona. Zaktada idealna znajomosé czyn-
nika plsc, co w praktyce jest niewykonalne. Wynika to przede wszystkim z nieznajomosci
doktadnej warto$ci pola widzenia. Poza tym, ze wzgledu na chociazby refrakcje atmosfe-
ryczng (szczegblnie silna w podczerwieni), plsc nie jest staly na calym obszarze matrycy.
Pole widzenia nie jest idealnym kwadratem. Wartosé¢ plsc zmienia sie wraz z wysokoscig nad
horyzontem i zalezy od dtugosci fali.

Na doktadnosé samego pomiaru potozenia gwiazdy na obrazku, wptywaja takie czyn-
niki jak rozmiar obrazu gwiazdy (zalezny od seeingu), czy jej jasnosé¢ (przektadajaca si¢ na
stosunek sygnalu do szumu). Generalnie lepsze wyniki osiaga sie dla gwiazd jasnych i daja-
cych ostre (maly seeing) obrazy. Obie wartosci w przypadku obserwacji naziemnych, mozna
poprawié, przez obserwacje na duzych teleskopach z systemem optyki adaptywnej (AO). Za-
stosowanie AO poprawia ,0stro$¢” obrazu gwiazdy, przez korygowanie wpltywéw atmosfery,
oraz zwigksza stosunek sygnatu do szumu. Ma to duze znaczenie w przypadku obserwacji
odlegtych i stabych gwiazd, takich jak karty typu M, czy brazowe karty.

Problem seeingu znika, gdy dokonujemy obserwacji z kosmosu. Innym czynnikiem nie
wystepujagcym w obserwacjach satelitarnych jest wspominana refrakcja atmosferyczna, zmie-
niajaca wzgledne odlegtosci miedzy gwiazdami na obrazku. Dlatego wlasnie astronomowie
czekaja na rozpoczecie misji astrometrycznych SIM i GAIA. Satelity te maja osiggnaé
doktadno$¢ pomiaréw pozwalajaca na szukanie planet o masie bliskiej masy Ziemi.

Jak juz wspomniatem, zaleznosé (1.1) odnosi sie do planet krazacych wokét pojedynczych
gwiazd. W przypadku uktadéw wielokrotnych sprawa sie komplikuje ze wzgledu na gra-
witacyjny wptyw towarzysza — jednego lub wiecej. Badanie uktadow wielokrotnych ma jed-
nak swoje zalety. Obserwacje astrometryczne opieraja sie na wyznaczaniu potozen badanej
gwiazdy wzgledem innych, zwanych gwiazdami odniesienia. Doktadnos¢ jest tym lepsza, im
wiecej jest gwiazd odniesienia i im wiecej wykonujemy pomiaréw. Aby na obrazie znalazto sie
odpowiednio duzo gwiazd, nalezy wykonywa¢ obserwacje wickszych poél, co zwigksza wartosé
plsc, a co za tym idzie, pogarsza doktadnos¢ wyznaczenia odlegtosci katowej. W przypadku
uktadow podwdjnych i wielokrotnych mozemy ograniczy¢ sie do gwiazd samego uktadu,
wyznaczajac jedynie ich potozenia wzgledem siebie. Traktujemy jedna z nich (np. sktadnik
glowny) jako gwiazde odniesienia. Wplyw planety bedzie powodowal odstepstwa ksztal-
tu orbity sktadnika wtérnego od elipsy. Mozemy zatem zmniejszy¢ pole widzenia, przez
co zmniejszy sie plsc i btad wyznaczenia odlegtosci katowej. Poza tym, nie jest konieczne
uwzglednianie paralaksy rocznej i ruchu wlasnego uktadu, chyba ze doktadno$¢ pomiaru
bedzie poréwnywalna z wielko$cia tych efektow.
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1.3 Powstawanie ukladéw planetarnych

1.3.1 Zarys ogélnego modelu powstawania planet

Powszechnie przyjmowany dzi$§ model powstawania uktadéw planetarnych — model Safro-
nova — wywodzi si¢ jeszcze z osiemnastowiecznej hipotezy ,mgltawicy stonecznej”, wysuniete;j
przez Kanta i Laplace’a. Gesty obtok materii miedzygwiazdowej podlega grawitacyjnemu ko-
lapsowi. Zachowanie momentu pedu powoduje wyrdznienie osi rotacji i sprowadzenie obtoku
do ksztattu dysku, rotujacego réznicowo. W centrum kolapsujacego obtoku powstaje pro-
togwiazda. Po przekroczeniu pewnej granicy gestosci i temperatury, uruchamiajg sie w niej
reakcje jadrowe. W miedzyczasie czastki pytu i gazu w dysku moga sie taczyé¢, tworzac ja-
dra przysztych planet (planetozymale). W matych odlegtosciach od protogwiazdy (< 3AU),
temperatura i promieniowanie usuwa gaz, pozostawiajac tylko jadra. Na duzych odlegtos-
ciach (> 3 — 5AU), za tzw. ,linia $niegu”, zostaje wystarczajaca ilo$¢ gazu, aby mogt on
akreowaé na jadra i tworzy¢ atmosfery gazowych olbrzymoéw (np. Udry et al. 2004). Przed
,linig sniegu” z planetozymali powstaja planety skaliste.

Ten scenariusz powstawania gazowych olbrzymoéow — model akrecji na jadro — nie jest
jedynym wspoétczesnie przyjmowanym. Drugim jest model niestabilnosci dysku. Zaktada on,
ze dysk jest niestabilny grawitacyjnie i ulega fragmentacji na sktadniki mniejsze, podlegajace
grawitacyjnemu kolapsowi. Skaliste jadro tworzy si¢ na skutek koagulacji i sedymentacji
ziaren pytu w centrum takich ,zageszczen”.

Oba procesy przewiduja tworzenie sie gazowych olbrzyméw w pewnej odlegtosci od pro-
togwiazdy. Roznig sie jednak znacznie skalg czasowa. Model akrecji na jadro przewiduje
powstanie skalistych embrionéw o masie ok. 10 mas Ziemi (M) w czasie ~ 10° lat. Wokot
takich cial moze powstaé¢ atmosfera gazowa, tworzac planety podobne do Jowisza czy Satu-
rna w czasie ~ 107 lat. Z kolei w modelu niestabilnosci grawitacyjnych, szacowany czas
powstania protoplanety, tacznie z sedymentacja ziaren i utworzeniem jadra, osigga wartosci
rzedu ~ 10% lat (np. Boss, 2003).

Obecnie trudno jest jednoznacznie powiedzie¢, ktéry mechanizm jest odpowiedzialny za
tworzenie si¢ gazowych olbrzyméw. Pierwszy np. uwzglednia tworzenie si¢ planet typu Ziem-
skiego, komet i planetoid, ale drugi takiej sytuacji nie wyklucza. Skala czasowa w modelu
akrecji wydaje sie by¢ za dtuga, w poréwnaniu z czasem istnienia dysku (Boss, 2003). Wiemy
jednak, ze istnieja dyski, w ktérych prawdopodobnie nastepuje taczenie si¢ ziaren (Math-
ieu et al. 2000). Z obserwacyjnego punktu widzenia réowniez nie jesteSmy w stanie wiele
powiedzie¢. Obecnie nie dysponujemy technikami pozwalajacymi na skuteczne wykrywanie
planet typu ziemskiego wokoét ,normalnych” gwiazd, czy tez jakichkolwiek planet na or-
bitach dtugookresowych. Nie wiemy jaka jest faktyczna liczebno$¢ i réznorodnosé uktadow
planetarnych. Mozliwe, ze obydwa mechanizmy dziataja jednocze$nie w danym uktadzie
(proto)planetarnym, lub tez kazdy z uktadéw powstawal wedtug innego scenariusza. Jedyne,
co wydaje sie by¢ pewne, to stwierdzenie, ze planety skaliste powstaja przez zlepianie sie
ziaren pytu i (pézniej) wiekszych bryt skalnych.
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1.3.2 Niedociggniecia ogélnego modelu Safronova

Z punktu widzenia powstawania planet stabosci modelu Safronova wyszly na jaw juz po
pierwszym odkryciu planet pozastonecznych — wokét pulsara PSR 1257420 (Wolszezan &
Frail, 1992). W tak egzotycznym otoczeniu planet nikt si¢ nie spodziewal, a ich powstanie jest
zagadka do dzis. Wiadomo, ze planety te sa matomasywne, a wiec prawdopodobnie skaliste
— mala masa nie utrzymalaby rozleglej gazowej atmosfery, jak w przypadku olbrzymow.
Sugeruje to zlepianie si¢ ziaren pytu, ale jesli okazaloby sie, ze planety te, to np. skalne po-
zostatosci po gazowych olbrzymach, to zarowno scenariusz niestabilnosci dysku jak i akrecji
na jadro jest niewykluczony. Prawdopodobnie za powstanie tych planet jest odpowiedzialny
catkiem inny mechanizm.

Pierwsze odkrycie planety wokot gwiazdy podobnej do Stonica — 51 Pegasi — takze wpra-
wilo w zdziwienie naukowcéw. Planeta typu jowiszowego nie powinna byta powstaé tak
blisko (0.052 AU; Mayor & Queloz, 1995) swojej macierzystej gwiazdy. Kolejne odkrycia
pokazalty, ze nie jest to odosobniony przypadek i ze istnieje cala grupa podobnych obiek-
tow, nazwanych ,gorgcymi Jowiszami”. Do wyjasnienia tej zagadki zaproponowany zostal
mechanizm migracji masywnych planet na skutek oddziatywania z gazowym dyskiem (np.
Goldreich & Tremaine, 1980; Ward, 1997; Trilling et al. 1998). Skutkiem tego oddzialywania,
o podtozu grawitacyjnym, jest utrata przez protoplanete czesci momentu pedu i przejscie
na blizsza orbite. Migracja jest tym szybsza, im mniejsza jest masa planety. Dodatkowo
protoplaneta bedzie traci¢ mase przez dziatanie wiatru gwiazdowego, gdy zblizy sie blisko
gwiazdy. Mozemy zatem wnioskowac, ze na orbitach blizszych znajda sie planety mniej masy-
wne. Zaleznos¢ taka jest w istocie obserwowana (Zucker & Mazeh, 2002). Co ciekawe jednak,
zaleznos¢ ta jest doktadnie odwrotna w przypadku planet krazacych ekstremalnie blisko
gwiazd, z okresami ponizej 4 dni (Rysunek 1.5; Bouchy et al. 2005). Z modelu tego wynika
rowniez, ze istnieje gérna granica mas planet krazacych po ciasnych orbitach i wynosi ona
~ 5M; (Eggenberger et al. 2004). Obecno$é masywniejszych planet na ciasnych orbitach
wythumaczy¢ mozna przez zatozenie, ze dysk ma niezerowa lepkos¢, co znacznie przyspiesza
tempo migracji.

Model Safronova wydaje sie by¢ bardzo ogdlny. Potrafi opisa¢ cala game réznorod-
nych uktadow planetarnych, nie tylko podobnych do Uktadu Stonecznego. Nie stawia takze
ograniczen na wlasnosci gwiazdy, jaka powstaje z pierwotnego obtoku molekularnego — rownie
dobrze mozna go stosowaé do olbrzyméw typu O jak i do kartéw typu M. Zawiera jednak
niezwykle wazne zatozenie, ktore do tej pory nie byto wspomniane: z obtoku molekularnego
powstaje tylko jedna gwiazda.

Wedlug Duquennoy’a i Mayora (1991) okoto 57 % gwiazd ciagu gléwnego starszych
niz 1 Gyr, znajduje si¢ w uktadach podwdjnych lub wielokrotnych, a w przypadku gwiazd
mtodych, znajdujacych si¢ w asocjacjach, czy gromadach otwartych, odsetek ten jest znacznie
wiekszy (Simon et al. 1995). Swieze wyniki uzyskane przez Lada’e (2006) zachwialy tym
pogladem, ale nie ulega watpliwosci, ze uktady podwdjne i wielokrotne nie sg w naszej czesci
Galaktyki czyms$ wyjatkowym. Na przyktad najblizsza Stoncu gwiazda — a Centauri — jest
uktadem potréjnym®. Zagadnienie powstawania planet w uktadach wielokrotnych trzeba za-

8W sklad ukltadu wchodza karly typéw G2 i K1 o masie ~ 1M, oraz czerwony karzet typu M5 o masie
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Rysunek 1.5: Wykres okres/masa dla znanych planet tranzytujacych. Okresy obiegu ponizej
4 dni. (Bouchy et al. 2005).

tem bardzo powaznie bra¢ pod uwage, gdyz jest to prawdopodobnie proces ogdlniejszy niz
dla gwiazd pojedynczych. Model Safronova wymaga poprawek i uogélnien. Dla przyktadu:
w modelu powstawania jednej gwiazdy wcigz nie rozumiemy do konca mechanizmu pozby-
wania si¢ przez gwiazde momentu pedu (rotacji). W ukladach wielokrotnych zas, nadwyzka
obrotowego momentu pedu obtoku przechodzi np. w ruch obiegowy sktadnikéw.

1.4 Wlasciwosci znanych egzoplanet

Na podstawie obserwacji dopplerowskich (w przypadku planet pozastonecznych takich
obserwacji jest najwiecej) jesteSmy w stanie otrzymac trzy podstawowe wielkosci: dolne
ograniczenie masy M sin i, wielka p6tos orbity a (réwnowazna okresowi orbitalnemu, na pod-
stawie trzeciego prawa Keplera) i mimosréd orbity e. Majac dang liczbe znanych planet, w
okolicach 200, mozemy pokusié¢ sie o szukanie statystycznych zaleznosci miedzy tymi wielkos-
ciami’. Oczywiscie statystyka jest dalece niekompletna, ze wzgledu na ograniczenia metod
obserwacyjnych, ale pewne zaleznosci wida¢ juz teraz. Niemniej prowadzone powinny by¢
dalsze obserwacje w celu potwierdzenia/obalenia tych zwiazkéw czy tez ich jak najlepszego
poznania.

1.4.1 Masy planet

Wspblczesne metody wykrywania planet sa najbardziej czute na planety masywne i
krotkookresowe. Jednak, jak wykazuja obserwacje, znana liczba planet bardzo szybko rosnie
wraz ze spadkiem ich mas (a w zasadzie dolnych ograniczen). Na podstawie danych z 2003

~ 0.1Mg (Prozima Centauri) http://www.solstation.com/stars/alp-cent3.htm
9Pamietaé nalezy ze nasza wiedza opiera sie prawie wylacznie na gazowych olbrzymach.
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roku, wyznaczona zostala zaleznos¢ dN/dM oc M%7 (np. Marcy et al. 2003). Uwzgled-
nione zostaty znane obiekty o Mssini < 15M ;. Ekstrapolacja tej uproszczonej zaleznosci
w kierunku maltych mas prowadzi do wniosku, ze wokdt pobliskich gwiazd powinno istnie¢
duzo planet o masach ,neptunowych” i jeszcze wiecej o masach ,ziemskich”. Niestety nie
jestesmy jak dotad w stanie tego zweryfikowac.

Dla planet o najwiekszych masach prawo potegowe maleje duzo wolniej niz obserwowany
rozktad. Fakt ten, oraz samo wystepowanie takiej zalezno$ci miedzy iloscig planet a ich
masg, nie moze by¢ wyjasniony zawodnos$cia metody. Podobniez degeneracja masy i kata
nachylenia nie zmienia obserwowanego charakteru rozktadu (Jorissen et al. 2000). Pamieta¢
jednak nalezy, ze dla mas powyzej ~ 8 M ; coraz bardziej prawdopodobnym jest, ze towarzysz
jest brazowym kartem.

1.4.2 Ekscentrycznosci

Planety najblizsze swoim stoncom kraza po najbardziej kotowych orbitach. Ttumaczy sie
to charakterem mechanizmu migracji i oddziatywaniami ptywowymi z gwiazda. Im dalej od
gwiazdy, tym bardziej wydtuzone orbity sa obserwowane. Dla pétosi wiekszych niz ~ 0.2AU
planety niemal jednorodnie zajmuja przedziaty mimosrodéw od 0 do 0.7 (Marcy et al. 2003).
Wiaze sie to zapewne ze stabilnoscia orbit i wiekszym prawdopodobienstwem wyrzucenia
planety poza uktad w przypadku bardzo wydtuzonej orbity. Mozemy zatem potraktowac
e ~ 0.7 jako umowna granice, powyzej ktorej orbity planet sa niestabilne. Istniejg oczywiscie
wyjatki, jak HD80606b, ktorego e &~ 0.93. W tym jednak przypadku gwiazda ma towarzysza,
ktory perturbuje ruch planety. Nalezy takze wspomnieé, ze w przypadku rozktadu ekscen-
trycznosci nie ma praktycznie podziatu na planety krazace wokot pojedynczych gwiazd i w
uktadach wielokrotnych.

1.4.3 Wielkie poélosie.

Histogram ilo$ci planet w zalezno$ci od a jest obecnie zafalszowany ze strony duzych
poélosi ze wzgledu na skale czasowa obserwacji (~ 3 AU odpowiada okresowi ~ 8 lat). Dlatego
tez obserwowane jest wyrazne maksimum rozktadu pétosi w okolicach 3 AU. Poza tym jest
staba wykrywalnos¢ planet mniej masywnych, zwtaszcza na bardziej odlegtych orbitach.
Jednakze rzeczywistym efektem jest minimum rozktadu w okolicach 0.3 AU (np. Marcy et
al. 2003). Wytlumaczenie moze leze¢ w mechanizmie migracji, ktéry rzadko pozwala na
zatrzymanie si¢ planety w tych okolicach (Jones et al. 2000). Pozostanie planety na danej
orbicie zalezy w duzej mierze od momentu ,rozwiania” i wyparowania materii dysku (Trilling
et al. 2002). Modele migracji przewiduja istnienie pewnej populacji gazowych olbrzyméw na
orbitach mniejszych niz 3 AU, ktore nie miaty szansy migracji w poblize gwiazdy. Jesli skala
czasowa migracji jest duzo wieksza niz czas usunigcia gazu z dysku, to planety na dalekich
orbitach moga byc o wiele liczniejsze niz teraz to obserwujemy.

W przypadku planet najblizszych obserwuje si¢ bardzo silne maksimum ilosci planet na
orbitach ~ 0.05 AU. Przektadajac na okresy orbitalne, w przedziale okreséw 3-4 dni znaj-
duje sie kilkukrotnie wigksza liczba planet niz w przedziatach sasiednich (po obu stronach).
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Sugeruje to istnienie mechanizmu zatrzymujacego migracje na odlegtoéciach odpowiadaja-
cych okresowi obiegu P ~ 3 dni. Moze by¢ to na przyktad wewnetrzne obcigcie dysku
zwiazane z rotacja keplerowska (Marcy et al. 2003).

1.4.4 Metalicznosé gwiazd

Zastanawiajac sie nad modelem powstawania uktadéw planetarnych, mozna szybko dojs¢
do wniosku, ze gwiazdy o wickszej metalicznosci powinny czesdciej posiadaé¢ wtasne planety.
Trudno sobie wyobrazi¢ stara gwiazde II populacji, powstata praktycznie tylko z wodoru i
helu, ktora posiada szereg planet skalistych, czy gazowych olbrzymoéow ze skalnymi jadrami.
Jesli gwiazda i planety miatyby powstac z tego samego obtoku materii, to oczywiscie wieksza
ilos¢ metali w obtoku implikuje wigksze prawdopodobienstwo powstawania ziaren pytu w
dysku a wiec i planetozymali.

Hipoteza ta zostata potwierdzona. W okolicy Stonca dominujg gwiazdy o metalicznosci
stonecznej ([Fe/H] ~ 0). Jednakze dla znanych gwiazd posiadajacych planety, histogram
metalicznosci ma swoje maksimum w okolicy [Fe/H| ~ 0.3 (Fischer & Valenti, 2003). Dla
metaliczno$ei stonecznej lub mniejszej, tylko niecate 5% pobliskich gwiazd posiada planety.
Natomiast dla metalicznosci dwa razy wiekszej, jest to juz 25%, przy czym gwiazd tych jest
znacznie mniej, niz tych o metalicznosci zblizonej do Stonica (Fischer & Valenti, 2003; Santos,
Benz & Mayor, 2005). Wynik taki mozemy interpretowaé jako wieksze prawdopodobieristwo
powstania planet (olbrzyméw) wokot gwiazd bardziej metalicznych.

1.5 Planety w ukladach wielokrotnych

Obecnie znanych jest okoto 30 przypadkéw planet krazacych wokét gwiazd nalezacych
do uktadow wielokrotnych. Jest to mata liczba w poréwnaniu ze znanymi planetami okraza-
jacymi pojedyncze gwiazdy. Sytuacja taka spowodowana jest réznymi trudnosciami tech-
nicznymi, jakie w obserwacjach sprawiaja uktady wielokrotne, zwtaszcza o matej separacji
sktadnikéw (tzw. ciasne). Uktadéw wielokrotnych przewaznie nie uwzglednia sie w progra-
mach obserwacyjnych.

Najwieksza liczbe uktadow wielokrotnych stanowia uktady podwdjne. W takich sys-
temach (takze w liczniejszych) planety moga by¢ podzielone na trzy typy, ze wzgledu na
sposob w jaki kraza w ukltadzie (Dvorak, 1984):

e Typ S (satelitarne) — planeta krazy blisko jednej z gwiazd stosunkowo rozlegtego
uktadu. Zalicza sie tu wszystkie planety odkryte metodg RV.

e Typ P (planetarne) — planeta krazy woko6t catego, stosunkowo ciasnego uktadu. Do
tego typu mozna zaliczy¢ planete w uktadzie pulsara PSR B1620-26.

e Typ L (libracyjne) — planeta krazy wok6t punktu stabilnosci Lagrange’a L4 lub L5,
jak planetoidy trojanskie w uktadzie Stonce-Jowisz. Nieznane sa planety tego typu.
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Od kilkunastu lat obserwwane sa takze odpowiedniego typu dyski protoplanetarne, np.
okotogltéwne (circumprimary), jak i okotowtorne (circumsecondary). Przyktadem jest uktad
mlodych gwiazd L1552 IRS 5, ktérego separacja wynosi ok. 45 AU (Rodriguez et al. 1998).
Kazdy ze sktadnikéw posiada swoj dysk o promieniu 10 AU i masie 0.03M oraz 0.06 M, —
wystarczajacej do tworzenia planet. Innym przyktadem jest uktad podwojny HK Tau AB,
ktorego sktadnik wtorny posiada dysk, w ktorym prawdopodobnie trwa proces tworzenia si¢
duzych ziaren pytu (McCabe et al. 2003).

Mozna sobie wyobrazi¢ sytuacje, w ktorej centralne zgeszczenie kolapsujacego obtoku
molekularnego rozdziela sie, tworzac dwie bliskie siebie protogwiazdy. Bedg one otoczone
dyskiem okotopodwéjnym (circumbinary), w ktérym moze zachodzié proces formowania
planet typu P. Podobnego rodzaju fragmentacja nastapi¢ moze w ktoryms ze sktadnikow
uktadu podwojnego, doprowadzajac do utworzenia uktadu potrojnego. Dyski okotopodwdjne
s3 obserwowane na falach milimetrowych wokoét wielu mtodych, spektroskopowo podwdjnych
gwiazd (Mathieau et al. 2000), za wyjatkiem rozleglych uktadéw, o separacjach 1-100AU, w
ktérych nie obserwujemy masywnych dyskow!?.

Dla ewolucji catego uktadu i procesu tworzenia planet w dysku, kluczowa role stanowi
grawitacyjny wplyw drugiego sktadnika gwiazdowego. Najwazniejszym efektem oddziatywa-
nia towarzysza jest ,obciecie” dysku. Rozmiary dyskéw zalezag od separacji uktadu i ekscen-
trycznosei orbity. Definiujac parametr masy m = My /(M + M), wielka potos orbity a; i
mimosrod ey, mozemy okresli¢ maksymalny zewnetrzny promien dysku okotogwiazdowego w
rozlegtych uktadach i minimalny wewnetrzny promien dysku okotopodwojnego w uktadach
ciasnych. Dla m = 0.3 zewnetrzna krawedZ dysku okotogtéwnego siega r; = 0.4a; przy mi-
mosrodzie e, ~ 0 oraz r; = 0.18a, dla e, = 0.5; dysk okoltowtérny w takim uktadzie siega
ry = 0.27a, dla orbity prawie kotowej i r; = 0.15a;, dla e, = 0.5. Przy takim parametrze
masy wewnetrzne obciecie dysku okotopodwdjnego nastepuje dla r; = 2.0a,, gdy orbita
jest prawie kotowa i r, = 3.0a,, gdy e, = 0.5 (Artymowicz & Lubow, 1994). W ogdlnosci
dyski sa mniejsze i mniej masywne dla uktadéw o mniej kotowych orbitach. Odbija sie to na
mozliwosci powstania w danym dysku planet gazowych i skalistych. W zbyt malym dysku
okotogwiazdowym (gdy krawedZ dysku wypadnie blizej niz ,linia $niegu”), nie beda miaty
szansy utworzy¢ sie planety olbrzymy; gdy za ,linig $niegu” wypadnie wewnetrzna krawedz
dysku okotopodwdjnego, nie powstana planety skaliste (bez gazowych otoczek). Niemniej, za-
gadka dla teoretykéw jest przypadek planety jowiszowej, krazacej wokot sktadnika gtéwnego
gwiazdy potréjnej HD 188753 (Konacki, 2005b). Sktadnik wtérny (ktéry sam jest uktadem
podwdjnym) znajduje sie na tyle blisko, ze dysk okologléwny nie osiagnalby rozmiaréw
potrzebnych do powstania gazowego olbrzyma za ,linia $niegu”. Przyktad ten pokazuje, ze
nasza wiedza na temat powstawania uktadéow planetarnych jest wcigz bardzo niekompletna.

1.5.1 Stabilnosé orbit planetarnych

Badania stabilnosci orbit planetarnych w uktadach wielokrotnych opieraja si¢ gtéwnie na
numerycznych symulacjach problemu trzech cial. Okazuje sig, ze istnieje duzy obszar sta-
bilnych orbit zaréwno wokot jednej z gwiazd uktadu, jak i wokét catego uktadu. Obszary

10Co nie wyklucza obecnoéci dyskéw lekkich, nie dajacych sie zaobserwowad.
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stabilnosci sa w naturalny sposéb powigzane z mozliwymi rozmiarami dyskow protoplane-
tarnych.

Dla parametru masy m = 0.3, promien najwigkszej orbity planety typu S wynosi r. =
0.37ay, gdy e, ~ 0 oraz r. = 0.14a;, dla e, = 0.5. W przypadku planety typu P odpowied-
nie wartosci promienia najmniejszej orbity wynosza 2.3a;, oraz 3.9a, (Holman & Wiegert,
1999). Wyniki te dotycza orbit kotowych o matym nachyleniu wzgledem plaszczyzny uktadu
podwdjnego. Zwiekszenie ekscentrycznosci poczatkowej orbity planety redukuje obszar sta-
bilnosci, ale w mniejszym stopniu niz wzrost ekscentrycznosci sktadnika wtérnego (Pilat-
-Lohinger & Dvorak, 2003). Zwiekszenie inklinacji orbity planety réwniez powoduje destabi-
lizacje calego uktadu, ale pod warunkiem, ze gwiazdowy sktadnik wtorny jest odpowiednio
masywny. Matomasywny towarzysz nie zaburza stabilnosci planety nawet dla duzych katow
nachylenia (Innanen et al. 1997).

1.5.2 Powstawanie i ewolucja planet w uktadach podwéjnych

Z punktu widzenia mozliwej réznorodnosci uktadéw planetarnych i dziatajacych w ukta-
dach podwdjnych mechanizméw, najbardziej interesujace sg planety typu S. Takie uktady
najczesciej poddawane sg badaniom i symulacjom komputerowym. Podobnie jak dla gwiazd
pojedynczych, rozpatrywane sg dwa podstawowe scenariusze powstawania planet gazowych:
akrecja na jadro i niestabilno$é¢ dysku. Pierwszy z nich dotyczy takze planet skalistych,
podobnych do Ziemi (jesli potraktujemy jadro gazowego olbrzyma jak planete skalista). Oba
przewiduja powstanie gazowych olbrzyméw za linig $niegu”. Jednak obecnos$¢ towarzysza
gwiazdowego wydaje si¢ mie¢ spory wptyw na formowanie planet i ich pézniejsze zachowanie.
Jak sie okazuje wplyw ten moze by¢ zaréwno sprzyjajacy tworzeniu planet, jak i destrukty-
wny, w zaleznosci od rozwazanego uktadu. Zdania sg podzielone.

Potrzebne do zainicjowania tworzenia sie planet w drugim scenariuszu niestabilnosci
grawitacyjne, nie biora si¢ znikad. Dysk wokoél pojedynczej gwiazdy jest tworem bardzo
stabilnym. Oznacza to bardzo male szanse na powstanie gazowych olbrzymow. Obecnosé to-
warzysza gwiazdowego wptywa na destabilizacje dysku, a co za tym idzie sprzyja szybszemu
powstawaniu planet jowiszowych (Boss, 1998). Wniosek stad, ze w uktadach podwéjnych ol-
brzymy czesciej powstaja przez grawitacyjny kolaps fragmentéow dysku, niz w wyniku akrecji
na jadro (wigksza skala czasowa akrecji). Jednakze w innym przypadku, dysk okologwiaz-
dowy moze by¢ podgrzewany do temperatur, powodujacych wyparowanie gazow i niektérych
sktadnikéw ziaren, co z kolei uniemozliwia powstanie jakiejkolwiek planety w jakikolwiek
spos6b (Nelson, 2000).

Kiedy duza planeta juz powstanie wokoét jednego ze sktadnikow, wtedy do gtosu do-
chodzg mechanizmy sprzyjajace jej migracji blizej gwiazdy. W obecnosci drugiego sktadnika
nasila sie oddziatywanie protoplanety z lepkim dyskiem (czyt.: 1.3.2). Zwieksza sie szybkos$¢
migracji, a jednoczesnie rosnie takze tempo akrecji gazu na planete, natomiast maleje ekscen-
trycznos$é orbity (Kley, 2001). Ttumaczy to, dlaczego w uktadach podwéjnych obserwujemy
masywniejsze planety na bardziej krétkookresowych i kotowych orbitach (Eggenberger et al.
2004; Udry et al. 2004). W praktyce wokot pojedynczych gwiazd nie obserwujemy planet
o okresach orbitalnych mniejszych niz 40 dni, ktérych Mssini > 2M;, (Eggenberger et al.
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2004). Analogiczna gérna granica masy krotkookresowych planet zwieksza sie, ze wzgledu
na obecnos¢ gwiazdowego towarzysza. Dodaé¢ nalezy, ze ten efekt obserwacyjny nie moze
by¢ spowodowany ograniczeniami technicznymi metody, gdyz planety najmasywniejsze i
krotkookresowe sg wtasnie najtatwiej wykrywalne wszelakimi metodami.

W uktadach podwojnych o duzej separacji pod uwage brana jest takze tzw. migracja
Kozaia (np. Kozai, 1962; Wu & Murray, 2003). Wartos¢ mimosrodu orbity planety pod-
dana jest znacznym, cyklicznym oscylacjom. W czasie, gdy e jest duze, peryastron jest w
matej odlegtosci od gwiazdy, co prowadzi do znacznej dyssypacji energii przez oddziatywania
plywowe. Czyni to migracje Kozaia bardzo skutecznym sposobem na sprowadzenie planety
(nawet bardzo masywnej) na ciasna orbite. Ttumaczy takze istnienie w uktadach podwéjnych
planet na orbitach bardzo eliptycznych, jak np. HD80606b (Wu & Murray, 2003; Eggenberger
et al. 2004). Warunkiem jest duze nachylenie ptaszczyzny orbitalnej planety do plaszczyzny
orbitalnej sktadnika wtérnego.

Podobna réznorodnosé zdan dotyczy powstawania planet ziemskich. Wiadomym jest, cho-
clazby z naszego Uktadu Stonecznego, ze powstawaé one moga bardzo blisko swoich gwiazd
macierzystych. Jedynym znanym sensownym sposobem ich formacji jest zlepianie si¢ ziaren
pytu — ten sam mechanizm, ktory prowadzi do tworzenia si¢ jader planet gazowych. Opie-
rajac sie o znajomos¢ naszego Uktadu, spodziewamy sie znalez¢ wiele planet skalistych wokot
pojedynczych gwiazd podobnych do Stonca. Jednak sprawa ponownie sie komplikuje, gdy
chcemy uwzgledni¢ grawitacyjny wptyw drugiego sktadnika. Dotyczy to gléwnie stabilnosci
orbit, omawianej w poprzednim punkcie. Istnienie ograniczenia na maksymalny promien sta-
bilnej orbity planet typu S, przejawia si¢ juz na etapie ich tworzenia. Grawitacja drugiego
sktadnika moze spowodowaé przyspieszenie embrionéw planet do predkosci powodujacych
wyrzucenie ich z calego uktadu lub zderzenie, powodujace ich destrukcje (Whitmire et al.
1998; Lissauer et al. 2004). W skrajnych przypadkach uniemozliwia to praktycznie utworzenie
jakiejkolwiek planety. Z drugiej strony, mozliwe jest, ze az 60% pobliskich uktadéw wielokrot-
nych moze posiada¢ planety skaliste (Whitmire et al. 1998).

Interesujacy wynik daty symulacje powstawania planet skalistych wokot jednego ze sktad-
nikéw uktadu podwdjnego wzorowanego na a Centauri (Lissauer et al. 2004). Okazalo sie,
ze mozliwe jest powstanie ukladu planetarnego przypominajacego ,nasze” planety typu
ziemskiego. Podobienstwo dotyczyto zaréwno ilosci planet, jak ich mas oraz elementow or-
bitalnych. Jednak w takim uktadzie niewielka zmiana warunkéw poczatkowych powodowata
znaczace roéznice w koncowym obrazie systemu planetarnego.

1.5.3 Gwiazdy/planety

Mozliwosé powstania ,kopii” Uktadu Stonecznego w uktadzie podwojnym gwiazd sugeru-
je, ze proces formowania sie planet skalistych w uktadach podwdjnych moze w duzym stop-
niu przypomina¢ powstawanie planet wokot gwiazd pojedynczych, posiadajacych planety—
olbrzymy (np. uktad Stonce-Jowisz). Jak sie okazuje te dwie rodziny ukladéw maja wiele
cech wspoélnych.

Coraz masywniejsze planety znajdowane sg coraz dalej od swoich gwiazd macierzystych.
Jednoczesnie obserwowanych jest coraz wiecej brazowych kartéw na orbitach diugookre-
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Rysunek 1.6: Wykres ekscentrycznosci orbity w funkeji okresu dla planet pozastonecznych
(czerwone pieciokaty) i sktadnikéw wtérnych uktadéw podwdjnych (czrane kropki). Ziemia
i niektére planety Ukladu Stonecznego zostaly oznaczone innymi symbolami.

sowych wokét gwiazd ciggu gtéwnego. Powoduje to, ze tzw. Pustynia Brazowych Kartow —
wspomniana w punkcie 1.2.3 — wypehia si¢, zaré6wno ze strony ,planetarnej”jak i ,,gwiaz-
dowej” (Udry et al. 2004). Inne ciekawe podobienistwo widaé na diagramie e/ log P dla planet
i sktadnikéw wtornych uktadéw podwojnych (Rys. 1.6). Obie populacje sa ze soba doktadnie
wymieszane i zajmuja na tym diagramie ten sam obszar (Udry et al. 2004). Wyjatkiem sa
najciasniejsze uktady podwdjne i ,gorace Jowisze” na bardzo ciasnych (krétkookresowych)
orbitach, ale prawdopodobnie ich obecnos¢ jest wynikiem migracji, a nie powstania tak blisko
gwiazdy (por. 1.3.2).

Przynajmniej z punktu widzenia dynamiki, uktady podwdjne i planetarne sg do siebie
bardzo podobne. Oznaczaloby to, ze na zagadnienie narodzin uktadéw gwiazdowych i plan-
etarnych nalezatoby spojrze¢ bardziej ogdlnie — jak na jeden uniwersalny mechanizm prowa-
dzacy do stworzenia réznego typu obiektéw. Przypuszczenie to podkresla role, jaka poszuki-
wania i badania planet w uktadach wielokrotnych moga odegra¢ w przysztosci. By¢ moze
pozwola lepiej zrozumieé¢ jak powstaja gwiazdy, zaré6wno pojedyncze jak i wielokrotne, oraz
ich uktady planetarne, wliczajac w to nasz Uktad Stoneczny.
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1.6 Cele niniejszej pracy

Praca bazuje na obserwacjach uktadow gwiazd podwdjnych uzyskanych przy pomocy
optyki adaptywnej na 5-metrowym teleskopie Hale’a (tzw. Palomarskim) i 10-metrowym
teleskopie Keck II. Bardzo rozlegly zbiér danych (kilkadziesiat tysiecy obrazéw) zawiera
obserwacje z okoto 1.5 roku. Celem analizy jest wzgledna astrometria tychze uktadéw. Op-
tyka adaptywna umozliwia uzyskanie niemal idealnych obrazéw gwiazd (tzw. ,difraction-
limited”), a tym samym na wyznaczanie wzajemnych potozen gwiazd z dokladnoscia na
poziomie milisekund tuku. Praca jest proba opracowania optymalnej metody redukeji danych
i mierzenia potozen gwiazd oraz ustalenia czy zebrane obserwacje umozliwiaja odkrywanie
planet wokoét sktadnikéw uktadow podwojnych, a takze wyznaczenia gornych ograniczen na
masy potencjalnych planet obiegajacych obserwowane gwiazdy.



Rozdziatl 2

Astrometria CCD

2.1 Podstawy

Celem badan astrometrycznych jest przede wszystkim mierzenie potozen gwiazd na sferze
niebieskiej (kierunku do obiektu). Znajomosé potozenia obiektu w réznych chwilach czasu
pozwala nam uzyskaé¢ informacje np. o jego ruchu wtasnym, odlegtosci czy dynamice uktadu
w jakim sie znajduje. Oczywiscie nasza wiedza jest tym pelniejsza im bardziej doktadne
sa pomiary. Obecnie najczesciej korzysta sie z obrazowania kamerami CCD (do niedawna
takze na kliszach fotograficznych) oraz z metod interferometrycznych, ktére zostana pokrétee
opisane w dalszej czesci pracy.

Jesli mowimy o astrometrii z wykorzystaniem obrazowania CCD, to mamy przewaznie na
mysli astrometrie wzgledna (réznicowa). Jest to mierzenie potozenia obrazu badanego ciata
niebieskiego na obrazie CCD, wzgledem obrazéw innych cial, traktowanych jako obiekty
odniesienia. Zaréwno obiekt badany jak i obiekty referencyjne, nie muszg by¢ gwiazdami.
Badania astrometrczne moga dotyczy¢ takze planet, komet, asteroidéw, czy tez mglawic i
galaktyk. Jednakze w dalszej czedci pracy bede uzywal terminéw obiekt i gwiazda zamiennie.

W ogélnosci wartos¢ kazdej ze wspotrzednych potozenia gwiazdy mozna opisa¢ nastepu-
jaca zaleznoscig:

Pozycja = Stata + Ruch Wtasny + Paralaksa + Perturbacje

W astrometrii wzglednej wartos¢ stata, majaca sens $redniej pozycji, zazwyczaj sie pomija.
Ruch wtasny jest zalezny od czasu liniowo lub, w pewnych przypadkach, kwadratowo. Pa-
ralaksa jest zwigzana naturalnie z ruchem obiegowym Ziemii i zmienia si¢ okresowo. Pertur-
bacje pozycji wynika¢ moga z efektéw sprzetowych, wpltywu atmosfery lub tez z fizycznych
wlasnosci uktadu, jak np. obecno$¢ niewidocznego towarzysza (Monet, 1992). Z powodu digi-
talizacji obrazu CCD, uzywa sie prostokatnego uktadu wspoélrzednych (z,y), zwiazanego z
osiami matrycy, ktéry nastepnie jest transformowany do uktadu («, 9).

Wiszystkie badania astrometryczne opieraja sie o wspdlne zasady i mozna je sprowadzi¢ do
jednego schematu. Najpierw wybra¢ nalezy zestaw obiektéw odniesienia. Oczywiscie muszg,
by¢ na tyle blisko badanej gwiazdy, zeby mogly znalez¢ sie na jednym obrazie. Im wiecej tym
lepiej. Musza by¢ takze jastrometrycznie stabilne”, tzn. powinnismy by¢ w stanie obliczy¢
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ich polozenie na dowolng chwile czasu z odpowiednig doktadnoscig. Kolejnym warunkiem jest
ich jasnos¢ — obiekty referencyjne powinny mie¢ podobng jasno$¢ jak gwiazda badana. Duza
réznica jasnosci spowoduje niedogwietlenie lub prze$wietlenie obrazu jednego z obiektow?!.
Wreszcie, przy badaniach gwiazd pojedynczych waznym jest, aby obiekt badany znajdowat
sie wewnatrz wielokata wyznaczonego przez obiekty referencyjne. Pewne efekty systematy-
czne i poprawki, spowodowane np. dystorsja pola, daje si¢ tatwo wyznaczy¢, jesli wykorzys-
tujemy metody interpolacyjne. Ekstrapolacja w wielu przypadkach jest nieskuteczna i daje
bledne wyniki (Monet, 1992).

Wiyniki uzyskane bezposrednio z mierzenia potozen gwiazd na obrazie CCD nalezy nas-
tepnie skorygowaé na efekty zwigzane z ruchem detektora i wptywem atmosfery. Przez
,ruch detektora” rozumiem zmiane polozenia detektora w uktadzie barycentrum Uktadu
Stonecznego, powiazane z ruchem wirowym i obiegowym Ziemii, oraz — w przypadku niek-
torych obserwacji satelitarnych — obiegiem teleskopu wokot Stonca. W praktyce oznacza to
sprowadzenie obserwacji astrometrycznych do barycentrum Ukltadu Stonecznego. Niektore
obserwacje wymagaja jedynie transformacji do uktadu heliocentrycznego, inne za$ wyma-
gaja takze uwzglednienia ruchu Stonca wokoét centrum Galatyki. Wpltyw atmosfery ziemskiej
na potozenie gwiazd przejawia sie przez efekt refrakcji atmosferycznej, ktory bedzie szerzej
omoéwiony w dalszej czesdci pracy.

2.2 Dane astrometryczne i detekcja planety

W najprostszym przypadku rozwazamy pojedyncza gwiazde i oddzialywujacego na nig
grawitacyjnie towarzysza, poruszajacego sie po orbicie kotowej. Efektem oddzialywania gra-
witacyjnego bedzie ruch badanej gwiazdy na sferze niebieskiej po torze w ksztalcie elipsy.
Obserwablami sa: sygnal astrometryczny a oraz okres orbitalny 7' (czyt. 1.2.7). Réwna-
nia (1.1) oraz (1.2) podaja zaleznosci miedzy tymi wielkoSciami a parametrami fizycznymi
uktadu.

2.2.1 Ciag czasowy obserwacji

Obserwacje astrometryczne mozemy utozy¢ w ciag czasowy % (t), odpowiadajacy potoze-
niu gwiazdy wzgledem innego obiektu lub uktadu odniesienia w ustalonych epokach (mo-
mentach obserwacji). Po redukcji na barycentrum, mozemy zapisa¢ dla jednej wspotrzednej:

X(t) = (%) sin <27r% + 925) + pt + Psin(27t) + ¢ + oy (2.1)

gdzie t oznacza czas obserwacji (epoke), ¢ jest faza poczatkowa ruchu orbitalnego, p jest
wartoscig ruchu wtasnego, P paralaksa gwiazdy, ¢ pozycja $rednig, a oy miara ,szumu as-
trometrycznego” (Pravdo & Shaklan, 1996). Rézne obserwacje z jednej nocy mozna usrednié
i potraktowaé jako jeden punkt ciagu (t). Blad takiego pomiaru bedzie o czynnik /N

'Wiaénie ze wzgledu na przeéwietlenie obrazu sktadnika gléwnego uktadu podwéjnego czeéé danych,
zebranych do niniejszej pracy, musiala by¢ odrzucona.
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(gdzie N oznacza liczbe pojedynczych obserwacji w ciaggu nocy) mniejszy od btedu pomiaru
potozenia na pojedynczym obrazku CCD. Okresowos$¢ w takim szeregu mozemy wykry¢ np.
poprzez analize fourierowska.

Najwazniejszymi dla detekcji planety parametrami sg astrometryczny stosunek sygnatu
do szumu «/oq oraz okres orbitalny T. Pierwszy z nich okresla nam jak silny jest syg-
nal astrometryczny i jaki jest prog detekcji. Daje tez pojecie o masie perturbatora. Sam
szum oy wyznacza dolne ograniczenie wykrywalnej masy. Nalezy doda¢, ze na parametr ten
sktadaja sie btedy systematyczne i przypadkowe, zatem nalezy si¢ spodziewaé, ze bedzie
wiekszy, niz usredniony blad pomiaru z obserwacji z jednej nocy. Okres orbitalny okresla
minimalng skale czasowa, jaka jest potrzebna do zaobserwowania ruchu orbitalnego. Typowo
obserwacje powinny zajmowa¢ przedzial czasowy bliski przynajmnie;j %T. W przypadku ob-
serwacji prowadzonych krécej trend okresowy moze zosta¢ pomylony na przyktad z trendem
liniowym. W kwestii samej detekcji nie odgrywa duzej roli mimos$rod i ustawienie orbity w
przestrzeni (Pravdo & Shaklan, 1996).

2.2.2 Orbita i masa planety

Na podstawie szeregu (t) jesteSmy w stanie odtworzy¢ orbite planety i wyznaczy¢
jej mase?. Wymagane jest stworzenie modelu obserwacji — zawierajacego w ogdélnoéci 12
parametréw (5 astrometrycznych” i 7 jorbitalnych”) i dopasowanie go do rzeczywistych
danych (Sozetti, 2005). Do parametréw astrometrycznych zaliczamy potozenie («a,d), ruch
wlasny (pa, is) 1 paralakse. Wezesniejsza znajomosé tych wielkosci, na podstawie np. mniej
doktadnych obserwacji, pozwala na rozseparowanie ich od innych parametréow i przeprowa-
dzenie wczesniejszej redukcji, a przynajmniej na okreslenie dobrych wartosci poczatkowych.
Parametry orbitalne obejmuja okres oraz zestaw elementéw keplerowskich, czyli: wielkg potos
a, mimosrod e, inklinacje 7, dtugosé wezta wstepujacego €2, argument perycentrum w i mo-
ment przejscia przez perycentrum 7. Mase mozna okregli¢ z zaleznosei (1.1).

Wyznaczenie masy i orbity z doktadnoscia ~ 10% wymaga a/oq ~ 10 (Sozetti, 2005).
Duze znaczenie dla jakosci dopasowania ma okres orbitalny — krotkie okresy zwiazane sa z
mata amplituda sygnatu, a wiec obnizaja «/og. W przypadku planet dtugookresowych, do
glosu z kolei dochodzi ekscentryczno$é orbity. Przy znacznych wartosciach e planeta bardzo
krotko przebywa w okolicach peryastronu. Probkowanie czasowe obserwacji moze okazaé si¢
niewystarczajace do doktadnego odtworzenia rozmiaréw i geometrii orbity (Sozetti, 2005).
Na samg mozliwo$¢ doktadnego wyznaczenia masy i orbity planety nie wptywa na szczescie
jej nachylenie, chyba ze jest bliskie 90°. W takich przypadkach obserwowany ruch na niebie
sprowadza sie do jednego wymiaru, przez co tracona jest pewna ilo$¢ informacji. Na szczescie
jest to problemem tylko dla skrajnych nachylen, kiedy to bardzo dobrze dziata metoda RV
(Eisner & Kulkarni, 2002) oraz ros$nie prawdopodobienistwo tranzytu.

27 astrometrii wzglednej otrzymujemy jedynie sume mas. Mase planety uzyskujemy szacujac mase
gwiazdy na podstawie np. jej typu widmowego.
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2.3 Polozenie gwiazdy na obrazie CCD

W przypadku astrometrii CCD wykonywany jest tak naprawde jeden pomiar, mianowicie
potozenia gwiazdy na obrazku, we wspéhrzednych (z,y). Gwiazda jest zrédlem punktowym,
ale jej obraz w detektorze punktowy nigdy nie bedzie. Ze wzgledu na dyfrakcje i interfere-
ncje $wiatta na elementach konstrukcyjnych teleskopu, gwiazda widziana bedzie jako seria
wspotérodkowych prazkéw?, o srodku w punkcie odpowiadajacym rzeczywistemu poloze-
niu gwiazdy*. Dodatkowy wplyw turbulentnej atmosfery ziemskiej — seeing — powoduje
zlanie sie prazkéw w jeden, rozmyty obraz. Aby w obserwacjach naziemnych zredukowaé
seeing do minimum, stosuje sie systemy optyki adaptywnej (Adaptive Optics — AO) i ak-
tywnej. Wowczas na obrazie gwiazdy widoczne sa znieksztalcone, ale dobrze rozdzielone
prazki dyfrakeyjne. Srednica prazka rzedu 0 po zredukowaniu seeingu jest nawet kilkukrot-
nie mniejsza niz obrazu z seeingiem.

Funkcje rozktadu prawdopodobienstwa, opisujaca rozproszenie fotonéow zrodia punk-
towego na detektorze okreslamy terminem Funkcja Rozrzutu Punktu (ang: Point Spread
Function) — PSF (Mighell, 2005). Funkcja ta jest dwuwymiarowa i ciagta. Traktuje sie ja
jako obraz zrodta punktowego, powstajacy na detektorze. Kazdemu teleskopowi, ze wzgledu
na unikalno$¢ konstrukcji, odpowiada inna funkcja. Dodatkowo PSF moze byé¢ rozny dla
réznych czesci detektora (np. Anderson & King, 2000). Wyznaczenie polozenia gwiazdy na
obrazie CCD jest réwnoznaczne z wyznaczeniem centrum lub maksimum PSF®.

2.3.1 Centroid

Jest to stosunkowo najprostszy i najszybszy sposdb oszacowania potozenia gwiazdy.
Polega on na wyznaczeniu ,Srodka jasno$ci” obrazu, przy wykorzystaniu relacji

(np. Stone, 1989; Auer & van Altena, 1978) oraz analogicznie dla osi y. W tym wyrazeniu
I(x) jest suma zliczen w kolumnie punktéw o wspétrzednej z, B natomiast jest oszacowanym
poziomem tta w poblizu obrazu gwiazdy.

2.3.2 Analityczne modele PSF

Sposrod wielu réznych matematycznych przyblizen PSF, do najczesciej spotykanych
naleza profile:

1. Moffat: )

M(r) «

3Tzw. pierscienie Airy’ego.
4Obraz taki okreglamy angielskim terminem difraction-limited.
SW przypadku obserwacji z orbity lub przy pomocy AO dotyczy to prazka rzedu 0.
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2. Lorentza:

3. Gaussa:
2
G(r) o« exp <2—a2>’

gdzie a,b sa parametrami dopasowania a r jest odlegltoscig punktu od maksimum funkcji
(Howell, 2000). Z punktu widzenia astrometrii najwazniejsze jest odwzorowanie centrum
profilu. Okazuje sie, ze dwa ostatnie stosunkowo najlepiej oddaja profil gwiazdy (Diego,
1985; King, 1971), jednak profil Gaussa daje najmniejsze btedy przy wyznaczaniu polozenia
gwiazdy i zajmuje stosunkowo mato czasu obliczeniowego (Stone, 1989).

W wielu przypadkach zwykly symetryczny (kotowy) profil Gaussa nie oddaje dobrze
profilu gwiazdy zarejestrowanej daleko od centrum detektora. Obraz taki moze by¢ rozciag-
nicty do eliptycznego i obrécony osia gtéwna wzgledem osi wspoétrzednych matrycy. Wowcezas
stosuje si¢ gaussoide eliptyczna:

Clory) = B+ Acxp |- =70 Bl —m)y—w) (v —w)’]

20,2 040y 20,2

gdzie A jest wartoscig w maksimum, (g, yo) oznaczaja pozycje centrum, (o, 0,) szerokosci
potéwkowe wzgledem odpowiednich osi, a parametr [ jest miara kata miedzy wielka potosia
elipsy a osiami wspétrzednych detektora (Condon, 1997).

W przypadkach, gdy gwiazdy maja niegaussowskie profile, np. gdy ich obrazy zaczynaja
saturowaé, lub w przypadkach niektorych obiektow mgtawicowych, mozna doda¢ parametr
wostrodci” n (Lasker et al. 1990). Profil taki, nazywany SuperGaussem, opisuje wzor:

1 Az?  2B8AzA Ay2\"
( x<+x3x v, y)]

(1—p32)\ 20,2 040y 20,2

SG(z,y) = B+ Aexp [—2

Ar =x — 20, Ay =y — Yo

Pomimo wielosci modeli analitycznych, postepowanie w kazdym przypadku wyglada
podobnie. Nalezy znalez¢ takie parametry modelu, aby zminimalizowa¢ funkcje x* = > [ax —
F(xy, yr)]?/p?, gdzie k jest indeksem kolejnych pikseli, a;, jest wartoscia zliczenn w k -tym
pikselu, F' jest wartoscia funkcji, ktora dopasowujemy w danym punkcie, a p jest miara
rozrzutu zliczen fotonéw (np. Condon, 1997). Funkcja x? jest miarg réznicy miedzy danymi
rzeczywistymi a modelem.

2.3.3 Profile sprzetowe

Réznica miedzy rzeczywistym PSF a modelem matematycznym potrafi by¢ na tyle duza,
ze bardzo pogarsza jakos¢ badan astrometrycznych. Jest to szczegdlnie wazne przy bardzo
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Rysunek 2.1: Poréwnanie profili gaussoidy symetrycznej (lewo-géra), eliptycznej (prawo-
géra), oraz SuperGaussa z parametrem n < 1 (lewo-d6t) oraz n > 1 (prawo-dot). Wysokosé
profili jest identyczna. Kolejne kontury odpowiadaja tym samym poziomom.
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precyzyjnych pomiarach. Poza tym, jak bylo juz wspomniane, dla danego instrumentu fun-
kcja rozktadu nie jest stata na catej powierzchni detektora. Wowczas poszukuje sie instrumen-
talnej funkeji rozktadu (iPSF), zwanej takze empiryczng. Jest to znormalizowana, dwuwy-
miarowa tabela wartosci zliczen fotonéw, odpowiadajaca rozktadowi prawdopodobienstwa
ich rozproszenia.

Wybiera si¢ kilka obrazow najjasniejszych gwiazd, interpoluje si¢ do ustalonej siatki
punktéw i sumuje, aby uzyskaé jak najwigkszy stosunek sygnatu do szumu (Stetson, 1987).
Uzyskany iPSF moze by¢ natozony, przeskalowany i interpolowany tak, aby jak najbardziej
pasowal do obrazéw badanych gwiazd. Dopasowanie odbywa sie podobnie jak dla anality-
cznych PSF — przez minimalizacje odpowiednio skonstruowanej funkcji x? — ale w tym przy-
padku nie musimy nic zaktadaé o ksztatcie funkeji rozktadu, co automatycznie redukuje nam
ilo$¢ parametréw (Howell, 2000). W praktyce pojawiaja si¢ najwyzej cztery: wspohrzedne
centrum (o, ¥o), warto$¢ w maksimum i ,szerokosé”.

Takie podejscie jest z reguty szybsze niz analityczne. Nie przejmujemy si¢ takze iloscig
wolnych parametréw. Nie zawsze musi jednak dawac lepsze wyniki. Czesto zatem stosuje sie
potaczenie tych dwoch sposobéw, mianowicie na dyskretng siatke wartosci funkeji modelowej,
np. SuperGaussa, nakltada sie tabele residuéw miedzy funkcja modelowa a rzeczywistymi da-
nymi (Howell, 2000). Tabele residuéw, tworzy sie analogicznie jak iPSF.

Rysunek 2.2: Teoretycznie obliczone funkcje rozrzutu punktu dla kamery NIRC2 teleskopu
KeckII. Od lewej — PSF dla filtru J, H, K’ (F. Marchis — strona domowa).

Podobna role jak iPSF moze odgrywaé teoretycznie obliczona funkcja rozkladu. Jej zaleta
jest mozliwo$¢ dopasowania do znacznie wiekszej czedci obrazu gwiazdy na CCD, np. do
prazkow dyfrakeyjnych dalszych rzedow w przypadku obserwacji z uzyciem AO czy spoza
atmosfery. Obliczenia takie zostaly wykonane m.in. dla instrumentu SSI na sondzie Galileo
(Howell & Merline, 1991) i dla teleskopéw KeckS.

Shttp:/ /astron.berkeley.edu/~fmarchis/Science/Keck /Perfect PSF /
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2.3.4 Gwiazdy stabe

Obrazy stabych gwiazd (maly stosunek sygnatu do szumu) sprawiaja w pomiarach as-
trometrycznych najwicksze problemy. Ich obrazy sa zdominowane przez fotony tta i zajmuja
malg ilos¢ pikseli. Zarowno dopasowanie analityczne jak i empiryczne obarczone jest duzym
btedem. Mozna je poprawi¢, stosujac wyrafinowane podejscia numeryczne, jak np. tworzenie
efektywnej funkcji rozktadu (Anderson & King, 2000). Metody te sa bardzo czasochtonne,
wymagaja duzej mocy obliczeniowej i sporej probki dobrych gwiazd. Daja jednak nawet 10-
krotnie lepsze rezultaty (w sensie niepewnos$ci w wyznaczeniu potozenia, w pikselach) niz
metody opisane wczesniej. Uwzgledniajg takze zmienno$é PSF w obrebie detektora.

2.4 Szum astrometryczny

Dane astrometryczne obarczone sg niepewno$cig — szumem — o pochodzeniu instrumen-
talnym, atmosferycznym (w przypadku obserwacji naziemnych) i astrofizycznym (Sozzetti,
2005). Model szumu opisuje te niepewnosci, pozwalajac je oszacowaé, wprowadzi¢ poprawki,
poprawiajac jako$¢ pomiarow i pozwalajac na okreslenie ich doktadnosci.

2.4.1 Szum instrumentalny

Generalnie mozemy okresli¢ dwa zZrodta niepewnosci o charakterze instrumentalnym:
przypadkowe btedy w zliczeniach fotonéw o, i btedy systematyczne oyys. Szum fotonowy
dla pojedynczego teleskopu wyraza wzor

A 1

T = D SNR’ (2.2)

gdzie D jest aperturg teleskopu w metrach, A dhugoscig fali w metrach, a SNR jest sto-
sunkiem sygnalu do szumu dla danej gwiazdy (Lindegren, 1978). Szum fotonowy jest pod-
stawowym zrodlem btedéw w wyznaczaniu potozenia centrum obrazu gwiazdy na obrazku
CCD. Dopasowanie PSF opiera si¢ na roznicach zliczen miedzy pikselami sasiadujacymi z
najjasniejszym, w ktérym spodziewamy sie znalezé $rodek gwiazdy’. Zalézmy przypadek
jednowymiarowy. Niech x; oznacza poltozenie najjasniejszego piksela. Gdy wartosci zliczen w
odpowiadajacych sobie, przeciwlegtych pikselach z; ;1 i x;11 sa réwne, to mozemy wniosko-
wac, ze centrum gwiazdy lezy w potowie szerokosci piksela z;. Gdy natomiast w x; 1 jest
wiecej zliczen, niz w x;, 1, to spodziewamy sie przesuniecia centrum gwiazdy w strone x; 1 (w
lewo). Szum fotonowy wprowadza niepewnosé¢ do zliczen w poszczegdlnych pikselach, a wiec
bezposrednio wplywa na wyznaczone potozenie obrazu gwiazdy. Najwieksze btedy wystepuja
oczywiscie dla gwiazd stabych (niedoswietlonych), dla ktérych SN R jest niski.

Przyczynek systematyczny do szumu instrumentalnego, mozna okresli¢ zaleznoscig

(Pravdo & Shaklan, 1996):
Osys = \/Obcp + THp- (2.3)

"Oczywiécie kazdy piksel matrycy ma swojg skoficzong szeroko$é.
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Jego 7rodtem sg np. (Sozzetti, 2005): niejednorodnos$é w oswietleniu matrycy, straty podczas
transferu fadunku, odstepstwa od liniowosci detektora (cccp), aberracje optyczne, dystorsja
pola, pikselizacja, niedoskonalosci optyki (cpp). Poniewaz jest to przyczynek systematyczny,
daje sie on oszacowaé i zredukowaé, jesli mamy dostateczng ilo$é¢ dobrych danych. Poza tym
w wielu przypadkach jest on znacznie mniejszy niz inne czynniki i nie wnosi znaczacego
wktadu do ogélnej niepewnosci pomiaru. Na duzych teleskopach, klasy 5-10 metrowej, cop
daje wartosci co najwyzej ~ 10uas (Pravdo & Shaklan, 1996) co jest nawet o 2 rzedy wielkosci
liczba mniejsza niz poziom szumu zwigzanego z efektami atmosferycznymi. Technologiczny
postep w wytwarzaniu matryc CCD doprowadzit do redukcji czynnika ocop do poziomu
~ 5uas (Sozzetti, 2005).

2.4.2 Szum atmosferyczny

Atmosfera ziemska wpltywa w dwojaki sposob na obserwacje astrometryczne. Turbulentne
elementy atmosfery, majace rozne rozmiary, gestosci i temperatury, w przypadkowy sposéb
zatamuja front fali $wiatta obiektu, co objawia sie przez zjawisko seeingu — powstanie obrazu
rozmytego, szerokiego (w sensie rozmiaru na matrycy) i wymagajacego diuzszego czasu
naswietlania, jesli chcemy uzyska¢ dobry SN R. Dodatkowo obraz ten nie jest statyczny,
lecz porusza sie w chaotyczny sposéb po detektorze (Glass, 1999).

Dla separacji obiektéw w zakresie 10’ — 30" wptyw czynnika przypadkowego jest nieza-
lezny od apertury teleskopu i stabo zalezny od samej separacji obiektéw (Sozzetti, 2005). W
przypadku mniejszych odlegltosci, uogélniona formuta pozwalajaca oszacowaé ten wptyw ma
postac:

Tt 2 D—k/2+1/3(9ku/2t—1/2 (24)

k=8N, +1—1,

gdzie 6 jest separacja katowa miedzy gwiazda badang a gwiazda odniesienia, ¢ jest czasem
integracji, a N, jest iloScia gwiazd odniesienia (Lazorenko & Lazorenko, 2004). Parametr
p < 1 zalezy od k i gestosci gwiazd na obrazku CCD. Warto doda¢, ze skutki trubulencji
atmosferycznych sg o wiele stabsze w podczerwieni (IR) niz w pasmie widzialnym. Poza
tym, sa znacznie zredukowane przy obserwacjach z uzyciem AQO. Obecnos¢ tej niepewnosci
przejawia si¢ w pomiarach potozenia gwiazdy na obrazie CCD. Razem z szumem instrumen-
talnym powoduje rozrzut mierzonego potozenia miedzy dwiema sasiednimi ekspozycjami
wykonanymi jednej nocy. Przy usrednianiu obserwacji z jednej nocy powoduje zwigkszenie
niepewnosci ostatecznego wyniku.

Atmosfera wprowadza tez efekt refrakcji chromatycznej (Differential Chromatic Refrac-
tion — DCR). Jest to efekt systematyczny, polegajacy na pozornym przesunieciu obser-
wowanego polozenia obiektu na sferze niebieskiej w kierunku zenitu. Niektorzy autorzy
uwazaja, ze jest to efekt bardzo znaczny, trudny do oszacowania i w praktyce uniemozliwia
osiagniecie doktadnosci lepszych niz milisekunda tuku (np. Sozzetti, 2005). Inni zas$ podaja
doktadne formuty umozliwiajace jego wyznaczenie (np. Roe, 2002). Warto$¢ przesuniecia
w wysokosci zenitalnej zalezy od diugosci fali, czynnikéw pogodowych (ci$nienie powie-
trza, temperatura, zawarto$¢ pary wodnej) a nawet od niesferycznosci Ziemii (Roe, 2002;
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Gubler & Tytler, 1998). Praktyka pokazuje, ze poprawka na DCR jest rzeczywiscie duza,
ale nie wptywa znaczaco na zmian¢ separacji miedzy dwiema gwiazdami znajdujacymi sie¢
na jednym obrazie CCD. Niemniej powinna by¢ uwzgledniana przy bardzo doktadnych po-
miarach.

2.4.3 Szum astrofizyczny

Jego Zrodtem sa warunki fizyczne panujace w otoczeniu gwiazdy lub w niej samej. Jesli
taki szum istnieje, to jest on praktycznie niemozliwy do oszacowania i zredukowania. Per-
turbacje tego typu moga by¢ wywolane obecno$cig niewidocznego towarzysza gwiazdowego
(lub planetranego) wokét gwiazdy badanej lub gwiazdy odniesienia. Innym przyktadem moze
byc obecnosé¢ niejednorodnego dysku okotogwiazdowego. Roznego rodzaju niejednorodnosci
rozktadu temperatury na powierzchni obserwowanej gwiazdy czy tez wystepowanie plam i
rozblyskow, powoduje przesuniecie ,$rodka jasnos$ci”, ktére takze moze zafatszowaé pomiar
polozenia gwiazdy na obrazku CCD.

2.5 Astrometria ukladéw podwdjnych

Badania astrometryczne uktadow podwdjnych i wielokrotnych réznig sie znacznie od
badan gwiazd pojedynczych. Zagadnienie dotyczy wtasciwie uktadéw wizualnie podwdjnych.
Jesli uktad jest nierozdzielony, to widziany jest na obrazie CCD jako jedna gwiazda. Jego
podwojny charakter przejawia si¢ albo w obserwacjach spektroskopowych, albo poprzez per-
turbacje potozenia fotocentrum.

2.5.1 Odlegtosé i jasnosé

Fizyczne odlegtosci miedzy sktadnikami uktadu podwéjnego — od kilku do kilkuset AU
— powoduja, ze tylko najblizsze takie uklady obserwujemy jako wizualnie rozdzielone®, a
takich obiektéw jest stosunkowo mato. Z kolei bliskos¢ gwiazdy implikuje jej relatywnie
duza jasnos¢. To moze by¢ problemem w sytuacji, gdy sktadniki uktadu réznig sie od siebie
jasnoscig. Przykladem jest uktad potrojny GJ 569, gdzie gwiazda typu M2.5 V obiegana
jest przez pare brazowych kartéw (Lane et al. 2001). Aby moc zarejestrowaé¢ dobrej jakosci
obraz sktadnika wtornego, nalezy ustawi¢ dtugi czas naswietlania. Wowczas obraz sktadnika
gtéwnego moze okazac si¢ przeswietlony. Obrazy przeswietlone, a nawet takie, w ktorych ilog¢
padajacych na piksel fotonow wybiega poza zakres liniowosci detektora, sa w astrometrii
praktycznie nieprzydatne. Z kolei, gdy ustawimy czas integracji odpowiednio maty, aby nie
saturowa¢ sktadnika gtéwnego, moze si¢ okazaé, ze sktadnik wtérny jest zbyt staby i nie ma
duzego SN R. Pomiary potozen takich gwiazd obarczone sa duza niepewnoscia.

W przypadku, gdy oba sktadniki maja podobng jasnos¢, moze sie okazaé, ze sg zbyt
jasne, aby na obrazku mogty by¢ zarejestrowane gwiazdy tta.

8Decyduje o tym zdolnoéé rozdzielcza danego teleskopu ~ 1.22)\/D.
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Rysunek 2.3: Obraz uktadu potrojnego GJ 569. Dominujacy jasnoécia sktadnik gtéwny jest
przeswietlony (biaty érodek). Dobrej jakosci astrometrie wzgledna mozna wykonaé dla kom-
ponentéw sktadnika wtérnego.

2.5.2 Pole widzenia

Zagadnienie to zostalo juz wspomniane w punkcie 1.2.7. Z powodu bliskosci sktadnikow
uktadu, mozemy prowadzi¢ obserwacje bardzo matego pola. Fakt ten ma kilka zalet. Po pier-
wsze, obrazy gwiazd zajmuja troche wigksza powierzchnie detektora, co polepsza doktadnosé
wyznaczenia ich potozenia (w pikselach). Po drugie, ze wzgledu na zmniejszony czynnik plsc
doktadno$¢ wyznaczenia odlegtoéci na obrazie przektada si¢ na wigksza doktadnosé wyz-
naczenia odlegtosci katowej, zgodnie z zaleznoscia (1.3). Wreszcie, przy bardzo matych po-
lach znikomy wpltyw na doktadno$¢ pomiaréw majg dyfrakcja chromatyczna, aberracja i
dystorsja pola (Pravdo & Shaklan, 1996). Innymi stowy, czynnik plsc zmienia sie bardzo
nieznacznie w obrebie pola widzenia, co oznacza, ze zalezno$é (1.3) moze by¢ traktowana jak
Scista.

Jednakze w matym polu mieéci sie mniej gwiazd odniesienia. Prowadzi to czesto do sytu-
acji, w ktérej na obrazie CCD widoczny jest tylko uktad podwojny. Wowcezas dysponujemy
jedynie jedng gwiazdg odniesienia. Warto w tym miejscu przypomnieé, ze doktadno$é pomia-
réw rosénie z liczbg gwiazd odniesienia N, jak v/N,.
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2.5.3 Dane astrometryczne

W obserwacjach uktadéw podwdjnych ciag czasowy 3(t) (2.1) przyjmuje inng postac.
Wynika to z faktu, ze badamy potozenie jednego sktadnika wzgledem drugiego, i nie musimy
sprowadza¢ wynikow do bezwzglednego uktadu odniesienia («, d). Przede wszystkim nie jest
wymagane wczesniejsze sprowadzenie obserwacji do barycentrum Uktadu Stonecznego. W
oczywisty sposob z relacji (2.1) odpada stata ¢ i ruch wlasny ut. Réwniez czton paralaksy
Psin(27t) mozna pominaé, ze wzgledu na matg separacje katowa sktadnikow (rzedu sekund
tuku). Automatycznie powoduje to zredukowanie modelu obserwacji o 5 parametréow astrom-
etrycznych. Jednak dopisa¢ nalezy czton, okreslajacy potozenie sktadnika wtérnego wzgledem
gtownego (lub odwrotnie, w zaleznosci, ktéra gwiazde potraktujemy jako referencyjna). Dla
ukladu podwdjnego, szereg Y:(t) przyjmuje zatem postac:

() = (%) sin (%i + ¢P) +rs(t) + o0 (2.5)
2 Tp

Wielkosci z indeksem P odnosza sie do ruchu orbitalnego planety (typu satelitarnego), rg(t)
oznacza tutaj sktadowa odlegtosci miedzy gwiazdami, wynikajaca z ruchu orbitalnego. Za-
ktadamy tutaj, ze planeta odziatuje jedynie na gwiazde wokét ktorej krazy, a odzialywanie
to jest zaburzeniem, maltym w poréwnaniu z odzialywaniem keplerowskim miedzy gwiaz-
dami®. Model dla powyzszej formuty powinien zawiera¢ dodatkowe parametry zwigzane z
orbitg gwiazdy badanej. Niemniej wczesniejsze pomiary moga stanowic bardzo dobre pier-
wsze przyblizenie.

Postaé¢ szeregu (2.5) zaktada ponadto kotowa orbite planety. Dodatkowo nie méwi nam,
wokot ktérej konkretnie gwiazdy spodziewamy sie planete znalezé. Aby to wywnioskowad,
potrzebne sa pomiary wzgledem trzeciej gwiazdy (np. gwiazdy pola) lub pomiary spek-
troskopowe predkosci radialnych.

2.6 Metody interferometryczne

Precyzja astrometrii CCD zawsze bedzie ograniczana przez skoriczone rozmiary apertury.
W przypadku uktadéw podwojnych, nie jest mozliwe rozroznienie sktadnikow blizszych niz
~ 1.22)\/D. Réwniez osiagalna doktadnosé pomiaréw jest ograniczona. Problem ten mozna
omina¢, prowadzac obserwacje interferometryczne. Astrometryczne obserwacje uktadéw pod-
wojnych prowadzone byly m.in. na instrumencie Mark III (np. Hummel, 1994), oraz na
Palomar Testbed Interferometer — PTI (Lane & Muterspaugh, 2003).

2.6.1 Obserwacje interferometryczne

Zdolno$¢ rozdzielcza interferometru jest zalezna od dlugoséci najdtuzszej bazy B, czyli
odlegtosci miedzy dwoma najdalszymi aperturami, jak 1.22\/B (Sozzetti, 2005). Doktadnosé

9Zakladamy, ze masa planety jest znikoma w poréwnaniu z masami gwiazd. Moze to nie byé spelnione
w przypadku bardzo masywnych planet (~ 10M ;) krazacych wokét matomasywnych gwiazd, np. brazowych
kartow.
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pomiaru astrometrycznego og jest proporcjonalna do B~'. Sam szum fotonowy o,, wnosi
przyczynek zalezny od bazy jak B~! a szum atmosferyczny, jak B~%/3 (Lane & Muterspaugh,
2003). W przypadku instrumentu PTI (B = 110 m), przy obserwacjach uktadéw pod-
wojnych o separacji 0.25”, mozliwe jest osiagniecie precyzji na poziomie rzedu 10puas (Lane
& Muterspaugh, 2003). Nic wigc dziwnego, ze z interferometria wigzana jest przysztosé as-
trometrii i poszukiwania planet. Tego typu obserwacje bedzie prowadzi¢ np. satelita STM
(Space Inteferometry Mission).

Obserwacje interferometryczne polegaja na rejestrowaniu efektéw naktadania sie Swiatta
zbieranego przez rézne apertury. Swiatto pochodzace z jednego obiektu, pada na rézne aper-
tury po przebyciu réznych drog. Roéznica drog optycznych moze zostaé zniwelowana w czasie
przeniesienia Swiatta z apertur do detektora. Uzyskuje sie to przez zmienianie dtugosci drogi,
jaka swiatto musi przeby¢, na tzw. liniach zapdznieniowych, czyli uktadach luster mogacych
zmienia¢ swoje polozenie, zwiekszajac w ten sposob dtugosé drogi optycznej.

Na detektorze obserwujemy charakterystyczne wzory interferencyjne, zwane fringami
(ang. fringes). Sa one efektem konstruktywnej i destruktywnej interferencji fal $wietlnych, na
roznych drogach optycznych. Warunkiem koniecznym powstania interferencji jest koherencja
dwoch fal Swietlnych, czyli ich zgodnos¢ w czestotliwosci i fazie. Dla obserwacji na central-
nej dtugoscei fali A\, w pasmie o szerokosci A\ wzoér interferencyjny powstaje gdy réznica
drég optycznych jest mniejsza niz dtugo$é koherencji A = A2 /AN. Szerokosé¢ fringéw jest
ograniczona i zalezna od A — im mniejsze pasmo, tym wezsze fringi (Muterspaugh, 2005).

Pozycja fringdw na detektorze jest zwigzana z pozycja obiektu i geometrig interferometru
przez zaleznosc¢:

d=B-5+0,(5,1t) +c, (2.6)

gdzie d jest zapdznieniem — dtugosciag dodatkowej drogi optycznej, jaka trzeba wprowadzic,
aby uzyskac wzmocnienie, B jest wektorem taczacym apertury, S jest wektorem jednos-
tkowym w kierunku na obiekt, ¢ jest staly, charakterystyczng dla danego instrumentu, a
czynnik J, (wyraz czesto w literaturze pomijany, np. Shao & Colavita, 1992) jest zwiazany
z dodatkowa droga optyczna wprowadzana przez atmosfere (Muterspaugh, 2005). Potozenie
fringow zalezne jest wlasnie od d. Aby na interferometrze o bazie ~ 100 m uzyska¢ precyzje
pomiaréw astrometrycznych na poziomie 10 pas wymagana jest znajomosé d z doktadnoscia
rzedu 5nm, oraz zminimalizowanie wplywu turbulencji atmosferycznych.

2.6.2 Astrometria interferencyjna

Swiatlo z dwéch gwiazd widocznych blisko siebie, badz to skladnikéw uktadu podwéjnego,
badZ niezwigzanych ze soba, przychodzi do nas z dwoch réznych kierunkow. Implikuje to
wprowadzenie réznych zapoznien dla kazdej gwiazdy. Jest to mozliwe do wykonania, gdy
obserwowane pole zostanie podzielone, a swiatto kazdej z gwiazd przejdzie przez inaczej
ustawione linie zapdzniajace. Na przyklad w instrumencie PTI, na jednym z ramion dziata
linia zapéZniajaca wspolna dla obu obrazéw (tzw. dtuga), na drugim zas dziata tylko krétka
linia zapézniajaca, dla obrazu jednej gwiazdy (Colavita et al. 1999). Dla kazdej z gwiazd
inna jest warto$¢ d, a wiec i potozenie wzorow interferencyjnych bedzie rézne. Dostajemy na
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Rysunek 2.4: Obraz prazkéw interferencyjnych uktadu podwdjnego (gora) i gwiazdy poje-
dynczej (srodek, dot), dla dwoch réznych szerokosci pasma (Muterspaugh, 2005).

detektorze jakby podwdjny obraz interferencyjny. Astrometryczng obserwablg jest separacja
miedzy fringami, ktéra mozna przeliczy¢ na sepracje katowa na niebie.

Z punktu widzenia doktadnosci wazna jest koherencja fal, a szczegdlnie mozliwosé zredu-
kowania destruktywnego wpltywu atmosfery. Turbulentne elementy atmosfery wprowadzaja
niespojnos¢ w fazie, tym wiekszg im wieksza jest separacja gwiazd na niebie i dtuzszy jest czas
obserwacji. Obszar na niebie, wewnatrz ktérego mozemy zaburzenia frontu falowego trak-
towaé jako identyczne, nazywamy obszarem izoplanatycznym, a kat pod jakim jest widziany
katem izoplanatycznym!® (Glass, 1999). Kat ten jest kilkukrotnie wiekszy w podczerwieni
niz, w pasmie widzialnym (Glass, 1999).

Jasniejsza z gwiazd daje lepszy stosunek sygnatu do szumu, co pozwala na tatwiejsze
znalezienie jej prazkéw interferencyjnych. Jedli gwiazda stabsza (lub wiecej gwiazd) znajdzie
sie w tym samym obszarze izoplanatycznym, to Swiatto gwiazdy jasniejszej moze zostaé
wykorzystane do odzyskania informacji o zaburzeniu frontu fali (Shao & Colavita, 1992),
co pozwala na wydtuzenie skali czasowej, w ktérej fale sg koherentne, a przez to zwieksza
czuto$é instrumentu'’ (Colavita et al. 1999). Takie postgpowanie, wraz z zastosowaniem
optyki adaptywnej, pozwala na ustabilizowanie obrazu fringu na detektorze, a co za tym
idzie na zmniejszenie niepewnosci zwigzanych z wpltywem atmosfery o 2-3 rzedy wielkosci
(Lane & Muterspaugh, 2003; Muterspaugh, 2005).

107, angielskiego: isoplanatic angle.
" Metoda ta nosi angielska nazwe phase referencing.



Rozdziat 3

Obserwacje

Niniejsza praca opiera si¢ na obserwacjach CCD uktadéw podwdjnych przeprowadzonych
w ciggu dziesieciu nocy na 5 metrowym teleskopie Hale’a w obserwatorium na Mount Palo-
mar oraz jednej nocy obserwacji na 10 metrowym teleskopie Keck II zainstalowanym na
Mauna Kea na Hawajach. Obserwacje przeprowadzone zostaly w latach 2001-2002. Oba in-
strumenty pracowaly w zakresie bliskiej podczerwieni i korzystalty z systemoéw optyki adap-
tywnej (AO) w celu zniwelowania niekorzystnego wplywu turbulentnej atmosfery.

3.1 Optyka Adaptywna (AO)

Podrozdziat ten napisany zostat gtéwnie na podstawie wyktadéw kursowych z Graduate
Level Course 2003, prowadzonych w Centrum Optyki Adaptywnej (CfAO) przez Claire Max®.
Inne zrodta zostaly wyszczegdlnione.

3.1.1 Teoria

W idealnym przypadku zZrodto punktowe, jakim jest gwiazda, powinno by¢ widoczne na
detektorze teleskopu w postaci tzw. dysku Airy’ego. Dysk ten jest to seria prazkow dyfrak-
cyjnych, powstajacych w wyniku przejscia fali ptaskiej przez kotowa (w ogélnosci eliptyczna)
aperture. Natezenie oswietlenia detektora w funkcji odlegtosci od centrum dysku r zmienia
sie jak: ,

() lJl(kar)] |

kar

gdzie k = 27” jest liczba falowa, a jest promieniem apertury, Ji(z) jest funkcja Bessel’a
pierwszego rodzaju®. Pierwsze miejsce zerowe dysku Airy’ego wypada dla z; = kasinf =

27”@ sinf) = £ Dsinf ~ 3.83166. D oznacza Srednice apertury a 6 zdolnos¢ rozdzielcza, ktora

mozemy obliczy¢:
3.83166A  1.21967\

6 ~sinf =
sin - D

(3.1)

Thttp:/ /www.ucolick.org/~max/289C/
2http:/ /scienceworld.wolfram.com/
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Rysunek 3.1: Dysk Airy’ego — obraz na matrycy i rozklad jasnosci w funkcji odleglosci od
centrum.

Dysk Airy’ego jest funkcja rozrzutu punku (PSF) dla idealnego teleskopu. Jego szerokosé
poléwkowa (FWHM?) jest rzedu \/D i okredla dyfrakcyjny limit na rozmiar obrazu zrédla
punktowego w detektorze. Dla A\ = 1um, D = 10m otrzymujemy wartosé¢ 0.02”. Jest to
wielko$é¢ obrazu gwiazdy, jaki obserwowaltby teleskop w idealnych warunkach. Centralna czesé
dysku Airy’ego moze by¢ bardzo dobrze przyblizona profilem Gaussa (I(r) o< [—72/202]),
ktérego o ~ 0.44FWHM dysku.

Niestety idealne warunki w obserwacjach naziemnych si¢ nie zdarzaja ze wzgledu na
obecno$¢ atmosfery. Sktada si¢ ona z wielu elementéow, z ktorych kazdy moze mieé¢ innag
temperature i gesto$é, a wiec inny wspotezynnik zatamania. Front fali ptaskiej, po przejsciu
przez atmosfere jest zaburzony w chaotyczny sposéb. Fronty falowe nie sa juz plaszczyz-
nami, lecz nieregularnymi powierzchniami, ktérych odchylenia od powierzchni ptaskiej sg
rzedu mikrometrow. Dodatkowe znieksztatcenia wprowadza sama konstrukcja teleskopu. Na
zdjeciu wykonanym z krotkim czasem naswietlania obraz gwiazdy jest zbiorem nieregularnie
roztozonych plamek, z ktorych kazda ma rozmiar limitu dyfrakcyjnego (Rys. 3.3). Ulozenie
plamek zmienia sie bardzo szybko w sposob chaotyczny, skutkiem czego jest rozmycie obrazu
gwiazdy przy dlugim czasie integracji oraz chaotyczny ruch centroidu obrazu. Zjawisko to
nazywamy seeingiem.

Ksztalt samego zaburzenia frontu fali (lokalnie) przybliza sie¢ tzw. wielomianami Zerni-
ckego réznych rzedow. Funkcje te sg do siebie ortogonalne i opisuja dwuwymiarowe powierz-
chnie. Najprostszy z nich —rzedu 0, tzw. ,tltok” (ang: piston) —odpowiada przesunieciu frontu
w fazie ale przy zachowaniu ptaskosci i prostopadtosci do kierunku propagacji. Wielomiany
rzedu 1 — tzw. tip-tilt — odpowiadajg ustawieniu plaszczyzny frontu pod pewnym katem
do ptaszczyzny frontu niezmienionego. Wyzsze rzedy wielomianéw Zernickego wprowadzaja
krzywizny powierzchni. Moga odpowiada¢ takim deformacjom frontu fali, jak np. astyg-
matyzm czy koma.

37 angielskiego Full Width at Half-Mazimum — odleglo$é miedzy punktami, w ktérych natezenie jest
rowne polowie natezenia maksymalnego.
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Rysunek 3.2: Schemat budowy systemu optyki adaptywne;j.

Zaburzony front fali mozemy podzieli¢ na obszary wewnatrz ktérych fala pozostaje ko-
herentna*. Rozmiar tych obszaréw — ry — nazywany jest diugosciq koherencji lub parametrem
Frieda. Zalezny jest od dhugodci fali jak A%/® (Glass, 1999), co oznacza w praktyce, ze front
fali zachowuje swoja sp6jnosé na kilkukrotnie wiekszym obszarze w podczerwieni niz w
pasmie widzialnym. Typowe wartosci r¢ sa rzedu kilkunastu (pasmo widzialne), kilkudziesie-
ciu (podczerwien) centymetréw (Glass, 1999). Obszar taki dziala podobnie jak pojedyncza
apertura, w tym sensie, ze ogranicza zdolno$¢ rozdzielcza teleskopu do 1.22) /7y, a wiec zwiek-
sza rzeczywista szerokos¢ potowkows obrazu gwiazdy, typowo do wartosci rzedu sekund tuku.
Dla teleskopu o srednicy D = rg dyfrakcyjny obraz gwiazdy miatby taks sama wielko$¢ jak
obraz ,skazony” seeingiem. Oznacza to, ze z powodu wptywu atmosfery najwicksze teleskopy
maja taka sama zdolnosé rozdzielcza co instrumenty o aperturach nie przekraczajacych metra
(w podczerwieni) a nawet kilkunastu centymetréw (w pasmie widzialnym).

3.1.2 Systemy AO

Systemy optyki adaptywnej powstaly, aby korygowaé znieksztatcony front fali, redukowaé
seeing i uzyskiwa¢ obrazy gwiazd, ktorych wielkos¢é ogranicza tylko dyfrakcja, a ich PSF jest

4Na takim obszarze réznice w fazie frontu falowego sa mniejsze niz 1 rad.
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zblizony do dysku Airy’ego. Korekcja frontu fali wykonywana jest w skali czasowej krotszej,
niz skala czasowa zmian zaburzenia, ktéra jest proporcjonalna do parametru Frieda (Glass,
1999). Typowo okoto 100-1000 razy w ciagu sekundy. Samej poprawy frontu dokonuje sie
za pomocy lustra, ktérego powierzchnie mozna bardzo szybko odksztatca¢. Najwazniejszym
elementem systemu jest czujnik fali, ktory mierzy odksztatcenia frontu i podaje te wiadomosé
do komputera, ktéry oblicza jak lustro systemu ma by¢ zdeformowane. Caty system optyki
adaptywnej montowany jest za zwierciadtem gléwnym teleskopu®. Schemat ideowy systemu
AQO przedstawiony jest na Rysunku 3.2.

W sktad systemu AO wchodzi takze czesto laser duzej mocy, ktérego zadaniem jest
pobudzenie do $wiecenia atomdéw sodu w goérnych warstwach atmosfery, na wysokosci okoto
100 km. Pobudzone atomy wyswiecaja energie w liniach 589.6 i 589.2 nm. Daje to efekt
powstania jasnej sztucznej gwiazdy (guide star), ktérej $wiatto jest wykorzystywane do ana-
lizy i korekcji frontu fali. Optyka adaptywna wymaga wykorzystania gwiazd odniesienia,
majacych odpowiednio duzy stosunek sygnatu do szumu. Takich naturalnych obiektow jest na
niebie tak malo, ze pozwalaja one na pokrycie obserwacjami jedynie okoto 5% caltego nieba.
Niewatpliwg zaleta sztucznej gwiazdy jest mozliwo$é stworzenia jej w poblizu dowolnego
interesujacego nas obiektu. Jednak korekcja w oparciu o sztuczng gwiazde daje nieznaczne
gorsze wyniki, niz w oparciu o naturalny obiekt.

3.1.3 Obraz gwiazdy

O tym jak skutecznie dziala optyka adaptywna, mozna sie przekona¢ na Rys. 3.3. Poka-
zany jest obraz gwiazdy rozmyty przez seeing po dtugim czasie integracji, zbior ,,plamek” po
krotkim czasie integracji oraz obraz poprawiony przez AO. Oprécz FWHM obrazu zmienito
sie takze natezenie w jego centrum. Optyka adaptywna potrafi zwiekszy¢ pozorng jasnosé
obrazu w jego centrum kilkadziesiagt razy, przez co pozwala na znaczne skrocenie czasu inte-
gracji.

Rzeczywisty PSF gwiazdy po korekcji jest zlozeniem dwoch dyskow Airy’ego: rdzenia o
rozmiarach ~ A/D i halo o rozmiarach ~ \/rg. Pierwszy jest tym co traktujemy jak skory-
gowany obraz gwiazdy, drugi odpowiada rozmyciu przez atmosfere. Jesli system AO dziala
dobrze, wickszos¢ energii skupiana jest w rdzeniu. Im gorsza korekcja tym wiecej energii
rozprasza si¢ w halo. Stosunek rdzenia do halo zmienia si¢ w ciggu nocy. Na obrazach rdzen
zajmuje kilka do kilkunastu pikseli. Zalezy to oczywiscie od srednicy teleskopu, dtugosci fali i
czynnika skalujacego plsc (wspominanego w Rozdziale 2). Halo (a wiec obraz niepoprawiony)
rozcigga sie na kilkadziesiat do kilkuset pikseli.

Praktyczng miarg skutecznosci dziatania AO jest tzw. strehl, a raczej parametr lub sto-
sunek Strehla (ang: Strehl ratio). Jest to stosunek maksimum natezenia obrazu rzeczywistego
do maksimum natezenia obrazu idealnego. Bez korekeji strehl rzadko osigga warto$ci powyzej
0.1, natomiast po korekeji jest z reguty na poziomie 0.5 — 0.7.

5Systemy AO mozna takze montowaé przy teleskopach soczewkowych.
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Rysunek 3.3: Obraz gwiazdy znieksztalcony wplywem atmosfery dla dlugiego (lewo) i
krotkiego (Srodek) czasu integracji. Po prawej obraz poprawiony przez system AO (Cen-
ter for Adaptive Optics).

3.1.4 Czujniki frontu fali

Czujnik frontu fali musi by¢ tak skonstruowany, aby wykrywaé znieksztalcenia na pozio-
mie mikronéw w czasie rzedu milisekund. Swiatto padajace na czujnik jest dzielone przez
subapertury i kierowane na szybki detektor. Rozmiary subapertur (przewaznie soczewek) sa
tak dobrane, aby ,widzialy” pole o érednicy ry. Ze wzgledu na sposéb detekcji zaburzenia
frontu fali wyréznia sie kilka typow czujnikow.

Ideowo najprostszym i najbardziej rozpowszechnionym typem czujnikow sa czujniki
Shacka—Hartmana. Subaperturami sg regularnie roztozone soczewki o takiej samej ogniskowe;j
i $rednicach rzedu setek mikrometrow. W plaszczyznie ogniskowej znajduje sie szybka kamera
CCD. Jezeli na matryce soczewek pada fala idealnie ptaska, to na obrazie CCD dostaniemy
regularny uktad kropek. Kazde zaburzenie frontu fali wprowadza nieregularnosci w tym
obrazie (Rys. 3.4). Pojedyncza kropka powinna pada¢ przynajmniej na kwadratowy obszar
4 pikseli. Pozycje i ruch kropki wyznacza si¢ na podstawie zliczen w tych pikselach. Sensory
Shacka-Hartmana maja przewaznie wiecej niz inne stopni swobody, tzn. pozwalaja wyz-
nacza¢ bardziej skomplikowane zaburzenia, ale wymagaja jasniejszych gwiazd odniesienia
(do ok 13 magnitudo). Wykorzystuja je systemy AO na takich teleskopach jak VLT, Keck,
Hale czy Lick (pierwszy na Swiecie system AQO).

Innym popularnym typem sensoréw sa tzw. czujniki krzywiznowe. W tym typie sensorow
zamontowany jest wibrujacy element, ktory cyklicznie zmienia ogniskows uktadu tak, aby
wypadata na zmiane przed i za detektorem (w takiej samej odlegtosci). Czestotliwosé wibracji
jest na poziomie 2 kHz. Detektorem jest matryca szybkich fotodiod (1 piksel na subaperture).
Pozwala to na pozbycie si¢ szuméw odczytu, przyspieszenie dzialania AO i znaczne obnizenie
kosztoéw produkeji czujnika. Wyjsciowym obrazem jest réznicowy obraz apertury teleskopu,
w ktérym obszary jasne odpowiadaja czesci frontu przyspieszonej w fazie (przychodzacej
szybciej), a ciemne — czesci opdznionej (przychodzacej pozniej).
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Rysunek 3.4: Ideowy schemat dziatania czujnika Shacka-Hartmana.

W poréwnaniu z czujnikami Shacka-Hartmana sensory krzywiznowe umozliwiajg stabsza
korekcje, gdyz posiadaja znacznie mniej stopni swobody. Poza tym nowoczesne czute foto-
diody mogg ulec uszkodzeniu, jesli pada na nie zbyt duzo swiatta. Majg takze nieznacznie
mniejszg efektywnosé kwantowa w poréwnaniu z CCD. Sensory krzywiznowe zamontowane
sa przy takich teleskopach jak CFHT, Subaru czy Gemini (system Hokupaa).

Jest takze trzeci typ czujnikow, nazywanych czujnikams piramidowymi. W ognisku uktadu
optycznego znajduje sie wierzchotek pryzmatu w ksztalcie sptaszczonej piramidy o czterech
Scianach (stad nazwa). Kat wierzchotkowy pryzmatu musi byc niewiele mniejszy od 180
stopni. Po przejsciu przez pryzmat swiatto zostaje rozdzielone na 4 wigzki i skierowane przez
uktad soczewek na detektor CCD. Kazda z wiazek odpowiada jednej ¢wiartce apertury wyj-
sciowej teleskopu. Dodatkowo pryzmat oscyluje w ptaszczyznie ogniskowej z okresem duzo
krotszym niz czas reakcji detektora. Ruch pryzmatu mozna zastapic przez oscylacje nachy-
lonego nieznacznie lustra, ktore bedzie kierowalo centrum wiazki $wiatta w rézne czesci pryz-
matu. Informacje o zaburzeniu frontu fali uzyskuje si¢ na podstawie natezen przeciwlegtych
wiazek (Ragazzoni, 1996; Esposito & Ricardi, 2001).

Bardzo podobna sytuacja ma miejsce w sensorach Shacka-Hartmana, gdzie jedna wiazka
swiatta z subapertury pada na cztery piksele. Dlatego tez takie parametry jak czulosc,
doktadno$¢ czy czas integracji sg takie same w obu przypadkach. Zblizone sg réwniez efekty
wprowadzane przez szum odczytu i szum fotonowy. Jednakze konstrukcja czujnikow pirami-
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dowych jest prostsza, dlatego staja si¢ one coraz bardziej popularne w obserwatoriach astro-
nomicznych. Pracujg juz przy takich teleskopach jak 3.5 metrowy teleskop w obserwatorium
Calar Alto, czy Large Binocular Telescope. Planowane jest takze zainstalowanie takich sen-
soréw w teleskopach VLT.

3.1.5 Lustra odksztalcalne

Sa to elementy, ktérych zadaniem jest tak odbi¢ znieksztatcony front fali, aby po odbiciu
byt jak najbardziej zblizony do ptaskiego. Efektywny ksztalt powierzchni takiego lustra musi
by¢ dosé szybko zmieniany w czasie. Podobnie jak w czujnikach frontu, powierzchnie lustra
mozna podzieli¢ na obszary, z ktérych kazdy bedzie korygowal inng czesé frontu. Zakres
zmiennosci w zastosowaniach astronomicznych to okoto 10 mikronéw (w czasie milisekund).
Za zmiang ksztattu odpowiedzialne sg zazwyczaj sitowniki przytwierdzone od spodu powierz-
chni odbijajacej. Zbudowane sg z materialéw zmieniajacych swoje wymiary pod wpltywem
zewnetrznego pola elektrycznego lub magnetycznego. Muszg by¢ przymocowane sztywno i
nie wydziela¢ za duzo ciepta podczas pracy.

Najtatwiej jest podzieli¢ lustro na osobne, ruchome segmenty. Kazdy z takich segmentow
wsparty jest na jednym lub trzech sitownikach, co pozwala mu na przesuwanie si¢ w kierunku
prostopadltym do usrednionej ,powierzchni” lustra i ewentualnie ustawianie pod katem do
niej. Odpowiada to kompensacji zaburzen frontu opisywanych wielomianami Zernickego 01 1
rzedu. Jest to korekcja wystarczajaca, jesli poszczegdlne segmenty ,.widzg” pole o rozmiarach
nie mniejszych niz kat izoplanatyczny (obszary rzedu parametru Frieda).

Innym rozwigzaniem jest zastosowanie cienkiej warstwy odbijajacej o cigglym charak-
terze (tzw. rubber mirrors — gumowe lustra”)%. Plastycznos¢ takiej powierzchni musi by¢
wystarczajaca do lokalnej zmiany jej ksztattu pod wplywem dziatania jednego sitownika.
Takie rozwigzanie pozwala na korekcje bardziej skomplikowanych zaburzen. Podobnie jest w
tzw. lustrach bimorficznych. Tutaj jako element odbijajacy dziata jedna z dwdch utozonych
rownolegle do siebie ptytek z materiatu piezoelektrycznego. Ptytki te potaczone sa siecia
elektrod. Jesli do jednej z elektrod zostaje podlaczone napiecie, to jedna z ptytek staje sie
grubsza a druga ciensza, co daje efekt zmiany ksztattu powierzchni lustra.

W niektérych instrumentach deformowalnym elementem systemu AO jest lustro wtorne
teleskopu. Przykladem jest Multi-Muirror Telescope, czy uruchomiony niedawno Large Bino-
cular Telescope. Brak dodatkowego elementu odbijajacego powoduje zwickszenie catkowitego
wspotcezynnika odbicia przez co wiecej fotonow wpada do kamery. Zmniejsza sie tez ilos¢
emitowanych fotonéw termicznych, co jest wazne dla obserwacji w IR. Niedogodnoscia jest
jednak fakt, ze powierzchnia lustra wtérnego musi pozosta¢ w duzym przyblizeniu ciagla
hiperboloida, co moze sprawiaé¢ problemy przy kontroli powierzchni odbijajacej. Poza tym nie
ma przewaznie dodatkowego pierscienia sitownikéw na brzegach lustra, co obniza skutecznosé
korekcji. Sama konstrukcja lustra staje sie wieksza, ciezsza i bardziej skomplikowana.

6Przyktadem jest lustro odksztalcalne stosowane przy teleskopach Keck.
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Rysunek 3.5: Prad ciemny (dark) kamery PHARO wraz z usrednionym skanem kolumn 520-
525. Wida¢ wyraznie charakterystyczne jasne pasy (,zeby” na skanie) — efekt typowy dla
detektorow CCD pracujacych w podczerwieni.

3.2 CCD dla podczerwieni

Detekcja fotonéw o A < 1 mm7 opiera sie o efekt fotoelektryczny. W przypadku detek-
toréw typu CCD, ktérych elementy $wiattoczute zbudowane sa z materiatéw potprzewod-
nikowych, chodzi o efekt fotoelektryczny wewnetrzny. Elektrony, pod wptywem padajacych
fotonéw, wzbudzane sa z pasma walencyjnego poétprzewodnika, do pasma przewodnictwa,
gdzie staja sie nosnikami pradu elektryczego. Mozliwe jest to dzigki stosunkowo matej roznicy
energii miedzy pasmami. Warto$¢ tej réznicy, nazywanej pasmem wzbronionym, determinuje
maksymalng dtugosc¢ fali, na jaka dany material moze zareagowac, tzw. diugosé odciecia:

Aeut(ppm) = 1.24/E,,,,

"Umowna granica miedzy podczerwienia a mikrofalami. Dla wiekszych dtugoéci fal skuteczniejsze sa
,radiowe” metody detekcji, polegajace na wprawieniu tadunku w ruch pod wpltywem zmiennego pola elek-
tromagnetycznego (Glass, 1999).
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gdzie Ejq, jest szerokoscig pasma wzbronionego w eV (Glass, 1999). W obserwacjach w
pasmie widzialnym stosowane sa gtéwnie detektory na bazie krzemu (Si) i germanu (Ge).
Te materialy jednak maja dos¢ szerokie pasma wzbronione, przez co odciecie w dhugosci
fali nastepuje juz na (odpowiednio) 1.11 i 1.85um (Glass, 1999), co ledwie zahacza o zakres
bliskiej podczerwieni.

Do detektorow pracujacych w zakresie bliskiej IR stosowane sg najczesciej dwa typy
matryc:

e HgCdTe (Hawaii), A\eyr = 2.5pm, stosowane m.in. w instrumentach MOIRC (Subaru),
NICMOS (HST) czy PHARO (Hale).

e InSb (Aladdin), Aewy = 5.4pum, stosowane m.in. w instrumentach NIRI (Gemini N),
NIRC2 (Keck IT) czy CRIRES (VLT UT1 Antu).

Jeszcze inne materiaty stosowane sg do budowy matryc pracujacych w zakresie sredniej i
dalekiej podczerwieni. Poniewaz materiaty te majg znacznie mniejsze przerwy energetyczne
niz krzem czy german, detektory na nich oparte wymagaja chtodzenia do nizszych tem-
peratur, aby elektrony nie byly wzbudzane przez ruchy termiczne. Matryce IR generalnie
charakteryzuja si¢ mniejszym zakresem liniowosci i innym sposobem sczytywania. Odczyt
tadunkéw odbywa sie¢ w trakcie ekspozycji, co przejawia si¢ w postaci charakterystycznego
ksztaltu w pradzie ciemnym (Rys. 3.5).

3.3 Instrumentarium

3.3.1 Teleskop Hale’a (Palomarski)

Wiekszos¢ obserwacji na potrzeby tej pracy zostata wykonana na teleskopie Hale’a, znaj-
dujacym sie w obserwoatorium na gorze Palomar (Kalifornia, USA). Jest to reflektor w
systemie Cassegraina, o $rednicy lustra gtéwnego 200 cali (ok. 5.1 m). Wyposazony jest w
system optyki adaptywnej PALAO (PALomar Adaptive Optics), ktory jest zamontowany w
ognisku wtornym teleskopu. System ten zawiera odksztalcalne lustro o ciagtej powierzchni
oraz czujnik frontu fali typu Shacka-Hartmana. Dichroiczne lustro, stuzace jako rozdzielacz
wiazki, przepuszcza promieniowanie o dhugosci fali wigkszej niz 1.05um, ktére trafia do in-
strumentu badawczego. Krétsze fale sa odbijane w kierunku czujnika frontu fali®.

Instrumentem naukowym jest kamera PHARO (Palomar High Angular Resolution Ob-
server). Jest to mozaika 4 detektorow typu Hawaii 512 x 512 pikseli kazdy. Obrazy CCD
wykonywane sa w dwdch skalach: 39.91 i 25.10 mas/piz (Hayward et al. 2001). Kamera
pracuje w zakresie dtugosci fal 1 — 2.5um. Obserwacje na potrzeby niniejszej pracy prowa-
dzone byly w pieciu filtrach: K, K’, Ks (K-short), Bry i Fell. Dwa ostatnie sa filtrami
waskopasmowymi, nastawionymi na linie (kolejno) 7 serii Bracketa i zjonizowanego zelaza
1.648 pum. Parametry filtréw zestawione sg w Tabeli 3.1°.

8http://ao.jpl.nasa.gov/Palao/Palaclndex.html
9http://astrosun2.astro.cornell.edu/research /projects/PHARO/ /pharo.html
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Tablica 3.1: Zestawienie podstawowych parametrow filtrow kamery PHARO uzywanych w
obserwacjach do niniejszej pracy.

. Centralna dtugosé¢ Szerokos¢ .
Filtr . Przepuszczalnosé
fali [um] pasma [pum)|

K 2.196 0.336 90.4%

K’ 2.121 0.351 91.8%

Ks 2.145 0.310 91.8%

Bry 2.166 0.02 75.0%
Fell 1.648 0.03 65%

Rysunek 3.6: Obraz ciasnego ukladu podwojnego IW Tau (separacja 0.3”), widzianego w
teleskopie palomarskim bez (lewo) i z zastosowaniem optyki adaptywne;j.

3.3.2 Teleskop Kecka 11

Na tym instrumencie obserwacje prowadzone byty tylko jednej nocy. Obserwatorium W.
M. Kecka ulokowane jest na szczycie goéry Mauna Kea na Hawajach (USA). Keck IT jest
jednym z blizniaczych teleskopow o efektywnej srednicy lustra 10 m, zbudowanych w sys-
temie optycznym Ritchey-Chretien, na montazu azymutalnym. Lustro gtéwne ma ksztalt
hiperboloidy. Zbudowane jest z 36 szesciokatnych segmentéw, potozenie ktorych moze by¢
w pewnym stopniu zmieniane, aby zachowaé¢ hiperboliczny ksztaltt lustral® (system optyki
aktywnej). Wszystkie obserwacje prowadzone sa z zastosowaniem optyki adaptywnej, od
niedawna wykorzystujacej $wiatto sztucznej gwiazdy — LSGAO (Laser Guide Star Adap-
tive Optics). System ten wyposazony jest w odksztalcalne lustro o ciaglej powierzchni i

Ohttp:/ /scikits.com/KFacts.html
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Tablica 3.2: Zestawienie podstawowych parametrow filtrow kamery NIRC2 uzywanych w
obserwacjach do niniejszej pracy.

Filtr Centralna Szerokos¢
dtugosé fali [um)] pasma [pum)|
J 1.248 0.163
K’ 2.124 0.351
K-cont 2.2706 0.0296

czujnik frontu fali typu Shacka-Hartmanall. Uzywanym do obserwacji instrumentem byta
kamera NIRC2 (Near InfraRed Camera 2). Wyposazona jest w detektor typu Aladdin o
rozmiarach 1024 x 1024 piksele, czuty w zakresie 0.9 — 5.3um. Kamera wykonuje zdjecia
w trzech trybach: szerokim (39.686 mas/pix), srednim (19.829 mas/piz) i waskim (9.942
mas/piz). Obserwacje do tej pracy wykonywane byty jedynie w trzech filtrach: J, K’ oraz
K-cont (waskopasmowy). Podstawowe dane na temat tych filtréw zebrane sa w Tabeli 3.2'2.

3.4 Badane obiekty

Zebrane dane obejmuja obserwacje w sumie 43 obiektow, gtéwnie uktadéw podwojnych,
przeprowadzone w ciagu 11 nocy. W tym, na teleskopie Keck II obserwowanych byto 11
obiektow w nocy 04.03.2002. Przewaznie obserwacje byly prowadzone noc po nocy, po czym
nastepowata kilkumiesieczna przerwa. Wykonanych zostato tacznie okoto 30 tysiecy ekspozy-
cji. Statystyki obserwacji badanych obiektow zebrane sa w Tabelach 3.3 1 3.4. W tabeli 3.5
zawarte sg podstawowe informacje na temat fizycznych wtasnosci sktadnikow uktadéw.

Do analizy wybranych zostalo 12 obiektéw z obserwacji palomarskich i 3 z obserwacji
hawajskich. W przypadku obserwacji palomarskich kryterium wyboru byta ilo$¢ pojedyn-
czych ekspozycji danego obiektu i ilo$¢ nocy, podczas ktorych obiekt byl obserwowany.
Uktady MWC 1080 i GJ 352 zostaly dodane, aby na ich podstawie sprawdzi¢ doktadnosé
astrometryczna teleskopu Hale’a w przypadku matej liczby obserwacji. Wér6d badanych
obiektéw znalazty sie takze dwa gestsze pola gwiazdowe w gromadach otwartych NGC 1039
i NGC 6871. Ich analiza ma na celu sprawdzenie jak doktadnos$é tego typu pomiaréw zmienia
si¢ z iloscia gwiazd odniesienia, oraz ewentualne okreslenie zmiennosci przyczynkow system-
atycznych w zaleznosci od potozenia gwiazdy na matrycy CCD.

W polach tych znajduja sie takze ciasne (w sensie separacji katowej) uktady podwdjne.
Mozliwe jest zatem przeprowadzenie dla nich astrometrii bezwzglednej, ktéra przy odpowied-
niej precyzji, pozwolitaby na ustalenie masy sktadnikéw ukladu i ewentualnych planet.
Niestety w przypadku gromady NGC1039 nie zawsze wszystkie interesujace gwiazdy byly
widoczne.

Poniewaz obserwacje teleskopem Keck II prowadzone byty tylko jednej nocy, nie mozna na

Uhttp:/ /www2.keck.hawaii.edu/optics/ao/
Lhttp:/ /www2.keck.hawaii.edu/inst /nirc2/
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ich podstawie okresli¢ jak zmienia si¢ doktadnos¢ z nocy na noc. Mozna jedynie przeprowa-
dzi¢ podobng analize jak dla GJ352 i MWC1080. Zostato to wykonane dla trzech obiek-
tow. Gléwnym kryterium wyboru byta ilo$¢ pojedynczych obserwacji i saturacja gwiazd. Ze
wzgledu na ten fakt mierzone byly tylko potozenia sktadnikéw wtoérnych wzgledem siebie,
gdyz we wszystkich trzech przypadkach sktadnik gtowny byt przeswietlony (Rys. 3.7).

Na Rys. 3.7 pokazane sa wszystkie badane obiekty. Gwiazdy poddane analizie oznaczone
sg numerami, zgodnymi z wybrang konwencja. Przyjete zostato, ze numeracja gwiazd rosnie
wraz ze wspétrzedng Y na obrazku. Wyjatkiem sg gwiazdy, ktore widoczne bylty nie na
wszystkich ekspozycjach, jak np. uktad podwéjny w gromadzie NGC1039 (gwiazdy 4 i 5),
oraz obserwacje z Kecka.

Oprocz analizowanych jasnych obiektéw, pokazane sa tez gwiazdy stabsze, za stabe do
dobrej analizy, ale zdradzajace swoja obecnos¢ na zdjeciach. W przypadku NGC1039 i
MWC1080 stabe obiekty ukazaty sie po dodaniu serii zdje¢ do siebie. Trzeci obiekt na obrazie
podwdjnego sktadnika wtornego GJ300 stat sie wyraznie widoczny po ,wygladzeniu” zdjecia
procedura boxcar w pakiecie IRAF. Sktadnik A tego uktadu znajduje si¢ ,pod” zdjeciem.

Skala szarosci i skala katowa na obrazkach sa zmienne. Obiekty obserwowane teleskopem
Keck II pokazane sa na koncu. W obserwacjach palomarskich potnoc jest u géry a wschod
po lewej. W obserwacjach z Kecka orientacja jest zmienna ze wzgledu na rotacje pola.

3.5 Wykorzystanie obserwacji

Zebrany material obserwacyjny zostat wykorzystany do sprawdzenia astrometrycznych
mozliwosci dwdch duzych teleskopéw z systemami optyki adaptywnej (w szczegdlnosei tele-
skopu Hale’a), majacych ogromne znaczenie we wspotezesnych badaniach astronomicznych.
W przypadku teleskopu Palomarskiego przetestowane byty mozliwosci wykorzystania go do
roznego rodzaju badan astrometrycznych w matych polach z uzyciem obrazowania CCD —
poczawszy od matlej ilodci ekspozycji uktadéow podwdjnych bez innych gwiazd w polu (np.
GJ352), skonczywszy na bardzo duzej ilosci zdje¢ gestszych pdl gwiazdowych (np. NGC6871).
Z punktu widzenia przydatnosci tego instrumentu do poszukiwaia planet pozastonecznych
sprawdzona zostata osiggana nim doktadnos¢ wyznaczenia potozen gwiazd, stabilno$é po-
miaréw w zaleznosci od umiejscowienia gwiazdy na obrazie, czy zmiennos¢ danych astrome-
trycznych z nocy na noc. Sprawdzony zostal takze wptyw refrakcji atmosferycznej na wyniki
astrometrycznych pomiaréw réznicowych.

Jedna noc obserwacji na teleskopie Keck II pozwolita na przetestowanie tego poteznego
instrumentu pod katem mozliwosci i dokladnosci pomiaréw wzglednych potozen gwiazd
w ukladach podwdjnych i wielokrotnych, przy matej liczbie pojedynczych ekspozycji. W
szczegblno$ci wptywu szybkich zmian potozenia gwiazd, wywotanych wpltywem atmosfery i
niestabilnoscig teleskopu. Sprawdzony zostal takze wptyw refrakcji atmosferyczne;j.

Praca jest takze punktem wyjscia do bardziej doktadnych pomiaréow, wykorzystujacych
bardziej wyrafinowane metody wyznaczania potozenia gwiazd na obrazie CCD, ktore w
przysztosci moga zosta¢ wykorzystane do prowadzenia tego typu badan na planowanych
teleskopach klasy kilkunasto- czy kilkudziesieciometrowej, jak np. Thirty Meter Telescope.
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Tablica 3.3: Tloé¢ ekspozycji danego obiektu w

Palomar.

Noc GJ 195 GJ 352 GJ 458 GJ 507 GJ 661 GJ 767
29.10.01 — — — — — —
30.10.01 — — — — — —
05.12.01 — — — — — —
23.04.02 — 53 975 949 656 —
23.06.02 — — 1060 1012 454 —
24.06.02 — — 685 520 800 —
26.06.02 — — — — 1250 —
21.08.02 300 — — — 750 569
22.08.02 582 — — — 636 746
13.11.02 949 — — — — 745

Noc GJ 860 | GJ 873(B) | GJ 9071 | NGC1039 | NGC6871 | MWC1080
29.10.01 — — — 1298 — —
30.10.01 — — — 1053 — —
05.12.01 — — — 768 — —
23.04.02 — — — — — —
23.06.02 189 478(251) — — 510 —
24.06.02 | 1166 1007(497) — — 1010 —
26.06.02 — — — — — —
21.08.02 600 400(200) 750 — 1083 —
22.08.02 507 400(200) 513 — 2131 —
13.11.02 584 300(0) 1246 — 624 50

95

zaleznosci od nocy dla obserwacji z Mt.

Dla GJ873 liczba w nawiasie oznacza ilosé ekspozycji tylko sktadnika wtornego. Dla obserwacji pola gromady
NGC1039 z nocy 29.10.01 na pierwszych 500 ekspozycjach nie ma dwéch z pieciu badanych gwiazd. Réwniez
niezawsze widoczna byla najstabsza z gwiazd uktadu GJ 860.

Tablica 3.4: Tloé¢ ekspozycji danego obiektu dla obserwacji z Kecka 11

Noc

GJ 300

GJ 569

56 Per

04.03.02

58

58 29
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Tablica 3.5: Podstawowe wtasnosci fizyczne badanych obiektéw.

Gwiazda Nr. VVTlé?n E]pazis;lrroli(; PT;;ZZ?S& Uwagi Refer.
GJ 195 A 3 M1 10.16(V) | 72.0(4) - 1
GJ 195 B 2 M5 13.7(V) — — 1
AG+45 517 4 777 11(V) — - 1
GJ 352 A 2 M4 10.07(V) | 94.95(4.31) — 1,2
GJ 352 B 1 M4 10.08(V) — — 1,2
GJ 458 A 1 MO 0.86(V) | 65.29(1.47) — 1
GJ 458 B 2 M3 13.33(V) — — 1
GJ 507 A 2 MO0.5 9.52(V) 75.96(3.31) — 1
GJ 507 B 1 M3 | 12.09(V) — — 1
GJ 661 A 2 M3 10.0(V) | 158.17(3.26) — 1,2
GJ 661 B 1 M4 10.3(V) - — 1.2
GJ 767 A 3 M1 10.28(V) | 74.90(2.93) — 1
GJ 767 B 2 M2 11.10(V) — — 1
GJ 860 A 1 M3 9.59(V) | 249.53(3.03) zmienna 1
GJ 860 B 2 M4 10.30(V) — rozbtyskowa 1
CCDM 22281..H | 3 277 13.8(V) — — 1
GJ873 A 1 M3.5e 10.09(V) | 198.07(2.05) | rozbtyskowa 1
GJ873 B 2+3 G 10.66(V) — podwdjna 1
GJ 9071 A 2 K7 10.2(V) 72(4) — 1
GJ 9071 B 1 MO 14(B) — - 1
MWC 1080 A 1 B0e 11.58(V) | d ~2.0lkpc] | podwdjna 1,3
MWC 1080 B | 2 | Ae/Be | 7.8(K) — — 3,4
MWC 1080 3 3 77 10.9(K) — — 4
GJ 300 B 1+2 | KT7III 8.39(J) 166(11) podwdjna 1,5
GJ 569 Ba 2 | M85V | 11.14(J) | 101.91(1.67) | podwéjna(?) | 1,6
GJ 569 Bb 1 M9V 11.65(J) — — 6
56 Per B 142 772 87(V) | 24.00(91) | podwéjna | 1,7

Obserwacje z teleskopu palomarskiego sa zestawione w gornej czeéci tabeli. Kolumna ,Nr.” oznacza numer
przypisany gwiezdzie na obrazach CCD (Rys. 3.7). CCDM 22281...H = CCDM J22281+45741H — jest to jeden
ze skladnikéw wielokrotnego systemu gwiazd, ktorego czescia jest GJ 860. Jezeli w rubryce ,,Uwagi” zaznac-
zono ,podwdjna” lub ,wielokrotna”, to jasno$é¢ odnosi sie do sumarycznej jasnosdci wszystkich sktadnikow, a
typ widmowy jest ,usredniony”. W przypadku gwiazd zmiennych podana jest $rednia jasno$¢. Podawana w
katalogu SIMBAD paralaksa dla MWC1080 jest ujemna, stad w tabeli zostata podana odleglosé oszacowana
na podstawie jasnosci i typu widmowego. Referencje: 1 — Simbad Astronomical Database (http://simbad.u-
strasbg.fr/sim-fid.pl); 2 — Al-Shukri et al. 1996; 3 — Leinert et al. 1997; 4 — Pirzkal et al. 1997; 5 — Simons et
al. 1996; 6 — Lane et al. 2001; 7 — Barstow et al. 2005
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Rysunek 3.7: Obrazy CCD badanych obiektow. Objasnienia w tekscie.
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Rysunek 3.7: ciag dalszy.
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Rysunek 3.7: ciag dalszy.
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Rysunek 3.7: ciag dalszy.
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Rozdziat 4

Metody redukcji i analizy danych

4.1 Redukcja CCD

Przygotowanie surowych danych CCD do dalszej analizy odbywato si¢ w oparciu o stan-
dardowe metody redukcji CCD pakietem IRAF. Procedura redukcji jednak nie byta identy-
czna dla wszystkich nocy.

Dane palomarskie z roku 2002 nie zawieralty obrazéw typu bias (poziom zerowy). Wykony-
wane jednak byty obrazy typu dark, aby zredukowadé efekt pokazany na Rysunku 3.5. Darki
wykonywane byty dla réznych czaséw ekspozycji, zgodnych z czasami ekspozycji wlasciwych
obserwacji. Same obrazy badanych obiektéw podzielone zostaly na grupy w zaleznosci od
czasu ekspozycji i zastosowanego filtru. Ekspozycje byty stosunkowo krotkie: od 1.8 sekundy
(najczesciej) do 5.2 sekundy. Wg specyfikacji kamery PHARO prad ciemny w tym zakre-
sie narasta liniowo z czasem, jednak dla pewnosci obserwacje z réznymi czasami integracji
byly redukowane osobno. Obrazy ptaskiego pola (flat) wykonywane byly na niebie tuz po
zachodzie Stonca, przy wytaczonym prowadzeniu teleskopu.

Niestety nie zostata dobrze przeprowadzona redukcja na zte piksele, z powodu problemow
ze stworzeniem dobrej maski. Spowodowalo to pewne trudnosci w dalszych etapach analizy.
Nie byt réwniez przeprowadzony proces usredniania i odejmowania tta, czesto wykonywany
przy redukeji danych z podczerwieni. Powodem pominiecia tego etapu byt fakt, ze poziom tta
byl réwny i bliski zera (krétkie czasy naswietlania), a na stworzonym obrazie tta pozostawaly
wyrazne $lady po gwiazdach, ktére mogly w dalszym etapie zafatszowaé¢ pomiary potozenia.

Obserwacje z roku 2001 nie zawieraty obrazow bias i flat. Do ich udanej redukcji wystar-
czato jedynie odjecie pradu ciemnego. Nie byto tez koniecznosci redukeji ztych pikseli i odej-
mowania tta. Mozliwe, ze pliki te byly juz redukowane wczesniej, ale ani w logach, ani w
nagtowkach plikow nie byto zadnej informacji na ten temat.

W przypadku kamery NIRC2 nie ma potrzeby wykonywania obrazéow dark, poniewaz
prad ciemny jest znikomo maly i nie widaé przy odczycie charakterystycznych ,zebow” (jak
na Rysunku 3.5). Dane te zostalty jedynie zredukowane na bias i flat, a takze na zte piksele.
Nalezy doda¢, ze do redukeji danych w filtrze K-cont wykorzystany musiat by¢ flat wykonany
w filtrze K’, gdyz w K-cont wykonana zostata tylko jedna obserwacja tego typu. Podobnie
jak w danych palomarskich, w tym przypadku nie byto wykonywane odejmowanie tta.

65
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4.2 Wstepne okreslenie potozenia gwiazd

Przed wykonaniem wtlasciwego, doktadnego pomiaru potozenia gwiazdy na obrazie CCD,
nalezy wstepnie okresli¢ jej potozenie na matrycy, z doktadnoscia 1-3 pikseli, aby poda¢ pro-
cedurze obliczajacej dobre pierwsze przyblizenie. Czgsto jest to warunek konieczny dobrego
dopasowania PSF a wiec i dobrego wyznaczenia potozenia obrazu gwiazdy. Obserwacje w
podczerwieni czesto prowadzi sie stosujac tzw. dithering, czyli przesuwajac teleskop tak,
aby obraz gwiazdy znajdowat sie w réznych czesciach matrycy. Czasami (jak np. w kamerze
NIRC2) mozliwy jest takze obrét pola widzenia o okre§lony kat. Zatem aby znalezé poltozenie
gwiazdy na obrazie nalezy zna¢ przesunigcie i kat obrotu.

Przewaznie gwiazdy mozna ,odnalez¢” na obrazie wykorzystujac gotowe procedury, takie
jak np. DAOPHOT, bedaca czescig pakietu IRAF. Jednakze w przypadku obserwacji wyko-
nywanych systemami AO procedury takie sg czesto zawodne. Zdarza sie na przyktad, ze jako
osobna gwiazde interpretujg struktury w pierscieniach dyfrakcyjnych dysku Airy’ego lub inne
podobne artefakty w ksztalcie PSF. Poza tym struktura obrazéw gwiazd prze$wietlonych (jak
w obserwacjach z teleskopu Keck IT) zawiera wiele maksmiméw, ktére réwniez sg interpre-
towane jako osobne gwiazdy.

Na potrzeby tej pracy wykorzystana zostata metoda szukania przesunie¢ obrazu za po-
moca funkcji cross-korelacji (CCF) obrazu badanego z obrazem wzorcowym. W ogdlnosci
definiuje sie ja dla dwoch funkcji o wartosciach zespolonych w postaci catki:

frg= [ Fl=nglt—nar (4.1)

Potozenie maksimum CCF wyznacza wartos¢ przesuniecia jednej funkeji, wzgledem drugiej.
Numerycznie catkowanie od —oo do oo zastepuje si¢ sumowaniem po wszystkich punktach.
Wartos¢ funkeji cross-korelacji w punkcie i wylicza si¢ korzystajac z procedury:

COP(i) =3 1 )9l =1, (4.2

gdzie f jest stablicowana funkcja wzorcowa (maska), a przesuniecia funkeji g szukamy. Gdy
J —1 < 0, mozna wykona¢ podstawienie j = j + N. Formule te mozna uogdlnic na przy-
padki wielowymiarowe. Jednak czas wykonania przez komputer takiej procedury rosnie z
kwadratem rozmiaréw tablicy w przypadku dwuwymiarowym.

Znajdowanie przesunie¢ obrazow w analizowanych danych byto wykonywane w nastepu-
jacy sposob. Dla obrazu wzorcowego i obrazu badanego tworzona byla jednowymiarowa
funkcja, ktérej wartosciami byty sumy wartosci wszystkich pikseli w jednej kolumnie. Nastep-
nie liczona byta CCF wg formuly (4.2) z sumowaniem po calym rozmiarze matrycy, tzn. od
1 do 1024. Maksimum tej funkcji wyznaczato przesuniecie obrazu gwiazdy na matrycy w osi
X, co przy znajomosci potozen gwiazd na obrazie wzorcowym, automatycznie daje potozenia
gwiazd na obrazie badanym. Analogiczny rachunek przeprowadzany byt dla wspotrzednej Y.

Taka uproszczona jednowymiarowa procedura czasami nie dziatata dobrze, zwtaszcza w
przypadkach gdy zte piksele byly bardzo silne. Wéwczas stosowana byla dwuwymiarowa
wersja CCF, w ktorej ,maska” byl fragment obrazu wzorcowego, zawierajacy pare gwiazd.
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Wersja dwuwymiarowa jest o wiele pewniejsza i doktadniejsza, jednak wymaga duzo wiecej
czasu obliczeniowego.

W przypadku obserwacji z teleskopu Keck I nalezalo procedure rozbudowaé tak, aby
uwzgledniata obrot pola. Wartos¢ kata obrotu podana jest w nagtéwkach plikow.

Warto doda¢, ze funkcja cross-korelacji jest procedurg szeroko stosowang w analizie
obrazu i ciggéw czasowych. Wykorzystywana jest takze w innych dziedzinach astronomii,
na przyktad do wyznaczania przesunieé linii widmowych. Bardziej szczegétowy opis imple-
mentacji CCF mozna znalez¢ na stronie:
http://astronomy.swin.edu.au/~pbourke/other/correlate/.

4.3 Wyznaczanie doktadnych potozen gwiazd

Wyznaczone za pomoca CCF przyblizone polozenia gwiazd postuzyly jako warunki
poczatkowe do dalszych doktadnych obliczen. Zastosowane byly dwie proste metody wyz-
naczania polozenia: obliczenie centroidu oraz dopasowanie gaussoidy symetrycznej (czyt.
2.3.1 oraz 2.3.2).

Liczenie centroidu jest bardzo prosta i niewymagajaca metoda. Przed samym oblicze-
niem przeprowadzana byla prosta korekta, polegajaca na znalezieniu najjasniejszego pik-
sela w pewnym obszarze wok6t wyznaczonego polozenia gwiazdy (z reguty 3 na 3 piksele).
Sam centroid wyznaczany byl na obszarze wokot poprawionego potozenia. Poprawnosé wyz-
naczenia mozna calkiem tatwo okresli¢ szacujac jego btad za pomoca relacji:

4 FWHM
Ocentr = \/m SNR

gdzie SN R jest stosunkiem sygnatu do szumu, a FW H M jest szerokoscig potéwkows dysku
Airy’ego (Burns, 1994), ktora dla teleskopu Hale’a dla pasma K jest w przyblizeniu réwna
3.5 piksela (przy skali 25.1 mas/pix). Zaleznosé od SN R wynika bezposrednio z faktu, ze
btad pojedynczego wyznaczenia centroidu ma zroédto w szumie fotonowym.

Jesli przesuniecie obrazka zostalo Zle obliczone, to centroid liczony byl poza obrazem
gwiazdy. Wowczas btad o.ent przyjmowal bardzo wysokie wartosci, a samo wyznaczone
polozenie wyraznie niezgodne z wyznaczeniami z innych ekspozycji. W przypadku gdy dla
danej serii! ekspozycji w obszarze liczenia centroidu znalaz! si¢ zty piksel, opens przyjmowat
niskie wartosci, a rozrzut pomiaréw w danej serii byt wyraznie mniejszy niz dla innych serii.
W obu przypadkach pomiary nie byly brane pod uwage w dalszej analizie.

Potozenia uzyskane z centroidéw postuzyty za warunki poczatkowe dopasowania dwuwy-
miarowej, symetrycznej funkcji Gaussa. Procedura dopasowania i wyznaczania btedow jest
w tym przypadku duzo bardziej skomplikowana i bardziej czuta na trafnosé¢ poczatkowych
wartosci dopasowywanych parametrow. Za pierwsze przyblizenie amplitudy gaussoidy przyj-
mowana byta wartos¢ zliczen w najjasniejszym pikselu, a za o — szerokos¢ potéwkowa dysku

x SNR™, (4.3)

IPrzez ,serie” rozumiem kolejne ekspozycje wykonywane bez przesuwania teleskopu, kiedy to przyblizone
polozenie gwiazd na matrycy bylo stale.
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Airy’ego (czyli ~ 3.5 piksela). Dopasowanie odbywalo sie na niewielkim obszarze wokét naj-
jasniejszego piksela, tak, aby nie uwzgledniaé¢ prazka dyfrakcyjnego 1 rzedu.

Bledy wyznaczen poszczegdlnych parametréw mozna obliczy¢ korzystajac z odpowied-
nich wyrazéw tzw. macierzy btedu (Condon, 1997). Ich wartosci pozwalaja szybko okresli¢,
czy dane dopasowanie jest poprawne. Parametrem szczegélnie na to podatnym jest sze-
rokos¢ funkeji Gaussa, ktora w przypadku ztego dopasowania przyjmuje bardzo wysokie, lub
nienaturalnie niskie, a nierzadko ujemne wartosci. Sam btad jej wyznaczenia jest w takich
przypadkach bardzo duzy. Wyznaczone wartosci parametréw i ich btedy postuzylty pozniej
za podstawe kryterium wyboru dobrych pomiaréw do dalszej analizy.

Obliczone analitycznie wartosci btedéw wyznaczonego potozenia gwiazd na obrazie CCD
w przypadku obu metod okazujg sie by¢ duzo mniejsze niz ich rozrzut, ktory efektywnie deter-
minuje niepewno$¢ pomiaru potozenia dla catej nocy. Wyniki przedstawione sg w Rozdz. 6.

4.4 Wariancja Allana

Wariancja Allana jest statystyczna metoda pozwalajaca stwierdzi¢, czy rozrzut wynikow
pomiaréw ma charakter szumu biatego (gaussowskiego), czy tez moze skazony jest btedami
statystycznymi. Stosuje sie ja takze m.in. do badania stabilnosci czasowej zachodzacych
procesow.

Oznaczmy przez M caltkowity ilos¢ pomiaréw, w naszym przypadku ilosc obrazéw CCD
danego obiektu, [ zapdznienie, czyli réznice indekséw miedzy dwoma ekspozycjami, oraz
r®,rY réznice miedzy pomiarem separacji gwiazd (sktadowa x-owa i y-owa) a $rednia sepa-
racja dla danej serii pomiar6w. Wéwezas, dla jednej wartosci [ wariancja Allana 0% dana jest
wzorem (Pravdo & Shaklan?, 1996; Lane & Mutterspaugh, 2004):

2

) 1 M-21 1 -1
_ L 4.4
O Az 2(M +1— 2[) Z (l mz::o Tntm 7ﬂn—i—l—i—m) ( )

n=0

i analogicznie dla drugiej wspotrzednej. Poniewaz na wariancje Allana sktada sie szum at-
mosferyczny o, oraz szum fotonowy o, (btad dopasowania funkcji Gaussa lub obliczenia
centroidu), znajac wartos¢ o4 oraz szumu fotonowego, mozna osacowaé wplyw czynnikow
atmosferycznych, wedtug zaleznoéei 02, = (0% — 02,)'/ (Pravdo & Shaklan, 1996).

Liczac o4 dla réznych wartosci [ i rysujac zalezno$é wariancji Allana od zapdznienia,
mozemy stwierdzi¢, czy rozrzut pomiaréw ma charakter gaussowski. Jesli tak, to na wykresie
log 1/ log 0 4 powinni$my otrzymacé prosta o nachyleniu -1, ktérej przesuniecie w osi rzednych
mowi o bledzie wyznaczenia wyniku. Odchytki od tej prostej interpretuje sie jako wplyw
btedéw statystycznych. Dla skonczonych ciggéow, w ktorych mozna liczy¢ wariancje Allana
tylko dla skonczonej dtugosci zapdznien, wykres o4 zachowuje wtasciwy przebieg tylko dla
[ ~ M/5. Powyzej tej wartoéci pojawiaja sie narastajace oscylacje a wykres staje sie bardziej
stromy. Zachowanie to rézni si¢ jednak znacznie od przebiegu spowodowanego obecnoscig
btedéw statystycznych.

2Podana w tej pracy formula zawiera btad: indeks m liczony jest od 1, a powinien by¢ od 0.



Rozdziatl 5

Stabilnos¢ astrometryczna teleskopu
Hale’a

Przy wykorzystaniu zebranych danych, sprawdzona zostala przydatnosc teleskopu Hale’a
do prowadzenia badan astrometrycznych, oraz wptyw czynnikéw, takich jak refrakcja atmo-
sferyczna, czy skutecznosé korekeji AO, na doktadnosé pomiarow.

Analiza polegala na obliczaniu réznic potozen gwiazd na obrazie w sktadowych zwigza-
nych z osiami matrycy, separacji obiektéw p, katéw pozycyjnych miedzy obiektami 6, mie-
rzonych od kierunku osi X (zachéd) przeciwnie do ruchu wskazéwek zegara, oraz moni-
torowaniu zmian tych wielkosci w ciggu pojedynczych nocy i z nocy na noc. W trakcie
analizy na jaw wyszly pewne efekty, ktore majg wplyw na dokladnos$é¢ astrometrii, jaka
mozna osiagnaé za pomocy teleskopu Hale’a z kamera PHARO. Efekty te zwiazane sa z
detektorem i wprowadzaja niepewnosci o charakterze systematycznym. 7 reguty daje si¢ ich
wielkos¢ obliczy¢ lub oszacowad, oraz zredukowac¢ ich wpltyw. Jednak sama ich obecno$é¢ i
nieprzewidywalno$¢ ogranicza przydatnos$c teleskopu palomarskiego z kamerg PHARO do
bardzo precyzyjnych badan astrometrycznych.

5.1 Zmiany separacji gwiazd

Zwyczajows procedurg podczas obserwacji w podczerwonym zakresie widma jest tzw.
dithering. Po wykonaniu serii zdje¢ teleskop przestawiany jest o pewnien niewielki kat, tak
aby obraz badanego obiektu zarejestrowany zostal przez inna czesé¢ matrycy CCD, po czym
wykonywana jest kolejna seria obserwacji. W przypadku instrumentéw z rotatorami pola (np.
NIRC2) oprécz przemieszcezania teleskopu wykonuje sie co jakis czas rotacje pola widzenia
o rozne katy.

Roéwniez w obserwacjach na potrzeby tej pracy dithering byt wykonywany, za wyjatkiem
nocy 5 grudnia 2001 (obserwacje gromady NGC 1039). Okazuje sie, ze separacja miedzy
dwiema dowolnie wybranymi gwiazdami byta rézna w réznych miejscach matrycy. Zmieniata
sie skokowo w momencie, kiedy teleskop byl przestawiany. Zmiany te sg na réznym poziomie
w zaleznosci od obiektu, z reguly jednak osiggaja wartosci od kilkunastu do kilkudziesieciu
milisekund huku, co odpowiada zmianie potozenia wzglednego gwiazd na matrycy nawet o
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MGC 1039 (1-3), 29 & 30.10.2002
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Rysunek 5.1: Potozenie gwiazdy nr 3 z gromady NGC 1039 wzgledem gwiazdy 1 w nocy
29.10. (czerwone) i 30.10.2001 (niebieskie punkty). Wida¢ wyraznie, ze polozenia te sa ze
soba niezgodne. Przesuniecie o ~ 100 mas w ciggu 24 godzin jest niemozliwe. Ponadto widac,
ze dla pojedynczej nocy pomiary grupujg sie wokot dwodch réznych wartosei.

wiecej niz 1 piksel. ,,Skoki” sg wyrazniejsze dla sktadowej X separacji gwiazd, chociaz w
sktadowej Y réwniez bywaja widoczne. Powodem jest z reguty mniejszy rozrzut pomiaréw
we wspolrzednej X niz we wspotrzednej Y. Rozrzut w X jest przewaznie mniejszy niz poziom
»Sskokow” | natomiast w Y jest wiekszy lub poréwnywalny (na poziomie nawet kilkudziesieciu
mas), niemniej zmiany w separacji daje sie zauwazy¢.

Whplyw takiego zachowania si¢ pomiaréw na wyniki astrometryczne jest oczywisty. Skoki
wprowadzajg duzy blad o charakterze systematycznym, szczegblnie we wspotrzednej X.
Rozrzut pomiaréw dla danej nocy jest sztucznie zwigkszony i nie ma juz charakteru przy-
padkowego. Jesli kazdej nocy badany obiekt znajdowal sie przewaznie w innym miejscu
matrycy, to Srednie wartosci separacji gwiazd moga zmienia¢ si¢ znacznie z nocy na noc,
co dodatkowo zwieksza niepewnos$¢ ich wyznaczenia. W szczegélnosci wyniki pomiaréow z
dwoch sasiednich nocy moga by¢ ze sobag niezgodne. Gdyby jedna z badanych gwiazd obie-
gata planeta na krotkookresowej orbicie, to jej wykrycie metodami astrometrycznymi bytoby
w zasadzie niemozliwe.

Przy liczeniu separacji odjemna byto potozenie gwiazdy o wyzszym numerze indeksu. W
zwiazku z tym zdarzaja sia ujemne wartosci sktadowej X (np. GJ 661, GJ 9071 itd). Zgodnie



5.1. ZMIANY SEPARACJI GWIAZD 71

z przyjeta konwencjg numerowania wyzsza wartosé¢ obliczonej sktadowej separacji oznacza, ze
gwiazda o wyzszym indeksie jest bardziej przesunigta w prawo wzgledem gwiazdy o indeksie
nizszym.

Na Rysunkach 5.2 do 5.5 przedstawione sg wykresy obrazujace omawiane zjawisko, na
przykladzie kilku wybranych par gwiazd: GJ 195 gwiazdy 2 i 4 (noc 13.11.02), GJ 458
(23.04.02), GJ 507 (23.06.02) i NGC 6871 gwiazdy 1 i 5 (21.08.02). Pokazane sa takze
analogiczne wykresy dla obserwacji NGC 1039 w nocy 05.12.01, prowadzonych bez ditheringu
(Rys. 5.6). Na kazdym z nich kolor czerwony odpowiada pomiarom uzyskanym bezposrednio
z dopasowania funkcji Gaussa, a niebieski pomiarom po wprowadzeniu korekty (czyt. 5.1.2).
Lewe panele odnosza sie do sktadowej X, a prawe do Y. W gérnym rzedzie pokazane sa
wyniki pomiaréw separacji gwiazd w dwoch sktadowych (wartosci na osi pionowej podane sa
w mas), w sSrodkowym rzedzie pokazane sa histogramy tychze pomiaréw a w rzedzie dolnym
wykres wariancji Allana 0%[mas?| w funkcji zap6znienia .

Duzy wplyw efektéw systematycznych objawia si¢ poprzez ksztalt histogramu i o%(l).
Gdyby rozrzut pomiaréw byt przypadkowy ich rozktad byltby bliski rozktadowi Gaussa
a wykres wariancji Allana bytby bliski nachyleniu -1. Ksztalt histogramow sktadowej X
znaczaco rézni si¢ od rozkltadu normalnego, 0% za$ szybko odbiega od tego trendu. Ek-
stremalnym przypadkiem jest GJ 458. We wspoérzednej Y sytuacja jest lepsza. Rozktad po-
miaréw jest zblizony do gaussowskiego, a wariancja Allana odbiega od nachylenia -1 znacznie
pozniej, o ile w ogdle. Jak mozna sie byto spodziewaé, dla obserwacji bez ditheringu rozrzut
pomiarow jest catkowicie przypadkowy, histogram zblizony jest do rozktadu normalnego, a
0% zachowuje sie zgodnie z oczekiwaniami.
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Rysunek 5.2: Wyniki pomiaréw potozen (gérny rzad), ich histogramy ($rodkowy rzad) oraz
wariancja Allana (dolny rzad) dla gwiazd 2 i 4 obiektu GJ 195. Lewe panele odpowiadaja
wspotrzednej X a prawe Y. Kolor czerwony odnosi sie do wynikéw otrzymanych bezposrednio
z dopasowan funkcji Gaussa (potozenia wzgledne i histogramy sa przesuniete), niebieski zas
do wynikéw skorygowanych. Do ich histogramu dopasowany jest rozktad normalny, ktorego
wariancja o jest podana. Szumowi gaussowskiemu o takiej samej o odpowiada linia prosta
na wykresie wariancji Allana.
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Rysunek 5.3: To samo co na Rys. 5.2, dla GJ 458.
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Rysunek 5.4: To samo co na Rys. 5.2, dla GJ 507.
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Rysunek 5.5: To samo co na Rys. 5.2, dla gwiazd 11 5 gromady NGC 6871.
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Rysunek 5.6: To samo co na Rys. 5.2, dla gwiazd 11 3 gromady NGC 1039. Wykres wariancji
Allana po korekcji jest doktadnie taki sam jak przed, zostal wiec nieznacznie przesuniety,
dla lepszej czytelnosci.
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Rysunek 5.7: Poréwnanie obliczen separacji gwiazd w przypadku danych zredukowanych
(czerwony) i niezredukowanych (niebieski, przesuniety) na plaskie pole dla 200 obserwacji
gromady NGC 6871. Roznice miedzy przebiegami wykreséw moga wynika¢ z zastosowanych
kryteriéw odrzucajacych zte pomiary potozenia.

5.1.1 Mozliwe zrédla efektu ,,skoké6w”

Jesli obraz gwiazdy powstawal na nieréwnym tle, to w zaleznosci od stopnia nachyle-
nia poziomu tta potozenie maksimum obrazu jest falszowane w réznym stopniu. Obliczone
potozenie jest przesunicte wzgledem prawdziwego zgodnie z gradientem tta. Nieréwnosci
moga powstaé¢ np. w wyniku ztej reducji na ptaskie pole. Jednak w przypadku tej pracy
mozna taka hipoteze odrzucic.

Jak byto wspomniane w punkcie 4.1, nie wszystkie obserwacje zawieraly obrazy flat. Dane
z roku 2001 nie byty redukowane na ptaskie pole, a efekt skokéw jest wyraznie widoczny
(Rysunek 5.1). Procedura liczenia polozen i separacji gwiazd zostala przeprowadzona takze
dla danych niezredukowanych. Na Rysunku 5.7 pokazane jest poréwnanie wynikéw pomia-
row separcji miedzy 1 i 3 gwiazda gromady NGC 6871 dla 200 obrazow zredukowanych i
niezredukowanych na ptaskie pole z nocy 21.08.2002. Jak widac¢ przebieg obu wykreséw jest
niemal identyczny, wliczajac w to skokowe zmiany w wartosci Ax. Biorac pod uwage ten
fakt mozemy odrzucic hipoteze ztego flatfieldingu jako zrédla efektu ,skokow”.

Mozna takze odrzucié¢ stwierdzenie, ze zmiany separacji gwiazd sa zwiazane z optyka
teleskopu. Jak wida¢ na wykresie Az dla uktadu GJ 458 (Rys. 5.3), skoki na poczatku
obserwacji — pierwsze 400 ekspozycji — przyjmuja wieksze wartosci w milisekundach tuku, niz
pod ich koniec. Wezesniejsze ekspozycje wykonywane bylty w skali 39.91 mas/piz, pdzniejsze
za$ w skali 25.1 mas/piz. Po przejsciu do skali pikseli okazuje si¢, ze zmiany sa na takim
samym poziomie — okoto 1 piksela. W obu przypadkach obserwowany obiekt znajdowal sie
blisko centrum pola widzenia i nie byt przemieszczany w poblize granic matrycy.

W zwiagzku z powyzszym sensownym wyjasnieniem efektu wydaja sie by¢ fizyczne odksz-
tatcenia samego chipa CCD. Jego powierzchnia najprawdopodobniej nie jest prostopadta do
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kierunku padania $wiatta. W praktyce oznacza to m.in. zmienna warto$¢ czynnika skali plsc
w obrebie matrycy. Co wiecej wydaje sie, ze matryca jest odksztalcona w rézny sposob w
roznych swoich czesciach.

Do obserwowanych potozen gwiazd mozna probowaé¢ dopasowaé¢ model czynnika skali. Za
Pravdo i Shaklanem (1996) mozna zapisaé ogélna postaé¢ modelu w najprostszej, liniowej
postaci:

(5.1)

T=ax+by+c
g=dxr+ey+f

Symbole Z i § oznaczaja ,wladciwe” albo poprawione wspoétrzedne danej gwiazdy, a state
a,b,c,d, e oraz f okreslaja zmienno$¢ czynnika skali w obrebie matrycy. Poniewaz w osi
Y ,skoki” sg znacznie mniejsze, mozemy z pewnym przyblizeniem przyja¢, ze d = 0 oraz
e = 1. Zakladajac, ze model jest liniowy, te same stale powinny sie odnosi¢ zaréwno do
potozen gwiazd jak i ich réznicy Az i Ay w funkcji Az oraz Ay, przynajmniej w obrebie
jednego sktadowego chipa. Detektor kamery PHARO sktada si¢ bowiem z czterech chipow
o wymiarach 512 x 512 pikseli. Kazda z tych cze$ci wydaje sie by¢ znieksztatcona w inny
sposob.

5.1.2 Oszacowanie btedu pomiaru

Nieprzewidywalne zachowanie si¢ wynikéw pomiaréw utrudnia wyznaczenie czy tez osza-
cowanie niepewnosci zwigzanej ze ,skokami”. Dla jednej pary gwiazd w obrebie jednej nocy
zmiany separacji moga by¢ rézne. Przyjecie za warto$é bledu systematycznego e, réznicy
miedzy skrajnymi wartosciami Az, nie gwarantuje nam ani tego, ze blad ten nie bedzie
przeszacowany, ani niedoszacowany. Mozemy sie jedynie domyslac, ze réznica miedzy rzeczy-
wista a wyznaczona (w postaci §redniej arytmetycznej) wartoscia sktadowej separacji Az
(jak réwniez Ay) jest przynajmniej zblizona do e, (czy tez ¢,).

Wartos¢ e, byta szacowana w nastepujacy sposoéb. Na histogramie Az wybierany byt
przedzial zawierajacy Srednig warto$¢ Ax dla danej nocy. Nastepnie okreslany byt zakres
przedzialéw wokdél wartosei éredniej, w ktérym miescito sie 70% pomiaréow. Odpowiada to
mniej wiecej wartosci 1o w przypadku histogramu majacego rozktad gaussowski. Szerokosé
tak wybranego zakresu separacji uznawana byta za 2 dla danej pary. Analogicznie szacowana
byta warto$¢ odchytki systematycznej we wspotrzednej Y. Tak oszacowane wartosci byty
uzywane do obliczenia catkowitego btedu pomiaru, zgodnie ze wzorem (Bielski i Ciuryto,
2001):

2 2

N
— 2
_ & A2 L2
Oay = N D > (Az; — Ax) +3€x, (5.2)

i=1

gdzie N oznacza liczbe pomiaréw, a Ax $rednig wartosc réznicy potozen dla danej nocy. Pier-

wszy sktadnik sumy odpowiada zatozeniu, ze pomiary maja rozrzut przypadkowy. Czynnik 2

wynika z faktu, ze rzeczywiscie mierzonymi wielkosciami sg polozenia a nie ich réznica. Dla
_ . . . 7 . . 2 _ 2 2

Az = x5 — r1 na podstawie regulty przenoszenia niepewnosci dostajemy oi, = o, +0Z,, co

przy zalozeniu, ze dla obu gwiazd niepewnosci sa réwne, prowadzi do zaleznosci 03, = 202.
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Zgodnie z oczekiwaniami sktadnik systematyczny wnosit znacznie wickszy przyczynek do
obliczanego btedu niz sktadnik przypadkowy.

Analogiczny rachunek przeprowadzony zostal dla sktadowej Y. Mimo, ze wkiad przy-
czynka systematycznego w tym przypadku jest mniejszy niz dla X, nie mozemy wykluczyc
jego wplywu. Wartosci €, byly oczywiscie mniejsze i w mniejszym stopniu wpltywaly na oa,.
Bledy separacji i kata pozycyjnego liczone byty na podstawie oa, i oa, zgodnie z reguly
przenoszenia niepewnosci.

Powyzszy sposob szacowania i uwzgledniania btedu systematycznego wydaje sie by¢ nie-
najgorszy. W przypadkach gdy obserwowany rozrzut pomiaréw byt quasigaussowski, sktadnik
systematyczny wnosit znacznie mniej do catkowitego btedu pomiaru. Nie mégt by¢ jednak
pomijalny, nawet w przypadku obserwacji NGC1039 w nocy 05.12.01, poniewaz obserwowane
separacje prawdopodobnie nie odpowiadaja rzeczywistym. To podejscie pozwala w pewnym
stopniu uwzgledni¢ takie sytuacje. Sam poziom ufnosci 0.7 zostal dobrany tak, aby uzyski-
wane wartosci bledéw separacji nie mialy za matych wartosci, zdominowanych przez btedy
przypadkowe. Jednocze$nie wartosci e, , nie sa przesadnie duze i dajg wartosci btedéw zgodne
z zalozeniem, ze réznica miedzy rzeczywista a zmierzona separacja jest zblizona. Pozwala
takze pomina¢ pomiary pogorszone m.in. w wyniku gorszej korekcji seeingu przez optyke
adaptywng. Poréownanie wynikéw poszczegdlnych pomiaréw z wynikiem koncowym i osza-
cowanym btedem pokazane jest na Rys. 5.8. Krzyze btedéw oznaczaja £30a5 Ay-

Mimo to otrzymywane wartosci oa, i 0 prawdopodobnie nie sg poprawne, np. sg zanizone.
Nie nadaja si¢ do dalszego wykorzystania, chociazby do obliczenia limitow na masy po-
tencjalnych planet krazgcych wokét badanych gwiazd. Aby sprawdzi¢ wiasciwg doktadnosé
astrometrycznych pomiaréw nalezato zdjac¢ efekt ,skokéw”. Pomiary zostaty podzielone na
serie, w ktorych obliczone z centroidéw potozenie zmieniato si¢ o mniej niz 3 piksele (w kazdej
osi) ze zdjecia na zdjecie. W obrebie takich serii liczone byty wartosci $rednie sktadowych
separacji a nastepnie odejmowane od wszystkich pomiaréw. Po takim przesunieciu uzyski-
wane byly wartosci residuéw liczonych miedzy poszczegdlnymi pomiarami a Srednimi danej
serii. Wyniki korekcji na $rednie, wraz z analizg statystyczna, przedstawione sa na Rys. 5.2
— 5.6 kolorem niebieskim.

Jak wida¢ rozrzut po odjeciu srednich jest zupetnie przypadkowy i ma rozktad w dobrym
przyblizeniu gaussowski. Roznice w pomiarach sktadowej Y przed i po korekcji swiadcza
o wptywie systematycznego sktadnika niepewnosci. Na podstawie skorygowanych pomiarow
obliczone zostaly niepewnosci, zastosowane p6zniej do liczenia ograniczen masy. Niepewnosci
te sa miarg faktycznej doktadnosci pomiaréw astrometrycznych w przypadku catkowitego
zredukowania efektu ,skokéw” i wyznaczenia separacji nieskazonej tym efektem.

5.1.3 Proéba zredukowania efektu

Podtrzymujac zalozenie o poprawnosci liniowego modelu czynnika skali, opisywanego
réwnaniami (5.1), mozna prébowaé wyznaczy¢ wspotezynniki z tych réwnan. Jak juz bylo
niejednokrotnie wspomniane, zmiany w Ay sg przewaznie niezauwazalne, dlatego tez proby
zredukowania ,skokow” ograniczyty sie do sktadowej X-owej. Jesli czynnik skali zmienia sie
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Rysunek 5.8: Wyniki pomiaréw (czerwony) oraz obliczone srednie Az, Ay dla czterech
przyktadowych par gwiazd. Krzyze bledéw oznaczaja £30a, . Zgodnie z oczekiwaniami
wickszos¢é pomiaréw zawiera sie w obszarze ograniczonym btedem pomiaru.

w sposob liniowy z potozeniem na matrycy, to prawdziwg powinna by¢ formuta:

¢wiartce chipa. Role (z,y) spelial geometryczny $rodek uktadu (#1322,

Az = ax + by + c.

(5.3)

Za x,y powinny by¢ przyjete takie wspolrzedne, ktore méwia nam o lokalizacji catej
pary na matrycy, a jednoczesnie da sie je przedstawi¢ za pomoca wyznaczonych potozen
poszczegolnych gwiazd. Pod uwage brane byty tylko takie pary, w sktad ktorych wchodzity
gwiazdy dobrze naswietlone, ktorych separacja byta nie wieksza niz ~ 300 pikseli i ktére
mialy wykonanych duzo ekspozycji w ciggu réznych nocy i w przynajmniej trzech potoze-
niach na matrycy. Ze wzgledu na mozliwo$¢ wystapienia réznych odksztatcen na réznych
czedciach matrycy, faworyzowane byty te ukltady, ktére razem miescity sie na pojedynczej

), aw pray-

Y1+y2
2
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Rysunek 5.9: Wyniki pomiaréw Az dla GJ 661 w nocy 26.06.02 w funkcji potozenia gwiazdy
nr 1 (z1,y1) dla pieciu serii obserwacji, w ktorych gwiazdy znajdowaly sie w podobnych
potozeniach. Wykresy przedstawiaja plaszczyzny: xq1, Az (lewo, gora), y1, Az (prawo, gora),
x1,y1 (lewo, dét), oraz widok trojwymiarowy.

padku ciasnego uktadu GJ 661 takze wspotrzedne poszezegdlnych gwiazd.

Do zaleznosci Ax (322, @“Tﬂ”) dopasowana byta plaszczyzna w postaci (5.3) i wyznaczane
byty wartosci wspotezynnikéw a, b oraz c. Na doktadnos¢ ich wyznaczenia wplyw miat nie
tylko rozrzut pomiaréw. Okazuje si¢, ze dla réznych serii obserwacji, dla ktorych potozenie
gwiazd bylo podobne, warto$ci separacji moga sie znacznie od siebie rézni¢. Iustruje to

przyktad GJ 661 z nocy 26.06.02, pokazany na Rysunku 5.9.

Roéznica w lokalizacji gwiazd na matrycy pomiedzy tymi seriami to okoto 20-30 pikseli.
Mimo to poszczegdlne serie daja znaczaco rézne wyniki pomiaréw. Wida¢ w nich nawet
pewne trendy, np. w serii ,Srodkowe;j”. Takie zachowanie sugeruje, ze nawet jesli model plsc
jest liniowy, to wspotczynniki a oraz b podlegaja szybkim zmianom. Rzeczywiscie, w tych
przypadkach, w ktorych mozna dopasowaé jakas ptaszczyzne do pomiardow, zmienia si¢ jej
nachylenie z obiektu na obiekt, a nawet przy wyborze innej pary z tego samego pola, w ciggu
jednej nocy. Dla tej samej nocy, w obrebie tej samej czedci chipa wspotezynniki kierunkowe
plaszczyzny a i b moga przyjmowac wartosci o roznych znakach. Oczywistym staje sie zatem
fakt, ze dla tej samej pary gwiazd nachylenie ptaszczyzny zmienia si¢ takze z nocy na noc.
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Rysunek 5.10: Wyniki pomiarow Az dla gwiazd 2 i 3 uktadu GJ 767 w nocy 22.08.02 —
uzyskane bezposrednio z potozen gwiazd (czerwony), po dopasowaniu i odjeciu plaszczyzny
(niebieski) i po korekcji na srednie (brazowy, przesuniety). Jak widaé¢ przebieg wynikow po
obu redukcjach jest praktycznie identyczny.

Sama jednak mozliwo$¢ dopasowania jakiejkolwiek ptaszczyzny do konkretnych pomiarow
daje nadzieje na wyeliminowanie w przysztosci tego efektu. Jesli od pomiaréw odejmie
sie czynnik ax + by ze wspotczynnikami otrzymanymi z dopasowania, to efekt ,skokow”
zostaje zdjety. Dla przyktadu na Rysunku 5.10 pokazane sa wyniki bezposrednich pomiarow
sktadowych separacji (czerwony), te same wyniki po redukeji ,skokéw” przez dopasowanie
plaszczyzny (niebieski) oraz po korekeji na srednie, opisanej w poprzednim punkcie.

Odjecie ptaszczyzny daje identyczny przebieg wynikow pomiardéw, co korekcja na $rednie.
Uzyskiwana w ten sposob srednia warto$¢ Ax’ jest oczywiscie réwna wyznaczonej z dopa-
sowania wartosci ¢, w tym przypadku ~ 3790 mas. Nie mozemy by¢ jednak pewni, ze jest
dobrym estymatorem wartodci rzeczywistej. Dla danej nocy skorygowane wyniki pomiaréw
roznig sie Srednio od rzeczywistego Az o pewnag stalg wartosé, ale wartosé ta dla konkretnych
par gwiazd zmienia si¢ z nocy na noc. Zmienia si¢ nawet w zaleznosci od tego, czy dopa-
sowujemy ptaszczyzne do Az w funkcji geometrycznego érodka uktadu, czy moze w funkcji
potozenia jednej z gwiazd.

Wiele wskazuje na to, ze liniowy model czynnika skali jest catkiem dobry i w przysztosci
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bedzie mogt by¢ wykorzystany do korygowania wynikéw pomiarow. Potrzebna jest jednak
uniwersalna procedura kalibracji, ktéra nie tylko sprowadzi wyniki do jednej wartosci Az,
ale takze okredli o ile r6zni si¢ ona od rzeczywistej separacji gwiazd.

5.2 Rotacja matrycy

Wynik pomiaréw katow pozycyjnych miedzy gwiazdami w gromadzie NGC6871, oraz w
kilku innych przypadkach, wskazuje na to, ze miedzy 22 sierpnia (MJD=52510) a 13 listopada
(MJD=52592) 2002 roku detektor kamery PHARO (lub cata kamera) zostal obrécony w
stosunku do swojej poprzedniej pozycji. O ile do 22 sierpnia mozliwe jest, ze kierunek osi Y
pokrywal sie w miare dokltadnie z kierunkiem potlnocnym na niebie, o tyle 13.11. 0§ Y byta
nachylona do kierunku potmocnego o pewien kat.

Na Rysunku 5.11 pokazana jest warto$¢ (przesunieta) kata pozycyjnego 6 dla réznych par
gwiazd gromady NGC6871 w roznych dniach, oraz dla dwéch innych par obiektéw. Widaé
jest zwiekszenie sie kata pozycyjnego w nocy 13.11., o warto$¢ df, zblizona we wszystkich
przypadkach. Efekt ten widoczny jest zawsze w przypadku gwiazd, ktére nie stanowig razem
zwigzanego grawitacyjnie uktadu na tyle ciasnego, ze ich wzgledne przesuniecie na niebie w
ciggu 3 miesiecy byloby znaczace. Mozna to sprawdzi¢ poréwnujac chociazby z wartosciami
z 23 1 24 czerwca 2002 (MJD=52450).

Kat df, o jaki nastgpita rotacja instrumentu, wynosi +0.640 £+ 0.013 stopnia. Jest to
liczba conajmniej kilkukrotnie wicksza od uzyskiwanej w ciggu wszystkich nocy niepewnosci
pomiarow kata pozycyjnego, co przemawia za prawdziwoscig rotacji matrycy. Innym faktem,
przemawiajacym za takim wyjasnieniem obserwowanej zmiany katow 6, jest brak takowej
zmiany w czasie miedzy czerwcem a sierpniem 2002. Oznacza to, ze przed 13 listopada 2002
detektor obrocit sie o 0.64° w kierunku zgodnym z ruchem wskazowek zegara. W przypadku
rozlegtych uktadéw podwdjnych taka réznica katow moze odpowiadaé réznicy potozen na
CCD porownywalnej z dyfrakcyjnym rozmiarem gwiazdy. Dodatkowo istnienie takiego efektu
w przypadku 2 i 3 gwiazdy ukladu GJ 873, przy niewielkiej odlegtosci do nich (~ 5pc),
swiadczy o bardzo powolnym ruchu orbitalnym tej pary wzgledem siebie.

W dalszej analizie wszystkie uzyskane wartosci € z nocy 13.11.02 zostaly pomniejszone
o 0.64°. Mozliwos¢ wykrycia zmian na takim poziomie $wiadczy o dobrej doktadnosci po-
miaréw. Jednakze samo zaistnienie takiej zmiany wprowadza niepewnosé¢ do wszystkich po-
miaréw 6. Nie jesteSmy w stanie powiedzie¢, czy podobne obrécenie chipa CCD, badz catej
kamery, nie miato miejsca wczesniej. Aby to stwierdzic potrzebne by byly obserwacje pary
gwiazd, ktorych kat pozycyjny bytby znany z doktadnoscia lepsza niz ~ 0.01 stopnia.
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Rysunek 5.11: Zalezno$¢ kata pozycyjnego 6 od epoki obserwacji dla wybranych par gwiazd.
Wartosci 0 sa przesuniete dla wiekszej czytelnosci.

5.3 Wplyw korekcji AO

W wiekszosci przypadkéw system optyki adaptywnej dziatatl bez zarzutu. Nieliczne ob-
serwacje, w ktorych nie bylo dobrej korekcji seenigu przewaznie nie byty brane do analizy.
Jednakze w przypadku uktadu GJ 352 (noc 23.04.2002) wszystkich ekspozycji byto niewiele,
zatem w analizie uwzglednione zostaly wszystkie, w ktérych dwie gwiazdy w ogole daje
si¢ rozdzieli¢. GJ 352 jest bowiem najciasniejszym ze wszystkich uktadéw obserwowanych
teleskopem Hale’a (p ~ 350mas, rozdzielczo$é katowa teleskopu w pasmie K to ok. 110
mas.) a na dodatek stosunkowo stabym. Jak sie okazuje obiekt ten jest swietnym przykta-
dem wptywu jakosci korekcji AO na pomiary astrometryczne.

Skutecznos$¢ systemu AO pogarszata sie w miare trwania obserwacji. Optyka adapty-
wna dzialata dobrze jedynie podczas pierwszych 10. Ze wszystkich 75 ekspozycji tylko 53
byly poddane jakimkolwiek pomiarom, co juz $wiadczy o wplywie seeingu na obserwacje. W
pozostatych 22 sktadniki byty nierozdzielone, albo nawet caty uktad byt na granicy wykry-
walnosci. Dla tych 53 ekspozycji obliczone zostaly centroidy, ktore nastepnie poshuzyty za
punkt wyjscia w dopasowaniu funkcji Gaussa. Procedura dopasowania jest wrazliwa na
jakosé danych i trafno$¢ warunkoéw poczatkowych. Tylko dla 34 przypadkéw udato sie w
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Rysunek 5.12: Wyniki pomiaréw separacji sktadnikow ciasnego uktadu GJ 352, uzyskane
z centroidéw (niebieski) i dopasowania funkcji Gaussa (czerwony). System AO dziatat
poprawnie jedynie przez pierwszych 10 ekspozycji (do numeru 107 whacznie).

miare poprawnie ja wykona¢. Poréwnanie wynikow liczenia centroidow i dopasowan gaus-
soid pokazane jest na Rys. 5.12.

Do zdjecia nr 107 obie metody daja zgodne wyniki. Pdzniej znacznie zwieksza sie rozrzut
wynikow w obu sktadowych i érednia warto$¢ Az otrzymywana z centroidéw. ,Gaussy”
radzg sobie troche lepiej — wyniki sa bardziej zblizone, ale i tak nie sg zadowalajacej jakosci,
o czym $wiadczy chociazby spadek Ax miedzy ekspozycjami 111 a 120. Ostateczne wartosci
sktadowych separacji liczone byty na podstawie pierwszych 10 pomiaréw z dopasowan gaus-
soid, a ich niepewnosci nie uwzgledniajg czynnika systematycznego, zwigzanego z efektem
,skokoéw” . Przy tak matej separacji i niewielkiej ilosci pomiaréw nie datoby sie go po prostu
oszacowac, chociazby dlatego, ze sktadnik | przypadkowy” niepewnosci bytby duzo wickszy.
Przy bardzo wielu doktadnych pomiarach, z dobra korekcjag AO, uktad GJ 352 moétby byé
dobrym testerem modelu czynnika skali.

5.4 Wplyw czynnika skali

Zgodnie 7z zaleznoscia (1.3) im mniejszy kat przypada na jeden piksel matrycy, tym
mniejszy jest btad pojedynczego pomiaru. W serii pomiaréw podobny rozrzut wynikéw w
pikselach powinien si¢ réwniez przetozy¢ na mniejszy rozrzut wynikow w sekundach tuku.
O tym, ze tak rzeczywiscie jest, mozna sie przekonac patrzac na wariancje o dopasowanych
rozkltadéw Gaussa, podanych na Rys. 5.2 - 5.6. Ostatni odnosi sie do gromady NGC 1039,
ktéra obserwowana byta w skali 39.91 mas/pix. Pozostate pary gwiazd (za wyjatkiem czesci
obserwacji GJ 458) rejestrowane byly w skali 25.1 mas/piz. Jak widaé¢ wariancje rozktadéw
dla NGC 1039 sa znacznie wigksze.

Ciekawym przyktadem wplywu czynnika plsc na wyniki pomiaréow jest GJ 300 B, obser-
wowany teleskopem Kecka (noc 04.03.2002). Ograniczone dyfrakcyjnie obrazy gwiazd maja
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dla tego teleskopu w filtrze K’ rozmiar okoto 53 milisekund tuku. W trybie szerokim, przy
skali 39.686 mas/pix daje to okolo 1.4 piksela na matrycy. Uwzgledniajac dodatkowo fakt,
ze sktadniki wtérne uktadu GJ 300 sg gwiazdami stabymi, oczywistym staje sie, ze pomia-
ry astrometryczne w takiej skali nie mogg by¢ doktadne, przede wszystkim ze wzgledu na
szum fotonowy. [lustruje to rysunek 5.12. Ostatnie 16 ekspozycji tego obiektu wykonywanych
bylo w skali 9.942 mas/piz (jak na Rys. 3.7). Uzyskiwane wyniki sa o wiele doktadniejsze
i bardziej stabilne. Rozrzut p mozna liczy¢ w mikrosekundach tuku. Tylko te pomiary byty
brane pod uwage przy ostatecznym liczeniu separacji i kata pozycyjnego.

GJ 300, 04,.03.2002 GJ 300. 04.03.2002
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Rysunek 5.13: Wyniki pomiaréw separacji p (lewy) i kata pozycyjnego 6 (prawy) badanych
gwiazd uktadu GJ 300. Ekspozycje do numeru 428 wykonywane bylty w skali 39.686 mas/piz,
ostatnich 16 za$ w skali 9.942 mas/pizx.

5.5 Wplyw refrakcji chromatycznej

Jednym ze skutkéw dziatania atmosfery ziemskiej na obserwacje astrometryczne jest
zjawisko refrakcji chromatycznej (czasem w literaturze nazywanej réznicowq). Polega ona na
pozornym przesunieciu obserwowanego obiektu w kierunku zenitu. Kat R, o jaki nastepuje
to przesuniecie, mozemy oszacowaé korzystajac z zaleznosci:

2

—1
R = 2z — z, ~ 206265 <n2 _ ) tgz [|arcsec] (5.4)
n

gdzie z; jest prawdziwa odlegtoscia zenitalng obiektu, z, — obserwowana, zas n jest wspotczyn-
nikiem zatamania (Roe, 2002). Wspdlczynnik n jest w ogélnosci zalezny od diugosci fali na
jakiej prowadzone sg obserwacje oraz od warunkéw pogodowych:

29498.1 255.4 } pTs

Do
Py
46— A2 Al n2 pT

Ds
(5.5)

n(\,p, T, py) = 1+ [64.328 +

0.007956
1075-43.49 {1 — 7}

)\2



5.5. WPLYW REFRAKCJI CHROMATYCZNEJ 87

W zaleznosci tej A oznacza diugosé fali [um], p cisnienie [hPal, T temperature [K], ps i
T, sa kanonicznymi warto$ciami cisnienia i temperatury, rownymi odpowiednio 1013.25 hPa
oraz 288.15 K, p,, oznacza natomiast czastkowe cisnienie pary wodnej (Roe, 2002). Stosunek
Pw/Ps mozna potraktowaé jako wilgotno$¢ wzgledna.

Zaleznos¢ poprawki refrakeyjnej R od dlugosci fali objawia si¢ juz na etapie prowadzenia
obserwacji. Sledzenie obiektu na teleskopie Hale’a z systemem optyki adaptywnej PALAO,
opiera si¢ na obrazie danego obiektu widzianego na dtugosci fali < 1.05 um, podczas gdy
swiatto o wiekszej dtugosci fali trafia do instrumentu naukowego. W czasie ruchu po sferze
niebieskiej zmienia sie wysokos¢ zenitalna obiektu oraz kat R. Na roznych dtugosciach fali
zmiana kata R jest oczywiscie inna. O ile system dobrze $ledzi obiekt w pasmie ,widzial-
nym”, a obraz jego jest nieruchomy na detektorze kamery guidera, o tyle w podczerwieni
obraz obiektu przemieszcza si¢ po matrycy kamery PHARQO. Ilustruje to Rysunek 5.14, na
ktorym jako przyktad pokazane sg wspotrzedne srodka najjasniejszej obserwowanej gwiazdy
z gromady NGC 6871 w jednej serii obserwacji z nocy 24.06.2002.

Widoczny jest silny trend wzrostowy we wspotrzednej X oraz stabszy, ale takze wyrazny,
we wspotrzednej Y. Podobne zachowanie jest zauwazalne we wszystkich obiektach, bez
wzgledu na noc. Efekt ten dla teleskopéw Keck byt opisywany przez Roe (2002), gtéwnie pod
katem wplywu na badania spektroskopowe i astrometryczne. Jest on np. zrédtem ogranicze-
nia na dtugosé¢ czasu ekspozycji. Przy ekspozycjach zbyt dtugich powoduje bowiem rozmycie
obrazu gwiazdy.

NGC 6871 (1). 24.06.2002, x ¢ NGC 6871 (1). 24.06.2002, y ¢
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Rysunek 5.14: Potozenie gwiazdy nr 1 z gromady NGC 6871 w kilkudziesigciu obserwacjach
z nocy 24.06.2002.

W przypadku astrometri wzglednej w matych polach wazna jest zalezno$¢ R od odlegtosci
zenitalnej i warunkéow pogodowych. Wtasciwie nie samego R, ale réznicy poprawek refrak-
cyjnych AR = |Ry— Ry|, gdzie Ry i Ry odpowiadaja przesunieciom w wysokosci zenitalnej dla
dwoéch roznych gwiazd. Jezeli wartos¢é AR oraz jej zmiennosé w zaleznosci od wysokosci nad
horyzontem i pogody okazuje si¢ by¢ wicksza lub poréwnywalna do doktadnosci pomiaréw,
nalezy uwzgledni¢ poprawke na refrakcje chromatyczna.
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Na Rysunku 5.15 przedstawione sa wykresy zaleznosci |Ry — R1| od wspomnianych czyn-
nikow. Gorny panel pokazuje zalezno$é od temperatury i cisnienia, sSrodkowy od wilgotnosci
wzglednej a dolny od odleglosci zenitalnej uktadu. Dwa pierwsze odnosza sie do jednej z
obserwacji gwiazd nr 1 i 3 gromady NGC 6871, z nocy 24.06.02. Ostatni za$ odnosi sie do
hipotetycznego uktadu dwu gwiazd, ktérych wysokosci zenitalne r6znia sie o 10 sekund tuku.
W tym przypadku, na osi poziomej odlozona jest wysoko$¢ zenitalna gwiazdy znajdujacej
sie wyzej nad horyzontem. Na potrzeby stworzenia wykresu pierwszego przyjeto wilgotnosé
powietrza 50%, co jest realng wartoscig dla obserwatorium palomarskiego w okresie wiosenno-
-letnim. Taka sama wartos¢ przyjeta zostata przy tworzeniu wykresu dolnego. Na potrzeby
wykresu srodkowego i dolnego przyjete takze zostaly kanoniczne wartosci temperatury i
cisnienia.

Na wykresach tych réznice poprawek refrakcyjnych sa rzedu milisekund huku, a wiec
sg porownywalne z oa, a, (czyt.: 5.1.2). Sa oczywiscie wigksze niz dokladno$é jaka moz-
naby osiagna¢ korygujac efekt ,skokéw”. Wskazuje to na konieczno$¢ uwzgledniania re-
frakcji chromatycznej w pomiarach astrometrycznych za pomoca optyki adaptywnej. W
uktadach ciasnych, oraz w takich przypadkach, gdy wektor taczacy obiekty jest prawie
prostopadty do kierunku na zenit, AR osiaga¢ bedzie oczywiscie mniejsze wartosci. Moze jed-
nak nadal by¢ wystarczajaco duze, aby fatszowa¢ wyniki pomiaréw. Rysunek 5.15 pokazuje
tez, ze konieczna moze by¢ znajomosé¢ doktadnych danych pogodowych. W podanym zakre-
sie temperatur réznica poprawek dyfrakcyjnych zmienia sie¢ w tym przypadku o okoto 1.5
milisekundy (~ 15%). Jest zatem na poziomie doktadnosci, jaka dawalby teleskop Hale’a po
zredukowaniu ,skok6w”. Podobnie wyglada zalezno$¢ od wilgotnosci (cisnienia czastkowego
pary wodnej). Jest rowniez widoczna zaleznosé od ci$nienia, ale jest ona staba. Wnioskowaé
zatem mozna, ze do dobrego okreélenia poprawek refrakcynych potrzebna jest dobra zna-
jomo$¢ temperatury i wilgotno$ci powietrza. Mozna natomiast postugiwaé sie kanoniczng
wartoscia cisnienia, o ile obserwatorium nie jest potozone wysoko nad poziomem morza. W
obserwatoriach wysokogorskich, takich jak na Mauna Kea, czy Cerro Paranal (VLT) cisnie-
nie atmosferyczne spada prawie dwukrotnie, co moze powodowaé znaczace odstepstwa w
wartosci AR.

Oczywiscie réznica AR nie jest tym samym co réznica miedzy separacjami obiektéw przed
i po korekcie na refrakcje. Bytaby, gdyby wektor tgczacy obiekty byt rownoleglty do wektora
elewacji. Dlatego tez rozbieznosci w separacjach przed i po korekcji sa mniejsze niz AR
dla danej pary gwiazd. Refrakcja chromatyczna nie ma wickszego wptywu na obliczany kat
pozycyjny uktadu podwéjnego. W szczegdlnoscei nie zmienia efektu rotacji matrycy opisanego
w punkcie 5.2, czy niezgodnosci we wzglednych potozeniach gwiazd (np. Rys. 5.1).

Wiyniki przedstawione w dalszej czesSci pracy zostaly poprawione na wplyw atmosfe-
rycznej refrakeji chromatycznej. Do obliczen przyjete zostaly wartosci kanoniczne tempe-
ratury i ci$nienia oraz wilgotno$é 50%. Nieznajomosé dokladnych warunkéw pogodowych
w momencie obserwacji jest zrodtem dodatkowej niepewnosci obliczonych separacji. Biorac
pod uwage Rys. 5.15. mozna te niepewnosé¢ oszacowaé na poziomie kilku milisekund tuku.
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Rysunek 5.15: Zmiennosé réznicy AR = |Ry — Ry| w zaleznosci od warunkéw pogodowych i
wysokosci nad horyzontem. Objasnienia w tekscie.



90 ROZDZIAEL 5. STABILNOSC ASTROMETRYCZNA TELESKOPU HALE’A

5.6 Poréwnanie z teleskopem Keck II

Podobng analize jak dla obserwacji z teleskopu Hale’a przeprowadzono dla danych z
teleskopu Keck II. Obserwacji tych jest jednak bardzo malo i pochodzg tylko z 1 nocy,
zatem niemozliwe byto wykonanie komplementarnego porownania obu instrumentow.

Obiekty obserwowane teleskopem Keck II i analizowane w tej pracy to we wszystkich
trzech przypadkach podwdjne sktadniki wtérne uktadu (przynajmniej) potrojnego. Gwiazda
gtowna jest przeswietlona, separacja miedzy sktadnikami jest raczej mata a obserwacje
wykonywane byly w skali 9.942 mas/piz. Samych przydatnych do analizy ekspozycji jest
bardzo malo: 8 dla 56 Persei, 16 dla GJ 300 i 56 dla GJ 569. Obserwacje palomarski i hawa-
jskie rozni takze sposéb ich prowadzenia — na teleskopie Kecka dithering realizowany byt
poprzez przesuwanie teleskopu, oraz przez rotacje pola.

W zwigzku z powyzszym, nie ma mozliwosci sprawdzenia jak doktadnosé pomiarow
zmienia sie z nocy na noc, oraz w dluzszych odstepach czasu w ciggu jednej nocy. Nie da
si¢ na przyktad stwierdzi¢ czy matryca, lub cata kamera NIRC2, obrocita sig, jak to praw-
dopodobnie miato miejsce na teleskopie Hale’a przed noca 13.11.2002. Nie byta sprawdzana
zaleznos¢ doktadnosci pomiaréow od skutecznosci dziatania optyki adaptywnej, ale mozna
sie spodziewac, ze efekt bedzie taki sam jak dla teleskopu palomarskiego. Trudno jest takze
cokolwiek powiedzie¢ o wystepowaniu efektu ,skokow” czy zmiennoéci czynnika skali w obre-
bie matrycy. Niemniej przyktad GJ 569 B wskazuje, ze i taki efekt mogtby mieé miejsce.

Jest to para gwiazd o najmniejszej separacji ze wszystkich tu omawianych (p ~ 98 mas).
Rozrzut pomiaréw p siega 2mas, przy czym wydaje si¢, ze pomiary gromadzag si¢ wokodt
roznych wartosci w réznych czesciach matrycy. Podobnie jak w kamerze PHARO, matryca
kamery NIRC2 sktada si¢ z 4 chipéw 512 x 512 piz. Do wykresu separacji gwiazd! w funkcji
polozenia na matrycy, daje si¢ dopasowaé biliniowa zaleznos¢ w postaci:

p(x,y) = axy + by + ¢, (5.6)

gdzie (x1,y1) oznaczaja potozenie gwiazdy numer 1. Odchylenie standardowe wartosci $red-
niej separacji gwiazd liczone byto jak dla serii niezaleznych pomiaréw obarczonych bte-
dem przypadkowym. Poczatkowo osiagneto wartos¢ 0.1056 mas, a po odjeciu dopasowane;j
plaszczyzny zmalato do 0.0830 mas. Nalezy jednak przypomnie¢, ze pod uwage brane byto
jedynie 56 pomiaréw, oraz dodac, ze w obrebie réznych czesci matrycy wspotezynniki a i b
moga przyjmowac rézne wartosci, wliczajac w to zmiane znaku. Poza tym nie ma pomiaréw
w innych dostepnych skalach. O ile astrometria stabych gwiazd wydaje si¢ nie mie¢ wigk-
szego sensu w skali 39.686 mas/pix (czyt. 5.4), o tyle w trzecim dostepnym na Kecku trybie
obserwaji — 19.829 mas/pix — moze daé¢ odpowiedZ na pytanie, czy zalezno$¢ czynnika skali
od potozenia na matrycy istnieje i czy jest ona zwigzana z detektorem, czy moze optyka
teleskopu.

Niewielka réznica odchylen standardowych $wiadczy o tym, ze rzeczywiscie czynnik skali
moze by¢ zmienny w obrebie detektora, ale ze zmiana ta zaburza w tym przypadku pomiary
jedynie o czynnik rzedu 1 milisekundy tuku, a nie o kilkanascie jak dla kamery PHARO. Jest

1Ze wzgledu na wielokrotne rotacje pola nie mozemy méwic o sktadowych X i Y separacji.
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to doktadno$c, jaka byta osiagana w dotychczasowych pomiarach astrometrycznych pary GJ
569 B (Lane et al. 2001). Teleskop Keck II wypada zatem w tym poréwnaniu o wiele lepiej.
Oczywiscie im wigcej bedzie obserwacji i pomiaréw tym lepsza bedzie nasza wiedza w tej
materii.

Lepiej jest tez jesli chodzi o wpltyw refrakcji chromatycznej, gtéwnie z dwdch powoddw.
Po pierwsze separacje badanych gwiazd sa mniejsze, a po drugie na Mauna Kea panuje
duzo nizsze cisnienie niz na Mt. Palomar. Do obliczen przyjmowana byta wartos¢ 660 hPa,
oparta na danych pogodowych z teleskopu CFHT dostepnych on-line?. Wartosci temperatury
i wilgotnosci zostaty ustalone na takim samym poziomie jak dla teleskopu Hale’a. Réznice
w separacjach gwiazd przed i po uwzglednieniu refrakcji sg na poziomie kilkudziesieciu uas,
co jest wartoscia kilkukrotnie mniejszg niz uzyskiwana doktadno$é, ale pamietaé nalezy, ze
btedy pomiaru maleja wraz ze wzrostem ich liczby. Dlatego tez nalezy uwzglednia¢ poprawke
na refrakcje chromatyczng w przypadku teleskopu Keck II.

Zwww.cfht.hawaii.edu/ObsInfo/ Weather /
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Rozdzial 6
Wyniki pomiaréw i ich analiza

Wyniki wszystkich pomiaréw potozen wzglednych gwiazd zebrane zostalty w Tabeli 6.1.
Przedstawione sa w niej pomiary dla kazdej z badanych par gwiazd, w kazdej danej epoce
(MJD). Dla kazdej pary przedstawione sa odlegtosci katowe p (w mas) oraz katy pozycyjne
0 (w stopniach), wraz z btedami. Dla obserwacji palomarskich katy pozycyjne mierzone sa
od kierunku osi X matrycy, ktory odpowiada kierunkowi W na niebie. Przy rotacji pola w
obserwacjach hawajskich kat pozycyjny jest przetransponowany tak, aby rowniez byt liczony
od kierunku zachodniego na niebie. W zwigzku z tym, aby otrzymac¢ wartosci mierzone od
kierunku na biegun potnocny nieba — zgodnie z ogdlnie przyjeta konwencja — nalezy odjac
90 stopni.

W Tabeli 6.1 zawarte sa wyniki w przypadku nie uwzgledniajacym poprawki na re-
frakcje atmosferyczna (p, #), oraz wyniki na ten efekt poprawione (pref, 0yer). Sposob liczenia
poprawki zostal przedstawiony wczesniej. Jak widac¢ réznice miedzy p a prey sg poréwny-
walne z btedami potozenia, ktore dodatkowo ulegly nieznacznemu zwickszeniu. Dowodzi to,
ze w przypadku astrometrii CCD z uzyciem systemow Optyki Adaptywnej bezwzglednie
konieczne jest uwzglednianie refrakcji atmosferycznej, zwtaszcza przy obserwacjach w pod-
czerwieni. Pamietac¢ nalezy, ze do redukcji tego efektu w przypadku tych obserwacji nie byty
brane prawdziwe dane pogodowe z czasu i miejsca obserwacji, lecz jedynie pewne wartosci,
ktére miaty te dane przybliza¢. Oznacza to, ze otrzymane wartosci p,.y moga si¢ rézni¢ od
rzeczywistych o kilka, moze nawet kilkanascie milisekund tuku.

Wyniki te nie sa zredukowane na zmienny w obrebie matrycy czynnik skali (tzw. ,skoki”).
Doktadnos¢ pomiaréw jest duzo mniejsza, niz mozliwa do osiagniecia po redukcji na plsc.
Przedstawiony w Rozdziale 5 sposéb korekcji wynikéw nie pozwala na otrzymanie wiary-
godnego rezultatu, ale pozwala podaé¢ doktadnosé, mozliwg do osiggniecia w tego typu po-
miarach. Bledy w separacji gwiazd, w przypadku poprawienia na czynnik skali, przedstawione
sa w przedostatniej kolumnie tabeli (o,). Wartosci tej mozemy nada¢ fizyczny sens progu
wykrywalnosci sygnatu astrometrycznego pochodzacego od matomasywnych cial w badanych
uktadach. Poréwnujac o, oraz réznice miedzy p a p,.r, koniecznoéé uwzglednienia refrakeji
atmosferycznej, czy zmiennosci czynnika skali w tego typu pomiarach, staje sie oczywista.

Pomimo niedoktadnego uwzglednienia tych poprawek, doktadno$é¢ astrometrii i tak jest
dosy¢ imponujaca, jesli chodzi o tego typu obiekty. Poziom pojedynczych milisekund tuku

93
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byt do niedawna mozliwy do osiggniecia jedynie w gestszych polach i przy dobrych warun-
kach atmosferycznych oraz jedynie dla jasnych gwiazd. Tymczasem w badanych obiektach
widoczny jest ruch sktadnikow juz po czasie rzedu kilku miesiecy, co dla uktadéw o okresie
obiegu kilkunastu i wiecej lat byto niemozliwe bez zastosowania AO. Warto takze zauwazy¢,
ze pomiary sa tym doktadniejsze im mniejsza jest réznica jasnosci danych gwiazd oraz im

wiecej pomiaréw danej nocy zostalo wykonanych (np. o, dla GJ 352 1 GJ 661).

Tablica 6.1: Wyniki pomiaréw pozycji wzglednych par gwiazd.

| Para | plmas] + [ 0[] + [ pres[mas] £ | 0rer [ + [ oplmas] | MJD |
| 56 Per B | 630.37 0.7 | 203.19 0.03 | 630.43 0.7 | 203.192 0.031 | 0.7 | 52337 |
GJ 195
1-2 9614.3 6.1 21.12 0.05 9616.9 6 21.120 0.04 1.0 52509
9612.7 8 21.13 0.09 9616.5 9 21.126 0.013 1.3 52510
9620.0 6 20.72 0.05 9621.3 7 20.724 0.07 0.4 52592
1-3 12068.7 [§ 35.20 0.08 12071.9 [§ 35.192 0.08 1.1 52509
12069.8 11 35.18 0.08 12073.5 11 35.190 0.18 1.5 52510
12056.2 7.2 34.89 0.08 12058.5 8 34.839 0.12 0.5 52592
1-4 12269.5 5.2 98.123 0.03 12269.8 5.1 98.123 0.03 1.1 52509
12269.8 7 98.082 0.031 12271.5 13 98.088 0.035 1.8 52510
12269.5 4.3 98.046 0.03 12271.7 9 98.040 0.032 1.1 52592
2-3 3604.4 5 75.65 0.09 3604.8 5 75.636 0.1 0.7 52509
3605.3 3.3 75.60 0.08 3605.4 4 75.592 0.1 0.5 52510
3604.4 3 75.68 0.07 3605.3 3.2 75.680 0.07 0.22 52592
2-4 13780.3 7 140.95 0.12 13782.3 [§ 140.959 0.12 1.0 52509
13774.6 7 140.91 0.13 13777.9 7 140.926 0.13 1.0 52510
13831.2 [§ 140.78 0.1 13831.7 [§ 140.77 0.11 0.9 52592
3-4 12703.8 7 155.89 0.05 12707.0 7 155.899 0.05 1.2 52509
12699.1 7 155.86 0.04 12703.3 7 155.873 0.042 0.9 52510
12740.3 7 155.68 0.04 12740.6 [§ 155.657 0.04 0.8 52592
| GJ 300 B | 2039.91 0.12 | 337.8462  0.0015 | 2039.97 0.12 | 337.8412  0.0014 | 0.12 | 52337 |
| GJ 352 | 349.727 1.7 | 22.36 0.6 | 349.819 1.7 | 22.359 1.0 | 1.7 | 52389 |
GJ 458 14669.8 7 98.60 0.03 14674.0 7 98.602 0.04 0.8 52389
14666.7 6 98.58 0.04 14667.0 7 98.575 0.03 0.5 52450
14670.3 [§ 98.58 0.03 14670.6 [§ 98.581 0.03 0.7 52451
GJ 507 17670.3 8 39.41 0.13 17673.7 8 39.401 0.12 0.8 52389
17682.0 8 39.43 0.13 17688.3 6 39.423 0.10 0.7 52450
17677.3 7 39.44 0.11 17682.9 7 39.431 0.11 1.4 52451
[ GJ569B | 98.12  0.11 | 332.917 005 [ 98.15 0.11 | 332.912 0.05 [ 011 ] 52337 |
GJ 661 721.28 2.3 103.08 0.2 721.27 3 103.081 0.26 0.13 52389
682.47 2.5 100.0 0.22 682.47 5 100.000 0.32 0.4 52450
682.20 2.2 99.97 0.16 682.35 2 99.963 0.18 0.09 52451
680.36 2.2 98.78 0.17 680.39 2.4 99.807 0.4 0.07 52454
641.36 2 96.59 0.2 641.36 2.3 96.599 0.31 0.12 52509
641.04 3.2 96.54 0.23 641.08 5 96.540 0.32 0.3 52510
GJ 767
1-2 11947.6 6 90.76 0.03 11947.8 7 90.756 0.025 0.8 52509
11946.9 [§ 90.75 0.02 11947.9 7 90.742 0.025 0.5 52510
11780.5 7 91.23 0.03 11780.8 7 91.221 0.03 0.7 52592
1-3 15993.4 7 76.76 0.03 15994.2 7 76.754 0.024 1.0 52509
15993.3 8 76.74 0.03 15995.4 [§ 76.740 0.03 0.6 52510
15813.6 8 76.96 0.03 15814.9 7 76.947 0.025 0.8 52592
2-3 5264.8 4 43.46 0.8 5265.8 4 43.457 0.8 0.4 52509
5266.2 4 43.44 0.7 5267.3 4 43.442 0.7 0.3 52510
5269.0 3.3 43.01 1.2 5270.4 4 43.501 1.4 0.21 52592
GJ 860
1-2 2853.75 2 171.80 0.04 2853.76 2 171.797 0.06 0.16 52450
2853.45 2.3 171.78 0.05 2853.48 2.5 171.783 0.071 0.1 42451
Kontynuacja na nastepnej stronie. . .




Kontynuacja tabeli. . .

Para | plmas] + 01[°] + [ pres[mas] £ | Orer [ + [ oplmas] | MJD
2832.44 5 170.97 0.06 2832.67 5 170.975 0.7 0.3 52509

2830.51 3.2 170.95 0.07 2830.51 3.2 170.946 0.06 0.13 52510

2808.82 5 169.73 0.07 2809.62 6 169.740 0.07 0.4 52592

1-3 26423.8 6 221.80 0.11 26428.4 6 221.805 0.11 0.16 52450
26431.6 7 221.78 0.14 26437.4 7 221.786 0.13 0.1 52451

26663.7 6 221.37 0.10 26672.0 7 221.369 0.11 0.3 52509

26660.4 7.1 221.38 0.13 26667.5 8 221.385 0.13 0.13 52510

26763.2 8 22.23 0.12 26772.3 8 220.228 0.12 0.3 52592

2-3 24686.3 6 226.88 0.2 24690.9 6 226.883 0.2 2.0 52450
24695.3 7 226.85 0.24 24701.0 7 226.860 0.25 1.2 52451

24944.9 8 226.41 0.4 24953.8 9 226.409 0.4 2.0 52509

24949.9 8 226.41 0.4 24957.3 8 226.412 0.4 2.7 52510

25067.1 8 225.20 0.6 25075.1 8 225.194 0.7 2.2 52592

GJ 873

1-2 28821.7 6 133.24 0.2 28824.2 6 133.147 0.20 1.3 52450
28820.6 8 133.23 0.24 28825.1 8 133.240 0.25 1.8 52451

29010.6 7 133.60 0.26 29010.7 7 133.598 0.3 1.8 52509

29008.8 7 133.58 0.26 29009.7 7 133.583 0.3 1.4 52510

29459.8 7 133.75 0.7 29461.2 8 133.754 0.7 2.4 52592

1-3 29870.0 6 134.36 0.51 29872.5 7 134.373 0.6 1.3 52450
29867.8 8 134.35 0.7 29873.0 8 134.365 0.7 1.8 52451

30062.0 7 134.70 1.2 30062.1 7 134.704 1.2 1.7 52509

30060.8 7 134.69 1.1 30061.8 6 134.691 1.1 1.4 52510

30511.7 8 134.84 0.8 30512.7 8 134.840 0.9 2.2 52592

2-3 1199.24 3.1 162.67 0.20 1199.54 4.1 162.678 0.4 0.3 52450
1200.34 5.2 162.68 0.5 1200.61 5.3 162.681 0.5 0.5 52451

1200.02 3.3 162.68 0.3 1200.09 2.5 162.690 0.31 0.3 52509

1200.17 3.1 162.68 0.2 1200.20 4 162.679 0.2 0.3 52510

1196.13 3.1 162.62 0.22 1196.92 4 162.659 0.23 0.6 52592

GJ 9071 9895.5 6 147.67 0.06 9895.7 8 147.672 0.13 1.6 52509
9895.5 5 147.66 0.06 9896.0 5.1 147.657 0.06 0.8 52510

9843.5 6 148.20 0.07 9844.1 7.1 148.204 0.11 0.6 52592

MWC 1080
1-2 754.38 4 358.67 0.2 755.04 3 358.685 0.2 1.0 52592
1-3 5105.0 6 178.53 0.03 5106.3 6 178.540 0.03 2.0 52592
1-4 6925.4 8 168.65 0.05 6927.3 8 168.656 0.03 4.0 52592
2-3 5862.4 6.1 178.56 0.04 5865.2 7 178.572 0.06 4.2 52592
24 7669.2 8 169.62 0.05 7671.6 8 169.633 0.04 2.6 52592
34 2087.5 5 143.76 0.4 2087.6 6 143.769 0.4 1.7 52592
NGC 1039

1-2 23370.4 9 28.31 0.05 23374.5 10 28.315 0.06 0.8 52212
23434.8 8 28.31 0.05 23439.2 8 28.237 0.05 0.7 52213

23390.9 8 28.185 0.012 23397.1 7.2 28.182 0.03 2 52249

1-3 33901.7 9 45.88 0.5 33909.0 10 45.88 0.54 0.9 52212
33969.3 7.3 45.76 0.5 33977.0 8 45.77 0.51 0.7 52213

33921.0 7.3 45.76 0.5 33928.2 10 45.76 0.60 2 52249

1-4 19597.1 10 108.62 0.03 19600.0 11 108.62 0.03 1 52212
19594.6 7 108.58 0.03 19596.6 11 108.58 0.03 0.9 52213

19618.5 8 108.64 0.04 19619.9 9 108.65 0.04 3 52249

1-5 19966.6 7 110.54 0.02 19969.0 11 110.53 0.03 1 52212
19965.9 7 110.51 0.03 19667.7 6 110.51 0.03 6 52213

19979.8 8 110.49 0.03 19980.5 8 110.45 0.03 3 52249

2-3 13594.1 6 77.13 0.02 13597.0 5.2 77.13 0.02 0.6 52212
13599.0 5.1 77.04 0.03 13601.8 6 77.03 0.03 0.5 52213

13601.3 6.1 77.06 0.03 13602.7 6.1 77.05 0.03 1 52249

24 27869.9 8 164.41 0.03 27874.7 10 164.41 0.03 1.4 52212
27914.2 6 164.440 0.014 27915.6 6.1 164.444 0.016 0.7 52213

27929.5 9 164.333 0.018 27934.9 11 164.340 0.024 3 52249

2-5 28627.5 9 164.57 0.03 28627.5 9 164.57 0.03 1.1 52212
28672.0 6 164.599 0.014 28673.3 6 164.604 0.015 0.6 52213

Kontynuacja na nastepnej stronie. . .
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Kontynuacja tabeli. . .

Para | plmas] + 01[°] + [ pres[mas] £ | Orer [ + [ oplmas] | MJD
28658.1 10 164.480 0.017 28663.8 8 164.49 0.02 1.1 52249

34 30423.9 8 190.918 0.017 30430.5 9 190.920 0.020 1.2 52212
30491.4 7 190.898 0.010 30495.5 7.2 190.904 0.011 0.8 52213

30479.3 10 190.805 0.015 30487.6 10 190.807 0.015 2 52249

3-5 31134.5 7.2 190.429 0.014 31141.0 8 190.432 0.014 1.1 52212
31206.2 7.2 190.408 0.010 31210.4 8 190.415 0.010 0.6 52213

31164.8 8 190.328 0.013 31173.5 9 190.330 0.013 1.6 52249

4-5 757.1 5 170.40 0.61 757.0 5 170.41 0.7 0.9 52212
762.5 3.1 170.43 0.33 762.3 4.1 170.42 0.34 0.3 52213

734.4 7 170.12 0.6 729.4 9 170.15 0.9 2 52249

NGC 6871

1-2 2158.8 3.4 117.55 0.15 2159.0 2.6 117.554 0.15 0.4 52450
2159.4 3.5 117.56 0.16 2159.5 3.4 117.560 0.18 0.3 52451

2158.5 3 117.48 0.14 2158.5 4 117.261 0.19 0.17 52509

2158.7 7 117.47 0.23 2158.8 8 117.476 0.25 0.2 52510

2160.5 4 117.54 0.18 2160.5 4 117.535 0.22 0.7 52592

1-3 6829.3 4.2 151.94 0.05 6830.9 4.4 151.951 0.05 0.5 52450
6828.6 5 151.94 0.06 6829.9 4.5 151.947 0.06 0.4 52451

6829.3 5 151.94 0.06 6830.7 5 151.950 0.06 0.3 52509

6829.7 5.3 151.935 0.07 6831.3 5.1 151.946 0.06 0.3 52510

6833.8 5 151.956 0.07 6835.6 6 151.966 0.08 0.4 52592

1-4 11235.0 5 29.225 0.042 11237.5 5.2 29.219 0.052 0.7 52450
11234.1 6 29.23 0.05 11236.6 6 29.225 0.05 0.6 52451

11250.5 6 29.21 0.05 11253.6 6 29.201 0.052 0.5 52509

11251.5 6 29.20 0.05 11255.0 6 29.195 0.043 0.5 52510

11244.5 6 29.212 0.052 11248.4 7 29.205 0.08 0.9 52592

1-5 12211.3 5.2 117.47 0.05 12212.0 5.1 117.478 0.05 0.6 52450
12212.2 5 117.48 0.05 12212.7 5.3 117.483 0.05 0.6 52451

12211.5 5 117.42 0.05 12212.0 5 117.424 0.05 0.5 52509

12212.7 6 117.41 0.05 12213.1 5.1 117.414 0.05 0.4 52510

12226.3 6 117.47 0.05 12226.8 8 117.480 0.06 0.8 52592

2-3 5193.3 4 165.52 0.05 5194.8 5 165.528 0.04 0.4 52450
5191.9 4.1 165.526 0.042 5193.1 4.2 165.530 0.04 0.4 52451

5195.3 5 165.54 0.05 5196.8 5 165.546 0.05 0.3 52509

5195.6 5 165.53 0.05 5197.1 6 165.543 0.06 0.3 52510

5196.8 6 165.55 0.06 5198.7 6 165.552 0.11 0.6 52592

2-4 11378.4 6 18.29 0.03 11381.7 5.1 18.289 0.023 0.6 52450
11377.3 6 18.30 0.03 11380.3 6 18.292 0.03 0.6 52451

11391.5 6 18.29 0.03 11394.8 6 18.286 0.033 0.6 52509

11392.3 6 18.28 0.032 11396.3 6 18.280 0.031 0.5 52510

11389.8 6 18.28 0.04 11392.4 7.1 18.280 0.56 1.0 52592

2-5 10052.9 4.1 117.46 0.05 10053.3 4.3 117.461 0.05 0.6 52450
10052.9 6 117.46 0.06 10053.3 6 117.468 0.06 0.5 52451

10053.0 5 117.407 0.051 10053.4 5 117.413 0.052 0.5 52509

10053.9 6 117.40 0.06 10054.2 6 117.400 0.06 0.4 52510

10065.6 6 117.46 0.06 10066.4 7 117.465 0.07 0.8 52592

34 15994.6 6 8.171 0.012 15999.1 7 8.169 0.016 0.9 52450
15991.2 9 8.174 0.016 15995.5 7 8.173 0.016 0.7 52451

16009.6 7 8.18 0.02 16014.7 7 8.179 0.018 0.7 52509

16010.7 8 8.173 0.018 16016.4 8 8.164 0.02 0.6 52510

16010.3 8 8.17 0.02 16014.8 8 8.170 0.02 1.1 52592

3-5 7632.4 4 87.04 0.04 7632.4 4.3 87.041 0.041 0.4 52450
7632.4 5 87.06 0.04 7632.5 5 87.058 0.04 0.5 52451

7638.0 5 86.98 0.04 7638.1 5 86.971 0.04 0.5 52509

7639.3 5 86.96 0.04 7639.5 5 86.956 0.04 0.4 52510

7644.6 6 87.07 0.04 7644.7 6 87.063 0.04 0.8 52592

4-5 16339.3 8 160.891 0.021 16343.1 8 160.897 0.02 0.9 52450
16338.3 8 160.891 0.024 16342.0 7 160.897 0.023 0.71 52451

16343.5 7 160.89 0.03 16347.7 7 160.899 0.025 0.7 52509

16344.5 8 160.88 0.03 16348.7 8 160.892 0.03 0.6 52510

16352.3 7 160.837 0.031 16357.1 10 160.845 0.04 1.2 52592
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Dla tych obiektow, ktore byty obserwowane wiecej niz trzy razy (GJ 661, GJ 860, GJ 873,
NGC 6871), mozna sprawdzi¢ zmiennosé¢ sktadowych X 1 Y separacji gwiazd w zaleznosci
od epoki obserwacji. Obserwacje byty prowadzne parami (nie liczac GJ 661), dzien po dniu,
co daje efektywnie trzy punkty pomiarowe, a wiec mozliwo$¢ dobrego dopasowania wielo-
mianu drugiego stopnia. W przypadku ruchu orbitalnego, taki trend powinien by¢ wyraznie
widoczny. Procedura taka powinna pozwoli¢ takze na wykrycie ruchu wtasnego i paralak-
tycznego, w przypadku, gdy dwie gwiazdy sa niezwigzane ze sobg grawitacyjnie. Powinna
zatem pozwoli¢ na okreslenie, czy dane gwiazdy tworza jeden system.

Poziom rozrzutu residuéw po takim dopasowaniu jest takze miarg doktadnosci pomiardéw
z nocy na noc. Tam gdzie spodziewamy si¢ zobaczy¢ ruch orbitalny, dopasowanie powinno
by¢ lepsze. Pigé¢ czy sze$¢ punktéw pomiarowych nie daje dobrej statystyki, ale pozwala na
oszacowanie tej doktadnosci, zaktadajac, ze wszystkie punkty mieszcza sie w obrebie 30
od dopasowanej funkcji.

Na Rysunku 6.1 pokazane sa dopasowania funkcji y = az? + bx + ¢ do ciagéw czasowych
sktadowych X 1Y separacji gwiazd. Lewe panele pokazujg dopasowane funkcje wraz z wyz-
naczonymi wspotczynnikam, oraz btedy pomiaru okreslone w sposéb opisany w punkcie 5.1.2,
prawe za$ — residua po takim dopasowaniu oraz o rozrzutu, podana w mas. Btedy pomi-
aru nie zostaly zaznaczone, aby nie pogarszaé przejrzystosci. Pamieta¢ nalezy, ze sg one
na poziomie kilku lub kilkunastu mas. Goérne panele odnosza sie do wspotrzednej X, dolne
za$ do Y. W niektorych przypadkach, dla czytelnosci, punkty zostaly przesuniete o stata
wartos¢, ktora podana zostata w nawiasie.

Zgodnie z oczekiwaniami widoczny jest ruch orbitalny w uktadach GJ 661 i GJ 860.
Orbity tych gwiazd sa znane a poréwnanie pomiaréw z rozwigzaniami orbitalnymi przed-
stawione jest w dalszej czesci pracy. Roéwniez w przypadku GJ 873 Ba-Bb ruch orbitalny
wydaje sie by¢ widoczny, jednak jest on na tyle maly, ze pomiary z réznych epok sa ze
soba zgodne w granicy bledu. Wytlumaczeniem tego przemieszczenia moze by¢ takze oma-
wiany wczesniej efekt | skokéw”. Takze dla tej pary w dalszej czedci pracy prezentowane jest
poréwnanie wynikéw z danymi archiwalnymi.

Bardzo duzy ruch, nie dajacy sie wyttumaczy¢ efektami sprzetowymi, jest widoczny w
przypadku gwiazdy numer 3 uktadu GJ 860 wzgledem sktadnikéw A i B, calego uktadu GJ
873 B wzgledem sktadnika A, oraz gwiazdy 4 w gromadzie NGC 6871 wzgledem gwiazdy 5,
tyle ze w duzo mniejszej skali. Charakteryzuje si¢ duzym, praktycznie liniowym przesunie-
ciem we wspotrzednej X i parabolicznym trendem we wsp. Y, przy czym wydaje sie¢, ze
pomiary z czerwca i sierpnia 2002 sg ze sobg zgodne, zas z 13 listopada wyraznie od nich
odbiegaja. Wydaje sie, ze wyttumaczenie nie moze by¢ zwigzane ze wspomniang wczedniej
rotacja matrycy, chociazby dlatego, ze kat pozycyjny zmienia sie o wartos¢ wieksza niz 0.64°
(np. para GJ 860 1-3). Poza tym nie wida¢ takiego trendu w innych parach, takze w obrebie
gromady NGC 6871. Wskazuje to na rzeczywista, fizyczna zmiane pozycji wzglednej gwiazd
na niebie. Zadziwia jednak jej podobny we wszystkich trzech przypadkach charakter.
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GJ 661, dx GJ 661, dx, residua
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Rysunek 6.1: Dopasowanie wielomianéw 1 i 2 stopnia do sktadowych separacji danych par
gwiazd w funkcji czasu: GJ 661 oraz GJ 860 (1-2).
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GJ 860 (3-1, 3-2), dx GJ 860 (3-1, 3-2), dx. residua
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Rysunek 6.1: Ciag dalszy. GJ 860 (3-1, 3-2) oraz GJ 873 (1-2, 1-3).
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GJ 873 (2-3), dx GJ 873 (2-3), dx, residua
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Rysunek 6.1: Ciag dalszy. GJ 873 (2-3) oraz NGC 6871 (1-2, 1-3).
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Rysunek 6.1: Ciag dalszy. NGC 6871 (1,2,3-4)

oraz NGC 6871 (4-5).
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Rysunek 6.2: Zmiennos¢ potozenia wzglednego wybranych par gwiazd w czasie od 23.06.
(poczatek uktadu wspétrzednych) do 13.11.2002. Jeden wystajacy wyraznie czerwony punkt
odnosi sie do obserwacji pary NGC 6871 4-5. Pozostale objasnienia w tekscie.

Na Rysunku 6.2 przedstawiona zostala zmiana potozenia wzglednego wspomnianych par
na niebie. Punkty sa przesunicte tak, aby w poczaku uktadu wspotrzednych znajdowata sie
obserwacja z 23 czerwca 2002. Kolor zielony odpowiada GJ 860 (1-3), niebieski GJ 872 (1-3)
a czerwony NGC 6871 (4-5).

Skala zaobserwowanego przemieszczenia, nie liczac NGC 6871, jest bardzo duza — siega
830 mas w ciagu okoto 4.5 miesiaca (dla GJ 860). Wyjasnieniem tego moze by¢ jedynie
ruch wlasny i paralaksa. GJ 860 i GJ 873 maja bardzo duze ruchy wtasne — odpowiednio
(fars pt5) = (—870.30, —471.20) oraz (—704.65, —459.41) mas/yr!, ktérych wektory jak widaé
sg podobnie skierowane i sg zgodne z obserwowanym przemieszczeniem. Dodatkowo gwiazdy
maja duze paralaksy (249.5 i 198 mas). Ztozenie ruchu wlasnego i paralaksy wydaje sie¢ w
satysfakcjonujacy sposob ttumaczyé¢ obserwowang zmiane przemieszczenia.

Oznacza to jednak, ze zaréwno gwiazda GJ 860 3 (CCDM J22281+5741H) jak i para
GJ 873 Ba-Bb nie sg zwiazane grawitacyjnie z jasniejszymi towarzyszkami. Rowniez gwiazdy
NGC 6871 4 i 5 najwyrazniej nie stanowia jednego systemu, prawdopodobnie przynajmniej
jedna z nich do gromady nie nalezy i lezy blizej. Przesuniecie o okoto 20 mas nie moze by¢

1Za Simbad Astronomical Database.
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zwigzane z przyjmowana odlegloscia do tej gromady (1.574 kpc; Kharchenko et al. 2005).
Gromada ta znajduje sie w dysku galaktycznym, wiec wielce prawdopodobnym jest, ze w
polu widzenia znalazty sie gwiazdy galaktycznego tta.

By¢ moze sa nimi takze pozostate trzy gwiazdy widoczne w polu. Tworzg grawitacyjnie
zwigzany uklad potréjny. Swiadczy o tym na przyklad praktyczne niezmienne wzgledne
potozenie. Réznice sa mniejsze niz btedy pomiaréw i moga by¢ wywotane efektem . skokéw”.
Poza tym na wykresach pokazujacych ich potozenie wzgledem gwiazdy 4 (przedostatnie
cztery panele) widaé, ze pozycja gwiazdy 4 wzgledem kazdej z nich zmienia sie w sposéb
praktycznie taki sam, a wspétczynniki a sa bardzo zblizone. Podobna sytuacja ma miejsce,
gdy bierzemy pod uwage gwiazde numer 5 i jej potozenie wzgledem 1, 21 3.

6.1 Proég detekcji

Korzystajac ze znajomosci 0, mozemy wyznaczy¢ jak masywne planety, na jakich or-
bitach moga by¢ wykryte w danym uktadzie podwdjnym za pomocq astrometrii. Za sygnat
astrometryczny przyjmujemy odchytki wicksze niz 30,. Podstawiajac te wartosci w miejsce
a we wzorze (1.1), oznaczajac mase gwiazdy przez Mg, mase planety przez Mp, dostajemy:

a 10pc Mp Mg
= 1
30,(pas) 9605AU D M, Ms (6.1)
lub w innych jednostkach:
a lpcMp Mg
=1.92 — : 2
30,(mas) 9 AU D M, Ms (6.2)

Z tej zaleznosci wyciggamy iloczyn a Mp, oraz zamieniamy odlegtos¢ D na paralakse m,
wyrazong w milisekundach tuku. Dostajemy:

UpMS

a Mp = 1562.5 (6.3)

™

W zaleznosci (6.3) paralaksa oraz o, sa wyrazone w milisekundach tuku a masa gwiazdy w
masach Storica, wynik iloczynu zas w AU - M ;. Zalezno$¢ ta pozwala obliczy¢ ograniczenie na
masy dajacych sie wykryé planet na odpowiednich orbitach (typu S). Istnienie degeneracji
masy planety i potosi wielkiej jej orbity wynika z faktu, ze rozpatrujemy uproszczony przy-
padek, w ktérym dostepng nam ,,obserwabla” jest doktadno$é¢ pomiaru astrometrycznego, nie
mamy za$ informacji o okresie orbitalnym planety. Innymi stowy, wynik a Mp = 4[AU - M ],
oznacza mozliwos¢ wykrycia planety o masie 1M, na orbicie 4AU, lub 2M; w odlegtosci
2AU. Znajac okres mozna ta degeneracje znies¢ korzystajac z zaleznosci (1.2). Dodatkowo
mozna natozy¢ ograniczenia na stabilno$é¢ orbit planet wynikajace z wpltywu gwiazdowego
towarzysza (czyt.: 1.5.1).

Nasza mozliwo$¢ okreslenia progu detekcji zalezy od znajomo$ci odlegtosci do uktadu
i masy gwiazdy, wokot ktorej poszukujemy planety. Badane ukltady sa stosunkowo blisko,
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wiec nie ma problemu ze znalezieniem ich paralaksy, a wiec i odlegtosci, w danych z ka-
talogu Hipparcosa. Niestety znajomos¢ mas gwiazd jest w astronomii bardzo ograniczona
i raczej oparta na danych szacunkowych niz na jakichkolwiek bezposrednich pomiarach. W
kilku przypadkach znane sg orbity badanych uktadéow podwdjnych, co wiagze sie takze ze
znajomoscia sumy mas sktadnikow. W pozostatych przypadkach znajomos¢ masy opiera sie
na znajomosci typu widmowego gwiazdy i odpowiedniej kalibracji (Harmanec, 1988). Jest
zatem o wiele bardziej niepewna niz ze znajomosci orbity.

Limity mas planet we wszystkich przypadkach, w ktérych mozna cokolwiek powiedzie¢
o masie jednej z gwiazd w parze, zebrane sa w Tabeli 6.2. Indeksy I oraz I odnosza si¢ do
kolejnosci gwiazd wymienionych jako rozpatrywana para.

Jak wida¢ w danych uktadach mozliwe jest uzyskanie na tyle dobrej doktadnosci, aby
mozliwe byto wykrycie bardzo masywnych planet lub brazowych kartéw. Wyniki sg szczegél-
nie obiecujace w przypadku GJ 661 i GJ 860 (1-2), co wynika gltéwnie z duzej jasnosci i
malych mas gwiazd oraz niewielkiej odlegtosci do tych uktadéw. W najlepszym przypadku —
GJ 569 B — bardzo dobry prog detekcji nie wiaze si¢ z realng mozliwosciag wykrycia planety,
poniewaz jest to ciasny uktad 2 brazowych kartow i istnienie w nim trzeciego ciata wydaje
sie by¢ mato prawdopodobne?. Niemniej jest to znak, ze wysokiej jakosci astrometria jest
mozliwa.

Przypomnie¢ w tym miejscu nalezy, ze w przypadku wykrycia planety, pomiary separacji
dwu gwiazd nie daja informacji woko6t ktérej konkretnie krazy planeta (typu S). Aby taka
wiedze uzyskaé nalezy wykonaé astrometrie wzgledem trzeciej gwiazdy lub wykona¢ pomiary
predkosci radialnych.

Tablica 6.2: Ograniczenia na iloczyny masy i wielkiej potosi planet, jakie
moglyby by¢ wykryte metodami astrometrycznymi w badanych uktadach.

Para T My My MJD arMp 1 arrMp 11 Refe-
[mas] [Mg] [Mgp] [AU-Mj;] [AU-Mj] | rencje
GJ 195 2-3 72.0 0.19 0.53 52509 2.89 8.05 1
52510 2.06 5.75
52592 0.91 2.53
GJ 195 1-2 — 0.19 52509 — 4.12 1
52510 — 5.36
52592 — 1.65
GJ 195 1-3 — 0.53 52509 — 12.65 1
52510 — 17.25
52592 — 5.74
[ GJ3521-2 [ 94.95 0.44 0.41 [ 52389 [ 12.31 1147 [ 2 ]
GJ 458 1-2 65.29 0.40 0.37 52389 7.66 7.08
52450 4.79 4.43
52451 6.70 6.20
GJ 507 1-2 75.96 0.37 0.46 52389 6.09 6.57 3
52450 5.33 6.62
52451 10.66 13.25
| GJ 569B 1-2 | 101.91 0.054 0.071 | 52337 | 0.088 0.0116 | 4 |
GJ 661 1-2 158.17 0.34 0.379 | 52389 0.48 0.49
52450 1.45 1.49
52451 0.33 0.34
Kontynuacja na nastepnej stronie. . .

2Niemniej, ostatnie wyniki sugeruja, ze sktadnik Ba jest uktadem podwdjnym zlozonym z dwéch bra-
zowych kartéw o podobnej masie (Simon et al. 2006).
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Kontynuacja tabeli. . .
Para m M[ M[[ MJD a[Mp_’[ [l[[Mp_’[[ Refe-
[mas] [Mg] [Mgp] [AU-Mj ] [AU-Mj] | rencje

52454 0.28 0.29
52509 0.43 0.45
52510 1.10 1.13

GJ 767 2-3 74.9 0.4 0.44 | 52509 3.34 3.67 3
52510 2.50 2.75
52592 1.75 1.93

GJ 767 1-2 — 0.4 52509 — 6.68 3
52510 — 4.17
52592 — 5.84

GJ 767 1-3 — 0.44 | 52509 — 9.18 3
52510 — 5.51
52592 — 7.34

GJ 860 1-2 249.53  0.2711 0.34 | 52450 0.23 0.16 5
52451 0.17 0.11
52509 0.51 0.33
52510 0.22 0.15
52592 0.68 0.44

GJ 860 1-3 0.2711 — 52450 0.28 — 5
52451 0.17 —
52509 0.51 —
52510 0.22 —
52592 0.51 —

GJ 860 2-3 0.34 — 52450 4.26 — 5
52451 2.55 —
52509 4.26 —
52510 5.75 —
52592 4.68 —

GJ 873 1-2 198.07 0.36 — 52450 3.69 — 3
52451 5.11 —
52509 5.11 —
52510 3.98 —
52592 6.82 —

GJ 873 1-3 0.36 — 52450 3.69 — 3
52451 5.11 —
52509 4.82 —
52510 3.98 —
52592 6.28 —

GJ 9071 1-2 72 0.49 0.53 | 52509 16.43 17.77 3
52510 8.21 8.88
52592 6.16 6.66

Referencje: 1 - Fischer & Marcy, 1992; 2 - Séderhjelm, 1999; 3 - Harmanec, 1988;
4 - Zapatero Osorio et al. 2004; 5 - Delfosse et al. 2000.

6.2 Znane orbity ukladéw
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Spoérdéd badanych uktadéw podwdjnych, pie¢ posiada znane wyznaczenia orbit, podane w
Szostym Katalogu Orbit Uktadéw Wizualnie Podwdjnych?®, bedacego czeécip WDS — Waszyn-
gtonskiego Katalogu Gwiazd Podwdjnych. Sa to: GJ 195, GJ 352, GJ 569B*, GJ 661 oraz
GJ 860. Dostepne sg elementy orbitalne, pomiary, referencje i w niektoérych przypadkach
wykresy orbit. Podana jest takze jako$¢ wyznaczenia elementow tych orbit. Za wyjatkiem
dtugookresowego GJ 195 parametry orbitalne sa wyznaczone dosy¢ dobrze (choé¢ nie najle-

3Sixth Catalog of Orbits of Visual Binary Stars, http://ad.usno.navy.mil/wds/orb6/orb6frames.html
4W marcu 2006 opublikowane zostaty poprawione parametry orbitalne (Simon et al. 2006), ktére jednak
nie zostaly jeszcze uwzglednione w katalogu WDS. Podane zostaly w Tabeli 6.3.
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Tablica 6.3: Znane elementy orbitalne badanych uktadéw podwdéjnych

Gwiazda | P [yr] a [mas] e i[°] Q[°] w[®]  T[MJD] WDS ID q
GJ 195 338. 3720 0.0 65. 168.5 0.0 55197 0516744600 | 5
GJ 352 18.4 630 0.29 143. 48. 285. 45663 09313-1329 | 3
GJ 569B 2.291 90.04 0.312 324 321.3  256.7 51821 1454541606 | 2
GJ 661 12.9512 762 0.743 149.14 160. 99. 48373 1712144540 | 2
GJ 860 44.67 2383 0.41 167.2 154.5 211. 40666 2228045742 | 2

Uwaga: p6los orbity podana jest w mierze katowej, a nie w AU.

piej), poniewaz dostepne obserwacje obejmuja wiekszos$é lub cato$é okresu orbitalnego. Ele-
menty orbit tych uktadéw zestawione sa w Tabeli 6.3. Liczba w ostatniej kolumnie (q) oz
nacza jakos¢ dopasowania orbity. Im nizsza, tym parametry orbity sa lepiej wyznaczone (1
— najlepsze dopasowanie).

Za wyjatkiem GJ 569 B, obserwacje tych uktadéw nie byly prowadzone przy uzyciu
Optyki Adaptywnej. Czesto tez byty wykonane z wykorzystaniem nie detektoréw CCD, lecz
klisz fotograficznych, oraz mniejszych teleskopéw. Sa wiec mniej doktadne niz te przedsta-
wione w niniejszej pracy.

GJ 569 B jest tu wyjatkiem, poniewaz od bardzo niedawna dysponujemy technikg zdolng
rozdzieli¢ oba sktadniki. Opublikowane do tej pory obserwacje obejmuja okres od sierpnia
1999 do lutego 2004. Samych punktéw pomiarowych jest zaledwie 15° (Simon et al. 2006), co
wyjasnia jednak nienajlepsza jako$é¢ dopasowania (¢ = 2). Kazda nowa publikacja polepsza
jakos¢ rozwigzania orbitalnego.

Mimo to, wyniki przedstawione w tej pracy sa dla GJ 569 B najbardziej zgodne z or-
bitami z WDS sposréd pieciu znajdujacych sie w tym katalogu badanych uktadéw. W po-
zostatych przypadkach pomiary nie mieszczg si¢ w granicach btedu w obszarze przewidy-
wanym przez podane rozwigzania orbitalne. R6znice miedzy przewidywanym, a zmierzonym
potozeniem wzglednym gwiazd siegaja 20 mas i wiecej. Réznica taka moze by¢ wyttuma-
czona nieuwzglednieniem zmiennego czynnika skali, ale wowczas spodziewa¢ by si¢ mozna
byto raczej zawyzonych separacji w kazdym przypadku. Tymczasem dla GJ 195 i GJ 352
gwiazdy sa blizej siebie, niz to przewiduje rozwiazanie orbitalne.

Poréwnanie orbit opisanych parametrami z Tabeli 6.3 z obserwacjami i wynikami tej pracy
pokazane jest na Rysunku 6.3. Prezentowane sg kolejno uktady: GJ 195, GJ 352, GJ 569 B,
GJ 661 i GJ 860 jako ostatni. Lewe panele przedstawiaja natozenie orbit na obrazy CCD,
prawe za$ poré6wnanie orbit z wynikami pomiaréw (kolor czerwony). Znakiem + oznaczono
wyniki pomiaréw, symbol X oznacza lokalizacje sktadnika gtéwnego (0,0). Podane w Tabeli
6.1 btedy pomiarowe sa poréwnywalne lub mniejsze niz rozmiary uzytych symboli.

W GJ 661 oraz GJ 860 wyraznie wida¢ ruch orbitalny sktadnika wtoérnego — w kierunku
poéocno-wschodnim dla GJ 661 i péinocno-zachodnim dla GJ 860. W przypadku GJ 860
jest to o tyle ciekawe, ze sktadnik B znajdowal sie w czasie obserwacji blisko apocentrum
swojej orbity. W uktadzie GJ 195 oczywiscie ruchu takiego nie da si¢ zobaczy¢, gdyz jego
okres orbitalny jest za dtugi (338 lat). Dotychczasowe pokrycie obserwacjami obejmuje ok.
1/4 fazy. Pozostale dwa uktady obserwowane byty tylko jednokrotnie.

SWyznaczenie orbity w katalogu waszyngtofiskim opiera sie na 13 pomiarach.
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6.3 Ruch orbitalny w pozostalych uktadach

Oprocz parametréw orbitalnych pieciu wspomnianych systemoéow, dysponujemy takze his-
torycznymi danymi astrometrycznymi dla 7 innych uktadéw. Sa to: GJ 458, GJ 507, GJ 767,
GJ 873 (w tym dla podwdjnego komponentu wtérnego) GJ 9071, MWC 1080 oraz 56 Per
B. Sa to czesto dane sprzed kilkudziesieciu, a nawet ponad stu lat, ale takze catkiem nowe,
z obecnego stulecia, czy z lat 90-ych ubieglego wieku. Przedstawione zostaly w Tabeli 6.4
oraz na Rysunku 6.4. Doda¢ nalezy, ze dla tych systemow nie zostaty opublikowane zadne
dane astrometryczne z obserwacji po 2002 roku. Spodziewaé si¢ zatem nalezy, ze pomiary z
Tabeli 6.1 beda przedtuzeniem jakiego$ trendu, odzwierciedlajacego ruch orbitalny gwiazd.

Tablica 6.4: Archiwalne dane astrometryczne badanych uktadow.

Gwiazda plas] P.A.[°] Data Zrédlo
GJ 458 9.8 10 1960 WDS
A-B 15 0 1963 WDS
15 0 1966 CCDM
14.68 9.4 1994.13 zo
14.9 10.7 2000 go
GJ 507 17.4 120 1897 WDS
A-B 17.3 124 1902 CCDM
17.6 129 1990 WDS
17.650  129.200 1991.25 H+T
17.6 129.5 2000 sa
17.725 129.8 2001.4289 str
GJ 767 2.3 127 1935 WDS
A-B 3.7 132 1950 HIC2
4.5 133 1991 WDS
5.1 133.9 2000 sa
5.235 133.6 2001.38 str
GJ 873 1.0 70 1936 WDS
A-B 10.0 260 1949 CCDM
7.3 17 1972 WDS
21.7 43 1991 WDS
GJ 873 0.9 255 1936 WDS
Ba-Bb 1.1 254 1972 WDS
GJ 9071 4.4 217 1959 WDS
A-B 8.7 228 1968 WDS
MWC 1080
AB 0.6 270 1995 pir
A-3 4.69 86 1995 pir
56 Per Ba-Bb | 0.633 295.88 1999.87 bar

Zrédta: WDS = Washington Double Star Catalogue; CCDM = The Catalogue of the Components of Double and Multiple Stars
(Dommanget & Nys, 1995); zo = Zapatero-Osorio & Martin, 2004; go = Gould & Salim, 2003; H+T = Hipparcos and Tycho
Catalog; sa = Salim & Gould, 2003; str = Strigachev & Lampens, 2004; HIC2 = Hipparchos Input Catalog 2 (Turon et al.
1993), pir = Pirzkal et al. 1997; bar = Barstow et al. 2001.

W zZrédtach przewaznie nie byly podane btedy pomiaru, dotyczy to zwtaszcza starszych
obserwacji. Oznaczenie P.A. oznacza kat pozycyjny liczony od kierunku na biegun pétnocny
nieba. Na Rysunku 6.2 przedstawiono historyczne potozenia wzgledne gwiazd z 5 uktadow,
dla ktéorych mamy wiecej niz 1 archiwalny pomiar. Potozenia te oznaczone sg niebieskim
znakiem X i podpisane odpowiednimi datami. Wyniki pomiaréw przedstawione w tej pracy
oznaczone sg czerwonym znakiem 4, ktoérego wielkos¢ jest znacznie wieksza niz btedy po-
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miarowe. Punkty oznaczajg pozycje sktadnika wtornego, sktadnik gtéwny zas znajduje sie w
poczatku uktadu wspotrzednych. Wschod jest na lewo, péinoc do gory.

W wiekszosci przypadkéw wyniki tej pracy wpasowuja sie bardzo dobrze w zauwazalny
ruch sktadnika wtérnego danego uktadu. Dla GJ 507 na przyklad mieszcza sie wewnatrz
obszaru ograniczonego przez wyniki obserwacji z lat 1990-2001. Usytuowanie sktadnika
gtéwnego w stosunku do wektora ruchu sktadnika B sugeruje, ze GJ 507 B jest na rozleglej
orbicie zblizonej do kotowej (separacja sie praktycznie nie zmienia) lub w poblizu apocen-
trum orbity eliptycznej o stosunkowo niewielkim ( < 0,3) mimosrodzie i inklinacji bliskiej 0.
Ze zmiany kata pozycyjnego w czasie mozna oszacowaé okres obiegu na 3 — 4 tys. lat.

Bardzo tadnie widoczny jest takze ruch w ukladzie GJ 767. Tam z kolei sktadnik B oddala
sie po torze, ktory wskazuje na bardzo mata separacje katowa sktadnikow w przesztosci. To
oznacza duza inklinacje orbity i/lub jej spory mimosréd. Uwzgledniajac bardzo duzy ruch
wlasny obu sktadnikéw (rzedu 400 mas/yr; Simbad Astronomical Database) mozna odrzuci¢
hipoteze, ze gwiazdy te sg niezwigzane grawitacyjnie i uznaé, ze przemieszczenie obserwowane
sktadnika B wzgledem A jest odzwierciedleniem rzeczywistego ruchu orbitalnego.

Podobnie bliskie przejécia sugeruje historia GJ 9071. W tym przypadku wydaje sig, ze
gwiazda B zawrdcita juz i zbliza sie do sktadnika gtownego. Na wykresie wyraznie widoczna
jest (czerwone punkty) réznica w potozeniu miedzy sierpniem a listopadem 2002, oznaczajaca
ruch w kierunku pétmocnym.

Dane z roku 1936 dla GJ 873 takze sugeruja bliskie przejécie (podwdjnego) skladnika
B obok gwiazdy A. Sklanialbym si¢ jednak ku stwierdzeniu, iz sg one bledne. Gdyby je
odrzuci¢, to otrzymamy odzwierciedlenie duzego ruchu wtasnego gwiazdy GJ 873, zgodnie
z tym, co wiadomo o tej gwiezdzie i co przedstawione zostato w punkcie 6.1. Co do samego
komponentu B, to tor ruchu GJ 873 Bb wzgledem Ba przemawia za duza inklinacja orbity.
Dodaé¢ mozna, ze ruch Bb wzgledem Ba jest obecnie prawdopodobnie przeciwny do trendu
wskazywanego przez dane literaturowe.

Jedynie w przypadku GJ 458 trudno jest si¢ dopatrzy¢ jakiegokolwiek sensownego ruchu.
Biorac pod uwage dane z lat 1994 i 2000 nalezatoby sie spodziewaé¢ czerwonych symboli
bardziej na wschdd, o okoto 1 sekunde tuku. Pozostate dane, z lat 60-ych, sa w wyraznej
sprzeczono$ci ze sobg i prawdopodobnie ktores z nich sg bledne.

W pozostatych dwoch, a w zasadzie trzech, przypadkach — MWC 1080 gwiazdy 1-2 i 1-3,
oraz 56 Persei B — nie mozemy wiele powiedzie¢ o dawnym ruchu, gdyz nasze dane sg sto-
sunkowo mtode, a przede wszystkim dostepne sa tylko pojedyncze pomiary astrometryczne
w kazdym przypadku. Aby poréwnaé dane dla 56 Per nalezy pamigtac, ze w Tabeli 6.1 sa
one podane dla potozenia sktadnika jasniejszego wzgledem stabszego i kat liczony jest od
kierunku na zach6d. W Tabeli 6.4 za$ to sktadnik jasniejszy jest uktadem odniesienia, a
kat pozycyjny liczony jest od pdinocy. Separacja pozostaje praktycznie nie zmieniona, kat
zmienia sie o okolo 2.69°, co przy zatozeniu orbity kotowej o malej inklinacji, daje okres
rzedu 300 lat.

Z kolei dla MWC 1080 wydaje si¢ by¢ widoczny ruch w obu przypadkach. Jednak potoze-
nie gwiazdy nr 2 bylo wczesniej zmierzone z duzo gorsza doktadnoscig. Poza tym biorac pod
uwage odlegtos¢ do obiektu, 7-letnia roznica wydaje sie by¢ za mata, aby ruch orbitalny
byt zauwazony. Gwiazda nr 3 natomiast oddala sie wyraznie w kierunku prawie doktadnie
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przeciwnym do najjasniejszego sktadnika uktadu. Dodatkowo kierunek ten jest zgodny z
kierunkiem wypltywu materii z MWC 1080 jaki zostal zaobserwowany wczesniej (Poetzel et
al. 1993). Predkosé ucieczki policzona na podstawie pomiaréw z tej pracy wynosi okoto 60

mas/yr, co w odleglosci 2 kpc przektada sie na predkosé tangencjalng 570 kTm

Jedynym uktadem, dla ktérego nie dysponujemy zadnymi danymi archiwalnymi, jest

GJ 300 B.

Rysunek 6.3: Poréwnanie orbit z obserwacjami i wynikami pomiaréw — GJ 195 i GJ 352.
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Rysunek 6.3: Ciag dalszy — GJ 569B, GJ 661 i GJ 860.
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Rysunek 6.4: Ruch orbitalny gwiazd w niektorych badanych uktadach.
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Rozdzial 7

Fotometria

Pomimo, ze obserwacje byty dedykowane astrometrii a nie fotometrii, zebrany materiat
jest calkiem dobry do mierzenia jasnosci gwiazd. Z powodu pierwotnego przeznaczenia ob-
serwacji, brak jest w nich fotometrycznych standardéw, potrzebnych do kalibracji. Poza tym
wiekszosé obrazéw CCD (zwlaszeza dla obserwacji z teleskopu Hale’a) wykonywanych byto
w waskopasmowych filtrach, nastawionych na wybrane linie widmowe: gtéwnie Bracket-v, ale
takze Fe II; w przypadku teleskopu Keck II takze na kontinuum pasma K. Takie obserwacje
oczywiscie nie nadaja sie do wykonania fotometrii w catym pasmie.

Poniewaz nie byly obserwowane zadne dodatkowe standardy fotometryczne, kalibracje
nalezato przeprowadzi¢ korzystajac z informacji dostepnych dla badanych obiektow. Zostaty
one zaczerpniete z katalogu 2MASS! (2 Micron All Sky Survey). Na podstawie tych infor-
macji, oraz wykonanych pomiaréw fotometrycznych, mozliwe byto ustalenie transformacji
miedzy systemami w pasmie K i skalibrowanie pomiaréw.

7.1 Wykonanie pomiaréw

Do mierzenia strumienia promieniowania od gwiazd wykorzystana zostata metoda fo-
tometrii aperturowej. Polega ona na zliczaniu zebranych na CCD fotonéw w obszarze od-
dalonym od potozenia centrum gwiazdy o jaki$ ustalony promien. Zaréwno dla obserwacji
palomarskich, jak i hawajskich, promien ten zostal dobrany tak, aby obszar zliczen zawierat
dysk Airy’ego oraz pierwszy prazek dyfrakcyjny. Pozwala to na uwzglednienie tych pikseli, w
ktorych stosunek sygnatu do szumu, dla jednego piksela, jest najwiekszy. W kazdym pikselu
odejmowany byt poziom tta. Jednoczesnie odrzucane byty tzw. ,gorace” i ,martwe” piksele,
ktore zafalszowalyby pomiar. Wynik byt nastepnie dzielony przez czas integracji. Byt takze
mnozony przez poziom wzmocnienia (gain) w celu przejécia z ADU do fotonéw, ale tylko
dla obsewracji hawajskich, gdyz w nagtéwkach plikow z Mt. Palomar nie byto informacji o
wzmocnieniu. Fakt ten jednak nie mial wplywu na ostateczne wyniki, o czym pozniej.

Dla fotometrii w podczerwieni wazne jest dobre oszacowanie poziomu tta. W zakresie IR
bardzo szybko zmienia sie jego poziom. Czesto tez nie jest staly w obrebie pojedynczego

thttp://www.ipac.caltech.edu/2mass/
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zdjecia. Przewaznie stosuje sie dodatkowy etap redukcji obrazéow CCD. Wybiera si¢ takie
obrazy, na ktorych gwiazdy znajduja sie w innych miejscach (dithering), po czym usrednia
sie je, odrzucajgc skrajne wartosci poszczegolnych pikseli. Tak przygotowany obraz tta jest
odejmowany od wszystkich redukowanych zdje¢. Jednak na obrazie tta pozostaja slady po
halo gwiazdy, na tyle mocne, aby wystawa¢ ponad tto. Fatszuje to pomiary astrometryczne
i w pewnym stopniu liczony poziom tta, dlatego ten etap redukcji nie byt wykonywany.
Zamiast tego od zliczen w poszczegdlnych pikselach odejmowany byt poziom tta usredniony
dla danego obrazu. Liczona byla srednia z obszaréw odlegtych od centrow obrazéw gwiazd
oraz od krawedzi matrycy o wiecej niz 100 pix. Pozwolito to uniknaé¢ wpltywu halo obrazu
gwiazdy oraz efektéw brzegowych. Takze tutaj odrzucane byty piksele ,gorace” i ,martwe”.

7.2 'Transformacja miedzy sytemami

7.2.1 Dane z katalogu 2MASS

Przeglad 2MASS jest nastepca wykonanego w latach 60-ych przegladu Two Micron Sky
Survey. Wykonany zostal za pomocg dwoch teleskopéw o érednicy 1.3 metra, w pasmach J
(1.25 um), H (1.65 pum), oraz K-short (Ks, 2.17 um) i obejmuje cate niebo. Katalog zawiera
okoto 300 milionéw obiektow punktowych oraz milion obiektéw rozcigglych. Rozdzielczosé
katowa to okoto 4 sekundy tuku.

Wtadnie mata rozdzielczo$¢ katowa przegladu, w poréwnaniu z obserwacjami na duzych
teleskopach z zastosowaniem AQ, jest podstawows wadag danych 2MASS-a. Niektore ciasne
uktady podwojne sa w tym przegladzie nierozdzielone, co dotyczy takze czedci obiektéw
opisywanych w tej pracy. Pewnym ograniczeniem jest takze zasieg (do 14.3 mag dla pasma
Ks).

W Tabeli 7.1 zestawione sg dostepne dla badanych obiektéw dane z katalogu 2MASS.
Kolumna N7 oznacza numer przypisany danej gwiezdzie, zgodny z numeracja w Tabeli 3.5
i Rysunkiem 3.7. Podane zostalty takze filtry i pasma w jakich prwadzone byty obserwacje
tych obiektow na potrzeby niniejszej pracy. Skroty ,var.” i fl.” oznaczaja kolejno gwiazde
zmienng i rozblyskowa. W wiekszosci obserwacji palomarskich stosowany byl dodatkowo
filtr szary ND1%, majacy przepuszczaé tylko 1% $wiatta. Wyjatkiem sg obrazy GJ 873 B,
wykonywane bez sktadnika A. Filtr ten byt woéwczas usuwany, aby zebraé¢ wiecej $wiatta od
tych stabych gwiazd, stad oznaczenie ,open”. Obiekt 56 Per B jako jedyny z podanych w
Tabeli 7.1 byt obserwowany teleskopem Kecka. Brak fotometrii innych obiektéw nie pozwala
na wykonanie transformacji miedzy obserwacjami hawajskimi a katalogiem 2MASS. Pomiary
fotometryczne z teleskopu Keck I opisane sg w dalszej czesci pracy.

7.2.2 Transformacja jasnosci

Do kalibracji systemowej zostaly wybrane obiekty obserwowane w filtrze K i Ks z filtrem
szarym ND1%. Fell wogdle nie wchodzi w zakres pasma K (por. Tabela 3.1), natomiast Bry
jest filtrem waskopasmowym i nastawionym na linie absorbeyjna (podobnie jak Fell) wiec
nie nadaje sie do fotometrii. Odrzucone zatem musialty byé¢ obiekty GJ 195, GJ 352, GJ 661
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Tablica 7.1: Dane fotometryczne katalogu 2MASS w pasmie Ks. Objadnienia w tekscie.

Obiekt Nr | Kson + Uwagi Filtry
GJ 195 3 5.946  0.020 A Bry
2 6.632  0.036 B
4 10.091 0.026 AG+45 117
1 13.803 0.105
GJ 352 1+2 | 5.511  0.020 A+B Bry
GJ 458 1 6.059 0.017 A K, Bry
2 8.659 0.021 B
GJ 507 2 5.560 0.016 A Ks, Bry
1 7.518 0.021 B
GJ 661 1+2 | 4834 0.023 A+B Bry
GJ 767 3 6.041 0.017 A K, Bry
2 6.481 0.034 B
1 8.857  0.019
GJ 860 142 | 4777 0.029 | A+B, var.+fl. Ks
3 12.006 0.024 | CCDM 22281...H
GJ 873 1 5.299 0.024 Al K
2+3 | 10.500 0.014 Ba+Bb K open
GJ 9071 2 6.598  0.021 A Bry
1 10.898 0.028 B
MWC 1080 | 1+27 | 4.826 0.018 A+B? K
56 Per B | 142 | 5.384 0.090 Ba+Bb J,K’ K-cont

oraz GJ 9071. W przypadku MWC 1080 nie ma pewnosci czy podane wartosci odnoszg si¢ do
samej gwiazdy A, czy do A i B razem, czy tez moze wchodzi w gre takze wktad od gwiazdy
numer 3, zatem uktad ten réwniez zostal odrzucony z listy kalibratoréw. W koncu, nie
wszystkie noce okazaly si¢ by¢ przydatne do fotometrii, na przyktad z powodu umiejscowienia
gwiazdy w poblzu ,goracego” piksela, czy gwattownej zmiennosci tta. Zostaly wybrane te,
podczas ktorych obliczane strumienie, a przede wszystkim ich stosunki, utrzymywaty sie na
stalym poziomie i nie wykazywaly gwaltownych skokéw, czy duzego rozrzutu.

Ze wzgledu na niewielkie réznice miedzy filtram K i Ks kamery PHARO, potraktowane
one zostalty jako jeden filtr. Zalozenie to okazalo sie by¢ dobre i nie wplyneto na wynik trans-
formacji. Podobnie uwzglednienie gwiazd zmiennych GJ 860 A i B oraz GJ 873 A. Gwiazdy
rozbtyskowe byly prawdopodobnie w stadium niskiej aktywnosci, a zmienna GJ 860 A naj-
wyrazniej wykazuje wystarczajaco niewielkg zmiennosé, aby byta ona pominigta. Ostatecznie
transformacja miedzy systemami 2MASS-a i PHARO oparta zostata na 11 obiektach, daja-
cych 29 punktéw pomiarowych.

W ogélnosci jasnosé widoma m [mag] w danym pasmie liczy si¢ ze stynnego wzoru:

m = —2.5logF + ZP, (7.1)
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gdzie F' oznacza strumien promieniowania od obiektu, znany bezposrednio z pomiarow, a
Z P to tzw. punkt zerowy, staty dla danego systemu fotometrycznego. Zalezy on od definicji
danego systemu fotometrycznego, oraz od sposobu wykonywania pomiaréw. Jesli wykony-
wana jest fotometria aperturowa, to punkty zerowe moga sie zmienia¢ wraz ze zmiang roz-
miaru katowego apertury, czy poziomu gain matrycy. Jednak jesli parametry te sg state, to
Z P jest rowniez staty. Dodatkowo nie musimy zna¢ doktadnej wartosci gain, poniewaz jest
ona mnozona przez strumien bedacy argumentem logarytmu. Innymi stowy, dodawana do
zlogarytmowanego strumienia wartos¢ —2.5log (gain) moze zostaé uwzgledniona w ZP, o
ile tylko jest stata. Dla pomiaréow z kamery PHARO nie jest znana warto$¢ wzmocnienia, a
wiec 1 Z P, ale wiadomo, ze jest ona niezmienna.

Jesli dwa rozne obiekty sa w niewielkiej odlegtosci katowej, to stuszna jest dla nich takze
nastepujaca zaleznosc:

Mot = —2.5log (Fy + Fy) + Z P, (7.2)

co usprawiedliwia uwzglednienie w kalibracji uktadéw podwojnych nierozdzielonych w przeg-
ladzie 2MASS.

Pasmo Ks przegladu 2MASS i pasma K kamery PHARO sg do siebie zblizone, tzn.
maja podobng szerokos¢ i centralng dtugosé fali. W zwigzku z tym transformacja miedzy
systemami powinna by¢ liniowa:

mpg =p-May + Q. (7.3)

Stata ¢ moze w sobie zawiera¢ punkty zerowe jednego lub obu systeméw. Sprowadza to
powyzsza zaleznos¢ do postaci:

—2.5 lOg (FPH) =P -Mapn + q. (74)

Pozwala to uniknaé¢ dodatkowych obserwacji gwiazd, bedacych standardami fotometrycz-
nymi. Z dopasowania lini prostej zostaly wyznaczone wartosci statych: p = 0.996+0.019, ¢ =
19.36£0.23. Jak wida¢, wartos¢ 1—p jest prawie pieciokrotnie mniejsza niz btad wyznaczenia,
zatem przyjete zostato p = 1. Dopasowanie funkcji w postaci x + ¢ dato warto$é¢ ¢ = 19.405+
0.031, zgodng z wczedniejszym wyznaczeniem, ale obarczong znacznie mniejszym btedem.
Dopasowanie tej funkcji pokazane jest na Rysunku 7.1. Zgodno$é¢ dopasowania potwierdza
wczesniej podane zatozenia, a takze wskazuje, ze nie byto btedem nie uwzglednienie ekstynkcji
atmosferycznej.

Wynik ten zostal zastosowany do wyznaczenia jasnosci poszczegdlnych sktadnikow ukta-
dow GJ 860 i GJ 873 B w pasmie Ks przegladu 2MASS. Podane zostalty w Tabeli 7.2.
Dodatkowo pozwolit na wyznaczenie roznicy w jasnosci miedzy obserwacjami z filtrem ND1%
i bez niego. Gwiazdy obserwowane przez ten filtr sa 0 4.006 £ 0.025 mag stabsze, co przelicza
sie na 40-krotne ostabienie strumienia. Kolejnym uzyskanym wynikiem sg jasnosci skladnikéw
MWC 1080: my; = 4.816 £ 0.041, my = 7.535 £ 0.037 (mg — my = 2.719),m3 = 9.663 +
0.040, m4 = 11.074 & 0.041 [mayg].
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Tablica 7.2: Fotometria poszczegélnych sktadnikow uktadéw GJ 860 i GJ 873 B.
Uktad ma + mp + mp — My
GJ 860 | 5.139 0.023 | 6.096 0.023 0.957

GJ 873 B | 11.216 0.017 | 11.319 0.017 0.063

Zaleznosc jasnosci w systemie Z2MASS i strumienia w systemie PHARO
13

12

11

10 |

x + 19,405

m_2M

-15 -14 -13 -12 -11 -10 -9 -8 -7
-2.5 log(F_FH)

Rysunek 7.1: Transformacja jasnosci miedzy systemami. Kolorem czerwonym (+) oznaczone
sa pomiary w filtrze K, niebieskim za$ (x) w filtrze Ks.

7.2.3 Transformacja strumieni

Mozliwe jest wyznaczenie jasnosci poszczegolnych sktadnikéw ciasnego uktadu podwoj-
nego, jedynie na podstawie znajomosci ich obserwowanych strumieni i sumarycznej jasnosci
uktadu. W oparciu o wzér (7.1) mozna zapisac:

E:
me —my = —2.5log (%) (7.5)
1

Roéwnanie jest stuszne takze w przypadku, kiedy od sumarycznej jasnosci uktadu odejmujemy
(szukana) jasnosé jednego ze sktadnikéw, tzn.:

Fu+ F F
Maot — ma = —2.5log (%) — _251l0g (1 + F—j) (7.6)
A
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i analogicznie dla drugiego sktadnika. Stad otrzymujemy:

F

ma = My + 2.5 log (1 + —B> (7.7)
Fa
Fa

mp = My + 2.5log (1 + —) ) (7.8)
Fp

Nie sa znane strumienie z katalogu 2MASS, ale ich stosunki mozna wyznaczy¢ z roznic
jasnosci. Mozna takze wykorzystaé strumienie z kamery PHARO, pod warunkiem, ze znana
jest transformacja stosunkéw strumieni miedzy systemami. Na podstawie transformacji (7.3)
mozemy zapisac:

mp.pg —Mapg =D (MBav — Maam). (7.9)

Po zamianie obu réznic jasnosci na logarytm stosunkéw strumieni dostajemy:

F F F P
—251og <ﬂ> = —2.5log <ﬂ> .p=—25log (l B“’M] ) (7.10)
Fapu Fyom Faonm

i stad, korzystajac z relacji odwrotnej do (7.5):

F F P P
B,PH _ < B,2M> _ (10—0.4(mB,2M—mA,2M)) ] (711)
Fapu Faom

Wyrazenie w nawiasie znamy z danych katalogowych, a stosunek strumieni otrzymujemy
bezposrednio z pomiarow. Skorzysta¢ mozna z danych dla uktadéw dobrze rozdzielonych w
przegladzie 2MASS, ktérych kazdy skladnik ma swé6j pomiar jasnosci. Daje to 9 punktow
pomiarowych. Do danych dopasowana zostata zaleznos¢ postaci y = x? i wyznaczona wartos¢:
p =0.999 + 0.011. W oparciu o ten wynik przyjete zostato p = 1, a co za tym idzie:

()0~ ()

Punkty pomiarowe wraz z prosta y = = pokazane sg na Rysunku 7.2. Zgodno$é¢ pomiarow
z ta prosta dowodzi stusznosci réwnan (7.7) i (7.8). Na tej podstawie ponownie obliczone
zostaly jasnosci poszczegélnych skladnikéw uktadow GJ 860 i GJ 873 B, podane w Tabeli
7.3.

W poréwnaniu z poprzednimi, te wyniki sg zgodne w granicach 1o dla wszystkich przy-
padkow, za wyjatkiem GJ 873 Bb, gdzie zgodnosé¢ jest na poziomie 20. Wydaja sie jednak
bardziej wiarygodne. Po pierwsze ze wzgledu na kilkukrotnie mniejsze btedy, a po drugie
dlatego, ze to strumienie a nie jasno$ci w magnitudo sa obserwablami, a ich stosunek jest
niezalezny od ekstynkcji atmosferycznej, poziomu gain czy rozmiaru zastosowanej apertury.
Pokazuje to, ze transformacja strumieni jest doktadniejsza niz transformacja jasnosci. Jednak
metoda ta dziala w oparciu o znajomo$¢ sumarycznej jasnosci uktadu podwodjnego, podczas
gdy metoda wczesniejsza moze shuzy¢ do wyznaczania jasnosci dowolnego obiektu.



7.3. DANE Z TELESKOPU KECK II 119

Tablica 7.3: Fotometria poszczegélnych sktadnikow uktadéw GJ 860 i GJ 873 B.
Uktad ma + mp + mp — My
GJ 860 | 5.154 0.016 | 6.110 0.016 0.956

GJ 873 B | 11.223 0.004 | 11.283 0.004 0.060

14 |

12 |

10

(F_A/F_B) 2MASS

0 2 4 & g 10 12 14
(F_A/F_B) PHAROD

Rysunek 7.2: Transformacja stosunkéw strumieni kamery PHARO i przegladu 2MASS.

7.3 Dane z teleskopu Keck II

Dla badanych obiektéow nie dysponujemy jednolitymi danymi fotometrycznymi, ktore
moglyby pozwoli¢ na przeprowadzenie kalibracji. Tylko 56 Persei B ma wykonany pomiar
w przegladzie 2MASS i jest to jedyny jego pomiar w IR dostepny w literaturze. Wtorny
sktadnik uktadu GJ 300 do niedawna nie byl nawet znany, tym bardziej nie sg dostepne
interesujace dane na jego temat. Jedynie GJ 569 B, ze wzgledu na swojg ciekawg nature, byt
ostatnio obiektem licznych badan, w tym fotometrycznych w podczerwieni. Niestety wyniki
tych badan potrafig by¢ ze soba niezgodne (np. Lane et al. 2001 i Simon et al. 2006).

Aby podjaé¢ jakakolwiek sensowna probe wyznaczenia jasnoéci gwiazd, wybrane zostaty
pomiary w pasémie K podane przez Lane’a i wspotpracownikéw (2001). Sa one przetranspono-
wane do Palomarskiego Systemu Fotometrycznego (CIT). Zawieraja jasnosci sktadnikéw Ba i
Bb osobno, jak réwniez jasnos¢ sumaryczng pary. Podane sa w Tabeli 7.4 wraz z odpowiada-
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Tablica 7.4: Zestawienie danych pomiarowych i literaturowych dla uktadu GJ 569 B.

Sktadnik | NIRC2 £ | CIT &+

Ba+Bb | -14.72 0.04 | 9.45 0.05
Ba -14.16  0.04 | 10.02 0.08
Bb -13.72  0.04 | 10.43 0.08

jacymi im wartosciami —2.5log (F') zmierzonymi na podstawie posiadanych obserwacji z
kamery NIRC2.

Kalibracja oparta na trzech punktach na pewno nie jest bardzo doktadna, ale moze
dac¢ sensowne wyniki. Przemawia za tym chociazby fakt, ze w obu kolumnach odpowiednie
roznice jasnosci sa ze soba zgodne. Ponownie nalezy zatozy¢, ze systemy sa do siebie zblizone
a transformacja jest liniowa. Z dopasowania prostej otrzymano wartosci statych: p = 0.989+
0.021 oraz ¢ = 24.01 £ 0.30. Zgodnos¢ réznic jasnosci sugeruje, aby i tym razem sprowadzic¢
p do wartosci 1, co po dopasowaniu prostej z + ¢ daje ¢ = 24.17 + 0.01.

Zastosowanie tej poprawki do pomiaréw skladnikéw 56 Per daje nastepujace wyniki:
mpe = 6.68 £ 0.03,mp, = 6.96 & 0.10,mp, — mp, = —0.28, oraz sumaryczna jasnos¢
pary my, = 6.03 4+ 0.04. Ta ostatnia wartosé¢ jest o okoto 0.65 mag wigksza niz uzyskana w
przegladzie 2MASS. Réznica ta z jednej strony moze byé spowodowana nienajlepszg trans-
formacja, ale z drugiej strony sktadnik B uktadu 56 Per znajduje si¢ o okoto 4.3 sekundy tuku
od sktadnika gtéwnego co jest na granicy rozdzielczosci katowej 2MASS-a. Moglo si¢ zatem
zdarzy¢, ze pomiar 2MASS-a jest zawyzony z powodu bliskosci duzo jasniejszego sktadnika.

Jezeli wykorzystamy pomiar z katalogu 2MASS, dostepny pomiar stosunku strumieni
z kamery NIRC2 oraz réwnania (7.7) i (7.8), to takze mozemy pokusi¢ si¢ o wyznaczenie
jasnosci poszczegolnych sktadnikow 56 Per B. Dostajemy mp, = 6.03 & 0.15, mp, = 6.31 £
0.17 [mag]. Sa to wartosci o okoto 0.65mag nizsze niz poprzednie, czego mozna sie byto
spodziewac. Aby rozstrzygnaé, ktére dane sa bardziej realistyczne, nalezaloby posiadaé wiecej
przyktadow obiektéw obserwowanych obydwoma systemami.

Kolejnym, dosy¢ waznym wynikiem, jest pomiar jasnosci gwiazd wchodzacych w sktad
GJ 300 B. Uzyskane wartosci jasnosci w pasmie K wyniosty odpowiednio: m; = 14.44 +
0.54,my = 13.39 + 0.56 (my — m; = —0.96). Sa to prawdopodobnie pierwsze pomiary jas-
nosci tych obiektéw w podczerwieni. Duze wartosci btedéw sg spowodowane gtéwnie mata
iloscia wykorzystanych obrazéow (16). Oczywiscie nalezy sie liczy¢ z faktem, ze gwiazdy te
sg gwiazdami tta i nie sg zwigzane grawitacyjnie z GJ 300. Aby to potwierdzi¢ nalezatoby
przeprowadzi¢ kolejne obserwacje. Jednoznaczne rozstrzygniecie nie powinno by¢ trudne,
gdyz GJ 300 ma duzy ruch wtasny.

Zatozmy jednak, ze system GJ 300 jest wielokrotny i zauwazmy, ze znajduje si¢ okoto 6 pc
od Stonca, natomiast GJ 569 ok. 9.8 pc. Widziane z odlegltosci niecatych 10 parsekow brazowe
karty o masach 0.054 1 0.071 M, (Zapatero-Osorio et al. 2004) sa o 3 — 4.5 mag jasniejsze
niz gwiazdy widziane z odlegtosci o prawie polowe mniejszej. Sugeruje to, ze sktadniki GJ
300 B maja wyraznie mniejsze masy niz sktadniki GJ 569 B, co czyni uktad GJ 300 bardzo
ciekawym obiektem przysztych studidéw.



Rozdzialt 8

Podsumowanie

Niniejsza praca jest wszechstronng analiza obserwacji uktadow podwdjnych i wielokrot-
nych oraz pél w gromadach otwartych, przeprowadzonych za pomocg 200-calowego teleskopu
Hale’a, znajdujacego sie w obserwatorium na gérze Palomar (Kalifornia, USA) oraz 10-
metrowego teleskopu Keck II, zainstalowanego w obserwatorium W. M. Kecka na Mauna
Kea (Hawaje, USA). Obserwacje prowadzone byly od paZdziernika 2001 do listopada 2002
w ciggu 11 nocy (10 na teleskopie Hale’a i 1 na teleskopie Kecka). Wykonanych zostato w
sumie okoto 30 tysiecy obrazéw CCD 43 réznych obiektow. Z tej puli wybranych zostato 15
obiektow, ktorych obserwacje okazaty sie by¢ najbardziej przydatne, tzn. prowadzone byty w
ciggu kilku nocy, jednej nocy wykonanych zostato wiele pojedynczych obrazow, gwiazdy nie
byty przeswietlone (dotyczy to gtéwnie obserwacji hawajskich) i mozliwe bylo przetestowanie
wplywu réznych czynnikéw na wyniki badan.

Oba teleskopy pracowaly w zakresie bliskiej podczerwieni (NIR) — Teleskop Hale’a od
1.65 (linia Fe II) do 2.2 pum (filtr K), teleskop Kecka od 1.25 (filtr J) do 2.27 pm (filtr
K-cont). Bliska podczerwien nadaje sie bardzo dobrze do obserwacji CCD m.in. z powodu
mniejszego wpltywu atmosfery, ktory tatwiej mozna zniwelowaé przy uzyciu systeméw Optyki
Adaptywnej (AO). Systemy takie wykorzystane zostaly na obu teleskopach. Doktadniejszy
opis dziatania i wykorzystania AO znajduje sie w Rozdziale 3.

% &

Rysunek 8.1: Skuteczno$¢ dziatania Optyki Adaptywnej na przyktadzie ciasnego uktadu
podwdjnego IW Tau o separacji 0.3” (www.astro.caltech.edu).

121
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Wybrane do badan obiekty to gtéwnie uktady wizualnie podwéjne i wielokrotne, zawie-
rajace karty poznych typoéw widmowych. W polu widzenia znajdowaty sie czasem takze
inne gwiazdy, nie zwiazane grawitacyjnie z badanymi obiektami. Wykonanych zostato takze
wiele obrazéw pol w dwoch gromadach otwartych, w ktorych rowniez znalazlty sie uktady
podwojne. Zdjecia CCD wszystkich badanych przypadkéw zawiera Rysunek 3.7.

Zebrany zestaw danych umozliwil wykonanie precyzyjnej astrometrii wzglednej. Na pod-
stawie dopasowania gaussoidy obrotowej (G(r) o< exp [-7?/20?]) do rdzenia (prazku rzedu
0) obrazu dyfrakcyjnego gwiazd, wyznaczane byly potozenia gwiazd na obrazach. Analiza
tych pomiaréow pozwolita przede wszystkim na sprawdzenie przydatnosci obu teleskopéw do
wykonywania réznego typu badan astrometrycznych z wykorzystaniem optyki adaptywne;j.
Szczegdlnie doktadnie przebadane zostalty obserwacje palomarskie.

Podczas ich analizy wyszty na jaw pewne efekty natury sprzetowej, utrudniajace prowa-
dzenie doktadnych badan. Pierwszym jest wykryty w obserwacjach z 13.11.2002 obrét ma-
trycy (czyt. 5.2), ktéry zafalszowal pomiary katéw pozycyjnych gwiazd. Jego zaistnienie
ujawnia niepewno$¢ pomiaréw, w takim sensie, ze nie jesteSmy w stanie powiedzie¢, czy
wczesniej nie nastapit juz podobny przypadek i wszystkie obserwacje obarczone sa pewnym
bledem. Kolejnym jest efekt ,skokéw” objawiajacy sie poprzez zmiane wzglednej separacji
gwiazd w zaleznosci od potozenia na matrycy (czyt. 5.1). Wywolany jest zmiennym w obrebie
matrycy detektora czynnikiem skali plsc, ktory transformuje miare katowa na piksele. Efekt
jest wyraznie widoczny we wspotrzednej X, w Y za$ prawie niewidoczny lub w ogdéle nie wys-
tepuje. W wielu przypadkach daje sie znie$¢ po dopasowaniu do pomiaréw relacji w postaci
(5.3): Az = ax+by+c, lub po odjeciu od kazdego pomiaru $redniej wartosci odpowiadajacej
danej serii obserwacji (czyt. 5.1.2). Poprawione pomiary maja wowczas rozrzut przypad-
kowy, ktorego statystyka odpowiada rozktadowi Gaussa (Rys. 5.10 oraz 5.1 — 5.6). Uzyskane
wartosci roznig si¢ jednak od rzeczywistych o pewna stala, nieznana i zmieniajaca si¢ z
nocy na noc i prawdopodobnie z obiektu na obiekt wartos¢. Poza tym w kazdym przypadku
dostajemy z dopasowania inne stale a i b.

Btad skazonych nieznajomoscig czynnika skali pomiaréw byt szacowany przy uzyciu row-
nania (5.2). Bez redukcji na plsc otrzymujemy doktadno$é na poziomie kilku, do kilkunastu
milisekund tuku dla pomiaréw z jednej nocy. Po redukcji spada do utamkow mas (Tabela
6.1); w najlepszym przypadku osiagnieta zostata warto$¢ 0.07 mas — dla GJ 661 w nocy
26.06.02. Jest to efektywna doktadnosé, jaka udaje si¢ uzyskaé teleskopem palomarskim.
W ogoélnosci zalezna jest od ilosci pojedynczych pomiaréw, réznicy jasnosci gwiazd i ich
stosunku sygnatu do szumu. W podanym przyktadzie uzglednionych byto 1250 obserwacji.
Sktadniki uktadu GJ 661 maja duzg i zblizong do siebie jasnosc.

W poréwnaniu z teleskopem palomarskim, Keck II wypada troche lepiej, gdyz wptyw plsc
jest znacznie mniejszy i praktycznie nie zmienia charakteru rozrzutu pomiaréw. Osiggana jest
podobna doktadno$é¢, ale za to przy mniejszej ilosci pojedynczych obserwacji danego uktadu.
Wplyw na ten fakt ma takze mniejsze pole, jakie z reguly bylo obserwowane teleskopem
Kecka oraz wieksza srednica teleskopu, ktéra pozwala uzyskaé obrazy gwiazd o mniejszej
katowej Srednicy rdzenia i z wigkszym stosunkiem sygnatu do szumu.
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Rysunek 8.2: Wplyw czynnika skali na pomiary separacji i kata pozycyjnego sktadnikéw GJ
300 B. Ekspozycje wykonywane byty w skali 39.686 mas/piz (do 428) i 9.942 mas/pix.

Oprocz stabilnosci astrometrycznej samych teleskopéw, badany byt takze wplyw in-
nych czynnikéw na wyniki badan astrometrycznych. Dowiedzione zostato, ze lepsze pomiary
uzyskuje sie w mniejszych polach. Dotyczy to nie tylko doktadnosci pojedynczych pomia-
réw, zwiazanej z relacja (1.3), ale takze z rozrzutem pomiaréw w ciagu nocy (czyt. 5.4).
Przy dyfrakcyjnie ograniczonych obrazach gwiazd moze sie okazac¢, ze pole widzenia jest na
tyle duze, iz zajmuja one jedynie kilka pikseli. Stabe prébkowanie obrazu gwiazdy utrudnia
dopasowanie gaussoidy i skutkuje bardzo duzym wpltywem szumu fotonowego na uzyskiwane
wyniki. Obserwacje w mniejszych polach nie tylko daja mniejszy rozrzut wynikoéw, ale takze
ich stabilniejsze zachowanie.

Takze staba korekcja zaburzen frontu fali przez Optyke Adaptywna moze doprowadzi¢ do
drastycznego pogorszenia sie wynikéw (czyt. 5.3), zwlaszeza w przypadku ciasnych uktadéw
podwojnych, ktére rozdzielone zostaja dopiero przy zastosowaniu AQO, takich jak GJ 352.
Przy stabej korekcji obrazy poszczegdlnych gwiazd rozmywaja sie i zlewaja ze sobg, fatszu-
jac w znaczny sposob potozenie maksimum PSF. Prowadzi to nawet do sytuacji, w ktorej
niemozliwe jest przeprowadzenie poprawnego dopasowania gaussoidy do obrazu gwiazdy.

23.04.02. GJ 352, dx 23.04.02, GJ 352, dy

155 [ gauss - 34 pliki

150 centroid — 53 pliki

dx [masl
W
=
o

dy [masl

90 100 110 120 130 140 150 90 100 110 120 130 140 150
nr ekspozycji nr ekspozuc,ji

Rysunek 8.3: Wplyw pogorszenia korekcji AO na astrometri¢ uktadu GJ 352. System AO
dzialal poprawnie jedynie przez pierwszych 10 ekspozycji (do numeru 107 wtacznie).
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Najwiekszy jednak wplyw okazala sie mie¢ refrakcja chromatyczna, czyli zjawisko po-
zornego przesuniecia sie gwiazdy w kierunku zenitu (czyt. 5.5). Skala zmian separacji wywota-
nych tym efektem jest na poziomie pojedynczych milisekund tuku, a wiec wiekszym niz
osiggana po korekcji na plsc doktadno$é¢. Symulacje pokazaly, ze poprawka ta jest silnie za-
lezna od warunkéw atmosferycznych (Rys. 5.15), w szczeg6lnosdcei temperatury i wilgotnosci,
a takze od wysokosci zenitalnej uktadu i oczywiscie ustawienia wektora taczacego gwiazdy
w stosunku do kierunku na zenit. Niniejsza praca dowodzi, ze we wspotczesnej, precyzyjnej
astrometrii CCD konieczna jest znajomosé¢ poprawki refrakcyjnej. Niestety w przypadku tej
pracy nieznane byty doktadne warunki pogodowe panujace podczas obserwacji, zatem wplyw
refrakeji nie zostal do konica poprawnie uwzgledniony. Wprowadza to kolejng niepewnosé, do
podanych w Tabeli 6.1 wynikow.

Bardzo waznym, z punktu widzenia dalszych badan, wynikiem jest wspomniana juz
uzyskiwalna doktadnosé pomiaréw astrometrycznych. Przy zastosowaniu réwnania (6.3)
moze zosta¢ wykorzystana do wyznaczenia progu detekcji astrometrycznej i limitow na
masy i orbity ciat krazacych wokét badanych gwiazd, ktére da si¢ wykry¢ metodami astro-
metrycznymi. Astrometria bowiem moze zosta¢ wykorzystana do poszukiwania planet poza-
stonecznych. Co prawda nie wykryto jeszcze zadnej egzoplanety ta metoda, ale duze nadzieje
poktadane sg w planowanych misjach kosmicznych, takich jak SIM, czy GAIA. Astrometria,
podobnie jak chronometraz pulsaréw i metoda predkosci radialnych, nalezy do rodziny metod
poszukujacych efektow spowodowanych grawitacyjnym wplywem niewidocznego, matomasy-
wnego towarzysza. Na skutek ruchu wokot wspolnego srodka masy uktadu, obserwowana jest
zmiennos¢ pozycji badanej gwiazdy. Wielkos¢ i skala czasowa tych zmian wiaza sie z parame-
trami fizycznymi uktadu przez réwnania (1.1) i (1.2).

Same ukltady wizualnie podwéjne wydaja si¢ by¢ dobrymi kandydatami do tego typu
badan. Powstawanie i ewolucja planet w uktadach podwdjnch rzuca nowe Swiatto na tego
typu procesy w ogélnodci. Jest to zatem niezwykle dla nas wazna grupa obiektéw. Poza tym,
uktady wizualnie podwdjne pozwalaja na prowadzenie obserwacji w bardzo malych polach,
co znacznie poprawia jako$é¢ pomiaréw. Dodatkowo tatwiej jest dopasowywaé wymodelowane
ciagi czasowe postaci (2.5).

Zgodnie z réwnianiem (6.3) minimalna masa dajacej sie wykry¢ planety i p6tos jej orbity
sa w degeneracji. Bez znajomosci okresu, lub ograniczen na stabilnos¢ orbit w przypadku
uktadow podwodjnych, nie mozna tych wielkosci rozseparowaé. Dlatego wtasnie obliczone i
zestawione w Tabeli 6.2 limity na masy i orbity ewentualnych cial podane sa w jednostkach
Mj; - AU. Do ich obliczenia wymagana jest znajomos¢ nie tylko doktadnosci pomiaréw, ale
takze masy gwiazdy (ew. jej typu widmowego) i odlegto$ci do uktadu. Niemniej uzyskane
wyniki sg obiecujace — pokazuja, ze przy wykorzystaniu astrometrii CCD i systemow AO
mozliwe jest wykrycie w badanych systemach matomasywnych brazowych kartéw i wickszych
planet, zwtaszcza na dalszych orbitach.

Roztozenie obserwacji w czasie pozwolito na zarejestrowanie ruchu poszczegélnych gwiazd
na niebie, zaréwno ruchu orbitalnego poszczegdlnych sktadnikéw jak i ruchéow wiasnych i
paralaktycznych. Dla uktadow, ktore obserwowane byty wiecej niz trzy razy, daje sie dopa-
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sowaé funkcje liniowe 1 kwadratowe do pomiaréw sktadowych X 1Y separacji w funkcji czasu
(Rys. 6.1). Zaobserwowane trendy sa wlasnie odbiciem ruchéw gwiazd. Udaje si¢ na ich pod-
stawie okresli¢, ktore gwiazdy stanowig zwigzany grawitacyjnie uktad a ruch jest orbitalny,
a ktore nie sg ze sobg zwiazane a przemieszczenie jest ztozeniem ruchu wlasnego i paralaksy.
Jednoczesnie na podstawie wielkosci residuéw po dopasowaniu, mozna okresli¢ jaka jest sta-
bilno$é pomiaréw (teleskopem Hale’a) z nocy na noc. W kilku przypadkach jest na poziomie
kilku milisekund tuku, jednak w wickszosci liczona jest w setkach a nawet dziesiatkach pas.

Dla wiekszosci badanych uktadéw dostepne sg archiwalne dane astrometryczne. Dla pie-
ciu z nich (GJ 195, GJ 352, GJ 569 B, GJ 661 i GJ 860) znane sa rozwiazania orbitalne
(Tabela 6.3). Mozliwe zatem bylo poréwnanie wynikéw uzyskanych w niniejszej pracy z
przewidywaniami. Jedynie w przypadku GJ 569 B obserwacje okazaty si¢ by¢ niemal perfek-
cyjnie zgodne z orbitg uktadu. Sposrod wspomnianych uktadéw podwdjnych tylko ten byt
obserwowany teleskopem Kecka, w ktérym, jak zostato pokazane, nieznajomos¢ zmiennosci
czynnika skali w obrebie matrycy nie wprowadza znaczacych btedoéw do wynikéw obserwacji.
W pozostatych przypadkach pomiary plasujg sie blisko przewidywanych potozen, jednak sa
z nimi niezgodne. Roéznica jest na poziomie kilkudziesieciu mas. Mozliwe jest, ze za taka
niezgodnos¢ odpowiada nieuwzglednienie czynnika skali.
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Rysunek 8.4: Poréwnanie pomiaréw i rozwigzania orbitalnego dla GJ 661.

Dla pozostatych przypadkéw (za wyjatkiem GJ 300 B) znane sa, przynajmniej poje-
dyncze, archiwalne pomiary astrometryczne (Tabela 6.4). Zestawienie ich z danymi ze-
branymi w tej pracy pokazuje z reguty dobra zgodnosé (Rysunek 6.4). Wida¢ jest ruch orbi-
talny w uktadach bardziej rozlegtych i wiekowy ruch wtasny w parach ze soba niezwigzanych.
Dla danych literaturowych mozna takze wskazaé¢ kilka przypadkéw (np. GJ 458), w ktérych
pomiary archiwalne sa prawdopodobnie bledne i sprzeczne z innymi. Wynika to praw-
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dopodobnie z faktu, ze wyniki te uzyskiwane byly wiele lat temu, gdy bardziej precyzyjne
pomiary nie byly mozliwe.

Oprocz precyzyjnej astrometrii, zebrane dane pozwolilty na przeprowadzenie pomiaréow
fotometrycznych w pasmie K (dotyczy to obserwacji palomarskich). Przy wykorzystaniu
danych z katalogu 2MASS przeprowadzona zostata kalibracja fotometryczna i transforma-
cja miedzy systemami w dwoch wersjach — transformacji jasnosci i stosunkéw strumieni.
Doktadne procedury przejs¢ miedzy systemami opisane sa w Rozdziale 7. Wigkszo$¢ ob-
serwacji prowadzonych bylta w waskopasmowym filtrze Bry, wiec kilka uktadéw nie byto
branych pod uwage. Dodatkowo w dwdch przypadkach (GJ 860 i GJ 873 B) obserwacje
2MASS-a okazaly si¢ mie¢ za matg rozdzielczosé¢ katows i dane dotyczyly sumarycznej jas-
nosci obu sktadnikéw uktadu podwdjnego (Tabela 7.1). Przeprowadzone kalibracje daly za-
tem mozliwos¢ wyznaczenia ich poszczegolnych jasnosci, podanych w Tabelach 7.2 1 7.3.

Standardowa transformacja jasnosci okazata sie by¢ mniej doktadna, ale jest bardziej
ogblna. Po jej dobrym wykonaniu daje sie zastosowaé do dowolnego obiektu. Transforma-
cja stosunkéw strumieni wymaga znajomosci sumarycznej jasnosci danego uktadu, ale daje
bardziej precyzyjne wyniki. Wynika to z faktu, ze pracujemy na rzeczywistych obserwablach,
jakimi sg strumienie promieniowania. Ich stosunek jest nieczuty na poziom gain detektora,
czy sposOb wykonania fotometrii na obrazie CCD.

Takze dla obserwacji hawajskich mozliwe byto wykonanie tego typu pomiaréw (czyt. 7.3).
Niestety z braku duzej ilosci danych literaturowych, kalibracja zostata wykonana w oparciu
o jedynie trzy punkty pomiarowe. Niemniej pozwolito to na wykonanie pomiaréw jasnosci
sktadnikéw 56 Per B i GJ 300 B. W tym drugim przypadku wyniki sg o tyle interesujace, ze
sugerujg bardzo mate masy obu gwiazd. Warunkiem jest jednak to, ze gwiazdy te rzeczywiscie
sa grawitacyjnie zwiazane z GJ 300 (d = 6 pc) a nie sa gwiazdami tla. Potwierdzi¢ to moga
jedynie dalsze obserwacje.
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