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Przedmowa

Podrecznik AAVSO Guide to CCD Photometry pojawit sie i istnieje w réznych postaciach od kiedy obser-
watorzy zrzeszeni w AAVSO zaczeli w latach dziewiecdziesiatych zeszlego stulecia uzywac¢ kamer CCD.
Od tego czasu nastapit znaczny wzrost ilosci informacji gromadzonych przy uzyciu CCD i obecnie dane te
stanowia ponad 80 procent wszystkich danych wysytanych do AAVSO kazdego roku. Sytuacje te zawdzie-
czamy spadajagcym cenom oraz wzrastajacym mozliwo$ciom dostepnych dla amatoréw kamer CCD i mozna
oczekiwac, ze w przysztosci ilos¢ danych uzyskiwanych przy pomocy tej metody bedzie rosta.

Latwos¢ z jaka mozna uzyska¢ dane przy uzyciu kamery CCD niekoniecznie idzie w parze z latwoscia
uzyskania z nich wartoSciowej naukowej informacji. W tej wersji podrecznik AAVSO Guide to CCD
Photometry zostat praktycznie napisany od nowa, z duzym naciskiem nie na generowanie danych, ale
na uzyskanie informacji naukowych. Wciaz znajdziemy w nim opis podstawowych aspektow obstugi CCD,
redukcji danych, ale gtéwnym celem podrecznika jest pomoc w otrzymaniu informacji, ktére beda miaty
warto$¢ naukowq tak duza, jak to jest mozliwe. AAVSO kladzie nacisk bardziej na warto$¢ naukowa zgro-
madzonych danych, niz na ich ilo$¢, a obserwatorzy uzywajacy kamer CCD beda musieli dopasowac sie
do tego podejscia, podobnie jak zrobili to obserwatorzy wizualni i inni. Naukowa warto$¢ zgromadzonych
danych ma o wiele wieksza wage, niz ich duza ilos¢.

Podrecznik ktéry czytacie ma stuzy¢ poczatkujacym i Sredniozaawansowanym obserwatorom posiadaja-
cym zestaw obserwacyjny wyposazony w kamere CCD i pragnacym go wykorzysta¢ w celu uzyskania
dobrej jakosci danych fotometrycznych gwiazd zmiennych. Przy uzyciu niewielkiego teleskopu i kamery
CCD mozliwe jest otrzymanie tego typu danych réwnie wysokiej jakosci, jak tych otrzymywanych w pro-
fesjonalnych obserwatoriach i zasadniczo nie ma zadnej réznicy pomiedzy danymi uzyskanymi przez
amatorow i profesjonalistow. Sprobujemy te réznice zmniejszy¢ jeszcze bardziej. Opiszemy jak uzyskac
dane z sprzetu, ale takze wyjasnimy jak i dlaczego robi¢ to we wlasciwy sposéb, aby otrzymane dane
dostarczyty badaczom uzytecznych informacji.

Prace nad tym podrecznikiem trwaja nieustannie i w duzej mierze polegamy na spotecznosci, ktéra pomaga
nam rozwija¢ i dokumentowac najwazniejsze aspekty obserwacji przy uzyciu kamer CCD. Niektore przed-
stawione tutaj informacje moga by¢ niezrozumiate albo nieaktualne. W takiej sytuacji prosimy o opinie
na temat, co moze zosta¢ w nim poprawione.

.........................
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Sara Beck, AAVSO Technical Assistant, Science Team
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Matthew Tempelton, AAVSO Science Director
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Rozdziat 1: A wiec chcesz zostac¢ fotometrystg?

Jedli posiadasz teleskop z kamerg CCD, albo masz dostep do takiego zestawu, mozesz go wykorzystac
do obserwacji gwiazd zmiennych i uzyskania danych o duzej wartos$ci naukowej. AAVSO wspiera kilka
r6znych sposobow prowadzenia obserwacji, z ktérych obserwacje CCD oraz wizualne (przy uzyciu oka
nieuzbrojonego albo z pomoca teleskopu) to dwa najpopularniejsze. Oba sposoby obserwacji majg swoje
silne i stabe punkty i kazdy z nich ma swojq racje bytu w astronomii gwiazd zmiennych. Niniejszy prze-
wodnik ma na celu poméc poczatkujacemu obserwatorowi w staniu sie lepszym obserwatorem fotome-
trysta. To najwazniejszy cel naszej misji, poniewaz jakos¢ danych, ktére otrzymujemy od obserwatoréw,
wplywa bezposrednio na wyniki prac, ktére prowadzq naukowcy w oparciu o te dane. Kamera CCD jest
w stanie zarejestrowac dane fotometryczne o bardzo dobrej jakosci, ale podobnie jak w przypadku wiek-
szo$ci instrumentow naukowych, jesteSmy z jej pomoca uzyskac¢ dane o bardzo ztej jakoSci. Naszym celem
jest pomoc w uzyskaniu danych dobrej jakosci.

Nasza spotecznos¢ obserwatorow CCD wywodzi sie z kilku réznych grup. Niektorzy obserwatorzy
wizualni skierowali swoje zainteresowania w strone obserwacji CCD. Niektérzy amatorzy uzywajacy
CCD do astrofotografii chcieli zacza¢ robi¢ co$ wiecej. Niektorzy uzywajacy zdalnych albo wspotdzie-
lonych instrumentéw do obserwacji astronomicznych chcieli zmaksymalizowa¢ wartos¢ tych obserwacji.
A jeszcze inni moze przeczytali jaki$ artykul opisujacy obserwacje gwiazd zmiennych i pomysleli Chce
tego sprobowac! I moze w ten sposéb bezposrednio wskoczyli na gteboka wode obserwacji CCD.

Zeby niepotrzebnie nie komplikowa¢ opiséw, w przewodniku zaktadamy, ze juz posiadasz podstawowa
wiedze astronomiczna — powiniene$ wiedzie¢ jak gwiazdy poruszaja sie na niebie w ciggu nocy, jakich
wspotrzednych uzywamy w astronomii (takich jak rektascencja czy deklinacja) i co oznacza wielkos$¢
gwiazdowa magnitudo. Zakladamy takze, ze wiesz juz jak uruchomic¢ i obstlugiwac twdj teleskop, jak
podiaczy¢ kamere CCD do komputera i jak uzywac dotaczonego do niej oprogramowania. Na tym etapie
powinienes$ by¢ w stanie skierowac teleskop w okreslone miejsce na niebie i wykona¢ zdjecie. Jesli udato
ci sie otrzymac zdjecie gromady gwiazd, mglawicy, galaktyki, czy po prostu pola gwiazd, z ktérego jestes
zadowolony, to wiesz juz wszystko, co powinienes wiedzie¢. Jesli jednak dopiero zaczynasz przygode
Z nowym instrumentem, najpierw musisz nauczyc¢ sie go obstugiwac oraz wykonywac zdjecia.

Roéwnoczesnie powiniene$ juz swobodnie postugiwac sie oprogramowaniem dostarczonym razem
z teleskopem lub kamerg, lub przynajmniej posiada¢ odpowiednie instrukcje obstugi. Wiekszos$¢ dostar-
czanego wraz kamerami CCD oprogramowania posiada wszystko, czego potrzebujesz w celu uzyska-
nia obrazéw o naukowej wartosci. W dalszej czeSci przewodnika pokazane zostanie jak z otrzymanych
obrazéw wytuskac¢ interesujace nas informacje. Zrobi¢ to mozna przy uzyciu wiekszo$ci komercyjnie
dostepnych pakietéw oprogramowania, a takze na przyklad z programem VPhot dostepnym na witrynie
AAVSO. Wiecej na ten temat napiszemy nieco pézZniej.

Ogodlnie rzecz biorac nie musisz by¢ inzynierem, ani matematykiem, ani astrofizykiem, aby uzyskac
dobrej jakosci wyniki. Zaktadamy, ze posiadasz pewng wiedze w zakresie algebry i trygonometrii — wiele
z obliczen w fotometrii CCD moze by¢ zautomatyzowane przy uzyciu arkusza kalkulacyjnego, ale znajo-
mo$¢ ich podstaw matematycznych jest potrzebna, aby zrozumiec¢ jakie informacje nalezy do nich wprowa-
dzi¢ i jakie dane w wyniku otrzymamy. Musisz wyrobic¢ sobie nawyk uwaznego sprawdzania otrzymanych
rezultatéw oraz oceniania czy maja one sens, za kazdym razem, kiedy wysytasz wyniki obserwacji.

I w konicu zakladamy réwniez, ze interesujesz sie zarowno gwiazdami zmiennymi jak i otrzymywa-
niem dotyczacych ich wartoSciowych danych naukowych. Wiedza na temat gwiazd zmiennych przynaj-
niej na poziomie ich rozréznienia od gwiazd nie bedacych zmiennymi bedzie na pewno sporym plusem,
jesli chcesz zajac sie obserwacjami przy uzyciu kamery CCD. Ale mozesz tez uczyc¢ sie w trakcie obser-
wacji, a podstawy tej wiedzy znajdziesz w nastepnym rozdziale ,fotometria gwiazd zmiennych”. Wielu
z naszych najlepszych obserwatoréw CCD rozpoczynato swoja przygode jako obserwatorzy wizualni i stad
wszystkich zachecamy do przeczytania bliZniaczego przewodnika AAVSO Manual for Visual Observing
of Variable Stars.

Warto zauwazy¢, ze uzyskanie ,,dobrych danych” moze by¢ zwigzane z popetnianiem réznych bltedéw
i (co bardzo wazne) uczeniem sie na nich. Otrzymywanie bardzo dobrych danych jest skomplikowane
i wymaga sporo wysitku. Latwo jest uzyskac ztej jakosci dane z obserwacji CCD, ale tez stosunkowo tatwo
jest uzyskac dane dobrej jakoSci. Trudniej jest natomiast uzyska¢ bardzo dobrej jakosci dane, niezaleznie
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od tego czy jestes amatorem, czy profesjonalista, ale jesteSmy przekonani, ze mozesz to zrobic jesli oko-
licznos$ci na to pozwola. W innym przypadku nie pisalibysmy tego. Popetnianie btedéw jest dopuszczalne
pod warunkiem, ze uczymy sie z nich czegos nowego. Wtedy jesteSmy na dobrej drodze do uzyskania
danych o dobrej jakosci.

Fotometria

Kiedy ,,obserwujemy” gwiazde zmienng, mamy na mysli mierzenie iloSci Swiatla, jaka gwiazda wypro-
mieniowuje w danym momencie. Powtarzamy ten pomiar raz za razem tak czesto, jak jest to potrzebne
do rejestracji zmiennosci gwiazdy. Jesli nasze pomiary sq spéjne i doktadne, mozemy stworzy¢ fizyczny
model, ktéry bedzie prébowal wyjasni¢ sposéb, w jaki gwiazda zmienia swoja jasno$¢. Im lepsze
sa pomiary, tym dok}adniejszy bedzie model. Proces pomiaru ilo$ci Swiatta docierajacego z gwiazdy nazy-
wamy fotometria, a osoba ktéra ten proces prowadzi to fotometrysta. Mamy nadzieje, ze po przeczytaniu
tego przewodnika staniesz sie jednym z nich.

Choc¢ istnieje wiele czynnikéw wplywajacych na pomiar w sposéb mogacy utatwi¢ badaczom stwo-
rzenie realistycznego modelu gwiazdy zmiennej, to nie wszystkie z nich beda dla ciebie istotne. W przy-
padku niektorych gwiazd wystarczy jedynie skierowac na nie teleskop, zrobic kilka zdje¢ i dokonac prostej
obrobki. Cho¢ sposob ten czasami jest wystarczajacy, jednak w wiekszosci przypadkow nie sprawdza sie.
Zazwyczaj bedziesz wykonywat kamerg jedno lub wiecej zdje¢ obiektu podczas jednej nocy, a nastepnie
odwiedzal ten sam kadr ponownie wiele razy podczas kolejnych nocy. A czasami mozesz spedzi¢ wiele
godzin podczas tej samej nocy tylko przy jednym wybranym obiekcie, rejestrujac jego obrazy tak czesto,
jak to mozliwe. Bedziesz mégt uzywac jednego lub wiekszej ilosci filtrow, aby mierzy¢ swiatto w $cisle
okreslonym zakresie dtugosci fal. A nawet bedziesz spedzat pewng ilo$¢ czasu na mierzeniu jasnosci
gwiazd, ktére nie sa gwiazdami zmiennymi, zeby lepiej skalibrowac¢ swoje obserwacje. Wszystkie te czyn-
nosci i wiele innych beda potrzebne do przekonwertowania twoich obserwacji w uzyteczne dane.

Fotometria to pomiar jasno$ci obiektu dowolnym sposobem. W tym przewodniku opiszemy sposoby
wykonywania fotometrii przy uzyciu kamer CCD, ale takie kamery to nie jedyny instrument, ktérym
mozemy takie pomiary robi¢, a twoim gléwnym celem nie jest zosta¢ ,,dobrym obserwatorem CCD”,
ale dobrym fotometrystq uzywajqcym kamery CCD. To spora réznica. Prawie kazdy potrafi przecia¢ pila
kawatek drewna na pét, ale to nie czyni z niego stolarza. Kamera CCD dostarczy nam danych liczbowych,
ktére w komputerze zostana zmienione w kolejne liczby i by¢ moze w jeszcze inne liczby w programie
do analizy, w arkuszu kalkulacyjnym i tak dalej. Jesli zastosowany proces nie bedzie prawidlowy, to takie
liczby nie beda mialy nic wspolnego z fotometria. Nie skupiaj sie na technologii, skup sie na celu. Celem
nie jest otrzymanie liczb; celem jest uzyskanie wiedzy, ktéra moze prowadzi¢ do zrozumienia. Pokazemy ci
jak i dlaczego to zrobic.
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Rozdziat 2. Gwiazdy zmienne — co, dlaczego i jak je mierzy¢
Co mierzymy uzywajac fotometrii?

Gwiazdy zmienne to gwiazdy, ktérych jasno$¢ zmienia sie w mierzalny sposob na skutek proceséw zacho-
dzacych w ich wnetrzu, lub wokoét nich. Istnieje wiele typéw gwiazd zmiennych, a kazdy z nich reprezentuje
inny sposob, w jaki zachodzq zmiany jasnosci. Gwiazdy mogg z uptywem czasu zmienia¢ swdj rozmiar,
ksztalt lub temperature (gwiazdy pulsujace), ich jasno$¢ moze sie gwaltownie zmienia¢ na skutek zacho-
dzacych w ich otoczeniu proceséw fizycznych (gwiazdy wybuchowe), albo cze$¢ pochodzacego od nich
promieniowania moze by¢ przestaniana przez orbitujace wokot inne sktadniki (gwiazdy zacmieniowe,
egzoplanety). Wsp6lng cechg tych zjawisk sa fizyczne zmiany w samej gwiezdzie lub jej bezposrednim
sasiedztwie. Podczas obserwacji okiem nieuzbrojonym mozemy zauwazy¢, ze gwiazdy na niebie migocza.
Jednak nie $wiadczy to o ich zmiennosci; jest to wplyw turbulencji w atmosferze ziemskiej. Zrédto zmian
jasno$ci gwiazd zmiennych jest w nich samych, a nie w zjawiskach zachodzacych na Ziemi lub w ziem-
skiej atmosferze.

Skala czasowa, w jakiej zachodza zmiany jasnosci gwiazd zmiennych jest r6zna dla réznych typow
zmiennosci. W przypadku niektérych gwiazd beda to tygodnie, miesigce, a nawet lata, zanim jasnos¢
gwiazdy zmieni sie w mierzalny sposob. Dla innych beda to dni, godziny, minuty, sekundy, a czasami
o wiele mniej. Niektore gwiazdy zmieniajq swoja jasnosc regularnie i w $cisle okreslony sposob. Inne pod-
legaja chaotycznym zmianom, ktérych nie mozna w zaden sposéb dokladnie przewidzie¢. Niektore obiekty
zmieniajg swoja jasno$¢ w ten sam sposob przez stulecia, podczas kiedy inne — jak supernowe — moga nagle
rozbtysna¢ i nastepnie znikna¢ i nie by¢ nigdy ponownie obserwowane.

Roéwniez jasnos¢ pozorna (czyli ta, ktéra obserwujemy) oraz catkowita luminancja (czyli catkowita ilo$¢
emitowanego promieniowania) zawierajq sie w szerokim zakresie. Gwiazda moze promieniowac znaczne
ilosci Swiatla, ale jednoczesnie by¢ potozona wiele tysiecy lat Swietlnych od nas i jej jasnos¢ obserwowana
bedzie niewielka. Jeszcze inng cecha gwiazd zmiennych jest amplituda zmian jasno$ci — czyli réznica
pomiedzy jasnoscig gwiazdy, kiedy Swieci ona najstabiej i najmocniej. Zmiany jasnosci niektorych gwiazd
mogq osiagac dziesiec¢ i wiecej wielkos$ci gwiazdowych, co odpowiada zmianom w luminancji ponad dzie-
sie¢ tysiecy razy, to ogromna zmiana! Z drugiej strony jasno$¢ innych gwiazd moze sie zmienia¢ o jedng
tysieczng wielko$ci gwiazdowej, albo mniej, i takich zmian nie bedziesz w stanie zarejestrowa¢. Pomiedzy
tymi skrajnymi warto$ciami jest niezliczona ilo$¢ gwiazd zmiennych i na pewno nigdy nie zabraknie dla
ciebie obiektow do badan, niezaleznie od wielkosci teleskopu ktérym dysponujesz.

Dlaczego uzywamy fotometrii?

Gwiazdy zmienne s3 interesujgce z wielu powodéw, ale badamy je gtownie dlatego, Ze przypominaja one
laboratoria fizyczne. Nie mozemy przenie$¢ sie w okolice gwiazdy zmiennej, zeby ja zbada¢. Ale jesli
zrozumiemy w jaki sposob jasnos¢ takiej gwiazdy sie zmienia, mozemy sie dowiedzie¢ wiecej o tym
w jaki sposéb dziata kosmos. Te same podstawowe procesy fizyczne, ktére majgq miejsce na Ziemi — gra-
witacja, mechanika ptynow, elektromagnetyzm, $wiatto i ciepto, chemia i fizyka kwantowa — dzialaja
dokladnie w taki sam sposob w catym wszechswiecie. Obserwujac jak gwiazda zmienia sie z uptywem
czasu, mozemy sie dowiedzie¢ dlaczego tak sie dzieje. Nasze obserwacje dostarczaja surowych danych
pomagajacych badaczom zadawa¢ wiasciwe pytania. Naukowcy moga bez konca spekulowa¢ na temat
réznych zjawisk i procesow, ale wszystkie hipotezy w koficu musza zosta¢ zweryfikowane, aby w nauko-
wym zrozumieniu Swiata nastepowat postep. To wilasnie tutaj wkraczaja na scene obserwacje i to tu jest
miejsce, w ktérym bedziesz miat najwiekszq szanse na wiasny udziat w nauce o gwiazdach zmiennych.
Jesli dostarczysz badaczom prawidtowe i doktadne wyniki, beda oni potrafili stworzy¢ doktadne modele
wszechSwiata, a nasze zrozumienie jego dziatania bedzie lepsze i pelniejsze. Z drugiej strony, jesli dostar-
czymy im wyniki ztej jakosci, otrzymane modele beda nieprawidtowe, co moze utrudni¢ i powstrzymac
postep w tej dziedzinie.

Na pytanie dlaczego gwiazdy zmienne sg interesujgce, mozna tez odpowiedzie¢ w szerszym kontek-
$cie. Gwiazdy zmienne czesto sa w stanie pokaza¢ nam wiecej, niz tylko zachowanie gwiazdy w danym
momencie. Moga nam takze dostarczy¢ informacji na temat okolicznosci, w jakich gwiazdy powstaja,
jak przebiega ich ewolucja i jak ging. Zdobywanie wiedzy na temat tego czym sg gwiazdy i dlaczego
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Krzywa jasnosci gwiazdy nowej N Del 2013 (V339 Del) wyznaczona w programie VStar. Warto zwréci¢ uwage w sposéb
w jaki zmienia sie jasnos¢ catkowita, ale zmienia sie takze jasnos¢ wzgledna pomiedzy obserwacjami wykonanymi
w réznych pasmach na skutek réznorakich proceséw fizycznych zachodzqcych podczas wybuchu gwiazdy nowej.

zachowuja sie tak anie inaczej, daje nam bardziej kompletny obraz wszechswiata w ktérym zyjemy,
zarowno obecnie jak i w kosmologicznej skali czasu, dostarczajac informacji o wielu obiektach, poczaw-
szy od planet i gwiazd, az po galaktyki i ich gromady.

W niniejszym dokumencie bedziemy sie zajmowali przede wszystkim zmiennoscia w widzialnym
zakresie widma — w zakresie rejestrowanym przez ludzkie oko — ale trzeba pamietaé, zZe istnieje wiele
gwiazd, ktére zmieniajg ilo$¢ wypromieniowywanej energii w zakresie od fal radiowych, az po zakres
promieniowania rentgenowskiego oraz gamma. Czesto gwiazdy s3 zmienne zaréwno w widzialnym
zakresie promieniowania oraz w innych przedziatach, a zazwyczaj nawet w zakresie widzialnym mozemy
zaobserwowac roznice w zmiennosci gwiazdy w zaleznosci od dtugosci fali promieniowania. To bardzo
wazna informacja, szczeg6lnie w kontekscie obserwacji CCD: czesto nie interesuje nas jedynie zmiana
catkowitej jasnosci gwiazdy, ale zmiana jasno$ci w funkcji dtugosci fali promieniowania.

Znajomo$¢ zar6wno zmiany jasnosci catkowitej jak i zmiany jasnosci w funkcji dtugosci fali moze
nam pomoc w zrozumieniu zjawisk fizycznych lezacych u podstaw zmiennosci gwiazdy, a jest to glowny
cel badania gwiazd zmiennych. W dalszej czesci przewodnika poswiecimy nieco wiecej czasu na opisanie
sposobdw, w jakich mozemy mierzy¢ (albo przynajmniej oceni¢) wlasciwosci widmowe obserwowanych
gwiazd. Bedziemy wtedy posiadali duzo pelniejszy obraz tego, w jaki sposéb i dlaczego niektdre gwiazdy
zmieniajgq jasnosc.

Jak dokonujemy pomiaréw fotometrycznych?

OdpowiedzZ na to pytanie bedzie stanowila tres¢ tego przewodnika, ale w skrocie polega to na wykorzy-
staniu urzadzenia elektronicznego — kamery CCD — do pomiaru ilosci fotonéw pochodzacych od gwiazdy
zmiennej oraz od jednej lub wiekszej ilosci gwiazd poréwnania zarejestrowanych przez nasz zestaw w tym
samym czasie. Razem z tymi danymi bedziesz potrzebowat dodatkowych danych kalibracyjnych, w celu
przeksztalcenia twojego pomiaru w gotowy, fizyczny pomiar jasnosci gwiazdy w okreslonym momencie.
Powtarzajac ten pomiar raz za razem bedziesz w stanie okresli¢ jak jasno$¢ gwiazdy zmienia sie w czasie.
Taka jest idea fotometrii, niezaleznie od tego, czym wykonujemy pomiary. Poswiecimy teraz kilka chwil
na wyjasnienie tego, co dzieje sie wewnatrz kamery w trakcie wykonywania ekspozycji.
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Sercem kamery CCD jest wykonany z krzemu element potprzewodnikowy, ktory podzielony jest
na pewng ilos¢ natadowanych i odizolowanych od siebie czesci, ktére nazywamy ,pikselami”. Jest
to matryca CCD. Kiedy matryca wystawiona jest na dziatanie $wiatla, fotony ladujace w pikselu w wyniku
efektu fotoelektrycznego uwalniajq elektrony. Kazdy piksel izwigzane znim bramki elektroniczne
zachowuja sie jak niewielki kondensator gromadzacy te elektrony w miare ich uwalniania przez padajace
$wiatlo. L.adunek w kazdym pikselu jest gromadzony
az do momentu, kiedy nastepuje odczyt matrycy przez
elektronike kamery. Podczas odczytu zgromadzony
fadunek jest mierzony i daje na wyjsciu sygnat ana-
logowy w postaci napiecia, ktéry nastepnie jest kon-
wertowany w przetworniku  analogowo-cyfrowym
na warto$¢ cyfrowa. Dane przesylane z kamery CCD
do komputera sktadaja sie z dwdch informacji: z pozycji
piksela na matrycy, oraz z cyfrowej postaci tadunku
zawartego w pikselu w momencie odczytu. Z tych
danych tworzony jest obraz.

Jedna zinformacji polaczonych z otrzymanym
obrazem jest czas, w ktorymzostaton stworzony (zazwy- - przykiadowa matryca CCD (starszego typu). Obszar
czaj jest to zapisane w nagtéwku pliku). Dzieki temu detektora to szary prostokqt potozony w Srodku
posiadamy wiekszo$é¢ informacji, ktére potrzebujemy — zdjecia. Na jego krawedzi znajdujq si¢ potqczenia,
pomiar ilosci $wiatla w okreslonym czasie — do uzyska- Kiore stuzq do odczytywania danych  z matrycy.

. . Polgczone sqone z przetwornikiem analogowo-
nia danych fotometrycznych. Ale od momentu otwarcia cyfrowym umieszczonym w kamerze. (dzieki uprze-
migawki kamery do uzyskania koncowych wynikow —  jmosci Arne Henden)
czasu, wielko$ci magnitudo oraz btedu pomiaru — dzieli
nas jeszcze kilka krokéw, zwigzanych gtéwnie ze sposobem, w jakim nasza kamera CCD przeksztatca
emitowane przez gwiazde fotony o okreslonej dtugosci fali w elektrony, a nastepnie w uzyteczny sygnat.
To dos¢ dtugi, ale prosty proces kalibracji, ktory przeksztalca dane CCD w dane fotometryczne. Proces
kalibracji zwigzany jest z pomiarem:

» szumu zwigzanego z elektronikq kamery,

» specyfiki toru optycznego zestawu, poczawszy od apertury az do matrycy CCD,

» odpowiedzi naszego zestawu na sygnat w funkcji dtugosci fali padajacego $wiatla, oraz...
» ekstynkcji atmosferycznej w funkcji dtugosci fali Swiatla.

Kazdy z tych krokéw bedzie w dalszych czesciach podrecznika szerzej omowiony, na ten moment
warto jedynie zapamietad, ze fotometria to sporo wiecej, niz tylko wykonanie pojedynczej obserwacji.
Zbieranie danych kalibracyjnych na potrzeby obserwacji gwiazd zmiennych w koncu stanie sie dla ciebie
codziennoscia, ale wczesniej wyjasnimy co i dlaczego nalezy robic.

Kluczowa informacja, ktora nalezy wynies¢ z tego rozdziatu jest to, ze celem fotometrii nie sg dane
uzyskane z matrycy CCD i oprogramowania, ktérego uzywamy. Celem fotometrii jest wiedza, ktéra mozna
dzieki tym danym uzyska¢. W celu jej uzyskania twoje wyniki musza reprezentowac co$, co ma swoje
odzwierciedlenie w fizyce i musza by¢ prezentowane w sposdb uzyteczny dla innych badaczy. To nasz cel
i tak go bedziemy przedstawia¢ w tym przewodniku.

W nastepnym rozdziale przedstawimy podstawowe informacje na temat oprogramowania i sprzetu,
ktéry bedziesz potrzebowat do rozpoczecia fotometrii CCD. Teleskopy, montaze i kamery CCD wytwa-
rzane przez rézne firmy réznia sie od siebie, ale maja tez wystarczajaco wiele wspolnych cech, zeby mozna
byto pokazac co i jak nalezy robi¢ podczas obserwacji gwiazd zmiennych. Wiele z parametréw twojego
zestawu wplywa na to, jakiego typu obiekty bedziesz moégt z powodzeniem obserwowac. Nie bedziesz
w stanie uzyskac¢ dobrej jakosci danych dla kazdej gwiazdy zmiennej na niebie uzywajac tylko jednego
zestawu, niezaleznie od jego ceny. Ale z drugiej strony jest wiele obiektow, ktére moga by¢ obserwowane
praktycznie kazdego rodzaju zestawem — nalezy tylko przygotowac sie do obserwacji i wyznaczyc¢ te
obiekty zanim zaczniemy obserwacje.
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Rozdziat 3. Instrumenty i oprogramowanie

Zaktadamy, ze czytelnik tego podrecznika jest juz w posiadaniu teleskopu, montazu, kamery CCD i calej
reszty instrumentéw niezbednych do fotometrii. Dlatego tez nie bedziemy tutaj opisywa¢ w jaki sprzet
powinienes sie zaopatrzy¢, ale raczej jak najlepiej wykorzysta¢ ten, ktory juz posiadasz. Istnieje wiele
rodzajow teleskopow, kamer CCD i oprogramowania. W tym rozdziale bedziemy starali sie gléwnie
przedstawi¢ ich wspolne cechy oraz elementy, ktére beda istotne dla otrzymania dobrej jakosci danych
fotometrycznych. Powiniene$ traktowac ten rozdziat nie jako przepis na wykonywanie pomiaréw, ale
raczej jako niezbedne kroki majace na celu przygotowanie sie do fotometrii zanim udasz sie do obserwa-
torium i rozpoczniesz pomiary.

Teleskop i montaz

Wiekszos¢ teleskopéw bardzo dobrze wspoélpracuje z kamerami CCD. Mniejsze z nich, jak na przyklad
refraktor AAVSOnet’s Bright Star Monitor (BSM) nadaja sie do obserwacji jasnych gwiazd. Teleskopy
o wiekszej srednicy pozwalaja siegna¢ do gwiazd o mniejszej jasnosci, kiedy to wymagana jest duza
powierzchnia zbierajaca Swiatto. Ogdlnie rzecz biorac, im prostszy jest system optyczny, tym lepiej. Jesli
to mozliwe, staraj sie unika¢ stosowania dodatkowych elementéw w torze optycznym, takich jak na przy-
ktad reduktor ogniskowej (ktéry moze powodowa¢ winietowanie) ani czegokolwiek innego, co moze
sprawic¢, ze pole widzenia teleskopu bedzie niejednorodne. Warto zauwazy¢, ze niektore typy teleskopow
(jak na przyktad teleskopy newtona) mogg posiada¢ wady takie jak koma, ktéra powoduje znieksztalcenie
obrazu gwiazd potozonych z dala od osi teleskopu. Musimy to bra¢ pod uwage podczas fotometrii.

Jednym z probleméw jakie napotykamy podczas uzywania kamer CCD jest fakt, Ze pole widzenia jest
znacznie mniejsze, niz to do ktérego przywykliSmy podczas obserwacji bez kamery. Ogélnie rzecz biorac,
im mniejsza $wiatlosita teleskopu (stosunek dtugosci ogniskowej do apertury), tym wieksze bedzie pole
widzenia, a co za tym idzie, tym latwiejsze jest znalezienie i uchwycenie w jednym kadrze wielu gwiazd
odniesienia. W posiadanym juz teleskopie mozna w pewnym zakresie zmienia¢ $wiatlosite stosujac reduk-
tor ogniskowej, ale jak juz wspomniano wczesniej, moze to powodowac innego rodzaju problemy. Wazne
jest rowniez wyeliminowanie $wiatta rozproszonego, ktére moze wpadac¢ do naszego zestawu. Zazwyczaj
dotyczy to w wiekszej mierze teleskopéw zwierciadlanych. Mozesz odtaczy¢ od teleskopu kamere CCD,
spojrzec przez teleskop na nocne niebo umieszczajgc oko w miejscu, w ktérym znajduje sie matryca kamery
i nastepnie prébowac zlokalizowa¢ mozliwe odbicia $wiatla od wewnetrznych powierzchni teleskopu. Jesli
zobaczysz cokolwiek wiecej, niz tylko gwiazdy, to rowniez kamera bedzie rejestrowata taki sygnat i bedzie
to miato wplyw na otrzymywane obrazy. O ile to mozliwe, to $wiatto rozproszone powinno zosta¢ wyeli-
minowane, na przyktad przez uzycie odpowiedniej, matowej farby, albo przez wyklejenie wnetrza tubusu
czarnym welurem.

Warunkiem koniecznym do uzyskania dobrej jakos$ci danych jest posiadanie dobrej jakosci montazu.
Wymagany jest montaz paralaktyczny, poniewaz montaze azymutalne beda powodowaly rotacje pola
w trakcie dtuzszych ekspozycji. Rotacje taka bardzo trudno skompensowaé. To czy bedziesz uzywat

01/12/2013 16:13

' i B | iy 7
Dwa z teleskopow sieci AAVSOnet: BSM-Hamren, 65mm refraktor Astro-Tech AT-65EDQ (po lewej) oraz Coker 30,
teleskop Meade LX-200GPS o srednicy 30cm (po prawej)
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Ostona refraktora BSM-HQ Obserwatorium typu roll-off

montazu typu niemieckiego (GEM), czy widlowego, nie ma wiekszego znaczenia, oba typy sie spraw-
dza. Wiele czasu i frustracji moze zaoszczedzi¢ posiadanie systemu GoTo sterowanego badz z pilota,
badz z komputera. Uzywanie autoguidera nie jest konieczne, ale pomaga podczas dtugich ekspozycji, albo
w czasie wykonywania serii zdjec.

Na koncu warto jeszcze wspomnie¢ o ochronie naszego zestawu obserwacyjnego. Cho¢ nie jest
to absolutnie konieczne do otrzymania dobrej jakosci danych, to posiadanie jakiego$ rodzaju stanowiska
obserwacyjnego (z mozliwo$cia ochrony przed czynnikami atmosferycznymi) pozwoli zaoszczedzi¢ sporo
czasu oraz frustracji podczas sktadania i rozkladania zestawu kazdej nocy. Nawet dobrej jakosci, stabilna
i szczelna skrzynia na kétkach, ktéra mozna nasuna¢ na montaz, w dtuzszej perspektywie pozwoli nam
wygospodarowac wiele dodatkowych godzin, ktére bySmy bez niej spedzali na ustawianiu i przygotowy-
waniu zestawu do sesji. A jesli nasza konstrukcja bedzie solidniejsza, bedziemy mogli bez obaw zostawic¢
w niej nasza kamere CCD i komputer. Jest wiele rozwigzan tego problemu i nie wszystkie sa kosztowne.

Kamera CCD

Kamery CCD rézniq sie znacznie jakoScia, stopniem skomplikowania i ceng, ale wiekszos$¢ z nich moze
by¢ z powodzeniem uzywana do fotometrii. Istotne jest to, zeby pozna¢ dobrze mozliwosci i sposéb obstugi
uzywanej kamery, zeby z jej pomoca uzyskac jak najlepsze wyniki. Pozwoli nam to wlasciwie zaplano-
wac program obserwacji. Ponizej opiszemy kilka rzeczy zwigzanych z kamera CCD, ktore powiniene$
przemyslec:

Liniowos¢ i pojemnosé piksela

Odpowiedz pikseli kamery na padajace fotony jest liniowa: jeden foton to X jednostek, gdzie X jest
do pewnego momentu state (zdefiniowane przez wzmocnienie kamery). Jedna z najwazniejszych rzeczy,
ktora musimy wiedzie¢ o sensorze CCD jest to, ze kazdy piksel moze pomiesci¢ jedynie okres$long ilos¢
Swiatla. Po przekroczeniu tej warto$ci — zwanej ,,pojemnoscia studni piksela” — dodatkowe fotony padajace
na okreslony piksel beda generowaty elektrony, ktore rozleja sie na sasiednie piksele i beda powodowa}y
efekt zwany po angielsku ,,blooming”, ktéry objawia sie piono- e
wymi liniami biegnacymi pionowo w goére i w d6t od nasyco- k.
nych pikseli. Jeszcze przed osiagnieciem nasycenia odpowiedz - o
piksela na sygnat Swietlny moze stac sie nieliniowa. ; :

Niektore kamery CCD sq wyposazone w bramki ABG (ang. ' s &
antiblooming gate), ktére zapobiegajg temu zjawisku przez = : :
odcigganie nadmiarowych elektronéw z piksela zanim prze- ; > A
mieszczg sie one do sasiednich pikseli. Jest to bardzo pozadane e - o ' .
przy robieniu artystycznych zdje¢ galaktyk, ale dla fotometrii » ~  # LI e
moze to by¢ niezbyt korzystne, poniewaz moze zaklocic¢ linio- Zdjecie w negatywie pokazujqce efekt
wos¢ odpowiedzi sensora i dawac¢ niedoktadne wyniki. ,»bloomingu”
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Na szczescie dopoki znamy granice liniowej odpowiedzi kamery ABG, mozemy ja wcigz bez obaw
uzywac do fotometrii, o ile tej granicy nie przekraczamy. Ale nawet jesli nasza kamera nie ma bramek
ABG, wcigz musimy znac¢ warto$¢, przy ktdrej piksele ulegaja nasyceniu. OdpowiedzZ sensora moze prze-
sta¢ by¢ liniowa duzo wcze$niej, niz piksele ulegng nasyceniu, albo niz zauwazymy oznaki bloomingu.
Nalezy znac te granice, zeby jej nie przekracza¢ w czasie zbierania danych dla badanych obiektéw, albo
gwiazd odniesienia. Na stronie 13 w okienku informacyjnym przedstawiono sposéb, w jaki mozemy okre-
$li¢ liniowos¢ posiadanej przez nas kamery.

Wady sensora

Matryce CCD mogg czasami posiada¢ (albo z uptywem czasu moga sie w nich objawiac¢) rézne defekty,
takie jak np. ,,hot piksele”, uszkodzone kolumny i inne. Wady takie zazwyczaj nie oznaczajg koniecznosci
zakupu nowej kamery. Wiekszos¢ defektow nie jest problemem i nie wptywa na jakos¢ wynikow fotome-
trycznych dopdki mozemy sie ich pozbyc¢.

Jednym ze sposobdw na pozbycie sie efektéw spowodowanych przez wady matrycy jest przejrzenie
kilku gotowych zdje¢. Mozesz naszkicowac miejsce potozenia defektéw i dla kazdego z nich zanotowac
wspotrzedne. Poniewaz niektore z wad ujawniajq sie lub powiekszaja z uptywem czasu, warto taka czyn-
nos$¢ powtarzac co jakis$ czas, np. raz na rok. Majac taka informacje pod reka w czasie sesji mozna tatwo
unikng¢ mierzenia jasnos$ci gwiazd potozonych w miejscach matrycy, w ktorych wystepuja wady.

Rozdzielczosc¢ i pole widzenia

Kamera w potaczeniu z teleskopem determinuje rozdzielczos¢ oraz pole widzenia (ang. FOV) posiadanego
zestawu. Nalezy znac te wartosci i tak planowac¢ program obserwacyjny, aby byt dopasowany do posiada-
nego zestawu.

Prébkowanie

Kiedy przyjrzymy sie obrazowi gwiazdy mozna zauwazy¢, ze sklada sie on z grupy pikseli, z ktérych te
polozone blizej Srodka gwiazdy sa jasniejsze, natomiast piksele na obrzezach obrazu gwiazdy maja mniej-
szg jasnoS¢. Idealny obraz punktowego zrédla Swiatla tworzony przez instrument powinien ukladac¢ sie
we wzor zwany krazkiem Airy’ego (ang. Airy disk). W praktyce Swiatto gwiazd (ktore sg praktycznie
punktowym zZrédtem $wiatta) musi przeby¢ droge przez atmosfere Ziemi, ktéra jest odpowiedzialna za roz-
mycie i znieksztalcenie obrazu. Punkt reprezentujacy obraz gwiazdy na obrazie CCD jest odzwierciedle-
niem seeingu (ang. seeing disk), ktory ma znaczny wplyw na intensywnos$¢ Swiatta. W celu zmierzenia
takiego obrazu, ktory nie posiada wyraznej krawedzi, naukowcy uzywaja pojecia ,,Full-Width, Half—
Maximum” (FWHM). To rozmiar obrazu gwiazdy w miejscu, w ktérym piksele wypelnione sg w potowie
wartosci pomiedzy wartoscia tta i najjasniejszym pikselem obrazu gwiazdy.

W celu uzyskania jak najlepszych danych fotometrycznych, powinniSmy prébkowaé obraz tak, zeby
FWHM obrazu gwiazdy bylo roztozone na dwa do trzech pikseli. Pomoze to zmaksymalizowac stosunek
sygnatu do szumu (ang. SNR) oraz poprawi doktadnos¢ pomiarow.

! : Skad wiec wiadomo, czy posiadany przez nas
zestaw wiasciwie probkuje obraz? OdpowiedzZ jest

\_ / ' . prosta. To co musimy zrobi¢, to zmierzy¢ tq wartos¢
' uszkodzone kolumny ~ bezposrednio. Wystarczy wzia¢ zdjecie dowolnego
\' - pola gwiazd zrobione w poblizu zenitu, w ktérym

= : _ dobrze ustawiliSmy ostros¢. Wiekszos¢ oprogramo-

wania do obstugi CCD umozliwia pomiar parame-
= - _ _ trow obrazu gwiazdy, w tym rozmiar gwiazdy (czyli
czarne kropeczki to : FWHM) wyrazony w pikselach. To jest wtasnie inte-
hot piksele ; . L. .
_ - resujaca nas warto$¢ probkowania obrazu.
Wystarczy zmierzy¢ tg warto$¢ dla kilku gwiazd
z okolic $rodka pola widzenia, ktére posiadajq
dobry SNR, ale nie sa przesycone. Zmierzone war-
toSci moga sie nieco rézni¢ od siebie ze wzgledu

Zdjecie w negatywie klatki bias pokazujqce potozenie
hot pikseli oraz uszkodzonych kolumn matrycy
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InfoBlok 3.1 — Jak okresli¢ liniowos¢ kamery

1. Potrzebne bedzie Zr6dto Swiatla, np. oSwietlony bialy ekran. (Nie musi by¢ oswietlony jednoli-
cie, wazne zeby zrdédto byto stabilne)

2. Skieruj teleskop na ekran i tak dopasuj jasnos¢, zeby 10 sekundowa ekspozycja data w srodku
kadru odczyt piksela okoto 10 000 ADU.

3. Wykonaj serie ekspozycji zwiekszajac czas naswietlania o 10 sekund (czyli 10, 20, 30, 40, itd.)
az klatka bedzie wyraznie przeswietlona

4. Narysuj wykres przedstawiajacy srednig warto$¢ ADU z fragmentu ze $rodka kadru w funkcji
czasu naswietlania.

5. Wykonaj jedng lub dwie kolejne ekspozycje pomiedzy kazdymi punktami wykresu, gdzie jest
on linig prosta, a w miejscu, gdzie wykres zaczyna sie zakrzywiac i jest nieliniowy, wykonaj
bardziej szczeg6towe pomiary.

Z takiego wykresu powinienes by¢ w stanie odczyta¢ wartos¢, dla ktorej twoja kamera ulega nasy-
ceniu oraz czy wykres jest w jakimkolwiek miejscu nieliniowy.

Liniowo$¢ kamery — KAF-16803 (matryca ABG)
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na wplyw seeingu oraz wady optyczne. Moga réwniez zmieniac¢ sie
w czasie wraz ze zmiang seeingu. To do czego dazymy, to wartos¢
FWHM na poziomie 2-3 pikseli.

Czasami osiaggniecie takiej warto$ci nie bedzie proste, a nawet
bedzie niemozliwe, bioragc pod uwage fakt, ze zalezy ona mocno
od warunkéw  atmosferycznych i charakterystyki posiadanego
zestawu, ale w pewnym zakresie mozemy ja zmienia¢. Jesli zmie-
rzone wartoSci FWHM sq mniejsze niz 2 piksele, to nasz obraz jest
podprébkowany. Jesli z kolei FWHM obrazu gwiazdy wynosi wiecej

—f FWHM \——

wartos¢ piksela

pozycja piksela na zdjeciu

niz 3 piksele, to otrzymany obraz jest nadprobkowany. Kazda z tych sytuacji moze powodowac niedo-
ktadnos$ci pomiaréw fotometrycznych, cho¢ podprébkowanie jest znacznie gorsze, niz nadprébkowanie.
Na szczescie jest kilka rzeczy, ktére mozemy zrobi¢, aby poprawi¢ sytuacje.

Co zrobi¢ jesli obraz jest podprobkowany?

Naszym celem bedzie zwiekszenie rozmiaru obrazu gwiazdy dawanym przez posiadany zestaw. Jedna
z mozliwosci jest niewielkie rozogniskowanie obrazu i wydluzenie czasu ekspozycji. Stosujac te metode
musimy uwazac, aby rozogniskowane obrazy pobliskich gwiazd nie wptywaly na siebie, poniewaz zaburzy
to wyniki fotometrii. Nalezy tez naswietla¢ klatki flat (nastepny rozdzial) tak, zeby bylty rozogniskowane
w takim samym stopniu oraz wykonywac zdjecia gwiazd rozogniskowane zawsze w taki sam sposob
(co moze nie by¢ tatwe!). Czasami dodanie dobrej jakoSci telekonwertera albo soczewki Barlowa moze
poprawi¢ sytuacje.

Co zrobic jesli obraz jest nadprobkowany?

Po pierwsze nalezy sprawdzi¢, czy ostrosc jest ustawiona prawidlowo i czy obraz gwiazd jest tak maty
jak to jest mozliwe. Jesli FWHM jest wieksze od 6 pikseli, nalezy rozwazy¢ uzycie reduktora ogniskowe;j.
Poprzez zmniejszenie ogniskowej zmniejszymy réwniez rozmiar gwiazd na matrycy kamerki, a dodat-
kowo zwiekszy nam sie pole widzenia. Inng opcja jest uzycie binningu w kamerce.

Binning

Binnig to proces, ktéry zwieksza nam efektywny rozmiar piksela poprzez grupowanie sasiadujacych
ze sobg pikseli. Oprogramowanie sterujace kamerka umozliwia na przyktad polaczenie grupy pikseli 2x2
tak, ze wszystkie cztery piksele beda zachowywaty sie jak jeden. Kosztem tej operacji jest utrata roz-
dzielczosci, wiec nalezy sie upewni¢, zZe obrazy gwiazd nie beda sie rozmywaty z sasiednimi gwiazdami.
Dodatkowo, jesli jeden z grupy czterech pikseli jest przesycony, dokladnos$¢ fotometrii na tym ucierpi.
Podczas robienia testdw liniowosci kamerki (opisanych wczesniej w podreczniku) nalezy pamietac o tym,
zeby robi¢ je uzywajac tego samego binningu, ktéry bedziemy uzywali podczas wykonywania zdje¢ foto-
metrycznych. Wykonywane klatki kalibracyjne musza réwniez stosowac tego samego binningu. Nie zaleca
sie uzywania binningu wiekszego niz 2x2 piksele.

1x1 Binning 2x2 Binning 3x3 Binning
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Skala obrazu (rozdzielczosé CCD)

Kolejng informacjq o posiadanym zestawie ktora warto znac jest skala obrazu albo rozdzielczosé. Skale
obrazu zestawu mozna obliczy¢ z zaleznosci:

Skala obrazu = (rozmiar piksela /ogniskowa) x 206 265
(skala obrazu w sekundach kqtowych /piksel, rozmiar piksela w mikrometrach, ogniskowa w milimetrach)

Rozmiar piksela matrycy powinien by¢ podany w danych technicznych kamery. Ogniskowa teleskopu
moze tez by¢ wyrazona jako $wiatlosita pomnozona przez aperture.
Informacja o skali obrazu posiadanego zestawu jest przydatna do ocenienia seeingu danej nocy. Mozna
uzyc¢ takiego rownania:
Seeing = skala obrazu x FWHM

W wiekszos$ci podmiejskich lokalizacji seeing waha sie w przedziale od 3 do 4 sekund katowych, ale
wartos$¢ ta moze sie znacznie zmienia¢ pomiedzy réznymi lokalizacjami, a dodatkowo kazdej nocy moze
by¢ inna.

Pole widzenia
Znajomo$¢ pola widzenia (ang. FOV) zestawu jest kluczowa do okreslenia obszaru nieba, ktéry bedzie
zarejestrowany na obrazie. Warto rowniez sprawdzi¢ w atlasie nieba albo w oprogramowaniu typu plane-
tarium, czy pole widzenia jest wystarczajaco duze, zeby zawierato zaréwno badany obiekt, jak i konieczne
do fotometrii gwiazdy poréwnania. Jesli tak nie jest, prawdopodobnie bedziesz musiat zwiekszy¢ pole
widzenia zestawu poprzez dostosowanie ogniskowej.
Do obliczenia pola widzenia zestawu bedziesz musial zna¢ skale obrazu oraz rozmiar matrycy

w pikselach:

FOV = (skala obrazu x szerokos¢) na (skala obrazu x wysokos¢)

(FOV w sekundach kqtowych, skala obrazu w sekundach na piksel,

szerokosc¢ i wysokos¢ matrycy w pikselach)

Dobre wyniki fotometryczne mozna uzyska¢ niezaleznie od wielko$ci pola widzenia zestawu. Duzy
rozmiar FOV moze by¢ zaletg dla pomiaréw jasnych gwiazd oraz obiektow, dla ktérych gwiazdy porow-
nania moga by¢ potozone nieco dalej od mierzonego obiektu. Zestaw z niewielkim FOV bedzie lepszy dla
pomiaréw stabszych gwiazd, albo tych potozonych w polach o duzym zageszczeniu.

Ponizej dwa przyktady zestawdw, w ktorych zastosowano tg samq kamere CCD:

Kamera CCD: SBIG ST402 (matryca KAF-0402), rozmiar = 765 % 510 pikseli

Przyklad 1:
Teleskop: refraktor Takahashi, skala obrazu = 3,5 sekundy /piksel (niska rozdzielczosc¢)

FOV = wysokos¢: 3,5 sekundy /piksel x 765 pikseli = 2677 sekund
szerokos¢: 3,5 sekundy /piksel % 510 = 1785 sekund
44’ x 30°

Przykiad 2:
Teleskop: Celestron 11" SCT, skala obrazu = 0,66 sekundy /piksel (wysoka rozdzielczos¢)

FOV = wysokosc¢: 0,66 sekundy /piksel x 765 pikseli = 505 sekund
szerokos¢: 0,66 sekundy /piksel % 510 = 337 sekund
8,4’ x 5,6’
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Filtry

Wiele kamer CCD ma mozliwo$¢ umieszczenia réznego rodzaju filtrow na Sciezce optycznej pomiedzy
teleskopem i matryca CCD. Filtry w fotometrii ograniczajq zakres dtugosci fali promieniowania padaja-
cego na sensor. Daje to mozliwo$¢ pomiaru widma Zrodta dla doktadnie okreslonych punkéw, dostarczajac
wiekszej ilosci informacji na jego temat. W pewnym sensie fotometria z filtrami jest podobna do spektro-
skopii o bardzo niskiej rozdzielczo$ci. Dostarcza ona dodatkowej informacji o badanym obiekcie, zwiek-
szajac w ten sposob jej uzytecznos¢. Uzywanie filtréw moze mie¢ sporg warto$¢ — a czasami nawet jest
wymagane — ale ma ono swoja cene. Do kamery dociera mniej promieniowania, a co za tym idzie czas
ekspozycji musi by¢ dtuzszy. Ale zaréwno ty, jak i badacze uzywajacy twoich danych, dowiedza sie wiecej
na temat badanego obiektu.

Dane otrzymane z uzyciem standardowych filtréw fotometrycznych beda lepiej dopasowane do danych
otrzymanych przez innych obserwatoréw. Wynika to z faktu, ze kazdy model matrycy CCD posiada nieco
inng odpowiedZ widmowa. Bez uzycia filtra obserwacje wciaz moga mie¢ swoja warto$¢ dla badania
okresu zmian, ale otrzymane jasnosci obiektow moga sie znacznie rézni¢ od tych otrzymanych przez
innych obserwatoréw. Takie niefiltrowane wyniki nie tylko beda przy okazji odzwierciedlaty wtasciwosci
posiadanej kamery CCD, ale dodatkowo pomiar jasnos$ci w calym zakresie spektralnym moze oznaczac,
ze wynik bedzie sie réznit o wiele wielkosci gwiazdowych w poréwnaniu z obserwacja wizualna, albo
obrazem otrzymanym z uzyciem filtra V. Sa trzy przypadki, kiedy niefiltrowane pomiary sa uzyteczne:
kiedy wiadomo, ze Zr6dto ma kolor neutralny — gdzie jasnos¢ we wszystkich mierzonych dtugosciach
fali jest jednakowa (typowe dla goracych obiektéw, jak na przyklad zmienne kataklizmiczne w czasie
wybuchu), kiedy obiekt jest bardzo staby i samo zarejestrowanie zrédta ma duzq wartosc¢ (jak w przypadku
rozblyskéw gamma) oraz kiedy wyznaczenie okresu zmian jest gféwnym celem badan.

Niektorzy podczas obserwacji uzywaja filtréw innych, niz fotometryczne. Problemem tutaj jest fakt,
Ze nie sg one standardowe i konwersja otrzymanych wynikow do systemu standardowego jest trudna (albo
niemozliwa). Nie mozna wtedy uzywac publikowanych jasnosci gwiazd odniesienia—ktore sa podawane
zazwyczaj dla filtréw standardowych—ani poréwnywac¢ otrzymanych wynikéw z wynikami innych
obserwatorow.

Jesli planujesz uzywac tylko jednego filtru, najlepszym wyborem bedzie filtr Johnson V. Jasnosci otrzy-
mane przy uzyciu tego filtru najlepiej beda pasowaty do pomiaréw wykonanych przez obserwacje wizualne.
Jesli planujesz uzywac drugiego filtru, nastepnym w kolejnosci moze by¢ Johnson B, Cousins I, Cousins R
i Johnson U — w takiej wtasnie kolejnosci. ,,Johnson” i ,,Cousins” to oznaczenia standardéw filtréw pasmo-
wych opracowanych odpowiednio przez Harolda Johnsona oraz Alana Cousins.

Poniewaz filtry maja tendencje do starzenia sie z uptywem czasu, nalezy je co jaki$ czas kontrolo-
wac, czesto wykonywac klatki kalibracyjne (co opisano w nastepnym rozdziale) oraz czysci¢ je wedtug
zalecen producenta.

Transmisja filtréw Johnson-Cousins

! ! ! T ! ! Rysunek 3.1. Transmisja
1k | filtréw Johnson-Cousins
w funkcji dtugosci fali.
(wedtug Michael Richmond,
ot | i | RIT.
2 06 .
= - s
g :
= LY
0.4 | B .
: i
0.2 - i
0k K iy s | K ] emas l.': i Y
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Dhugos¢ fali w angstremach
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Komputer i oprogramowanie

Najprawdopodobniej wiecej czasu bedziesz spedzat pracujac z danymi przy komputerze, niz robiac zdjecia
posiadanym zestawem, wiec pewna znajomos$¢ komputera jest rGwniez potrzebna. Powinienes$ takze znac¢
dobrze oprogramowanie, ktérego bedziesz uzywat; nie tylko sam sposéb uzytkowania, ale takze podsta-
wowe zasady jego dzialania. Zainwestowanie pewnej ilosci czasu w nauke prawidtowej obstugi oprogra-
mowania szybko sie zwrdci.

Istnieje wiele dobrych pakietéw oprogramowania i cze$¢ z nich zebrano w liscie ponizej. AAVSO nie
poleca zadnego z nich w szczegélnosci, a w tym przewodniku nie bedziemy opisywac sposobu ich uzytko-
wania. To, ktérego z nich bedziesz uzywal, zalezy od twoich osobistych preferencji oraz kompatybilnosci
z uzywanym systemem. Poniewaz wiecej czasu bedziesz spedzal przy komputerze, niz przy teleskopie,
wazne jest zeby$ z wybranym zestawem oprogramowania czut sie komfortowo. W wiekszosci przypadkéw
mozliwe jest pobranie i zainstalowanie wersji probnej, co pozwoli na zapoznanie sie z oprogramowaniem
przed decyzja o zakupie. Warto rowniez przedyskutowa¢ swdj wybor z innymi obserwatorami, aby zapo-
znac sie z mocnymi i stabymi punktami kazdego produktu.

Oto niektére z popularnych zestawéw oprogramowania:

»  AIP4AWin »  LesvePhotometry
»  AstroArt »  MaxIm DL

»  CCDOps »  MPO Canopus

»  FotoDif (w jezyku hiszpanskim) »  VPhot

» IRAF

A oto zadania, ktore bedziesz musiat wykonywac z uzyciem wybranego oprogramowania:

» Obstuga CCD — kontrola kamery CCD, wyboru filtréw, wykonywanie ekspozycji. Czesto zaku-
piona kamera CCD jest dostarczana razem z oprogramowaniem.

» Redukcja danych — kalibracja i obrobka zdje¢.

» Astrometria — okreSlenie wspéhrzednych RA i Dec kazdej z mierzonych gwiazd. Znana réwniez
pod angielskim pojeciem ,,plate solving”

» Fotometria — pomiar jasnosci obiektow i wystanie do AAVSO raportu w odpowiednim formacie.

Bedziesz takze potrzebowat komputera, ktoéry umozliwi uruchomienie wymaganego oprogramowa-
nia. Nie ma tutaj jaki$ sztywnych wymagan, cho¢ najpowszechniej uzywanym systemem jest Windows.
Niektére z wymienionych wczesniej programéw bedq pracowaly tylko na systemie Windows i moze nie
by¢ w ogole dostepnych wersji pod systemy Mac czy Linux. Warto mie¢ réwniez sporo dostepnych portéw
USB, ktore beda potrzebne do podiaczenia kamery oraz innych urzadzen wchodzacych w sktad posiada-
nego zestawu.

Obrazy zarejestrowane przez kamere CCD beda zapisane jako plik w formacie FITS (ang. Flexible
Image Transport System). Jest to standardowy sposob zapisywania obrazéw naukowych w plikach kompu-
terowych i jest obstugiwany przez wszystkie wymienione wczesniej programy. Uzyteczna cecha formatu
FITS jest to, ze informacje o obrazie (takie jak nazwa obiektu, czas ekspozycji, itp.) moze by¢ zapisana
w nagtéwku pliku w czytelnej dla cztowieka postaci.

Kolejng potrzebna funkcja komputera jest mozliwo$¢ doktadnego pomiaru czasu. Jesli w obserwato-
rium masz dostep do internetu, doktadny czas moze by¢ uzyskany z zegara USNO (http:/tycho.usno.navy.
mil/simpletime.html). W przeciwnym przypadku bedziesz musiat uzyskac te informacje z innego zrédla,
np. z nadajnika radiowego jak WWV w Stanach Zjednoczonych (w Europie nadajnik DCF77 w Niemczech
— przyp. thum.). Dostepne jest rowniez oprogramowanie korygujace btad pomiaru czasu w komputerze. Tak
czy inaczej wazne jest, Zzeby czesto aktualizowac¢ zegar komputera i utrzymywac na nim jak najdoktadniej
ustawiony czas, poniewaz informacja ta w koncu pojawi sie w nagtéwku plikow FITS. Bez czestych aktu-
alizacji wbudowany w komputer modut zegara moze pokazywac czas réznigcy sie nawet o kilka sekund
(jak nie wiecej) od prawidtowego. To nie wydaje sie duza wartoscia, ale dla pomiaréw krotkookresowych
gwiazd zmiennych albo zjawisk za¢mieniowych taka niedoktadno$¢ moze znacznie pogorszy¢ jakosS¢ uzy-
skanych danych.
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Jeszcze jedna wazng funkcja komputera jest przechowywanie i archiwizacja danych. Jak sie niedtugo
przekonasz zebranie sporej iloSci obrazow, ktére beda zajmowaty sporo miejsca na dysku to kwestia sto-
sunkowo krotkiego czasu. Musisz zdecydowac jak je przechowywaé w uporzadkowany sposéb zanim
rozpoczniesz swoja prace. Kazdy od czasu do czasu popeinia btedy albo nie zauwaza pomytek, a i zdarzaja
sie pomytki w obrobce obrazéw, Zle wybrane gwiazdy odniesienia albo inne powody, dla ktérych trzeba
wracac do obrazéw w archiwum. Dlatego tak istotne jest, aby pliki byly uporzadkowane tak, zeby mozna
byto tatwo odnalez¢ ten, ktérego akurat potrzebujemy.

Nastepujace rzeczy nalezy zapisywac na dysku:

» Zapiski zawierajace informacje o obserwowanym obiekcie, pogode, faze Ksiezyca, itp.
» Klatki kalibracyjne

» Surowe obrazy z sesji

» Obrazy skalibrowane (klatkami flat oraz dark)

» Logi z obserwacji

» Notatki na temat obrébki

Mapy

Poniewaz wilasciwe mapy nieba sa waznym elementem kazdego programu obserwacyjnego AAVSO
stworzyto narzedzie online, ktére ulatwia proces tworzenia odpowiednich map. Na stronie AAVSO pod

Wsrod1nnych11nkowrnoznaznalezc jeden prowadzacy do kreatora map ,,Variable Star Plotter” (VSP).
Niektére z opcji sq szczegolnie przydatne podczas generowania map dla obserwacji z uzyciem kamer CCD:

GHOQSE STAR QRIENTATION

(Wybierz orientacje mapy) — wybranie opcji CCD spowoduje wygenerowanie mapy, w ktorej péinoc bedzie
na gorze, a wschod po lewej stronie, czyli tak jak powinna to widzie¢ kamera.

RQYOUWANT.A CHART.ORLIST. QEFIELR RHOTOMEIRY.Z

(Generowac mape czy liste obiektéw fotometrycznych?) — mozna wybra¢ generowanie mapy albo prostej
tabeli z obiektami fotometrycznymi. Zaleca sie wybranie obu opcji. Tabela obiektéw bedzie przydatna
podczas wybierania gwiazd odniesienia, poniewaz znajdziemy w niej potozenie, kolor i jasnos¢ gwiazd
zmierzong przy uzyciu réznych filtréw. Kolumna z uwagami zawiera informacje o potencjalnych proble-
mach zwigzanych z obiektem, na ktére nalezy zwroci¢ uwage gdy chcemy go uzy¢ jako odniesienia.

Wygenerowana mapka fotografowanego obszaru nieba pomoze nam z kolei w sprawdzeniu, czy foto-
grafujemy to, co chcemy. Mapke nalezy uwaznie przejrze¢, a jesli to konieczne to wygenerowac ja w wiek-
szej skali, aby mozna bylo jej uzy¢ do sprawdzenia bliskich towarzyszy mierzonego obiektu, albo gwiazd,
ktére planujemy uzy¢ jako obiekty odniesienia.

Dostepne w AAVSO sekwencje gwiazd poréwnania zostaly bardzo starannie dobrane i skalibrowane,
wiec nie wahaj sie ich uzywac! Uzywanie sekwencji dostepnych w innych Zrodtach nie oznacza, ze wyko-
nane pomiary beda bezuzyteczne, ale najprawdopodobniej nie bedg catkiem sp6jne w wynikami innych
obserwatoréow w bazie danych AAVSO.

Wiele pakietéw danych (jak VPhot) posiada juz wbudowang informacje na temat gwiazd odniesie-
nia, wiec podawanie ich nie jest konieczne, ale wcigz nalezy sprawdza¢, czy dane sg aktualne. Kolejne
wersje i aktualizacje oraz nowe sekwencje sa tworzone caly czas—w wiekszosSci przypadkow na zyczenie
obserwatorow.

WQULR XOULIKE. TQ.RISRLAY A RIS IMAGE QN THE CHARIY,

(Czy wyswietli¢ obraz DSS na mapie?) — Zaznaczenie tej opcji spowoduje natozenie obrazu z bazy danych
Digitized Sky Survey na wygenerowana mape. Moze to utatwi¢ identyfikacje obiektow, ktére beda przed-
stawione w sposob bardziej przypominajacy ich wyglad na zdjeciu z kamery CCD.
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WQULR XOU.LIKEASTANPARD, FIELDR CHARTL?,

(Czy chcesz wygenerowac obszar pola standardowego?) — Opcja ta jest pomocna kiedy planujesz fotogra-
fowac pole standardowe w celu obliczenia wspotczynnikow transformacji. Wybranie tej opcji spowoduje,
ze etykiety gwiazd odniesienia bedg pominiete dla wszystkich gwiazd, oprdcz ,,standardowych”. W roz-

dziale 6 przedstawiono wiecej informacji na ten temat.
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zawierajgcymi opcje dotyczqce kamer CCD.
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Rozdziat 4: Akwizycja i przetwarzanie obrazéw
Uzyskiwanie obrazéw kalibracyjnych

Jednym z istotnych aspektéw uzyskiwania naukowo przydatnych danych jest odpowiednia kalibracja reje-
strowanych obrazéw. Jest niezwykle istotne, aby zebrane dane odpowiadaly rzeczywistym jasnosciom
gwiazd w chwili pomiaru. Zrédla niezwigzane z obserwowanymi obiektami powinny by¢ odpowiednio
oceniane i usuwane tak, aby nie wnosity zaktécen.

Na szczeScie, metoda kalibracji jest stosunkowo prosta i wymaga jedynie rejestracji specjalnych
obrazdw, ktore zawierajq jedynie niechciane efekty instrumentalne. Z pewnoscia znajdziecie wiele opro-
gramowania, ktore jest w stanie w latwy sposéb pomo6c w odpowiedniej redukcji danych. Jedyna wyma-
gana ingerencja uzytkownika w takim oprogramowani bedzie polega¢ na wybraniu odpowiednich czasow
ekspozycji, ilo$ci obrazéw albo wykorzystanych filtrow.

InfoBlok 4.1 — Przewodnik uzyskiwania klatek kalibracyjnych

Wszystkie klatki kalibracyjne powinny by¢ uzyskane przy tej samej temperaturze czujnika co obrazy
nieba. Nalezy pozwoli¢ systemowi chlodzenia kamery na co najmniej p6tgodzinng stabilizacje
temperatury, przed wykonywaniem pomiarow.

Klatki BIAS (offsetowe)

- Powinny by¢ wykonane bez udziatu swiatla (zamknieta pokrywa kamery/aparatu).

- Nalezy wybra¢ minimalny dostepny dla urzadzenia czas ekspozycji.

- Zarejestruj 100 lub wiecej obrazéw a nastepnie usrednij obrazy aby stworzy¢ klatke wzorcowa,
tzw. Master Bias.

Klatki DARK (ciemne)

- Powinny by¢ wykonane bez udziatu swiatta (zamknieta pokrywa kamery/aparatu)

- Czas ekspozycji powinien by¢ taki sam jak czas ekspozycji obrazéw rejestrowanych podczas
pomiaréw.

- Uzyskaj 20 lub wiecej obrazéw, odejmij od kazdego klatke Master Bias, a nastepnie usrednij,
wykorzystujac zamiast Sredniej mediane — powstata klatka to wzorzec klatki ciemnej, tzw.
Master Dark

Klatki FLAT (ptaskie)

- Wykonaj zdjecia r6wnomiernie o$wietlonej powierzchni lub nieba o zmierzchu.

- Nalezy zapewni¢ ogniskowanie systemu takie jak podczas obserwacji (punkt ostrosci
w nieskonczonosci).

- Czas ekspozycji powinien tak dobrany, aby jasnos¢ pikseli oscylowata woko6t potowy jasnosci
maksymalnej dla piksela wykorzystywanego czujnika.

- Wykonaj 10 lub wiecej klatek plaskich, usrednij uzyskane obrazy, a nastepnie odejmij klatke
Master Dark i Master Bias — powstata klatka to wzorzec klatki ptaskiej, tzw Master Flat.

- Procedure uzyskiwania Master Flat powt6rzy¢ dla kazdego z filtréw uzytych podczas obserwacji.

Twoje oprogramowanie umozliwi Ci tatwe usrednianie oraz odejmowanie obrazéw. W zaleznosSci od
tego jaki pakiet oprogramowanie uzywasz, kolejne kroki usredniania i odejmowania obrazéw sg automa-
tyczne lub p6t automatyczne. Wazne jest, aby zna¢ zasade dzialania uzywanego oprogramowania oraz
jakie funkcje udostepnione sq dla uzytkownika.

Glowna przyczyna stojaca za wykorzystaniem klatek kalibracyjnych jest to, iz pozwalaja one usyste-
matyzowac uzyskiwane dane. Dzieki odpowiedniej kalibracji wyniki uzyskiwane przez rézne instrumenty
optyczne i elektroniczne mogg by¢ ze soba poréwnywane.
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Klatki BIAS (offsetowe)
Kamera CCD/CMOS cechuje sie obecno$ciag

wewnetrznych szuméw, ktore objawiaja sie niechcia-
nym sygnatem dodanym do kazdego piksela podczas
fazy odczytu, bez wzgledu na dtugos¢ czasu ekspo-
zycji. Proces ten wynika z interferencji pomiedzy
uzywanymi urzadzeniami (komputer, przewody itd.)
oraz z koniecznosci wystepowania wstepnego tadunku
w kazdym pikselu, aby mozliwe bylo funkcjonowanie
matrycy $wiattoczutej. Klatki Bias uzywane sg, aby
skompensowac takie efekty. Obrazy kalibracyjne Bias
uzyskiwane sa z najkrétszym mozliwym czasem eks-
pozycji, bez udziatu $wiatta, tak aby zawieraty jedynie
sktadowq dodang do obrazu przez elektronike. W celu
uzyskania idealnego wzorca takiej klatki, niezaburzo-
nego dodatkowym losowym szumem odczytu, stosuje
sie usrednianie dziesigtek takich obrazéow. UWAGA!
Wykorzystanie za malej ilosci klatek offsetowych
(np. 10) podczas tworzenia wzorca Master Bias skutkowa¢ moze pogorszeniem wynikow wzgledem reje-
stracji bez zadnej kalibracji!

Wszystkie klatki kalibracyjne oraz uzyskane podczas obserwacji powinny by¢ rejestrowane w tej samej
temperaturze, najnizszej mozliwej dla danej lokalizacji oraz dla danego sprzetu. Ustaw chtodzenie kamery
nie wieksze niz 80% maksymalnej mocy, aby umozliwi¢ poprawng stabilizacje temperatury. Pozostaw
urzadzenie na okoto pét godziny w celu osiggniecia stanu stabilnego.

Klatka Master Bias, moze by¢ wykorzystana jedynie do kalibracji obrazéw uzyskiwanych przy takiej
samej temperaturze jak w momencie rejestracji klatek kalibracyjnych. W przypadku braku mozliwosci
stabilizacji temperatury na wymaganym poziomie, nalezy powt6rzy¢ procedure kalibracyjna w wyzszej
temperaturze. Jest to szczeg6lnie istotne dla matryc CCD typu interline.

Negatyw klatki offsetowej

Klatki DARK (ciemne)

Termiczne ruchy elektronéw w strukturze krystalicznej potprzewodnika powoduja powolne narastanie
dodatkowego tadunku termicznego proporcjonalnie do czasu ekspozycji. Proces ten nazywamy pradem
ciemnym. Przyrost niechcianego tadunku jest szczegélnie widoczny, gdy kamera ma zamkniety dostep
$wiatla. Widoczne jasniejsze punkty, zwane hot pikselami, sg przyktadami miejsc w matrycy, gdzie gene-
racja termiczna jest szczegoblnie efektywna. Najprostszym sposobem zmniejszenia predkosci generacji jest
ochlodzenia matrycy. Niestety, nawet w bardzo niskiej temperaturze, udziat pradu ciemnego potrafi by¢
wcigz zauwazalny, przez co nalezy go zawsze kompensowac.

10 sekundowa rejestracja klatki ciemnej 300 sekundowa fejeétrdcj& Klatki .Cierﬁn.ej
(negatyw) (negatyw)
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Aby uzyskac klatki ciemne, zadbaj aby do kamery nie dostawato sie zadnego swiatta. Wykonaj szereg
rejestracji o dlugosci ekspozycji takiej samej, badZ wiekszej niz czas ekspozycji w obrazach astrono-
micznych. Uzycie krétszych czasdéw jest niewskazane, z uwagi na nieliniowe zachowanie jasnosci pikseli
w zakresie bliskim saturacji.

Podobnie jak to miato miejsce w klatkach Bias, im wiecej obrazéw kalibracyjnych sie uzyska, tym
lepiej. Oprogramowanie usredni wszystkie klatki Dark, odejmie od nich wzorzec Master Bias i powsta-
nie klatka wzorcowa pradu ciemnego, czyli Master Dark. Podczas usredniania sugerowane jest uzycie
mediany zamiast sredniej wazonej, ze wzgledu na mozliwo$¢ wystapienia rejestracji czastek wysokoener-
getycznych, tzw. cosmic ray. Rejestracji czastek typy elektrony, protony, miony itp., jest czy$ naturalnym,
szczegolnie dla lokacji wysokogoérskich. W przypadku uzycia zwyklej sSredniej arytmetycznej zostang one
niestety uwidocznione réwniez na klatce Master. Z tego wzgledu nalezy uzy¢ odpornych estymatorow
wartosci oczekiwanej, takich jak mediana, czy algorytm sigma-clipping.

Klatki FLAT (ptaskie)

Glownym celem zastosowania klatek ptaskich jest uzyskanie obrazéw, ktéry nie beda zaburzone efektami
instrumentalnymi pochodzacymi od toru optycznego teleskop-kamera. Mowa tu o takich problemach, jak
kurz na powierzchniach optycznych, Swiatto boczne, czy odbicia wewnetrzne. Poprzez wykonanie zdjecia
plaskiej, idealnie rownomiernie o$wietlonej powierzchni, niechciane gradienty zostana zapisane w takiej
klatce kalibracyjnej. Dzieki temu mozliwe bedzie, podobnie jak w przypadku wplywéw pradu ciemnego,
skompensowanie niechcianych efektow.

Najtrudniejszym zadaniem przy uzyskiwaniu klatki Flat jest znalezienie odpowiedniego, rownomier-
nie oSwietlonego pola. Wielu ludzi korzysta z wtasnorecznie wykonanych podswietlanych paneli, umiesz-
czanych wewnatrz obserwatoriéw. Wydaje sie, Ze jednak najlepszym sposobem jest wykonanie klatek
na zmierzchowym niebie. Nie ma lepszego Zrodta rGwnomiernie o$wietlonego, dlatego sugeruje sie uzycie
takiej wiasnie techniki.

Oryginalny zarejestrowany Klatka ptaska Efekt kompensacji z uzyciem klatki
obraz uwidaczniajqcy problemy pflaskiej
zwiqzane z kurzem na optyce

Podczas pobierania klatek ptaskich nalezy zapewni¢, aby temperatura kamery byta stabilna oraz taka
sama, jak dla rejestracji klatek Dark i Bias. Ostro$¢ powinna by¢ ustawiona na nieskonczonos¢, podobnie
jak to ma miejsce podczas obserwacji astronomicznych. UWAGA! W przypadku ustawienia innego punktu
ostrosci, drobinki kurzu beda tworzyly inny obraz niz podczas rejestracji obiektéw na niebie!

Czas ekspozycji nalezy dobra¢ eksperymentalnie i bedzie on silnie zalezny od filtru uzytego podczas
obserwacji. Nalezy zapewni¢, aby wiekszos¢ z pikseli posiadata jasno$¢ w potowie ich zakresu dynamicz-
nego. Zapewni to brak efektéw zwigzanych z nieliniowosci odpowiedzi pikseli na $wiatto, a z drugiej
strony zmaksymalizuje ilo$¢ zarejestrowanego sygnatu Swietlnego.

Dla kazdego wykorzystywanego filtru anelzy zebra¢ co najmniej 10 klatek. Jezeli jako Zrédio uzyto
nieba zmierzchowego, nalezy wykorzysta¢ proces usredniania z uzyciem mediany, aby usung¢ artefakty
zwigzane z obecnoscia jasnych gwiazd widocznych wcigz na jasnym tle nieba. Dobrym rozwigzaniem jest
lekkie (wystarczy kilkanascie sekund katowych) przesuwanie kadru, aby obiekty nie pozostawaty w tym
samym miejscu. Stworzony dzieki usrednianiu wzorzec zwany jest Master Flat (wzorzec klatki ptaskiej).
Od takiego wzorca nalezy odja¢ klatke Master Bias, a nastepnie odpowiednio zeskalowana klatke Master
Dark (skalowanie zapewnia program, wymagajac podania czasu ekspozycji dla klatek Flat).
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Stworzona klatka Master Flat moze by¢ wykorzystywana do wiecej niz jednej obserwacji, zaktadajac,
Ze nie nastapity zadne zmiany w obrebie uktadu optycznego. Jezeli wymieniono filtr, zmieniono potozenie
kamery (rotacja), dodano/usunieto soczewki Barlow itd., nalezy powtorzy¢ operacje tworzenia kalibracyj-
nej klatki Master Flat.

InfoBlok 4.2 — Uzyskiwanie klatek FLAT z wykorzystaniem nieba zmierzchowego

Wykorzystanie nieba zmierzchowego jest zar6wno najprostsza, jak i bardzo precyzyjna metodg uzy-
skiwania klatki ptaskiej. Niestety wymaga mimo wszystko pewnej wprawy. Nalezy stosowac sie
do nastepujacych wskazéwek aby unikna¢ niepowodzenia:

» rejestracja klatek nie powinna przekroczy¢ catkowitego czasu 30 minut. Stonce powinno by¢
pomiedzy 5° a 7° ponizej horyzontu,

» ustaw teleskop w strone zenitu,

» pomiedzy kolejnymi ekspozycjami wykonuj niewielkie przesuniecia tak, aby ewentualne jasne
gwiazdy nie byly widoczne w tym samym miejscu kadru,

» warto rozwazy¢ przykrycie teleskopu koszula lub materiatem tak, aby zmniejszy¢ ilo$¢ swiatla
docierajacego do czujnika,

» nalezy unika¢ obszaréw Drogi Mlecznej, z uwagi na duza ilos¢ gwiazd, ktére sa niechcianymi
obiektami w klatkach kalibracyjnych Flat,

» nie nalezy rejestrowac klatek, gdy na niebie wystepuja chmury,

» nalezy dobrac czas ekspozycji pomiedzy 3 a 30 sekundami tak, aby jasnos¢ pikseli oscylowata
wokdt potowy zakresu dynamiki piksela,

» wykorzystujac kamere CCD oraz filtry UBVRI nalezy, z uwagi na r6zng czutos¢ pikseli, roz-
poczac procedure od filtrow U oraz B, nastepnie I, R, a na samym konicu V. Sugestia ta wynika
z faktu stopniowego spadku jasnosci tla nieba, ktére mozna kompensowa¢ odpowiednim
doborem filtréow.

Zbieranie materiatu naukowego

Teraz kiedy masz juz zestaw kadrow kalibracyjnych, nadszed} czas na gromadzenie obrazéw gwiazd
zmiennych. Istnieje kilka czynnikéw, ktére nalezy uwzgledni¢ podczas tworzenia tych obrazow.

Ustawianie temperatury

Aby zredukowac prad ciemny, ustaw najnizsza mozliwa temperature aparatu. Jesli jest on chtodzony ter-
moelektrycznie, ustaw wydajno$¢ na 80% (tak aby mie¢ mala rezerwe w razie potrzeby). Zanim zaczniesz
fotografowac¢ odczekaj 30 min w celu ustabilizowania sie temperatury aparatu. Obrazy kalibracyjne musza
by¢ wykonane w takich samych warunkach, jak obrazy pomiarowe.

W czasie letnim, gdy musisz fotografowa¢ w wyzszej temperaturze, wybierz obiekt wymagajacy krot-
szej ekspozycji, redukujac w ten sposob prad ciemny.

Uzycie filtrow

W celu uzyskania danych, ktére moga by¢ tatwo zrozumiane przez uzytkownikéw (co jest celem tego
przewodnika!), nalezy zawsze uzywac filtréw fotometrycznych, za wyjatkiem rzadkich przypadkéw, gdzie
wymagania naukowe wskazuja na niefiltrowane obserwacje. Dane niefiltrowane lub dane pochodzace
z niestandardowych filtréw maja powazne ograniczenia, poniewaz kolor gwiazd i dziatanie catego systemu
w odniesieniu do tego koloru moze by¢ rézny dla ré6znych obserwatoréw. Dane te mogg by¢ wykorzystane
do datowania takich zdarzen, jak minima lub zakrycia gwiazd podwdjnych, ale nie moga opisywac rzeczy-
wisto$ci w sposob powtarzalny. Znacznie lepiej jest zbiera¢ dane przy uzyciu jednego lub wiecej standardo-
wych filtroéw fotometrycznych. Zobacz sekcje , filtry” w dziale ,,Sprzet” (str. 16), aby dowiedziec¢ sie wiecej.
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Czasy ekspozycji

Czas ekspozycji kazdego obrazu zalezy od wielu czynnikdw, w tym od jasno$ci zmiennej w danym czasie,
jakiego filtru uzywasz, jakosci mechanizmu i prowadzenia teleskopu. Ogolnie rzecz biorac, nalezy uzy¢
najdtuzszy czas ekspozycji odpowiedni zaréwno dla catkowitej jasnosci i skali czasowej zmiany, ktéra
chcesz mierzy¢. Najbardziej krytycznym aspektem wyboru odpowiedniego czasu ekspozycji dla danego
filtru jest unikanie "nasycania" obrazu zmiennej lub ktérejkolwiek z gwiazd poréwnania. Takie postepo-
wanie daje fatszywy odczyt jasnoSci gwiazdy i dane staja sie bezwartoSciowe.

Aby unikna¢ tego problemu, wazne jest, aby zacza¢ od poznania punktu nasycenia aparatu, mierzonego
w jednostkach analogowo-cyfrowych lub ADU (Analog Digital Unit patrz rozdziat ,,Ustalanie liniowosci”
str. 13). Gdy juz wiesz, jaka jest gérna granica, zréb kilka prébnych fotografii gwiazd o znanej jasnosci,
wykorzystujac rozne czasy naswietlania. Poprzez kontrole obrazéw i wykorzystanie oprogramowania do
pomiaru liczby ADU w obrazie gwiazdy okresl punkt, w ktéorym gwiazda sie nasyca. Na podstawie tych
informacji ustal maksymalng i minimalna "bezpieczng" ekspozycje dla kazdej gwiazdy. Nastepnie zapisz
wyniki czasu ekspozycji dla konkretnej jasnosci gwiazdy dla kazdego filtru w tabeli. Pozwoli to zaoszcze-
dzi¢ duzo czasu i ewentualnej frustracji w przysztosci.

Nalezy pamieta¢, ze obraz gwiazdy moze sie nasyci¢ duzo wczesniej zanim "zakwitnie" (zanim zoba-
czysz pionowe spajki)! Kilka uzytecznych porad odnosnie czasu ekspozycji:

» Je$li nie masz pewnosci co do czasu ekspozycji dla nowego celu, zawsze sklaniaj sie do krotszego
czasu naswietlania.

» Bardzo dlugie czasy naswietlania najlepiej podzieli¢ na kilka kroétszych ekspozycji. Im diuzszy
czas ekspozycji, tym wieksze prawdopodobienstwo na niekorzystny wplyw napedu teleskopu,
przelatujacych satelitéw, promieniowania kosmicznego, chmur, itp. , Krétsze” obrazy moga by¢
»spietrzane” (stack) dla poprawy SNR.

» Nigdy nie uzywaj czaséw krétszych niz 3 sekundy, a najlepiej 10 sekund — zwlaszcza jesli
aparat ma migawke szczelinowa. Bardzo krotkie otwarcia i zamkniecia moga wplyna¢ na dane
fotometryczne.

» Roézne filtry prawie zawsze wymagaja roznych czaséw ekspozycji. Nie tylko ze wzgledu na prze-
pustowosc filtra i odpowiedz CCD, ale tez dlatego, ze gwiazda moze emitowa¢ mniej $wiatla
w jednym pasmie niz w innym. Jest to szczego6lnie widoczne w odniesieniu do niebieskich filtréw,
zwlaszcza w przypadku obserwacji czerwonej gwiazdy.

Pierwszym krokiem w podejmowaniu decyzji, ile fotografii wykona¢ w programie badawczym jest
okreSlenie, co jest odpowiednie dla danej gwiazdy lub klasy gwiazd.

Na przyklad, jesli obrazujesz gwiazde typu Mira, majaca wielomiesieczny lub roczny okres, to nie
ma sensu obserwowac jej czeSciej niz raz na tydzien. W tym przypadku powiniene§ wykona¢ przynaj-
mniej trzy fotografie uzywajac kazdego z filtrow, przetworzy¢ je oddzielnie, usredni¢ wynikowe wielkosci
gwiazdowe (strumienie (fluxes) powinny by¢ usrednione przed przeksztalceniem do wielkosci gwiazdo-
wej, ale w wiekszosci przypadkéw réznice sq nieznaczne) i przedstawic¢ jako jedna usredniong obserwacje
(zgrupowac obserwacje z uzyciem trzech filtréw w jedng) do AAVSO.

Setki zdje¢ rejestrowanych podczas jednej sesji obserwacyjnej powinny by¢ zarezerwowane dla
gwiazdy, ktora rzeczywiscie co$ ,;robi”, w sensie astrofizycznym, w tak krotkiej skali czasowej. Wiecej
informacji na ten temat znajduje sie w rozdziale "Fotometria i Nauka" (patrz str. 44).

Bardzo wazne jest dokladne przemyslenie odpowiedniego ,,rytmu” obserwacji. Zbyt wiele uwagi
poswieconej jednemu obiektowi moze okazac sie stratq czasu oraz zaburzy¢ krzywa blasku. Zbyt mato
materiatu naukowego sprawi, ze dane beda mniej wartoSciowe.

Pole widzenia

Ze wzgledu na mate pole widzenia kamery CCD, odnalezienie wlasciwego kadru moze okazac sie proble-
matyczne. Oto kilka sugestii i wskazéwek:

» Poznaj pole widzenia systemu. Porady na ten temat znajdziesz w dziale ,,Sprzet” (str. 12)

24



Przewodnik po fotometrii CDD — AAVSO

»

»

»

»

»

Upewnij sie, ze teleskop jest dobrze ustawiony na gwiazde (alignment) zanim zaczniesz. Znajdz
jasna gwiazde, ustaw w centrum pola widzenia i ponownie zsynchronizuj. Dobrze jest uzy¢ filtru V
lub B, aby zmniejszy¢ ryzyko ,,widmowego” obrazu jasnej gwiazdy na kolejnej ekspozycji.
Wydrukuj mapke VSP w réznych skalach i positkujac sie asteryzmami, za ich pomoca okresl, czy
celujesz w odpowiedni obiekt. Mozesz uzy¢ mapy DSS (opcjaw VSP). Nie spiesz sie, zrob to dobrze!
Skorzystaj z oprogramowania typu Guide, The Sky lub podobnego, aby uzyska¢ pozadany rozmiar
map i wielko$¢ gwiazdowa. Przytnij kadr tak, aby pokrywat pole widzenia matrycy.

Ustawienie teleskopu kontroluj za pomoca oprogramowania, poniewaz jest ono bardziej doktadne
niz GoTo. To obejmuje takze lunetke prowadzaca lub kamere (guiding) i ich wlasne oprogramowa-
nie, jesli jest zainstalowane.

Umies¢ gwiazde docelowa w centrum pola widzenia i upewnij sie, Ze gwiazda odniesienia znajduje
sie w kadrze.

Przypadki specjalne i inne problemy

Jasne gwiazdy

Jasne gwiazdy stanowig szczeg6lny problem dla fotometrii. W celu unikniecia nasycenia obrazu gwiazdy
mozna uzy¢ krotkiego czasu ekspozycji. Jednak oprocz ewentualnych probleméw spowodowanych, otwar-
ciem i zamknieciem migawki, bardzo krétkie czasy ekspozycji sa bardziej narazone na efekt scyntylacji,
niz dtuzsze, gdzie ,rozblyski” sq usredniane w dtuzszym okresie czasu. Aby unikna¢ takich probleméw,
nie zaleca sie ekspozycji krétszych niz 10 sekund. Nie skracaj czasu naswietlania. Sprobuj raczej jednej
z nastepujacych technik:

»

»

»

Uzyj maski zmniejszajqcej aperture teleskopu, aby zmniejszy¢ ilo$¢ Swiatla rejestrowanego w jed-
nostce czasu przez aparat. (Nalezy pamieta¢, ze trzeba bedzie wykona¢ nowe ,,flaty”!)
Wykorzystaj niebieski (B) filtr fotometryczny zamiast filtra wizualnego (V). Filtr zmniejszy ilos¢
Swiatla docierajacego do aparatu, a takze sama matryca CCD jest mniej wrazliwa na pasmo B, niz
pasma V, R lub IC.

Rozostrz minimalnie. Obraz gwiazdy osSwietli wieksza powierzchnie, wiecej pikseli matrycy,
co pozwoli wydtuzy¢ ekspozycje.

Noise (millimag)

Noise (millimag)

Aperture effects (100m elevation) InfOBlOk 4,3 —_ SCyntyIaCja

3-inch

S-inch ==seeee
8-inch -
12-inch -
16-inch

24-inch - - - -

Efekt scyntylacji jest spowodowany zalamaniem
Swiatla przez turbulencje atmosferyczne. Gwiazdy
migotaja zaréwno w krétkich idlugich termi-
nach, ale amplitudy zmian krotkoterminowych,
sq wieksze. Scyntylacja zostata zmierzona ekspe-
rymentalnie (patrz Young 1967) i wpltyw zaklocen
: L L = sygnat jest w przyblizeniu funkcja apertury
Integration time (sec) teleskopu, czasu ekspozycji, masy optycznej atmos-
Elevation effects 12-inch aperture) fery ielewacji teleskopu. Wykres pokazuje efekt
' apertury (u gory) i elewacji (na dole) na zakt6cenia
scyntylacyjne w zaleznosci od czasu ekspozycji
przy uzyciu rownania Younga (zakladajac S,=0,09,
masa optyczna atmosfery =1,5). Wieksze apertury
usredniaja zaktocenia spowodowane przez mniejsze
turbulencje, znacznie je redukujac. Strona inter-
netowa Radu Corlana zawiera uzyteczne tabele
efektow scyntylacyjnych, dostepnych pod adresem:

: O e http://astro.corlan.net/gcx/scint.txt.

................................................

T
100 meters
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W przypadku, gdzie trzeba uzywac bardzo krétkich czaséw naswietlania, aby unikna¢ nasycenia,
nalezy rozwazy¢ wykonanie wielu fotografii, a nastepnie na tej podstawie dokona¢ pomiaru (jesli gwiazda
zmienia sie wystarczajaco powoli). Pomoze to zmniejszy¢ wpltyw scyntylacji.

Sttoczenia

Niedoswiadczeni obserwatorzy powinni unika¢ pol, w ktérym gwiazdy sq bardzo blisko siebie. Bardzo
trudno wykona¢ doktadng fotometrie, gdy gwiazdy naktadaja sie lub dotykaja wzajemnie. Dane zawiera-
jace taczny pomiar dwoch gwiazd sg na ogét mato uzyteczne. W celu oddzielenia dwoch gwiazd, nalezy
korzystac¢ z technik matematycznych, takich jak point spread function (PSF), co wykracza poza zakres tego
podrecznika.

Jedynym wyjatkiem od tej reguly jest sytuacja gdy pobliska gwiazda ma liczbe o wartosci 1% lub
mniejszej niz zmienna w catym jej zakresie. W tym przypadku nalezy zsumowac wielkosci gwiazdowe obu
gwiazd. Jest to jednak rzadki przypadek w zattoczonych polach. Co gorsza, zmienne o duzych zakresach
(jak Miry) moga by¢ znacznie jas$niejsze niz pobliskie gwiazdy w maksimum, ale stabsze w minimum.
Sprawa ta czesto prowadzi do skonfundowania innych obserwatoréw i w efekcie archiwa AAVSO zawie-
raja wiele ,,ptaskodennych” wykreséw krzywej blasku.

Blisko horyzontu

Obserwacji poczynionych nisko nad horyzontem nalezy rowniez unika¢. Obserwuj obiekty tylko wtedy,
gdy masa optyczna atmosfery jest mniejsza niz 2,5 (lub wysokos¢ >~23°). Gdy swiatto gwiazdy musi
tlumienie lub ekstynkcja atmosferyczna. Mozliwe jest zastosowanie korekty danych, ale jest to skompli-
kowane, poniewaz ttumienie zmienia sie szybko w poblizu horyzontu. Efekt r6zni sie takze w zaleznosci
od koloru gwiazd. W pewnych przypadkach trzeba bedzie stosowa¢ rézne wartosci dla kazdej gwiazdy,
nawet w tym samym polu widzenia. Takze seeing jest gorszy blisko linii horyzontu. Grubo$¢ atmosfery
jest definiowana jako masa optyczna atmosfery (airmass). Przez pojecie masy optycznej atmosfery rozumie
sie stosunek masy stupa powietrza nachylonego w kierunku danego ciata niebieskiego do masy pionowego
stupa powietrza. Masa optyczna atmosfery dla obiektu znajdujacego sie w zenicie wynosi 1, zas dla tego
na horyzoncie jest bardzo duza.

InfoBlok 4.4 — Obliczanie masy optycznej atmosfery

Masa optyczna atmosfery (X) moze by¢ w przyblizeniu obliczona na podstawie réwnania:
X = 1/cos(0)
Gdzie 0 to kat zenitalny. Mierzony od zenitu w kierunku horyzontu (zenit = 0°, horyzont 90°).

Altitude ‘ Zenith angle Airmass
(angle above horizon) | (angle from overhead)
90° 0° 1.00
60° 30° 1.15
30° 60° 2.00
23° 67° 2.56
20° 70° 2.92
10° 80° 5.76

Przed przestaniem danych do AAVSO pozadane jest, aby przekazywa¢ dane na temat masy optycz-
nej atmosfery dla kazdej obserwacji. Jesli oprogramowanie nie wylicza go automatycznie lub nie mozna
uzyskac tych danych z oprogramowania typu planetarium, trzeba oszacowac kat zenitalny i obliczy¢ go
samodzielnie (patrz InfoBox 4.4).
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Kontrola uzyskanych obrazéw

Przed rozpoczeciem pomiar6w wazne jest, aby skontrolowac jako$¢ materiatu, sprawdzajac go wizualnie.
W ten sposdb, staniesz sie Swiadomy potencjalnych probleméw zwigzanych z systemem lub procedurami,
jak rowniez warunkéw poza kontrola, ktére moga wplynac¢ na ostateczne wyniki. W niektérych przypad-
kach obrazy beda nadawaty sie do dalszej obrébki, a w niektérych nie. Tak czy inaczej zaoszczedzi to wiele
ktopotéw podczas p6zniejszej proby oszacowania dlaczego dana obserwacja tak bardzo rézni sie od reszty.

Nastepnych kilka stron zawiera liste typowych probleméw. Przyklady obrazéw na ktérych mozna
je zaobserwowac znajduja sie na stronach 38—40.

Nasycenie

Gwiazdy, ktore sq zbyt jasne dla danego czasu ekspozycji sq przeSwietlone. Wazne jest, aby pamietac,
Ze obraz gwiazd moze by¢ przeswietlony zanim ,zakwitnie” (blooming) na zdjeciu. Aby to sprawdzi¢
sprawdz liczbe ADU w najjasniejszym centrum gwiazdy. Najlepiej zrobi¢ to dla badanej gwiazdy, jak
rowniez dla gwiazdy testowej i wszystkich gwiazd odniesienia. Jesli liczba ADU dla ktorej$ z nich zbliza
sie lub przekracza petna pojemnos¢ piksela aparatu (full-well depth), wtedy ta gwiazda jest przesycona
inie powinna by¢ uwzgledniona w zadnych pomiarach. Mozna uzy¢ innej nieprze$wietlonej gwiazdy
w polu widzenia, o ile jej obraz nie jest zaktécony przez spajki innej.

Problemy zwigzane z filtrami

Koto filtrowe to delikatny sprzet. Czasami moze sie zablokowac¢. Filtr zatrzymany w potowie drogi prze-
stania gwiazdy w czesci obrazu. Jezeli koto filtrowe nie kreci sie w ogdle, mozesz tego nie zauwazy¢
i mysle¢, ze fotografujesz w okreslonym kolorze, gdy tymczasem wecale tak nie jest. Moze to by¢ trudne
do wykrycia i mozliwe tylko w przypadku poréwnania wynikéw z uzyciem innego kota filtrowego. Jesli
co$ nie ma sensu, wroc i sprawdz to!

Swiatfo rozproszone

Odbicia od wewnetrznej powierzchni tuby teleskopu lub innych elementéw optycznych moze spowodowac
pojasnienia, pierscienie lub podwdjne obrazy, ktére moga wplyna¢ negatywnie na wyniki. Jest to szczego6l-
nie widoczne, kiedy Ksiezyc jest widoczny na niebie lub jasne gwiazdy lub planety wystepuja w poblizu
pola obrazowania.

Obrazek 1. Negatyw

pokazujqcy efekt swiatta
rozproszonego Ksiezyca
w prawym goérnym rogu.
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Problemy atmosferyczne

Podczas konfigurowania sprzetu, poswie¢ kilka chwil, aby przestudiowac niebo! Zapisz co widzisz —
zwlaszcza jesli w okoto sg chmury — réb notatki na temat seeingu i przejrzystosci. Cienka warstwe chmur
ciezko zauwazyC przy bardzo ciemnym niebie. Nalezy rozwazy¢ nagrywanie tego, co wida¢, gdy jest
jeszcze wystarczajgco jasno (lub juz wystarczajaco jasno).

Wykrycia cienkiej warstwy chmur na zdjeciach nie zawsze jest tatwe, ale pozniej, podczas studio-
wania wynikow swojej fotometrii, gdy podejrzewasz, ze co$ moze by¢ nie tak, notatki mogq okazac sie
bardzo przydatne. W rzadkich przypadkach cienka, jednolita chmura moze mie¢ tak duzy wptyw na mie-
rzong gwiazde i gwiazdy odniesienia oraz ze wzgledu na metode fotometrii r6zniczkowej, ze cata praca
pomiarowa moze zosta¢ zaprzepaszczona. Pomimo, Ze jest to rzadki przypadek, nalezy spojrze¢ na wyniki
swoich pomiaréw podczas watpliwych warunkéw pogodowych z duza doza sceptycyzmu.

Obrazek 3. Chmury na negatywie. Obrazek 4. Krzywa blasku VW Cep pokazujqca
negatywny wptyw chmur.

Promieniowanie kosmiczne

Slady promieniowania kosmicznego na zdjeciach nie sg niczym niezwyklym, zwlaszcza w wypadku
obserwacji na wyzszych wysokosciach. Bedg manifestowac sie jako mate smugi, spirale lub mate, ostre
(1-3 piksele) jasne plamki na zdjeciach. Sa one przypadkowe i ogdlnie nie stanowia problemu. Jesli jednak
$lad pojawi sie w swietle gwiazdy lub w bezposrednim sasiedztwie, efekt moze by¢ zauwazalny.

Samoloty/satelity/meteory

Podobnie jak promieniowanie kosmiczne, $lady samolotéw, meteoréw i satelitow, ktére przechodza przez
obraz, nie s problemem, o ile nie znajduja sie zbyt blisko mierzonej gwiazdy. Czasem trzeba bedzie wybra¢
inng gwiazde poréwnania lub catkowicie odrzuci¢ dany obraz.

»Duchy (RBI)”

Ze wzgledu na charakterystyke pracy kamery CCD, jesli obrazujesz jasny obiekt, masz szanse uzyskac
jego ,,ducha” w nastepnym obrazie. Ma to wyglad rozmytej plamy i stopniowo zanika z kazdym kolej-
nym zdjeciem. Artefakty te nie sa problemem, o ile nie koliduja z gwiazda, ktéra prébujesz mierzy¢ lub
utrudniajg identyfikacje w polu widzenia. Wystepuja czesciej na zdjeciach wykonanych przy uzyciu filtra
czerwonego (np. RC lub IC). Aby je wyeliminowad¢, rozgrzej kamere CCD i odczekaj kilka minut, az obraz
zacznie , krwawic¢”. Potem ponownie schtodz kamere. Problem powinien znikna¢. Innym mozliwym roz-
wigzaniem jest unikanie jasnych obiektéw na skraju pola widzenia.
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Negatyw pokazujqcy jasnq DY Eri Kolejne zdjecie z ,,duchem” DY Eri

Wiecej potencjalnych problemow

Filtr zablokowany w potowie drogi

Zta ostros¢ Krysztatki lodu

Satelita Czgstki prom. kosmicznego Problemy z flatami
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Rozdziat 5: Fotometria — pomiary obrazéw

Teraz, gdy masz juz zestaw starannie skalibrowanych obrazéw CCD, przyszedt czas, aby zmierzy¢ jasnosc¢
gwiazd, ktére zostaty przechwycone. Jest to proces znany jako fotometria. Podobnie jak w przypadku uzy-
skiwania i kalibracji obrazu istnieje oprogramowanie eliminujace wiekszos¢ ciezkiej pracy, ale wazne jest,
aby go zrozumie¢ i uzywac poprawnie. W przeciwnym wypadku wyniki moga by¢ naukowo bezuzyteczne.

Poniewaz istnieje wiele dostepnych pakietéw oprogramowania, w tym wiasny program do fotome-
trii firmy AAVSO — VPhot, przewodnik ten nie bedzie prébowal zaglebi¢ specyfiki uzywania danego
programu. Zamiast tego skupi sie na koncepcjach i technikach wspélnych dla wszystkich, aby poméc Ci
uzyskac¢ prawidtowe dane.

Co to jest fotometria réznicowa?
Rozré6zniamy dwa rodzaje fotometrii wykorzystywanej w astronomii:

» fotometria roznicowa — w ktorej wielko$¢ gwiazdowa gwiazdy zmiennej poréwnywana jest w tym
samym czasie z pobliska gwiazda o znanej jasnosci. W ten sposéb okreslamy ,ustandaryzowana
wielko$¢ gwiazdowa” zmienne;j.

» fotometria ,,all-sky” — bardziej skomplikowana procedura, w ktérej wielkosci gwiazdowe sg otrzy-
mywane po kalibracji systemu obserwacyjnego z uwzglednieniem aktualnych warunkéw atmosfe-
rycznych, przy wykorzystaniu zestawu standardowych gwiazd z poza pola widzenia.

Tylko fotometria r6znicowa zostanie oméwiona w tym podreczniku, poniewaz jest o wiele tatwiejsza
i daje doskonate rezultaty. Jest tez znacznie bardziej ,,wyrozumiata”, gdy warunki obserwacji nie sa idealne.
Na przyktad, jesli cienka warstwa chmur przejdzie przez pole widzenia podczas robienia zdje¢, istnieje duza
szansa, ze zaburzy to odczyt wielkosci gwiazd porownania w takim samym stopniu, jak wielko$¢ gwiazdy
docelowej. Roznica wielko$ci miedzy nimi bedzie zatem prawie taka sama i nie wptynie to na wyniki.
Fotometria roznicowa krok po kroku.

Sprawdz poprawno$c¢ zdjec.
Zidentyfikuj gwiazdy.

Ustaw przestone.

Wybierz gwiazdy odniesienia.
Zmierz wielkos$ci gwiazdowe.
Oblicz niepewnos$¢ pomiaru.
Sprawdz poprawno$c¢ zdjec.

N AW

1. SprawdZ poprawnosc zdjec
Pomimo, ze prawdopodobnie zrobite$ to wczedniej, to doktadne ogledziny kazdego obrazu mogg oszcze-

dzi¢ duzo czasu i frustracji. Zwr6¢ uwage na chmury, samoloty, satelity lub $lady promieniowania kosmicz-
nego, ktére moglyby wptynac¢ na dokltadnos¢ pomiaréw gwiazd (zar6wno zmiennych jak i odniesienia).
Jedli zrobiliSmy serie obrazéw w tym samym polu, mozna zbadac¢ je wszystkie po kolei, aby ,,wylapa¢”
ewentualne nie$cistosci.

Dok!tadnie sprawdz wszystkie gwiazdy, ktore mierzysz, aby mie¢ pewnos$¢, Ze zadna z nich nie jest
przeSwietlona. Pamietaj, ze brak widocznych oznak przeswietlenia nie oznacza, ze gwiazda przeSwietlona
nie jest. Jednym ze sposobéw sprawdzenia poprawno$¢ ekspozycji jest zbadanie wykresu funkcji rozmycia
punktu (point spread function — psf) z profilu jasnosci gwiazdy (patrz ramka). Jesli krzywa na szczycie
jest ptaska, istnieje duza szansa, ze gwiazda ,,przesycita” detektor i nie bedzie dla niej mozliwe uzyskanie
poprawnej wielkos$¢. Jesli nie ustalites jeszcze liniowosci aparatu, to trzeba to zrobi¢ (patrz rozdziat 3,
str. 13). Po nabraniu doSwiadczenia, bedziesz mégt przewidziec najlepszy czas ekspozycji po uwzglednie-
niu wielko$ci gwiazdowej i filtra, ktérego uzywasz.

Przyktady niektérych problemoéw, jakie moga pojawi¢ sie podczas inspekcji obrazéw sg pokazane
na poprzedniej stronie.
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2. Zidentyfikuj gwiazdy
Przestudiuj uwaznie obrazy — zwlaszcza w zattoczonych obszarach lub w przypadkach, gdy gwiazdy,

ktére chcesz mierzy¢ sa bardzo stabe. Bardzo tatwo o pomylke, gdy w poblizu zmiennej wystepuje inna
gwiazda. Zwlaszcza gdy towarzysz ten jest jasniejszy. Uzywaj mapy w duzej skali (powiekszonej) podczas
obrazowania pola, ktore jest dla ciebie nowe, dzieki czemu bedziesz mie¢ pewnos¢, Ze nie ma tam ukry-
tych zadnych niespodzianek, a Ty obserwujesz i analizujesz odpowiednia gwiazde.

W zaleznosci od oprogramowania, ktére uzywasz, identyfikacja obiektéw bedzie odbywac sie auto-
matycznie albo bedziesz musiat zrobi¢ to samemu przy uzyciu map. W obu przypadkach wazne jest, aby
sprawdzi¢, czy zmienna i gwiazdy odniesienia sq prawidtowo zidentyfikowane. Oprogramowanie do astro-
metrii jest dobre, ale nie idealne! Mozesz zosta¢ wprowadzony w btad przez wady obrazu albo pomylenie
zmiennej z pobliska gwiazda.

Jesli oprogramowanie nie importuje informacji dotyczacych gwiazd odniesienia z AAVSO, bedziesz
musiat zrobic¢ to sam. Najlepszym sposobem, aby uzyskac¢ potrzebne informacje, jest uzycie plotera gwiazd
zmiennych (VSP) ze strony AAVSO. Mozesz tutaj wydrukowac¢ mapke i tabele fotometryczng. Korzystajac
z mapy, mozesz zidentyfikowa¢ gwiazdy odniesienia i zapisa¢ opublikowane jasnosci dla kazdego koloru
filtra w odpowiednich miejscach. Korzystanie z map DSS moze by¢ bardzo pomocne.

InfoBlok 5.1
Oprogramowanie do fotometrii powinno umozliwia¢ utworzenie wykresu funkcji rozmycia punktu
(PSF) wybranej gwiazdy z obrazu. Generalnie jest to dwu- lub tréjwymiarowy wykres funkcji
liczby ADU dla kazdego piksela i przekroju poprzecznego lub wzdluz promienia gwiazdy widocz-
nej na zdjeciu. Taki wykres moze by¢ bardzo przydatny w okreslaniu, czy dana gwiazda jest prze-
Swietlona lub moze jej $wiatto zmieszato sie ze Swiattem innej. Ponizej kilka przyktadéw wykresow
PSF (utworzony za pomocq DS9) wraz ze zbliZzeniem mierzonej gwiazdy.
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3. Ustaw przystone

Scisle méwiac, fotometria jest po prostu miarg ilosci energii $wietlnej odbieranej w jednostce czasu.
W tym przewodniku bedziemy zajmowac sie tylko metodg znang jako fotometria przystonowa, nazwana
tak dlatego, Ze mierzy natezenie Swiatta matych okregéw lub otworéw, wycentrowanych na poszczegol-
nych, zobrazowanych gwiazdach.

Dwa inne sposoby fotometryczne to dopasowywanie funkcji rozmycia punktu (PSF) oraz odejmowanie
obrazu (image subtraction). Techniki te sa przydatne do wykonywania pomiaréw w bardzo zattoczonych
obszarach, ale poniewaz sg bardzo skomplikowane i rzadko zawarte w komercyjnych pakietach oprogra-
mowania CCD, nie beda tutaj omawiane. Przystona sktada sie z trzech czesci, jak pokazano na rysunku:

- Otwor dla gwiazdy (lub otwér pomiarowy) — jest
to wewnetrzny okrag, w ktérym umieszcza sie mierzong
gwiazde.
. . . . . Otwor
- Szczelina — jest po prostu przestrzenig pomiedzy okregiem pomiarowy
sygnatowym a pierScieniem nieba. Syepeling
Zzczell
- Pierscien nieba — pierscien zewnetrzny, ktory jest uzy- prerécien
L. . . ierscien
wany do przechwytywania informacje o tle nieba. nieba

Pakiet oprogramowania, ktéry uzywasz, zapewne utworzy te kregi automatycznie gdy zatadujesz obraz.
Pomimo to trzeba skontrolowac¢ wielkosc¢ kazdego pierscienia i ewentualnie dokona¢ drobnych korekt. Jedna
wazna zasada: trzeba uzywac tej samej wielkosci pierscieni dla kazdej gwiazdy w tym samym obrazie.

Oto niektére inne sugestie i wytyczne dotyczace wielkosSci pierscieni przystony:

» Srednica otworu dla gwiazdy powinna by¢ 3 do 4 razy wieksza od $redniego FWHM dla wszystkich
gwiazd, ktére chcesz mierzy¢. Oprogramowanie powinno poméc w okre$leniu FWHM (FWHM,
albo ,,full-width at half-maximum” jest zdefiniowany w rozdziale 3, str. 14).

» Upewnij sie, Ze najjasniejsza gwiazda, ktora planujesz mierzy¢, pasuje catkowicie w otwor pomia-
rowy. Jezeli otwor jest zbyt maty, to pomiar nie bedzie kompletny. Jesli zbyt duzy, istnieje szansa
wlaczenia innych stabych gwiazd do pomiaru.

» Srednica wewnetrznego kregu pierécienia nieba powinna wynosi¢ okoto 5 razy $redniag FWHM
(czyli okoto 10 pikseli).

»  Skoryguj zewnetrzna $rednice pierscienia nieba, jesli to konieczne. Wiekszy pierscien nieba oznacza
lepszy stosunek sygnatu do szumu (SNR), ale unikaj jak mozesz, gwiazd w tym polu.

» Jesli nie ma sposobu, aby unikna¢ ,,zanieczyszczenia” pola pierécienia nieba gwiazdami, nie martw
sie. Oprogramowanie moze usunac¢ je automatycznie. Przeczytaj podrecznik, aby dowiedzie¢ sie,
czy i jak jest to mozliwe do uzyskania.

4. Wybierz gwiazdy odniesienia
To bardzo wazny etap, poniewaz w zalezno$ci od wyboru gwiazd odniesienia mozna uzyska¢ rozne

wyniki. Ogélnie méwiqgc, im wiecej gwiazd odniesienia uzywasz, tym lepiej, poniewaz ewentualne btedy
lub niewielkie rozbieznosci zostang usrednione. Sprawd? je tez dokladnie i poSwiec troche czasu i uwagi
podczas ich wyboru, aby mie¢ pewno$¢, ze wyeliminowates te, ktére moga zaburzy¢ wyniki.

Jesli to mozliwe, prosimy skorzysta¢ z gwiazd odniesienia wyselekcjonowanych przez AAVSO. Wiele
programoéw do obrobki pozwoli Ci zaladowac je automatycznie. Jesli nie, zalecane obiekty dla kazdego pola
oraz tabele fotometryczne znajdziesz za pomoca funkcji VSP na stronie AAVSO. Tabela zawiera potozenie
kazdej gwiazdy odniesienia razem z jej jasno$cig oraz roznica tej jasnosci dla danej czestotliwosci fali.

Sekwencje gwiazd AAVSO zostaly zaprojektowane tak, aby wykorzysta¢ wszystkie gwiazdy, dla
ktérych wielkos$ci gwiazdowe zostaly bardzo dokladnie ustalone, nie zmieniaja jasno$ci, nie maja bliskich
towarzyszy, i maja podobny kolor do zmiennej. Inng zaletg uzycia standardowego zestawu gwiazd odnie-
sienia, jest tatwiejsza mozliwos¢ bezposredniego poréwnania Twoich wynikéw z wynikami innych obser-
watoré6w AAVSO gdy dane te beda zbierane i analizowane w miedzynarodowej bazie danych AAVSO.
Naukowcy wykorzystujacy Twoje dane bedq Ci wdzieczni.
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Oto kilka wskazowek, ktorych nalezy przestrzega¢ podczas wyboru gwiazd odniesienia:

» Wpybierz gwiazdy odniesienia blisko celu, a nie w poblizu krawedzi obrazu, w ktérym moga by¢
znieksztatcone.

» Gwiazdy odniesienia powinny by¢ podobnych koloréw, ale niekoniecznie podobne do gwiazdy
docelowe;j.

» Nie stosuj gwiazd czerwonych (wiele z nich jest zmienna) lub bardzo niebieskich. Dobra zasada
jest wybranie sekwencji gwiazd, ktére maja (B-V) kolory pomiedzy +0,3 i +1,0 (+0,7 powinno by¢
dobrym wyborem). Czasem bedziesz ograniczony do jakiejkolwiek gwiazdy w polu widzenia i nie
bedziesz miat duzego wyboru.

» Wybierz gwiazde odniesienia, ktéra ma podobng jasno$¢ (mag) do gwiazdy docelowej.

» Upewnij sie, ze zadna z gwiazd, ktore wybrate$, nie ma towarzysza.

» Wybierz gwiazdy odniesienia ze stosunkiem sygnatu do szumu (SNR) przynajmniej 100.

»  Wpybierz gwiazdy z podobnym btedem dotyczacym jasnosci (mag). Preferowane mniej niz .01 - .02

» Upewnij sie, ze gwiazdy odniesienia nie znajduja sie blisko miejsca przeswietlonego na zdjeciu.

Gwiazdy testowe sg wazne, aby stwierdzi¢, czy ktéras z gwiazd odniesienia r6zni sie i czy na obrazie
wystepuja inne problemy. Gwiazda testowa jest po prostu gwiazda o znanej, niezmiennej magnitudo, ktora
(w tym samym kolorze). Wyniki powinny by¢ bardzo zblizone. Gwiazda testowa powinna by¢, jak to tylko
mozliwe, podobna w kolorze i wielko$¢ do zmiennej i moze by¢ wybrana z listy dostepnych gwiazd odnie-
sienia w kadrze.

Jesli przetwarzasz kilka lub wiele zdje¢ tego samego pola wykonanych tej samej nocy (time series),
wykresl magnitudo gwiazdy testowej w zaleznosci od czasu. Jesli wszystko pdjdzie dobrze, to wynikiem
powinna by¢ pozioma linia prosta. Jesli jasno$¢ gwiazdy testowej r6zni sie w czasie, to co$ jest nie tak. Czy
przypadkiem nie zarejestrowates chmury w miedzyczasie?

5. Zmierz wielkoSci gwiazdowe
W wiekszosci nowoczesnego oprogramowania, jedno klikniecie myszy zapewni Ci dostep do danych
na temat wielkosSci gwiazdowej celu. Dobrze jest jednak, aby zrozumie¢, co jest potrzebne do osiggniecia
tego celu (zwlaszcza jesli masz starszq wersje oprogramowania, w ktérym nie jest to tak automatyczne).
Pierwszym krokiem jest pomiar wielkosci instrumentalnej (nieskalibrowana, pozorna wielko$¢ gwiaz-
dowa). Jest to po prostu liczba adekwatna do zarejestrowanej ilosci fotonéw (lub ADU). Po odjeciu instru-
mentalnej wielko$¢ gwiazdy odniesienia od instrumentalnej wielko$ci zmiennej otrzymujemy magnitudo
réznicowa. Oto wzor:

Av=v C

measured  —measured

Gdzie Av to magnitudo réznicowa, Vv, ... 0 magnitudo instrumentalna zmiennej, a c,,,.,..q {0 magni-
tudo instrumentalna gwiazdy odniesienia.

Aby twoja obserwacja byta bardziej uzyteczna dla spotecznosci naukowej, trzeba teraz przekonwer-
towac instrumentalng wielko$¢ gwiazdowa do znormalizowanej wielkosci gwiazdowej, dodajac do niej
opublikowang magnitudo gwiazdy odniesienia:

V=Av+ Cpublished

Prawie wszystkie pakiety oprogramowania dostepne dzisiaj umozliwiaja fotometrie zespotowa. Jest
to porownanie zmiennej z kazdq gwiazda odniesienia, ktéra wybrates. Komputer, stosujac powyzsze row-
nania, obliczy znormalizowana wielkos¢ gwiazdowa zmiennej na podstawie kazdej gwiazdy odniesienia
i zwroci wynik jako srednig wazong tych wszystkich wartosci. Jeste$S w posiadaniu jednej znormalizowa-
nej wielkoSci gwiazdowej badanej zmiennej, ktéra jest na ogdét mniej podatna na btedy, niz gdyby uzyto
tylko jednej gwiazdy odniesienia. Jesli wydaje sie, Ze jedna z gwiazd odniesienia wptywa niekorzystnie
na wyniki, sprobuj usunac¢ ja ze zespotu i ponownie obliczy¢ srednia.

Pamietaj, Ze w naszej konwencji mate litery oznaczaja wielkoSci instrumentalne, wielkie litery pisane
kursywa (np. V) to wielko$ci znormalizowane, a duze litery pisane normalnie to wielkosci, ktére zostaty
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transformowane. Pojecie transformacji zostanie wyjasnione w nastepnym rozdziale, ale krotko méwiac,
mozesz zrobi¢ zdjecie ze standardowym filtrem Johnson V, ale musisz dokona¢ pewnych dodatkowych
obliczen w celu wprowadzenia zmierzonego ,,v” do systemu Johnson V z zachowaniem najwyzszej doktad-
nosci. W rozdziale 6. pokazemy jak to zrobic.

InfoBlok 5.2 — Wielkosci gwiazdowe

System wielko$ci gwiazdowych pochodzi z II wieku p.n.e. i przypisuje sie go greckiemu astro-
nomowi Hipparchowi. Jest to system logarytmiczny, w ktérym jasniejsza gwiazda ma przypi-
sang mniejsza magnitudo. Zostat on opracowany w celu sklasyfikowania gwiazd widocznych
gotym okiem i zaadoptowany w erze teleskopéw do okre$lania jasnosci optycznej dla wielu
rodzajéow obiektéw astronomicznych. Istnieje bezposredni zwigzek miedzy magnitudo i stru-
mieniem (flux): réznica blasku réwna 5 mag odpowiada réznicy 100 flux, co oznacza, zZe
roznica 1 mag odpowiada roznicy okoto 2,5 flux (2,5 do potegi 5 to okoto 100). Poniewaz skala
wielko$¢ gwiazdowych jest logarytmiczna, proporcje strumieni (flux) moga by¢ wyrazone jako
réznice w magnitudo. R6znice wielko$ci gwiazdowych miedzy dwoma obiektami ze zmierzonymi
strumieniami mozna wyliczy¢ za pomocg nastepujacego réwnania:

mag, — mag, = -2,5 log,, (flux, /flux,)

.............................................

Oprogramowanie bedzie prawdopodobnie przeksztalca¢ zmierzone strumienie (iloS¢ ADU w obrebie
przyslony pomiarowej) do mag instrumentalnych, ale nalezy pamieta¢, Ze moze ono przyjac przy-
padkowy punkt zerowy dla tych wielko$ci Prowadzi to do dziwnie wygladajacych (ale poza tym
w petni uzasadnionych) wielkos$ci instrumentalnych, takich jak np. —12,567. Jesli wszystkie gwiazdy
sq mierzone z tym samym instrumentalnym punktem zerowym, to wszystko jest w porzadku. Po prostu
punkty zerowe znoszg sie nawzajem, gdy sq obliczane magnitudo réznicowe.

6. Oblicz niepewnosc¢ pomiaru

Wielkos$ci gwiazdowe, ktére mierzysz, dostarczajq tylko czes¢ informacji. Kazde powazne dane naukowe
zawierajg tez rachunek niepewnosci, méwiacy naukowcom wykorzystujagcym twoje dane, z jakimi ograni-
czeniami muszg sie liczy¢. Dlatego wazne jest, aby dokladnie obliczy¢ i przedstawi¢ niepewnos¢ w wiel-
ko$ciach wraz z samymi wielkosciami.

Twoja niepewnos¢ pomiaru bedzie zawiera¢ zarowno czynnik losowy, jak i systemowe. Zak}dcenia
losowe obejmuja takie rzeczy, jak zaktécenia ze strony fotonow (ktére sa proporcjonalne do pierwiastka
kwadratowego z liczby fotonéw docierajacych do aparatu) i zaburzenia termiczne detektora CCD. Te zZrodta
zaklocen muszg by¢ scharakteryzowane, ale bardzo niewiele mozna zrobi¢, aby je zmniejszy¢ i one usta-
nowig dolny limit niepewnosci. Niepewnosci systemowe sq zwigzane z danym oprzyrzadowaniem i obej-
muja takie rzeczy, jak wpltyw przyston pomiarowych na wyjsciowe wielkosci gwiazdowe, czy tez masz
watpliwosci lub btedy w swoich flatach” lub w wielkosciach gwiazdowych uzywanych w wartosSciach
gwiazd odniesienia. Nie bedziemy tutaj wchodzi¢ w szczegdétowe omdwienie teorii niepewnosci, ale zale-
camy kurs AAVSO CHOICE pt. ,,Niepewnos¢ co do niepewnos$ci” i notatki Aarona Price. Ograniczymy
sie do tego, jak to zrobi¢ praktycznie.

Najprosciej, ale nie idealnie, gdy oprogramowanie CCD wykona cala prace. Wiekszo$¢ programéw
zwroci niepewnos¢ w mag lub stosunek sygnatu do szumu (SNR Iub S/N). W przyblizeniu niepewnos¢
w mag to 1/SNR, wiec SNR owartosci 50 daje niepewnos¢ 0,02 magnitudo. Nie jest to idealnie doktadne
bo: (@) SNR bedzie obliczany tylko dla kazdego mierzonego obrazu i nie powie nic na temat zaktocen
z powodu warunkéw niefotometrycznych. (b) Nie mozna do konica zaufa¢ oprogramowaniu. Wiekszos¢
z nich obecnie ,,robi dobra robote”, ale wczesniej nie zawsze bylo to tak oczywiste. Jak zawsze, sprawdz
swoje wyniki pod katem, czy majg one sens.

Nie istnieje jeden, najlepszy spos6b na obliczenie niepewnosci i zaleza one od tego, co i jak masz zamiar
obserwowac. Jesli robisz wielokrotne pomiary gwiazdy podczas jednej nocy, mozna uzy¢ nieScistosci
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zaobserwowane w zmiennej, gwiazdach odniesienia i testowych i na tej podstawie oszacowa¢ catkowita
niepewnos$¢ fotometryczng. Istnieja dwie mozliwosci. Jesli wiadomo, Ze zmienna nie zmienia blasku
w krotkich terminach (np. Mira), mozna obliczy¢ magnitudo takiej gwiazdy w kazdej klatce, a nastepnie
odchylenie standardowe tych pomiaréow otrzymujac niepewnos¢. (Uwaga: Dla powoli zmieniajqcej sie
gwiazdy, idealnie jest p6jS¢ o krok dalej i potaczy¢ wszystkie pomiary zmiennej wykonane podczas nocy
w jedna wielko$¢ gwiazdowaq, zamiast przedstawia¢ cala serie). Je$li zmienna ulega zmianie w krotkich
terminach (np. zmienne kataklizmiczne), to nalezy uzy¢ gwiazd odniesienia lub testowych. We wszystkich
przypadkach mozna to obliczy¢ korzystajac z réwnania na odchylenie standardowe o:

0=((Z(x; - x)*)/(N - 1))**

gdzie x, to indywidualne wielko$ci gwiazdowe, x to Srednia wielko$¢ gwiazdowa, N to liczba usrednio-
nych pomiaréw. Niepewnosciag we wzorze jest wlasnie o. Jesli uzywasz gwiazd odniesienia lub testowych
do obliczenia odchylenia standardowego, to powinny to by¢ obiekty o blasku podobnym do zmienne;j.

Jesli zamiast tego wykonasz tylko jedno zdjecie z danym filtrem, jeste$ ograniczony do obliczania nie-
pewnosci na podstawie informacji zawartych w tym jednym obrazie. W przypadku stabej gwiazdy nalezy
uzy¢ réwnania CCD:

S/N=N__/(N

star star

+tn (Ndark + Nsky + (1\Irez-1clnoise)2))1/2

gdzie N jest liczba fotondéw zarejestrowanych dla kazdej gwiazdy, nieba, pradu ciemnego oraz takze
zaklocen odczytu CCD, a n jest liczba pikseli w otworze pomiarowym.

Chociaz moze to wyglada¢ skomplikowanie, jest to po prostu modyfikacja przypadku, gdy mierzysz
niepewno$¢ wynikajaca tylko z zakt6cen ze strony fotondw. Aby to sobie uzmystowi¢, wyobraz sobie,
ze N, jest znacznie wieksze, niz ktorekolwiek z pozostatych sktadnikéw. W tym przypadku réwnanie
CCD osiaga limit pierwiastka kwadratowego z zarejestrowanej liczby fotonow.

Zauwaz dwie rzeczy. Po pierwsze, pamietaj, ze N w powyzszym réwnaniu jest liczba fotonéw, niz
liczba ADU, kt6ra mierzy kamera CCD. To wprowadza koniecznos¢ niewielkiej modyfikacji rownania dla
ADU wprowadzajac zysk (gain), G:

S/N= NADU X G/((NADU x G) + npixx ((NADU,sky x G) + Ndark+ (Nnn.)z))l/z

Po drugie, mozna uzy¢ wartosci SNR wyliczonego przez oprogramowanie zamiast liczenia rGwnania
CCD do oszacowania niepewno$ci w przypadku gwiazdy, ktérej jasnoS¢ jest znacznie wyzsza niz zar6wno
tto nieba i zaktocenia odczytu.

Nastepnym dobrym rozwigzaniem przypadku pojedynczego obrazu fotometrycznego jest wiele gwiazd
odniesienia dostepnych w kadrze. W tym przypadku mozna mierzy¢ wszystkie gwiazdy odniesienia wraz
ze zmienna, obliczy¢ wielko$¢ zmiennej na podstawie kazdej z gwiazd odniesienia, a nastepnie obliczy¢
odchylenie standardowe wszystkich tych wielkosci. Pozwoli to uwzgledni¢ rzeczywiste niepewnosci,
zaréwno dotyczace zmiennej jak i gwiazd odniesienia.

Roéwnanie CCD jest uniwersalne, ale takze w pewnym stopniu zawilte, poniewaz musisz pomierzy¢
wiele rzeczy z osobna i nie udziela ono informacji na temat innych Zrédet niepewnosci poza tymi, ktére
byly obecne w konkretnym obrazie, czyli warunkami na niebie. Jednakze, przy obrébce pojedynczych
klatek, to najlepsze, co mozesz zrobi¢ i powiniene$ tego uzywac, zwtaszcza w przypadku, gdy pracujesz
ze stabymi gwiazdami i niskim S/N.
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Rozdziat 6. Transformacja danych
Dlaczego transformacja jest konieczna?

AAVSO ID (Miedzynarodowa Baza Danych AAVSO) zawiera pomiary wykonane przez setki obserwa-
tor6w, w réznym czasie, z réznych miejsc na Ziemi. Najwieksza zaleta takiego systemu polega na tym,
ze kazdy zainteresowany obserwacjami moze mie¢ swoj wktad w tworzeniu bazy, co zapewnia duza cig-
glos¢ obserwacji. W przegladach nieba wykonywanych w obserwatoriach profesjonalnych jest to staby
punkt — zta pogoda, awaria sprzetu, cykl dnia i nocy czy problemy z finansowaniem mogg (i zwykle powo-
duja) wystepowanie przerw w danych — ktorych obecnos¢ jest duzym utrudnieniem, szczegdlnie w obser-
wacjach gwiazd wielookresowych. Obserwacje rozproszone nie sa jednak bez wad — w przeciwiefistwie
do pomiaréw wykonywanych jednym instrumentem, obarczone sa one btedami spowodowanymi rozni-
cami w stosowanych teleskopach, matrycach czy réznymi metodami obrébki. Btedy te sq bardzo trudne
do wyeliminowania.

Zakladajac, ze wszystkie kroki opisane w poprzednich rozdziatach poradnika zostaty wykonane staran-
nie i bez pomytek, ewentualne btedy w wynikach obserwacji moga nadal by¢ obecne, gtéwnie z powodu
charakterystyki widmowej ukladu optycznego. Matryce CCD reaguja z r6zna czuloscig w zaleznos$ci
od dtugosci fali padajacego Swiatla. Szkto lub powloki przeciwodblaskowe uzyte w ukladzie optycznym
moze wprowadzac falszywaq barwe obrazu (czesty jest z6tty zafarb wprowadzany przez soczewki). Nawet
dwa filtry fotometryczne wykonane w tej samej fabryce moga posiada¢ drobne réznice w charakterystyce
transmisji spowodowane niedoskonatoscig procesu produkcyjnego! Dlatego nawet mimo zastosowania
sprzetu najwyzszej klasy, konieczna jest poprawka zwigzana z tymi mozliwymi odchytkami od idealnej
charakterystyki transmisji.

Procedura, ktéra zostanie opisana w tym rozdziale nazywa sie transformacjq do systemu standardowego
i pozwala na stanowcza redukcje lub niemal wyeliminowanie btedéw wynikajacych z tych czynnikéw. Po jej
przeprowadzeniu, obserwacje beda zgodne z obserwacjami dostarczonymi przez innych obserwatoréw (jak
réwniez przez profesjonalne obserwatoria), za$ krzywa blasku gwiazdy znacznie zyska na wartosci naukowej.

Jak dokonaé transformacji do systemu standardowego?

Zasadniczo, nie wiemy jakie odchytki i w jakiej barwie wystepuja w naszym ukladzie teleskop-ka-
mera. Pierwszym krokiem jest wiec wyznaczenie ich. Drugim krokiem bedzie zastosowanie wyliczonej
poprawki do obserwacji.

Na poczatku proces ten moze Ci sie wydawac dos¢ skomplikowany. Ponadto, wsréd obserwatoréw ist-
niato wiele watpliwos$ci i zamieszania jak wykona¢ poprawnie te transformacje. Dzieki temu poradnikowi
A AVSO mamy nadzieje, ze te watpliwosci zostang rozwiane. Osoby zainteresowane poglebieniem wiedzy
w tym temacie zachecamy do zapoznania sie z bibliografig na koncu tego przewodnika.

Postawowe zatozenia

Zakladamy wtym poradniku, ze pomiar jest wykonywany zapomoca fotometrii réznicowe;j.
Przypominamy, ze oznacza to, ze mierzong wielkos$cia jest réznica jasno$ci gwiazdy badanej oraz znanej
gwiazdy poréwnania.

Zat6zmy, 7ze badamy akurat dwie gwiazdy. Obie posiadaja takq sama katalogowa jasno$¢ zmierzong
w pasmie standardowym V (na przyklad 5 magnitudo), jednak jedna z nich jest chtodng pomaranczowa
gwiazda typu widmowego K, za$ druga — bialoniebieskq gwiazda typu widmowego B. Po dokonaniu
pomiaru stwierdzimy, Ze mimo iz obie gwiazdy posiadaja takie same jasnosci katalogowe, nasze odczyty
beda sie rézni¢. Dokladnie w taki sposéb objawiaja sie omawiane wczesniej réznice w charakterystyce
widmowej instrumentu. Gdybysmy obserwowali teleskopem idealnym bez obecnosci atmosfery, dostali-
bysmy rowne odczyty — tak jak to bylo w katalogu.

Musimy wiec wyznaczy¢ jak nasz instrument zmienia widmo. Na szczescie to tylko brzmi skom-
plikowanie. W rzeczywistoSci musimy zmierzy¢ dwie wielkosci: rdznice jasnosci instrumentalnych
gwiazdy zmiennej wzgledem gwiazdy poréwnania oraz kolor gwiazd, wyrazony przez instrumentalny
wskaznik barwy. Poréwnujac instrumentalny wskaznik barwy kazdej gwiazdy poréwnania z warto$ciami
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katalogowymi, bedziemy mogli wyznaczy¢ zalezno$¢ pozwalajacg na transformacje wskaznika barwy
instrumentalnego do standardowego. Nastepnie, poszukujac liniowej relacji pomiedzy réznicq jasnosci
instrumentalnej i jasnoSci standardowej, a wskaznikiem barwy w systemie standardowym, bedziemy mogli
wyznaczy¢ wspotczynnik poprawiajacy wyznaczong jasno$¢ gwiazdy zmiennej ze wzgledu na jej kolor.
Po zastosowaniu tych dwoch transformacji otrzymamy jasnos¢ gwiazdy w systemie standardowym, ktéra
(teoretycznie) bedzie mogta by¢ pordwnana z wynikami innych obserwatoréw.

W astronomii obserwacyjnej kolor gwiazdy jest najczesciej wyrazony poprzez réznice jasnosci gwiazdy
w dwoch filtrach. Wybér filtrow jest zalezny od potrzeb, ale najczeSciej stosowanym wskaznikiem barwy
w zastosowaniach ogélnych jest b-v (czyli roznica jasnosci gwiazdy w filtrze Johnsona B i jasnosci
w filtrze Johnsona V). Dlatego tez niniejszy poradnik zak}ada, zZe obserwator posiada przynajmniej te dwa
filtry. Mozliwe jest rbwniez wykonanie pomiaru posiadajac tylko filtr V, lub uzywajac kanatéw niebie-
skiego i zielonego z lustrzanki cyfrowej, ale takie pomiary beda obarczone o wiele wiekszym bledem.
Jezeli obserwator z kolei uzywa wiekszej ilosci filtrow, konieczna bedzie odrebna poprawka barwna dla
kazdego z nich.

Wyznaczanie wspétczynnikéw transformacji
Krok | — Wykonaj zdjecia pola standardowego i zredukuj obrazy

Pierwszym krokiem w wyznaczeniu wspotczynnikow transformacji jest wykonanie zdjecia pola standar-
dowego, uzywajac kazdego z filtréw. Pola standardowe to rejony na niebie, w ktorych jasnosci gwiazd
zostalty zmierzone bardzo dokladnie, a co za tym idzie — sg uzywane do kalibracji instrumentéw. Dla
wygody obserwatoréw i uwzgledniajac réznorodno$¢ stosowanych instrumentéw, AAVSO przygotowato
6 gromad otwartych gwiazd dobrych do kalibracji. Brano pod uwage m.in. rozmiar katowy oraz réznorod-
nos¢ koloréw gwiazd w gromadzie.

Tabela 6.1 — gromady standardowe

Nazwa gromady RA Dec Zakres jasno$ci (mir?éf;lllﬁ?)we)
NGC 1252 03:10:49 -57:46:00 8-15 300+
M67 08:51:18 +11:48:00 7-16 74
NGC 3532 11:05:39 -58:45:12 8-13.5 30
Coma Star Cluster 12:22:30 +25:51:00 5-10 450
M11 18:51:05 -06:16:12 8.5-17 20
NGC 7790 23:58:23 +61:12:25 10 - 20 7

Mozesz przygotowa¢ mapke wybranego pola, uzywajac narzedzia AAVSO Variable Star Plotter (VSP).
Po wpisaniu rektascens;ji i deklinacji odczytanej z powyzszej tabeli, zaznaczeniu granicznej jasnosci uzy-
wanego instrumentu i zaznaczeniu Yes (Tak) przy pytaniu Would you like a standard field chart? (Czy
chcesz wygenerowac¢ mape pola standardowego?), program wygeneruje mapke podobna do tej na Rys. 6.1.
Mozesz réwniez wydrukowac sobie tabele zawierajaca jasnosci wszystkich gwiazd zalecanych do kalibra-
cji (Photometry Table). Bedzie ona przydatna dla oséb ktére nie uzywaja oprogramowania automatycznie
pobierajacego fotometrie (patrz Rys. 6.2).

Zbierajac dane trzeba wykona¢ kroki takie, jak przy kazdej innej fotografii astronomicznej. Najlepiej
wykonywac kalibracje kiedy gromada jest wysoko na niebie, dobra¢ czas ekspozycji zapewniajacy dobre
naswietlenie gwiazd (ale by ich nie przeswietli¢), a takze wykona¢ kilkanascie ekspozycji, by poprawic¢
stosunek sygnatu do szumu. Obrazy powinny by¢ skalibrowane na dark, bias oraz flatfield.

W celu minimalizacji nieprzewidzianego wpltywu atmosfery, dobrze jest kalibracje wykona¢ w czasie
kilku nocy i obserwowa¢ wszelkie zmiany. Na koncu mozna usredni¢ wyniki tak, zeby wspétczynniki
byty jeszcze dokladniejsze.
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Rys. 6.1. Mapa dla pola gromady M67

Ta przyktadowa mapa zostata wygenerowana za pomocq narzedzia AAVSO VSP (Variable Star Plotter). Do programu
wprowadzono rektascensje i deklinacje gromady M67, pole widzenia 15 minut kqtowych oraz jasno$¢ granicznq rownq
13,8 magnitudo. Gwiazdy zakreslone czerwonym okregiem zostaty uzyte w przyktadzie w niniejszym przewodniku.
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Rys. 6.2. Tabela fotometryczna dla pola gromady M67

Jest to fragment tabeli fotometrycznej dla mapy z Rys. 6.1, zawierajqcy 10 najjasniejszych gwiazd pola uzytych
do wyznaczenia wspotczynnikéw korekcji w przyktadzie (zakreslone kétkami). Sq to te same gwiazdy, ktore zostaty
oznaczone na Rys. 6.1.

Variable Star Plotter (VSP)

= Printable Version ® Retun & Replot
Field Photometry From the AAVSO Variable Star Database

Data includes all comparison stars within 0.12500° of RA: 08:51:18 (132.82500) & Decl.: 11:48:00 (11.80000).

AUID RA. Dec. Label U B v B-vV Re lc J H K Comments
000.BLa.a7e ESTME2 1145217 l./;'[,;]\ 9.978  10.040 -0.062 10.059  10.086 <TD FIELD
[132.79926d] [11.75602d] \_ / ~ (0.050)"° (0.029)'"° (0.058) (0.040)"° (0.049)"° = T 7 =
000-BLG.gss 3511712 11:48:164 ‘/10 12915 11553  10.289 1.264 9626  9.063 STD FIELD
[132.82133d] [11.80455d] \_ / (0.038)"° (0.023)'"° (0.016)'° (0.028) (0.021)"° (0.027)"° -
000-8LG.gg7 3512283 11:48:02 12.583  11.562  10.453  1.109 ©9.886  9.386 STO FIELD
[132.84512d] [11.80056d] (0.031)"° (0.018)"° (0.014)"° (0.023) (0.016)"° (0.020)"° = T ° =
000-BLG.ges 5512687  11:48:407 11.118  11.064 10489 0.575 10149  9.822 STD FIELD
[132.86194d] [11.81131d] (0.022)'"° (0.016)"° (0.013)'° (0.021) (0.015)"° (0.021)" -
00.BLgge 5512901  11:50:333 . 12703 11656 10533 1123 9952 9438 STO FIELD
[132.87090d] [11.84260d] (0.030)"° (0.018)"° (0.012)"° (0.022) (0.014)"° (0.o17)"® = ~ 7 -

8:51:1271  11:52:426 . N 12620 11617 10.524 1.093 9.961 9.471
000-BLG-889 (105 ) - - - - w - - - STD_FIELD
[132.80298d] [11.87850d] \_ ./ (0.032)'" (0.023)"° (0.016)"° (0.028) (0.020)'° (0.022)

8:51:43.58  11:44:26.7 /. 13.003 11.898 10.763 1135 10.185 9.657
000-BLG-891 [ 107 ) o 0 0 o w - - - STD_FIELD
[132.93156d] [11.74076d] \__ / (0.029)"° (0.019)"" (0.016)" (0.025) (0.020)"° (0.023)

00.BLggp 5512704 1151528 o 11417 11042 10846 0096 10.902 10844 STO FIELD
[132.86266d] [11.86467d] (0.030)" (0.021)"° (0.019)"° (0.028) (0.022)"° (0.024)"° ~ T -

000.BLG.gg3 BO13262 1148523 o 11416 11283 11064 0219 10948  10.820 STD FIELD
[132.88593d] [11.81454d] (0.021" (0.019)"° (0.017)"° (0.025) (0.020)"° (0.024)"° -

000.BLG.ggs ESTNTO7 1150467 - 13192 12221 11132 1089 10.560 10059 STO FIELD
[132.82111d] [11.84630d] (0.029)"° (0.018)"° (0.014)'° (0.023) (0.017)° (o021 T T 7 -

000-BLG.gg5 B:912646  11:43:51 |:12\' 11474 11391 11.263 0128 11215  11.146 STD FIELD
(132.86024d] [11.73083d] \_ _/ (0.027)" (0.019)"° (0.016)'° (0.025) (0.017)"® (0.023)"° -

000-BLG.8gs 30114238 11:51:233 .-/11;\| 13.307 12342 11.266  1.076 10.697  10.187 STO FIELD
[132.92662d] [11.85648d]\ (0.032)"% (0.016)1° (0.012)"° (0.020) (0.016)"0 (0.020)'® ~ ° ° -
8:51:21.78  11:52:38.1 > 12080 11911  11.305 0.606 10945  10.609

000-BLG-897 (113 ) - - - STD_FIELD

(132.84074d] [11.87724d]\_ "/ (00250 (0.020)"° (0.013)'° (0.024) (0.018)"" (0.020)"

8:51:03.54  11:45:03 , _\ 11.727 11604 11314 0290 11149  10.988
000-BLG-898 (113 - - - - w - - - STD_FIELD
[132.76474d] [11.75083d] ./ (0.028)'° (0.020)"° (0.017)"° (0.026) (0.021)'"° (0.025)

8:51:21.58 11:46:06.4 13.463 12.500 11.427 1.073 10.867 10.376

000-BLG-899 14 - - - STD_FIELD
[132.83995d] [11.76845d] 0.031)° (0.017)" (0.014)"° (0.022) (0.016)"° (0.020)"° -
8:51:45.10  11:47:46.2 /. 13.451 12546 11494 1052 10941  10.442

000-BLG-900 (114 ) - - - - w - - - STD_FIELD
(132.93793d] [11.79617d]\_/ (0.026)"" (0.016)"° (0.011)"° (0.019) (0.014)"° (0.017)

000.8LG.g01 010784 11:48:095 ,-"'1’1;\| 11912 11949  11.544 0405 11293  11.050 STD FIELD
[132.78265d] [11.80264d] "\ _ 0.025)'% (0.017)'° (0.014)'° (0.022) (0.017)"0 (o.0zy’® = T T =
B:51:42.37  11:50:07.9 13.509 12.686 11.636  1.050 11.081  10.580

000-BLG-902 16 - - - - w - - - STD_FIELD
[132.02653d] [11.83554d] (0.029)'"° (0.017)"° (0.012)"° (0.021) (0.015)° (0.020)
8:51:39.41  11:51459 /. 13.943 13438 12138  1.000 11.602 11.122

000-BLG-904 (- 121 | - - - - w - - - STD_FIELD
[132.91422d] [11.86275d]\_ / (0.027)"° (0.016)"° (0.012)'° (0.020) (0.018)"° (0.021)

e 8:51:19.93  11:47:00.7 , 12595 12572 12116 0456 11835  11.566 S
000-BLG-903 |05 paandet 111 782821 12 mnon’® nn1an? imaan® e mmnesy10 o masm® T T T LeLiAI=te,
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Krok 2 — Wykonaj fotometrie na obrazach, by otrzymac jasnosci réZznicowe

Uzywajac swojego ulubionego oprogramowania stuzacego do wykonywania fotometrii (np. DAOPHOT
lub IRIS), nalezy zmierzy¢ jasnos$¢ instrumentalng jak najwiekszej ilosci gwiazd. W przypadku gestych pél
gwiazdowych (na przyktad w obrebie Drogi Mlecznej lub gromady otwartej) zwrd¢ uwage na to, czy mie-
rzona gwiazda nie ,,nachodzi” na inna gwiazde — mogtoby to zafalszowac¢ pomiar. Badz réwniez ostrozny,
zZwracajac uwage na oznaczenia gwiazd — w przypadku watpliwo$ci, warto sprawdzi¢, czy wspotrzedne
mierzonej gwiazdy (rektascensja i deklinacja) sa zgodne z katalogowymi.

Krok 3 — Wyznacz wspéfczynniki transformacji

Obserwatorzy sieci AAVSO stworzyli narzedzia ulatwiajace obliczenie wspétczynnikéw transformacji
do systemu standardowego oraz zastosowanie transformacji do zmierzonych gwiazd (programy oraz
na ktorej opiera sie transformacja, w tym przylzloéocol.z.i.ém\:v.if.l.(.()ﬁ;r.r.&"(').Bliczenia ,Nha piechote”, uzywajac
arkusza kalkulacyjnego.

Najlatwiej jest zaprezentowac te metode uzywajac prawdziwych danych obserwacyjnych. Dzieki temu
unikniemy nadmiaru teorii i trudnych réwnan matematycznych. W ostatecznos$ci, jezeli zajdzie taka
potrzeba, bedzie mozna podmieni¢ dane w tabeli i uzy¢ jej do swoich obliczen.

W przykladzie zalozono, Ze obserwator postepuje zgodnie z ogdlnie przyjeta praktyka w AAVSO
i obserwuje gwiazde w dwoch filtrach — V (zielony) oraz B (niebieski) systemu Johnsona. Aby nie kom-
plikowa¢, zostato zmierzonych tylko 13 gwiazd gromady M67, ale w swoich obserwacjach lepiej uzyc¢
wiekszej liczby — od 30 do 50. W tabeli, dane zmierzone ze zdje¢ zapisane sa w kolumnie ,,moje dane”.
W dalszej czesci tego przewodnika, matymi literami (np. b, v) bedziemy oznaczac jasnosci instrumentalne
zmierzone ze zdje¢, za$ wielkimi literami (np. B, V) — wartosci w systemie standardowym. Pierwszym
zadaniem jest wyznaczenie wspotczynnika transformacji koloru T, oraz dw6ch wspétczynnikéw dla stru-
mieni, odpowiednio zielonego i niebieskiego: T, i T, ..

Rozpoczynamy od zidentyfikowania gwiazd na naszej fotografii przez poréwnanie z mapka i wyzna-
czenie ich jasnosci w uzytych filtrach za pomoca ulubionego programu fotometrycznego. Spisujemy
je w postaci tabeli w arkuszu kalkulacyjnym. Jednocze$nie, w kolumnach obok wpisujemy wartosci
odczytane z katalogu dla analogicznych filtréw.

Tabela 6.2 — Przyktadowe dane dla gromady M67

Moje Dane
b \% i

100 000-BLG-879 -7.981 —8.298 -7.501 9.978 10.040 10.086
102 000-BLG-886 —-6.575 —7.983 —-8.462 11.553 10.289 9.063

105 000-BLG-889 —6.487 -7.761 -8.102 11.617 10.524 9.471

107 000-BLG-891 —-6.194 -7.503 —7.866 11.898 10.763 9.657

112 000-BLG-895 —-6.591 —7.040 -6.421 11.391 11.263 11.146
112 000-BLG-896 -5.725 —7.000 —7.337 12.342 11.266 10.187
113 000-BLG-897 —-6.111 -7.001 —6.960 11.911 11.305 10.609
113 000-BLG-898 —6.364 —6.982 —6.562 11.604 11.314 10.988
114 000-BLG-900 —5.511 —-6.763 -7.072 12.546 11.494 10.442
115 000-BLG-901 —-6.054 —6.753 —-6.493 11.949 11.544 11.050
121 000-BLG-904 -4.929 —6.120 —6.400 13.138 12.138 11.122
123 000-BLG-908 —4.709 -5.894 -6.121 13.359 12.380 11.409
128 000-BLG-929 —4.508 -5.494 -5.497 13.541 12.812 12.033

Nastepnie musimy utworzyé wykres, ktory umozliwi nam wyznaczenie transformacji barwy
(Wykres 6.3). Na osi poziomej umieszczamy katalogowy wkaznik barwy (B-V), natomiast na pionowej
wskaznik zmierzony przy pomocy naszego zestawu (b-v). Kreslac wykres mozemy od razu oceni¢, czy
nasze dane pomiarowe sa skorelowane liniowo oraz odrzuci¢ te pomiary, ktére wyraznie odstaja od reszty.

40



Przewodnik po fotometrii CDD — AAVSO

Wykres 6.3 — Transformacja barwy

B-V b-v
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Wykres 6.4 — Transformacja B

BV | B-b
20,062 | 17959 The B-mag transform (B-b vs B-V)
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Wykres 6.5 — Transformacja V

B-V | Vv
-0.062 | 18.338 The V-mag transform (V-v vs B-V)
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41



Przewodnik po fotometrii CDD — AAVSO

Dla tak stworzonego wykresu zostala dodana linia trendu, a obliczone nachylenie tej linii wynosi
w tym przyktadzie 0,8351. Poniewaz transformacja barwy zdefiniowana jest jako odwrotnos¢ tego wspot-
czynnika 1/0,8351, to w naszym przypadku bedzie ona réwna T, = 1,1974. W celu obliczenia transformacji
dla B iV nalezy dane z tabeli 6.2 przedstawi¢ w postaci wykresow wielkosci gwiazdowej instrumentalnej
(B-b) lub (V-v) w funkcji wskaznika barwy (B-V) jak na wykresach 6.4 i 6.5.

Wspétczynnik nachylenia linii trendu dla danych pomiarowych mozna obliczy¢ bez kre$lenia wykre-
sow, ale przedstawienie wynikéw w formie graficznej pozwala na tatwa ocene jakos$ci danych pomiaro-
wych oraz ulatwia odrzucenie punktéw o potencjalnie duzym bledzie.

Co w przypadku, gdy uzywam wiecej niz dwdch barw lub innej pary filtrow?

W zaleznosci od rodzaju uzytych filtréw, wyznaczenie transformacji moze by¢ doktadniejsze przy uzyciu
koloru opartego na innej parze filtréw niz B i V (na przyktad R oraz I). Obliczenia wykonujemy w spos6b
analogiczny do koloru B-V. Przyktadowo, jezeli poza filtrami B i V uzywasz do obserwacji filtra podczer-
wonego I, bedzie koniecznie obliczenie dwdch dodatkowych wspétczynnikéw (pamietajmy: oznaczenia
matymi literami i, v to warto$ci mierzone przez nas, podczas gdy V, I — odczytane z katalogu.):

T,, = 1/nachylenie wykresu v-i w zaleznosci od V-I
T, = 1/nachylenie wykresu I-i w zaleznosci od V-1

W zalezno$ci od zastosowania, mozna uzywac réznych wariacji tej metody. Dla przykladu, jezeli
obserwujemy miryde w minimum, jej silnie czerwona barwa sprawia, ze moze by¢ poza zasiegiem
naszego teleskopu w filtrze niebieskim B. Wtedy mozemy oprze¢ nasza transformacje na nastepujacych
wspotczynnikach:

T,.; = 1/nachylenie wykresu V-v w zaleznosci od V-1
lub
T,,. = 1/nachylenie wykresu V-v w zaleznosci od V-R

Jak czesto musze obliczac transformate?

Wspétczynniki transformacji powinny by¢ obliczane co najmniej raz na rok lub gdy w uk}adzie optycznym
teleskopu dokonamy jakiej$ zmiany (nowe filtry, nowa kamera, flattener, soczewka itp.).

Uwzglednianie wspoétczynnikéw w obserwacjach

Majac policzone wspoéiczynniki, mozna ich uzy¢ do transformacji naszych danych obserwacyjnych
do systemu standardowego. W ponizszym przyktadzie zatozyliSmy, ze obserwator uzywa tylko jednej
gwiazdy odniesienia. Transformacja obserwacji wykonywanych za pomoca wielu gwiazd odniesienia jest
o wiele trudniejsza oraz jest, wrazliwa na dobér tych gwiazd. W takim wypadku lepiej pozostawi¢ oblicze-
nia programom fotometrycznym.
Podstawowe rownanie transformacji jest nastepujace:
Vi = Qv+ T, X AB-V) +V_
Wyjasnienia wspotczynnikow:
- Avto rdznica jasnosci instrumentalnych gwiazdy zmiennej i gwiazdy odniesienia: v, — V o0
= Viomp t0 jasno$c katalogowa w pasmie V gwiazdy odniesienia,
- T, ,, to obliczony wspotczynnik poprawki dla pasma V,
- A(B-V) to roznica kolorow (w systemie standardowym) gwiazdy zmiennej i gwiazdy odniesienia.
Jednak poniewaz kolor gwiazdy zmiennej nie jest znany a priori, wyraz ten musi zosta¢ obliczony
z zaleznosci: A(B-V) =T, x A(b-v).

Innymi stowy, mozna wyliczy¢ wyraz A(B-V) mnozac wyliczony wczesniej wspotczynnik T, przez
roznice kolorow instrumentalnych.
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Tak mozemy postapi¢, jezeli posiadamy obserwacje w dwoch filtrach. Jezeli mamy obserwacje tylko
w jednym filtrze, nie bedziemy w stanie wyznaczy¢ koloru. Mozna wtedy wspétczynnik A(B-V) wyzna-
czy¢ na podstawie katalogu. Nalezy jednak pamietac, ze taka metoda jest narazona na btedy systematyczne,
poniewaz wiele gwiazd zmienia swdj kolor w cyklu zmiennosci.

Tak jak poprzednio, najtatwiej bedzie zrozumie¢ ten przyklad narzeczywistych danych. Ponizej
w tabeli kilka przyktadowych danych:

Gw. odn.:zmierzona
b \
-6.223 —-7.855 -6.202 -7.109 11.779 11.166

Warto tez zapisa¢ w arkuszu kalkulacyjnym wyznaczone wcze$niej wspétczynniki:
T,,=1,1974 T, ,, = 0,1181; T, ,, = —0,0467.

Najpierw obliczamy wspo6tczynnik A(b-v):

A(b-v) = (b-),,, = (b-V)
(b-v),,, = —6,223 — (-7,855) = 1,632
(b-V)eomp = —6,202 — (~7,109) = 0,907
A(b-v) = 1,632 — 0,907

A(b-v) = 0,725

Nastepnie, mnozymy go przez poprawke koloru, by uzyska¢ A (b-v):
A(B-V) =T,, x A(b-v)

A(B-V) = 1,1974 x 0,725

A(B-V) = 0,868

Obliczamy Av:
AV = Vvar - Vcnmp

Av = ~7,855 — (-7,109)
Av = 0,746

Ostatecznie:

Vi =AV+T,, X ABV) +V,,,

V... = —0,746 + (-0,0467%0,868)+ 11,166
V... = 10,379

Dla poréwnania, gdybysmy nie przetransformowali naszych obserwacji, otrzymalibySmy btedny wynik:
V., .=Av+YV
var comp

V... =~0,746 + 11,166
V... = 10,420 (nie przetransformowane!)

Transformacja obserwacji w filtrze B odbywa sie w identyczny sposéb:

Bvar:Ab + bevaA(B-V) + Bcomp

gdzie:

Ab = bvar_ bccmp )

T, ,, = wspotczynnik transformacji dla pasma B,

A(B-V) — jak wyzej,

B ,mp t0 jasnosc katalogowa gwiazdy odniesienia w pasmie B.

Proponujemy dla ¢wiczenia obliczy¢ na podstawie tych samych danych jasno$¢ gwiazdy w pasmie B
w systemie standardowym. Po poprawnym wykonaniu obliczen wynik powinien wynosi¢: B, = 11,861.
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Rozdz 7: Fotometria a nauka

Pierwsze szes¢ rozdzialéw tego przewodnika daje Ci wszystko, czego potrzeba do naukowo przydatnych
obserwacji gwiazd zmiennych z wykorzystaniem CCD. Przedstawiono tam wiekszo$¢ wymagan, procedur,
technik obserwacji i analizy tak zZe jeste$ gotowy, aby rozpocza¢ obserwacje. Niniejszy rozdzial ma na celu
dac kilka dodatkowych informacji, ktére pomogg Ci w planowaniu i wykonywaniu obserwacji, ktére przy-
niosq naukowo uzyteczne wyniki. W wielu przypadkach, AAVSO lub inna organizacja podczas swoich
kampanii obserwacyjnych powie doktadnie co chce obserwowac i dlaczego. My chcemy tutaj przedstawic
raczej ogblne zasady, ktérymi powinienes kierowac sie podczas obserwacji. Mozna potraktowac Rozdziat 7
jako ,ekstra”, ale nalezy przynajmniej przeczytac¢ jego tres¢, aby zobaczy¢, co w AAVSO jest postrzegane
jako dobre obserwacje. W szczeg6lnosci chcemy skupi¢ sie na dwoch rzeczach: (1) dlaczego dopiero fil-
trowane i obrabiane obserwacje sg uzyteczne oraz (2) o czym mysle¢ w trakcie planowania obserwacji
poszczegdlnych klas zmiennych, stosowania filtrow, obserwacji rytméw i czaséw ekspozycji.

Zanim pdjdziemy dalej, pierwszym krokiem w procesie obserwacji powinno by¢ skonsultowanie
strony internetowej AAVSQO, aby zobaczy¢ jakie zasoby mamy dla obserwatorow i ktére gwiazdy sa dla
nas szczegolnie interesujace. Jako przyklad AAVSO (i kilka innych organizacji) prowadzi ,kampanie
obserwacyjne”, gdzie potrzebne sg dane dotyczace poszczegdlnych gwiazd w okreslonym czasie. Istnieje
réwniez wiele statych celéw, dla ktérych dane sgq zawsze potrzebne, wiec nie bedziesz narzekat na brak
pracy. Przewodnik nie obejmie informacji, ktére szczeg6lne zmienne obserwowac. Jest ich tak wiele,
Ze mozna by napisa¢ osobng ksigzke i kazda jest godna, aby poswieci¢ jej czas obserwacyjny. Pamietaj,
ze wybdr celu bedzie mial wpltyw na prawdopodobienstwo tego, czy Twoje dane beda wykorzystywane
przez naukowcow. Wyjatkiem jest sytuacja, gdy sam jeste$ badaczem i masz dobrze zdefiniowane pytania
na ktore chcesz znalez¢ odpowiedz, ale to jest juz temat na zupelnie inny przewodnik.

Filtry w fotometrii

Zanim zaczniesz, by¢ moze zechcesz przeczyta¢ dodatek A i B. Tam dowiesz sie o fizycznej naturze
$wiatla i radiacji gwiazd. Krotko mozna powiedziec, ze ze Swiatlta gwiazd mozemy pozyska¢ wiecej infor-
macji niz tylko ilos¢ fotonéw przechwyconych przez nasz teleskop w danym momencie oraz, ze mozesz
dowiedzie¢ sie wiecej wykonujac obserwacje z wykorzystaniem standardowych filtréw niz z obrazow
niefiltrowanych. Filtry fotometryczne maja doktadnie zdefiniowane wtasciwos$ci transmisji i to ktore dtu-
gosci fali sa odcinane. Sa tak zaprojektowane, aby $cisle odpowiada¢ standardowym systemom takim jak
Johnson-Cousins lub Sloan. Jesli mierzysz swiatlo gwiazd przy uzyciu filtréw, to nie mierzysz catkowitej
ilosci $wiatla, ktére dociera do aparatury, ale ilos¢ w zakresie dtugosci fali przepuszczanej przez dany filtr.

Fotometria z uzyciem filtréw moze dostarczy¢ bardzo uzytecznych danych astrofizycznych. Gwiazdy
o réznych wiasciwosciach fizycznych (takich jak temperatura i sktad chemiczny) beda miaty unikatowa
charakterystyke widmowa w kazdym z tych systeméw filtrujacych. Na przykiad, gwiazda typu widmowego
,»A” bedzie miala takie widmo, ze gdy uzyskasz skalibrowane pomiary gwiazdy w systemie Johnson B iV,
roznica w tych skalibrowanych magnitudo bedzie zblizona do 0,0. Méwiac prosciej, kolor (B-V) gwiazdy
A jest bliski zeru. Tak zostat zdefiniowany systemy jasnosci w zatozeniach w systemie Johnsona. Kolor
(B-V) gwiazdy typu G, chtodniejszej niz gwiazdy typu A, bedzie wynosit okoto +0,7. Skalibrowane magni-
tudo B-band tej gwiazdy bedzie o 0,7 magnitudo stabsze niz V-band. Typy widmowe gwiazd opieraja sie
w duzej mierze od ich temperatury, co z kolei przeklada sie na to, jak wygladaja ich widma. Co wazniejsze,
jesli uzyskasz zestaw skalibrowanych fotometrii dla danej gwiazdy, mozesz nastepnie poréwnac te kolory
ze znanymi kalibracjami widmowymi, aby okre$li¢ przyblizony typ widmowy tej gwiazdy. Doktadne okre-
$lanie typu widmowego jest bardziej skomplikowane (i zazwyczaj polega na pobraniu widma), ale kolory
fotometryczne moga dostarczy¢ kilka przydatnych informacji o wlasciwosciach gwiazd. Dobrym przykta-
dem jest wykres kolor-magnitudo, gdzie wielko$ci i kolory gwiazd w klastrach leza w wyszczego6lnionych
miejscach na tym wykresie, a te lokalizacje odpowiadajq r6znym stadium ewolucyjnym np. gwiazdy ciggu
gtownego i czerwonych olbrzyméw.

Jest jeszcze bardziej ciekawie dla gwiazd zmiennych, poniewaz ich kolory moga ulec zmianie w czasie.
Pamietaj, ze kolory moga czesSciowo zaleze¢ do temperatury gwiazdy. Wiemy réwniez, ze niektére
gwiazdy zmieniaja temperature w trakcie ich cyklu. Gwiazdy pulsujace, np. cefeidy lub RR Lyrae moga
zmieni¢ temperature o 1000 K lub wiecej podczas cyklu, a ta zmiana powoduje zasadnicza zmiane koloru,
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szczegoblnie w (B-V). Przy wykonywaniu skalibrowanej fotometrii wielofiltrowej cefeid zobaczymy kilka
rzeczy. Po pierwsze, krzywa V-band bedzie miata inng amplitude niz krzywa B-band (a nawet mogg mie¢
nieco inny ksztatt i fazy). Po drugie, ze wzgledu na réznice miedzy V i B, krzywa koloru — wykres (B-V)
w funkcji czasu—jest zmienny. To uzyteczna informacja dotyczaca cefeid, poniewaz jest to dobry sposéb
na pokazanie w jakim zakresie krzywej Swiatla gwiazda jest najgoretsza. Znajdziesz kilka podobnych
przyktadéw w innych klasach zmiennych, ktére zmieniaja temperatury podczas ich cyklu, nowe karto-
wate sg dobrym przyktadem; rozbtyskaja, poniewaz ich dyski akrecyjne przechodza w cieplejszy, bardziej
jasny stan, ktory czasowo dominuje Swiatto pochodzace od chlodniejszej, bardziej czerwonej gwiazdy.
Istnieja réwniez inne procesy fizyczne, ktore moga powodowa¢ zmiany koloru, np. zaciemnienia przez
pyt. Pyt preferencyjnie rozprasza bardziej niebieskie dtugosci fal Swietlnych, dzieki czemu gwiazda jawi
sie bardziej czerwona niz jest w rzeczywistosci. Pyl jest jednym z powodow, dlaczego niektére zmienne
dhugookresowe i R Coronae Borealis widzimy jako bardzo czerwone.

Dlaczego to wszystko jest istotne dla fotometrii gwiazd zmiennych? Zauwaz, ze wielokrotnie uzylismy
stowa ,,skalibrowany”. Kiedy powstaly normy widmowe, zostaly one zrobione przy uzyciu doktadnych
filtrow i urzadzen o wlasciwos$ciach dobrze zmierzonych i poznanych. Ekstynkcja atmosferyczna zostala
skalibrowana i usunieta z pomiaréw. Twoje filtry, sprzet i warunki obserwacji prawie nigdy nie beda takie
same jak obserwatoréw, ktorzy stworzyli standardy widmowe definiujace r6zne wtasciwosci gwiazd. Tak
wiec, jesli uzyskasz wielkosci ,,V” i,B” dla gwiazdy, bez kalibracji filtrow i sprzetu lub uwzglednienia
ekstynkcji atmosferycznej, to beda one inne niz te ze znanych standardéw. Mozesz zmierzy¢ kolor (B-V)
gwiazdy typu G, o ktérym mowa powyzej i okaze sie, ze jest to 0,8 zamiast 0,7, a gwiazdy typu A wynosi
0,05 zamiast 0,0. Dlatego musisz okresli¢ wspotczynniki formatowania danych za pomocg dobrze zdefinio-
wanych standardéw: ustalasz korekty, ktére nalezy zastosowa¢ do danych tak, aby pomiary odpowiadaty
temu samemu systemowi, jak w przypadku uzgodnionych standardéw. W ten sposéb twoje wielkosci moga
by¢ tatwo poréwnane do wielkosci innych obserwatoréw. Nie oznacza to, ze Twoje magnitudo s3 ,,zte”
—ale to, ze sq rozne. Jak wtedy zrozumie¢ réznorodne dane od wielu réznych obserwatoréw? Ostatecznie
dane beda o wiele bardziej uzyteczne, jesli zminimalizujesz réznice miedzy wielkosciami zmierzonymi
a standardowymi. Dlatego poswiecamy tyle czasu, proszac ludzi, aby sformatowali swoje dane.

Wzgledy czasowe: r6zna zmiennos$é, czasy ekspozycji i rytmicznosé

Jesli juz obserwujesz gwiazdy zmienne od jakiego$ czasu, prawdopodobnie jestes swiadom, ze gwiazdy
ro6znia sie swoja zmiennoscia. Niektére gwiazdy moga sie zmienia¢ w odstepach sekund lub minut (nie-
ktére zmienne kataklizmiczne), podczas gdy inne moga ulega¢ zmianie w ciggu tygodni, miesiecy lub lat.
Niektére gwiazdy wykazujg nawet oba rodzaje zmiennosci. Trzeba to mie¢ na uwadze przy podejmowaniu
decyzji, jak obserwowac dang gwiazde. Jesli masz wiele r6znych typéw zmiennych w programie obserwa-
cyjnym, prawie na pewno nie bedziesz uzywac tej samej metody dla kazdej gwiazdy. Oto trzy podstawowe
rzeczy, o ktorych warto pamietac:

1. Musisz by¢ w stanie uzyska¢ wystarczajacy stosunek sygnalu do szumu przy czasie ekspozycji,
ktora jest mniejsza niz skala czasowa zmiennosci.

2. Musisz usredni¢ kilka obserwacji jasnych gwiazd, gdzie czas integracji jest bardzo krétki (dziesie¢
sekund lub mniej) z powodu scyntylacji.

3. Nie powiniene$s nadmiernie obserwowa¢ gwiazde, ktérej harmonogram zmiennosci jest bardzo
dhugi, ani ,,zaniedbac” tej, ktérej harmonogram jest bardzo krotki.

Punkt 1 jest przede wszystkim problemem dla gwiazd, ktére zmieniaja sie szybko oraz sa ze swej
natury stabe. Klasycznym tego przykladem jest orbitalna krzywa jasnosci krétkoterminowej zmien-
nej kataklizmicznej. Istnieje wiele CV (ZK), ktérych okresy orbitalne wynosza 90 minut lub mniej, ale
sq rowniez bardzo stabe. Sztuka jest, aby zrownowazy¢ stosunek sygnatu do szumu z wymaganym czasem
naswietlania aby nie ,,zamazac” jakiejs ciekawej szybkiej zmiany.

Punkt 2 jest czestym problemem dla obserwatorow pracujacych w jasnym koncu — wielkosci jasniej-
szych niz 7 lub 8 dla wielu typowych systeméw SCT + CCD. Scyntylacja to szybka zmiana natezenia
Swiatla gwiazd spowodowana przez niejednorodnosci w atmosferze ziemskiej. Nic nie mozna zrobi¢, aby
jej unikna¢, mozna tylko usredni¢ wplyw. Zawirowania atmosferyczne odpowiedzialne za scyntylacje
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sq roznej wielkosci, a ich wpltyw jest znaczniejszy (a) w matych aperturach i (b) w krotkich okresach
czasu. Zaktadamy, ze nie mozesz dowolnie zwieksza¢ wielko$ci przystony, wiec jedyna metoda naprawcza
jest usrednienie wielu pomiaréw. Prawdopodobnie zobaczysz btedy rms od kilku do kilkunastu setnych
magnitudo dla dziesieciosekundowych lub krétszych czasow ekspozycji. Jesli gwiazdy zmieniaja sie
w znacznie dtuzszych okresach niz czas ekspozycji (mirydy i inne jasne olbrzymy sq klasycznym przy-
ktadem), wowczas powiniene$ bezwzglednie zrobi¢ kilka ekspozycji, zmierzy¢ wielkosci i przedtozy¢
usrednione wielkosci jako wynik. Przedstawienie wielkos$¢ z kazdej klatki jest naukowo bezcelowe.

To prowadzi w naturalny sposéb do punktu 3, czyli optymalizacji rytmu obserwacji. R6zne klasy
gwiazd zmiennych r6znia sie okresami zmiennosci od milisekund do tysigcleci. Twoje obserwacje
powinny by¢ zoptymalizowane do rodzaju zmiennosci, ktéra chcesz bada¢ i musisz réwniez zdac¢ sobie
sprawe, Ze niektore rodzaje zmienno$ci moga by¢ poza zasiegiem Twojego sprzetu.

Jako przyktad wezmy przypadek powoli zmieniajacej sie gwiazdy i duzg ilos¢ fotonéw. Jasne mirydy
w progrmie AAVSO sa dobrym przyktadem. Prawie wszystkie dobrze znane mirydy w archiwach AAVSO
sa tatwo mierzalne przez obserwatorow CCD (z filtrami) w prawie catym zakresie zmiennos$ci. Istnieja
setki miryd, ktore wiekszo$¢ swojego czasu ,,Swiecq” jasniej niz V = 14-15. Powstaje zatem pytanie, jak
czesto je obserwowac? Rada dla obserwatoréw wizualnych jest prosta—nie wiecej niz raz na 1-2 tygodnie
— odnosi sie to réwniez dla obserwatoréow CCD. Nieco bardziej wyrafinowanym rozwigzaniem byloby
uwzgledni¢ kilka zestawow obserwacji—3 lub 4 ekspozycje z kazdym z filtréw — w czasie jednej nocy,
a nastepnie usredni¢ wynikowe wielkosci z kazdego filtra z osobna. Mozna by nastepnie przedstawic
Srednie zamiast pojedynczych wielko$ci i mozna by przedstawic je jako grupy wielkosci tak, ze naukowiec
bedzie mial nie tylko wielkosci, ale i kolory. Jak czesto nalezy to robi¢, zalezy od gwiazdy, ale generalnie
dla gwiazd zmiennych, dobrze jest mie¢ miedzy 20 a 50 obserwacji roztozonych rownomiernie w catym
okresie zmiennoS$ci gwiazdy. Jezeli okres ten wynosi 500 dni, to jedna noc obserwacyjna co 10 dni bedzie
adekwatna. Jezeli okres ten wynosi 100 dni, to nie czesciej niz raz na dwa dni (a raczej nie czesciej niz raz
na 4-5 dni).

Niektdérzy obserwatorzy nie stosuja sie do zalecen i istniejq tego razace przyktady w Miedzynarodowej
Bazie Danych AAVSO. Robili oni tak czeste obserwacje miryd jakby to byly szybkie zmienne. Dane te
nie sg technicznie zle, ale jest to w duzej mierze zmarnowany wysitek, a w wiekszosci przypadkow nie
sa przydatne dla badaczy w tej formie. [Jedyna mozliwoscig wykorzystania tych danych bytoby poszuki-
wanie szybkich zmian, nietypowych dla takich gwiazd, ktére to mogloby by¢ spowodowane przez akrecje
na niewidocznego towarzyszal. Zwykle obserwator moze da¢ bardziej uzyteczny wkiad, jesli zarejestruje
kilka zestawdw obserwacji jednej gwiazdy, a nastepnie przejdzie do rejestracji podobnych danych dla kilku
innych zmiennych. Istnieje wiele obiektéw, ktére wymagaja obserwacji i sumienny obserwator CCD moze
zarejestrowac wiele bardzo uzytecznych danych dla wielu gwiazd.

Czasem jest catkiem odwrotnie—staby obiekt, ktory zmienia sie bardzo szybko, a ty walczysz o kazdy
foton (chyba, ze masz ogromny teleskop). Jako przyklad takiej sytuacji, jedna noc obserwacji zakrycia CSS
081231: 071126 + 440405 (obserwator AAVSO Arto Oksanen) pokazana zostata na rysunku 7.1. Dane
te zostaly zarejestrowane przy uzyciu jasnego filtra za pomoca 0,4-metrowego (16-calowego) teleskopu.
Gdy gwiazda jest miedzy 15 a 17 mag, niepewnosci pomiarowe fotometrii wynosza okoto 0,015 do 0,02
magnitudo, co jest znacznie ponizej amplitudy. Rownie wazne jest to, ze rytm obserwacji wynosi okoto
jeden na minute. Okres orbitalny gwiazdy to nieco ponad 117 minut, a wiec czestotliwo$¢ zapewnia duze
pokrycie w caltym cyklu orbitalnym. Powoduje to, ze wiekszo$¢ zmian orbitalnych tej gwiazdy jest bardzo
dobrze zmierzona, a ogélna krzywa blasku wyglada swietnie.

Zaczyna to by¢ problematyczne, gdy w trakcie bardzo krétkiego i gltebokiego za¢mienia magnitudo
spada ponizej 20. Po pierwsze zakrycie jest bardzo szybkie — trwa tylko kilka sekund — a wiec nie jest
mozliwe zarejestrowanie odpowiednich danych w cyklu 1 obserwacja/min. Po drugie, zakrycie jest
znaczne—ponad trzy wielkosci — taka sytuacja powoduje dodatkowy problem — pogorszenie stosunku
sygnatu do szumu. Niepewno$ci podczas zakrycia zblizaja sie do 0,3 mag i sa ponad dziesie¢ razy wieksze
niz w czasie jasnej czesci cyklu.

W tym przypadku naprawde nic nie mozna zrobi¢, aby poprawi¢ zaréwno doktadno$¢ pomiaru
w funkcji czasu, jak i stosunek sygnatu do szumu podczas zaémienia—jestes ograniczony przez aperture
teleskopu i liczbe zarejestrowanych fotonow i nie ma tutaj powodu z astrofizycznego punktu widzenia,
aby skroci¢ lub wydtuzy¢ czas naswietlania. Skrécenie ekspozycje poprawi rozdzielczo$¢ czasowa, ale
spowoduje zbyt wiele ,,zanieczyszczen”, natomiast dtuzsze ekspozycje po prostu ukryja prawdziwa istote
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Rysunek 7.1 Niefiltrowana seria obserwacji zakrycia zmiennej kataklizmicznej AM Herculis. Zauwaz, ze stupki bltedow
sq bardzo mate i zwré¢ uwage réwniez na liczbe wykonanych obserwacji. Czestotliwos¢ to okoto jedna obserwacja
na minute, w tym czas ekspozycji i odczyt matrycy.

zjawiska, pozostawiajac niewiele danych dotyczacych tego interesujacego zakrycia. Jest to skrajny przypa-
dek, ale liczba ciekawych, stabych gwiazd, stale sie zwieksza w wyniku badan na duza skale, jak na przy-
ktad LSST. W przypadkach bardziej typowych nalezy zdawac sobie sprawe z jakiego rodzaju zmienno$cia
mamy do czynienia i z wyprzedzeniem pomysle¢ o odpowiednich czasach i czestotliwosci ekspozycji.

Jest to tez dobry przyklad, aby zada¢ pytanie, czy nie lepiej obserwowac bez filtra. Mimo, zZe traktujemy
filtry oddzielnie, sa one istotne w dyskusji o wyczuciu czasu, poniewaz obnizajg one catkowity rejestro-
wany sygnat, a tym samym wplywajq na czasy ekspozycji i stosunek sygnatu do szumu. W niektérych
przypadkach filtry moga obnizy¢ sygnat tak bardzo, ze nie bedzie mozna dokona¢ uzytecznych obserwacji.
Istnieja dwie zasady, o ktérych nalezy pamietac:

1. Jesli obiekt jest jasny i mozesz uzyska¢ odpowiedni stosunek sygnatu do szumu, powinienes zawsze
uzywac filtrow (,,Odpowiedni” tzn zdefiniowany przez dany projekt i jego cele, ale >20 jest roz-
sadna wielkoscia).

2. Jesli obiekt jest bardzo czerwony, to musisz uzy¢ filtréw jesli nie ma zadnego specjalnego powodu,
dla ktérego niefiltrowane dane sa uzyteczne (np. poszukiwania tranzytéw i rozbtyski gamma). Jesli
nie mozesz uzywac filtréw na znanych czerwonych obiektach, lepiej obserwuj inne.

W tym przypadku obiekt jest czasowo bardzo staby (mag ponizej 20 podczas zakrycia), wiec na pewno
bedziesz ,,gtodny” fotonéw. Zmiany sq rowniez stosunkowo szybkie, wiec bedziesz chciat utrzymac jak
najkroétsze ekspozycje. Jednak najwazniejszym powodem, dla ktérego mozna zrezygnowac z filtra jest to,
ze ta gwiazda jest bardzo niebieska jak wiekszo$¢ zmiennych kataklizmicznych. Jesli wezmiesz pod uwage
spektrum tej gwiazdy, to stwierdzisz, ze jej kontinuum jest stosunkowo plaskie i nie zmienia sie zasadni-
czo wraz z dlugoscia fali. W tym przypadku zmiany szerokopasmowe pokrywaja sie w zasadzie ze zmia-
nami zmierzonymi przez filtry, a niefiltrowane obserwacje sq dobrym kompromisem, ktéry zapewni
nieco wyzszy stosunek sygnatu do szumu i/lub krétsze czasy ekspozycji kosztem informacji spektralnej,
co w tym przypadku nie jest rOwnie wazne jak inne informacje, ktére mozna uzyskac.

47



Przewodnik po fotometrii CDD — AAVSO

Wyjatki

Nie ma reguty bez wyjatku, takze w przypadku wytycznych dotyczacych czestotliwo$ci obserwacji i czasu
ekspozycji. Najwazniejsza rzeczq do zapamietania z powyzszej dyskusji jest to, ze czasy ekspozycji muszg
by¢ wystarczajace, aby wykry¢ zachowania ktérych szukasz, a czestotliwos¢ obserwacji musi réwniez
odpowiada¢ ramom czasowym zjawiska, ktére maja pokry¢. Istnieja projekty badawcze, ktére szukaja
zachowania réznego od tego, co oczekujemy dla danej klasy gwiazdy zmiennej. Jednym z przykladow
moze by¢ odkrycie tranzytu planety pozastonecznej przez dlugookresowa zmienng, olbrzyma typu M
lub K. Mozesz obserwowac taka gwiazde raz na kilka dni, ale tranzyt moze zmienia¢ blask w odstepach
kilku minut do kilku godzin. W tym przypadku musisz zaplanowac¢ obserwacje znacznie czesciej. Na ogot
takie przypadki sarzadkie izazwyczaj wiemy juz, Ze gwiazda jest ,specjalna” (na przyklad mirydy
w ukladzie symbiotycznym). Mozesz oczywiScie cze$ciej rejestrowa¢ dane w poszukiwaniu ciekawych
zjawisk, ale musisz uswiadomic sobie, Ze dane te bedq rzadko uzywane w tej postaci. Nalezy rozwazyc¢
samodzielne zbadanie tych danych w trybie offline, a nastepnie usrednienie ich i wystanie usrednionych
danych do archiwum AAVSO zamiast badan poszczegélnych.

Jeszcze jedna uwaga na temat miryd: nie réb niefiltrowanych obserwacji miryd, potregularnych lub
innych zmiennych czerwonych w ogdéle. Niefiltrowane obserwacje nadaja sie tylko do ,niebieskich”
gwiazd (z B-V okolo 0,0). Dla zmiennych czerwonych CCD jest bardziej wrazliwe na bliska podczer-
wien i czerwone gwiazdy bedg znacznie ,jasniejsze” niz mozna by sie byto spodziewac. Prawdopodobnie
znajdziesz sporadyczne przyktady kogo$ raportujacego wielkosci ,,CV” dla miryd lub gwiazd zmien-
nych potregularnych, ktore sa dwa lub trzy wielkosci jasniejsze niz z danych wizualnych i filtrowanych
danych CCD. Takie obserwacje sq naprawde bezuzyteczne, poniewaz pasmo ,,CV” jest bardzo mylgce dla
badaczy. Mozna pokusic¢ sie o obserwacje bardzo stabych miryd bez filtra w celu zapewnienia pokrycia
w minimum, ale widmowe wlasciwosci tych danych sa tak bardzo ograniczone, Ze nie dostarczg naukow-
com wiele uzytecznych informacji, a moga, wrecz przeciwnie, wprowadzi¢ wiele zamieszania. Jesli nie
masz filtréw, powiniene$ unika¢ prawie wszystkich typéw zmiennych czerwonych i ograniczy¢ swoja
prace przede wszystkim do zmiennych kataklizmicznych. Jeszcze raz, wyjatkiem mogg by¢ bardzo stabe
tranzyty i rozbtyski gamma.
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Dodatek A: Czym jest $wiatto gwiazd?

W Swietle gwiazd kryje sie wiele wiecej informacji niz tylko ile go jest i kiedy to zmierzytes. Prosimy
wszystkich obserwatoréw o uzycie standardowych filtrow podczas wykonywania fotometrii, poniewaz
filtry pozwalaja na pomiar zaroéwno ilo$¢ Swiatla, jak i jego rozktadu widmowego. Kluczowa wlasciwoscia
fizyczng $wiatla jest tutaj dugosc fali. Swiatlo sklada sie z fotonéw, ktére sa matymi wigzkami pol elek-
trycznych i magnetycznych, ktére podrézuja przez przestrzen z ta sama predkosciag—predkoscia Swiatla c.
Wiazki te zachowuja sie jak mate czasteczki i jak fale. I dlatego maja one charakterystyczne dla siebie
dtugosci fali.

W optyce, rézne dtugosci fal odpowiadaja r6znym kolorom swiatta. Czerwone $wiatto ma dtuzsze fale
niz Swiatto z6te, to ma dtuzsze fale niz Swiatlo zielone, a to ma dtuzsze fale niz niebieskie i fioletowe.
Wszystkie kolory obserwowanego swiatta nazywamy widmem. Widmo $wiatta widzialnego jest z grubsza
zbiorem wszystkich fal o dhugosci miedzy 300 a 700 nanometréw, od fioletu do czerwieni. Jest tez $wiatto
poza zakresem widzialnym. Ponad fioletem, w kierunku fal krétszych mamy ultrafiolet, promieniowanie
rentgenowskie i gamma. Za Swiattem czerwonym w kierunku dtuzszych fal leza regiony promieniowania
podczerwonego, mikrofalowego i radiowego. Na podstawie tego okreslamy spektrum widzialne—nasze
oczy nie sa wrazliwe na $wiatlo spoza tego zakresu. Wiekszo$¢ normalnych gwiazdy emituje wiekszo$¢
Swiatta w spektrum widzialnym i podczerwieni, a nasze Stonce emituje najwiekszq ilos¢ Swiatta w postaci
fali o dtugosci okoto 500 nanometréw, ktérg widzimy jako kolor zielony.

Powigzang wielkoscia dla kazdego fotonu jest jego energia, ktora jest takze funkcja dtugosci fali.
Energia przenoszona przez foton jest odwrotnie proporcjonalna do dtugosci fali Swiatla:

E = hc/A

gdzie h jest stalg Plancka, c predkoscia $wiatla, a A dtugoscia fali. Nalezy zwréci¢ uwage na odwrotng
zalezno$¢: niebieskie fotony o krétszej fali maja wiecej energii niz fotony zétte o dtuzszej fali, a te z kolei
sq bardziej ,,energetyczne” niz fotony czerwone. Dtugosci fal, ktére emitujg astrofizyczne zrodta swiatta
zwigzane s z catkowita gesto$C energii w emitujagcym je systemie. Jest mato prawdopodobne, aby sto-
sunkowo chlodna gwiazda emitowata promieniowanie o wysokiej energii, chyba ze wystepuje tam jakie$
wyjatkowe zZrodito. Analogicznie, gwiazda goraca moze by¢ zdolna do emitowania promieniowania
0 wyzszej energii, co nie zmienia faktu, ze emituje takze fotony o nizszej energii. (Wiecej na ten temat
w dodatku B.)

Inng wilasciwoscia Swiatta, wykraczajaca jednak poza zakres niniejszego podrecznika, jest polaryza-
cja. Fotony sa wigzkami promieniowania elektromagnetycznego, w ktérych kazda czasteczka sktada sie
z oscylacyjnego pola elektrycznego i magnetycznego. Mozemy przyjac, ze wszystkie fotony zarejestro-
wane z jednego zrodta podrézujg w réwnolegtej wigzce zanim dotra do detektora, ale o$ oscylacji kazdego
fotonu bedzie inna. Moga one porusza¢ sie w jednym kierunku, prostopadle do kierunku ruchu, albo
z orientacja losowa lub moga mie¢ kotowa komponente oscylacji (fotony eliptycznie lub kotowo spolaryzo-
wane). Jesli zrodto emitujqce jest spolaryzowane lub gdy swiatto przechodzi przez medium polaryzacyjne
(np. chmura pyhu), wtedy wiekszos¢ fotonéw, ktére zobaczysz bedzie preferowalo jedna orientacje. Swiatlo
spolaryzowane kotowo moze by¢ emitowane w Srodowiskach lub procesach fizycznych z udziatem silnego
pola magnetycznego.

Polaryzacja moze by¢ mierzona za pomoca specjalnych filtrow, ale jest to proces czasochtonny. Nie
bedziemy omawia¢ go dalej, ale nalezy pamietac, ze jest to kolejna podstawowa wiasciwos$¢ Swiatla, ktora
mozna zaobserwowac.

Dodatek B zawiera krétkie oméwienie powszechnych proceséw radiacyjnych spotykanych w astrono-
mii, oraz w jaki sposéb mozna je opisa¢ lub zbada¢ za pomoca fotometrii.
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Dodatek B: Jak i dlaczego gwiazdy swiecg?

Zarowno ilos¢ Swiatla generowanego i spektrum beda zalezaty od wtasciwosci fizycznych zrédta. Widmo
Swiatla gwiazd jest na ogdt bardzo ztozone, ale od strony fizycznej mozemy wyrézni¢ dwa gtéwne procesy:
emisje ciagla, emisje liniowa i absorpcje.

Emisjia ciggla to proces fizyczny, ktory emituje fotony o szerokiej gamie dtugosci fal. Przyktadem
jest tutaj widmo Swiatta, ktére mozna zobaczy¢ przez pryzmat obserwujac $wiatlo stoneczne — mozna
zobaczy¢ kilka pasm w kolorze czerwonym, pomaranczowym, z6ttym, niebieskim, indygo i fioletowym.
Wszystkie te kolory sq obecne w Swietle stonecznym w tym samym czasie, ale nie wida¢ ich pojedynczo—
Stornice po prostu jest biate.

Promieniowanie ciata doskonale czarnego.

Specjalnym rodzajem emisji ciggltej jest promieniowanie ciata doskonale czarnego, emitowane przez wszyst-
kie obiekty, wszelkie przedmioty o temperaturze wyzszej od zera absolutnego. Ilo$¢ Swiatla i rozklad fal
w widmie promieniowania ciata doskonale czarnego zaleza tylko od jednego parametru: temperatury. Jesli
gwiazda jest bardziej goraca niz inna to: (1) bedzie emitowac wiecej Swiatla oraz (2) spektrum przesuniete
bedzie w kierunku krétszych dtugosci fal. Jesli masz dwie gwiazdy, ktérych rozmiary fizyczne sg takie
same i sa w tej samej odleglosci od nas, ale jedna ma temperature 10 000 K, a druga 5000 K, to ta cie-
plejsza bedzie jasniejsza (wiecej Swiatta) i bardziej niebieskia (wiecej emisji dla krétszych dhugosci fali).
W ten sposéb mozna wykorzysta¢ Swiatto gwiazd, aby zmierzy¢ ich temperature bez dotykania — sprytna
sztuczka! Rownania opisujace promieniowanie ciata doskonale czarnego zostaly opracowane przez Maxa
Plancka na poczatku 20 wieku i bedziesz czesto spotykat sie z terminem promieniowanie Plancka odno-
$nie promieniowania ciata doskonale czarnego.

Istnieje kilka poje¢ zwigzanych z promieniowaniem ciata doskonale czarnego, ktére sq bardzo przy-
datne w astrofizyce. Po pierwsze, prawo Wiena, na podstawie ktérego mozemy obliczy¢ dtugos¢ fali, przy
ktorej ciato doskonale czarne emituje najwiecej Swiatla (czyli szczyt spektrum):

A, =b/T

gdzie A to dtugosc¢ fali, T-temperatura CDC (ciata doskonale czarnego), a b jest stala (znang jako stata
Wiena). Mozna ja uzyska¢ korzystajac z rownania na CDC i okre$lajac, gdzie krzywa jest w punkcie
maksymalnym: okres$lasz temperature i dtugos¢ fali, przy ktorej pochodna jest réwna zero. Jest to bardzo
przydatne rownanie, poniewaz pozwala w przyblizeniu oszacowa¢ temperature dowolnego obiektu podob-
nego do CDC, poprzez ustalenie szczytu wykresu jego widma. Wiele gwiazd zachowuja sie tak podobnie
do ciata doskonale czarnego, ze jest to proste do zmierzenia; ale zawodzi dla gwiazd, ktére majq silng
absorpcje atomowa lub molekularna i ich spektra r6znig sie od CDC. (Zdarza sie to czesto dla gwiazd typu
M, ktoérych spektra ,,szczytuja w bliskiej podczerwieni).

' L — Wykres B.1 Spektrum promieniownia ciata
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Kolejnym powigzanym réwnaniem jest Prawo Stefana-Boltzmanna, ktére pokazuje prosta zaleznosc¢
pomiedzy strumieniem energii wypromieniowanym z jednostki powierzchni ciata doskonale czarnego
1 jego temperaturg:

f,, =0T

gdzie f to catkowity strumien energii na jednostke powierzchni, T — temperatura, a o jest stata (stata
Stefana-Boltzmanna). Im goretszy CDC, tym wiecej promieniuje energii. To prowadzi do innej cieka-
wej konkluzji. Mozna fotometrycznie lub spektroskopowo oszacowac efektywna temperature gwiazdy.
Catkowita jasnos¢ (Swiatto emitowane we wszystkich kierunkach) przez CDC wynosi dokladnie f, ; razy
catkowita powierzchnia: 4nR?2. Potaczenie tych dwoch rownan daje ponizszy wzor:

L,, = 4nR%0T*

Mamy tutaj kilka potencjalnie interesujacych wielko$ci: jasnos¢ (ktéra moze by¢ powiazana z odlegto-
$cig do gwiazdy) i promien gwiazdy. To wszystko jest wazne z astrofizycznego punktu widzenia; jasno$¢
gwiazdy jest proporcjonalna zaréwno do jej skutecznej emperatury i promienia. Typy spektralne obejmuja
réwniez klasy jasnosci od kartéw do nadolbrzymoéw. Gwiazda moze mie¢ efektywna temperature 4000 K,
ale bedzie ogromna roznica w jasnosci w zaleznosci od tego, czy jest kartem, czy nadolbrzymem.

Emisja liniowa i absorpcja

Emisja liniowa i absorpcja to dwa zjawiska spowodowane przez ten sam proces fizyczny—emisje lub
absorpcje pojedynczych fotonéw przez atomy. Atomy skladaja sie z jader (protondéw i neutrondéw) otoczo-
nych przez elektrony posiadajace bardzo specyficzne orbity. Orbity te odpowiadajq okreslonym poziomom
energetycznym. Jezeli elektron przechodzi z wyzszego poziomu energetycznego na nizszy, to uwalnia
energie w postaci fotonu. Poniewaz dtugos¢ fali odpowiada energii, to przejscia elektron6w generujq okre-
Slong dtugosc fali Swiatta. Te dtugosci fal-lub kombinacje dtugosci fal—sq specyficzne dla kazdego rodzaju
atomu. Jesli pobudzimy prébke wodoru (powiedzmy w tubie fluorescencyjnej), to bedzie ona emitowata
Swiatlo w kilku dyskretnych diugoscich fal odpowiadajacych poziomom energetycznym elektronow
w atomie wodoru. Podobnie z probkami azotu, sodu lub neonu (wszystkie powszechne w swietléwkach)—
daja one rozne widma (To wlasnie dlatego ,,neony” $wiecq roznymi kolorami. Uzywaja réznych gazdéw).

Odwrotnoscia emisji jest absorpcja: jesli wezmiemy foton o odpowiedniej dlugosci fali, aby pobudzic¢
atom, ktéry ma mozliwos¢ przejscia elektronéw na wyzszy poziom, to atom ten zaabsorbuje foton. Jesli
zestawimy zrodto emisji ciagtej (np fotosfery gwiazd) wraz z jakim$ pierwiastkiem, ktéry moze absorbo-
wac energie (jak woddr, wapn, zelazo i inne), to spektrum gwiazdy bedzie wygladac¢ jak spektrum CDC
ze zredukowanymi lub brakujacymi niektérymi dtugosciami fal. W spektrum gwiazd zobaczymy przede
wszystkim kontynuum widma S$wiatla, ale z ciemnymi pasmami wystepujacymi wzdtuz osi dyspersji.
Wielko$¢ absorpcji uzalezniona jest od wielu czynnikéw, w tym mnogosci réznych rodzajéw atoméw
i czasteczek i od temperatury gwiazdy. Gwiazdy typu A okres$lone sq jako posiadajace najsilniejsze linie
absorpcji w pasmie wodoru. Jako inny przyk}ad, absorpcja molekularna w chtodnych gwiazdach typu M,
zalezy od tego, czy gwiazda jest bogatsza w tlen czy wegiel.

Astrofizyka promieniowania i transportu promieniowania jest bardzo ztozona. Wiele z tego, co zostato
omowione powyzej zostato wylozone jeszcze przed ztotg erg mechaniki kwantowej przez zyjacego w XIX
wieku fizyka Gustava Kirchhoffa i zostalo podsumowane pod postacia trzech praw promieniowania
Kirchhoffa:

1. Gorace, state (lub optycznie geste) obiekty emitujg widmo ciagte.

2. Goracy optycznie rzadki gaz emituje $wiatto o nieciggtej dtugosci fali charakterystycznej sktadu
chemicznego gazow.

3. Spektrum ciagte przechodzace przez chtodny, optycznie rzadki gaz, pokaze linie absorpcyjne cha-
rakterystyczne dla sktadu chemicznego gazu (przy identycznych diugosciach fal linii emisyjnych,
ktore pojawiaja sie, gdy gaz jest goracy).
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Kirchhoff przedstawit te zasady w XIX wieku, zanim jeszcze zasady fizyki atomowe]j i mechaniki
kwantowe]j zostaly zrozumiane. Ale dla wielu przypadkéw w astronomii gwiazd zmiennych zasady te
opisuja wyczerpujaco wszystko co zobaczysz, a modele matematyczne dotyczace tego jak powstaje Swiatto
i jak rozchodzi sie w uktadzie fizycznym sa zakorzenione w prawach Kirchhoffa.

Niniejsza instrukcja nie obejmuje analizy spektralnej, ale jest mozliwe aby wykorzysta¢ obserwacje
i pomiar linii spektralnych, aby pozna¢ sk}ad chemiczny gwiazdy. Pomiar linii atomowych w laboratorium
byt i nadal jest gtéwnym polem do dziatania w astrofizyce laboratoryjnej. Linie absorpcji i emisji zmieniaja
swoj wyglad w skomplikowany sposéb w zaleznos$ci od sktadu plazmy, temperatury (i rozktad temperatur
kiedy patrzymy przez rzadki gaz) oraz ci$nienia. Niektdre linie i grupy linii sq tak silne i wyrazne, ze stuza
one jako wzorzec dla catej ,,metalowej r6znosci” (tj wszystkiego z wyjatkiem wodoru i helu). W niekto-
rych przypadkach sa one tak silne, Ze moga by¢ wykryte w Swietle szerokopasmowym, a zatem moze by¢
tatwiej wykryta w fotometrii (filtrowanej) niz spektroskopii.

Inne procesy

Istnieja réwniez inne Zrodia promieniowania, takie jak pola magnetyczne (szczeg6lnie w przypadku
aktywnych gwiazd, ktére generuja promieniowanie rentgenowskie), reakcje jadrowe irozpadu promie-
niotworczego (ktére ,,napedzaja” wnetrza gwiazd i sa odpowiedzialne za energie, ktéra zasila supernowe
w ich ewolucji). Wiele gwiazd zmiennych ma wiele Zrédet promieniowania i pochtaniania. Jako przykitad,
gwiazdy UV Ceti—-mlode karly o matej masie wlasnej, gwiazdy typu M, zazwyczaj bardzo chtodne. Obiekty
te sa na ogdt bardzo stabe, poniewaz ich temperatury oznaczaja, ze emituja one stosunkowo niewielka ilos¢
Swiatla, przede wszystkim w czerwieni i podczerwieni. Jednak mogq one, w krotkich seriach, emitowac
réwniez ogromne iloSci Swiatta niebieskiego, ultrafioletowego, promieniowania rentgenowskiego, a nawet
gamma z powodu sprzezen magnetycznych w ich atmosferach analogicznych do rozbtyskéw stonecznych.
Gwiazdy te $wiecg bardzo stabo na niebiesko, wiec gdy rozbtysng, moga mie¢ ogromne amplitudy w kie-
runku Swiatla niebieskiego, ale stosunkowo niewielkie w kolorze czerwonym. Jasny rozbtysk moze mie¢
amplitude 3—4 mag w B-band, ale o wiele mniej niz 1 mag w R- lub I-band.

Fizyka promieniowania jest jednym z pierwszych kurséw dla studentéw astronomii. Podczas gdy
jej znajomos¢ nie jest to konieczna w astronomii obserwacyjnej, to moze dostarczy¢ pewien wglad w to,
co obserwujesz. Szczegdlnie przydatng ksiazka na ten temat jest ,,Radiative Processes in Astrophysics”
George’a Rybickiego i Alana Lightmana. Szczeg6towe odniesienie do linii spektralnych i widm gwiazd
znajdziemy w ,,The Observation and Analysis of Stellar Photospheres” Davida Graya.
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Dodatek C: Wysytanie obserwacji do AAVSO

Wysytanie obserwacji do AAVSO — uzyskanych na podstawie obserwacji wizualnych, CCD, fotometrii

.................

........................

Musisz wybra¢ czy chcesz ,Wysta¢ dane indywidualnie” — “Submit observations individually” czy
»Zatadowac pliki z obserwacjami” — “Upload a file of observations”. Jesli posiadasz niewiele obserwacji,
to opcja pierwsza bedzie najtatwiejsza. Jesli wysylasz duzg ilos¢ obserwacji CCD (cate serie lub wiele
roznych gwiazd), to utworzenie pliku w formacie “AAVSO Extended File” jest z definicji lepszym rozwia-
zaniem. Na szczescie, wiele pakietéw oprogramowania fotometrycznego posiada opcje eksportu wynikow
w formie raportu AAVSO-wystarczy przesta¢ go za posrednictwem WebObs. Jesli musisz utworzy¢ lub
wlasny raport, wazne jest, aby przestrzegac regut okreslonych w niniejszym dodatku. Nawet jesli wysyltasz
obserwacje indywidualne, niektore z opiséw pél w sekcji ,,Dane” moga by¢ pomocne.

Uwaga ogdlna
,Format rozszerzony” musi by¢ prostym tekstem w ASCII. Wielko$¢ liter nie ma znaczenia. Plik ma dwa

sktadniki: parametry i dane.

Parametry

Parametry sq wyszczegoélnione na gorze pliku i sa wykorzystywane do opisywania nastepujacych po nich
danych. Musza one zaczynac sie symbolem krzyzyka (#) na poczatku linii. Wyrézniamy szes$¢ konkret-
nych parametréw, ktére musza znajdowac sie na poczatku pliku. Mozna réwniez doda¢ komentarze oso-
biste, pod warunkiem, ze beda one réwniez zaczynac sie symbolem krzyzyka. Takie komentarze beda
ignorowane przez oprogramowanie i nie beda zapisywane do bazy danych. Jednak zostana one zachowane,
gdyz caty plik jest zapisany w archiwach AAVSO.

Te szes¢ parametrow to:

#TYPE=Extended
#0OBSCODE=
#SOFTWARE=
#DELIM=
#DATE=
#OBSTYPE=

Tutaj objasnienia:

» TYPE (TYP): W tym formacie musi by¢ ,,Extended”.

» OBSCODE: oficjalny kod obserwatora AAVSO, ktéry wczesniej zostat nadany przez AAVSO.

» SOFTWARE (OPROGRAMOWANIE): nazwa i wersja oprogramowania uzytego do stworzenia
raportu. Jesli sa to twoje prywatne programy, dodaj tutaj ich opis. Np.: “4SOFTWARE=AIP4Win
Version 2.2”. Limit 30 znakéw.

» DELIM: Separator, uzywany do oddzielania p6l w twoim raporcie. Zalecane separatory to: prze-
cinek (,), Srednik (;), wykrzyknik (!) lub kreska pionowa (|). Jedyne znaki, ktére nie mogg byc¢
separatorami to krzyzyk (#) i spacja (). Jesli chcesz uzywac tabulatora, zamiast wlasciwego znaku
uzyj stowa ,tab”. Uwaga: korzystajacy z Excela, ktérzy chca uzywac przecinka, zamiast znaku
“” powinni wpisa¢ stowo ,,comma” (przecinek). W przeciwnym razie Excel wyeksportuje te pole
nieprawidtowo.

» DATE: Format daty urzywany w raporcie. Czasy to punkty centralne obserwacji.

» Zamien czas UT na jeden z ponizszych formatow:

— JD: Julian Day (Ex: 2454101.7563)
— HJD: Heliocentric Julian Day
— EXCEL: format utworzony przez funkcje Excela NOW() (np. 12/31/2007 12:59:59 a.m.)

» OBSTYPE: typ obserwacji w pliku z danymi. Moze by¢ CCD, DSLR, PEP (fotometria fotoelek-
tryczna) lub VISDIG (VISual observations made from DIGital images — wizualne oserwacje
obrazow cyfrowych). Jesli pole zostato puste, zaktada sie typ CCD.
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Parametry OBSCODE i DATA moga by¢ rowniez wiaczone gdzies$ indziej w danych. Nasze oprogra-
mowanie do przetwarzania danych bedzie czytac te parametry i bedzie oczekiwac, ze wszystkie ponizsze
dane stosuja sie do nich. (Na przyklad, mozna dodac¢ ,;# OBSCODE = TSTO01” do raportu oraz wszelkie
pbzniejsze obserwacje zostang przypisane do obserwatora TST01).

Jesli chcesz umiesci¢ pusty wiersz pomiedzy zapisami parametréw i zapisami danych, upewnij sie, aby
skomentowac ten wiersz znakiem funta/hash (#). WebObs nie zaakceptuje plikow z pustymi wierszami.

Dane
Po parametrach czas na obserwacje samej gwiazdy zmiennej. W jednej linijce powinna znajdowac sie jedna
obserwacja, a pola powinny by¢ rozdzielone tym samym znakiem, ktory jest wstawiony w polu parametru
DELIM. Jesli nie posiadasz danych dla jednego z opcjonalnych p6l, powinienes$ uzy¢ ,,na” (not applicable
— nie dotyczy), by nie zostawia¢ pola pustego.

Lista pdl to:

» STARID: identyfikator gwiazdy. Moze to by¢ desygnata AAVSO, nazwa AAVSO lub unikatowy
identyfikator AAVSO (AUID), ale nie wiecej jak tylko jeden z powyzszych (limit 25 znakow).

» DATE: data obserwacji w formacie wyszczegélnionym w parametrze DATE. AAVSO wymaga
zgloszenia czasu wypadajacego w punkcie srodkowym czasu ekspozycji. Jesli ,,stakujesz” obrazy,
to sytuacja staje sie bardziej skomplikowana, wiec wtedy prosimy dodac notatke o tym, jak zostaty
obliczone czas ekspozycji w polu UWAGI.

»  MAGNITUDE: blask gwiazdy podczas obserwacji. Wpisz przed jasno$cia symbol ,,<”, jesli gwiazda
byta ,,stabsza niz”. Wymagane w formacie decymalnym (,,9.0” zamiast ,,9”).

» MAGERR: Niepewnosci fotometryczne zwigzane z magnitudo gwiazdy zmiennej. Jesli niedo-
stepne wpisz ,,na”.

» FILTER: Filtry uzyte podczas obserwacji. Jedna z ponizszych liter (pogrubiona):

— U: Johnson U- B: Johnson B

— V: Johnson V

—R: Cousins R (lub Rc)

— I: Cousins I (lub Ic)

—J: NIR 1,2 mikrona

— H: NIR 1,6 mikrona

— K: NIR 2,2 mikrona

— TG: Filtr zielony (lub tréjkolorowy zielony). Powszechnie znany jako “green—channel” w DSLR
lub kolorowym CCD. W tych obserwacjach uzywamy pasma V.

— TB: Blue Filter (lub tréjkolorowy niebieski). Powszechnie znany jako “blue—channel” w DSLR
lub kolorowym CCD. W tych obserwacjach uzywamy pasma B.

— TR: Red Filter (tréjkolorowy czerwony). Powszechnie znany jako “red—channel” w DSLR lub
kolorowym CCD. W tych obserwacjach uzywamy pasma R.

— CV: Niefiltrowany uzywajac pasma V (bardziej popularny niz CR)

— CR: Niefiltrowany uzywajac pasma R

—SZ: Sloan z

— SU: Sloan u

— SG: Sloan g

—SR: Sloanr

— SI: Sloan i

— STU: Stromgren u

— STV: Stromgren v

— STB: Stromgren b

— STY: Stromgren y

— STHBW: Stromgren Hbw

— STHBN: Stromgren Hbn

— MA: Optec Wing A

— MB: Optec Wing B

— MI: Optec Wing C
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»

»

»

»

»

»

»

»

»

»

Uwaga: Istnieje kilka innych (rzadko stosowanych, ale uzasadnionych) filtréw. Jesli uzywasz
filtra, ktérego nie ma na liscie, prosimy o kontakt z AAVSO HQ z jak najwieksza iloscig informa-
cji na temat tego co uzywasz, my powiadomimy Cie jak to zglosic.

TRANS: YES jesli przeksztalcone za pomoca Landolt Standards lub pdl zawierajcych standarty
wtorne, co zostato przedyskutowane w Rozdziale 6, lub NO jesli nie.

MTYPE: Rodzaj magnitudo. STD jesli standaryzowany przez wykorzystanie opublikowanych
jasnos$ci gwiazd odniesienia lub DIF, jezeli réznicowy (niezbyt czesto). Réznicowa oznacza,
ze publikowane magnitudo gwiazd poréwnania nie byly wykorzystywane, a jedynie magnitudo
instrumentalne sa zglaszane. DIF wymaga uzycia CNAME. Nalezy pamieta¢, ze uzycie stowa
,réznicowa” w tym przypadku nie oznacza ,,fotometrii réznicowe;j”.

CNAME: Nazwa lub etykieta gwiazdy odniesienia, takich jak nazwa w atlasie lub AUID. Jesli nie
dotyczy, nalezy uzy¢ ,,na” (20 znakéw).

CMAG: Magnitudo instrumentalne gwiazdy odniesienia. Jesli nie dotyczy, nalezy uzy¢ ,,na”.
KNAME: Nazwa lub etykieta gwiazdy testowej. Jesli nie dotyczy, nalezy uzy¢ ,,na” (20 znakdw).
KMAG: Magnitudo instrumentale gwiazdy testowej. Jesli nie dotyczy, nalezy uzy¢ ,,na”.
ATRMASS: Masa optyczna atmosfery podczas obserwacji. Jesli nie dotyczy, nalezy uzy¢ ,,na”.
GROUP: Identyfikator grupowy (maksymalnie 5 znakéw). Jest on uzywany do grupowania
wielu obserwacji—-zwykle zestawu obserwacji z uzyciem wielu filtréw. Ulatwia to wyszukiwa-
nie magnitudo z danego zestawu danych w bazie, gdy badacz chce utworzy¢ indeksy kolorow
(np. B-V). Jesli robisz tylko sekwencje czasowe, albo uzywasz tych samych filtrow dla wielu
gwiazd itp., wpisz ,,na”. W przypadku obserwacji grupowych, GROUP powinna by¢ zintegro-
wana, identyczna dla wszystkich obserwacji w grupie i unikalna dla danego obserwatora, dla
danej gwiazdy, w danym czasie.

CHART: Prosze uzywac identyfikatora sekwencji znajdujacego sie na dole tabeli fotometrycznej
(na czerwono). Jesli zostata wykorzystana sekwencja inna niz A AVSO, prosze opisac go tak wyraz-
nie, jak to mozliwe. (20 znakow).

NOTES: Komentarze i uwagi dotyczace obserwacji. To pole ma maksymalng dtugo$¢ 100 znakow.
Jezeli nie ma uwag, nalezy uzyc¢ ,,na”.

Przykiady
Ponizej prosty raport dotyczacy wielu gwiazd (dane sa niekoniecznie realistyczne):

#TYPE=EXTENDED
#OBSCODE=TSTO1

#SOFTWARE=MAXIM DL 6.0

#DELIM=,

#DATE=JD

#OBSTYPE=CCD

#NAME,DATE,MAG,MERR, FILT, TRANS, MTYPE, NAME,CMAG, KNAME,KMAG, AMASS, GROUP, CHART
NOTES

SS CYG,2450702.1234,8.235,0.003,V,NO,STD,105,10.593,110,11.090,1.561,na,13577KCZ,outburst
V1668 CYG,2450702.1254,18.135,0.0180,V,NO,STD,105,10.594,110,10.994,1.563,na,3577KCZ,na
WY CYG,2450702.1274,14.258,0.004,V,NO,STD,105,10.594,110,10.896,1.564,na,13577KCZ,na

SS CYG,2450722.1294,10.935,0.006,V,NO,STD,105,10.592,110,10.793,1.567,na,13577KCZ,na

Nalezy zwrdci¢ uwage na linijke #NAME, DATE... w powyzszym formacie. Poniewaz jest poprze-
dzona znakiem #, zostanie ona zignorowana przez nasze oprogramowanie. Nie krepuj sie tego zrobi¢, jesli
utatwi Ci to prace.

Raportowanie caltej fotometrii jest dozwolone w tym formacie. Musisz wybra¢ jedna gwiazde (gwiazda
testowa) w uzupeinieniu do gwiazdy zmiennej i zmierzy¢ za pomoca w/w technik. Gwiazda testowa nie
powinna by¢ wiaczona do zespotu gwiazd odniesienia. Obliczona wielko$¢ tej gwiazdy powinna by¢
zamieszczona w rubryce KMAG, aby, jesli prawdziwa wielko$¢ gwiazdy testowej okaze sie by¢ inna
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w pézniejszym terminie, mozna byto w prosty sposob skorygowac te warto$¢ dodajac warto$¢ wyréwnaw-
cza. Jesli uzywamy zbior6w, CNAME nalezy ustawi¢ jak ENSEMBLE i CMAG na “na”, jak pokazano
ponize;j.

#TYPE=EXTENDED
#OBSCODE=TSTO1

#SOFTWARE=IRAF 12.4

#DELIM=,

#DATE=JD
#NAME,DATE,MAG,MERR, FILT, TRANS, MTYPE,CNAME,CMAG, KNAME, KMAG, AMASS, GROUP, CHART,
NOTES

SS CYG,2450702.1234,11.235,0.003,B,NO,STD,ENSEMBLE,na,105,10.593,1.561,1,070613,na
SS CYG,2450702.1254,11.135,0.003,V,NO, STD, ENSEMBLE, na,105,10.492,1.563,1,070613,na
SS CYG,2450702.1274,11.035,0.003,R,NO,STD,ENSEMBLE,na,105,10.398,1.564,1,070613,na
SS CYG,2450702.1294,10.935,0.003,I,NO,STD,ENSEMBLE,na,105,10.295,1.567,1,070613,na
SS CYG,2450702.2234,11.244,0.003,B,N0,STD,ENSEMBLE,na,105,10.590,1.661,2,070613,na
SS CYG,2450702.2254,11.166,0.003,V,NO, STD,ENSEMBLE,na,105,10.497,1.663,2,070613,na
SS CYG,2450702.2274,11.030,0.003,R,NO, STD,ENSEMBLE,na,105,10.402,1.664,2,070613,na
SS CYG,2450702.2294,10.927,0.003,I,NO,STD,ENSEMBLE,na,105,10.292,1.667,2,070613,na

W niniejszym raporcie uzyskalismy 11.235, 11.135, 11.035 i 10.935 dla B, V, RC, i Ic (odpowiednio)
mag SS Cyg dla pierwszej grupy i 11.244, 11.116, 11.030 i 10.927 dla drugiej grupy a takze 10.593, 10.492,
10.398 i 10.295, dla BVRclc mag gwiazdy testowej dla pierwszej grupy.

Po przestaniu danych
Po przestaniu swoich obserwacji do bazy AAVSO, mozna spojrze¢ na krzywe blasku zaobserwownych

..................................................

...................................

by¢ bardzo rézne od tych pochodzacych od innych obserwatoréw uzywajacych podobnych instrumentéw,
to wazne jest, aby wrdcic¢ i sprawdzi¢, co jest nie tak (notatki z obserwacji, zdjecia itd.). Moze to twoje
obserwacje sq w porzadku, ale jesli widzisz réznice, nalezy zacza¢ od sprawdzenia danych ponownie.

Bardzo powszechne dla obserwatoréw sa btedy typograficzne (klawiaturowe) powodujace zamiesza-
nie w oznaczeniach gwiazd, raportujace z1g date lub godzine itp. Jesli raport wydaje sie poprawny, wroc¢
i przejrzyj zdjecia. Mogtes$ btednie zidentyfikowac ktoras z gwiazd, zawrze¢ bliskiego towarzysza w aper-
turze lub przesyci¢ gwiazde badana lub ktéras z gwiazd odniesienia.

Jesli znalazte$ problem, masz mozliwos¢, aby go poprawic. Jedna z opcji dostepnych w WebObs jest
“Search for observations”. Za pomoca tego narzedzia wyszukiwanie problematycznej obserwacji nie
powinno by¢ trudne. Nastepnie mozna edytowac obserwacje lub ja usuna¢ i ponownie ztozy¢ poprawiona.
Wybor opcji zalezy od tego jak duzo masz obserwacji i od charakteru btedu.

Wazne, aby pamieta¢, zeby przy uzyciu narzedzi do wyszukiwania WebObs klikna¢ na mate niepod-
pisane okienko w lewym rogu nagtéwka strony “Results”, mozna przez to wybra¢ wszystkie obserwacje
na tej stronie, co sprawia, ze znacznie latwiej jest zaznaczy¢ duzg grupe obserwacji.

Jesli odkryjesz problem z danymi, ktérego poprawa bytaby bardzo czasochtonna, prosze nie wahaj
sie skontaktowa¢ z AAVSO HQ z prosba o pomoc. Alternatywnie, jesli zobaczysz co$ podejrzanego
w obserwacjach innego obserwatora, mozesz to zglosi¢ do centrali AAVSO, wykorzystujac VStar,
Zapper lub e-mail.
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Dodatek D: Zrédta
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Binning - grupowanie pikseli
Blooming

Darki - ciemne klatki

Duchy

Ekspozycja - czas

Ekstynkcja atmosferyczna
Filtry

Flaty - ramki ptaskie
Fotometria réznicowa

Funkcja rozmycia ruchu (PSF)
FWHM

Generator zmiennych (VSP)
Jednostki analogowo-cyfrowe (ADU)
Kalibracja

Liniowos¢

Magnitudo instrumentalne
Magnitudo réznicowe
Magnitudo znormalizowane
Masa optyczna atmosfery
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