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1 Wprowadzenie

Na wielu stadiach ewolucji mato- i éredniomasywnych gwiazd materia procesowana przez reakcje
jadrowe we wnetrzu gwiazdy moze mieszac si¢ z ta blizej powierzchni gwiazdy. Plerwsze ,wynie-
sienie” (ang. dredge-up) materii zachodzace na etapie, gdy gwiazda znajduje si¢ w dolnej czesci
galezi czerwonych olbrzyméw, jest dobrze znanym przykladem takiego zjawiska. Dredge-up ten
skutkuje wzrostem obfitosci 3C i 4N i zmniejszeniem obfitoéei Li i 12C w fotosferze gwiazdy.

W standardowym modelu ewolucji gwiazd konwekcja jest jedynym mechanizmem odpowie-
dzialnym za mieszanie sie materii wewnatrz gwiazd. Od wielu lat wiadomo jednak, ze model
standardowy nie wyjasnia wielu zmian obfitosci pierwiastkéw obserwowanych na powierzchni
gwiazd.

Dodatkowe procesy mieszania potrzebne sa, aby wyjasni¢ zjawiska mieszania obserwowane
na réznych stadiach ewolucyjnych gwiazd i/lub, aby wyjaéni¢ zmiany wydajnosci mieszania
konwekecyjnego. Obserwacje, ktérych zrozumienie wymaga wprowadzenia dodatkowych proceséw
mieszania, to: rozrzut obfitoéci Li na powierzchni dla chtodnych gwiazd ciagu giéwnego o tych
samych masach w gromadach otwartych (np. Bouvier et al. 2016) i spadek stosunku obfitosci
120/13C dla gwiazd olbrzyméw po etapie skoku dzielnoéci promieniowania (ang. luminosity
bump) na diagramie HR (np. Smiljanic et al. 2009). Ponizej przedstawiono liste niektérych
proceséw fizycznych powodujacych dodatkowe zjawiska mieszania w gwiazdach:

e Mieszanie wywolane rotacja (ang. Rotation-induced mizing): Rotacja ma wplyw
na transport zaréwno momentu pedu, jak i pierwiastkéw chemicznych wewnatrz gwiaz-
dy. Mieszanie wywotane rotacja to de facto seria réinych efektéw, takich jak cyrkulacja
poludnikowa, przeptyw wielkoskalowy materialu zwigzany ze zmianami sily grawitacji po-
miedzy biegunem a réwnikiem, niestabilnosci zwiazane z sitami écinajacymi (ang. shear
instabilities), pojawiajacymi si¢ na styku obszaréw o réinych wiasnodciach rotacyjnych
(np. Pinsonneault 1997).

e Wewnetrzne fale grawitacyjne: Sg to fale, ktore rozchodza si¢ i zanikaja w obszarach
radiacyjnych i sa generowane przez ruchy turbulentne stref konwektywnych w gwiezdzie
(nie powinny byé mylone z relatywistycznymi falami grawitacyjnymi). Fale te moga dziatac
jako dodatkowy mechanizm powodujacy transport momentu pedu wewngtrz gwiazdy, co
w efekcie ma wplyw na transport pierwiastkéw chemicznych (np. Rogers & McElwaine

2017).

o Mieszanie termohaliczne (ang. Thermohaline mizing): Jest to niestabilnosé¢ poja-
wiajaca sie we wezeéniej stabilnym obszarze, w ktérym srednia masa czgsteczkowa maleje
z glebokoécig. Jednym z takich obszaréw jest gérna czed¢ warstwy palacej wodoér w czerwo-
nych olbrzymach, gdzie reakcja *He (He,2p) “He zamienia dwa atomy *He w dwa protony
i jeden atom “He.

Jednym z efektéw powodowanych przez mieszanie termohaliczne jest zmniejszenie stosunku
12¢ /130 na powierzchni gwiazdy, co potencjalnie rozwigzuje trwajacy od ok. 40 lat problem
zrozumienia skladu chemicznego czerwonych olbrzyméw. Niemniej jednak w literaturze
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toczy sie aktywna debata na temat wydajnosci mieszania termohalicznego (np. Garaud &
Brummell 2015).

e Wypornoéé magnetyczna: Pole magnetyczne moze graé role w procesie mieszania w
gwiazdach w zwiazku z wypornoécia lekkich namagnesowanych elementéw. Moze to by¢
wazne w przypadku obecnoéci dynamo w dolnej czeéci strefy konwektywnej w czerwonych
olbrzymach i gwiazdach asymptotycznej galezi olbrzyméw. Wypornoé¢ magnetyczna jest
alternatyws do mieszania termohalicznego w wyjasnieniu dodatkowych efektéw mieszania
obserwowanych w gwiazdach olbrzymach (Palmerini et al. 2011).

Wszystkie wspomniane mechanizmy fizyczne byly przetestowane w modelach ewolucyjnych. Cze-
sto jednak traktowane sg one w sposéb przyblizony i z wykorzystaniem wielu wolnych parame-
tréw. Niewielki wysilek zostat do tej pory uczyniony w kierunku zrozumienia, jak wspomniane
procesy wplywaja na siebie nawzajem (Maeder et al. 2013). Zwykle traktowane sa one niezalez-
nie, podezas gdy zlozone interakcje moga je tiumié lub wzmacniad.

Ponadto, w ostatnim czasie dzigki obserwacjom astrosejsmologicznym mozliwe staly si¢ ba-
dania wewnetrzne] rotacji w czerwonych olbrzymach. Obserwacje te sugeruja potrzebe wilgczenia
dodatkowego, nieznanego jeszcze mechanizmu transportu momentu pedu w strefach radiacyj-
nych wyewoluowanych gwiazd (np. Eggenberger et al. 2017).

W zwiazku z powyzszym wyniki obserwacyjne wcigz graja kluczows role w dostarczeniu
ograniczen wydajnosci wszystkich proceséw mieszania dla modeli teoretycznych.

1.1 Dokladne obfitoéci pierwiastkéw chemicznych

Precyzja zwiazana jest z przypadkowymi bledami analizy, stabilnoscig wielokrotnych pomiaréw
tej samej wielkoéci. Dokladnoéé zwigzana jest z systematycznymi biedami analizy, z tym, jak
zblizony do rzeczywistej wartoéci jest wynik pomiaru.

Wysoka precyzja wyznaczenia obfitoici pierwiastkéw chemicznych w gwiazdach uzyskiwa-
na jest na drodze starannej analizy réznicowej wysokiej jakoéci danych dla bardzo podobnych
gwiazd. Podczas poréwnywania podobnych gwiazd bledy systematyczne si¢ znoszg.

Dokladnosé jest duzo trudniej osiagnaé. Stosowane metody analizy danych spektroskopowych
wprowadzaja rézne bledy systematyczne w réznych obszarach przestrzeni parametréw (np. cieple
karty vs zimne olbrzymy). Ponadto, przyblizenia uzasadnione w pewnym obszarze przestrzeni
parametréw, moga by¢ nieadekwatne w innym obszarze.

Jednakze celem w badaniach ewolucji gwiazd jest wlasnie poréwnanie obfitodci pierwiast-
kéw chemicznych w bardzo réznych gwiazdach. Chcemy $ledzié zmiany obfitoéci jako funkcje
zaréwno masy gwiazdy, jak i metalicznoéci, dla gwiazd w réznych stadiach ewolucyjnych (przed
ciagiem giéwnym, na ciagu gléwnym, na galezi czerwonych olbrzyméw, na asymptotycznej gale-
zi olbrzyméw). Niezbedne jest réwniez badanie réznych pierwiastkéw chemicznych, gdyz zmiany
ich obfitoéci pozwalaja $ledzié dziatanie proceséw mieszania na réznych glebokosciach w gwiez-
dzie. Powoduje to dodatkowa komplikacje - bledy systematyczne moga by¢ rézne dla réznych
pierwiastkdéw chemicznych.

Pierwszym krokiem w kierunku osiagniecia doktadnych obfitosci jest staranne i dokiadne wy-
znaczenie parametréw atmosferycznych gwiazdy. Sposoby zapewnienia dokladnosci parametrow
atmosferycznych to: preferencyjne traktowanie obliczefi fundamentalnych, tj. opartych na po-
miarach, a nie na modelach (np. érednice katowe przy wyznaczaniu temperatury efektywnej, Tef,
odleglodci przy wyznaczaniu logarytmu przyspieszenia grawitacyjnego na powierzchni, log a);
sprawdzenie pozycji gwiazd - czlonkéw gromady wzgledem spodziewane]j sciezki ewolucyjnej na
diagramie HR; wykorzystanie faktu, ze wszystkie gwiazdy gromady maja taki sam poczatkowy
sklad chemiczny.

3of 14

QS



Autoreferat - PL dr Rodolfo H. Silva Smiljanic

Drugim krokiem jest staranna kontrola Zrédel bledéw systematycznych. Moga one byé kon-
trolowane poprzez korzystanie z wysokiej jakosdci danych atomowych dla linii widmowych, szcze-
gbélowe zrozumienie wlasnodci laczenia sie i w efekcie znieksztalcania (ang. blending) linii (tj.
czy inne linie atomowe lub molekularne wplywaja na obserwowana linie interesujacego nas pier-
wiastka), wykorzystanie najnowszych obliczen efektow odstepstw od stanu lokalnej réwnowagi
termodynamicznej (efekty non-LTE) oraz 3-wymiarowych efektéw granulacji (efekty 3D).

2 Osiggniecie habilitacyjne

Pomimo tego, Ze teoria ewolucji gwiazd odnosi sukces, dokonujac ogdlnego opisu zycia gwiazdy,
wciaz pewne procesy fizyczne pozostaja stabo zrozumiane. Poprawny i szczegélowy opis ewolucji
gwiazd jest fundamentalny dla zrozumienia systeméw gwiazdowych (gromad lub galaktyk) i
proceséw formowania si¢ systeméw planetarnych. Dlatego lepsze zrozumienie ewolucji gwiazd
ma duzy wplyw zaréwno na astronomie galaktyczna, jak i pozagalaktyczna.

Waga tego tematu jest przyczyna mojego ciagltego zainteresowania badaniami obserwacyj-
nych aspektéw ewolucji gwiazd. Pieé wybranych publikacji sktadajacych sie na moje osiggniecie
habilitacyjne przedstawia méj wkiad w te dziedzine. Uwydatniaja one méj wysilek w uzyska-
nie doktadnych parametréw atmosferycznych i obfitodci pierwiastkéw chemicznych w gwiazdach
oraz ich wplyw na dostarczenie solidnych ograniczen dla modeli opisujacych procesy fizyczne
wewnatrz gwiazd mato- i dredniomasywnych.

2.1 P1. Obfitoéci sodu w gwiazdach olbrzymach w gromadzie Hiad

Publikacja P1 (Smiljanic 2012) moze byé postrzegana jako weryfikacja koncepcji (ang. proof-
of-concept). W tej pracy rozwiazalem dlugo trwajacy problem z obfitodciami Na w czerwonych
olbrzymach w gromadzie otwartej Hiad. Wczeéniej wielu autoréw uzyskato obfitodei Na, ktére
byly zbyt duze i przez to trudne w interpretacji. Kulminacjg narastajacego problemu bylo stwier-
dzenie w pracy Schuler et al. (2009), ze obfitoéci Na sa ,,za wysokie, aby mogtly zosta¢ wyjasnione
przez jakikolwiek znany scenariusz samowzbogacenia si¢ (self-enrichment scenario)”, tj. ze byé
moze w tych gwiazdach zachodzi nowy i do tej pory nieznany wewnetrzny proces mieszania.

Bardzo duze obfitoéci Na wymagaja glebszego mieszania niz jest to przewidziane przez mo-
dele. Gigbokie mieszanie dodatkowo zmieniloby obfitosci O na powierzchni, co nigdy nie bylto
zaobserwowane. Zrozumienie zmian obfitodci Na na powierzchni powiazane jest z maksymalng
glebokodcia strefy konwektywnej podczas pierwszego epizodu ,wyniesienia” (ang. dredge-up),
gdyz produkcja Na wymaga bardzo wysokich temperatur wystepujacych jedynie gleboko we
wnetrzu gwiazd.

Bedac $wiadomym wynikéw uzyskanych w pracy Schuler et al. (2009), zaczalem podejrzewaé,
ze mozemy mieé do czynienia z problemami z dokladnodcia. Problemy z wyznaczeniem punk-
tu zerowego dla obfitosci Na w uzyskanych w tej pracy wynikach mogly uniemozliwié solidne
poréwnanie wynikéw z modelami.

Dalsza motywacja do przeprowadzenia niezaleznej analizy obfitosci pierwiastkéw chemicz-
nych pojawila sie w zwiazku z mozliwoscia wykorzystania fundamentalnych wartoéci Tog i log g
uzyskanych niezaleznie z danych spektroskopowych. Byto to mozliwe dzieki pomiarom inter-
ferometrycznym érednic katowych olbrzyméw (Boyajian et al. 2009), ktére pozwolity natozyé
ograniczenie na Teg oraz uzyciu paralaks uzyskanych przez satelite Hipparcos w celu nalozenia
ograniczenia na log g (de Bruijne et al. 2001). Szczegdly zastosowanej procedury podano w
pracy P1.

Dokladnoéé otrzymanych wartosci Teg i log g, otrzymanych gléwnie z bezposrednich po-
miaréw, jest duzo wyzsza niz w przypadku wyznaczenia tych parametréw na podstawie skom-
plikowanego modelowania atmosfer gwiazdowych i danych spektroskopowych. Wykorzystanie
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Rysunek 1: Obfitoéci Na, [Na/Fe], w funkeji masy gwiazdy. Czarne kropki oznaczajg olbrzymy z pracy
Smiljanic et al. (2009), a niebieski kwadrat oznacza érednia obfitoéé Na gwiazd gromady Hiad. Linie ozna-~
czaja modele teoretyczne z pracy Charbonnel & Lagarde (2010): dla modelu standardowego (linia ciggla);
model, w ktérym uwzgledniono tylko mieszanie termohaliczne (niebieska linia kropkowana); modele, w
ktérych uwzgledniono mieszanie wywolane rotacja (czerwona i zielona linia przerywana).

dobrze ograniczonych parametréw atomosferyczych jest istotne przy wyznaczaniu obfitosci, sa-
me obfitoéci nie moga byé bezpoérednio zmierzone, moga by¢ jedynie wyznaczone w oparciu o
modelowanie widm.

W tym celu szczegbtowo wyselekcjonowalem potrzebne dane atomowe i gruntownie zbada-
lem obserwowane linie Na, aby wykliczyé z analizy mozliwe Zrédia niepewnodci. Obliczylem
obfitoéci Na na podstawie najlepszych dostepnych w widmie linii Na, uzywajac metody widm
syntetycznych. Za pomoca tej techniki mozliwe jest modelowanie i uwzglednienie ewentualnych
wplywéw sasiadujacych struktur widmowych. Uzyskane obfitoéci Na i ich poréwnanie z modela-
mi ewolucji gwiazd pokazane sa na Rysunku 1. Zgodnoéé z modelami, ktére wigczajg mieszanie
wywolane rotacja, jest doskonata.

Tak, jak wspomniano w konkluzjach pracy P1, pomimo wczeéniejszych przeciwnych przy-
puszczen, staranna i dokladna analiza, jaka zostala tutaj wykonana, pokazala, ze nadwyzki
obfitodci Na w olbrzymach w gromadzie Hiad moga by¢é dobrze wyjasnione przez efekty znanych
ewolucyjnych proceséw mieszania. Sukces ten stymulowal mnie do ciaglej pracy w kierunku
otrzymania dokladnych parametréw atmosferycznych i obfitodci dla kolejnych prébek gwiazd.
Stalo sie jasne, ze jest to jedyny sposéb, aby otrzymaé solidne i znaczace obfitosci pierwiastkéw
chemicznych w celu poréwnania ich z modelami ewolucyjnymi gwiazd.

2.2 P3. Zgodno$é wynikéw dla kartéw i olbrzyméw

Pomimo tego, ze publikacja P3 (Dutra-Ferreira et al. 2016) pojawita si¢ pézniej niz P2 (Smiljanic
et al. 2014), sam projekt rozpocza! sie wezesniej, jako naturalna kontynuacja pracy przedsta-
wionej w publikacji P1. Dlatego przedyskutuje najpierw publikacje P3. Odkad dokladna analiza
olbrzyméw w Hiadach stala si¢ mozliwa, kolejnym krokiem w moich badaniach bylo stworzenie
procedury analizy danych, ktéra zagwarantowalaby konsystentne wyniki dla karléw i olbrzymoéw,
tj. metody analizy minimalizujacej bledy systematyczne dla réznych typéw gwiazd.

Gromada Hiad ponownie byla doskonalym przykladem testowym. Wszystkie gwiazdy gro-
mady maja ten sam poczatkowy sklad chemiczny, zatem obfitosci pierwiastkéw, na ktére nie
wplywa ewolucja gwiazdy, powinny by¢ takie same dla kartéw i olbrzyméw. Wazne jest, aby
podkreslié, ze Hiady sa mtoda (~ 650 mln lat) gromada, dlatego efekty dyfuzji atomowe] nie sg
istotne i nie mialy jeszcze czasu, aby sig rozwinaé (patrz np. Onehag et al. 2014).
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Powszechnie wiadomo, ze poréwnanie obfitodci kartéw i olbrzyméw moze byé problematycz-
ne. Przyktadowo w pracy Alves-Brito et al. (2010) pokazano, ze wczeéniej zauwazone réznice
obfitoéci pierwiastkéw chemicznych wystepujace pomiedzy gwiazdami zgrubienia centralnego a
grubym dyskiem Galaktyki byly wynikiem bledéw systematycznych powstatych przy poréwny-
waniu obfitodci kartéw i olbrzyméw.

Dalsza motywacja do projektu byla praca mojego wspétpracownika, dra Luci Pasquni z ESO,
na temat gwiazd, wokoét ktérych kraza planety. Gwiazdy ciagu gtéwnego typéw widmowych F, G
i K, wokét ktérych krazg planety olbrzymy, sa srednio bardziej bogate w metale niz gwiazdy bez
takich planet (Gonzalez 1997; Fischer & Valenti 2005). Obserwacja ta wspiera scenariusz formo-
wania sie planet poprzez akrecje na jadro (ang. core accretion scenario), w kt6érym metalicznosé
materialu jest istotna, gdyz wptywa na proces formowania si¢ planet (Pollack et al. 1996). Jed-
nakze, w pracy Pasquini et al. (2007) pokazano, ze gwiazdy olbrzymy posiadajace planety, nie
maja wyzszych metalicznoéci, co spowodowalo watpliwosci co do trendu zaobserwowanego w
przypadku kariéw.

Wspélnie z dr Luca Pasquini petnitem role promotora pomocniczego doktorantki, ktéra byta
kierownikiem tego projektu. Mojg rola bylo instruowanie jej w zakresie wykorzystania kodéw
numerycznych uzywanych do analizy widmowej, rozwinigcia uzywanej metodologii i prowadzenie
jej w kierunku interpretacji wynikéw.

Przetestowaliémy dwie metody wyznaczania parametréw atmosferycznych. Pierwsza metoda
byla niezalezna od spektroskopii. W przypadku gwiazd olbrzyméw metoda ta wykorzystywata
takie samo podejécie, jakie zaprezentowano w pracy P1. W przypadku kartéw Teg zostala wy-
znaczona na podstawie fotometrii i metody InfraRed Fluz Method (IRFM), a parametr log g
przy uzyciu takiej samej metody jak dla olbrzyméw.

Jednym z gtéwnych nowych rozwigza wprowadzonych w tej pracy byla kalibracja parametru
mikroturbulencji (¢) na podstawie modelu 3D atmosfery gwiazdy. Parametr mikroturbulencji
wprowadzony zostal, poniewaz modele 1D atmosfer nie opisuja odpowiednio pél predkosci w
fotosferach gwiazd. W opisywanej pracy wykorzystaliémy modele hydrodynamiczne 3D siatki
CIFIST (Ludwig et al. 2009) obliczonych za pomoca kodu CO®BOLD (Freytag et al. 2012). Ka-
libracja zostata przeprowadzona poprzez dopasowanie szerokosci réwnowaznych linii uzyskanych
za pomoca modeli 3D z profilami uzyskanymi z modeli 1D.

Druga metoda analizy to standardowa metoda spektroskopowa, w ktérej wszystkie parame-
try wyznacza sig, uzywajac linii neutralnego i zjonizowanego zelaza. Jednak w tym przypadku
przetestowaliémy dwie rézne listy linii. Jedna z list zostata wybrana w celu zminimalizowania
efektéw non-LTE dla obfitosci zelaza (na podstawie pracy Mashonkina et al. 2011). Druga lista
linii zostala uwaznie wyselekcjonawana tak, aby byla odpowiednia do analizy olbrzyméw, tj. z
przejéciami wolnymi od blend i dokladnymi danymi atomowymi.

Wiyniki naszej analizy pokazuja, ze starannie wyznaczajac parametry atmosferyczne i uzywa-
jac dobrze wyselekcjonowanej listy linii zelaza, mozliwe byto przeanalizowanie zaréwno gwiazd ol-
brzyméw, jak i karléw i otrzymanie konsystentnych metalicznosci (otrzymana wartosé to [Fe/ H]
= +0.18). Wynik ten jest bardzo wazny, gdyz pokazuje, jak zagwarantowaé dokladnos¢ wynikéw
dla réznych typéw gwiazd.

Jak przedyskutowano w publikacji P3, wyniki uzyskane przy pomocy pierwszej metody (ogra-
niczenia parametréw atmosferycznych niezalezne od spektroskopii) wydaja si¢ bardziej wiary-
godne. Jednakze, uzywajac drugiej wspomnianej metody, optymalna lista linii wybrana dla ol-
brzyméw, pozwolita na otrzymanie wynikéw o doskonatej zgodnoéci z pierwszg metods. Dlatego,
w pracy tej zarekomendowano, ze jednoczesna analiza spektroskopowa olbrzyméw i kartow wy-
maga uzycia listy linii optymalnej dla olbrzymoéw.
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2.3 P2. Dokladnoéé w Przegladzie Gaia-ESO

Przegad Gaia-ESO (ang. Gaia-ESO Survey) przynosi potrzebg dokladnosci na duzo wyzszym
poziomie niz wczeéniej byto to gdziekolwiek indziej wymagane. W Przegladzie obserwowane
sa gwiazdy bardzo réznych typéw, od matometalicznych do wysokometalicznych, od gwiazd
znajdujacych sie jeszcze przed ciagiem gléwnym do gwiazd olbrzyméw, gwiazdy wszystkich
typéw widmowych, od M do O. Naszg ambicja jest, aby wszystkie te gwiazdy mogly zostaé
bezpoérednio poréwnane na jednej skali.

0d poczatku trwania Przegladu jestem wspétkoordynatorem Grupy Roboczej 11 (WG 11),
zajmujacej sie analiza widm wysokiej rozdzielczosci otrzymanych za pomoca spektrografu UVES
gwiazd typ6éw widmowych F, G i K. Obowiazki koordynatorskie dzielg z dr Andreasem Kornem, z
Uniwersytetu w Uppsali. Juz na poczatku Przegladu wprowadziliémy do uzytku ,narzedzia” wy-
korzystywane w ramach catego Przegladu, stuzace do minimalizacji bledéw systematycznych. Sa
to: wspélna lista linii widmowych wraz z rekomendacjami odnosnie jakosci danych atomowych,
wspélna siatka modeli atmosfer gwiazdowych do analizy spektroskopowej, wspdlna biblioteka
widm syntetycznych, sposéb kalibracji parametru mikroturbulencji.

Ponadto, wykorzystujemy zbiér obiektéw referencyjnych, aby poréwnywac wyniki uzyski-
wane w ramach Przegladu. Obiekty te to min.: gwiazdy w gromadach otwartych i kulistych,
gwiazdy z wyznaczonym na podstawie danych astrosejsmologicznych ograniczeniem parametru
log g i tzw. gwiazdy odniesienia dla satelity Gaia (tzw. Gaia benchmark stars) (dokladniejszy
opis strategii kalibracji znajduje si¢ w pracy Pancino et al. 2017). Gwiazdy odniesienia Gaia sg
dobrze znanymi jasnymi gwiazdami z wyznaczonymi, niezaleznie od danych spektroskopowych,
parametrami Tog i log g (Heiter et al. 2015) i ze starannie wyznaczonymi metalicznosciami re-
ferencyjnymi (Jofré et al. 2014). Gwiazdy te to gléwne obiekty referencyjne, definiujace doktad-
noéé parametréw atmosferycznych w Przegladzie Gaia-ESO. Ich wykorzystanie daje znaczaca
poprawe w poréwnaniu do sytuacji, gdy to Sofice uzywane jest jako jedyny obiekt referencyjny,
poniewaz gwiazdy odniesienia Gaia rozsiane sg po calej przestrzeni parametrow.

Moim gléwnym obowiazkiem byto zapewnienie tzw. ,homogenizacji” (ang. homogenisation,).
W ramach Przegadu poréwnujemy wyniki analizy spektroskopowej gwiazd typow widmowych
F, G i K przeprowadzonej za pomocg réznych metodologii i budujemy koficowy rekomendowany
zestaw wynikéw w odniesieniu do fundamentalnej skali zdefiniowanej przez gwiazdy odniesienia
Guaia.

Osiagnacie jednorodnoéci ( ,homogenizacji”) w.tej sytuacji oznacza, ze konicowe wyniki do-
brze reprodukujg ,rzeczywiste” parametry gwiazd odniesienia. Zaprojektowalem i zaimplemen-
towalem (w kodzie numerycznym) metode wykorzystywang w tej pracy do oceny jakosci wy-
nikéw analizy dla kazdej metody, poprzez zdefiniowanie odpowiednich wag zaleznych od tego,
jak dobrze dany sposéb analizy reprodukuje parametry referencyjne gwiazd odniesienia Gaia.
W przypadku omawianej publikacji rézne wagi przyporzadkowane zostaly trzem réznym obsza-
rom w przestrzeni parametréw. Obszary te to: 1) wysokometaliczne karty ([Fe/H] > —1.00 i
log ¢ > 3.5); 2) wysokometaliczne olbrzymy ([Fe/H] > —1.00ilog g < 3.5) oraz 3) gwiazdy
matometaliczne ([Fe/H] < —1.00).

Mediany wazone sa nastepnie obliczane dla kazdego z parametrow atmosferycznych dla kazdej
z gwiazd i przyjmowane jako najlepsze rekomendowane wartosci dla danego parametru atmosfe-
rycznego. Mediany stosowane sg, poniewaz nie maja na nie wpiywu wartosci nietypowe, mocno
sie réznigce od reszty prébki (ang. outliers), dzigki czemu zminimalizowany zostaje wplyw wy-
nikéw niskiej jakodci. Mediany pomagaja wybraé najlepsze wartoéci w kazdym z obszaréw prze-
strzeni parametréw oraz ustalié skale stuzaca do zreprodukowania rzeczywistych parametrow
gwiazd odniesienia (Rys. 2). Rysunek ten jasno pokazuje, ze dzigki zaimplementowanej przeze
mnie procedurze wysoka dokladno$é parametréw atmosferycznych zostala uzyskana w duzym
obszarze przestrzeni parametréw. Wyniki sa niepewne jedynie w obszarze gwiazd chiodnych
(Te < 4200 K), co wida¢ na omawianym Rysunku na przykladzie gwiazd: HD220009, Bet Ara,
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Rysunek 2: Réznice pomigdzy rekomendowanymi przez Gaia-ESO wartoscami parametréw Tog, log g i
[Fe/H] i wartosciami referencyjnymi dla gwiazd odniesienia Gaia. Gwiazdy zostaly uszeregowane w kolej-
nosci malejacej obfitosci [Fe/H] (od lewej do prawej). Kreskowana czerwona linia odpowiada nastepujacym
zakresom: +150 K dla Tug, £0.30 dex dla log g, and +0.10 dex dla [Fe/H].
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Mediany wazone zostaly réwniez obliczone dla obfitosci pierwiastkéw. W tym przypadku
brane sg pod uwagg obfitosci uzyskane na podstawie réznych metod analizy dla konkretnej linii
(j. osobno obfitosé uzyskana na podstawie danej linii za pomocs réznych metod). Zostaly tutaj
wykorzystane takie same wagi, jak wczeéniej zdefiniowane dla parametréw atmosferycznych.

Stofice jest jedyna fundamentalng referencja dla obfitoéci pierwiastkéw chemicznych. W Prze-
gladzie widma sloneczne byly przygotowane i przenalizowane w ten sam sposob jak wszystkie
inne widma gwiazd. Wiaczyliémy réwniez do probki znane gwiazdy bliZzniacze Slofica i tzw.
stoneczne analogi (ang. solar analogues), tj. gwiazdy majace bardzo zblizone do slonecznych pa-
rametry atmosferyczne i obfitodci: a Centauri A (Porto de Mello et al. 2008), gwiazde 18 Scorpii
(Porto de Mello & da Silva 1997) i gwiazde 1194 z gromady otwartej M 67 ((")nehag et al. 2011).
Dla Slofica i wspomnianych gwiazd obfitodci uzyskane przy pomocy metody opisanej powyzej
zgadzaja si¢ z oczekiwanymi obfitosciami co do = 0.10 dex.

2.4 P4. Obfitoéci sodu i aluminium oraz masy gwiazd

Przeglad Gaia-ESO stworzyt mozliwoé¢ wyznaczenia dokladnych obfitoéci Na w czerwonych
olbrzymach nalezacych do gromad otwartych o réznym wieku, tj. olbrzyméw majgcych w réznych
gromadach rézne masy. W publikacji P1 zademonstrowano, 7e obfitoici Na w gromadzie Hiad (w
ktorej olbrzymy majg maseg ~ 2.5 M) zgadzaja si¢ z przewidywaniami modelowymi. Pozostalo
do sprawdzenia, czy przewidywany przez modele teoretyczne trend (wraz ze wzrostem masy
gwiazdy rosnie obfitoé Na), zostal zaobserwowany.

Dodatkowo, zbadaliémy obfitoéci Al. Nie przewiduje sig, aby we wnetrzach matomasywnych
gwiazd panowaly na tyle wysokie temperatury, aby aktywowany zostat cykl MgAl i aby zostalo
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Rysunek 3: Srednie obfitoéci Na (lewy panel) i Al (prawy panel) dla gwiazd olbrzyméw w gromadach
(po wyselekcjonowaniu gwiazd nalezgcych do gromady) w funkeji masy gwiazdy (Smiljanic et al. 2016b).

wyprodukowane aluminium. Dotychczasowe wyniki obserwacyjne obfitoéci Na i Al w olbrzymach
byly jednak bardzo mylace.

Dla okoto 65% olbrzyméw w gromadach otwartych (gwiazd o metaliczno$ci zblizonej do sto-
necznej i pokrywajacych szeroki zakres mas) uzyskano podwyzszone obfitoéci Na i/lub Al (np.
Jacobson et al. 2007; Pancino et al. 2010). Jednakze nie znaleziono wyraznej zaleznosci uzyski-
wanych obfitoéci z masg gwiazdy. W réznych pracach znaleZé mozna inne obfitosci uzyskane dla
tej samej gromady, a niektére z podwyzszonych obfitoéci sg bardzo duze, tak jak wielu autordw
uzyskalo dla Hiad przed publikacja P1. Bezspornie, potrzebne bylo staranne i systematyczne
zbadanie tego problemu.

Obfitoéci Na i Al pozwalaja na przeprowadzenie dwéch waznych testéw modeli ewolucyjnych.
Pierwszy z nich to sprawdzenie, czy zaleznoéé glebokosci strefy konwektywnej od masy gwiazdy
podczas pierwszego epizodu ,dredge-up” jest poprawna. Drugi test polega na sprawdzeniu, czy
modele poprawnie przewiduja temperature jadra dla malomasywnych gwiazd.

Nasze wyniki uzyskane dla szeéciu gromad otwartych, ktérych wiek wynosi od 300 mln lat do
4.5 mld lat (a masy gwiazd pomiedzy 1.1 a 3.2 M) pokazane zostaly na Rysunku 3. Obfitosci
Na zostaly skorygowane o efekty non-LTE, a efekty 3D zostaly uznane za zaniedbywalne. Poza
gromada NGC 2243 (|[Na/Fe] = +0.10, ~ 1.2 M) zgodnoéé pomiedzy obserwacjami i modelami
jest doskonata. NGC 2243 jest najbardziej malometaliczng gromadg w analizowanej prébce
([Fe/H] = -0.44), zatem wzbogacenie w Na spowodowane przez chemiczng ewolucj¢ Galaktyki
nie moze byé wykluczone.

Rysunek 3 pokazuje obfitoéci Al w przypadku LTE, dla wigkszosci gromad [Al/Fe] ~ +0.06.
Szczegblowe poprawki o efekty non-LTE dla Al nie sg dostgpne, jednak wstepne obliczenia wska-
zuja na efekt rzedu —0.05 (T. Nordlander, komunikacja prywatna). Taka poprawka spowodowa-
taby juz zgodnoéé obliczonych i modelowych obfitoéci, poza przypadkiem gromady NGC 6705
(3.2 Mg, [Al/Fe] = +0.30). Jednakze gromada NGC 6705 prawdopodobnie doznata szczegblnego
wzbogacenia w metale, ktére moglo spowodowaé podwyzszone obfitoéci Al oraz pierwiastkéw
powstajacych w procesie o, takich jak Mg (Magrini et al. 2014, 2015). W wyniku przeprowa-
dzonej analizy sformulowaliémy konkluzje, ze na obfitoéci Al na powierzchni gwiazdy nie majg
wplywu ewolucyjne procesy mieszania.

Dodatkowo, przeprowadziliémy bardzo wazny przeglad wynikéw dostepnych w literaturze,
odpowiednio korygujac wyznaczane obfitosci Na, tak, aby umiescié je na skali uzywanej w ra-
mach Przegladu Guaia-ESO. Bylo to mozliwe dla olbrzyméw w gromadach otwartych oraz dla
olbrzyméw z wyznaczonymi na podstawie danych astrosejsmologicznych masami. W obu przy-
padkach uzyskano te samg korelacje pomiedzy obfitoscig Na i masg gwiazdy. Bylo to dodatkowym
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Rysunek 4: Diagram barwa-jasnoé¢ dla gromady Trumpler 20. Czarne kola to dwa olbrzymy bogate w Li
(szczegbly w tekscie), niewypelnione otwarte kola to inne olbrzymy, w ktérych wykryto Li, szare tréjkaty
to olbrzymy z wyznaczonymi gérnymi limitami obfitoéci Li, kropki to pozostale gwiazdy.

potwierdzeniem naszych konkluzji. Ewolucyjne procesy mieszania sg powodem wystepowania
obserwowanych nadwyzek obfitoéci Na w olbrzymach o masach M > 2 Mg, tak jak przewiduja
modele uwzgledniajace mieszanie wywolane rotacja.

7 tych wynikéw jestem szczegdlnie zadowolony, gdyz sg one poszerzeniem pracy, ktéra przed-
stawia publikacja P1 i dalszym potwierdzeniem moich tamtejszych przewidywan, ze doktadnie
wyznaczone obfitodci, ktérych wezeéniej nie uzyskano, byly bardzo potrzebne i niezbedne do
poréwnania wynikéw obserwacyjnych z modelami teoretycznymi.

2.5 P5. Zahamowanie dodatkowych procesé6w mieszania

Publikacja P5 (Smiljanic et al. 2016a) dotyczy ciekawe] gromady otwartej Trumpler 20 (ktérej
wiek to ok. 1.7 mld lat), dla ktérej obliczone zostaly dokladne parametry atmosferyczne i obfi-
toéci pierwiastkéw chemicznych. Zauwazalng cechg diagramu barwa-jasnos¢ dla tej gromady jest
jej rozciagnigty obszar zgrupowania czerwonych olbrzyméw (ang. red clump) (Rys. 4), wigkszy
niz przewiduja to modele ewolucyjne gwiazd (Donati et al. 2014, i referencje tamze). Moze to
byé spowodowane obecnoécig dwéch réznych takich obszaréw: obszaru o mmniejszej jasnosei, w
ktérego sklad wchodza gwiazdy wystarczajaco masywne, aby rozpoczaé palenie helu w jadrze
w warunkach niezdegenerowanych; oraz obszaru o wigksze] jasnosci, w skiad ktérego wchodza
gwiazdy o mniejszych masach po etapie biysku helowego (jak przedyskutowano w pracy Girardi
1999). Alternatywna interpretacja méwi, ze gwiazdy te sg wcigz na etapie pierwszego wznoszenia
sie po galezi czerwonych olbrzyméw, przed etapem obszaru zgrupowania czerwonych olbrzyméw.

Pierwsza motywacja do zbadania gromady Trumpler 20 bylo sprawdzenie, czy obfitosei pier-
wiastkéw, na ktére maja wplyw procesy mieszania ewolucyjnego (tj. Li, G, N i 0), moglyby
poméc w wyjaénieniu, na jakim etapie ewolucji znajdujg sig gwiazdy, ktoére pojawiajg sig¢ w roz-
ciggnietym obszarze zgrupowania czerwonych olbrzyméw na diagramie barwa-jasnosé. Gwiazdy
w obszarze zgrupowania czerwonych olbrzyméw zakonczyly etap pierwszego dredge up, dlatego
maja inne obfitoéci w poréwnaniu z olbrzymami wznoszgcymi si¢ dopiero po raz pierwszy po ga-
lezi czerwonych olbrzyméw. Badajac obfitoéci w analizowanej gromadzie odkrylem dwa bogate
w Li olbrzymy (lewy panel na Rys. 5).

Po etapie pierwszego dredge up obtito$é Li na powierzchni powinna sig zmniejszyé, gdyz
material z wnetrza gwiazdy, gdzie Li zostal zniszczony, jest wyniesiony do gérnych warstw. W
olbrzymach o stonecznej metalicznodci obfitos¢ Li powinna zmale¢ z A(Li) ~ 3.2 dex do ponizej
1.5 dex.
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Rysunek 5: Lewy panel: Obfitosé Li jako funkcja Teg. Prawy panel: stosunek C/N jako funckja Teg.
Linie ciagle przedstawiaja przewidywania modeli standardowych, a linie przerywane - przewidywania
modeli uwzgledniajacych mieszanie wywolane rotacja i mieszanie termohaliczne (Lagarde et al. 2012).
Linie niebieskie i czerwone dotycza przypadku gwiazd o metalicznoéci slonecznej i masach odpowiednio
1.5 Mg i 2.0 Mg. Czarne wypelnione kola przedstawiajg dwa olbrzymy bogate w Li. '

Olbrzymy bogate w Li zdefiniowane sa jako te, ktére po etapie pierwszego dredge up maja
A(Li) > 1.50 dex. Okoto 1-2% wéréd znanych czerwonych olbrzyméw jest bogatych w Li (np.
Casey et al. 2016). Proces, ktéry sprawia, ze gwiazdy te wzbogacaja si¢ w Li nie jest jeszcze
poznany. Ich stadium ewolucyjne réwniez nie jest dobrze ustalone. W niektérych pracach poka-
zuje sie, ze wickszo$é tych gwiazd znajduje si¢ w obszarze zgrupowania czerwonych olbrzymoéw
(Charbonnel & Balachandran 2000; Kumar et al. 20 11). W innych pracach pokazuje sig, Ze takie
gwiazdy mozna znalezé wzdiuz calej galezi czerwonych olbrzyméw (Monaco et al. 2011; Martell
& Shetrone 2013).

Obserwowane obfitogci C i N w olbrzymach poréwnane zostaly do modeli teoretycznych na
prawym panelu Rysunku 5. Modele przewiduja, ze dla olbrzyméw bedacych na etapie pierwszego
wznoszenia sie po galezi czerwonych olbrzyméw i majacych Teg ~ 5000 K, C/N > 3, gdyz nie
zakohiczyly one etapu pierwszego epizodu dregde up. Wszystkie badane w pracy gwiazdy maja
jednak C/N ~ 1, tj. sa po etapie pierwszego epizodu dredge up. Konkludujac, wszystkie badane
olbrzymy majace Teg ~ 5000 K znajduja si¢ w obszarze zgrupowania czerwonych olbrzyméw, co
jest odpowiedzig na pytanie, ktére byto poczatkows motywacjg do zbadania gromady Trumpler
20.

Nastepnie badaliémy olbrzymy bogate w Li. Na diagramie barwa-jasnoé¢ (Rys. 4) dwa bogate
w Li olbrzymy sg na réznych stadiach ewolucji, jeden z nich w obszarze skoku dzielnosci pro-
mieniowania (ang. luminosity bump), drugi - w obszarze zgrupowania czerwonych olbrzyméw. Z
powodu glebokiej powierzchniowe]j warstwy konwektywnej w olbrzymach, faza wzbogacenia w Li
jest prawdopodobnie krétka. Dlatego wzbogacenie w Li obserwowane na etapie skoku dzielnodci
promieniowania nie powinno byé juz obserwowane na etapie ewolucji w kierunku zgrupowania
czerwonych olbrzyméw na diagramie barwa-jasnoéé. Oznacza to, ze najprawdopodobniej wzbo-
gacenie w Li nastapilo na obecnym etapie ewolucji danej obserwowanej gwiazdy.

Wyjasnienie samowzbogacenia sie¢ w Li w olbrzymach wymagaloby procesu, ktory dziata
na dwéch réznych stadiach ewolucji. Dodatkowo, wyznaczona podobna obfitosé Li w dyskuto-
wanych olbrzymach jest zagadkowym zbiegiem okolicznoéci. Wyjasnienie fenomenu olbrzyméw
bogatych w Li, dla ktérych obfitoéé Li jest wyzsza niz aktualna jego obfitosé w osrodku mie-
dzygwiazdowym, (A(Li) ~ 3.0), wymaga lokalnej produkcji Li. Jednakze gwiazdy w gromadzie
Trumpler 20 maja A(Li) ~ 1.5. Powinny one zatem by¢ albo dopiero na etapie wzbogacania
sie w Li albo w trakcie nastepujacego zmniejszenia obfitoéci Li. Wydaje sig jednak dziwnym
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zbiegiem okolicznoéci, ze oba obserwowane olbrzymy sg tak samo wzbogacone w Li, pomimo
réznych stadiéw ewolucji.

Zaproponowaliémy zatem scenariusz, ktéry wyjasnia i opisuje jednoczeénie obie gwiazdy,
wraz z ich réznymi etapami ewolucji i obfitosciami Li. Postawiona hipoteza méwi, ze zaobser-
wowane nadwyzki obfitoéci Li, w poréwnaniu z innymi gwiazdami gromady, s wynikiem zaha-
mowania dodatkowych proceséw mieszania. Standardowe modele ewolucyjne, ktére nie wigczaja
takich proceséw, przewidujg obfitoéé Li na powierzchni A(Li) ~ 1.5. Dla wszystkich pozostatych
olbrzyméw w gromadzie obfitodé Li jest ponizej tej wartodci, implikujac, ze dodatkowe procesy
mieszania sg aktywowane. Jednak w gwiazdach, w ktérych one nie wystepuja, obfitosé Li na
powierzchni powinna pozostaé na poziomie przewidzianym przez modele.

Mozliwoéé wprowadzenia dodatkowych proceséw mieszania byta juz zaproponowana wcze-
éniej (np. Charbonnel & Zahn 2007). Miaty one nie dotyczyé olbrzyméw, ktére wezeéniej by-
ly magnetycznymi gwiazdami typu Ap ciagu gtéwnego. We wspomnianej pracy interakcja we-
wnetrznych proceséw mieszania i pozostalych pdl magnetycznych bylaby odpowiedzialna za
zahamowanie tych proceséw. Co ciekawe, masy gwiazd typu Ap (1.5 do 3.6 M) sa zbieine z
masami olbrzyméw w gromadzie Trumpler 20 (~ 1.8 Mp). Ponadto, migdzy 1.7 a 3.5% gwiazd
typu widmowego A to gwiazdy magnetyczne typu Ap (Power et al. 2007). Jest to konsystentne
ze znalezieniem dwoch takich gwiazd w prébce czterdziestu (5%), ktére byly obserwowane w
gromadzie Trumpler 20.

3 Podsumowanie

Publikacje przedstawione powyzej jako moje osiagniecie habilitacyjne prezentuja moja prace
nad stworzeniem metod wyznaczenia doktadnych zbioréw parametréw atmosferycznych i obfito-
éci pierwiastkéw chemicznych w mato- i éredniomasywnych gwiazdach (publikacje: P1, P2, P3).
Wykorzystatem nastepnie doktadne obfitoéci w badaniach wewngtrznych proceséw mieszania w
tych gwiazdach (publikacje: P1, P4, P5). W szczegélnoici publikacja P2, ktéra powstala w kon-
tekécie Przegladu Gaia-ESO, jest aktualnie moja najbardziej cytowana publikacja (do tej pory
byla cytowana ponad 80 razy). Poza tym jest to fundamentalna praca dla naukowcéw wyko-
rzystujacych wyniki Przegladu Geia-ESO i stala si¢ wazna referencja w dyskusjach doktadnosci
wynikéw spektroskopowych w kontekscie innych wielkich przegladéw i analiz spektroskopowych.

W wielu wezedniej dyskutowanych przypadkach niepewnoéci systematyczne obfitosci pier-
wiastkéw chemicznych nie pozwalaly na wyciagniecie solidnych konkluzji nt. szczegdiow we-
wnetrznej ewolucji gwiazd. Publikacje P1 i P4 sg pierwszymi, ktére jasno demonstrujg, ze obfi-
todci Na i Al w czerwonych olbrzymach zgadzaja sig bardzo dobrze z przewidywaniami modeli,
w ktérych wprowadzone zostato mieszanie wywolane rotacja. Przed opublikowaniem prac P1 i
P4 wylaniajacy sie z wynikéw obserwacyjnych obraz byl bardzo mylacy, a solidne konkluzje -
niemozliwe.

Publikacja P5 opisuje odkrycie dwéch bogatych w Li olbrzyméw w gromadzie otwartej Trum-
pler 20. W publikacji tej wykorzystaliémy réwniez obfitoéci C i N, aby potwierdzié¢ stadium
ewolucji gwiazd, ktére uznawano za gwiazdy obszaru zgrupowania czerwonych olbrzyméw. Mo-
tywowani otrzymanymi dokladnymi obfitosciami, zaproponowaliémy scenariusz, w ktorym ak-
tywnoéé magnetyczna hamuje dodatkowe procesy mieszania, co wyjasnia nature obserwowanych
w gromadzie bogatych w Li olbrzyméw.

4 Omoéwienie pozostalych osiggnieé naukowo - badawczych:
Poza publikacjami przedstawionymi powyzej mialem swoj wkiad do innych publikacji dotycza-

cych Przegladu Gaie-ESO, w ktérych dyskutowane sg wewngtrzne procesy ewolucyjne w olbrzy-
mach (Tautvaidiené et al. 2015; Overbeek et al. 2017; Tang et al. 2017) i kartach (Jackson et al.
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2016). Uczestniczylem réwniez w pracach niezaleznych od Przegladu, dotyczacych tej tematyki
(Smiljanic et al. 2011; Pasquini et al. 2014; Drazdauskas et al. 2016).

Ponadto, od maja 2015 r. jestem kierownikiem trzyletniego projektu NCN JOPUS w dzie-
dzinie galaktycznej archeologii. Tytul projektu to ,A detailed view of the distinct halo stellar
components with large spectroscopic surveys”. Celem projektu jest przygotowanie prébki gwiazd
poprzez odpowiednie zebranie wynikéw z réznych wielkich przegladéw spektroskopowych, a na-
stepnie zbadanie rozkiadu obfitosci pierwiastkéw chemicznych, parametréw kinematycznych i
orbit tych obicktéw, aby zrozumieé ich pochodzenie i stworzy¢ pelny obraz tego, jak powstalo
halo galaktyczne. Projekt ten jest poszerzeniem moich naukowych celéw w kierunku badania réz-
nych wlasnoéci gwiazd. Wstepne wyniki tego projektu zostaty juz zaprezentowane na konferencji
(Smiljanic & Gaia-ESO Survey Consortium 2017; Smiljanic & de Souza 2017).

Dodatkowo, niedawno bytem gléwnym wnioskodawca zaakceptowanego wniosku o finansowa-
nie organizacji konferencji naukowej w Polsce ziozonego do ESO. Konferencja pt. ,,A Revolution
in Stellar Physics with Gaia and Large Surveys” bedzie miata miejsce w Warszawie, w terminie
od 3 do 7 wrzeénia 2018. Jestem jednoczeénie przewodniczacym Naukowego Komitetu Organi-
zacyjnego i Lokalnego Komitetu Organizacyjnego. Zaplanowane jest uczestnictwo nawet ok. 150
0s6b,

Jestem czlonkiem konsorcjéw naukowych w dwdéch projektach instrumentalnych. Pierwszy z
nich to CUBES (the Cassegrain U-band Brazilian ESO Spectrograph). Jest to nowy spektrograf
éredniej rozdzielczoéci (R ~ 20000) w bliskim UV dla VLT. Mialem sw6j wkiad w tzw. Secience
Case Document. Drugim projektem jest Arago, nowy pomyst na teleskop kosmiczny Sredniego
rozmiaru wyposazony w spektropolarymetr wysokiej rozdzielczosci, pracujacy w zakresie UV i
widzialnym. Projekt zostat zaproponowany do ESA jako przyszia misja klasy M.

W 2015 r. otrzymatem prestizowe trzyletnie stypendium dla wybitnych miodych naukowcdw
z Ministerstwa Nauki i Szkolnictwa Wyzszego. Czesto jestem recenzentem publikacji naukowych
dla czasopism: Astronomy & Astrophysics oraz Monthly Notices of the Royal Astronomical Socie-
ty, w przeszloéci recenzowalem réwniez artykuty dla Astrophysical Journal oraz Publications of
the Astronomical Society of Japan. Jestem zewnetrznym recenzentem wnioskow obserwacyjnych
dla OPTICONu (Optical Infrared Co-ordination Network for astronomy) od 2013 r. Niedawno
zostalem zaproszony przez ESO do wzigcia udzialu w ocenie wnioskéw obserwacyjnych w ra-
mach tzw. OPC (Observing Programmes Committee) jako cztonek panelu w kategorii D (Stellar
Evolution), pierwsze spotkanie odbedzie si¢ w maju 2018 r.
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