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Przedmowa

Niniejszy podrgcznik jest ogdlnym wprowadzeniem i przewodnikiem wykorzystania lustrzanki
cyfrowej (ang. ,,DSLR camera”, gdzie DSLR — skrot od ,,digital single lens reflex”) do obserwacji
gwiazd zmiennych. Docelowymi czytelnikami sa osoby zupelnie poczatkujace oraz
sredniozaawansowani obserwatorzy lustrzankami cyfrowymi, cho¢ zawarte tu treSci moga by¢
réwniez przydatne dla wielu obserwatorow zaawansowanych.

Podrgcznik AAVSO do obserwacji lustrzanka cyfrowa (The AAVSO DSLR Observing Manual)
zostal zainspirowany ogromnym zainteresowaniem, z jakim spotkala si¢ fotometria lustrzankowa
podczas programu Citizen Sky AAVSO. Urzadzenia rejestrujace obraz dostgpne dla przecigtnych
konsumentéw szybko ewoluuja, wigc postanowilismy napisa¢ ten podrgcznik w sposob jak
najogolniejszy 1 przesung¢ tematy dotyczace stricte programOw czy aparatow na fora DSLR
AAVSO. Jesdli dostrzezesz jaki§ obszar, w ktorym podrgcznik ten moglby zosta¢ ulepszony,
skontaktuj si¢ z nami. Wszelkie opinie 1 sugestie prosimy przesyta¢ na adres aavso@aavso.org.

We weczesniejszych wersjach tego podrecznika, wigkszo$¢ zawartosci zostala stworzona podczas
trzeciego warsztatu Citizen Sky od 22 do 24 marca 2013 w AAVSO. Osoby odpowiedzialne za
napisanie wigkszosci tych rozdziatow to:

Rozdziat 1 (Wstgp): Colin Littlefield, Paul Norris, Richard (Doc) Kinne, Matthew Templeton
Rozdzial 2 (Przeglad sprzetu): Roger Pieri, Rebecca Jackson, Michael Brewster, Matthew
Templeton

Rozdziat 3 (Przeglad oprogramowania): Mark Blackford, Heinz—Bernd Eggenstein, Martin
Connors, Ian Doktor

Rozdziaty 4 1 5 (Pozyskiwanie i przetwarzanie zdj¢¢): Robert Buchheim, Donald Collins, Tim
Hager, Bob Manske, Matthew Templeton

Rozdziat 6 (Transformacja): Brian Kloppenborg, Arne Henden

Rozdziat 7 (Program obserwacyjny): Des Loughney, Mike Simonsen, Todd Brown

Rysunki: Paul Valleli

Obecna wersja zawiera wiele tego materiatu, lecz zostat on poprawiony i poszerzony.
Podzigkowania dla nastgpujacych osob: Arne Henden, Rebecca Turner, Brian Kloppenborg,
Matthew Templeton i Elizabeth Waagen, za wktad redakcyjny i inny do pierwszej edycji tego
podrecznika.

Czystego nieba 1 wspaniatych obserwacji!

Mark Blackford
Cztonek AAVSO, obserwator i wolontariusz

American Association of Variable Star Observers
Cambridge, Massachusetts
Marzec 2016
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Serdeczne podzigkowania dla ttumaczy, ktorzy wlozyli wiele pracy w przygotowanie podrecznika
w jezyku polskim:
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Sktad: Krzysztof Kida
Wersja polska: sierpien 2017
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Rozdziat 1. Wstep
1.1. Prolog

Pewnego wieczoru idziesz pobiega¢ w swoim parku. Jest ciemno, ale dobrze znasz te okolice, wiec
nie obawiasz sie tego, ze na cos wpadniesz. Dzisiejszy wieczor okazuje si¢ jednak inny.

Gdy biegniesz dostrzegasz przy Sciezce osobg z aparatem na statywie. Zauwazasz tez ze
zadziwieniem, zZe zarowno jej wzrok jak i aparat skierowane sq ku gorze. Przebiegajgc obok,
rzucasz okiem na niebo i dostrzegasz najjasniejsze punkty na zanieczyszczonym swiattem niebie.
Coz takiego ona robi? W tym przypadku owa kobieta, ktora za dnia jest nauczycielkq historii
w liceum, zbiera pomiary jasnosci pewnych gwiazd, dane, ktore bedq przydatne zawodowym
astronomom. Jest jednym z przedstawicieli coraz powszechniejszego gatunku ludzi oddajgcych sig
tak zwanej ,,nauce obywatelskiej”. Ten podrecznik pokaze, jak rownmiez ty mozZesz w niej
uczestniczyc.

Wigkszo$¢ z nas odrobing interesujacych si¢ astronomig czyta od czasu do czasu czasopisma
astronomiczne i oglada zachwycajace zdjecia upigkszajace ich strony. Wiekszos¢ z tych fotografii
zostala zrobiona aparatami przymocowanymi do prowadzonych teleskopow oraz znaczaco
przetworzona, aby mogly wyglada¢ tak wspaniale. To krélestwo astrofotografii. Ten podrgcznik
poprowadzi ci¢ w innym kierunku. Spojrzymy na to, jak mozna stworzy¢ naukowo warto$ciowe
fotografie, stuzace do pomiaru jasno$ci gwiazd zmiennych — gwiazd, ktorych jasno$¢ zmienia si¢ na
przestrzeni czasu. Celem tego podrecznika jest poprowadzi¢ ci¢ przez proces uzycia takiej same;j
lustrzanki cyfrowej, ktérej uzywasz do zwyklej fotografii, aby dostarczy¢ dane naukowe dla
wspolnoty astronomiczne;.

1.2. Dla kogo jest ten podrgcznik?

Podrgcznik fotometrii lustrzankowej AAVSO przeznaczony jest dla kazdego, kto jest
zainteresowany uzyciem lustrzanek cyfrowych do mierzenia jasno$ci gwiazd zmiennych.
Wiekszo$¢ informacji zamieszczona tu zostala z mys$lag o poczatkujacym obserwatorze, jednak
w ksigzce znalez¢ rowniez mozna szczegolty mogace okazaé si¢ interesujacymi nawet dla osob
bardziej zaawansowanych.

Astronomowie amatorzy moga doj$s¢ do wniosku, ze pomiary jasnosci gwiazd zmiennych nadaja
nowego wymiaru ich hobby. Nasze wlasne pomiary ukladajace si¢ w ,.krzywa blasku” gwiazdy
zmieniajgcej jasno$¢ to prawdziwa gratka! Gwiazdy zmienne sg roéwniez Swietnym celem
badawczym dla ucznidow. Niektore projekty odpowiednie sg dla licealistow; inne moga przyciagnac¢
studentoéw mozliwo$ciami obserwacyjnymi 1 analitycznymi wyzwaniami.

1.3. Co, dlaczego 1 jak w fotometrii lustrzankowe;j

Fotometria jest dziedzing zajmujaca si¢ pomiarem jasnos$ci danego obiektu na niebie. Na pierwszy
rzut oka moze nie wydawac si¢ szczegdlnie ekscytujacym zajeciem, jednak w rzeczywistosci jest to
dynamiczna dziedzina, w ktorej amatorzy mogg odgrywaé decydujaca role. Choc¢ istnieje wiele
obiektéw, przy badaniu ktérych fotometria jest istotna, to podrecznik ten koncentruje si¢ na
gwiazdach zmiennych, gdyz fotometria gwiazd jest jedng z dziedzin, ktore najlatwiej opanowac i do
ktorej najlatwiej wnie$¢ warto§ciowe pomiary.

1.3.1. Czym sq gwiazdy zmienne i dlaczego je obserwujemy?

Gwiazdy moga zmienia¢ jasnos¢ z powodu fizycznych proceséw zachodzacych wewnatrz nich, na
ich powierzchni lub w ich poblizu. Staranne obserwacje tych zmian w duzej mierze umozliwiaja
poznanie gwiazdy oraz, bardziej ogdlnie, zjawisk astrofizycznych. Gwiazdy zmienne sa wigc
bardzo dostownie laboratoriami fizycznymi. Te same podstawowe procesy fizyczne zachodzace na
Ziemi — grawitacja, mechanika plynow, $wiatlo i ciepto, chemia, fizyka jadrowa itd. — przebiegaja
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doktadnie tak samo w calym Wszech§wiecie. Obserwujac zmiany gwiazd w czasie, mozemy
dowiedzie¢ si¢ dlaczego te zmiany wystepuja.

Cho¢ wiele zmian w gwiazdach nie moze zosta¢ wykrytych z Ziemi w sposob niezawodny
z powodu absorpcji lub znieksztalcen atmosferycznych, istnieja setki rodzajéw gwiazd zmiennych,
ktére mozna obserwowaé z Ziemi, a kazdy z nich posiada kilka tysigcy znanych przedstawicieli.
Gwiazdy moga na przyktad zmienia¢ swoja wielkos$¢, ksztatt lub temperature (zmienne pulsujace),
moga podlegaé szybkim zmianom jasno$ci spowodowanym procesami fizycznymi zachodzacymi
wokot gwiazdy (zmienne wybuchowe) lub tez moga by¢ przystonigte przez gwiazdy lub planety
krazace wokot nich (podwdjne uklady za¢mieniowe i egzoplanety). Innymi stowy, co$ fizycznego
wydarza si¢ w samej gwiezdzie lub w jej najblizszej okolicy. (Mozesz czasem zobaczy¢ migoczaca
gwiazde na niebie, jednak ta zmienno$¢ pochodzi z atmosfery ziemskiej i jest zupetnie niezwigzana
z samg gwiazdg.)

Pod linkiem https://www.aavso.org/types-variables znajduje si¢ obszerna lista rodzajow gwiazd
zmiennych wykorzystanych w Miedzynarodowym Indeksie Gwiazd Zmiennych AAVSO
(ang. AAVSO International Variable Star Index, skrot: VSX).

Roézne rodzaje gwiazd podlegaja zmianom w roznych skalach czasowych. Niektore gwiazdy
potrzebuja tygodni, miesigcy czy lat, aby ulec dostrzegalnej zmianie. Innym wystarcza dni,
godziny, minuty, sekundy, a nawet mniej. Niektore gwiazdy zmieniaja jasno$¢ regularnie i mozemy
dostrzec schematy w zmiennosci, ktore powtarzaja si¢ w czasie. Inne gwiazdy podlegaja
chaotycznym zmianom, ktoérych nigdy nie mozemy doktadnie przewidzie¢. Niektore gwiazdy
zmieniajg jasnos¢ w ten sam sposob przez wieki, a inne — jak supernowe — mogg rozblysnac¢ na
chwile 1 znikng¢ na zawsze.

Obserwacje lustrzankami cyfrowymi Epsilon Aurigae
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Rysunek 1.1. Obserwacje lustrzankami cyfrowymi gwiazdy epsilon Aurigae podczas

jej zaémienia w latach 2009-2011. Kazdy punkt na wykresie zostal dodany przez
astronoma-—amatora.


https://www.aavso.org/types-variables

Gwiazdy zmienne maja tez rdézne obserwowane jasnosci (to, jak jasne nam si¢ wydaja) oraz
wewnetrzne jasnosci (to, ile $wiatla rzeczywiscie emituja). Gwiazda moze by¢ jasna, ale jesli jest
oddalona o tysigce lat swietlnych, bedzie wydawata si¢ staba. Gwiazdy zmienne maja réwniez
zakres amplitud — to, jak bardzo zmienia si¢ ich jasno$§¢ w czasie. Niektore z nich mogg zmieniaé
si¢ o dziesig¢ magnitudo lub wigcej, co oznacza, ze beda dziesie¢ tysiecy razy jasniejsze,
a to ogromna zmiana! Inne gwiazdy zmieniaja si¢ o mili-magnitudo (mmag), a nawet mniej, wigc
ich zmiany mogg by¢ niemozliwe do zaobserwowania przez ciebie. Jest wiele gwiazd gdzie$
pomigdzy 1 nie brakuje obiektow, nad ktorymi bedziesz mogt produktywnie pracowacd, bez wzgledu
na sprzet, z ktorego korzystasz. Z tym podrecznikiem nauczysz si¢ jak korzysta¢ z lustrzanek
cyfrowych, aby otrzymac przydatne naukowo pomiary i jak je przekazywac, aby byty uzyteczne do
badan naukowych.

Gdzie zatem znajda swoje miejsce amatorzy? Zawodowi astronomowie obszernie wykorzystujg
fotometrig, jednak ze wzgledu na ograniczony czas obserwacji czgsto sg zalezni od astronomow—
amatoréw, ktorzy wykonujg pomiary interesujacych ich obiektoéw. W rezultacie, twoje obserwacje
zapewniaja surowy materiat zasilajacy badania naukowe. Naukowcy moga prowadzi¢ nieskonczone
spekulacje na temat tego, dlaczego co$ jakim$ si¢ wydaje lub jako$ si¢ zachowuje, jednak
ostatecznie te hipotezy muszg zosta¢ przetestowane, aby skutecznie rozwingé rozumienie naukowe.
Gdy przekazujemy badaczom wiarygodne dane, mogg oni stworzy¢ prawidlowe modele opisujace
funkcjonowanie Wszechswiata 1 dzigki temu nasze rozumienie polepsza si¢ i wzbogaca.
Na przyktad amatorzy przy uzyciu tatwo dostepnych lustrzanek cyfrowych regularnie monitorowali
jasno$¢ epsilon Aurigae, uktadu podwoédjnego slynacego ze swojej enigmatyczno$ci, gdy
przechodzita dlugo oczekiwane za¢mienie w latach 2009-2011 (zob. rys. 1.1). Dzi¢ki pracy tych
amatorow zawodowi astronomowie otrzymali ogrom uzytecznych danych, ktére pozwolily im na
dokonanie nowych spostrzezen dotyczacych tego fascynujacego uktadu podwojnego.

1.3.2. Jak wykonywa¢ fotometrie lustrzankowgq?

Zasadniczo fotometria lustrzankowa to tatwy proces:

po odpowiednim skonfigurowaniu aparatu wykonujesz
seri¢ specjalnych zdje¢ kalibracyjnych szumu, pradu
ciemnego 1 ptaskiego pola (ang. bias, darks i flats), ktore
wykorzystane sg do dalszej analizy. Nastepnie kierujesz
aparat na niebo i wykonujesz seri¢ dtugich (dluzszych niz
dziesigciosekundowe) ekspozycji konkretnego obszaru
nieba. Zdjecia zostajg przetworzone przy uzyciu
specjalistycznego oprogramowania w celu otrzymania
instrumentalnych wielko$ci gwiazdowych (szacowane
jasnosci zmierzone przez aparat). Instrumentalne
wielko$ci gwiazdowe zostajg nastepnie skalibrowane, aby
zgadzaty si¢ z magnitudo znanych gwiazd o stalej
jasnosci ze zdje¢; w stosunku do nich mozna zmierzy¢
gwiazdy zmienne. Po drodze nalezy wykona¢ kilka
krokéw, ktore wyjasnione zostang bardziej szczegoétowo
w dalszych rozdziatach.

Rysunek 1.2. Typowa lustrzanka cyfrowa na statywie fotograficznym.

1.4. Obserwacje wizualne, a lustrzankowe 1 CCD

Zanim wynaleziono przetworniki elektroniczne i sprz¢t fotograficzny, astronomowie mogli oceniaé
jasno$¢ gwiazd jedynie z pomoca swoich oczu. Jest to stara technika, jednak nadal jest szeroko
stosowana 1 uzyteczna przy obserwacjach pewnych rodzajow gwiazd zmiennych, szczegodlnie tych
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wzglednie jasnych i podlegajacych duzym zmianom jasnosci. Co wigcej, oceny wizualne nie
wymagaja kosztownego, skomplikowanego sprzetu, co sprawia, ze sg bardzo oszcz¢dng metoda
obserwacji gwiazd zmiennych. Sg one jednak podatne na bledy zwigzane z czutoscig na kolory
ludzkiego oka, wiekiem obserwatora, jego do§wiadczeniem w pomiarach wizualnych i mozliwa
stronniczo$cig. W rezultacie czesto jest bardzo trudno wizualnie wykry¢ delikatne zmiany jasnos$ci
1 16Zni obserwatorzy czgsto sa niezgodni co do doktadnej jasnosci gwiazdy zmiennej, a ich szacunki
moga si¢ rozni¢ nawet o kilka dziesigtych magnitudo. Podrecznik wizualnych obserwacji gwiazd
zmiennych AAVSO szczegblowo zajmuje si¢ procesem wykonywania wizualnych obserwacji
gwiazd zmiennych.

Z nadejsciem tanich lustrzanek cyfrowych wysokiej jako$ci, angazujacy si¢ w nauke¢ obywatelska
przestali by¢ ograniczeni do wizualnych ocen gwiazd zmiennych. Obserwacje lustrzankami
cyfrowymi umozliwiaja korekte pewnych efektéw, jak na przyktad koloru gwiazdy, co czegsto
zaburza prawidtowos$¢ ocen wizualnych jej jasnosci. Uzytkownicy lustrzanek cyfrowych moga
wykryé wyjatkowo subtelne rdznice w jasno$ci 1 wiarygodnie poroOwnaé¢ swoje pomiary
z pomiarami innych elektronicznych obserwatoréw — jednak tylko wowczas, gdy beda postepowad
zgodnie z pewnymi procedurami, szczego6lnie tymi nakreslonymi w niniejszym podreczniku.

Inng mozliwos$cig jest uzycie kamery CCD oraz kola filtrowego (zawierajacego kilka filtrow
fotometrycznych) podtaczonych do teleskopu. Na pewnym poziomie fotometria CCD jest podobna
do lustrzankowej. Zawodowi astronomowie uzywaja kamery CCD, gdyz oferuja one potencjalnie
lepsza jako$¢ 1 wszechstronno$¢ wykorzystania obrazu, jednak dobre kamery CCD s3 zwykle
znacznie drozsze od lustrzanek cyfrowych, a ich obstuga jest trudniejsza do opanowania. W kwestii
optacalnos$ci ekonomicznej — lustrzanki cyfrowe sg bardziej warto§ciowe od kamer CCD. AAVSO
opublikowalo kompleksowy przewodnik po fotometrii CCD oraz jej wykorzystaniu do obserwacji
gwiazd zmiennych.

1.5. Czy jestes gotowy? (warunki wstepne)

Zanim zaangazujesz si¢ w fotometri¢ lustrzankowa musisz naby¢ doswiadczenia ze swoim
aparatem cyfrowym. Powinienes:

e Wiedzie¢, jak go obstugiwaé. Przede wszystkim musisz potrafi¢ ustawi¢ format
obrazu RAW (CR2, NEF itd.), wylaczy¢ wszystkie dodatkowe opcje przetwarzania
obrazu, wylaczy¢ automatyczne nastawianie ostrosci (autofokus), r¢cznie ustawic
ostro$¢, umiescic¢ aparat na statywie, zamocowac go w ognisku gtéwnym lub na tubie
teleskopu (piggy back).

e Posiada¢ przyzwoitg wiedze komputerowa oraz umie¢ zainstalowac oprogramowanie.

e Wysoce zalecane, lecz nie wymagane: posiada¢ dos§wiadczenie w wizualnych ocenach
jasnosci gwiazd zmiennych.

Dos$wiadczenie wizualne nauczy cig, jak identyfikowac obszary nieba, jaki wplyw ma kolor na
ocen¢ jasnosci (wazne, gdy bedziemy omawiac filtry), zachowania krzywej blasku gwiazdy, jak
wprowadza¢ dane i by¢ moze tego, co najwazniejsze — cierpliwosci! Obserwacje wizualne sg
rowniez przyjemne i uzalezniajgce, wigc praktyka upewni cig, ze lubisz obserwacje gwiazd
zmiennych. W koncu dla wigkszoS$ci z nas to hobby, prawda?

Pobierz kopi¢ niezwyktego ,,Podrecznika wizualnych obserwacji gwiazd zmiennych AAVSO”
1 zapoznaj si¢ z nim. Wybierz kilka dobrze znanych gwiazd zmiennych dost¢gpnych dla lornetek
1 regularnie obserwuj je przez miesigc czy dwa, poroOwnujgc swoje oceny z ocenami innych
obserwatorow.

Obserwacje lustrzankami cyfrowymi majg wiele wspdlnego z obserwacjami wizualnymi. Kazdy
aspekt, w zakresie ktérego zdobedziesz wizualne do$wiadczenie, to jeden punkt mniej, ktéry
bedziesz musiat opanowac zanim zabierzesz si¢ za swoj glowny cel, fotometri¢ lustrzankow3.



1.6. Oczekiwania

Generalnie rzecz biorgc niniejszy podrecznik skupi si¢ na aspektach obserwacji gwiazd zmiennych
lustrzankami cyfrowymi. Skrotu DSLR uzywamy w tekscie czesto, ale odnosimy si¢ do ogdlniej
klasy aparatow odpowiednich do prowadzenia obserwacji fotometrycznych. W ostatnim czasie
wiele aparatow kompaktowych zyskuje wlasciwosci potrzebne do fotometrii astronomicznej.
Dlatego ten tekst moze stosowaé si¢ rowniez do twojego aparatu, nawet jesli nie jest to lustrzanka
cyfrowa.

W tym podreczniku koncentrujemy si¢ na gwiazdach zmiennych, gdyz gwiazdy sa obiektami
najtatwiejszymi w pomiarze. Techniki, ktorych si¢ nauczysz, mozna zastosowa¢ do innych
obiektow (jak tranzyty egzoplanet czy aktywne jadra galaktyczne), jednak moga nie by¢ dostgpne
bez znaczniejszej inwestycji. Poza paroma wyjatkami, nie zajmiemy si¢ szczegotami dzialania
lustrzanek cyfrowych ani tym, jak obstugiwa¢ konkretne modele aparatow. Musisz by¢ réwniez
swiadomy tego, ze techniki stosowane w fotometrii z uzyciem lustrzanek cyfrowych sg podobne,
lecz nie identyczne z technikami astrofotograficznymi. W szczegdlnos$ci nieostro$¢ w fotometrii
lustrzankowej zaowocuje rozmazanymi obrazami, ktére nie zachecaja do ogladania, ale s3
warto$ciowe naukowo.

ieto... S _ To!

Rysunek 1.3. To, czego powiniene$ 1 nie powiniene$ spodziewaé si¢ po fotometrii
lustrzankowej. Z lewej: spektakularne zdj¢cie centralnego obszaru mglawicy eta
Carinae (2,2-metrowy teleskop ESO w Obserwatorium La Silla w Chile).

Z. prawej: obraz tego samego obszaru w szerszym polu widzenia, ekspozycja 20 s,
refraktor 80mm f6 i lustrzanka cyfrowa Canon 600D, obraz kanalu zielonego.
(Mark Blackford)

Celem tego podrgcznika jest demistyfikacja procesu wykonywania fotometrii na poziomie
naukowym z pomocg lustrzanek cyfrowych. Wielu mito$nikow astronomii czuje niepotrzebne
oniesmielenie wobec rzekomo skomplikowanej fotometrii, a z pomoca lustrzanek cyfrowych mozna
rozpocza¢ zbieranie przydatnych danych niemal natychmiast. Prawdg jest, ze otrzymanie dobrych
danych fotometrycznych wymaga uwaznej analizy oraz zadbania o szczegoty, jednak fotometria to
dziedzina ftatwo dostgpna astronomom amatorom, ktérzy nie posiadaja przygotowania
technicznego. Entuzjazm, cierpliwo$¢ i dobra technika, w przeciwienstwie do rozwini¢tych
matematycznych czy naukowych zdolnosci, to wszystko, czego potrzeba.

» Czuje, Ze jest moim obowiqzkiem ostrzeienie innych... 7eby podchodzili do obserwacji gwiazd
zmiennych 7 najwigkszq ostroznosciq. Latwo si¢ uzaleinié, i jak to zwykle bywa, im dluzej sobie
poblaiamy, tym trudniejsze jest oderwanie si¢ i powrot do normalnego Zycia.” Leslie C Peltier
(1900-1980).

Zrodla:

Podrecznik wizualnych obserwacji gwiazd zmiennych AAVSO: http://www.aavso.org/visual-
observing-manual

Przewodnik po fotometrii CCD AAVSO: http://www.aavso.org/ccd-photometry-guide



Rozdziat 2. Przeglad sprzetu

Lustrzanki cyfrowe zapewniaja oszczgdny sposdb zaangazowania si¢ w fotometrie¢ cyfrowa.
W kwestii sprzetu zasadniczo wymagane s3 trzy rzeczy: obiektyw lub teleskop do zbierania
1 wyostrzania $wiatta gwiazdy, aparat umozliwiajacy otrzymywanie obrazéw w nieprzetworzonym
formacie oraz montaz stabilizujgcy aparat cyfrowy podczas dlugich czaséw naswietlania. Moga to
by¢ urzadzenia tak proste jak aparat kompaktowy umieszczony na shupie ptotu, lub tak wyszukane
jak profesjonalny aparat umieszczony w ognisku gtownym teleskopu. Zanim omowimy jak
prowadzi¢ obserwacje i redukowac¢ dane, sprobujmy zrozumie¢, jaki doktadnie sprzet jest potrzebny
do fotometrii lustrzankowej. Kazde z trzech komponentéw omowimy szczegdétowo. Najpierw
jednak opiszemy pewne fizyczne aspekty tych aparatow, abys mogt lepiej zrozumieé, co dzieje sig,
gdy zmieniamy ich ustawienia.

2.1. Czym jest DSLR?

nHLustrzanka cyfrowa (zwana rowniez digital SLR lub DSLR) to aparat cyfrowy lqczqcy optyke
i mechanizmy lustrzanki jednoobiektywowej z cyfrowg matrycqg Swiatloczulg zamiast filmu
fotograficznego. Konstrukcja lustrzanki stanowi glownq roznice pomiedzy DSLR, a innymi
aparatami cyfrowymi. W lustrzance swiatlo przedostaje si¢ przez obiektyw do lustra, ktore podnosi
sig, aby wysta¢ obraz do wizjera lub matrycy swiatloczutej. Alternatywnie wizjer moze posiadac
swoj wiasny obiektyw, stgd nazwa ,,jednoobiektywowa”. Uzywajqc tylko jeden obiektyw, wizjer
prezentuje obraz, ktory nie bedzie si¢ w sposob zauwazalny rozinil od tego, co zostalo
zarejestrowane przez matryce aparatu.” (Wikipedia)

Najnowsze cyfrowe aparaty kompaktowe posiadaja wlasciwosci wymagane dla fotometrii
astronomicznej. Dlatego ten podrgcznik moze stosowac si¢ rowniez do twojego aparatu, nawet jesli
nie jest to lustrzanka cyfrowa.

Jak wida¢ na rysunku, lustrzanka cyfrowa sklada si¢ z zespotu elementow optycznych
1 elektronicznych potrzebnych do =zarejestrowania obrazu. Wiele nowoczesnych lustrzanek
cyfrowych posiada rowniez mnéstwo ustawien i mozliwosci obrobki zdje¢ w aparacie, lecz
wiekszo$¢ z nich jest nieuzyteczna lub nawet szkodliwa dla fotometrii astronomiczne;j.

pryzmat odbijajacy

wizjer
optyczny blokada ostrodci

i zoom z blokada

lustro

wizjer LCD

matryca CMOS

procesor
obrazu

PROMIENIE
GHOWNE o

gniazdo statywu -/

JEDNOOBIEKTYWOWA LUSTRZANKA CYFROWA

Rysunek 2.1. Przekrdj lustrzanki cyfrowej pokazujacy jego komponenty.
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Wszystkie lustrzanki cyfrowe dostepne dzi§ na rynku posiadaja sensory CMOS
(ang. Complementary Metal Oxide Semiconductor), wiec skoncentrujemy si¢ na tym rodzaju
urzadzenia. Omowienie technologii matrycy CCD znajdziesz w ,,Przewodniku po fotometrii CCD
AAVSO”. Aparaty z matrycami Foveon (posiadajagcymi trzy odpowiednie dla kazdego koloru
warstwy pikseli zamiast pojedynczej warstwy pikseli we wszystkich kolorach) sg rzadkoscia. Jesli
chcesz wiedzie¢ o nich wigcej, zadaj pytanie na forum fotometrii lustrzankowej AAVSO.

2.1.1. Droga optyczna

Aparat sktada si¢ z obiektywu przymocowanego do przedniej czgsci korpusu, migawki, kilku
duzych filtréw, sieci mikrosoczewek, dodatkowych filtrow i detektora. Najbardziej interesujace nas
elementy optyczne pokazane sa schematycznie na rysunku 2.2. Pierwszym elementem optycznym
jest obiektyw. Jej gldéwnym zadaniem jest rzutowanie i ogniskowanie obrazu na matrycy.
Za obiektywem znajduje si¢ przystona. Determinuje ona catkowita aperture obiektywu, czyli
powierzchni¢ zbierajaca swiatto. Te elementy zazwyczaj sg zawarte w samym obiektywie.

Pierwszym elementem w korpusie aparatu jest zwykle migawka. Jej zadaniem jest kontrolowanie
ilosci $wiatta wchodzacego do aparatu.

: *
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Rysunek 2.2. Schemat optyczny typowej lustrzanki cyfrowej z matrycg CMOS oraz
maska Bayera. (Roger Pieri)
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Za migawka znajduje si¢ grupa filtrow majacych kilka zadan, w tym:
e filtr podczerwieni redukujacy czutos$¢ na gleboka czerwien 1 podczerwien,
o filtr (dielektryczny) odcinajacy §wiatto podczerwone o falach dtuzszych niz 700 nm,
o filtr (dielektryczny) odcinajacy $wiatlo ultrafioletowe o falach krotszych niz 400 nm,
o filtr dolnoprzepustowy, rozpraszajacy swiatlo w taki sposob, aby zredukowac prazki
Moiré spowodowane struktura maski Bayera (delikatnie redukuje rozdzielczos$¢
oraz problem z podprobkowaniem / ang. undersampling w fotometrii).

Za tymi filtrami i bezpos$rednio przed matryca sie¢ mikrosoczewek (przymocowana do detektora)
skupia $§wiatto padajace na kazdy piksel na jego najbardziej czulg cze$¢, podnoszac wspdiczynnik
wypehienia piksela nawet do 100%.

2.1.2. Matryce CMOS
Matryce CMOS w lustrzankach posiadaja matryce filtrow, zwykle zwang maska Bayera
(zob. rys. 2.3), z pikselami w kolorach czerwonym, zielonym 1 niebieskim (RGB — ang. red, green,
blue). Zwykle sa dwa zestawy zielonych pikseli. Filtry RGB tworzone s3 poprzez nakladanie
réznych pigmentéw bezposrednio na zewnetrzng powierzchni¢ kazdego piksela matrycy CMOS
1 nie moga zosta¢ wyczyszczone ani usunicte. Kazdy piksel jest w zwigzku z tym czuly tylko na
swoj kolor.

MATRYCA FILTROW BAYERA

T

kanal czerwony kanat zielony 1 kanat zielony 2 kanal niebieski

Rysunek 2.3. Gora: Schemat prezentujacy typowy uklad kolorowych filtrow na masce
Bayera. Srodek: Kazdy kanal koloru moze zostaé wyodrebniony przy uzyciu
odpowiedniego oprogramowania; zwrdo¢ uwage na luki pomigdzy pikselami.
Dotk: Kazdy kanat zwykle jest wyswietlany w rozmiarach o potowg¢ mniejszych niz
rozmiary oryginalnego obrazu RAW; wyjatkiem jest AIP4Win, gdzie brakujace piksele
sg wypetniane przy uzyciu algorytméw interpolacyjnych. (Mark Blackford)
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Kolejnos¢ kolorow moze r6zni¢ si¢ pomigdzy producentami aparatow cyfrowych, wiec wazne jest
zorientowanie si¢, ktory kanal w twojej lustrzance cyfrowej odpowiada za kolor czerwony, ktory za
niebieski, a ktory za zielony.

Tradycyjnie w fotometrii lustrzankowej wykorzystuje si¢ jedynie kanaty zielone, aby wyznaczy¢
jasnosci w filtrze Johnson V. Jednak zwigzane to jest z ignorowaniem informacji zawartych
w kanalach czerwonym i niebieskim, ktére w wielu sytuacjach moga zosta¢ uzyte do precyzyjnego
pomiaru jasnosci gwiazd odpowiednio w filtrach Johnson B 1 Cousins R. Zajmiemy si¢ tym
tematem bardziej szczegétowo w podzniejszych rozdziatach.

Warto zauwazy¢, ze obrazy RAW =z lustrzanek cyfrowych sa w skali odcieni szarosci,
a nie kolorowe. Najwyzej polozony obraz na rysunku 2.4 to powickszony fragment obrazu RAW
nieostrej gwiazdy, prezentujacy indywidualne piksele 1 schemat intensywnosci w ukladzie
szachownicy wynikajacy z matrycy filtrow Bayera. Nizej znajduja si¢ obrazy osobnych kanatow
kolorow, wyodrgbnione z obrazu RAW.

kanal czerwony kanal zielony 1 kanal zielony 2 kanal niebieski

Rysunek 2.4. Gora: powickszony obraz nieostrej gwiazdy na obrazie RAW
z lustrzanki cyfrowej, pokazujacy monochromatyczny schemat szachownicy
wynikajacy z matrycy filtréw Bayera. D6l: indywidualne kanaty kolorow wyodrgbnione
z obrazu RAW. (Mark Blackford)

Wzrost napigcia spowodowany pojedynczym zdarzeniem fotoelektrycznym jest maty; dlatego
skumulowane napigcie na kondensatorze rowniez jest niewielkie. W celu odczytania sygnatu, jest
on najpierw przepuszczany przez wzmacniacz, po czym zostaje przetworzony przez przetwornik
analogowo—cyfrowy (ADC — ang. analog—to—digital converter). Ustawienie wzmacniacza decyduje
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0 ,,ISO” (stopien czutosci matrycy), ktore taczy sygnat z ustalong skalg na przetworniku. Wynik
otrzymany z ADC, czyli jednostki analogowo—cyfrowe ADU (ang. analog to digital units),

jest proporcjonalny do ilosci elektrondow zebranych przez fotodiode kazdego piksela. Wartosci
ADU zostaja zapamigtane jako plik w formacie RAW 1 stanowig fundamentalne dane uzywane

w fotometrii lustrzankowej. Kwesti¢ te omowimy bardziej szczegélowo w sekcji 2.4.

Schematyczna reprezentacja elektroniki matrycy CMOS zostata pokazana na rysunku 2.5. Sama
matryca zrobiona jest z krzemu, do ktérego przymocowany jest elektryczny obwdd CMOS.
Element czuly na fotony w kazdym pikselu to fotodioda (lub bramka MOS). Urzadzenia te dziataja
w nastepstwie efektu fotoelektrycznego, w ktorym foton docierajacy do detektora generuje parg
dziur elektronowych. Dzigki konstrukcji fotodiody elektron szybko jest odsuwany od podtoza
1 wpychany na pobliski kondensator. Na poczatku ekspozycji kondensator zostaje zresetowany,
a jego napigcie sczytane. Podczas ekspozycji kazdy przybywajacy foton powoduje delikatny spadek
napiecia kondensatora. Pod koniec ekspozycji napigcie na kondensatorze zostaje sczytane po raz
drugi.

Reset plik
deszcz Vdd zdjeciowy
fotonow wzmacniacz 14 RAW

probkowanie o)
prad I ADC E .8
z fotonow | — s . e
+
ciemny | ’ I f 0
! ADU
| fotodioda / / 14 bitéw

kontrola wzmocnienia / ISO

Rysunek 2.5. Schematyczna reprezentacja elementow matrycy CMOS. (Roger Pieri)

Najczestszym rozmiarem matrycy lustrzanki jest APS—C o wymiarach 14,9x22.4mm, ale istnieja
réwniez inne formaty w aparatach, ktére moga by¢ uzyte w fotometrii: system 4/3 (13x17,3),
format 1” w niektorych hybrydach (8,8x13,2), format 1/1,7” uzywany w ,,specjalistycznych” DSC /
Digital-Still-Camera (5,7x7,6). Istnieje rowniez format ,,pelnoklatkowy” (24x36), lecz jest niezbyt
powszechny, relatywnie drogi i podatny na wigksze problemy z winietowaniem.

2.1.3. Wiasciwosci lustrzanek cyfrowych, ktorych nalezy unika¢ przy fotometrii

Nowoczesne lustrzanki cyfrowe posiadaja ogrom dodatkowych funkcji, z ktorych wigkszo$¢ jest
nieprzydatna, a nawet moze by¢ szkodliwa dla pomiarow fotometrycznych. Przede wszystkim
obrazy JPEG nigdy nie powinny by¢ wykorzystywane w fotometrii astronomicznej. Aby stworzy¢
obraz JPEG, surowe wartosci ADU z matrycy zostaja przetworzone, aby zmieni¢ obraz
w nieliniowg przestrzen kolorow sRGB (co jest absolutnie niefotometryczne), a nastepnie zostaja
skompresowane do pliku JPEG. Nieliniowo$¢ 1 kompresja prowadza do znaczacej degradacji
doktadnos$ci danych (od ~14000 poziomoéw jasnosci do maksymalnie 256 pozioméw),
co uniemozliwia doktadny pomiar strumienia.

Niektore aparaty cyfrowe posiadaja funkcje odszumiania lub poprawy obrazu, ktora modyfikuje
bazowe dane, co rowniez moze doprowadzi¢ do zniszczenia danych fotometrycznych. Funkcje
pomiaru o$wietlenia oraz autofokus sa wilasciwie bezuzyteczne w fotometrii gwiazd. Funkcja
powickszajaca ,live view” (5%, 10x, itd.) jest uzyteczna do wyostrzenia / rozogniskowania jasnej
gwiazdy, ale wizjer (z nasadka katowa) czesto jest bardziej przydatny do ustawienia interesujgcego
nas obszaru nieba.
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2.2. Obiektywy i teleskopy

Pierwszym krokiem w fotometrii lustrzankowej jest wpuszczenie $wiatta do aparatu cyfrowego.
Swiatlo gwiazdy musi zosta¢ skupione na matrycy przez obiektyw zamocowany bezpo$rednio na
aparacie lub przez przymocowanie aparatu do teleskopu. Typowy zestaw obiektywow do lustrzanek
cyfrowych jest pokazany na rysunku 2.6.

400 mm/f5.6 Fluoryt

'*_W e N
8} \

AL ogniskowa musi by¢ stata
do fctometru

50mm f/1.4 50mm /1.8 100mm /2.0 18 - 55mm f/5 Zoom

OBIEKTYWY DO LUSTRZANEK CYFROWYCH

Rysunek 2.6. Rozne obiektywy do lustrzanek cyfrowych.(Paul Valleli)

Obiektyw jest pierwszym elementem tancucha fotometrycznego. Moze on by¢ opisany przez dwie
wlasciwosci: aperture i ogniskowa. Powierzchnia apertury decyduje o tym, ile fotonéw wejdzie do
uktadu optycznego w danym przedziale czasowym. Wigksze apertury (mniejsze numery przy literze
»{’) zbieraja wigcej S$wiatta 1 pozwalaja na dostrzezenie stabszych obiektow. Ogniskowa
determinuje powickszenie obrazu. W polaczeniu z rozmiarem matrycy determinuje pole widzenia
(FOV/ang. field of view, katowy obszar nieba rejestrowany przez aparat cyfrowy) instrumentu.

FOV musi by¢ odpowiednio duze, aby zawiera¢ spory zestaw gwiazd do pordwnania z gwiazda
docelowa. Krotka ogniskowa obiektywu zapewnia szerokie pole widzenia, jest wigc odpowiednia
do pomiaru jasnych gwiazd zmiennych (jasne gwiazdy porownania sg zwykle bardziej od siebie
oddalone niz te stabsze), oraz do uchwycenia jednocze$nie wielu gwiazd dla hurtowej analizy.
Im dluzsza ogniskowa obiektywu, tym bardziej jesteSmy ,,przyblizeni”, czyli widzimy mniejszy
wycinek nieba, ale w wigkszym szczegole. Dlatego do pomiaru stabszych gwiazd potrzebna bedzie
dtuzsza ogniskowa lub teleskop. Dla danej liczby przystony (liczba przystony F# jest ustawieniem,
ktére okresla powierzchni¢ apertury) poziom tla nieba jest taki sam dla wszystkich ogniskowych,
ale powierzchnia apertury 1 wynikajaca z niej liczba fotonéw docierajagcych do detektora jest
proporcjonalna do kwadratu tej ogniskowej. Dlatego silny zoom zwigksza mozliwo$¢ zmierzenia
stabszych gwiazd, poniewaz SNR (ang. signal-to—noise ratio, stosunek sygnatu do szumu) na tle
zebranego z nieba szumu (wigcej o tym w rozdziale 4), znacznie si¢ poprawia.
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Jakiego obiektywu powiniene$ uzy¢? Mozesz o tym zdecydowa¢ na dwa sposoby. Pierwszy to
uzycie obiektywu, ktory juz posiadasz 1 wybranie gwiazd, ktore odpowiadaja twojej
lustrzance/obiektywowi. Mnostwo gwiazd potrzebuje naszej uwagi, wigc niemal kazde polaczenie
obiektywu z aparatem moze zosta¢ wykorzystane w dobrym celu. Drugie podejscie to wybranie
gwiazdy badz projektu i nabycie zestawu obiektyw + aparat, ktory dobrze pasuje do potrzeb
wybranego zadania. W obu przypadkach wybor sprzetu bedzie znalezieniem réwnowagi pomiedzy
kilkoma parametrami obiektywu. Sa wsrod nich pole widzenia, wielko$¢ apertury, ogniskowa,
graniczna wielko$¢ gwiazdowa, maksymalna dtugos¢ czasu naswietlania.

Prawie wszystkie projekty z lustrzankami cyfrowymi dotyczace gwiazd zmiennych wykorzystuja
~fotometri¢ roznicowa”, w ktorej jasno$¢ docelowej gwiazdy zmiennej jest pordwnywana
z jasno$cig pobliskiej gwiazdy o znanej, statej jasnosci — ,,gwiazdy porownania”. Aby sposob ten
dziatal, zar6wno gwiazda docelowa jak 1 porownania musza znalez¢ si¢ w polu widzenia zdjecia,
a gwiazda poréwnania powinna by¢ z grubsza tak samo jasna jak docelowa. Jesli obiektem jest
jasna gwiazda (na przyktad taka widoczna gotym okiem), wowczas najprawdopodobniej bedziesz
potrzebowat kilkustopniowego pola widzenia (lub jeszcze szerszego — by¢ moze 10 do 30 stopni),
aby uchwyci¢ zblizonej jasnosci gwiazd¢ pordwnania na tym samym zdjeciu co twodj obiekt.
Szerokie pole widzenia implikuje krotka ogniskowa, co z kolei odpowiada standardowym
obiektywom dotgczanym do wiekszosci lustrzanek cyfrowych.

Jesli twoj obiekt jest slaby, wowczas powiniene$ potaczy¢ dwa podej$cia, aby otrzymac obraz
wysokiej jako$ci. Mozesz zastosowaé dlugi czas naswietlania albo uzy¢ obiektywu o duzej
aperturze. Podwojenie czasu naswietlania podwaja ilo$§¢ zebranych fotonow (pozostawiajac
wszystko inne niezmiennym), jednak to podejscie moze si¢ okazaé trudne w przypadku obiektow
stabszych. Moze udac¢ ci si¢ uchwyci¢ obraz gwiazdy o przyzwoitym SNR widocznej gotym okiem
(powiedzmy 5 mag) przy 10-sekundowej ekspozycji i przy uzyciu standardowego obiektywu

50 mm f1,4. Jednak przy tym samym SNR gwiazda o jasno$ci 10 mag (ktéra dostarcza zaledwie
jedna setng ilosci fotonéw na sekunde w poréwnaniu do poprzedniej gwiazdy) wymagataby

1000—sekundowej ekspozycji (prawie 17 minut) co oznacza, ze musiatby$§ przez caly ten czas
precyzyjnie $ledzi¢ ruch obrotowy nieba, a to wigze si¢ z wieloma innymi trudnos$ciami.

Standardowy obiektyw 50 mm f1,4 posiada $rednice apertury zbierajacej swiatlo okoto 35 mm — to
niewiele! Laczac aparat cyfrowy z teleskopem mozesz otrzymaé o wiele wickszg aperturg. Na
przyktad skromny 6-—calowy teleskop zapewni apertur¢ 18 razy wigksza od standardowego
obiektywu 50 mm f1,4, znacznie poszerzajac graniczng wielko$¢ gwiazdowg. Oczywiscie teleskop
prawdopodobnie ma dosy¢ dluga ogniskowa (powiedzmy 30 czy 60 cali), co wigze si¢ z dosy¢
waskim polem widzenia. Oznacza to, ze mate jest prawdopodobienstwo uchwycenia jasnej gwiazdy
w polu widzenia (cho¢ jest duza szansa, ze uchwycisz kilka stabych gwiazd poréwnania —
powiedzmy 10 magnitudo, ktore potrzebne sg dla obiektu o jasnosci w okolicach 10 magnitudo).
Waskie pole widzenia wymaga dobrego prowadzenia montazu.

Znajdzie si¢ zatem zadanie dla kazdego — od standardowych obiektywow (dla jasnych gwiazd),
przez teleobiektywy (dla stabszych obiektow z odpowiednimi gwiazdami poréwnania w zasiggu
kilku stopni), po teleskopy (stabe gwiazdy z jedng lub dwiema gwiazdami poréwnania w malym
polu widzenia).

Znajac ogniskowa obiektywu oraz wielko$¢ matrycy w aparacie cyfrowym (sprawdz instrukcje
obslugi aparatu), mozesz wyliczy¢ pole widzenia z tabeli 2.1 lub réwnania 2.1. To rownanie jest

przyblizeniem odpowiednim dla matryc wielkosci APS—C uzywanych z obiektywami
o ogniskowych 50 mm lub wigkszych.

Pole widzenia (stopnie) = 57 x wielko$¢ matrycy (mm) / ogniskowa (mm) [rébwnanie 2.1]
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Wygodnym sposobem bezposredniego obliczenia pola widzenia na zdjeciu obszaru pelnego gwiazd
jest skorzystanie ze strony Astrometry.net, aby przeprowadzi¢ ,$lepa” identyfikacje obrazu
(ang. blind plate solve), tzn. identyfikacje gwiazd na zdjeciu 1 wyznaczenie FOV, bez potrzeby
dostarczania zadnych informacji poza samym zdjeciem, np. bez podawania RA/DEC, skali zdjgcia
itp. Aktualnie format zdjg¢ RAW dla lustrzanek nie jest tam wykorzystywany, wigc najpierw
bedziesz musiat konwertowaé format obrazu na JPEG, GIF, PNG lub FITS.

Na stronie http://nova.astrometry.net/upload kliknij na ,,Choose file”, nastgpnie znajdz i wybierz
przetworzone zdjecie. Kliknij na przycisk ,,Upload” (moze to zaja¢ chwile w zaleznosci od
rozmiaru pliku oraz szybko$ci lacza internetowego). Po kilku sekundach strona zamieni si¢ na
stron¢ statuséw. Proces rozpoznania obrazu moze zaja¢ od kilku sekund do kilku minut. Kliknij na
odnos$nik ,,Go to results page”, aby zobaczy¢ wyniki procesu (rysunek 2.7). Z prawej strony
wymienione s3 wspotrzedne $rodka zdjecia, rozmiar pola widzenia, skala pikseli 1 orientacja
obrazu.

J H Astrometry.net x LY

€« (et nova.astrometry.net, 1ges 16 Innotatec =
2 Apps M Variable StarsS... [©] AAVSO | Ameri... & My Drive - Goo... »* Optus myZOO -... %4 ABC AM » [ Other bookmarks
Not signed in | Sign In
lﬁslrometrg.net
Home Explore Upload AP| Support | | Search

Images > IMG_0001.JPG

Submitted by anonymous (1)
on 05T
as " IMG_0001.JPG "
(Submission 382016)
under Attribution 3.0 Unported

Job Status
Job 857601:
Success
Calibration
(292.138,
Center (RA, Dec): £ o
Center (RA, i =
hms): 19" 28™ 33.112
Center (Dec. 50 g4 35 532"
dms):
Size: 6.48 x 4.32 deg
) Radius: 3.892 deg
Nearby Images (View All) Pixel scale: 5.46 arcsec/pixel

Upis 886

J— Orientation: degrees E of N
g WCS file: wes. fits
’ e New FITS image: new-image.fits
I Reference stars

PRI i

Rysunek 2.7. Wyniki rozpoznania obrazu na stronie Astrometry.net obejmujace
wspotrzedne §rodka zdjecia oraz pole widzenia wyliczone ze zdjecia nieba przy pomocy
procedury ,,$lepej” identyfikacji obrazu. (Mark Blackford)
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Rysunek 2.8 obejmuje znang konstelacj¢ Oriona i pokazuje jak obszar nieba uchwycony przez
lustrzanke cyfrowa zalezy od ogniskowej zastosowanego obiektywu.

Rysunek 2.8. Pole widzenia systemu wyposazonego w matryce APS—C przy réznych
ogniskowych. (Roger Pieri)

Tabela 2.2 pokazuje powierzchni¢ apertury przy liczbie przystony f4 dla ogniskowych i rodzajow
matryc w tabeli 2.1. Latwo mozna dostrzec ogromng réznice w ilosci zbieranych fotonow jako
funkcji pola widzenia 1 wielkosci matrycy. W kazdej z tych konfiguracji liczba przystony
determinuje wigc mozliwo$¢ dostepu i pomiaru sporego zakresu wielko$ci gwiazdowych.
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Tabela 2.1. Przyklad ogniskowej potrzebnej do uchwycenia danego pola widzenia (FOV) dla
typowych wielko$ci matryc. Niebieskie komorki: bardzo drogie obiektywy, lepiej uzy¢ teleskopu
podtaczonego do korpusu aparatu cyfrowego. (Roger Pieri)

Wszystkie APS-C System 4/3 System 1” 1/1,7” 1/2,3” Pelna klatka
wymiary wimm |- 44 %223 13x 17,3 8,8 x 13,2 5,7 x 7,6 4,6 x 6,1 24 x 36
FOV Szer/Wys=1,5 |Szer/Wys=1,33 | Szer/Wys=1,5 | Szer/Wys=1,33 |[Szer/Wys=1,33 | Szer/Wys=1,5
w stopniach Ogniskowa Ogniskowa Ogniskowa Ogniskowa Ogniskowa Ogniskowa
64 18 14 11 6 5 29
48 25 19 15 9 7 40
32 39 30 23 13 11 63
24 52 41 31 188 14 85
16 79 62 47 27 22 128
8 159 124 94 54 44 257
4 319 248 189 - --- 515
2 639 496 378 - - 1031
Tabela 2.2. Powierzchnia apertury przy 4 dla ogniskowych
1 rodzajow matryc pokazanych w tabeli 2.1. (Roger Pieri)
Wszystkie APS-C System 4/3 Format 1”° 1/1,7” 1/2,3” Pelna klatka
wymary wimm 149 x 22,3 13x 17,3 8,8 x 13,2 5,7 x 7,6 4,6 x 6,1 24 % 36
FOV Szer/Wys=1,5 |Szer/Wys=1,33 | Szer/Wys=1,5 [Szer/Wys=1,33 |Szer/Wys=1,33 Szer/Wys=1,5
iach Apertura Apertura Apertura Apertura Apertura Apertura
W stopniac mm? mm? mm? mm? mm? mm?
64 16 9 5 2 1 41
48 31 19 11 4 2 80
32 74 45 26 9 6 193
24 135 81 47 16 10 352
16 309 186 108 36 23 805
8 1248 751 437 145 93 3253
4 5004 3012 1753 - - 13042
2 20030 12055 7018 - --- 52200

Niebieskie komorki: jak w tabeli 2.1.
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Obiektyw musi mie¢ mozliwo$¢ recznego ustawiania ostrosci. Autofokus nie moze by¢ witaczony
podczas zbierania $§wiatla gwiazd. W astrofotografii estetycznej gwiazdy sa wyostrzone, jednak dla
fotometrii lustrzankowej konieczne jest rozogniskowanie, aby roztozy¢ $wiatto na wigkszym
obszarze matrycy w celu zapewnienia wystarczajacego probkowania w kazdym kanale koloru.
Niech nie kusi ci¢ wyostrzenie zdjecia, zeby uchwyci¢ bardzo stabe obiekty, poniewaz wprowadzi
to artefakty omawiane w sekcji 5.5.

Jedynym wyjatkiem jest sytuacja, gdy naswietlamy zdjecie przez teleskop z ogniskowa na tyle
dluga, aby pokaza¢ ostre zdjecia gwiazd o szerokosci potdéwkowej (FWHM) 8 pikseli lub wigce;.

Jasne obiekty moga zosta¢ bardziej rozogniskowane, aby pozwoli¢ na dtuzszy czas naswietlania,
ktory w innym razie doprowadzitby do nasycenia pikseli.

Wiele lustrzanek cyfrowych jest wyposazonych w standardowe (tzw. ,kit"—owe) obiektywy
z zoomem, jak na przyklad obiektyw 18—55 mm f5 na rysunku 2.6. Takie rodzaje obiektywow sa
wzglednie wolne (czyli maja duze liczby przystony F#) i sa kiepskiej jakosci optycznej przy
najwigkszych aperturach. Moga dziata¢ wlasciwie, gdy zostanie przymknigta przystona, ale
generalnie nie poleca si¢ ich do fotometrii.

Obiektywy z zoomem wysokiej jakosci (i w zwigzku z tym dosy¢ drogie) sa odpowiednie do
fotometrii lustrzankowej. Jednak nalezy upewnic¢ si¢, ze nie zmieni on ostrosci i zoomu, co moze
mie¢ miejsce gdy jest skierowany w niebo. Jesli zoom obiektywu zmieni ogniskowa w trakcie sesji,
ostro$¢ si¢ przesunie i moze dojs¢ do nasycenia lub zlania si¢ pobliskich gwiazd, a wowczas
astrometria 1 stertowanie zdje¢ mogg by¢ trudniejsze. Zmiana moze by¢ spowodowana efektem
srodowiskowym jak skok temperatury czy fizycznym jak cigzar samego obiektywu w trakcie
przesuwania si¢ ku gorze. W takiej sytuacji uzy¢ mozna tasmy przylepnej do blokady zoomu.

Stale ogniskowe sg zalecane dla fotometrii lustrzankowej, poniewaz majg lepszej jakoSci optyke
oraz szybsza liczbg¢ przystony F# niz obiektywy z zoomem o porownywalnych ogniskowych
w podobnej cenie.

2.3. Statywy 1 montaze

Aby uzyska¢ obrazy dobrej jakosci, aparat musi by¢ umocowany na montazu. Aparat trzymany
w rece nie zapewni stabilno$ci wystarczajacej do zrobienia zdje¢ z wysokiej jakosci danymi
fotometrycznymi. Istnieje kilka sposobow unieruchomienia aparatu, a najprostszym 1 najtanszym z
nich jest statyw. Mozna rowniez zawiesi¢ aparat z obiektywem na montazu paralaktycznym (czyli
takim, ktory §ledzi ruch nieba) lub przymocowac go do teleskopu na takim montazu (,,piggy back™).
W ostatnim przypadku zyskujemy to, ze aparat bedzie mogl by¢ skierowany doktadnie na ten sam
obszar podazajac za ruchem dziennym nieba. Mozna réwniez zamocowaé aparat cyfrowy w
ognisku gtéwnym teleskopu zmieniajac sam teleskop w obiektyw aparatu. To, z ktérego sposobu
skorzystasz jest kwestig preferencji 1 posiadanego sprzg¢tu. Kazdy z tych sposobow umozliwia
zdobycie danych dobrej jakosci, a twdj wybor determinuje, jakie obiekty bedziesz obserwowat 1 jak
to bedziesz robit.

Ponizej opisujemy najpopularniejsze rodzaje montazy.
2.3.1. Statyw i inne nieruchome montaze

Statyw sktada si¢ ze standardowego gwintu, do ktérego przymocowane moga by¢ aparaty lub inne
instrumenty optyczne. Twoj aparat na spodzie ma prawdopodobnie otwor gwintowy, do ktorego
moze zosta¢ wkrecona §ruba ze statywu. Pozwala to utrzyma¢ aparat w bezruchu, wycelowany
doktadnie w to samo miejsce na niebie, bez poddawania si¢ ruchowi (jak delikatne ruchy twoich
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rak). Ograniczeniem jest jednak to, ze gwiazdy poruszaja si¢ po niebie, co wynika z ruchu
obrotowego Ziemi. Metoda ta jest dopuszczalna, ale ogranicza czasy naswietlania, ktorych moglby$
uzy¢ tak, aby obrazy gwiazd nie rozciagnely si¢ poza granice, powyzej ktérej nie dziata
oprogramowanie fotometryczne.

2.3.2. Montaz paralaktyczny

Montaz paralaktyczny wykorzystuje osie wyposazone w naped, aby skompensowac ruch obrotowy
Ziemi i w ten sposob utrzymuje obiekt w polu widzenia aparatu cyfrowego na dluzej. Tego rodzaju
montaz zwykle zastgpuje glowice (fotograficzng) przymocowang do statywu. Montaze
paralaktyczne czesto sg uzywane z teleskopami, umozliwiajac im $ledzenie ruchu nieba i podazanie
za tym samym obiektem bez potrzeby ciaglych rgcznych korekt. Zamiast teleskopu do montazu
przymocowaé mozna bezposrednio lustrzanke cyfrowa z obiektywem. Tego rodzaju montaze maja
dodatkowe wymagania: potrzebne jest zrédto zasilania do napgdu montazu oraz nalezy ustawié je
zgodnie z pétnocnym lub potudniowym biegunem nieba (ang. polar alignment), aby prowadzenie
bylo prawidtowe. Zasadniczo dobrze ustawiony montaz paralaktyczny pozwala na korzystanie
z dhluzszych czaséw naswietlania niz statyw. Pozwala rdwniez na obserwacje stabszych gwiazd,
gdyz im dhluzsze dluzsza ekspozycja tym wigcej Swiatlta zostaje zebrane. Tabela 2.4 pokazuje
przyktadowe szczegoty naswietlania dla montazy z napedem.

2.3.3. Mocowanie ,,piggy—back™

Mocowanie ,,piggy—back” polega po prostu na przymocowaniu aparatu z obiektywem do
istniejgcego instrumentu optycznego, zwykle teleskopu na montazu paralaktycznym. Zauwaz,
ze w takim przypadku teleskop nie zbiera $wiatta dla aparatu cyfrowego, a stuzy jedynie jako
miejsce jego mocowania. W tym przypadku problemem jest sposéb przymocowania aparatu do
teleskopu, a nie do montazu paralaktycznego. Niektore teleskopy posiadaja gotowa ztaczke
mocujacg (znajdujaca si¢ w standardzie lub dokupywana osobno), jednak w przypadku innych
mozesz zosta¢ zmuszony do samodzielnego zaprojektowania i wykonania takiej ztagczki. W kazdym
razie najwazniejsze jest, aby aparat cyfrowy byl pewnie przymocowany do teleskopu i pozostat
nieruchomy wzgledem teleskopu, gdy ten si¢ porusza. Powiniene$ rowniez wiedzie¢, ze
przymocowanie aparatu do teleskopu zmieni wywazenie montazu 1 w zwigzku z tym moze
wymagac jego powtdrnego wywazenia.

2.3.4. Male montaze z napedem w RA

Istnieja roéwniez mate urzadzenia przeznaczone wylacznie dla lustrzanek cyfrowych. Nie maja
napedu w osi deklinacji, a jedynie w rektascencji — co oznacza, ze podazaja za niebem. Aparat

z obiektywem zostaje umocowany na platformie przy pomocy glowicy kulowej. Montaz moze
zosta¢ skierowany w dowolny punkt na niebie i nastgpnie podaza¢ za nim. Urzadzenie to nie
posiada swojego statywu i zwykle umieszcza si¢ je na solidnym statywie fotograficznym. Takie
rozwigzanie $§wietnie sprawdza si¢ przy kilkuminutowych naswietlaniach przez obiektyw, ale nie
przez teleskop. Koszt jest o wiele nizszy niz w przypadku dobrego montazu paralaktycznego,

a sprzet taki jest lekki oraz o wiele tatwiejszy w transporcie i rozstawianiu. Rozwigzaniem

bardzo niskobudzetowym bytoby skonstruowanie montazu typu ,,drzwi do stodoly” (ang. ,barn-
door” mount). Wykonuje si¢ go z dwoch plyt ze sklejki potaczonych zawiasem od drzwi
poruszanych $ruba. Montaz mozna obraca¢ r¢cznie albo przy uzyciu matego silnika / reduktora.
Aparat jest zamocowany na jednej z ptyt przy pomocy glowicy kulowej. O$ zawiasu wskazuje na
kierunek pétnocnego (potudniowego) bieguna nieba.

Ostatnim rozwigzaniem jest uzycie podstawowego montazu paralaktycznego, na przyktad EQI1, 1
wyposazenie go w silnik krokowy, ktory powinien by¢ odpowiedni dla 60-90 sekundowych
ekspozycji dla obiektywu o ogniskowej 200 mm. Catkowity koszt powinien wynie$¢ okoto 200
dolarow amerykanskich. Taki montaz jest lekki, fatwy w transporcie i moze by¢ ztozony w kilka
minut.
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2.3.5. Montaz azymutalny z napedem sterowanym komputerowo

Kilku producentéw oferuje znakomite montaze azymutalne z napedem sterowanym komputerowo,
ktore sa odpowiednie dla fotometrii lustrzankowej z obiektywami o krotkiej 1 §redniej ogniskowe;.
Pozwalaja one na latwe odnalezienie obiektu i1 $ledzenie go po tatwym wstepnym procesie
ustawiania (ang. alignment). Rotacja pola ogranicza uzyteczny czas naswietlania prawdopodobnie
do niecatej minuty (w zaleznosci od deklinacji obiektu), ale nadal bedzie znacznie dluzszy niz
w przypadku montazu bez prowadzenia.

2.3.6. Zastrzezenie

Kazdy z tych montazy pozwoli zebra¢ wartosciowe dane naukowe. Jednak korzystanie z montazu
bez prowadzenia — czy to statywu, czy montazu paralaktycznego bez napedu, czy poprawnego
ustawienia na biegun nieba — bedzie wymagalo krotszego naswietlania, zwykle nie dluzszego niz

5-20 sekund (zob. tabela 2.3). Powodem tego jest nieznaczna rotacja nieba w polu widzenia aparatu
podczas ekspozycji, ktora objawia si¢ w rozciggnigtych obrazach gwiazd. Jesli te slady beda zbyt
dlugie, to dodatkowe piksele tla w aperturze fotometrycznej wzmocnia szum i obnizag SNR
(stosunek sygnatu do szumu). Jednak niektore pakiety oprogramowania fotometrycznego posiadaja
wydluzong apertur¢ pomiarowa, ktora moze dopasowac si¢ do takiego $ladu i zapewni¢ najwyzszej
jakos$ci wyniki, gdy gwiazda jest wystarczajaco jasna. Innym ograniczeniem wynikajacym z dlugich
sladéw gwiazd (lub braku ostro$ci) jest ryzyko nakltadania si¢ obrazow gwiazd — szczegdlnie jesli
zastosowano krotka ogniskowa.

Kolejna sekcja zawiera wytyczne dotyczace czasu naswietlania, ktory zalezy od optyki aparatu oraz
od tego, czy uzywasz nieruchomy montaz bez prowadzenia, czy montaz paralaktyczny
z prowadzeniem.

2.4. Ustawienia aparatu cyfrowego
2.4.1. Tryb manualny

Twoja lustrzanka cyfrowa ma wiele ustawien, z ktorych wiekszosci nie bedziesz potrzebowat.
Ze wzgledu na roznice pomiedzy lustrzankami bedziesz musial skorzysta¢ z instrukcji, aby
odnalez¢ ponizsze ustawienia, czasami podazajac przez szereg menu. Twoim celem jest
uproszczenie aparatu cyfrowego poprzez wylaczenie wszystkich niepotrzebnych funkcji (gwizdki,
dzwonki, itp.) 1 po prostu uzyskanie zdjecia w formacie negatywu cyfrowego (RAW). Pierwszym
krokiem bedzie wybranie opcji ,,M”, aby uzyska¢ manualng kontrole nad czasem na$wietlania oraz
opisang ponizej liczbg przystony.

2.4.2. Liczba przystony F#

Kolejnym krokiem jest wybranie odpowiedniej liczby przystony. Jest to liczba réwna ogniskowe]
obiektywu podzielonej przez $rednice apertury, czyli otworu wpuszczajacego swiatto do aparatu.
Im mniejsza liczba przystony, tym wiecej Swiatta dostaje si¢ do wnetrza. Jednak czasem istniejg
wady obiektywu, ktore mozna zminimalizowa¢ unikajac najmniejszej liczby przystony. Generalna
zasada polega na zbieraniu jak najwigkszej ilosci Swiatla, wiec liczba przystony powinna by¢ mata,
2 lub f4. Jesli bedzie wyzsza niz {7, prawdopodobnie zwigkszytes ja za bardzo.

2.4.3.1SO

Ustawienia ISO okres$laja wzmocnienie na wyjsciu matrycy. Wyzsze ISO pomaga przy
fotografowaniu stabych gwiazd, a dla gwiazd jasnych wysokie ISO zwigksza ryzyko przeswietlenia,
co ma miejsce, gdy piksel otrzymuje wigcej fotonéw niz moze precyzyjnie zliczy¢. Z drugiej strony
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niskie ISO zapobiega problemowi przeswietlenia i pozwala na pomiar wigkszego zakresu jasnosci.
ISO od 100 do 200 jest zwykle zalecane dla jasnych gwiazd. Wyzsze ISO moze by¢ wymagane dla
gwiazd stabszych w zalezno$ci od apertury, czasu naswietlania i ilosci pikseli o$wietlonych
swiatlem gwiazdy.

Jak wspomniano wyzej, wynik w ADU z przetwornika ADC jest proporcjonalny do liczby
elektronéw zebranych przez fotodiode kazdego piksela. Wspotczynnik kalibracji elektron/ADU jest
odwrotnie proporcjonalny do liczby ISO. Dla najbardziej rozpowszechnionych lustrzanek APS—C
z 14-bitowym przetwornikiem ADC, idealny wspotczynnik kalibracji jednego elektronu na ADU
jest osiggany dla ISO pomiedzy 100 i 300 (w zaleznosci od rozmiaru piksela). Ponizej tego zakresu
ISO przyrost najsubtelniejszych danych (kwantyzacja) to 1 bit w przetworniku ADC dla kilku
zarejestrowanych elektronow, co oznacza, ze tracona jest czuto$¢. Taki rezim kwantyzacji pozwala
na najwyzsza z mozliwych doktadno$¢ fotometryczng oraz dynamiczny zakres przy duzym
strumieniu $wiatta (gdzie kondensator moze by¢ wypetniony elektronami), jednak poziom detekcji
jest ograniczony do kilku elektronow. W nowoczesnych aparatach cyfrowych na wyjsciu
przetwornika zwykle jest 14-bitowa liczba, ktéra moze zawiera¢ pewne stale przesunigcie
(np. w aparatach Canon 1024 czy 2048). Dlatego z 16384 mozliwych warto$ci reprezentowanych
przez 14-bitowa liczbe tylko okoto 14000 jest do uzytku. Przy ISO 400 i wyzszym na wyjsciu
przetwornika ADC zostanie zarejestrowany kazdy elektron zebrany przez fotodiode. Dlatego
catkowita liczba mozliwych do odczytu elektronéw zostaje zmieniona (proporcjonalnie do warto$ci
ISO) w ten sposob, ze jest modyfikowany ewentualny zakres dynamiczny i SNR. Rysunek 2.9
pokazuje liniowos¢ i nasycenie w skali elektronow dla zielonego kanalu Canona 450D przy réznych
ustawieniach ISO.

Canon 450D ISO 100 200 400

Liniowo$¢ i nasycenie w skali elektronéw (e-) dla zielonego kanalu

Nasycenie matrycy

- SO 200 1.14 e-/ADU  Przycigcie sygnalu przez ADC

10000
Przyciecie sygnalu przez ADC

5000

a [:I'I 0 10 ‘[:I 0 1 ;..E'II':] 0 1 -"-}II:] u} 16 ‘[:I 8} 18 II':I ]

Oswietlenie (arbitralne jednostki)

Rysunek 2.9. Liniowo$¢ 1 nasycenie w skali elektronéw dla zielonego kanalu Canona
450D przy réznych ustawieniach ISO. (Roger Pieri)

Dotychczas zakladaliSmy, ze aparat cyfrowy rejestruje jedynie fotony gwiazdowe. Jednak jest to
uproszczenie. Wynik z negatywu cyfrowego RAW mierzony w ADU jest proporcjonalny do liczby
fotonéw pochodzacych z gwiazdy oraz z tla nieba i innych zrddet zaktdcen. Ten szum pochodzi od
wewnetrznych fluktuacji zrédta, scyntylacji atmosferycznych oraz samych elektrycznych obwodow
aparatu cyfrowego. Przed wszystkim cze$¢ ze zmierzonych ADU jest w rzeczywistosci pradem
ciemnym pochodzacym od elektronow termicznie generowanych w fotodiodzie. Zwykle wpltyw
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pradu ciemnego moze zosta¢ zminimalizowany poprzez wykonanie zestawu klatek kalibracyjnych
pradu ciemnego (zdjecia bez $wiatta padajacego na sensor), ktére zostaja odjete od wyjsciowego
pliku RAW. Przypadkowe szumy wzmacniacza oraz szumy S$rutowe (ang. shot noise) zwigzane

z pradem ciemnym réwniez maja wplyw na pomiar sygnahu. Pojecia te objasnione sg w rozdziale 4.

2.4.4. Czas ekspozycji

Nastepnym krokiem bedzie ustawienie czasu ekspozycji, aby modc robi¢ przynajmniej
kilkusekundowe zdjecia. To, ile czasu wybierzesz zalezne bedzie od czynnikéw takich jak jasnosé
gwiazdy, liczba przystony, ISO oraz od ewentualnej checi uniknig¢cia nadmiernego wydtuzenia
sladow gwiazd (ang. star trailing). Jesli gwiazda jest staba, to musisz naswietla¢ zdjecie
wystarczajgco dlugo, aby zmierzy¢ doktadnie jej jasnos¢. Jesli gwiazda jest jasna, to dluga
ekspozycja grozi przeswietleniem. Skoro nizsza liczba przystony pozwala na wejscie wigkszej
ilosci $wiatla, to umozliwia ona rowniez krétsze naswietlanie. Gdy zmniejszamy ISO, to zwigksza
si¢ wymagany czas naswietlania. Jesli aparat umieszczony jest na statywie, to czasy naswietlania
ograniczone s3 do 5-20 sekund (zob. tabela 2.3), aby uniknag¢ nadmiernego wydtuzenia sladow
gwiazd. Jesli aparat umieszczony jest na montazu z napgdem, to dopiero po 60 sekundach mozesz
zaczg¢ si¢ martwi¢ o zbytnig jasnos$¢ tta nieba, czy dokladno$¢ prowadzenia. Do dluzszych
ekspozycji moze okaza¢ si¢ konieczne ustawienie czasu naswietlania na ,,BULB” i uzycie recznego
wyzwalacza do kontrolowania migawki. Mozesz zdecydowaé, ze zrobisz wiele zdjgc
o identycznym czasie naswietlania i potaczysz je w procesie zwanym stertowaniem (ang. stacking).
Calkowity czas naswietlania stertowanych zdje¢ powinien wynosi¢ przynajmniej 60 sekund, aby
wlasciwie usredni¢ zmienno$¢ spowodowang scyntylacjami' atmosferycznymi (powszechnie
zwanego ,mruganiem gwiazd”). Ten catkowity czas to funkcja poziomu doktadnosci
fotometrycznej wymaganej dla obserwacji, ,,seeing”—u oraz apertury instrumentu. Scyntylacja jest
silna przy malej aperturze i maleje wraz z jej wzrostem. Jest to kolejny efekt ,seeing”—u
(turbulencji atmosferycznych).

Tabele 2.3 1 2.4 pokazuja szacunkowo najstabsze (liczbowo najwigksze!) wielkosci gwiazdowe
osiggalne pod doskonatym niebem przy uzyciu roznej optyki z maksymalng aperturg. Zostaty one
obliczone przy zatozeniu, ze aparat cyfrowy skierowany jest na zenit, ISO 400 i montaz posiada lub
nie posiada napgdu w rektascencji. Odpowiadajacy temu czas naswietlania 1 poziom saturacji
(przeswietlenia) sg podane dla apertury fotometrycznej 25 pikseli przy ISO 400 oraz 100. Znacznie
wiekszy zakres dynamiczny mozna uzyskac przy uzyciu wickszego rozogniskowania.

Nalezy zauwazy¢, ze chociaz gwiazdy o podanej granicznej wielkosci gwiazdowej moga zostaé
zarejestrowane na zdjeciu, to ich SNR (stosunek sygnalu do szumu) bedzie skrajnie niski.
Fotometria takich gwiazd podatna jest na duze bledy i1 nalezy si¢ jej podejmowac tylko wtedy, gdy
nie s3 mozliwe dtuzsze ekspozycje lub dostepne instrumenty z wigksza aperturg. Stertowanie kilku
zdje¢ poprawi SNR kosztem rozdzielczosci czasowe;.

2.4.5. Format pliku

Lustrzanki cyfrowe oferuja przerdzne formaty plikéw. RAW jest formatem wymaganym do celow
fotometrycznych, poniewaz bezposrednio zapisuje to, co zarejestrowata matryca aparatu cyfrowego
bez zadnego przetwarzania i kompresji. Rozszerzeniem uzywanym przez Canona dla plikow RAW
jest .CR2, a Nikon uzywa .NEF. Jesli posiadasz aparat cyfrowy innej firmy, sprawdz instrukcje
obstugi. Plik RAW wymaga ogromne;j ilo$ci pamigci, ale wszystkie te informacje sg konieczne do
doktadnych pomiaréw fotometrycznych.

1. (przypis tlumacza) Scyntylacja: (,gwiazdy mrugaja”) zmiany strumienia energii promieniowania; ,,Seeing”
(,,gwiazdy skacza”) zmiany kierunku odbieranego promieniowania — zobacz tez np. str.12 pod odno$nikiem:
http://vesta.astro.amu.edu.pl/Staft/Tkastr/I2A/106-1p.pdf
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Format JPG jest bardziej popularny wsrod fotografow. Jednak nie zachowuje informacji, ktore
Wszechswiat z mozotem dostarczyt do matrycy twojego aparatu cyfrowego. Zaleca si¢ unikania
faczonego trybu RAW-JPG istniejagcego w wielu lustrzankach cyfrowych. Plik w formacie JPG
wymaga wiele pracy procesora (redukcja szumu, rézne wewngtrzne korekty, demozaikowanie,
konwersja sRGB itd.). Zuzywa duzo energii i generuje cieplo, ktore zwieksza szum pradu
ciemnego.

Istnieje jeszcze kilka innych ustawien w lustrzance cyfrowej, ktére sa niepozadane w fotometrii.
Nalezy unika¢ wszelkich funkcji polegajacych na przetwarzaniu obrazu przez aparat cyfrowy
takich, jak np. redukcja szumu. Powiniene$ rowniez zmniejszy¢ jasno$¢ ekranu LCD (a nawet go
wytaczy€), aby nie psu¢ adaptacji wzroku do ciemnos$ci oraz nie wyczerpywac¢ akumulatorka.
Autorzy niniejszego przewodnika nie sg w stanie zna¢ wszystkich mozliwych ustawien dostepnych
w twoim aparacie cyfrowym. Jesli wigc masz watpliwos$ci, to wybieraj tylko takie ustawienia, ktore
nie s3 odpowiedzialne za co$ zbytecznego.

Tabela 2.3. Sugerowane czasy naswietlania dla nieruchomego statywu (bez prowadzenia). (Roger Pieri)

Rodzai optvki 0. Liczba Wielkos$¢ Maksymalna* | Graniczne |Sat. Mag |Sat. Mag |Pole widzenia**
odzaj optykl mm | przystony F# [apertury mm? | ekspozycja mag ISO 400 | ISO 100 w stopniach
Zoom 18-55mm
£3.5-5.6 55 5,6 76 20s 8 5,1 3,7 15,3%22,8
Zoom 70-300mm
f4-5.6 70 4 240 16s 9 6,2 4,8 12x 18
Teleobiektyw
200mm 200 4 1963 5,5s 10 73 5,9 4,24%6,36
4
Zoom 70-300mm 150, | 56 2254 375 10 71 | 57 | 28x42
f4-5,6 > >
Refraktf‘;r 400m 1 400 5 5026 275 10,5 76 | 62 2.1x32

* Slad gwiazdy o dtugosci 15 pikseli (5,2 mikrona) dla deklinacji 0 stopni. Usrednianie scyntylacji
obrazow gwiazd zwykle wymaga catkowitego czasu naswietlania 60 s. Wiec kilka zdje¢ powinno
by¢ stertowane lub usrednione by osiagnac seri¢ zdje¢ 60—sekundowych. Kilka takich serii zdje¢
(5 lub wigcej) umozliwia rozsadng analize statystyczng; wazna jest optymalizacja ustawien.
**Matryca o wielkosci APS—C

,O” to ogniskowa

,»Graniczne mag” jest wielkoscig gwiazdowa najstabszej gwiazdy mozliwej do zmierzenia na
danym zdjeciu z dokladnosciag 0,05 mag w aperturze fotometrycznej przynajmniej
25 pikseli. W zaleznosci od stanu nieba sumaryczny btad moze by¢ wigkszy.

»dat. Mag” jest wielkoscia gwiazdowa, przy ktorej przynajmniej jeden piksel osiagnat 75%
poziomu saturacji / przeswietlenia.
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Tabela 2.4. Przyktady naswietlania dla montazu z prowadzeniem. (Roger Pieri)

Rodzaj optyki 0. Liczba Wielkosé Maksymalna* | Graniczne | Sat.Mag Sat.Mag -dPOIe~ *x

mm przystony F# |apertury mm? ekspozycja mag ISO 400 ISO 100 " ZeIll"«:I

stopnie

Teleobiektyw
200mm 200 4 1963 60 s 13 9,9 8,5 4,24%6,36
4
45,6 -
Refraktci)?g 400mm 400 5 5026 60 s 14 10,9 9,5 2,1x3,2
Newtor;4800mm 800 4 31416 60 s 16 12,9 11,5 1x1,6
Uwagi jak w tabeli 2.3.
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Rozdziat 3. Przeglad oprogramowania

Po urzadzeniu rejestrujacym, najwazniejszymi komponentami fotometrii lustrzankowej sa komputer
1 oprogramowanie. Wiele aspektow planowania obserwacji, pozyskiwania 1 kalibrowania zdje¢,
pomiarow, analiz i raportowania wynikow odbywa si¢ z pomoca odpowiedniego oprogramowania.
Istnieje kilka darmowych 1 ptatnych pakietoéw, a na rynku od czasu do czasu pojawiaja si¢ nowe
oferty. Niektore programy wykonuja wiele zadan, inne s bardziej wyspecjalizowane. Zaden
program nie robi wszystkiego, wigc prawdopodobnie bedziesz musial korzysta¢ z zestawu
programow — kazdy dedykowany do konkretnego zadania w ramach procedury przetwarzania zdjgé
do celow fotometrycznych.

Oprogramowanie ciagle podlega zmianom, a zatem ten podrecznik nie jest przewodnikiem po
konkretnym pakiecie oprogramowania. Zamiast tego proponujemy zaawansowany przeglad funkc;ji
uzytecznych w typowym pakiecie oprogramowania do redukcji danych fotometrycznych. Tutoriale
dla kilku popularnych pakietow oprogramowania fotometrycznego sg dost¢pne na stronie AAVSO

(www.aavso.org/dslr-observing-manual).

3.1. Minimalne wymagania dla oprogramowania do fotometrii
lustrzankowe;j

Aby wybra¢ oprogramowanie do fotometrii lustrzankowej musimy zajaé si¢ czterema
podstawowymi zadaniami, ktore takie oprogramowanie musi wykonywac: otwieranie plikow RAW,
zastosowanie klatek kalibracyjnych szumu / pradu ciemnego / plaskiego pola (ang. bias / dark / flat
frames), wyodrebnienie indywidualnych kanatow koloréw oraz wykonanie analizy fotometryczne;.
Nie istnieje jeden ,,prawidlowy” program i moze si¢ okaza¢, ze bedziesz korzystat z kilku
programéw przy wykonywaniu tych zadan. W kilku kolejnych akapitach szczegdtowo zajmiemy si¢
kazdym z tych krokow.

3.1.1. Obstuga formatu RAW dla aparatu cyfrowego

Jak opisano w poprzednim rozdziale, aby ze zdj¢¢ uzyska¢ doktadne pomiary fotometryczne,
konieczny jest brak jakichkolwiek modyfikacji ,,surowych” warto$ci zarejestrowanych przez aparat
cyfrowy (takie zmiany moga wprowadzi¢ wewngtrzne procedury przetwarzania aparatu
cyfrowego). W konsekwencji oprogramowanie fotometryczne musi mie¢ mozliwos¢ czytania
1 przetwarzania formatu RAW, ktore tworzy twoj aparat cyfrowy. Nie ma uniwersalnego formatu
RAW: Canon uzywa plikbw CRW 1 CR2, a Nikon NEF. Inni producenci majg swoje formaty.

Jezeli kupujesz oprogramowanie (lub nowy aparat cyfrowy) to pamigtaj, ze potrzeba kilku tygodni
lub miesigcy po uruchomieniu sprzedazy nowego modelu aparatu cyfrowego, zanim zostanie
udostgpniona mozliwo$¢ odczytu nowego formatu plikow RAW w oprogramowaniu do ich
przetwarzania 1 fotometrii. Powiniene$ upewnic¢ si¢, ze dostgpna jest obsluga twojego aparatu na
stronie internetowej producenta oprogramowania.

3.1.2. Zintegrowana kalibracja obrazu (klatki kalibracyjne szumu, prqdu ciemnego, ptaskiego pola)

Jak wyjasnimy w kolejnym rozdziale, oprocz zdjg¢ naukowych nalezy wykonaé seri¢ zdjec
kalibracyjnych. Te klatki kalibracyjne szumu, pradu ciemnego i ptaskiego pola charakteryzuje state
przesunigcie, nierbwnomierne oswietlenie spowodowane przez optyke oraz gorace piksele (ang. hot
pixels) 1 inne niedoskonatosci detektora w aparacie cyfrowym. Aby uzyska¢ doktadne oszacowanie
jasno$ci gwiazd nalezy usung¢ te efekty. Oprogramowanie musi wigc nie tylko odczytywaé
1 wyswietla¢ zdjecia, ale rowniez stosowac klatki kalibracyjne do kalibracji zdje¢ naukowych.
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3.1.3. Wyodrebnienie pojedynczych kanatow kolorow

Jak opisaliSmy w poprzednim rozdziale, matryca filtrow Bayera w sensorach lustrzanek cyfrowych
pozwala na jednoczesne zapisanie na tym samym zdjeciu informacji o kolorze czerwonym,
zielonym 1 niebieskim. O kazdym kolorze mowi sie, ze jest w osobnym kanale lub ptaszczyznie.
Oprogramowanie musi by¢ w stanie rozdzieli¢ obrazy RAW na pojedyncze czerwone, zielone

1 niebieskie zdjecia. Kanaly zielone sg tak naprawde dwa 1 niektore programy (np. AIP4Win) tacza
je w jeden obraz. Inne (np. MaxIm DL) zajmuja si¢ kazdym z nich osobno. Obecnie wigkszo$¢
programéw jednocze$nie wyodrebnia tylko jeden kanat koloru, wiec konieczne moze by¢
powtodrzenie tego procesu w przypadku zainteresowania wszystkimi trzema kolorami.

Wiele popularnych programow fotometrycznych ma mozliwo$¢ wyodregbnienia kanatow kolorow
z plikbw RAW (np. MuniWin, IRIS, AIP4Win, MaxIm DL). W takim przypadku mozesz uzy¢
jednego programu do wyodrebnienia koloréw, wykonania kalibracji zdje¢ 1 analizy fotometryczne;.
Kilka popularnych programoéw fotometrycznych nie obstuguje plikow RAW z lustrzanek cyfrowych
(np. MPO Canopus, VPhot) lub tez nie posiada mozliwos¢ wyodrebnienia pojedynczych kanatow
kolorow. Jesli lubisz narzedzia fotometryczne w jednym z tych programéw, to bedziesz musiat
najpierw wyodrebni¢ 1 potem przeksztalci¢ obraz jednokolorowy do formatu FITS, ktérego
wymagaja MPO Canopus i VPhot.

Wigkszo$¢ programoéw tworzy obrazy / zdjecia po wyodrgbnieniu koloréw, ktore sa mniejsze od
obrazéw w formacie RAW (np. RAW 5200x3460 pikseli zmieni si¢ w 2600x1730 pikseli). Jednak
AIP4Win interpoluje ile czerwonego, zielonego 1 niebieskiego §wiatla zarejestrowatby kazdy piksel
na zdjeciu. Robi to, biorac warto$ci np. z pobliskich zielonych pikseli i interpolujac te warto$ci na
pozycje pikseli czerwonych 1 niebieskich. Uzyskane w ten sposob obrazy maja taki sam rozmiar co
obrazy RAW. Istnieje kilka metod interpolacji i wazne jest, aby wybra¢ opcj¢ bilinearng dla
uzyskania wiekszej doktadnosci.

Uwaga: w zaleznosci od uZywanego oprogramowania, by¢ moze nalezato bedzie wyodrebnié
kanaty kolorow przed kalibracjq. Wazne jest, aby nie mieszac klatek kalibracyjnych dla roznych
kanatow kolorow.

3.1.4. Analiza fotometryczna

Analiza fotometryczna to mierzenie nat¢zenia §wiatta gwiazdy zebranego przez detektor podczas
jednego naswietlania. Najbardziej powszechng metod¢ w oprogramowaniu uzywanym zwykle przez
amatoréw nazywa si¢ fotometrig aperturowq i jest to jedyna technika opisana w tym podreczniku.
Szczegodly zostang przedstawione w rozdziale 6, ale ogdlnie rzecz biorgc fotometria aperturowa
mierzy dwa parametry dla gwiazdy docelowej i gwiazdy pordwnania. Pierwszy to catkowite
nat¢zenie Swiatta w matym, okragtym obszarze obejmujacym gwiazde, ktory nazywa si¢ aperturg
pomiarowa (ang. measurement aperture). Bedzie ona zawierala fotony z gwiazdy oraz fotony z tta
nieba. Drugi parametr to $rednie natgzenie Swiatla na piksel w obszarze bez gwiazd zwanym
pierScieniem nieba (ang. sky annulus), ktory jest rowniez wysrodkowany na gwiezdzie, ale
o wiekszym promieniu niz apertura pomiarowa (zob. rys. 6.1). Z tych danych program moze
obliczy¢ natgzenie $wiatta kazdej z gwiazd z poprawka na tlo. Wiele programéw umozliwia
wykonanie tej procedury w trybie wsadowym (zobacz ponizsze tematy dotyczace przetwarzania
wsadowego 1 skryptowania), co znacznie ulatwia i przyspiesza analiz¢ duzych pakietow zdjgc.

3.2. Przydatne wlasciwosci programow

Ponizej wymienione sa dodatkowe funkcjonalnosci znajdujace si¢ w niektorych programach
fotometrycznych, ktére sprawiaja, ze przetwarzanie zdje¢ bedzie o wiele bardziej wydajne. Zadna
z nich nie jest niezbedna, ale utatwiaja pracg.
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3.2.1. Wsadowe przetwarzanie zdjec

W celu uniknigcia nudnego, recznego przetwarzania pojedynczo kazdego zdjecia, wickszos¢ osob
obserwujacych lustrzankami cyfrowymi chce przerobi¢ caly pakiet zdje¢ w jednym przebiegu.
W zaleznosci od techniki pozyskiwania zdje¢ i cech gwiazd docelowych, mozesz by¢ zmuszony
rejestrowaé od dziesigtek do setek zdje¢ tego samego pola oraz wiele klatek kalibracyjnych.
Przetwarzanie wielu plikow jeden po drugim szybko =zniszczy przyjemno$¢ fotometrii
lustrzankowej. Przetwarzanie wsadowe wykonuje powtarzajace si¢ operacje kalibracji i mierzenia
na ciggu plikow.

3.2.2. Skryptowanie

Skryptowanie, ktore jest nawet lepsze od przetwarzania wsadowego, pozwala na potaczenie kilku
operacji w ciagly 1 konfigurowalny przebieg. Niektére programy tworza proste ,,jezyki
programowania”, aby to uzytkownik moégt pisa¢ skrypty (np. IRIS). Inne z pomocg graficznego
interfejsu uzytkownika (ang. Graphical User Interface, GUI) umozliwiaja interaktywne
definiowanie dziatan i nastgpnie zastosowanie do zbioréw plikow (np. Fitswork). Jest to funkcja
zaawansowana oferowana tylko przez niektére programy, szczeg6lnie te uzywane roOwniez przez
profesjonalnych astronomoéw. Poczatkujacy nie powinni si¢ za bardzo martwi¢ skryptowaniem 1 na
poczatku recznie sprawdzi¢ swoje przebiegi funkcjonalne. Jednak dla doswiadczonych
obserwatorow funkcja ta przyniesie korzysSci w postaci wigkszej produktywnosci i1 unikania
frustracji z cigglego wykonywania banalnych zadan. Wybierajac pakiet oprogramowania po raz
pierwszy, powiniene§ upewni¢ si¢, ze masz mozliwos$¢ pozniejszego przejscia na skrypty, cho¢ z
poczatku prawdopodobnie nie bedziesz z nich korzystat.

3.2.3. Wyrownanie i stertowanie

Dobrym sposobem na polepszenie stosunku sygnalu do szumu (SNR) na zdjeciach i/lub dotarcie do
stabszych obiektow jest wyrdwnanie pozycji gwiazd do tych samych pikseli (ang. alignment)
1 stertowanie (ang. stacking, tzn. dodawanie do siebie lub usrednianie) na zestawie zdje¢. Wiele
pakietow oprogramowania fotometrycznego potrafi wyréwnywacé i stertowac¢ zdjecia, choé
procedura ta wykonywana krok po kroku wyglada inaczej. Ogolnie rzecz biorgc, oprogramowanie
najpierw zarejestruje kazde zdjecie poprzez identyfikacje kilku gwiazd pojawiajacych sie na
kazdym z nich. W fazie wyréwnywania obrazy sa obracane i przesuwane, aby zarejestrowane
gwiazdy na kazdym zdjeciu trafity dokladnie na te same piksele. Nastepnie w fazie stertowania
obliczana jest mediana lub warto$¢ $rednia kazdego piksela z calego zestawu zdje¢. Koncowy obraz
jest wynikiem tych stertowanych wartosci pikseli.

Szum zawarty w kazdym pikselu nie jest staty, ale oscyluje wokot pewnej $redniej wartosci i moze
by¢ inny na kazdej fotografii. Poprzez stertowanie polepszamy zwykle SNR. Dzieje si¢ tak dlatego,
ze dodanie kilku pomiarow prowadzi do wzrostu catkowitego zarowno sygnatu jak i szumu. Jednak
szum, poniewaz jest przypadkowy, wzrasta wolniej od sygnatu. Wartosci pikseli bliskie poziomowi
statego tla nieba (bliskie zera dla krotkiego naswietlania z ciemnego miejsca) i zmniejszony rozrzut
wartosci w poréwnaniu do pojedynczych zdje¢, beda wynikiem stertowania obszarow zdjecia nie
zawierajacych gwiazd. W przypadku gwiazd piksele nie zmienig si¢ znacznie, wigc wynikiem
procesOw wyrownania 1 stertowania zdje¢ bedzie obnizenie szumu przy jednoczesnym
pozostawieniu obrazu gwiazd bez zmian.

3.2.4. Komputerowa kontrola ostrosci i pozyskiwanie zdjec

Pozyskiwanie zdje¢ (ang. image acquisition) moze by¢ kontrolowane przez oprogramowanie, gdy
aparat cyfrowy jest polaczony z komputerem przez tacze USB (zwykle uzywane do $ciggania
obrazéw z karty pamigci aparatu cyfrowego). Canon dotacza program EOS Utility do swoich
lustrzanek cyfrowych. Inni producenci zapewniaja podobne programy, badz to darmowe badz za
doptata. Dostepne jest rowniez oprogramowanie niezwigzane z zadnym z producentéw aparatow,
czyli BackyardEOS, BackyardNIKON oraz MaxIm DL.
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Takie programy zwykle ulatwiaja kadrowanie obiektu, ustawienie poziomu rozogniskowania
1 czasu naswietlania. Mozesz szybko sprawdzi¢ kadrowanie obiektu i gwiazd poréwnania, robigc
zdjecie 1 wyswietlajagc na komputerze. Jesli jest taka potrzeba, to ustawienie kierunku aparatu
cyfrowego moze zosta¢ poprawione zanim rozpocznie si¢ naswietlanie zdje¢ naukowych. Takie
testowe zdjecie moze rowniez zosta¢ zweryfikowane w celu upewnienia si¢, czy interesujgce nas
gwiazdy nie sg przeSwietlone lub niedo$wietlone oraz aby odpowiednio skorygowaé czas
naswietlania.

Autofokus nie zadziala pod ciemnym niebem i1 musi zosta¢ wylaczony. Dla celoéw fotometrii zdjecie
musi by¢ tak naprawde troche rozogniskowane (zob. rozdziat 4 o pozyskiwaniu zdjec¢). Ustawienie
obiektywu na nieskonczono$¢ (znacznik ,,00” na obudowie obiektywu) raczej réwniez nie bedzie
odpowiednie, szczegolnie jesli uzywasz obiektywu z zoomem. Rgczne ustawianie ostro$ci moze
by¢ szczeg6lnie czasochlonne i frustrujace, wigc kontrola za pomoca oprogramowania jest
pozadana. BackyardEOS jest jednym z programoéw obstugujacych elektroniczne obiektywy Canona.
Dostepne moze by¢ inne oprogramowanie dla konkretnych lustrzanek cyfrowych.

BackyardESO automatyzuje réwniez pozyskiwanie zdjeé, tak jak robig to inne programy. Jest to
szczegoOlnie przydatne, gdy wiele obrazow tego samego pola obserwacyjnego jest konieczne do
pézniejszego stertowania lub wowczas, gdy chcemy zarejestrowac relatywnie szybko zmieniajace
si¢ gwiazdy, np. podwojne uktady zaémieniowe. Tg aplikacje mozna zaprogramowac tak, aby
uzyskac ustalong liczbe zdje¢ w okreslonych odstepach czasu.

MaxIm DL jest poteznym pakietem oprogramowania do pozyskiwania i analizy zdje¢, ktory jest
popularny zaréwno wsrdd obserwatorow CCD jak i rejestrujacych obserwacje lustrzankami
cyfrowymi. W przeciwienstwie jednak do wigkszosci programéw pozyskujacych, MaxIm DL
zapisuje obrazy w formacie FITS [zob. sekcja 3.2.6], a nie w natywnym formacie RAW. Nie jest to
problem, gdyz FITS jest tradycyjnym plikiem obstugiwanym przez oprogramowanie
fotometryczne.

3.2.5. Automatyczna identyfikacja zdje¢ (astrometria)

Automatyczna identyfikacja zdje¢ (ang. automatic plate solving) to proces automatycznego
rozpoznawania gwiazd na fotografii poprzez porownanie z katalogiem gwiazd. Jesli
przygotowujesz swoja sesj¢ obserwacyjng patrzac w pierwszej kolejnosci na mapki nieba (czyli tak,
jak powinienes), to szybko nauczysz si¢ jak samemu identyfikowa¢ gwiazdy zmienne i pordwnania
(bez pomocy automatycznej identyfikacji zdjec). Jednak w przypadku niektorych zaawansowanych
technik, jak fotometria automatyczna, lub gdy wydaje ci si¢, ze dostrzegasz zmiany jasnos$ci jednej
z gwiazd w polu widzenia (co moze nie by¢ czes$cig twojego pierwotnego planu), identyfikacja
zdje¢ moze by¢ przydatna. Niektore zaawansowane programy takie, jak MPO Canopus
(http://www.minorplanetobserver.com/MPOSoftware/MPOCanopus.htm) uzywaja tego procesu
nawet do automatycznej identyfikacji gwiazd zmiennych (lub np. asteroid, itp.). Rozwigzaniem
internetowym jest astronomy.net oferujacy rowniez samodzielng aplikacj¢ w systemie operacyjnym
Linux, ktéra mozesz $ciaggna¢ i uzywac lokalnie.

3.2.6. Konwertowanie zdje¢ do formatu FITS

,Elastyczny system obstugi (przechowywanie, przekazywanie, przetwarzanie) obrazow”

(ang. Flexibe Image Transport System — FITS) jest otwartym standardem dla obrazéw (i niektorych
innych zbiorow danych astronomicznych, jak dane tabelaryczne) i1 jest bardzo popularny

w spotecznos$ci astronomicznej. Pozwala na przechowywanie bez strat, co jest podstawg fotometrii
(przechowywany plik zawiera informacje, ktore byty obecne w oryginalnym pliku RAW). Wiemy
juz, ze JPG jest formatem skompresowanych plikow 1 nie jest bezstratny. Poniewaz FITS jest
obslugiwany praktycznie przez wszystkie powazne programy astronomiczne, wigc jest to bardzo
dobry wybdr, gdy chcesz wymienia¢ pliki z obrazami / zdjgciami pomigdzy réznymi programami.
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Kolejng duzg zaleta formatu FITS jest to, ze umozliwia przechowywanie metadanych obrazu
(tzn. czasu obserwacji, jej miejsca, dlugo$ci czasu naswietlania, wspotrzedne pola na niebie, itp.)
W sposob ustandaryzowany, ktory oprogramowanie potrafi zrozumie¢. FITS jest réwniez
najlepszym wyborem przy archiwizowaniu zdje¢. Istnieje jednak kilka podformatéw FITS 1 by¢
moze bedziesz musial troche poeksperymentowaé, zanim znajdziesz podformat wspolny dla
wszystkich twoich ulubionych programow.

Fitswork (http://www.fitswork.de/software/softw_en.php) moze wsadowo skonwertowaé pliki
RAW do formatu FITS, a nawet obstuguje pewne funkcjonalnos$ci skryptowe.

3.2.7. Ekstynkcja roznicowa i poprawki transformacyjne

Jak szczegdlowo wyjasnimy w rozdziale 6, dla najbardziej doktadnych wynikow konieczne jest
zastosowanie dwoch korekt do zmierzonych wielkosci gwiazdowych. Pierwsza dotyczy zjawiska
réznicowej ekstynkcji atmosferycznej spowodowanej réznymi dlugo$ciami drogi $wiatla gwiazdy
w atmosferze ziemskiej, gdy pole widzenia jest wzglednie duze, a wysokos¢ gwiazdy wzglednie
mata. Taka sytuacja czesto ma miejsce przy fotometrii lustrzankowej z zastosowaniem obiektywow.
Gwiazdy w czgéci zdjecia blizszej horyzontowi doswiadczaja wigkszej ekstynkcji niz blizsze
zenitowi moze to wypaczy¢ oszacowanie jasnosci gwiazdy zmienne;.

Druga korekcja zwana jest transformacja i1 jest konieczna, gdyz filtry i matryce CMOS
w lustrzankach cyfrowych nie maja takiej samej krzywej transmisji lub czuto$ci widmowej jak
standardowe filtry astronomiczne i kamery CCD. Transformacja to proces przeksztalcenia
zmierzonej jasno$ci instrumentalnej w standardowa astronomiczng wielkos¢ gwiazdowa
(magnitudo), np. instrumentalne magnitudo zielonego kanatu lustrzanki cyfrowej w astronomiczne
magnitudo Johnson V.

Wigkszos$¢ programéw fotometrycznych nie wykonuje tych zadan. VPhot AAVSO umozliwia
transformacje, jednak na razie nie pozwala na korekt¢ ekstynkcji. Zwykle te korekty moga by¢
wykonywane w arkuszu obliczeniowym.

3.2.8. Generowanie raportu i zgtoszenie internetowe

Obserwacje powinny by¢ raportowane do Migdzynarodowej Bazy Danych AAVSO (ang. AAVSO
International Database) przez strong internetowg WebObs (http:/www.aavso.org/webobs). Niektore
programy (np. AIP4Win, MaxIm DL, VPhot i MPO Canopus) moga wygenerowa¢ odpowiednie
raportowe pliki tekstowe.

Obserwacje moga rowniez zosta¢ zapisane w odpowiednio sformatowanym arkuszu
obliczeniowym, a nastgpnie umieszczone na WebObs (http://www.aavso.org/aavsoextended-file-
format).

3.2.9. Synchronizacja czasowa

Gdy obserwujemy gwiazdy o dluzszym okresie zmienno$ci, zwykle wystarczy rgczne ustawienie
daty 1 czasu w aparacie cyfrowym w odniesieniu do sygnatu radiowego na poczatku sesji. W innym
przypadku wazne jest precyzyjne oznaczenie czasu wykonania zdjeé, np. serii czasowej obserwacji
podwoéjnych uktadow za¢mieniowych, by wyznaczy¢ doktadny moment minimum krzywej blasku.
Aparaty cyfrowe Canona (i prawdopodobnie innych producentow) moga zosta¢ automatycznie
zsynchronizowane z zegarem komputera po polaczeniu kablem USB. Zegar komputerowy moze
by¢ automatycznie synchronizowany w stalych odstgpach czasowych z internetowym serwerem
czasu. Wiele nowoczesnych systemow operacyjnych dokonuje tego automatycznie. Jednak uzyte
tez moga do tego zosta¢ wyspecjalizowane programy takie jak Dimension 4
(http://www.thinkman.com/). Kontrola lustrzanek cyfrowych z pomoca oprogramowania (sekcja
3.2.4) pozwala w wygodny sposob upewnié si¢, ze zegar aparatu cyfrowego jest poprawnie
ustawiony przed rozpoczeciem pozyskiwania materiatu obserwacyjnego.
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3.3. Tabela porownujaca mozliwosci oprogramowania

Najpowszechniejsze pakiety oprogramowania wykorzystywane do obserwacji gwiazd zmiennych
bazujg na systemach operacyjnych Windows i Linux. Cztery takie znane pakiety do fotometrii
poréwnane sg w ponizszej tabeli 3.1. Uwaga: dostgpnych jest kilka wersji programu MaxIm DL.
Aby wykona¢ fotometri¢ lustrzanka cyfrowa, potrzebna jest wersja MaxIm DL Pro.
Funkcjonalno$ci 1 ceny pochodza z poczatku roku 2013.

Tabela 3.1. Tabela poréwnujgca programy.

Funkcjonalno$ci IRIS* Muniwin® AIP4WIN® MaxIm DL Pro’

Analiza fotometryczna
Obsluga obrazow RAW
Stosowanie klatek kalibracyjnych
szumu, pradu ciemnego i plaskiego
pola (ang. bias, dark, flat frames)
Rozdzielenie koloréw
Przetwarzanie wsadowe
Wyrdwnanie i stertowanie zdjgc
(ang. alignment & stacking))
Ekran do pozyskiwania zdjeé

<12

<Jj=21 =<2

< |29 < <J=2

Ostros¢ i1 kontrola aparatu
cyfrowego
Konwertowanie do formatu FITS
Skryptowanie
Kontrola teleskopu i montazu
Identyfikacja zdjgc¢
(ang. plate solving)
Generowanie raportu \

Koszt Darmowy Darmowy $992 $4993

212 ]

< 1<2]=2d<] =< | <] < |=&4=] < 121
< 129421 =< 1< < 144 < 149

2]

Uwagi:

1) Obstugiwana jest ograniczona ilo$¢ formatoéw; skontaktuj si¢ z autorem odno$nie twojego
aparatu cyfrowego (strona Muniwin).

2) W cenie $99 zawarta jest ksigzka ,,The Handbook of Astronomical Image Processing”.

3) Jedynie MaxIm DL Pro oraz Suite posiadaja wszystkie funkcjonalnosci potrzebne do
wykonywania fotometrii lustrzankowe;.

4) http://www.astrosurf.com/buil/us/iris/iris.htm

5) http://c-munipack.sourceforge.net/

6) http://www.willbell.com/aip/Index.htm

7) http://www.cyanogen.com/maxim_main.php

3.4. Inne przydatne programy komputerowe
3.4.1. Mapki nieba i oprogramowanie symulujgce planetarium

Drukowane mapki nieba lub mapki elektroniczne wys$wietlane na urzgdzeniach cyfrowych sg
przydatne do lokalizacji obszaru nieba, ktéry ma by¢ fotografowany. Mapki identyfikujace gwiazdy
zmienne 1 poréwnania mogg zosta¢ wygenerowane online przy uzyciu ,,Variable Star Plotter”
AAVSO (http://www.aavso.org/vsp). Rysunek 3.1 przedstawia stron¢ internetowa z parametrami
potrzebnymi do uruchomienia VSP (zobacz odnosnik prowadzacy do pomocy przy VSP znajdujacy
si¢ na gorze strony, ktory zawiera szczegdtowe instrukcje).
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Variable Star Plotter

= VSP Help Guide = Request a Sequence = Report chart errors

PLOT A QUICK CHART

WHAT IS THE NAME, DESIGNATION OR AUID OF THE OBJECT?
R Leo

Required if no coordinates are provided below

RIGHT ASCENSION DECLINATION

Allowed Formats: HH:MM:55, HH MM 55, DDD.XXXX. Required if no name is given above Allowed Formats: +DD:MM:SS, DD MM 55, DD . XXXX. Required if no name is given
above

CHOOSE A PREDEFINED CHART SCALE

Select one_.. E|

A is larger, slower; G is smaller, faster

CHOOSE A CHART ORIENTATION

@ Visual () Reversed () CCD

PLOT A FINDER CHART OR A TABLE OF FIELD PHOTOMETRY? *
@ Chart () Photometry

CHART ID

A Chart ID will allow you fo reproduce prior charts. Overrides all other fields in this form

ADVANCED OPTIONS

FIELD OF VIEW

180 =)

In Arcminutes. Must be between (' and 1200'

MAGNITUDE LIMIT

1.0 )
Stars fainter than this magnitude will not be displayed
RESOLUTION

150 |

Resolution in dpi to render the chart (default 150)
WHAT WILL THE TITLE FOR THIS CHART BE?

Displayed at the top-center of the chart
WHAT COMMENTS SHOULD BE DISPLAYED ON THIS CHART?

Displayed beneath the chart star field

WHAT NORTH-SOUTH ORIENTATION WOULD YOU LIKE? >

@ North Up () North Down

WHAT EAST-WEST ORIENTATION WOULD YOU LIKE? *

@ East Left () East Right

WOULD YOU LIKE TO DISPLAY A DSS CHART?

@) Yes @ No

If yes, retrieves image from the Digital Sky Survey

WHAT OTHER VARIABLE STARS SHOULD BE MARKED?

@ None DGCVS @Al

WOULD YOU LIKE ALL MAGNITUDE LABELS TO HAVE LINES?
DYes @ No

If Yes, this will force lines to be drawn from all magnitude labels to the stars
WOULD YOU LIKE A SPECIAL CHART?

@ None () Binocular () DSLR (0 Standard Field

Binocular: Only labels comparison stars useful for binocular viewing
DSLR: Only labels comparison stars useful for DSLR phofometry
Standard Field: Only labels photometric "standard stars” in the chart's field of view

SELECT WHICH FILTERS TO DISPLAY (PHOTOMETRY ONLY)

u B Re lc J H K P z
V and (B-V) magnitudes are always displayed. Select any other bands you wish displayed below

Rysunek 3.1. Strona internetowa z parametrami do uruchomienia Variable Star Plotter
(VSP). (Mark Blackford)
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Na wygenerowanej mapce nieba gwiazda zmienna znajduje si¢ w $rodku (patrz rysunek 3.2).
Podczas konfiguracji i ustawiania ostrosci te mapki sa przydatne do weryfikacji prawidtowe;j
lokalizacji gwiazdy zmiennej na zdjeciach. ROwniez na mapce sg oznaczone wielkosci gwiazdowe
(magnitudo) niektorych sasiednich gwiazd. Powiniene$ upewni¢ si¢, czy niektore z tych wielkosci
gwiazdowych, porownywalne do twojej gwiazdy zmiennej, mieszczg si¢ w polu widzenia. Dzigki
temu beda mogly zosta¢ uzyte jako gwiazdy pordwnania do redukcji danych fotometrycznych.
Wielkosci gwiazdowe s3 wpisane bez przecinkéw (co moze by¢ pomylone z oznaczeniem stabej
gwiazdy; np. ,,78” — gwiazda o jasno$ci 7,8 mag. moze by¢ pomylona z ,,78 Leo”, czyli gwiazda
jota Leo o jasno$ci 4 mag.), wigc wielkos¢ gwiazdowa 7,1 oznaczona zostanie jako 71.

Rektascencja (RA)

zakres jasnosSci nazwa gwiazdy epoka nazwa mapy Deklinacja (DEC)

k \meo| ] U
oKres T—_[Magn 44-11.3V R Leo

Period: 31”9-95 (2000) 09:47:33.49 +11:25:43.7

typ — 1 Type:

AAVSO
Chart

13632DHJ —

identy-
+—fikator
mapy

. Spec. MEeMEllle-MY. 5e
mdmowy/

klasyfikacja . .
widmowa

o

*a8 . I
. ' Mo
gwiazdy .

pordwnania i ich

jasnosci
100
zachdd W _
. 1 . .
105 ° ™~ gwiazda zmienna
G4
‘o
®sy
Y8 tm
-
"9
L]
L]
. *a7

-

FOW =30"

Prosze uzyf tabeli fotometrycznej do obserwacji CCD . .
pole widzenia (FOW)

MWW AN O IER/

CopyTigh 1 2014 ABNSO

Rysunek 3.2. Mapka nieba ze strony internetowej ,,Variable Star Plotter”obejmujaca
pole widzenia wokot gwiazdy zmiennej R Leo wraz z objasnieniem wyswietlanych

informacji. (AAVSO)
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Wielkosci gwiazdowe gwiazd porownania na mapkach VSP sa podawane jedynie z doktadnoscia do
jednego miejsca po przecinku. Nie jest to zwykle problem dla obserwatorow wizualnych, jednak
jest to nieadekwatne do fotometrii wykonywanej lustrzankami cyfrowymi. Wybierz opcje ,,Tabela
fotometryczna” (ang. ,,Photometry Table”) w VSP, aby utworzy¢ szczegdtowa liste gwiazd
porownania znajdujacych si¢ w polu widzenia. Wielkos$ci gwiazdowe i1 szacowany btad podane s3
do trzeciego miejsca po przecinku.

Jesli korzystasz z dobrze ustawionego montazu paralaktycznego, wspotrzedne gwiazdy wpisanej
w mapke moga pomoc szybko odnalez¢ odpowiednie pole widzenia.

Jesli korzystasz ze statywu, przydatna moze by¢ mapka pokazujaca wigkszy fragment nieba, abys
mogt wycelowac aparat. Do tego celu moga by¢ uzyteczne drukowane mapki z duzymi obszarami
nieba lub atlasy nieba. Jednak program do symulacji planetarium moze okaza¢ si¢ wygodniejszy,
poniewaz z jego pomocg mozna zmieni¢ wielko$¢ wyswietlanej mapki i zorientowac ja tak, aby
pasowala do twojego systemu obrazowania, a gwiazdy mozna tatwo znalez¢ 1 ustawi¢ w centrum.
Wiele symulatoréw planetarium moze réwniez kontrolowa¢ montaz teleskopu (zobacz ponizej
»Kontrola montazu”). Istniejg liczne darmowe i platne programy, takie jak Stellarium, Cartes du
Ciel i TheSky. Niektore symulatory planetarium dla urzadzen mobilnych s3 w stanie wykry¢
kierunek, w ktorym celujesz i automatycznie dopasowaé widok nieba w tym kierunku, co moze
okazac¢ si¢ bardzo przydatne.

Korzystajac z programéw komputerowych nalezy pamigta¢ o tym, ze gwiazda zmienna moze by¢
w nich przedstawiona jako gwiazda o innej jasno$ci niz faktycznie zaobserwujesz ja danej nocy —
wlasnie dlatego, Ze to jest gwiazda zmienna!

3.4.2. Kontrola montazu

Wiele montazy do teleskopow z ,,GoTo” moze by¢ sterowane za pomocg oprogramowania na
twoim komputerze. Takie montaze czg¢sto posiadajg sterowniki lub protokoty komunikacyjne
rozumiane przez oprogramowanie takie jak Stellarium czy TheSky. Istnieja co najmniej dwie
istotne zalety montazu kontrolowanego za pomocg oprogramowania. Jedna jest taka, ze ,,obiekt”
fatwo jest zlokalizowa¢ (o ile w danym momencie jest widoczny na niebie). Druga natomiast polega
na tym, ze montaz z prowadzeniem umozliwia aparatowi cyfrowemu ciaglte wskazywanie na ten
sam obiekt na niebie, poprzez kompensat¢ ruchu obrotowego Ziemi. Pozwala to na dluzsze
ekspozycje 1 umozliwia detekcje stabszych gwiazd. Aparat cyfrowy generalnie powinien by¢
umieszczony na montazu paralaktycznym, ale wiele montazy z GoTo to montaze azymutalne, ktore
tatwiej jest skonfigurowaé i sterowaé za pomoca komputera. Scisle rzecz biorac, uzywanie montazu
azymutalnego (bez drogiego rotatora pola) sprawia, ze obraz delikatnie rotuje. Wiekszos¢
oprogramowania przetwarzajacego sekwencje zdje¢ moze ten efekt skompensowac i1 nie jest to
powazna kwestia dla pojedynczych zdj¢¢ krotko naswietlanych.
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Rozdzial 4. Pozyskiwanie zdje¢
4.1. Przeglad procedury pozyskiwania / akwizycji zdjeé

Zasadniczo fotometria lustrzanka cyfrowa jest bardzo prostym procesem. Polega na wykonaniu
zdje¢ nieba, ich kalibracji, pomiarach fotometrycznych, redukcji danych do wielkosci gwiazdowych
1 wprowadzeniu pomiarow do trwatego archiwum. Pozyskanie zdj¢¢ jest najwazniejszym z tych
procesow, poniewaz jezeli dane wejsciowe sg stabej jakosci to taki sam bedzie rowniez wynik
koncowy.

W tym rozdziale poznamy szczegoély prac przygotowawczych, ktére powiniene$ przeprowadzi¢
przed zrobieniem pierwszego zestawu zdje¢: wykonanie zdje¢ kalibracyjnych, identyfikacja pola
z gwiazdami w lunetce celowniczej, pozyskanie zdjec i ocena ich jako$ci. Na koniec przedstawimy
sztuczki doswiadczonych fotometrystow korzystajacych z lustrzanek cyfrowych.

4.2. Prace przygotowawcze
4.2.1. Notatki

Bodajze jednym z najwazniejszych aspektoéw tworzenia nauki jest przechowywanie dobrej jakosci
zapiskow z tego co robiles. Moze to brzmi jak zbytnio uproszczona koncepcja, ale dziennik
konfiguracji sprzetu 1 sesji pomoze nie tylko zidentyfikowaé problemy z danymi lub procedurami
obserwacyjnymi, ale rowniez pozwoli innym badaczom powtdrzy¢ doswiadczenie, gdy zaistnieje
taka potrzeba.

Notatka powinna przede wszystkim uwzglednia¢ datg i czas wykonania zdj¢¢, obiekty dla ktorych
sg zbierane dane naukowe, warunki pogodowe 1 wszelkie problemy podczas sesji obserwacyjne;.
Dobrym pomystem jest réwniez okresowe notowanie temperatury, wilgotnosci i stanu nieba,
poniewaz moze to wplywac na jakos¢ zdje¢. Nie zapomnij zanotowaé wszelkie nietypowe
informacje dotyczacych sesji obserwacyjnej lub sprzgtu. Czy dzisiaj wieczorem $wiatlo w garazu
sasiada jest wlaczone, w przeciwienstwie do poprzedniej nocy? A moze skonczyto si¢ zasilanie
w $rodku sesji zdjeciowej 1 musiates zmieni¢ akumulatorki?

4.2.2. Miejscowka, montaz i sterowanie aparatem fotograficznym

Podobnie jak podczas kazdej innej sesji obserwacyjnej, wigkszo§¢ pracy jest wykonywana
w ciemno$ci. Powiniene§ znalez¢ miejscowke obserwacyjng, ktora jest wolna od przeszkod
zaro6wno na niebie jak 1 na ziemi. W zaleznosci od tego, czy uzywasz statywu, czy tez montazu do
teleskopu, zapoznaj si¢ z potozeniem 1 obstugg sterowania oraz funkcjonalnosciami, ktére moga by¢
uzyteczne. Jak na przyktad w statywie wydtuza si¢ no6zki? Jak zablokowa¢ rozstaw nozek? Jak
dziataja blokady w glowicy fotograficznej? Czy glowica jest wyposazona w szybkoztaczke?
Sprobuj podpia¢ aparat cyfrowy do montazu przy $wietle dziennym i wybierajac krancowe
polozenia (np. zenit) sprawdz, Ze nic nie przeszkadza w celowaniu, Ze nie ma nic, co mogloby si¢
zaplata¢ lub zosta¢ przypadkowo zniszczone podczas sesji obserwacyjnej. Jezeli chodzi o aparat
fotograficzny to powiniene$ by¢ zdolny znalez¢ wszystkie nast¢pujace funkcje sterujace:

e nastawianie ostrosci i pierscieni do zoomowania,

¢ manualne nastawianie ostro$ci (np. wytacz autofokus),

e wlacznik stabilizacji obrazu (wylacz tg funkcjonalno$c),

e czas naswietlania/ekspozycji,
liczba przystony,
ustawienie czutosci ISO,
o format zapisu zdjecia (ustaw RAW).
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4.2.3. Zasilanie aparatu fotograficznego

Prawdopodobnie jedna z najbardziej przykrych ,niespodzianek™ podczas fotometrii lustrzanka
cyfrowa zdarza si¢, gdy wylacza si¢ zasilanie lub pojawia si¢ komunikat o rozladowaniu
akumulatorka. W przesztosci niektorzy obserwatorzy zglaszali, ze szum tla w ich lustrzankach
cyfrowych dramatycznie wzrastal, gdy spadato natadowanie akumulatorka lub po jego wymianie.
Wydaje sie, ze nie jest to problem dotyczacy nowszych modeli aparatow cyfrowych. Jednak jest to
kwestia, ktora nalezy mie¢ na uwadze przy korzystaniu ze sprz¢tu starszego niz kilka lat. Jezeli
planujesz dluga sesje obserwacyjng (bliska maksymalnego czasu pracy akumulatorka), warto uzy¢
zewngtrznego zasilania, a jesli nie jest to mozliwe w twoim miejscu obserwacji, mie¢ pod reka
drugi akumulatorek.

4.2.4. Mapki nieba

Szukanie gwiazdy zmiennej i jej gwiazd poréwnania bez dobrej jakosci mapki nieba (ang. chart /
finder chart) czesto jest zadaniem niewykonalnym. Wiec upewnij si¢, ze zabrale§ ja ze soba na
obserwacje. Czesto szczegdlnie przydatne sg mapki, ktore maja rézne pola widzenia, a zwlaszcza
z polami widzenia wigkszymi niz aparat cyfrowy — patrz sekcja 3.5.1.

4.2.5. Plan obserwacji

Dobra sesja obserwacyjna rozpoczyna si¢ od dobrze okreslonego planu. Sugerujemy stworzenie
listy kontrolnej wymaganych czynnosci, aby uzyska¢ zdjecia o wartosci naukowej, szczeg6lnie jesli
dopiero zaczynasz wykonywac¢ fotometri¢ lustrzanka cyfrowa. Jakie fragmenty nieba zamierzasz
obserwowac? Istotna jest znajomos$¢ potozenia gwiazd poroéwnania wzgledem obiektu docelowego
(pomaga mapka obserwacyjna). Jakie ustawienia aparatu cyfrowego beda wymagane? Ile zdjec jest
potrzebne? Wszystkie te szczegdly powinny by¢ zapisane w twoim dzienniku obserwacyjnym
w wersji papierowej lub elektroniczne;.

4.3. Zrédta szumu i state przesuniecie

Mozna si¢ spodziewaé, ze wszystkie piksele na zdjgciu maja taka samg wartos¢ ADU, gdy aparat
cyfrowy jest o§wietlony zupehie jednolitym $wiatlem. Jednak z takg sytuacjg nigdy nie mamy do
czynienia. Na rejestrowany sygnat wptyw ma kilka czynnikéw, np. winietowanie obiektywu lub
teleskopu, zmiana czutosci pomigdzy pikselami w matrycy, kurz na réznych powierzchniach
optycznych, statystyka zliczeniowa generowana przez przypadkowe momenty rejestracji fotonow,
czy szum elektroniczny wytwarzany przez aparat cyfrowy.
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[1] Master Flat_G1_F3.5_Temp25C_1S0200_ExpTimels.fit

Rysunek 4.1. Silnie rozciggniety obraz rownomiernie o$wietlonej flatownicy. (Mark Blackford)

Na rysunku 4.1 mozemy zobaczy¢ kilka wspomnianych wczes$niej artefaktow. Okragle plamy

sa wynikiem obecnosci kurzu na elementach optycznych, zmniejszona jasno§¢ w naroznikach —
winietowaniem, pionowe i poziome linie — zmiang czuto$ci pikseli i szumem elektronicznym.
Chociaz nie jest to oczywiste wizualnie, to artefakty te sa rowniez obecne na zdj¢ciach naukowych
1 powinny by¢ usunigte przed podjeciem fotometrii.

Aby pozby¢ sie¢ wspomnianych artefaktoéw nalezy zrobi¢ seri¢ zdje¢ kalibracyjnych 1 wykonaé
pewna liczbe operacji matematycznych na zdjeciach naukowych, np. odja¢ klatki kalibracyjne
szumu 1 klatki kalibracyjne pradu ciemnego w celu usunigcia statej sktadowej szumu, czy tez
podzieli¢ otrzymany obraz przez klatke kalibracyjng ptaskiego pola, aby usuna¢ efekty
winietowania 1 zmiany czuto$ci pomiedzy pikselami, jak rowniez cienie spowodowane kurzem.
Szczegdty przeprowadzenia tych operacji mozna znalezé w instrukcji do oprogramowania
fotometrycznego. Ten rozdziat dostarczy szczegdtowego opisu artefaktow, ktore ta kalibracja
probuje zminimalizowaé. Wiecej szczegdtow znajdziesz w ,,Handbook of Astronomical Image
Processing” autorstwa Berry i Burnell (Willman—Bell Publishers) lub w podobnych Zrédtach
internetowych.

4.3.1. Szum losowy

Najlatwiejszym do zrozumienia artefaktem ze zdje¢ jest szum losowy. Jest on catkowicie
niezalezny od szumu pomiedzy pikselami i pomigdzy kolejnymi zdjeciami. Na kazdym zdjgciu
struktura szumu losowego jest inna. Ziarnisty wyglad zdj¢¢ (rysunek 4.2) zrobionych przy duzym
ISO jest wywolany tym szumem, ktéry generuje dodatnie i ujemne btedy w pomiarach wielkos$ci
gwiazdowych.
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Istnieja dwa gldwne zrodta szumu losowego na zdjeciach z lustrzanek cyfrowych. Pierwsze to szum
Johnsona—Nyquista. Jest on generowany przez elektronike¢ kamery 1 jest spowodowany
wzbudzeniem termicznym elektronéw. Czesto jest okreslany jako ,,szum odczytu”. Drugim zrodiem
szumu jest szum S$rutowy (ang. shot noise / Poisson noise), ktory jest zwigzany z liczba
zarejestrowanych fotondow N i1 wynika ze statystycznej natury emisji fotondw w zrddle. Szum
Srutowy jest po prostu pierwiastkiem kwadratowym liczby wychwyconych fotonow.

Rysunek 4.2. Dwie 120-sekundowe ekspozycje (400 ISO, 20°C) tego samego
fragmentu pikseli z negatywow cyfrowych RAW. Jasne piksele sg impulsami pradu
ciemnego i sg takie same na obu zdj¢ciach. Ziarniste tto jest szumem losowym 1 jest
inne na kazdym zdjeciu. (Roger Pieri)

Szum losowy wystepuje na zdjeciach kalibracyjnych jak rowniez na zdjeciach naukowych i nie
moze zosta¢ usunigty. Jedynym sposobem na ograniczenie jego wplywu jest zwigkszenie sygnalu
(w postaci fotonow) poprzez dluzsze ekspozycje zarowno na jednym zdjeciu o dlugim czasie
naswietlania jak i1 przez ,,stertowanie” (dodawanie) kilku zdje¢ o krétszym czasie ekspozycji, gdy
istnieje ryzyko saturacji.

Wiele aparatow cyfrowych posiada wbudowane filtry programistyczne, ktore zmniejszaja
widzialno$¢ tego szumu na zdjeciach. Cho¢ sa one uzyteczne przy codziennej fotografii, to
zmieniaja oryginalne dane na zdjeciach 1 nie powinny by¢ wykorzystywane w fotometrii. Dlatego
jakiekolwiek ustawienia redukcji szumoéw w aparacie cyfrowym musza by¢ wylaczone podczas
obserwacji fotometrycznych.

4.3.2. Szum o stalej strukturze FPN

W przeciwienstwie do szumu Johnsona—Nyquista i §rutowego (Poissona), szum o statej strukturze
(ang. FPN / Fixed Pattern Noise) nie jest losowy. Jest spowodowany wadami technologicznymi

o trwalym charakterze. Uszkodzone piksele tworza wzor, ktory jest powtarzalny od zdjgcia do
zdjecia. W przeciwienstwie do szumu losowego, szum o stalej strukturze moze by¢ oznaczony

1 usuniety podczas procesu kalibracji zdjec.

Istnieje kilka rodzajow szumu o stalej strukturze, wliczajac w to bias 1 state przesuni¢cia/offsety,
martwe lub gorace piksele, prad ciemny i impulsy pradu ciemnego. W nastgpnych kilku paragrafach
opiszemy doktadniej kazdy z nich.
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4.3.3. Bias i stale przesunigcie

Bias jest drobnym przesuni¢ciem poziomu czerni kazdego piksela, ktory jest czesto tgczony
z organizacjg / grupowaniem wierszy i1 kolumn pikseli. Moze by¢ jednolity dla wszystkich pikseli
lub tworzy¢ paski w poziomie czerni na zdj¢ciach (patrz rysunek 4.3). Jego amplituda jest
nadzwyczaj mata we wspotczesnych matrycach— zwykle to tylko kilka ADU.

Uwaga! Podobne wadliwe struktury (paski) pojawiajq sie na zdjeciach z lustrzanek cyfrowych. Nie
powtarzajg sie one na kazdym zdjeciu i nie mozna ich usung¢ za pomocq kalibracji. Zwykle sq
spowodowane fatszywymi sygnatami wzbudzanymi przez uktady elektroniki cyfrowej w bardzo
czutej elektronice analogowej. Jednak sq one na bardzo maltym poziomie ADU i nie stanowiq
wielkiego problemu.

Niektore aparaty cyfrowe posiadajg specjalne stale przesunigcie/offset. Jest to idealnie wyznaczone
przesunig¢cie kodowania poziomu czerni w pliku obrazowym. Czg¢sto wynosi 1024 lub 2048 ADU
w nowoczesnych aparatach cyfrowych. Uwzglednia ono mozliwo$¢ zapisu ujemnych wartos$ci
szumu 1 pewne dryfowanie poziomu czerni. Ta cecha jest istotna przy obrébce danych
fotometrycznych, poniewaz musi by¢ odjeta przed wykonaniem wszelkich nieaddytywnych operacji
matematycznych takich jak korekcja klatkami kalibracyjnymi ptaskiego pola.

Bias i state przesuniecie obecne sg na wszystkich zdjecia naukowych i kalibracyjnych. Usuwane sg
przez odjecie klatki kalibracyjnej z wzorcem szumu (ang. master—bias) — co opisano w dalszej
czes$ci rozdziatu.

Rysunek 4.3. Silnie rozciaggni¢ta klatka kalibracyjna z wzorcem szumu (ang. master-
bias), na ktorej wida¢ staly wzor szumu o amplitudzie kilku ADU (ISO 200). To zdjgcie
posiada zaréwno jednakowe przesuniecie od wartosci 0 ADU jak i paski taczone z
grupowaniem w kolumny i wiersze elektroniki adresujacej. (Mark Blackford)

4.3.4. Martwe i gorqce piksele

Martwe 1 gorace piksele sg pikselami, ktore nie funkcjonuja poprawnie. Martwe piksele nie reaguja
na $wiatto 1 zwykle majg wartosci ADU w poblizu poziomu stalego przesunigcia. Gorace piksele
majg zbyt wielki prad ciemny (patrz ponizej) i duze wartosci ADU w poréwnaniu z normalnymi
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pikselami na obrazie. Sg to wady przetwornika, ktore zazwyczaj sa akceptowalne na jego brzegach,
ale nie powinno ich by¢ w ogoéle lub ewentualnie kilka w obszarze centralnym.

Wzér wadliwych pikseli jest powtarzalny od zdj¢cia do zdjgcia i moze by¢ skorygowany poprzez
zapisanie ich wspotrzednych w pliku (nazywanym mapg defektow), a nastepnie zastgpienie
wartosci ADU w tych pikselach na zdjgciach naukowych 1 kalibracyjnych wartosciami
interpolowanymi z otaczajacych pikseli. Wszystkie inne kroki kalibracyjne musza by¢ poprzedzone
opisanym procesem.

Gorace piksele wykrywane sa na klatkach kalibracyjnych pradu ciemnego, a martwe piksele na
klatkach kalibracyjnych ptaskiego pola. Granica w ADU ustawiona przez uzytkownika okre$la,
ktore piksele zostang uwzglednione. Przy ISO 100 granica 500~1000 ADU powyzej poziomu
czerni klatki kalibracyjnej pradu ciemnego jest dobrym punktem startowym. Sprawdz podrecznik
swojego oprogramowania fotometrycznego odnosnie doktadnej metody tworzenia mapy defektow.
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Rysunek 4.4. Profil liniowy pokazujacy warto$ci ADU wzdtuz okoto 500—pikselowego
odcinka na zdjeciu o dlugim czasie naswietlania. Wahania okoto ~2140 zliczen (ADU)

spowodowane s3g szumem losowym. Silne impulsy to sa gorace piksele. (Mark
Blackford)

Procedura mapy defektow jest bardzo skuteczna, zabiera bardzo mato czasu przetwarzania na
komputerze, a przygotowanie pliku nie wymaga poswigcenia czasu obserwacyjnego. Jezeli jest
dostgpna w twoim programie do fotometrii, to zaleca si¢ jej uzycie. Mapa defektow moze by¢
uzywana przez kilka miesigcy. Jej aktualno$¢ jest ograniczona przez zjawisko starzenia sie
przetwornika.

Waina uwaga! Podmiana defektow powinna zosta¢ wykonana tylko wtedy, gdy mamy silne
nadprobkowanie. Jezeli skaza wystgpi na profilu gwiazdy, to robimy zaloZenie jaka byé moze
poprawna interpolowana wartosc i te zatozenia zawiodq, gdy sgsiednie piksele bardzo rozniq sie
Jjasnoscigq.
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Rysunek 4.5. Horyzontalne paski lub pasma moga wystapi¢ na zdjgciach wykonanych
przez lustrzanki cyfrowe. Te paski normalnie s3 na bardzo niskim poziomie (kilka
ADU) i sa spowodowane przez szum w analogowych uktadach przetwornika przed
uktadem ADC (skrot z j. ang. analogue—to—digital converter, przetwornik analogowo—
cyfrowy). Istnieja algorytmy eliminujace te artefakty, ale nie sa one popularne
W oprogramowaniu astronomicznym. Wiasciwie zastosowane odjecie tla na ogot
zmniejsza to zrodto szumu. (Roger Pieri)

4.3.5. Prgd ciemny i impulsy termiczne
4.3.5.1. Zwykty prqd ciemny

W przetwornikach obrazu CMOS fotodioda pracuje w trybie odwrotnej polaryzacji. Oznacza
to przylozenie dodatniego napigcia do katody wzgledem anody. Prad ze Zrdédla jest blokowany.
Pozostaty prad zwigzany jest z elektronami uwolnionymi przez fotony padajace na fotodiode. Ale
istnieje rowniez inny niewielki prad w kazdej fotodiodzie — prad odwrotny, ktory jest swego
rodzaju wyciekiem w tym trybie blokowania. Prad ten jest maly (okoto 0,1-1,0 elektronu na
sekund¢) 1 powoduje niewielki wzrost poziomu wyjsciowego ADU dla piksela.

Zwykty prad odwrotny jest uwzgledniony w konstrukcji sensora i wszystkie piksele posiadaja takie
same dodatnie przesunigcie wzgledem niego. Odpowiadajgca temu akumulacja elektronow
w pikselu jest proporcjonalna do czasu naswietlania. Skutkiem tego jest pewne podniesienie
ogolnego poziomu czerni (mniej wigcej co$ jak poziom tla nieba). W zasadzie nie jest to widoczne
w zdjeciach, poniewaz jest kompensowane przez elektronike lustrzanki cyfrowej. Jedynym
nieuwzglednionym efektem jest szum Srutowy, ktory zwigksza poziom szumu losowego dla dlugich
czaséw naswietlania.
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Odwrotny prad diodowy jest bardzo wrazliwy na temperatur¢ diody. Zazwyczaj podwaja si¢ co
5 do 10°C. Dlatego wzrost tadunku elektrondw jest proporcjonalny do czasu ekspozycji

1 wykladniczej funkcji temperatury sensora. Pomimo, ze sama matryca CMOS czgsto wytwarza
bardzo mato ciepta (tzn. posiada mate rozpraszanie mocy), procesor aparatu cyfrowego podwyzsza
temperatur¢ otaczajaca aparat. Zwykle aparat cyfrowy rozgrzewa si¢ o 10°C po okoto jednej
godzinie pracy — znacznie mniej niz wymagajace chtodzenia kamery CCD. Zwykty prad ciemny
jest mniejszym problemem dla lustrzanek cyfrowych niz kamer CCD.

4.3.5.2. Impulsy prqdu ciemnego

Amatorzy astrofotografii lustrzankami cyfrowymi czesto sa ngkani pewnag liczbg (~3%)
nietypowych pikseli, ktore majg znacznie wyzszy prad ciemny niz pozostale. Te odstajace od
normy piksele wydaja si¢ znacznie jasniejsze na obrazie i czgsto sg nazywane goragcymi pikselami
lub ,,ciemnymi impulsami” (np. jasne piksele na rysunku 4.2). Impulsy pradu ciemnego nie sa
mierzalne podczas bardzo krotkich ekspozycji, poniewaz sa one wlasciwie ponizej poziomu szumu
losowego w wigkszo$ci najnowszych lustrzanek cyfrowych. Jednak stajg si¢ istotne przy dluzszych
ekspozycjach.

Mimo zZe impulsy pradu ciemnego s3a naprawde irytujaca nieprawidtowoscia w astrofotografii,
to jednak maja one mniejszy wplyw na fotometri¢, gdzie $wiatlo jest celowo rozpraszane na
kilkuset pikselach. Odjecie tla 1 stertowanie / usrednianie rowniez zmniejsza wptyw tych impulsow.

4.3.6. Wzorcowe klatki kalibracyjne

Tworzenie wzorcowych klatek kalibracyjnych (co rekomendujemy w dalszej cze$ci tego rozdziatu)
rowniez wprowadza dodatkowy szum losowy do zdje¢ naukowych. Aby zminimalizowac ten
dodatkowy szum wykorzystujemy klatki kalibracyjne z wzorcem szumu, wzorcem pradu ciemnego
1 wzorcem plaskiego pola (ang. master—bias, master—dark, master—flat), sktadajace si¢ przynajmniej
z 16 pojedynczych zdje¢, ale im wigcej tym lepiej. Sygnat na zdjgciu skaluje si¢ liniowo z liczba
klatek. Natomiast szum losowy zalezy od pierwiastka kwadratowego liczby klatek. Dlatego
stosunek sygnatu do szumu (SNR / ang. signal-to—noise ratio) poprawia si¢ wraz z liczba dodanych
zdjed.

4.4. 7Zdjecia kalibracyjne szumu, pradu ciemnego 1 ptaskiego pola
4.4.1. Zdjecia kalibracyjne szumu

4.4.1.1. Klasyczna korekcja szumu

Stata struktura szumu spowodowana biasem oraz kazde state przesunig¢cie zwykle sg usuwane
ze zdje¢ naukowych przez odjecie klatki kalibracyjnej z wzorcem szumu (ang. master—bias).
To usrednione zdjecie jest wykonywane przez stertowanie pewnej liczby klatek uzyskanych
w calkowitej ciemnos$ci przy bardzo krotkim naswietlaniu i1 wartosciach ISO uzytych dla zdjgé
naukowych.

Klatki kalibracyjne szumu moga zosta¢ zebrane w dowolnym momencie, poniewaz temperatura
sensora 1 ustawienie ostrosci nie sg istotne. Pochmurne noce nadaja si¢ idealnie do przygotowania
klatek kalibracyjnych z wzorcem szumu. Ustaw czas naswietlania na najkrétszy dostepny
w lustrzance cyfrowej (zwykle 1/4000 cz¢s¢ sekundy). Upewnij sie, ze zadne §wiatlo nie pada na
sensor (natozona zaslepka na obiektyw, zasloniety wizjer, ciemny pokoj) i wtedy zréb przynajmniej
16 lub nawet kilkaset zdje¢. W instrukcji programu znajdz wytyczne, jak przygotowac klatke
z wzorcem szumu z tych pojedynczych zdje¢¢ kalibracyjnych.
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Oddzielna klatka kalibracyjna z wzorcem szumu powinna by¢ zrobiona dla kazdego ustawienia ISO
wykorzystywanego w zdjeciach naukowych. Moga one by¢é uzywane przez miesigce.
Ograniczeniem jest mozliwe starzenie si¢ elektroniki.

4.4.1.2. Sztuczna korekcja szumu

Odjecie klatki kalibracyjnej z wzorcem szumu nieuchronnie dodaje pewna ilos¢ szumu losowego
(nawet, gdy kilkaset pojedynczych zdje¢ szumu zostalo wykorzystane do utworzenia klatki
wzorcowej). Zamiast tego, niektoérzy odejmuja sztuczne zdjecie, w ktorym wszystkie piksele
posiadaja takg sama warto$¢ statego przesunigcia, tzn. 1024 lub 2048 ADU. Powoduje to odjecie
statego przesuniecia ze zdje¢ naukowych i kalibracyjnych bez wprowadzania dodatkowego szumu
losowego, ale kosztem pozostawienia szumu FPN w tej ,,sztucznej” klatce kalibracyjnej z wzorcem
szumu.

4.4.2. Klatki kalibracyjne prqdu ciemnego

Jest kilka sposobow korekcji pradu ciemnego. Wybdr co uzy¢ bedzie zalezat od konkretnej cechy
kalibrowanych zdje¢ i mozliwosci dostepnych w oprogramowaniu fotometrycznym.

4.4.2.1. Brak korekcji prqdu ciemnego

Zdjecia zarejestrowane z czasem ekspozycji krotszym od 30 sekund w niskich temperaturach
otoczenia moga nie pokazywac znacznego pradu ciemnego lub impulséw pradu ciemnego. Zwykle
jest to argument na rzecz wykonania klatek kalibracyjnych ptaskiego pola, gdzie typowe
naswietlanie trwa tylko kilka sekund. W tej sytuacji korekcja pradu ciemnego nie jest konieczna
1 istotnie moglaby doda¢ szum losowy bez znacznej poprawy dokladnosci fotometryczne;.
Rozsadne bytoby sprawdzenie cech aparatu cyfrowego w roznych temperaturach i ustawieniach
czasu naswietlania przed wybraniem opcji bez korekcji pradu ciemnego.

Prostym testem jest przetworzenie serii zdje¢ z korekcja pradu ciemnego i bez. Jezeli ta roznica jest
tylko kilka mmag (mili-magnitudo) to oznacza, ze gorace piksele nie sg problemem. Kilka mmag
moze by¢ tatwo dodane przez szum losowy podczas procesu korekcji klatki z wzorcem pradu
ciemnego.

4.4.2.2. Wbudowana w aparat cyfrowy korekcja prqdu ciemnego

Wiele lustrzanek cyfrowych posiada wbudowang mozliwos$¢ redukcji szumu podczas dhugich
ekspozycji. Natychmiast po zrobieniu zdj¢cia naukowego aparat cyfrowy wykonuje automatycznie
kolejne zdjecie doktadnie tak samo naswietlone, ale z zamknigta migawka. Drugie zdjgcie jest
odejmowane od pierwszego przed zapisem poprawionego pliku ze zdjeciem do karty pamieci lub
komputera. Zaréwno oryginalne zdj¢cia naukowe jak 1 zdjecia pradu ciemnego nie sg zapisywane.

Zasadniczo wydaje si¢ to dobrym pomystem, ale w praktyce nim nie jest. Aparat cyfrowy
wykorzystuje tylko jedno zdjecie z pradem ciemnym na jedno zdjecie naukowe, wigc dodany szum
losowy jest znacznie wigkszy niz z klatki kalibracyjnej z wzorcem pradu ciemnego (zmniejsza sig¢
to po stertowaniu kilku zdje¢ naukowych). Wazniejsze jest, ze polowa czasu obserwacyjnego jest
poswiecona na robienie klatek kalibracyjnych pradu ciemnego, wigc liczba zdje¢ naukowych
znacznie si¢ zmniejsza. Jedyng korzys$cig tego wbudowanego w aparat cyfrowy procesu jest to, ze
temperatura, w ktorej zostaty wykonane oba zdjecia jest bardzo zblizona, ale nie rekompensuje to
jej wad w wystarczajacym stopniu.

Ogodlnie rzecz biorgc, wbudowane w aparat fotograficzny korekcje szumu przy dhugich czasach
ekspozycji i inne podobne opcje powinny by¢ wylaczone.
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4.4.2.3. Klasyczna korekcja prqgdu ciemnego

W metodzie klasycznej wykonywane jest przynajmniej 16 zdje¢ pradu ciemnego podczas sesji
obserwacyjnej przy tych samych ustawieniach i warunkach jak w przypadku zdje¢ naukowych
(ISO, czas ekspozycji, temperatura). Kazda ewentualna nieszczelno$¢ w aparacie fotograficznym
musi zosta¢ wyeliminowana (wizjer przystoniety i zatozona zaslepka na obiektyw). Nastepnie
wykonuje si¢ klatke kalibracyjng z wzorcem pradu ciemnego, wykorzystujac wykonane wczesniej
pojedyncze klatki kalibracyjne pradu ciemnego. Przejrzyj swoje oprogramowanie fotometryczne
odnos$nie szczegotow.

Trudnosci sprawia zrobienie zestawu zdje¢ pradu ciemnego na tym samym poziomie impulsow
pradu ciemnego jak zdjecia naukowe, poniewaz temperatura sensora w lustrzance cyfrowej nie jest
stabilizowana. Aby zminimalizowa¢ ten efekt, mozna wykona¢ potowe zdje¢¢ pradu ciemnego przed
poczatkiem zdje¢ naukowych, a druga potowe po obserwacjach. Proces ten ogranicza zakres
temperatury, przy ktérej sa wykonywane zdj¢cia naukowe i moze prowadzi¢ do lepszej korekcji
pradu ciemnego.

Klasyczna korekcja pradu ciemnego jest zalecang metoda dla fotometrii wykonywanej lustrzankami
cyfrowymi.

4.4.2.4. Korekcja prqgdu ciemnego skalowana czasem ekspozycji

Obiekty w zaleznosci od jasno$ci moga wymagac¢ rdéznego czasu naswietlania. W przypadku
klasycznej korekcji pradu ciemnego byloby tu konieczne utworzenie klatki kalibracyjnej z wzorcem
pradu ciemnego dla kazdego uzytego czasu ekspozycji kosztem dodatkowego czasu poswigconego
wykonaniu pojedynczych zdje¢ pradu ciemnego.

Niektore pakiety fotometryczne posiadajg mozliwos$¢ skalowania klatek kalibracyjnych z wzorcem
pradu ciemnego o dlugim czasie naswietlania, dzigki czemu moga by¢ wykorzystane do korekty
krocej naswietlonych zdje¢ naukowych. Ta funkcjonalno$¢ dziata do§¢ dobrze z kamerami CCD

o stalym punkcie regulacji temperatury.

Jednak lustrzanki cyfrowe Canona i Nikona stosuja pewne przetwarzanie, aby zmniejszy¢ dziatanie
pradu ciemnego nawet na negatywy cyfrowe RAW. Skutek jest taki, ze zgodnie z oczekiwaniami
rozbiezno$¢ w klatkach kalibracyjnych pradu ciemnego powigksza si¢ przy wydhluzeniu czasu
naswietlania, ale $rednia warto$¢ piksela nie wzrasta liniowo — zamiast tego pozostaje przy wartosci
statego przesunigcia w zakresie kilku ADU. Dlatego korekcja pradu ciemnego skalowana czasem
ekspozycji nie jest zalecana dla negatywoéw cyfrowych RAW firmy Canon i Nikon. Aparaty
cyfrowe innych firm mogg si¢ do tego nadawac lub nie — uzytkownikom doradza si¢ sprawdzenie
zachowania si¢ pradu ciemnego w aparatach przed przyjeciem procedury korekceji pradu ciemnego
skalowanej czasem ekspozycji (patrz Dodatek A).

4.4.2.5. Zoptymalizowana korekcja prqdu ciemnego

Bardziej wyrafinowana procedura, ktéra jest dostepna w kilku pakietach fotometrycznych (np. IRIS
i MaxIm DL), skaluje klatke kalibracyjna z wzorcem pradu ciemnego, aby zminimalizowa¢ szum
RMS finalnego obrazu. Ta procedura uwzglednia roznice temperaturowe pomiedzy klatkami
kalibracyjnymi pradu ciemnego i zdjgciami naukowymi — nawet zmiany temperatury matrycy
podczas sesji obserwacyjnej.

Zoptymalizowana korekcja klatek kalibracyjnych pradu ciemnego ponownie nie jest
rekomendowana dla negatywéw cyfrowych RAW firm Canon i Nikon z powodu podanego
w ustepie 4.4.2.4.
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4.4.3. Korekcja plaskiego pola

Klatki kalibracyjne ptaskiego pola sa zdjeciami rownomiernie o§wietlonego Zrddta, ktore ujawniaja
asymetrie lub artefakty konfiguracji optycznej aparatu cyfrowego. W przeciwienstwie do korekcji
pradu ciemnego, korekcja ptaskiego pola jest obowigzkowa dla wszystkich zdje¢ przeznaczonych
do fotometrii. Zdjecia plaskiego pola musza by¢ wykonane za pomocag aparatu cyfrowego
z teleskopem / obiektywem w tej samej konfiguracji (ogniskowa, przystona, ISO, etc.) co zdjecia
naukowe. Czasy nas§wietlania muszg by¢ tak dobrane, aby unikna¢ przeswietlenia.

Znalezienie lub uzyskanie tak rownomiernie o$wietlonego zrédla jest zadziwiajaco trudne
1 doprowadzito do wielu dyskusji (nazwijmy je interesujacymi) na forach i konferencjach AAVSO.
Dlatego nie mozemy (i nie o$mielimy si¢) zaleci¢ jednej szczegdlnej metody. Przed pokazaniem
kilku popularnych opcji przedstawimy kilka ogélnych rad.

Nalezy upewni¢ sie, ze kazdy z kanatow RGB uzyskal wystarczajace naswietlenie na kazdym
zdjeciu. Idealnie powinno ono wynosi¢ okoto 2/3 maksymalnej wartosci ADU w aparacie
cyfrowym. Wigkszos$¢ lustrzanek cyfrowych dostepnych od okoto 2008 roku posiada 14 bitowe
przetworniki analogowo—cyfrowe (ADC) z maksymalng warto$cig 2'* ADU = 16 384 ADU. Starsze
modele tych lustrzanek czesto maja 12 bitowe moduly przetwornikow ADC z maksymalng
warto$cig 2'2 ADU = 4096 ADU. Maksymalng wartos¢ ADU w aparacie cyfrowym mozesz
sprawdzi¢ mierzgc wartosci pikseli na prze§wietlonym zdjeciu.

Typowe czasy naswietlania klatek kalibracyjnych plaskiego pola wynosza nie wigcej niz kilka
sekund, wigc nie pojawiajg si¢ duze wartosci pradu ciemnego. Jednak nadal sa obecne sygnaly
biasu i stalego przesunigcia, ktére wymagaja wyeliminowania w procesie kalibracji. Twoje
oprogramowanie fotometryczne powinno poradzi¢ sobie z tym procesem.

Poniewaz przyjmuje si¢, ze klatki kalibracyjne ptaskiego pola sa zdjgciami réwnomiernie
oswietlonego zrodta, moga one korygowa¢ winietowanie i zmiany czuto$ci pomiedzy pikselami
(o ile konfiguracja aparatu cyfrowego i teleskopu/obiektywu nie byly zmieniane). Jednak cienie
rzucane przez kurz moga si¢ zmienia¢ ze wzgledu na jego ruch na powierzchniach optyki oraz na
zmiany ogniskowej. W celu minimalizacji tego efektu, wylacz w aparacie cyfrowym
funkcjonalno$¢ ultradzwickowego czyszczenia. Klatki kalibracyjne plaskiego pola powinny by¢
wykonywane czgsto, ale niekoniecznie kazdej nocy, jezeli ogniskowa lub inne parametry nie byly
zmieniane.

Tak jak przy wszystkich krokach kalibracyjnych, korekcja za pomoca ptaskiego pola dodaje szum
do kalibrowanego zdjecia. Aby zredukowaé poziom dodawanego szumu, klatki kalibracyjne
z wzorcem plaskiego pola sg tworzone z wielu zdje¢ ptaskiego pola. Nalezy dazy¢ do zrobienia ich
przynajmniej 16 lub wigcej jesli czas na to pozwala. Twoje oprogramowanie posiada
funkcjonalno$¢ wykonania klatki kalibracyjnej z wzorcem ptlaskiego pola z pojedynczych klatek
przy uzyciu polaczonej procedury $redniej lub mediany. Opcja mediany zwykle jest lepsza,
poniewaz obrazy gwiazd na pojedynczych klatkach kalibracyjnych plaskiego pola
sfotografowanego nieba lub $lady promieniowania kosmicznego nie wplywaja niekorzystnie na
klatke kalibracyjng z wzorcem ptaskiego pola.

Niezaleznie od wybranej metody powiniene§ wykonac testy przedstawione w skrocie w dodatku B,
aby sprawdzi¢ jednorodno$¢ oswietlenia zrodia Swiatla.

4.4.3.1. Klatki kalibracyjne ptaskiego pola wykonane o zmierzchu lub o swicie

Pole widzenia podczas fotografowania przez teleskop zwykle jest na tyle mate, ze zdjecia
bezchmurnego nieba o zmierzchu/§wicie (ktore sa w miarg jednorodne w skali okoto stopnia) moga
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by¢ uzyte jako klatki kalibracyjne plaskiego pola. Niebo na klatkach kalibracyjnych ptaskiego pola
moze by¢ rejestrowane jedynie w ograniczonym czasie podczas zmierzchu i $witu, i moze by¢
konieczna zmiana czasu ekspozycji kazdej klatki, aby zapewni¢ dostateczne naswietlenie w miare
jak zmienia si¢ poziom $wiatla.

Jezeli wykonujesz klatki kalibracyjne plaskiego pola fotografujac niebo o zmierzchu lub o §wicie,
to najlepiej jest wylaczy¢ prowadzenie teleskopu, aby wszystkie obrazy gwiazd na zdjeciach zostaty
rozciagnigte w réznych miejscach na kazdej klatce ptaskiego pola. Z klatki kalibracyjnej z wzorcem
ptaskiego pola usunie je opcja taczenia mediang (ang .,median combine”) a nie u$rednianie
(ang. ,,averaging’’) w programie fotometrycznym.

Dla po6l widzenia wigkszych od okoto stopnia uzyskanych obiektywami standardowymi lub
teleobiektywami nalezy zastosowac¢ metody z posrednim oswietleniem.

4.4.3.2. Klatki kalibracyjne ptaskiego pola z koputly obserwatorium

Odpowiednim obiektem do klatek kalibracyjnych ptaskiego pola moze by¢ fragment matowe;j
tablicy o$wietlonej przez niebo o zmierzchu / $wicie lub rozproszone sztuczne $wiatto. Nalezy
upewnic sig¢, ze ta tablica wypelnia wigcej niz cate zdjecie.

4.4.3.3. Klatki kalibracyjne ptaskiego pola z flatownicy

Mozna rowniez zbudowac¢ flatownice i umiesci¢ ja przed obiektywem do robienia zdj¢¢ ptaskiego
pola. Pozwala ona na kontrole pozioméw os$wietlenia i moze by¢ uzyta w dowolnym momencie,
zamiast oczekiwania na odpowiednie warunki o zmierzchu lub $wicie. Instrukcje budowy
flatownicy sa dostgpne w Internecie. Jeden prosty, ale skuteczny projekt jest opisany w ksigzce pt.
., Handbook of Astronomical Image Processing”, ktdrej autorami sg Richard Berry i James Burnell.

4.4.3.4. Klatki kalibracyjne ptaskiego pola z elektroluminescencyjnego panelu

W ostatnich latach panele elektroluminescencyjne (EL) staly si¢ tatwo dostgpne i niektorzy
z sukcesem uzywaja ich do robienia zdje¢ ptaskiego pola. Sg one mniej nieporgczne niz tradycyjne
flatownice 1 tatwiejsze w uzyciu pod golym niebem, ale moga by¢ dos$¢ drogie. Jednorodnosé
oswietlenia niektorych paneli EL nie jest wystarczajagca do fotometrii, wigc zach¢camy do
sprawdzenia ich w sposob pokazany w dodatku B.

4.4.3.5. Klatki kalibracyjne plaskiego pola z komputerowego monitora

Monitor komputerowy moze zapewni¢ wystarczajaco jednorodne zrodlto oswietlenia do
przygotowania klatek kalibracyjnych plaskiego pola. Nalezy wyswietli¢ biaty ekran (moze by¢
pusty dokument Worda) i umiesci¢ kilka kartek biatego papieru pomiedzy ekranem i obiektywem,
aby zmniejszy¢ natezenie 1 rozproszy¢ S$wiatlo. Ekspozycje powinny trwaé kilka sekund,
by zredukowac zjawisko migotania ekranu.

Nie wszystkie monitory sg odpowiednie. Niektoére majg nieréwne natezenie Swiatta wzdtuz ekranu
lub posiadaja zmiany natezenia zalezne od kata widzenia. Niektorzy uzytkownicy informowali
o kiepskich wynikach po uzyciu obiektywow z krétkimi ogniskowymi.

4.5. IS0 1 czasy ekspozycji

Gdyby istniala lista dziesigciu najwazniejszych pytan (,,top ten”) na temat fotometrii wykonywanej
lustrzankami cyfrowymi, to pytania na temat czasOw ekspozycji, ustawien ISO 1 zapewnienia
zdjeciom jakos$ci fotometrycznej z pewnoscig zajmowalyby najwyzsze pozycje. Wybranie tych
ustawien wymaga glebokiego zrozumienia zarowno charakterystyki szumu aparatu cyfrowego jak
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i celow naukowych, ktére zamierzasz osiggnag¢. W tym ustepie wyjasnimy trudny kompromis
pomiedzy czutoscia 1 dokladnoscia, i1 dostarczymy kilka wskazowek na temat optymalnych
ustawien.

4.5.1. Ustawienia 1SO, blgd kwantyzacji i zakres dynamiczny

Ustawienie wlasciwego ISO to wybor mniejszego zta. Jak juz omawiano w rozdziale 2, ustawienie
ISO po prostu dopasowuje wzmocnienie na wzmacniaczu wykorzystywanym do odczytu wartosci
pikseli. Mozna by oczekiwa¢, ze wysokie ISO begdzie idealne do fotometrii, ale nie zawsze tak jest.
Przy wysokim ISO aparat cyfrowy pokaze stabsze obiekty, lecz wzmocni nie tylko §wiatlo gwiazd,
ale rowniez szum. Dodatkowo wysokie ISO zmniejsza zakres dynamiczny aparatu cyfrowego
(zakres jasnos$ci zawartej na zdjgciu). W ten sposob wysokie wartosci ISO ograniczaja zakres roznic
w wielko$ciach gwiazdowych / magnitudo?, ktore aparat cyfrowy bedzie zdolny zarejestrowad.

W przypadku odwrotnym, przy niskich wartosciach ISO, mate r6znice tadunku elektrycznego beda
przypisywane do tej samej warto$ci przez konwerter analogowo—cyfrowy ADC, a tym samym
zostanie utracona doktadno$¢ detektora. Taka sytuacja nazywana jest ,.bledem kwantyzacji”. Btad
ten mozna tatwo zilustrowa¢ w prosty sposdb za pomoca nastepujacego zdjecia czystego,
niebieskiego nieba na plazy (patrz rysunek 4.6). Z codziennego do$wiadczenia wiemy, ze jasnos¢
czystego nieba zmienia si¢ ptynnie wzdluz gradientu. Jednak jezeli aparat cyfrowy nie potrafi
dostrzec subtelnych zmian jasnosci, to tworzy si¢ dziwnie wygladajacy obraz, w ktorym zdjecie ma
wyglad ,,schodkowy” taki jak na rysunku 4.6.

Rysunek 4.6. Niebo na tym zdjeciu jest rozdzielone na nieciggle pasma spowodowane
btedem kwantyzacji.

Artefakt ten jest wiecej niz tylko brzydki. W odniesieniu do fotometrii wykonywanej lustrzankami
cyfrowymi pogarsza to réwniez warto$¢ zdjecia jako podstawy do fotometrii. Zdjecie plazy
powinno wykorzystywac setki réznych wartosci nat¢zenia $§wiatla do pokazania nieba, a tutaj
uzywa si¢ tylko pigciu, co powoduje podzial nieba na wygladajace nierealistycznie strefy
(blad kwantyzacji wystepuje réwniez przy wysokich ISO, ale w tym wypadku wystepuje on,
poniewaz wzmocnienie jest tak wielkie, ze dodanie jednego elektronu oznacza zwielokrotnienie
pozioméw ADU).

2. (przypis thumacza) W tym podreczniku uzywane sg zamiennie bezwymiarowe jednostki jasno$ci ciat niebieskich:
magnitudo - wielko$¢ gwiazdowa.
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Ustawienie ISO 200 lub 400 powinno zapewni¢ wilasciwa rownowage pomigdzy doktadnos$cia
1 szumem, z mniejszymi warto§ciami ISO (np. 100) uzyteczniejszymi dla gwiazd jasnych. Dlatego
jezeli twdj temat badawczy bedzie dotyczyt duzego zakresu magnitudowego, to raczej powinienes
trzymac si¢ mniejszych wartosci ISO. Tak samo w przypadku, gdy obserwujesz obszar nieba z duza
liczba gwiazd o zblizonym magnitudo, to wyzsze warto$ci ISO moga by¢ akceptowalne dopdki nie
powoduja one przeswietlenia gwiazd.

4.5.2. Czas ekspozycji, saturacja i nieliniowos¢

W przypadku fotometrii nalezy upewnic sie, ze zdjecia posiadajg jakos¢ fotometryczng. Niezbedne
jest, aby obserwator potrafit ustawi¢ wlasciwy czas ekspozycji w celu uniknigcia problemow
z przeswietleniem 1 nieliniowoscig.

Rozumienie pojecia lintowosci wymaga krotkiej, odrobine technicznej dygresji na temat tego, jak
lustrzanki cyfrowe wykrywaja Swiatto. Kiedy §wiatlo uderza w piksel na sensorze, generuje tadunek
elektryczny w pikselu, ktory jest proporcjonalny do nat¢zenia §wiatta. Tym samym, jezeli gwiazda
A jest 2 razy jasniejsza od gwiazdy B, to powinna wytworzy¢ w o$wietlanych pikselach fadunek
elektryczny dwukrotnie wigkszy. Jednak istnieje maksymalna ilo$¢ tadunku, ktérg dany piksel moze
utrzymacd. Kiedy ta granica zostanie osiagnieta, piksel nie moze przyja¢ dodatkowego tadunku, wigc
kolejne fotony nie spowoduja proporcjonalnego wzrostu tadunku utrzymywanego przez ten piksel.
Mowimy woéwczas o saturacji. W pewnym sensie, raz wysycony piksel staje si¢ ,,$lepy” przez
pozostaty czas naswietlania i nie bgdzie juz posiadat liniowej reakcji na $wiatto. Nie niszczy to
aparatu cyfrowego, ale oznacza, ze nie mozna wykona¢ warto§ciowej fotometrii przeswietlone;j
gwiazdy. Nie ma to wpltywu na fotometri¢ nieprzeswietlonych gwiazd na tym zdjgciu. W praktyce
bezwzglednie konieczne jest zagwarantowanie, ze zaréwno gwiazda docelowa jak i1 gwiazdy
poréwnania 1 testowe nie sg przeswietlone.

Blisko zwigzana z saturacjg jest nieliniowo$¢. Zwykle, gdy swiatlo ze statego zrodta pada na piksel,
pojawia si¢ bezposrednia liniowa zalezno$¢ pomigdzy czasem ekspozycji (naniesionym na osi X)
1 fadunkiem elektrycznym (natgzenie — naniesione na osi Y). Na przyklad podwojenie czasu
ekspozycji powinno podwoi¢ nat¢zenie w danym pikselu. Jednak dla detektorow CCD, gdy piksel
osigga nasycenie, niegdysiejsza zalezno$¢ liniowa staje si¢ nieliniowa. Na przyktad przy prawie
przeswietlonym obrazie gwiazdy, wzrost czasu ekspozycji o 10% moze spowodowac tylko 5%
przyrostu tadunku (zamiast oczekiwanych 10%). Nieliniowo$§¢ w fotometrii jest bardziej
niebezpieczna niz przeswietlenie, poniewaz jest mniej oczywista do zauwazenia. Sprawdzenie
liniowosci twojego aparatu cyfrowego jest przydatnym ¢wiczeniem (szczegdty — patrz dodatek E).

Dlaczego powinniSmy przejmowaé si¢ przeswietleniem i nieliniowos$cia? Fotometria opiera si¢ na
zatozeniu, zZe istnieje bezposrednia liniowa zalezno$¢ pomiedzy tym jak jasna wydaje si¢ gwiazda
na zdjeciu, a jej rzeczywista jasnoscig. Kiedy piksel przestaje reagowac liniowo na $wiatlo, to
zalozenie przestaje obowiazywaé, poniewaz tadunki elektryczne zbierane przez nieliniowe/
wysycone piksele nie zgadzajg si¢ z rzeczywistg jasno$cig gwiazdy. Na rysunku 4.7 gwiazda A jest
0 jedno magnitudo jasniejsza niz gwiazda B, ale kiedy gwiazda A staje si¢ przeswietlona, réznica
w magnitudo zmierza od -1 do 0 pomimo, ze zadna z gwiazd nie zmienia prawdziwej jasnoSci.
Dlatego bardzo wazne jest poznanie wartosci ADU, przy ktorej aparat cyfrowy zaczyna si¢
wysycac.
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Rysunek 4.7. Zalozenie, ze jasno$¢ gwiazdy jest liniowo powigzana z mierzonymi
zliczeniami zostaje zaburzone, gdy gwiazda zaczyna wysyca¢ detektor jak pokazano
tutaj dla gwiazdy A.

Najlatwiejsza metoda uniknigcia problemu z przeswietleniem jest po prostu zachowywanie
maksymalnej jasnosci obiektu, gwiazdy testowej 1 porownania ponizej 75% maksymalnej warto$ci
dla aparatu cyfrowego. Jezeli posiadasz starszy 12-bitowy aparat cyfrowy, to maksymalne
natezenie wynosi 2'? lub 4096 zliczen. Dlatego dla bezpieczenstwa potrzebowaltby$ utrzymaé
natezenie ponizej okoto 3100 zliczen. Dla 14-bitowych aparatow cyfrowych 12300 zliczen
powinno by¢ bezpiecznag granica. Te granice sg bardzo zachowawcze, ale dopuszczaja zmiany
warunkow obserwacji takich jak seeing lub przezroczystos$¢, ktére moga doprowadzi¢ gwiazde do
przeswietlenia.

Wybieranie ustawien ISO i czasu ekspozycji moze by¢ czasochtonnym procesem. Odsytamy do
tabel 2.3 1 2.4 w rozdziale 2 po wskazowki wyjsciowe. Dobrze jest spedzi¢ kilka pierwszych
wieczorow z fotometrig lustrzankowa, starajac si¢ wyczu¢ optymalne ustawienia aparatu cyfrowego
dla obiektow, ktorymi si¢ interesujesz.

4.6. Szukanie 1 kadrowanie pola widzenia

Z poczatku jest to jedna z najbardziej denerwujacych czesci krzywej uczenia si¢ — szczegolnie, gdy
korzystasz ze statywu fotograficznego. Jednak procentuje tutaj doswiadczenie prowadzenia
obserwacji wizualnych. Te same problemy, ktére masz szukajac wizualnie pola widzenia, dotycza
fotometrii lustrzankami cyfrowymi. Roéznica polega na tym, ze twoje pole widzenia bedzie
mniejsze. Oto kilka zalecen:

e Naucz si¢ korzysta¢ z mapek nieba, aby znalez¢ pole widzenia wizualnie i/ lub lornetka.

e Cwicz na polach widzenia, ktére s3 tatwe do znalezienia i kadrowania.

e Znajdz najblizsza jasng gwiazde dla obszaru z twoim obiektem. Uzyj ja do zgrubnego
celowania.

e Patrzenie przez aparat cyfrowy, ktory jest wycelowany wysoko w niebo dla wielu ludzi
jest trudne. Rozwaz zakup szukacza z katdéwka do aparatu cyfrowego.

e Kup szukacz red—dot—finder, ktory mocuje si¢ do goracej stopki w aparacie cyfrowym.
Zr6éb jedng probng ekspozycje i1 sprawdz ja w aparacie cyfrowym. Uzyj funkcjonalno$¢
zoomowania w aparacie cyfrowym, aby zidentyfikowaé asteryzmy, ktére moga pomoc
w dalszym celowaniu.
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4.7. Tajniki pozyskiwania danych naukowych

Przed zakonczeniem tego rozdzialu pragniemy po raz kolejny powtdrzy¢ kilka gtéwnych kwestii,
aby pomoéc przeprowadzi¢ efektywna sesje obserwacyjng z dobrymi (tzn. naukowo uzytecznymi)
wynikami.

Podczas pozyskiwania danych naukowych wykonaj nastepujace czynnosci:

Ustaw w aparacie cyfrowym format RAW (np. Nikon .nef lub .nrw, Canon .cr2 lub .crw).
Sprawdz poprawno$¢ ustawienia daty i czasu w aparacie cyfrowym. Jezeli jest to
mozliwe, ustaw raczej czas UTC zamiast czasu lokalnego. Jezeli w aparacie musi
pozosta¢ czas lokalny to upewnij si¢, ze jest tak dokladny i precyzyjny jak to tylko
mozliwe (najlepiej co do sekundy), 1 czytelnie zanotuj w dzienniku obserwacyjnym
réznice pomiedzy czasem w aparacie cyfrowym i czasem UTC.

Nieco rozogniskuj gwiazdy do punktu, w ktérym sa okragle i zajmujg kilka pikseli.
Gwiazdy powinny by¢ okraglte 1 catkowicie wypetione. Jezeli zaczynaja wygladac jak
obwarzanki to posunates$ si¢ za daleko. Obrazy gwiazd moga by¢ catkiem inne po obu
stronach ogniskowej. Eksperymentuj i wyznacz, po ktorej stronie ogniskowej jest on
najlepszy dla twojego obiektywu.

Uzywaj funkcjonalno$¢ ,live—view”, aby sprawdzi¢ ogniskowa i kadrowanie pola
widzenia, ale wylacz ja gdy nie jest potrzebna. Cieplo z wyswietlacza moze zwigkszy¢
szum matrycy, emitowane S$wiatto moze zmniejszy¢ akomodacje 1 niepotrzebnie
zwigkszy¢ zuzycie mocy — szczegolnie, gdy uzywasz akumulatorkow.

Wykonuj zdjecia przy niskich ustawieniach ISO (zwykle 200—400). Pomimo, ze wyzsze
wartosci ISO sg bardziej czute, to jednak wraz z nimi nastgpuje utrata dokladnosci
(zakres dynamiczny).

Wylacz w aparacie cyfrowym opcje redukcji szumdéw lub wbudowane opcje
przetwarzania obrazow.

Wylacz opcje ultradzwigkowego automatycznego czyszczenia optyki w aparacie
cyfrowym.

Pocwicz operowanie aparatem w domu przed zabraniem go pod nocne niebo.

Trzymaj si¢ matego zestawu ustawien ISO i przystony (f/liczba), aby ograniczy¢ liczbe
klatek kalibracyjnych.

Ustaw rownowage bieli na $wiatto dzienne, chociaz nie powinno to mie¢ wplywu na
negatywy cyfrowe.
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Rozdzial 5. Przetwarzanie zdje¢ 1 ocena

5.1. Przeglad

W tym rozdziale zostanie ogdlnie opisane, jak ze zdje¢ naukowych uzyska¢ doktadng fotometri¢ —
skalibrowany pomiar jasnosci gwiazdy zmiennej w konkretnym momencie czasu. Po pozyskaniu
zdje¢ gtownymi krokami w tym procesie s3: (1) sprawdzenie, ze wszystkie zdje¢cia kalibracyjne
i naukowe nadaja si¢ do fotometrii; (2) uzycie zdje¢ kalibracyjnych, opcjonalne wyréwnanie
pozycji gwiazd do tych samych pikseli 1 stertowanie zdje¢, by zwiekszy¢ stosunek sygnalu do
szumu; (3) wyodrebnienie pojedynczych kanatéw RGB z obrazu (—6w); (4) wykonanie fotometrii
aperturowej obiektu i gwiazd pordwnania; (5) wykonanie koncowych sprawdzen jakosciowych.
Prosze zauwazy¢, ze kroki 2 i 3 zaleza od mozliwosci twojego oprogramowania fotometrycznego
1 moga wymagac¢ zmiany kolejnosci.

Zaktadamy, ze przed rozpoczeciem zapoznale§ si¢ z instrukcjami do pozyskiwania zdje¢é
z rozdzialu 4 1 posiadasz pelny zestaw zdje¢ kalibracyjnych razem ze zdjeciami naukowymi.
Reasumujac upewnij si¢, ze posiadasz:
e zestaw zdj¢¢ kalibracyjnych szumu, z ktérych mozna utworzy¢ klatke kalibracyjng
z wzorcem szumu (przynajmniej 16, a najlepiej o wiele wigcej);
o zestaw zdje¢ kalibracyjnych pradu ciemnego, z ktérych mozna utworzy¢ klatke
kalibracyjng z wzorcem pradu ciemnego (przynajmniej 16, a najlepiej o wiele wigcej);
e zestaw zdje¢ kalibracyjnych ptaskiego pola, z ktéorych mozna utworzy¢ klatke
kalibracyjng z wzorcem ptaskiego pola (przynajmniej 16, a najlepiej o wiele wigcej);
e wszystkie naukowe zdjecia.

Bedziemy zaktadali, ze podczas wykonywania zdje¢ naukowych i kalibracyjnych zastosowano
wlasciwe czasy ekspozycji, ktoére zapewniaja odpowiedni poziom sygnatu, ale zapobiegaja
przeswietleniu gwiazd bedacych przedmiotem zainteresowania. W czgsci tego rozdzialu
sprawdzisz, ze naprawde o to chodzi, ale poza tym nie bedziemy tutaj dyskutowali o pozyskiwaniu
zdjed.

Test liniowosci aparatu cyfrowego powinien by¢ wykonany przed rozpocze¢ciem systematycznego
zbierania danych. Najlepiej wykona¢ go raz dla kazdego uzywanego aparatu cyfrowego
1 przechowywaé notatki z wynikami do przysztych sesji obserwacyjnych. Powiniene$ réwniez
wykona¢ testy przedstawione w dodatkach A i1 B, aby zweryfikowa¢ charakterystyke szumowa
aparatu cyfrowego 1 oszacowac, czy posiadasz ,,odpowiednio ptaskie” klatki kalibracyjne ptaskiego
pola.

5.2. Wstegpne przetwarzanie 1 ocena zdjec

Przed redukcja jakichkolwiek danych najlepiej jest przeprowadzi¢ wyrywkowa kontrole kilku
zdje¢, aby upewnié si¢, ze nadajg si¢ do fotometrii. Na samym poczatku nalezy wykonaé proste
czynnosci: sprawdzi¢, czy zdjecia majg poprawny rodzaj i informacje¢ nagldéwkowa.

5.2.1. Naglowek zdjecia

Przed wykonaniem zdje¢ wybrale§ ustawienia aparatu cyfrowego, ktore zamierzasz uzy¢
(ustawienie czasu ekspozycji, ISO, réwnowage bieli, typ pliku, przystong, etc.). Sprawdz naglowek
zdjecia 1 potwierdz, ze naprawde uzyskates to co zamierzateS. (Zdarzato si¢, ze w planach bylo
uzycie f4, ale zimna, ciemng 1 pdZng noca przez nieuwage wybrano zupetnie inng warto$¢.)
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5.2.2. Oryginalny format zdjecia

Potwierdz, Zze oryginalny format zdj¢cia to ,,RAW” (rozszerzenie pliku jest zwykle *.CR2 dla
aparatow cyfrowych Canon i *NEF — Nikon). Nie mozna uzyska¢ uzytecznej fotometrii na
skompresowanych plikach w formacie ,,JPEG” (*jpg). Twoje oprogramowanie do przetwarzania
zdje¢ moze wykona¢ konwersje plikow RAW do formatu FITS. Jest to pozadana i pelna konwersja,
ktora zachowuje calg informacj¢ z oryginalnego zdjecia.

5.2.3. Data i czas zdjecia

Upewnij si¢, ze znacznik czasu (ang. timestamp) w nagtdéwku zdj¢cia wyglada poprawnie. Negatyw
cyfrowy powinien zawiera¢ znacznik czasu, ktory dokladnie odnotowuje czas wykonania zdjecia.
Wystrzegaj si¢ bledow ustawien zegara w aparacie cyfrowym, czasu letniego 1 zmiany daty
o potnocy.

Wigkszos¢ aparatow cyfrowych zapisuje moment, w ktorym zostata uruchomiona migawka,
tzn. poczatek naswietlania. Twoje oprogramowanie fotometryczne moze zmodyfikowaé czas na
zdjeciu lub doda¢ inne stowo kluczowe w taki sposob, aby czas zapisany w nagltowku
kalibrowanego zdj¢cia stanowit $Srodek czasu naswietlania:

Térodek = Tpoczqtek + 0,5 * Traswictlania [réwnanie 51]

Wigkszo$¢ oprogramowania fotometrycznego probuje réwniez przeliczy¢é czas wykonania zdjgcia
na UT (Universal Time) na podstawie informacji o strefie czasowej, ktorg podates w programie.
Nalezy starannie sprawdzi¢, ze czynno$¢ ta zostata wykonana poprawnie. Przynajmniej kilka razy
na poczatku pracy z programem upewnij si¢, ze czas UT zapisany na zdjeciu jest poprawny.

Wiegkszo§¢ programéw rowniez oblicza Date Julianska, ktéora odpowiada $rodkowi czasu
naswietlania zdj¢cia. Jest to preferowany czas systemowy przy raportowaniu danych
fotometrycznych do AAVSO. Powtérzmy jeszcze raz — istotne jest sprawdzenie, ze data i czas
ustawione sg poprawnie kilka razy na poczatku pracy z programem lub przy kazdorazowej zmianie
jakichkolwiek ustawien zwigzanych z czasem w programie albo w aparacie cyfrowym.

5.3. Zastosowanie klatek kalibracyjnych, stertowanie 1 grupowanie pikseli

Kalibracja jest wymagana do korekcji winietowania i cieni rzucanych przez kurz, zmiennej czutosci
pikseli i réznych zrodet szumu. Kalibracja za pomoca wzorcowych klatek kalibracyjnych
(ang. master — ...) musi by¢ zastosowana w nastepujacej kolejnosci, aby zagwarantowac, ze
systematyczne efekty sa wlasciwie usuwane:

1. Utworzy¢ klatki kalibracyjne z wzorcem szumu, wzorcem pradu ciemnego 1 wzorcem
ptaskiego pola (ang. master—bias, master—dark i master—flat).

2. 0Odja¢ klatke kalibracyjng z wzorcem szumu od klatki kalibracyjnej z wzorcem pradu
ciemnego, klatki kalibracyjnej z wzorcem ptaskiego pola 1 wszystkich zdje¢ naukowych.

3. Odja¢ klatke kalibracyjng z wzorcem pradu ciemnego od wszystkich zdje¢ naukowych
(ale nie od klatki kalibracyjnej z wzorcem ptaskiego pola, poniewaz czasy naswietlania
klatek kalibracyjnych ptaskiego pola wynosza zwykle kilka sekund; dlatego korekcja
zdjeciami kalibracyjnymi pradu ciemnego nie jest konieczna).

4. Wszystkie zdjecia naukowe podzieli¢ przez znormalizowang klatke kalibracyjng
z wzorcem ptlaskiego pola.

Twoje oprogramowanie fotometryczne posiada wbudowane funkcje do wykonywania wzorcowych
klatek kalibracyjnych i uzycia ich do zdj¢¢ naukowych. Zarowno klatki kalibracyjne szumu, jak
1 pradu ciemnego po prostu odejmuje si¢ od zdjecia (poniewaz skutkiem szumu 1 pradu ciemnego
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jest dodanie tla do sygnatu) i dlatego oprogramowanie bedzie odejmowato zliczenia z kazdego
piksela z klatek kalibracyjnych szumu lub pradu ciemnego od analogicznego piksela na zdjeciu, do
ktérego korekcja jest stosowana.

Z drugiej strony, ptaskie pole jest korekta multiplikatywna, poniewaz réznice o$wietlenia pola
powoduja, ze czes$¢ sredniego strumienia jest przekazywana w jednostce czasu i ten utamek zmienia
si¢ z potozeniem w plaszczyZnie ogniskowej. Oprogramowanie normalizuje ptaskie pole tak,
ze $rednia warto$¢ piksela wynosi 1000 i nastepnie dzieli kazdy piksel zdjgcia naukowego przez
analogiczng warto$¢ znormalizowanego plaskiego pola. Na przyklad jezeli dany piksel ptaskiego
pola ma 97% wartosci $redniej, to dzielisz warto$¢ piksela na zdjeciu naukowym przez 0,97. Warto
ponownie przypomnieé¢, Ze oprogramowanie powinno zrobi¢ to wszystko w tle. Zwykle bedziesz
musiat poda¢ programowi tylko nazwy klatek kalibracyjnych szumu, pradu ciemnego i ptaskiego
pola i nastgpnie stosowac si¢ do wskazoéwek dotyczacych korekeji zawartych w programie.

5.3.1. Wyrownanie i stertowanie

Dla wigkszo$ci projektéw fotometrycznych z lustrzankami cyfrowymi, gwiazdy docelowe sa na tyle
jasne, ze moga by¢ tatwo sfotografowane przy kazdym dostepnym czasie naswietlania. Jednak
w niektorych sytuacjach (np. stabe gwiazdy zmienne), moze by¢ konieczne najpierw wyrownanie
pozycji gwiazd do tych samych pikseli (ang. aligning), a nastepnie stertowanie (ang. stacking) kilku
zdje¢, aby zwiekszy¢ efektywny stosunek sygnalu do szumu SNR obiektu. Wiekszos$¢ programow
do fotometrii ma pewne funkcjonalnosci do wykonania tych czynno$ci (prawie) automatycznie. Dla
negatywow cyfrowych RAW jest wazne, aby w pierwszej kolejnosci rozdzieli¢ kanaly kolorow
RGB z kazdego zdjecia przed wyréwnaniem i stertowaniem w pojedynczej barwie — w przeciwnym
razie moze wystgpi¢ pomieszanie kanatow kolorow.

Jest kilka metod wyréwnania pojedynczych zdje¢. Niektore z nich tworzg estetycznie atrakcyjne
obrazy gwiazd, ale moga degradowa¢ dane fotometryczne. Podczas wyrownywania zdjgé
fotometrycznych oprogramowanie powinno korzysta¢ z petno—pikselowych krokéw lub metody
interpolacji liniowej nat¢zenia dla sub—pikselowych przesunig¢.

Istnieje tez kilka metod stertowania wyréwnanych zdje¢. Stertowanie z uzyciem mediany jest
rekomendowane do fotometrii, poniewaz chwilowe zdarzenia takie jak S$lady satelitow lub
promieniowania kosmicznego wptywajace na jedno lub kilka pojedynczych klatek nie beda miaty
niepozadanego wpltywu na finalny stertowany obraz.

Jezeli wykonujesz stertowanie, to spdjrz na wynikowe zdjecia krytycznym okiem. Sprawdz, czy
pojedyncze zdjecia sa wlasciwie wyrdwnane i przyjrzyj si¢ ich nagldwkom, aby potwierdzi¢
poprawne dziatanie znacznika czasu. Powinien on by¢ automatycznie korygowany do czasu
Sredniego dla zestawu zdjec.

5.3.2. Grupowanie pikseli

Podobnie jak stertowanie, grupowanie pikseli (ang. binning) jest procedura opcjonalng. Grupowanie
pikseli laczy sygnat kilku sasiednich pikseli w obraz o mniejszych rozmiarach, ale o nieco
wiekszym stosunku sygnalu do szumu SNR. Wigkszo§¢ programow fotometrycznych posiada
wbudowang ta funkcjonalnos¢, ale nie kazdy z nich wtasciwie uwzglednia specyfike maski Bayera
w danych lustrzanki cyfrowej. Moze to prowadzi¢ do mieszania danych z sasiednich pikseli R, G
i B — tym samym powodujac bezuzyteczno$s¢ zdje¢ po grupowaniu pikseli dla celow
fotometrycznych. SprawdZz dokumentacje programu przed wykonaniem grupowania pikseli na
zdjeciu i wyjasnij temat, by unikna¢ niepozadanych efektow.

Aby unikng¢ tych probleméw najpierw rozdziel kanaty kolorow RGB z kazdego zdjecia
(sekcja 5.4) przed grupowaniem pikseli.
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5.4. Rozdzielenie kolorow RGB (wyodrebnienie)

Jak juz dyskutowano w rozdziale 2, lustrzanki cyfrowe posiadajg macierz filtréw czerwonych,
zielonych i niebieskich, pokrywajacych pojedyncze piksele sensora i kazdy piksel ma doktadnie
jeden z kolorowych filtréw. Ta stala struktura, nazywana maska / mozaika Bayera, jest gtowna
wlasciwoscig lustrzanek cyfrowych. Do analizy fotometrycznej konieczne jest wyodrebnienie
obrazow w osobnych kanatach koloréw i praca z kazdym kolorem osobno. Czesto tylko kanat
zielony jest wykorzystywany do fotometrii lustrzankowej, poniewaz najblizej odpowiada
on astronomicznemu filtrowi V. Jednak uzyteczna fotometria moze by¢ réwniez przeprowadzona na
kanatach R 1 B.

Proces rozdzielenia pikseli zielonych od czerwonych 1 niebieskich czasami nazywa si¢
»debayering”. Jednak nie jest to catkiem poprawne. Debayering (lub demozaikowanie) odnosi si¢
do procesu tworzenia kolorowego obrazu (kazdy piksel posiada wartosci ADU dla R, G i B)
z informacji zakodowanej w odcieniach szaros$ci oryginalnego obrazu RAW. Natomiast my chcemy
rozdzieli¢ kanaly z kolorami R, G 1 B w oryginalnym obrazie RAW z odcieniami szaro$ci w tzw.
procesie rozdzielenia / separacji kolorow. Wynikowe pliki sa rowniez w odcieniach szarosci.

Wiele programow fotometrycznych potrafi wyodrgbni¢ pojedyncze kanaty koloréw z obrazow
RAW, aczkolwiek ta procedura moze by¢ inna dla kazdego programu. Na przyktad AIP4Win
wyodrebnia oba kanaly zielone i prezentuje je jako potaczony obraz o tej samej wielkosci jak
zdjecie poczatkowe. MaxIm DL dziala inaczej, wyodrgbniajac kazdy kanat zielony z osobna.
Najlepsza procedurg jest wyodrebnienie obu kanalow zielonych, wspdlne ich usrednienie
1 przeprowadzenie fotometrii na wynikowym obrazie. Upewnij si¢, ze obiekt i gwiazda poroéwnania
nie s3 przeswietlone na oryginalnym lub wynikowym obrazie.

Rozdzielenie kolorow moze by¢ wykonane przed lub po kalibracji zdje¢. Nie jest istotna kolejnos¢,
ktora wybierzesz dopoki catos¢ danych (klatki kalibracyjne 1 naukowe) jest traktowana identycznie.

5.5. Post—kalibracyjna ocena zdj¢¢

Zatem poniewaz zarejestrowates i skalibrowale$ juz zdjecia w sposob opisany powyzej, powinienes
uwaznie zweryfikowac kilka klatek, aby upewnic sig, ze nadaja si¢ do fotometrii. Ponizej znajdziesz
liste rzeczy wartych przeanalizowania. Kazdy program do fotometrii posiada indywidualne
komendy, ktére postuza do wykonania czynnosci z tej listy.

5.5.1. Wielkos¢ i ksztalt obrazow gwiazd

Ogolnie rzecz biorgc, oprogramowanie fotometryczne oczekuje okraglych lub tylko nieco
eliptycznych obrazow gwiazd. Nadmierne wydluzenie §ladow gwiazd (ang. trailing) wymagatoby
wiekszych apertur pomiarowych, ktore wprowadzaja wigcej szumu. Jesli uzywasz montazu bez
prowadzenia, to czasy ekspozycji powinny by¢ zachowane na tyle krotkie, by zminimalizowaé ten
efekt. Dobry montaz bedzie minimalizowat artefakty na zdjgciach wymuszone wibracjami.

Twoj program fotometryczny powinien by¢ zdolny pokaza¢ profil nat¢zeniowy obrazow gwiazd
jako wykres. Profil nie powinien by¢ ani zbyt waski, ani zbyt szeroki. Szerokos¢ profilu gwiazdy
jest opisana przez jej warto$¢ szerokosci polowkowej] FWHM (szczegdlowy opis — patrz strona
Wikipedii http://pl.wikipedia.org/wiki/Szeroko$¢ polowkowa). FWHM (skrot z j. ang. Full-Width—
at-Half-Maximum) gwiazd na negatywach cyfrowych RAW (przed kalibracja

1 rozdzieleniem kanaléw koloréw) powinno by¢ nie mniejsze niz okoto 8—10 pikseli. Jest to
gwarancja, ze obraz gwiazdy jest dobrze probkowany we wszystkich czterech kanatach kolorow.
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Przeprowadz nastgpujacy eksperyment myslowy. Jezeli ostro$¢ bytaby wystarczajaco dobra, to cate
swiatlo gwiazdy powinno znalez¢ sie¢ tylko w jednym pikselu, na przykiad czerwonym. Sasiednie
zielone 1 niebieskie piksele nie zarejestrowatyby zadnego $wiatla od gwiazdy. Fotometria takiego
obrazu moglaby falszywie pokazaé, ze gwiazda jest jasna w czerwonych dhlugosciach fali,
ale bardzo staba w niebieskich i zielonych. W praktyce ostre obrazy gwiazd nie sg pojedynczymi
punktami §wietlnymi, ale majg w przyblizeniu koliscie symetryczny, gaussowski rozktad natezenia
od jasnego rdzenia, gwaltownie zanikajac do poziomu tta w obrebie kilku pikseli (rysunek 5.1).
Wigkszo§¢ $wiatla gwiazdy przypadloby na jeden piksel, jednakze pewne nat¢zenie bedzie
zarejestrowane w otaczajacych pikselach. Fotometria obrazu moglaby wskaza¢ nadwyzke koloru
centralnego piksela i zmniejszong jasno$¢ w kolorach otaczajacych pikseli.

Jezeli obraz gwiazdy dryfuje po sensorze w czasie ze wzgledu na niedoskonale prowadzenie,

to centralne maksimum bedzie si¢ przesuwalo przez wiele pikseli. Dlatego wzgledna jasno$¢

w kazdej barwie bedzie si¢ zmieniata zaleznie od koloru piksela, na ktory pada centroid.

Rysunek 5.2 pokazuje mierzone wielkosci gwiazdowe BVR Nova Centauri 2013 (V1369 Cen)

od zbyt mocno zogniskowanej czasowej serii obserwacji zebranych 12 lutego 2014 roku. Krzywe
blasku B 1 R pokazujg oscylacje spowodowane dryftem i bledem okresowym napedu montazu

w RA. Krzywa blasku V pokazuje tylko oscylacje o bardzo matej amplitudzie (poniewaz dwa
kanaty zielone sg wspolnie usrednione) niemal niwelujac ich indywidualne oscylacje.
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Rysunek 5.1. Gorny panel: syntetyczny gaussowski rozktad natg¢zenia przedstawiajacy
bardzo ostry obraz gwiazdy z FWHM = 2 piksele. Dolny panel: wykres profilu
(po lewej) pokazujacy jasny rdzen 1 szerokie otoczenie niewystarczajaco
rozogniskowanego obrazu gwiazdy (po prawej). (Mark Blackford)
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Rysunek 5.2. Krzywa blasku Nova Cen 2013 (V1369 Cen) w barwach B (niebieska
linia), V (zielona linia) i R (czerwona linia) ze zdje¢ za mato rozogniskowanych.
Oscylacje sg artefaktami matrycy filtrow Bayera, bledu okresowego montazu i dryftu

spowodowanego niedoskonatym ustawieniem osi polarnej. (Mark Blackford)

Eksperyment i1 symulacja wskazuja na to, ze obrazy gwiazd powinny by¢ rozogniskowane
przynajmniej na 8 pikseli w FWHM, aby unikng¢ probleméw z podprobkowaniem (Variable Stars
South Newsletter, styczen 2015 r., strona 17).

Czy obrazy gwiazd moga by¢ za duze? Ogolnie rzecz biorgc, gwiazdy znacznie wigksze od okoto
30 pikseli moga by¢ trudne do obstugi w programach fotometrycznych. Roéwniez w miarg jak
obrazy gwiazd stajg si¢ coraz bardziej rozlegte zwigksza si¢ ryzyko, ze swiatto z jednej gwiazdy
rozszerzy si¢ na inne i zepsuje oszacowanie jasnosci jej sasiadek. Dlatego sprawdz FWHM obiektu,
gwiazd poréwnania i testowych, 1 upewnij si¢, ze s3 one wystarczajaco duze do dobrego
probkowania, jednocze$nie wystarczajaco male, by wiarygodnie umiesci¢ fotometryczng aperture
pomiarowg wokot gwiazdy, ktora zbierze w zasadzie cate jej $§wiatlo. Dobierz fotometryczng
apertur¢ pomiarowa, ktora jest odpowiednio dopasowana do mierzonych gwiazd.

Twoj program fotometryczny moze mie¢ narzgdzie do testowania efektu dopasowania wielko$ci
apertury zarowno do mierzonego strumienia jak i stosunku sygnalu do szumu SNR (na przyktad
w programie AIP4Win — MMT photometry tool). Na poczatek ustaw $rednice = 2,5-3 razy FWHM,
aby szybko rozpocza¢ wykonywanie sensownej fotometrii. Jednak pamigtaj, ze w celu otrzymania
doktadnych pomiardéw trzeba przeprowadzi¢ testy, aby wybra¢ optymalna apertur¢ pomiarowg
(patrz sekcja 5.6.1).

5.5.2. Maksymalna wartos¢ ADU i stosunek sygnatu do szumu

Obrazy obiektu, gwiazd pordwnania i1 testowej musza by¢ wystarczajaco jasne, by daé¢ dobry
stosunek sygnatu do szumu, ale nie za jasne, zeby nie przeswietli¢. Umie$¢ fotometryczng aperturg
pomiarowa po kolei nad kazda gwiazda (obiekt, gwiazda pordwnania i testowa) i sprawdz dwa
parametry: maksymalng wartos¢ ADU 1 stosunek sygnatu do szumu SNR. Maksymalna warto$¢
ADU musi by¢ ponizej poziomu przeswietlenia / wysycenia matrycy aparatu cyfrowego. Jezeli
obrazy gwiazd s3 przeswietlone to jedynym rozwigzaniem jest powtorne wykonanie zdje¢ po
modyfikacji ustawien, aby zmniejszy¢ maksymalng warto§¢ ADU. Ewentualne modyfikacje
ustawien obejmujg zastosowanie krotszych czasow ekspozycji, wybranie mniejszej przystony lub
uzycie nieco wickszego rozogniskowania, aby rozlozy¢ S$wiatlo gwiazd na wigcej pikseli.
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Skalibrowane obrazy naukowe maja mniejsza warto$¢ przeswietlenia w ADU niz negatywy
cyfrowe RAW, poniewaz state przesunigcie (1024 lub 2048 ADU) zostalo odjete podczas
wykonywania korekcji szumu.

Przy okazji, wymog pozostawania w granicy wysycenia matrycy aparatu cyfrowego jest jedna
z najglebszych rdéznic pomiedzy robieniem zdje¢ dla ,}tadnych obrazkow™ ciat niebieskich

1 fotografowaniem w celu uzyskania pomiarow naukowych: zdjecia naukowe wydaja si¢ raczej
nijakie i ,,sprane” w porownaniu do picknych uje¢ (ktére z zasady przeswietlaja gwiazdy, aby
stworzy¢ przyjemniejszy wizualnie efekt).

5.5.3 Nakiadanie si¢ gwiazd tta

Jezeli gwiazda tla, ktora jest tak blisko twojej gwiazdy docelowej (lub gwiazdy pordwnania czy
testowej), ze zachodzi catkowicie lub czgsciowo na aperture pomiarowa, to Swiatto gwiazdy tta
bedzie psuto (lub zanieczyszczato) fotometrig. Dlatego zbadaj obszar w poblizu twojej gwiazdy
docelowej, gwiazdy pordwnania i testowej pod katem wszelkich gwiazd tta — nawet dos¢ stabych
obiektow. Zapisz pozycje wszystkich potencjalnie naktadajacych si¢ gwiazd tta i sprobuj wybrac
srednice apertury pomiarowej, ktéra je wykluczy.

Przydatne jest sprawdzenie w dobrym programie—planetarium, czy w obrgbie okoto 5 magnitudo
jasnosci gwiazdy docelowej, porOwnania i testowej znajduja si¢ jakiekolwiek potencjalnie
nakladajace si¢ gwiazdy tla. Mozesz nie by¢ w stanie zobaczy¢ ich na zdjeciu, ale ich ewentualna
obecno$¢ bedzie dodawaé $wiatto do mierzonej apertury. Zalecanga metoda postgpowania jest
utrzymywanie ich poza mierzong aperturg. Jezeli nie jest to wykonalne, to zanotuj w swoim
raporcie istnienie gwiazdy tla.

Problem zanieczyszczenia tla gwiazdami bedzie bardziej prawdopodobny na celowo nieostrych
zdjeciach. Réwniez zastosowanie montazu bez prowadzenia moze spowodowaé nakladanie sig¢
sladow gwiazd tta na gwiazd¢ docelowa (lub pordwnania albo testowa). Stosujac krotsze czasy
naswietlania 1 stertujac je po kalibracji mozna odzyska¢ stosunek sygnatu do szumu, ktory zostat
utracony przez uzycie krotszych czaséw naswietlania.

5.5.4. Jednorodnosc¢ tla

Zbadaj caty kalibrowany obraz pod katem dwodch aspektow jakosciowych: plaskos¢ tla nieba

i cirrusy. Rozciagnij kontrast zdjecia, aby uwydatni¢ bardzo drobne réznice jasnosci — czy widzisz
slady obwarzankéw z nieostrymi drobinkami kurzu (pier§cienie, ktore pojawiaja si¢ na zdjeciach

z powodu drobinek kurzu na powierzchniach optycznych) lub znaczne nieskorygowane
winietowanie (ktore moze oznaczac, ze co$ jest nie tak z twoja kalibracja ptaskiego pola)? Jezeli ten
efekt jest widoczny i zmiany ADU sg wigksze od kilku procent dla maksymalnych wartosci zliczen
w ADU dla gwiazdy docelowej / gwiazdy pordwnania / gwiazdy testowej, to wtedy
prawdopodobnie powiniene$ wyjasni¢ przyczyng i ponownie zrobi¢ kalibracje ptaskiego pola.

Inna obserwowana niejednorodno$¢ na zdjeciach moze pochodzi¢ od samego nieba. Cienkie
chmury cirrusowe 1 smugi kondensacyjne po przelocie samolotéow, ktore nie byly widoczne golym
okiem, moga pojawic si¢ jako struktura zmieniajacej si¢ poswiaty nieba i przezZroczystosci na
zdjeciu. Dostrzezenie tego efektu jest bardziej prawdopodobne na zdjeciach o duzym polu
widzenia, takich jak te zrobione standardowymi obiektywami (np. ogniskowa mniejsza od kilkuset
mm). Na zdjeciach o matym polu widzenia zrobionych przez teleskop najprawdopodobniej FOV
jest na tyle mate, ze wystgpuja pomijalne zmiany po§wiaty nieba 1 ekstynkeji na calym zdjeciu.

Czasami obraz moze zawiera¢ oczywisty artefakt (Swiatta samolotu, smugi kondensacyjne, satelite,
cirrusa itp.), ktory nie znajduje si¢ w poblizu gwiazdy docelowej, porownania lub testowej. W takiej
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sytuacji prawdopodobnie bezpieczne jest zignorowanie tego artefaktu i wykonanie pomiaréw na
zdjeciu mimo to. Jezeli na pewno problemem jest cienki cirrus to spodziewaj si¢ pewnych
powiazanych z tym fluktuacji fotometrycznych. Zaleznie od projektu, pojawienie si¢ cirruséw moze
wymaga¢ uswiadomienia sobie tego efektu i1 krytycznego sprawdzenia wynikéw fotometrii
w konteks$cie obecnie znanych zmiennych warunkéw na niebie lub (w najgorszym przypadku)
odtozenia na bok zdje¢ 1 sprobowania ponownie kolejnej nocy.

Ile zdje¢ powiniene$ sprawdzi¢? Do pewnego stopnia zalezy to od programu obserwacyjnego.
Jezeli badasz gwiazde, ktorej jasno$¢ zmienia si¢ wolno (powiedzmy gwiazda typu Mira Ceti,
ktorej charakterystyczny czas oscylacji to kilka miesiecy), to wtedy mozesz zrobi¢ w nocy tylko
kilka zdje¢ naraz. W tym przypadku krytycznie sprawdz jedno lub dwa zdje¢cia. Przy innym
skrajnym przypadku przyjmijmy, ze badasz uktad za¢mieniowy o okresie kilku godzin. Wtedy
bedziesz wykonywal zdjecia przez cala noc mniej wiecej co minute. Podczas catonocnej sesji
fotograficznej, poza jasnoscia twojej gwiazdy docelowej zmieni¢ moze si¢ wiele. Dlatego wybierz
kilka zdje¢ do przebadania — po kilka z poczatku, ze §rodka i1 z konca sesji obserwacyjnej. Jezeli
gwiazdy staja si¢ nieostre podczas nocy obserwacyjnej, to ostro$¢ obiektywu moze si¢ zmieniaé
z kierunkiem obserwacji lub temperaturg.

Wykonujac ta krytyczng oceng zdje¢ podczas kilku pierwszych nocy obserwacyjnych i kilku
pierwszych projektow nauczysz si¢ sporo o swoim aparacie cyfrowym i ustawieniach, ktore sa
najodpowiedniejsze dla twoich gwiazd docelowych 1 projektu. Zachowaj notatki z ustawieniami
aparatu cyfrowego, uzytymi obiektywami 1 innymi danymi jak rowniez zapiski odno$nie koncowe;j
jakosci zdje¢. Krotko mowiac, bedziesz mogt ustali¢ najlepszy zestaw parametrow (szczegdlnie
czas naswietlania) na podstawie jasnos$ci gwiazdy docelowej, gwiazdy poréwnania i testowe;j,
uzytego obiektywu lub teleskopu i typowych warunkéw miejsca obserwacji.

Skoro zdjecia naukowe zostaly juz skalibrowane, nastgpnym krokiem beda pomiary sygnatlu
uzyskanego od gwiazdy docelowej, gwiazdy testowej i porownania. Rozdzial 6 poswiecony jest
temu zagadnieniu.
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Rozdzial 6. Fotometria — od pomiaru do wielkosci
gwiazdowe;j

Istnieje kilka metod wykonywania fotometrii; dwie, o ktoérych mozna przeczyta¢, to dopasowanie
funkcji rozmycia punktu (PSF, od ang. point-spread function) oraz odejmowanie obrazdéw

(ang. image substraction). Obie metody rzadko sa zawarte w komercyjnych pakietach do analizy
fotometrycznej, ale sg wykorzystywane w Srodowisku zawodowych astronomoéw. Na przykiad
mozesz natknag¢ si¢ na wzmianki o fotometrii wykonywanej za pomoca pakietu zwanego
»DAOPHOT”. Jest to bardzo potezny (ale skomplikowany) pakiet dopasowania PSF, stworzony

w latach 80—-tych ubieglego wieku przez Petera Stetsona w Dominion Astrophysical Observatory.
Pozytek z metod takich jak wymienione polega na tym, ze dziatajg one na bardzo zatloczonych
polach, gdzie obrazy gwiazdy docelowej moga naktada¢ si¢ na pobliskie gwiazdy lub gdzie jest
trudno albo niemozliwe zmierzy¢ tlo nieba bez interferencji ze strony stabych pobliskich gwiazd.
Obie te metody wykraczaja poza zakres tego podrecznika.

Metoda omdwiona przez nas nazywana jest fotometrig aperturowg 1 jest zdecydowanie najbardziej
powszechng technikg uzywang zaréwno przez amatorow jak i zawodowcow.

6.1. Fotometria aperturowa

W fotometrii aperturowej trzy koncentryczne kola sa zakre$lane wokdét gwiazdy docelowe;,
gwiazdy testowe] 1 porownania (rysunek 6.1). Pole wewnetrznego kota odnosi si¢ do apertury
mierzacej lub pomiarowej (ang. measuring / measurement aperture). Pusta przestrzen pomigdzy
pierwszym 1 drugim kotem jest nazywana przerwa (ang. gap), a pole pomigedzy dwoma
zewngtrznymi kotami — pier§cieniem nieba (ang. sky annulus) lub apertura nieba (ang. sky
aperture).

"owiazda docelowa"

Apertura mierzaca: fotony z
"owiazdy docelowe]" i z "po$wiaty nieba"

Apertura nieba: tylko fotony z
"poswiaty nieba"

Rysunek 6.1. Schematyczny (z lewej) i powigkszony (z prawej) fragment zdjgcia
skalibrowanego z wyodrebnionym kolorem, ktory prezentuje apertur¢ pomiarowsg
1 pierscien nieba ustawione na mierzonej gwiezdzie. (Robert Buchheim i1 Mark
Blackford)

Oprogramowanie fotometryczne wymaga, aby uzytkownik podat promienie trzech okrggow
1 zidentyfikowatl mierzone gwiazdy, zwykle klikajac na kazdg gwiazd¢ na zdjeciu referencyjnym.
Program okresla pozycje centralng (§rodek obrazu gwiazdy) i rysuje okregi wokot tego centroidu.

Dla kazdej gwiazdy program oblicza catkowitg liczbe ADU w obrgbie apertury pomiarowej (ktora
zawiera gwiazdg 1 tlo nieba) i $rednig warto§¢ ADU piksela w pier§cieniu nieba, bioragc pod uwage
piksele kwadratowe czgsciowo przecigte przez kotowe apertury (rysunek 6.1 — z lewej). Poniewaz
obrazy sa celowo nieostre, kazda gwiazda bedzie zajmowata wiele pikseli (rysunek 6.1 — z prawej).
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6.1.1. Wybor promienia apertury pomiarowej

Promien apertury pomiarowej, zwykle okreslany w pikselach, musi by¢ taki sam dla wszystkich
gwiazd mierzonych na zdjeciu. Promien ustawia si¢ w taki sposdb, aby zawieral ogromng
wickszos¢ sygnatu samej gwiazdy przy jednoczesnym minimalizowaniu wielko$ci sygnalu
pochodzacego z innych zrodel, takich jak po§wiata nieba i gwiazdy tta. Dobra metoda wyboru
wlasciwego promienia apertury jest wykreslenie profilu natezenia najjasniejszej mierzonej gwiazdy,
wykorzystujac zwykle dostgpne w oprogramowaniu fotometrycznym narzgdzia (np. narzedzie
Graph Window w programie MaxIm DL). Rysunek 6.2 przedstawia profil gwiazdy z rysunku 6.1.
Mozesz zobaczyé, ze natgzenie $wiatla gwiazdy w zasadzie spada do poziomu tta nieba od
promienia 9 pikseli. Wigc to jest wlasciwy promien do wyboru.

Warto obejrze¢ na wykresie profil natezenia, a nie odgadywaé go patrzac na wyswietlony obraz
gwiazdy, poniewaz wyswietlane natezenie moze by¢ rozciagnigte, aby daé¢ przyjemniejszy widok na
ekranie komputera, ale spowoduje fatlszywe wrazenie faktycznej szerokos$ci obrazu gwiazdy.
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Rysunek 6.2. Graficzny profil gwiazdy docelowej pokazanej na rysunku 6.1 z uzyciem
narzgdzia Graph Window w programie MaxIm DL. (Mark Blackford)

Jezeli oprogramowanie fotometryczne nie potrafi generowaé graficznego profilu gwiazdy,
to przynajmniej powinno by¢ zdolne do wyznaczenia szerokosci potéwkowej (FWHM) obrazu
gwiazdy (patrz rysunek 6.3 — lewy panel). Uzyteczng praktyczna zasada jest ustawienie promienia
apertury réwnego od 1,2 do 1,5-krotnosci FWHM dla najwiekszego obrazu gwiazdy. Lepiej
pomyli¢ si¢ bioragc wigksza apertur¢ w przypadku, gdy korzystasz z montazu bez prowadzenia
takiego jak prosty statyw do aparatu. W miar¢ jak promien apertury pomiarowej zwigksza si¢, SNR
ro$nie do warto$ci maksymalnej po czym maleje, poniewaz nie jest zbierany dodatkowy sygnat od
gwiazdy, a szum obecny w dodatkowych pikselach jest dodawany (rysunek 6.3 prawy panel).
Maksimum SNR odpowiada promieniowi 6,5 piksela, co jest mniejsze od wartosci FWHM 8,13
piksela 1 dlatego istotna ilo§¢ §wiatta gwiazdy nie jest zebrana. Lepszym kompromisem jest mata
warto$¢ SNR za zebranie praktycznie calego Swiatla gwiazdy.
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Rysunek 6.3. Z lewej: Mierzone wartosci gwiazdy docelowej pokazanej na rysunku 6.1
otrzymane z uzyciem Star Image Tool w programie AIP4Win. Promien apertury
pomiarowej wynosit 9 pikseli, a pier§cien nieba rozciagal si¢ od 14 do 20 piksela.
Z prawej: stosunek sygnatu do szumu jako funkcja promienia apertury pomiarowej, dla
promienia 9 pikseli SNR wynosi ~360. (Mark Blackford)

6.1.2. Wybor wielkosci i polozenia pierscienia

Pier$cien nieba jest wykorzystywany do wyznaczenia dla piksela $redniej warto$ci nat¢zenia
swiatta pochodzacego z tta nieba w poblizu mierzonej gwiazdy. Wewngtrzny promien powinien by¢
o kilka pikseli wigkszy niz apertura pomiarowa, aby zagwarantowac, ze jakiekolwiek szczatkowe
nat¢zenie $wiatla gwiazdy bedzie catkowicie pominigte w pierScieniu nieba. Tto nieba jest
wyliczane ze Sredniej liczby pikseli w pierscieniu, dlatego powinna by¢ w nim zawarta znaczna
liczba pikseli. Powinien on zawiera¢ minimalnie taka sama liczbe pikseli jak apertura pomiarowa,
a najlepiej wicksza. Mozna to regulowac, zmieniajac zewnetrzny promien pier§cienia.

Powinienes$ unika¢ zbyt wielu gwiazd tla zawartych w pierScieniu wszedzie, gdzie jest to mozliwe.
Wigkszos¢ dobrych programéw fotometrycznych kompensuje kilka stabych gwiazd tla, ale
najlepsza praktyka jest ich unikanie (o ile to mozliwe). Zwykle oprogramowanie fotometryczne
wymaga, aby promienie okre$lajace pierScien nieba byly takie same dla wszystkich gwiazd
mierzonych na zdj¢ciu.

Po okre$leniu promieni apertury pomiarowej 1 pierScienia nieba nastepnym krokiem jest
identyfikacja gwiazd, ktore majg by¢ mierzone na skalibrowanym zdjeciu. Programy fotometryczne
pozwalaja na wybranie na kazdym zdjeciu jednej lub wigcej gwiazd docelowych, jednej lub wigcej
gwiazd poréwnania oraz jednej lub wigcej gwiazd testowych i wykonuja cale zwigzane z tym
obliczenia. Wynikiem fotometrii aperturowej jest po prostu liczba oznaczajaca ile ADU zostato
wytworzone przez fotony przychodzace z obserwowanej gwiazdy, ale po odj¢ciu zliczen w ADU
pochodzacych od poswiaty nieba. Liczba ta jest nazywana ,,ADU gwiazdy”.
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6.2. Instrumentalne, réznicowe 1 standaryzowane wielkosci gwiazdowe
(magnitudo)

6.2.1. Instrumentalne wielkosci gwiazdowe (magnitudo)

Tradycyjna jednostka jasnosci gwiazd zwana magnitudo lub wielko$cig gwiazdowg jest wyrazona
w skali logarytmicznej, podczas gdy wartosci ADU gwiazd — w skali liniowej. Oprogramowanie
fotometryczne przeksztatlca ADU gwiazdy na instrumentalne magnitudo wykorzystujac nastgpujace
roOwnanie:

Instrumentalne magnitudo = -2,5 logio(ADU gwiazdy) [Réwnanie 6.1]

Instrumentalne wielko$ci gwiazdowe sa wielko$ciami szczegdlnymi dla aparatu cyfrowego
z obiektywem uzytym do wykonania zdjg¢ i warunkow, w jakich byly zrobione (np. czas
naswietlania, przystona, ISO, warunki atmosferyczne, etc.). Nie moga one by¢ bezposrednio
poréwnywane z instrumentalnymi wielko§ciami gwiazdowymi pochodzacymi od innych
obserwatorow lub wrecz tego samego obserwatora w innych warunkach. Ponadto rézne programy
fotometryczne moga dawac rozne instrumentalne wielkosci gwiazdowe z doktadnie tych samych
skalibrowanych zdje¢, poniewaz mogg one wykorzystywac inng warto$¢ instrumentalnego punktu
zerowego. Jednak to rdznica wielkosci gwiazdowych pomigdzy gwiazda pordwnania i zmienng jest
wazna — nie absolutna instrumentalna wielko$¢ gwiazdowa.

6.2.2. Roznicowe wielkosci gwiazdowe (magnitudo)

Réznicowa wielko$¢ gwiazdowa Amag jest obliczana przez odjecie instrumentalnego magnitudo
gwiazdy porownania Cmeasured 0d instrumentalnego magnitudo gwiazdy zmiennej Vmeasured:

Amag = Vmeasured = Cmeasured [Réwnanie 62]
W tym podreczniku instrumentalne wielko$ci gwiazdowe sa oznaczane matymi literami. Dlatego

dla kanatu niebieskiego (,,b” — ang. blue), zielonego (,,g” — ang. green) i czerwonego (,,I”’ — ang.
red) mamy:

Ab = Vmeasured b — Cmeasured b [Réwnanie 63]
Ag = Vmeasured g — Cmeasured g [Réwnanie 64]
AI' = Vmeasuredr — Cmeasured r [Réwnanle 65]

Amag moze by¢ rowniez wyliczone bezposrednio z wartosci ADU gwiazd:
Amag = '2,5 1OgIO(lgDU gWiaZdyzmiennej / ADU gWiaZdeoréwnania) [Réwnanie 66]

Oczywiscie réznicowa wielko$¢ gwiazdowa zalezy od uzytej gwiazdy porownania — po prostu jest
to jasnos¢ obiektu wzgledem gwiazdy poréwnania o statej jasnosci. Dla niektorych projektow jest
to wystarczajace, np. wyznaczanie momentoéw minimum zaémieniowych uktadow podwojnych lub
okresu rotacji asteroid.

6.2.3. Standaryzowane wielkosci gwiazdowe (magnitudo)

Inne projekty wymagaja jednak ,,rzeczywistej” jasnosci gwiazdy docelowej na standardowej skali
wielkosci gwiazdowych. Na przyktad mozesz chcie¢ zglosi¢, ze gwiazda docelowa miata podczas
twoich obserwacji jasno$¢ 8,45, co moze by¢ pordéwnane bezposrednio z podobnymi
wyznaczeniami innych obserwatorow.
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Do wyznaczenia standaryzowanego magnitudo konieczny jest jeszcze jeden krok. Polega on na
dodaniu opublikowanego w katalogu magnitudo gwiazdy pordwnania o statej jasnos$ci Ceatlog dO
zmierzonego réznicowego magnitudo:

Standaryzowane mag =~ Amag + Ceaalog [Roéwnanie 6.7]
Pochylone duze litery oznaczaja standaryzowane wielkos$ci gwiazdowe, a niepochylone duze litery

oznaczajg katalogowe wielkosci gwiazdowe. Tym samym dla kanatu niebieskiego, zielonego
1 czerwonego mamy:

B = Ab + Ceaulog B [Réwnanie 6.8]
V= AV + Catalog v [Réwnanie 6.9]
R=Ar + Ceulogr [Réwnanie 6.10]

Jezeli wigc zmierzysz, ze gwiazda zmienna jest 0,40 magnitudo stabsza niz gwiazda poréwnania
w kanale zielonym 1 wiesz, ze magnitudo katalogowe V gwiazdy poréwnania wynosi
Ceatalog v = 8,05, to mozesz zglosi¢ do AAVSO 8,45 jako standaryzowane magnitudo V gwiazdy
zmiennej.

Taka obserwacja nadaje si¢ do zgloszenia do AAVSO, gdzie zostanie dodana do ich bazy
obserwacji gwiazd zmiennych. Powinna by¢ identyfikowana jako fotometria w filtrze ,,TG”, jezeli
zielony kanal zostat uzyty. ,,TG” oznacza, ze fotometria odpowiada pomiarom z uzyciem tylko
pikseli zielonych w trojkolorowej matrycy cyfrowej, standaryzowanej zastosowaniem katalogowe;j
wielko$ci gwiazdowej V gwiazdy poréwnania. ,, TB” powinno by¢ wybrane dla wielkosci
gwiazdowych wyznaczonych z kanalu niebieskiego i katalogowej wielkosci gwiazdowej B. ,, TR”
powinno by¢ wybrane dla wielko$ci gwiazdowych wyznaczonych z kanalu czerwonego

1 katalogowego magnitudo R.

Te oznaczenia filtrow s3 uzywane na zgloszeniowych formularzach AAVSO do rozroznienia
fotometrii lustrzankami cyfrowymi (i kamerami CCD, wykonujacymi kolorowe zdj¢cia podczas
jednego naswietlania) od kilku innych systemow barwnych.

Wielkosci gwiazdowe TG, TB 1 TR stanowig cenny 1 uzyteczny udziat w analizie krotko — i dlugo—
okresowych gwiazd zmiennych, nowych oraz supernowych.

Zauwaz, ze symbol = stuzy zaznaczeniu, iz magnitudo standaryzowane sg tylko przyblizeniem
rzeczywistych wielko$ci gwiazdowych. Jest tak przede wszystkim dlatego, ze filtry lustrzankowe
nie s3 idealnie dopasowane do astronomicznych filtrow fotometrycznych wykorzystywanych do
okreslenia katalogowych magnitudo gwiazd pordwnania. Czulo$ci spektralne niebieskich, zielonych
1 czerwonych filtrow w aparacie cyfrowym nie sa dokladnie takie same jak odpowiednie pasma
Johnson B, V, Cousins R 1 zadne korekty nie byly wykonywane podczas obliczania
standaryzowanych magnitudo. Zobacz rozdzialy 6.4 i1 6.5 odnosnie szczegotowej dyskus;ji
o czulosci spektralnej i w jaki sposob mozemy skorygowac roznice pomiedzy filtrami.

Ponadto posrednio zalozyliSmy, ze ekstynkcja atmosferyczna jest taka sama dla gwiazd zmiennych
i poréwnania. Jednak dla wzglednie szerokiego pola widzenia na zdjgciach wiasciwych dla wielu
projektow w fotometrii lustrzankowej istnieje mozliwo$¢ pojawienia si¢ znacznej ekstynkcji
réznicowej. Ekstynkcja réznicowa zostanie omoéwiona w rozdziale 6.5.

6.3. Gwiazdy porOwnania i testowe

W podreczniku uzywali§my pojecia gwiazd pordwnania (ang. comparison stars) i1 testowych
(ang. check stars) bez pelnego wyjasnienia czym one s3. Pos§wie¢my wiec im chwile. Gwiazdy
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porownania s3 gwiazdami nie zmieniajacymi jasnosci w polu widzenia docelowej gwiazdy
zmiennej, ktore maja dokladnie zmierzone wielko$ci gwiazdowe w jednym lub wigcej
standardowych pasmach fotometrycznych. Jak opisano w poprzedniej sekcji, sa one
wykorzystywane do wyznaczenia standaryzowanych wielkosci gwiazdowych docelowej gwiazdy
zmiennej. Gwiazdy testowe maja dokladnie te same cechy charakterystyczne jak gwiazdy
porownania, ale sg traktowane tak samo jak gwiazda zmienna. Ich rolg jest sprawdzenie, czy
wybrana gwiazda poro6wnania w rzeczywistosci nie jest gwiazda zmienna.

Wybdr wihasciwych gwiazd porownania i testowych jest waznym i wymagajacym procesem.
AAVSO przygotowalo mapki nieba i tablice fotometryczne gwiazd poréwnania odpowiednie dla
wielu gwiazd zmiennych. Jednak nieuchronnie natkniesz si¢ na obiekty, dla ktorych jeszcze nie
opracowano odpowiednich gwiazd poréwnania. W takich sytuacjach bedziesz musiatl zglosi¢ prosbe
do AAVSO Sequence Team (https://www.aavso.org/request-comparison-stars-variable-star-charts ),
albo zrobi¢ to we wlasnym zakresie. Nastepna sekcja 6.3.1 zostala wyjgta bezposrednio
z rozdziatlu 5 ,,Przewodnika po fotometrii CCD AAVSO (wersja 1.1)” dostgpnego pod odnosnikiem
(https://www.aavso.org/ccd-photometry-guide ).

6.3.1. Wybor gwiazd testowych i porownania

Ten krok jest bardzo istotny, poniewaz w zaleznosci od wybranych gwiazd poréwnania mozna
uzyskaé¢ rézne wyniki. Ogolnie mowigc, im wigcej gwiazd pordwnania uzywasz, tym lepiej,
poniewaz ewentualne bledy lub niewielkie rozbiezno$ci zostang usrednione. Sprawdz je tez
doktadnie 1 poswigc troche czasu i uwagi na ich wyboér, aby mie¢ pewnos$¢, ze wyeliminowates te,
ktoére datyby gorsze wyniki.

Jesli to mozliwe, prosimy skorzysta¢ z gwiazd pordwnania wyselekcjonowanych przez AAVSO.
Wiele programoéw do obrobki pozwoli ci zatadowaé je automatycznie. Jesli nie, zalecane obiekty
dla kazdego pola oraz tabele fotometryczne znajdziesz za pomoca funkcji VSP na stronie AAVSO.
Tabela zawiera polozenie kazdej gwiazdy porOwnania razem z jej jasnos$cig oraz bledem
wyznaczenia jasnosci dla danego pasma fotometrycznego.

Sekwencje gwiazd AAVSO zostaly zaprojektowane tak, aby wykorzysta¢ wszystkie gwiazdy, dla
ktorych wielko$ci gwiazdowe zostaly bardzo dokladnie wyznaczone, ktore nie zmieniajg jasnosci,
nie maja bliskich towarzyszy, oraz maja podobny kolor do zmiennej. Inng zaleta uzycia
standardowego zestawu gwiazd porownania jest latwiejsza mozliwo$¢ bezposredniego porownania
twoich wynikow z wynikami innych obserwatorow AAVSO, gdy dane te zostang zebrane
1 przeanalizowane w Migdzynarodowej Bazie Danych AAVSO. Naukowcy wykorzystujacy te dane
beda ci wdzigczni.

Oto kilka wskazowek, ktorych nalezy przestrzega¢ podczas wyboru gwiazd pordwnania:
® Wybierz gwiazdy poréwnania blisko obiektu docelowego, a nie w poblizu brzegu zdjecia,
gdzie moga by¢ znieksztalcone.
® Gwiazdy poréwnania powinny by¢ podobnych kolorow, ale niekoniecznie takich jak
gwiazda docelowa.
® Nie stosuj gwiazd czerwonych (wiele z nich to gwiazdy zmienne) lub bardzo niebieskich.
Dobrg zasadg jest wybranie sekwencji gwiazd, ktére majg wskaznik barwy (B-V) pomiedzy
+0,3 1 +1,0 z dobrg wartoscig srednig (B-V) ~ +0,7. Musisz zdawac¢ sobie sprawg, ze czasem
bedziesz ograniczony do jednej gwiazdy w polu widzenia i nie bedziesz mial duzego
wyboru.
Wybierz gwiazdy porownania, ktére majg zblizone magnitudo do gwiazdy docelowe;.
Upewnij sie, ze zadna z gwiazd, ktore wybrate$, nie ma towarzysza.
Wybierz gwiazdy porownania ze stosunkiem sygnatu do szumu (SNR) przynajmniej 100.
Wybierz gwiazdy z podobnym btedem w magnitudo — najlepiej mniej niz 0,01 — 0,02.
Upewnij si¢, ze wybrane gwiazdy poroéwnania nie sg przeswietlone na zdjeciu.
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Gwiazdy testowe sg wazne, aby stwierdzi¢, czy ktoras z gwiazd poréwnania zmienia si¢ lub czy na
obrazie nie wystepuja inne problemy. Gwiazda testowa jest po prostu gwiazda o znanej,
niezmiennej jasnosci, ktérg traktujesz tak jak gwiazd¢ docelowa. Powiniene§ by¢é w stanie
porownaé w tej samej barwie (filtrze) wyznaczong przez siebie wielko$¢ gwiazdowa z jej jasnoscia
katalogowa. Wyniki powinny by¢ bardzo zblizone. Gwiazda testowa powinna by¢ tak podobna

w kolorze 1 magnitudo do gwiazdy zmiennej, jak to tylko mozliwe i moze by¢ wybrana z listy
dostepnych gwiazd poréwnania w tym samym kadrze co obiekt docelowy.

Jesli przetwarzasz kilka lub wiele zdjg¢ tego samego pola wykonanych tej samej nocy
(ang. time series), dobrym pomyslem jest wykreslenie magnitudo gwiazdy testowej w zalezno$ci od
czasu. Jesli wszystko jest dobrze, to wynikiem powinna by¢ pozioma linia prosta. Jesli jasnos¢
gwiazdy testowej zmienia sie, to co$ jest nie tak. Czy nie zarejestrowates$ przypadkiem chmury?

6.3.2. Gdzie szuka¢ katalogowych wielkosci gwiazdowych

Jezeli twdj obiekt docelowy nie posiada mapki lub sekwencji AAVSO, to wowczas praktycznym
zrodlem wielkosci gwiazdowych jest baza ,,Homogeneous Means in the UBV System (Mermilliod
1991)”, ktora jest dostepna w Internecie w VizieR (http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR).

Wprowadz ,,(II/168/ubvmeans™ w pole poszukiwania katalogéw (ang. Find Catalogs), wspoirzedne
obiektu docelowego lub nazwe¢ w pole z danymi wejsciowymi do szukania po pozycjach
(ang. search by position) 1 promien szukania odpowiedni dla pola widzenia twojego zdjecia;
kliknij ,,g0”. Zobacz rysunek 6.4 dla przyktadu. Strona z wynikami wys$wietla wszystkie gwiazdy
w tym katalogu w obrebie okreslonego promien szukania.

T ABVSO | Ameiic.. T3 WD My Cloud .. e My Drive - Goo.. 1 Optus myZ00 - &z ABCAM 4 585 On Demand ) ASUS Smartiog.. [ SAO/NASA ADS [l Swasburg SA0Y.. 46 SIMBAD (@ ABCiview 2 VStar = [ Other bookmarks

VizieR Service

_ ) VizieR home . o _Photometry viewer . <> Query VizieR using TAP . # X match tables
@

O
Search Criteria Find catalogs among 13979 available Wavelength  Mission Astronomy
——— Clear | 1/168/ubvmeans Find... Radio AKARI Abundances
ax: 50 Expand scarch IR ANS Ages
o © Calalog, anchor's name, optical ASCA AGN o
HTML Table ' word(s) from title, description, etc uv BeppoSAX  |Associations
All columns e.g.- AGN, Veron, 1/239, or bibcades EUV CGRO Atomic_Data
» Compute X-ray Chandra Binaries.cataclysmic
Mirrors » Search for catalogs by column descriptions /[/CD) @ Gamma-ray . COBE - |Binaries:eclipsing
CDS, France . » Search for catalogs containing additional dara
Search by Position across 14662 tables v
Target Name (resolved by Sesame) or Position Target dimension:
Clear [XZ Cet J2000 *| 3.5 deg *|_Gol
= Radius  Box size
(@) More abouwt VizieR Find Catalogs | [2

Tools related to VizieR

= Photometry viewer : Plot photometry (sed) inclnding all VizieR
= TAP VizieR : query VizieR using ADQL (a SQL extension dedicated for astronomy)
IS cross- service : fast cross-identification between any 2 tables, including VizieR catalogues, SIMBAD

. Thanks for acknowledging the VizeR Sarvice = UDSICNRS
; i £ \izieR data & Conla

Rysunek 6.4. Strona internetowa VizieR pokazujaca przyktadowe wyszukiwanie
w katalogu ,,Homogenous Means in the UBV System (Mermilliod 1991)” potencjalnych
gwiazd poréwnania wokot nietypowej cefeidy XZ Cet. (Mark Blackford)

Innym bardzo pozytecznym zrodtem jest program AAVSO SeqPlot
(https://www.aavso.org/segplot), ktory posiada dane fotometryczne z pewnej liczby katalogow,
w tym APASS, Tycho II i GCPD (General Catalog of Photometric Data) — patrz rysunek 6.5.

Wybdr katalogu nie jest oczywisty. Dla fotometrii lustrzankowej gwiazd jasniejszych od okoto 10
magnitudo prawdopodobnie najbardziej odpowiednie sg katalogi Tycho II, ,,Homogeneous Means
in the UBV System” i ,,General Catalog of Photometric Data” (GCPD).
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| £ Sequence Plotter - Request Star &J

Choose a catalog or catalogs (the "source number” is given in parentheses):

[_| APASS (29) []océ1(32)
[_] BSM - North (28) [[] SRO35 (18)
| BSM - South (37) | SRO50 (33)
[_] COKER30 (44) [[] TMO61 (42)
[ ] GCPD (20) [¥] Tycho-2 (1) '
[_] NOFS {10) [] w28 (30) |
[] K35 (34) []w30(31) |
Star Name: |>\'Z Cet
| Find RA & Dec for Star |
RA: 30.06929167 HH MM S5.5S or degs. I
Dec: -16.34611111 (-)DD MM $8.55 or degs.

Field Size: 7 degrees |
Limiting Mag: 10.0 |

Cancel Quit

A

Rysunek 6.5. Okno dialogowe SeqPlot - przyklad wyszukiwania w katalogu Tycho II
potencjalnych gwiazd porownania wokoét nietypowej cefeidy XZ Cet. (Mark Blackford)

6.4. Czutos¢ widmowa kanatow kolorow lustrzanki cyfrowe;j

Fotometria astronomiczna polega po prostu na mierzeniu natgzenia w konkretnej czesci widma
gwiazdowego. Jest to realizowane poprzez zastosowanie filtrow, ktore przepuszczaja do detektora
tylko okre$lony zakres dlugosci fali, czego wynikiem jest okreslona czuto$¢ spektralna dla
konkretnego pasma fotometrycznego.

Aby mozna bylo porownywaé wyniki roznych obserwatorow, musza oni uzywac filtrow
1 detektorow o takiej samej czuto$ci widmowej. Pewne roznice pomigdzy filtrami i detektorami
wystepowac beda zawsze. Dlatego astronomowie wykorzystuja technike zwang transformacja, aby
skorygowa¢ te drobne (miejmy nadziej¢) roznice. Transformacja zajmiemy si¢ bardziej
szczegOtowo nieco poznie;j.

Wiele filtréw astronomicznych obejmuje zakres ultrafioletowy, widzialny i podczerwony widma
elektromagnetycznego. Kazdy z nich projektowano, aby uzyska¢ konkretng informacje
astrofizyczng. Dla nas najbardziej istotne sa filtry Johnson B i V oraz Cousins R, ktore s3
najczesciej uzywane w zakresie widmowym, w ktorym czute sg detektory lustrzanek cyfrowych.

Kazdy kanal koloru lustrzanki cyfrowej jest czuly na konkretny zakres dlugosci fali $wiatta.
Ta czulo$¢ widmowa jest determinowana przez przepuszczalno$¢ spektralng obiektywu 1 filtrow
przed detektorem CMOS (rysunek 2.2) i czuto$¢ samego detektora na fotony roznej dtugosci fali.

Jednak lustrzanki cyfrowe nie byly projektowane do fotometrii 1 ich filtry ,;rgb” nie sg dobrze
dopasowane do standardowych filtréw astronomicznych BVR. Oznacza to, ze transformacja
wymaga znacznie wiekszych korekt i niektore typy gwiazd zupeknie nie nadajg si¢ do transformacji.
Powodem jest wystgpowanie silnych linii emisyjnych lub absorpcyjnych, ktore wchodza w zakres
czulo$ci spektralnej powiedzmy filtrow Johnson B, ale nie wchodza w zakres czutosci spektralnej
filtrow ,,b” lustrzanki cyfrowej. Takie patologiczne gwiazdy powoduja réwniez problemy
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w konwencjonalnej fotometrii CCD z filtrami fotometrycznymi, ale zdecydowanie gorszy skutek
jest w fotometrii lustrzankowe;.

Na rysunku 6.6 na gorze pokazano krzywe czulosci standardowych filtréw fotometrycznych, a na
dole krzywe czulo$ci kanatéw koloréw ,,rgb” lustrzanki cyfrowej. Dtugo$¢ fali maksimum czuto$ci
filtra ,,g” lustrzanki cyfrowej dobrze pasuje do filtra Johnson V, ale ma we¢zsze pasmo. Filtry ,,r”
1,,b” lustrzanki cyfrowej sg rowniez wezsze od odpowiadajacych im filtrow astronomicznych i ich
maksima czulos$ci sg blizej siebie. Ogdlna czutos¢ spektralna lustrzanek cyfrowych jest wigc
bardziej zwarta niz czuto$¢ standardowych filtrow BVR.

Na rysunku pokazano réwniez polozenie linii wodorowych H-alfa i H-beta, ktére sa waznymi
cechami charakterystycznymi w widmach niektérych gwiazd. Niemodyfikowana lustrzanka
cyfrowa jest wyraznie mniej czuta w zakresie H—alfa niz filtr Cousins R, ale jest bardziej czuta
w zakresie H-beta niz filtr Johnson B.

Krzywe czulosci spektralnej

H-beta Ia' \ I| H-alfa \\_

fm \ A Filtry (kanaly Kolorow)
\ & -.Ir lustrzanki cyfrowej

|
3500 4000 % 4500, | S000 | SO0 6000 65¢0 % 7000 7500 8000 8500 9000

Rysunek 6.6. Gora: krzywe czulo$ci astronomicznych filtrow fotometrycznych
Johnson B, Johnson V i Cousins R. Dék: krzywe czutosci kanatow kolorow ,,rgb”
lustrzanki cyfrowej. (Mark Blackford)

Na rysunku 6.7 pokazano widmo V1369 Cen (Nova Centauri 2013) z silnymi liniami emisyjnymi —
lacznie z H-beta 1 H—alfa. Natezenie tych linii emisyjnych zmienia si¢ znacznie w miar¢ jak rozne
procesy fizyczne zaczynaja dominowaé podczas ewolucji nowe;.

W tym momencie ewolucji nowej, transformowane wielkosci gwiazdowe R lustrzanki cyfrowej
byly stabsze o okoto 0,43 magnitudo w poréwnaniu do pomiaréw wykonanych kamerami CCD
przez filtry Cousins R. To bylo spowodowane silng linig emisyjng H—alfa, na ktérg lustrzanka
cyfrowa jest mniej czuta.

Z drugiej strony, transformowane wielkosci gwiazdowe B 1 V z lustrzanki cyfrowej byly

systematycznie jasniejsze odpowiednio o 0,15 i 0,07 magnitudo gtownie z powodu linii emisyjne;j
H-beta (rysunek 6.8).
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V1369 ICen spectrum 28/12/13
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Rysunek 6.7. Widmo V1369 Cen (Nova Centauri 2013) zarejestrowane okoto
2 tygodnie po maksimum jasno$ci pokazujace silne linie emisyjne H—alfa i H-beta.

Na widmo nowej zostaty natozone krzywe czuto$ci filtrow fotometrycznych Johnson B,
Johnson V 1 Cousins R. (Terry Bohlsen 1 Mark Blackford)
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Rysunek 6.8. Porownanie obserwacji lustrzanka cyfrowa (wypetnione kota) i CCD
(niewypetione kota = okregi) V1369 Cen (Nova Centauri 2013) zrobione prawie
jednoczesnie. Niebieskie, zielone 1 czerwone punkty z danymi reprezentuja
odpowiednio transformowane obserwacje w filtrach Johnson B, Johnson V i1 Cousins R.
(Mark Blackford)

Przyktad ten wyraznie pokazuje dlaczego instrumentalne wielkosci gwiazdowe uzyskane lustrzanka
cyfrowa pewnych typow gwiazd (tych z silnymi emisyjnymi lub absorpcyjnymi strukturami) nie
mogg i nie powinny by¢ transformowane. Mozesz obserwowac takie obiekty, ale raportuj tylko
nietransformowane wielkos$ci gwiazdowe.
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Sa to zle wiesci, ale dla fotometrii lustrzankowej nie wszystko jeszcze stracone. Wiele typow
gwiazd ma widma ze stabszymi charakterystycznymi cechami spektralnymi i ogdlny ksztatt widma
jest w przyblizeniu podobny do ciata doskonale czarnego. Instrumentalne wielko$ci gwiazdowe
takich gwiazd uzyskane lustrzankami cyfrowymi mozna z powodzeniem transformowaé¢ do
standardowego systemu fotometrycznego Johnson — Cousins.

Tabela 6.1 podaje wielko$ci gwiazdowe BVR transformowane dla 15 gwiazd—standardéw
fotometrycznych, ktore zmierzono lustrzanka cyfrowa. Srednia z 30 pomiaréw jest pokazana

w kolumnach o nagléwku ,,ave” i standardowe odchylenie tych pomiaréw pokazano w kolumnach
»stdev”. Kolumna oznaczona jako ,,delta” podaje réznice pomigdzy warto$ciami wyznaczonymi

z lustrzanki cyfrowej 1 katalogowymi.

Jak wida¢ wszystkie wielkosci gwiazdowe V transformowane z lustrzanki cyfrowej nie r6znig si¢
bardziej niz o 0,02 magnitudo od ich warto$ci katalogowych, a doktadnos$¢ ponizej 10 milimag.
dotyczy wszystkich gwiazd z wyjatkiem najstabszych. Dokladnos¢ jest tylko minimalnie gorsza dla
BiR.

Tabela 6.1. Transformowane do BVR obserwacje lustrzanka cyfrowa pola standardow
fotometrycznych E1 (Menzies, J.W., Cousins, A.W.J., Banfield, R.M., & Laing, J.D. 1989, South
African Astron. Obs. Circ., 13, 1). (Mark Blackford)

B \' R

Star 1D ave stdev delta ave stdev delta ave stdev delta
E130 HD 7706 | 7763 0.011 -0.021 | 6.569 0.007 -0.011 | 5939 0.010 -0.027
E142 HD 10167| 7.003 0.011 0.008 | 6.672 0.007 0.007 | 6.487 0.015 0.018
E134 HDS8001 | 8.254 0.012 0.005 | 6.767 0.006 0.001 | 5984 0.011 0.012
E121 HD9733 | 7829 0.011 0.013 | 6.921 0.006 0.004 | 6.445 0.011 0.018
E132 HDB8963 | 8456 0.012 0.001 | 6955 0.006 -0.006 | 6.175 0.012 0.003
E131 HD10121| 8.116 0.012 -0.023 | 6.964 0.007 -0.011 | 6.374 0.012 -0.030
E143 HD8391 | 7353 0.010 -0.006 | 7.023 0.007 -0.001 | 6.837 0.015 0.006
E104 HDS8305| 7.799 0.013 -0.018 | 7437 0.007 -0.018 | 7.228 0.018 -0.014
E170 HD 10101| 8.609 0.016 0.008 | 7576 0.009 -0.003 | 7.049 0.017 0.004
E101 HDS8977 | 7.798 0.012 0.007 | 7.710 0.008 0.006 | 7.670 0.021 0.004
E146 HD 7795 | 7764 0.012 -0.007 | 7.849 0.009 -0.008 | 7.887 0.024 -0.012
E122 HD7886 | 9.023 0.021 0.007 | 8.019 0.011 0.009 | 7489 0.025 0.008
E109 HD9403 | 8.727 0.022 0.022 | 8.206 0.011 0.019 | 7913 0.034 0.017
E173 HD9160 | 9355 0.032 0.012 | 8.322 0.014 0.019 | Z.777 0.032 0.009
E102 HDS8382 | 8.659 0.029 0.009 | 8449 0.020 0.005 | 8335 0.051 0.017

Podsumowujac najwazniejsze kwestie to:

1) Gwiazdy z silnymi liniami widmowymi emisyjnymi lub absorpcyjnymi nie nadaja si¢ do
fotometrii lustrzankami cyfrowymi, gdy sa wymagane transformowane wielkoS$ci
gwiazdowe. Ale te patologiczne gwiazdy moga by¢ obserwowane lustrzankami
cyfrowymi, gdy zaraportujesz wielkosci gwiazdowe nietransformowane.

2) Jest wiele rodzajow gwiazd zmiennych odpowiednich do transformowanej fotometrii
lustrzankami cyfrowymi.

3) Wszystkie trzy kanaly kolorow lustrzanki cyfrowej moga by¢ wykorzystane do
fotometrii.
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6.5. Tradycyjna korekcja ekstynkcji 1 transformacja

Jak pisaliSmy w poprzednich rozdziatach, wptyw czulo$ci widmowej systemu rejestracji obrazu

1 réznicowe] ekstynkcji atmosferycznej wymaga korekty, aby uzyska¢ doktadne pomiary jasnosci,
ktére mozna poréwnywac w pomiarami innych obserwatorow. W nastgpnych rozdziatach bedziemy
omawiali korekty wtasciwe dla dwoch ogdlnych wariantoéw obserwacji.

6.5.1. Wariant z malym polem widzenia lub blisko zenitu

W tradycyjnej fotometrii CCD zaktada si¢, ze réznicowa ekstynkcja jest pomijalna, poniewaz na
0go6l pole widzenia podczas robienia zdj¢¢ przez teleskopy o $rednich lub dlugich ogniskowych ma
tylko kilkadziesigt minut tuku. Zdjecia zrobione lustrzankg cyfrowa przez ten sam teleskop miatyby
podobnie mate pole widzenia. Nawet gdy uzywamy teleobiektywu, w ktdrym pole widzenia wynosi
kilka stopni lub wigcej, rdznicowa ekstynkcja jest zwykle pomijalna w odlegtosci do okoto
30 stopni od zenitu. W takich warunkach réznicowa ekstynkcja moze by¢ pominigta bez szwanku
1 moga by¢ zastosowane poprawki transformacyjne jak w tradycyjnej fotometrii CCD.

Przewodnik po fotometrii CCD AAVSO zawiera pelen opis pomiardOw 1 zastosowania
wspotczynnikow transformacji na zdjgciach pdél z gwiazdami - standardami fotometrycznymi.
Dlatego w tym podreczniku jedynie strescimy, jak wspotczynniki sa stosowane do transformacji
instrumentalnych magnitudo do systemu standardowych wielkosci gwiazdowych.

W fotometrii wykonywanej lustrzankami cyfrowymi zapisywane sa jednocze$nie trzy barwy.
Dlatego gdy ekstynkcja atmosferyczna jest pomijalna stosowane s3a nastgpujace rownania
transformacyjne:

Byar = Ab + T s *A(B-V) + Beomp [Rownanie 6.11]
Viar=Av + Tvibv*A(B-V) + Vcomp [Réwnanie 6. 12]
Ryar = Ar + T; n*A(B-V) + Reomp [Réwnanie 6.13]
A(B-V) = Ty *A(b-v) [Réwnanie 6.14]
gdzie:
¢ Bur, Vi, Riar s3 transformowanymi wielkosciami gwiazdowymi B, V i R gwiazdy

zmiennej;

e Ab, Av, Ar s3 réznicami instrumentalnych wielkosci gwiazdowych pomiedzy gwiazda
zmienng 1 porownania (np. byar-beomp, Vvar—Veomp, Tvar-Tcomp);

o Ty, Ty oy, Tt v $3 wspolczynnikami transformacyjnymi do wielkos$ci gwiazdowych B, V
1R;

e A(B-V) jest roznicg pomig¢dzy katalogowym wskaznikiem barwy B-V gwiazdy zmiennej
1 gwiazdy poréwnania;

® Bomp, Veomp, Reomp sa katalogowymi wielkosciami gwiazdowymi B, V i R gwiazdy
poréwnania;

o T, jest wspdtczynnikiem transformacji barwy B-V;

e A(b-v) jest roznicg instrumentalnych wskaznikow barwy b-v gwiazdy zmiennej
1 porOwnania.

W zwyklej fotometrii wykonywanej lustrzankami cyfrowymi byly pomijane kanaty niebieski

1 czerwony, poniewaz ich czutlo$ci widmowe byly uwazane za zbyt roéznigce si¢ od Johnson B

i Cousins R. Wykorzystywano wiec tylko rownanie 6.12 i A(B-V) obliczano z katalogowych
wartosci B-V dla gwiazdy zmiennej i porownania. Ale ta metoda nie uwzglednia faktu, ze wiele
gwiazd zmiennych zmienia kolor w czasie, co mogloby prowadzi¢ do systematycznych bledow

w transformowanych wielkos$ciach gwiazdowych.
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Widzielismy w sekcji 6.4, ze instrumentalne wielkosci gwiazdowe ,,b” 1 ,,r”” uzyskane lustrzankami
cyfrowymi moga by¢ z powodzeniem transformowane do Johnson B 1 Cousins R. Dlatego rownanie

6.14 moze by¢ wykorzystane do wyznaczenia A(B-V) z instrumentalnych magnitudo ,,b” i ,,v”,
ardwnania 6.11 1 6.13 — do transformacji instrumentalnych wielko$ci gwiazdowych ,,b” 1 ,,1”.

Aby wyznaczy¢ wspotczynniki transformacyjne potrzebujemy sfotografowania ,,standardowego
pola”, ktére zawiera wiele gwiazd z dokladnie wyznaczonymi wielko$ciami gwiazdowymi
w filtrach Johnson B, Johnson V i Cousins R. Przewodnik po fotometrii CCD AAVSO podaje liste
kilku standardowych gromad gwiazdowych, z ktérych niektoére nadaja si¢ na zdjg¢cia lustrzanka
cyfrowa o szerokim polu widzenia. Na potkuli potudniowej réwniez sg rekomendowane obszary
Cousins E (ang. Cousins E Regions) przy deklinacji -45 stopni. Rysunek 6.9 przedstawia zdjecie
gromady M67 wykonane lustrzankg cyfrowa Canon 600D z refraktorem 80 mm f6 (pole widzenia
2,67x1,78 stopni).

M67 2015-04-07 09:33:15 System: 600D ED8O Filter: V
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Rysunek 6.9. Gromada M67 ze wskazanymi gwiazdami standardowymi. Centrum
gromady jest zbyt zattoczone w skali tego zdje¢cia. Jednak poza centrum znajduje si¢
kilkadziesigt gwiazd standardowych nadajacych si¢ do wyznaczenia wspotczynnikow
transformacji. (Mark Blackford)

Po kalibracji i wyodrebnieniu kazdego kanatu koloru ze zdje¢ standardowego pola gwiazdowego
mierzymy instrumentalne magnituda wszystkich nadajacych si¢ gwiazd. Rownanie 6.15
wykorzystuje si¢ do wyznaczenia wspotczynnika transformacji koloru Thy:

(b-v) = 1/Toy*(B-V) + ZPy, [Réwnanie 6.15]

gdzie (b-v) jest kolorem instrumentalnym, (B-V) jest kolorem katalogowym 1 ZP,, — wartoS$cia
arbitralnego punktu zerowego. Wykreslamy wartosci (b-v) vs (B-V) dla kazdej standardowe;j
gwiazdy i nastgpnie metodg najmniejszych kwadratow dopasowujemy lini¢ prosta do punktow
z danymi. T, jest odwrotno$cig wspotczynnika nachylenia tej linii.

Nastepujace réwnania sg wykorzystywane do wyznaczenia magnitudowych wspotczynnikéw
transformacji:
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(B-b) =Ty, w*(B-V) + ZP, [Roéwnanie 6.16]
(V-v) =T, nw*B-V) + ZP, [Réwnanie 6.17]
(R-r) =T w*(B-V) + ZP, [Rownanie 6.18]

gdzie (X-x) jest roznicg pomigdzy wielkoscia gwiazdowa katalogow3 i instrumentalng, a pozostate
sktadniki réwnan zdefiniowano powyzej. Dla kanatlu zielonego rysujemy (V-v) versus (B-V) dla
kazdej gwiazdy standardowej i nastepnie metoda najmniejszych kwadratow dopasowujemy lini¢
prosta do punktéw z danymi. T, . jest wspotczynnikiem nachylenia tej prostej. Wspotczynniki
transformacji pozostatych kolorow wyznacza si¢ w podobny sposob. Teraz mamy catg informacje
niezbedng do wyznaczenia transformowanych wielkosci gwiazdowych gwiazd zmiennych

i testowych za pomocg rownan od 6.11 do 6.14.

Przewodnik po fotometrii CCD AAVSO omawia bardziej szczegotowo, jak wykona¢ tradycyjna
transformacj¢ CCD. Alternatywna metoda zostanie przedstawiona w sekcji 6.6 tego podrecznika.

6.5.2. Wariant z duzym polem widzenia lub blisko horyzontu

Jedng z zalet fotometrii réznicowej jest to, ze dopoki gwiazda docelowa i gwiazda poréwnania
sg blisko siebie na niebie 1 nie za blisko horyzontu, $wiatlo obu gwiazd przechodzi wlasciwie przez
ta samg ,,ilo$¢ atmosfery” (masy powietrznej) i dlatego w gruncie rzeczy doznaje takiego samego
rozpraszania i absorpcji.

Jednak gdy uzyjemy zwyktego obiektywu z lustrzankg cyfrowa to pole widzenia jest dos¢ duze —
ma kilka stopni, a moze nawet mie¢ wigcej niz 30 stopni. W przypadku niektorych projektow
dotyczacych jasnych gwiazd nalezy wykorzysta¢ tak duze pole widzenia, poniewaz gwiazda
docelowa i nadajace si¢ gwiazdy porownania moga by¢ w duzej separacji. Jezeli sg one oddalone od
siebie o wiecej niz kilka stopni i jednocze$nie znajduja si¢ ponad 30 stopni od zenitu, to ich $wiatlo
przechodzi przez roéznej dlugosci drogi w atmosferze, a wigc réznicowa ekstynkcja atmosferyczna
moze by¢ istotna. Znaczenie tego zjawiska rosnie gdy (a) separacja pomiedzy dwoma gwiazdami
wzrasta 1 (b) wzrasta odleglo$¢ od zenitu jednej lub obu gwiazd. Zauwaz, ze pomijamy inny efekt
zwany ekstynkcjg atmosferyczng II rzedu (ang. second order extinction), ktora zalezy od barwy
kazdej gwiazdy, ale ktora jest znacznie mniejsza niz réznicowa ekstynkcja I rzedu.

W tej sytuacji ,,transformacja” musi uwzglednia¢ wptyw roznic czutosci widmowej (jak powyzej)
oraz wplyw réznicowej ekstynkcji atmosferycznej. Mozna je uwzgledni¢ poprzez dodanie jeszcze
jednego sktadnika do réwnan fotometrii roznicowe;j:

Buar = -k *AX + Ab + Ty, 1w *A(B-V) + Beomp [Réwnanie 6.19]
Via = -k*AX + Av + Ty 5w *A(B-V) + Veomp [Réwnanie 6.20]
Ryar = -k#FAX + Ar + T; b *A(B-V) + Reomp [Roéwnanie 6.21]
gdzie:
* ks, ki, ki s3 wspotczynnikami ekstynkcji atmosferycznej I rzgdu w magnitudo na masg
powietrzng;

e AX jest roznicg mas powietrznych pomigdzy gwiazdg zmienng i pordwnania;
e inne skladniki réwnan zdefiniowano powyze;j.

Masa powietrzna (ang. airmass) X jest dlugoscig drogi, ktorg Swiatto gwiazdy pokonuje
w atmosferze ziemskiej w drodze do aparatu cyfrowego 1 zgodnie z definicja X=1 w zenicie.
Dla odlegtosci zenitalnej { (kat pomigdzy gwiazda 1 zenitem) mniejszych od 60 stopni, masa
powietrzna jest aproksymowana rownaniem X=sec({). Dla wigkszych odlegtosci zenitalnych
wymagane sg bardziej skomplikowane obliczenia. Wiele programoéw do analiz fotometrycznych
oblicza mase¢ powietrzng na podstawie lokalizacji miejsca obserwacji i strefy czasowej, czasu
wykonania zdjecia 1 wspotrzednych réwnikowych gwiazdy.
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Tradycyjna metoda wyznaczania wspdtczynnikow ekstynkcji atmosferycznej wymaga zrobienia
zdje¢ kilku standardowych gwiazd w réoznym czasie w nocy; po raz pierwszy, gdy sa one wysoko
na niebie (mata masa powietrzna) i ponownie podzniej, gdy s3a nizej na niebie (duza masa
powietrzna) — lub na odwrot. Tutaj nie opiszemy tej metody. Zainteresowany czytelnik moze
zajrze¢ do ksigzki autorstwa A. A. Henden i R. H. Kaitchuck z 1990 roku pt. ,,Astronomical
Photometry” (wydawnictwo Willmann—Bell). Zamiast tego w sekcji 6.6 zostanie przedstawiona
alternatywna metoda nadajaca si¢ do fotometrii lustrzankami cyfrowymi o duzym polu widzenia.

6.6. Alternatywna korekcja ekstynkcji atmosferycznej i1 transformacja

W tym rozdziale przedstawiamy alternatywne podejscie do korekcji ekstynkcji atmosferycznej

1 transformacji, ktére zostalo opracowane dla akcji AAVSO Citizen Sky dotyczacej obserwacji

w latach 2009-2011 za¢mienia epsilon Aurigae (Kloppenborg ze wspdipracownikami, JAAVSO
tom 40, 2012). Dla uproszczenia przedstawimy t¢ technike zastosowanag dla kanatu zielonego,

ale jest ona tak samo odpowiednia dla kanaléw niebieskiego i czerwonego.

Roéwnanie 6.17 moze by¢ rozszerzone, aby uwzgledni¢ sktadnik rownania korygujacy ekstynkcje
atmosferyczna:

(V-v) = -k*X + T, n*(B-V) + ZP, [Réwnanie 6.22]

To réwnanie posiada takg samg posta¢ funkcjonalng jak geometryczna plaszczyzna w trzech
wymiarach:

z=Ax+By+C [Réwnanie 6.23]

Jezeli zalozymy, ze instrumentalna wielko$¢ gwiazdowa ,v” zalezy tylko od prawej strony
powyzszego roOwnania, to wtedy mozemy znalez¢ rozwigzanie dla wspotczynnikow k., Ty v 1 ZPy
wykorzystujac minimum trzy gwiazdy poroOwnania ze zdjecia. Jednakze jezeli jedna gwiazda
pordwnania jest ,zta” (by¢ moze sama jest gwiazdg zmienng, zostala niepoprawnie
zidentyfikowana, potagczona z pobliska gwiazda lub jej wielko$¢ gwiazdowa / masa powietrzna s3
nieprawidlowo obliczone) to te wspotczynniki bedg wypaczone. Z tego powodu rekomendowany
jest wybor 6 lub wigcej gwiazd pordéwnania, aby zmniejszy¢ wplyw jednej ,ztej” gwiazdy
poréwnania.

Jak wyjasnia Kloppenborg ze wspolpracownikami, dopasowanie metoda najmniejszych kwadratow
1~ gwiazd kalibracyjnych do plaszczyzny okreslonej przez rownanie 6.23 wykonuje si¢ poprzez
rozwigzanie macierzy X ze wspolczynnikami w nastgpujacym rownaniu macierzowym,
wykorzystujgc odwrdcenie macierzy A:

AX =B [Réwnanie 6.24]
lub w pelne wyrazenie:
i n o 1 1 ] [ 1 i n ]
> 2 oxy X ox -ky > Xz
i=1""i i=1 " i i =1 "7 =17
2:)’_ ’\ﬂ’v}"lr ZFVJ' 1,;3 Z” "’ T\rib\' = 2” 17721 [Réwnanie 6.25]

=1~

i=1<i i=1~

> x iy 3 | s

i=1-1i i=1 i=1"1i
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Nie musisz jednak martwi¢ si¢ o szczegdly rachunkéw macierzowych, poniewaz wiele arkuszy
kalkulacyjnych 1 jezykow programowania ma wbudowane odpowiednie funkcje. Na przykiad
arkusz kalkulacyjny dla $rednio—zaawansowanej redukcji obserwacji z lustrzanek cyfrowych
(ang. ,,Reduction-Intermediate”) uzywany w projekcie AAVSO Citizen Sky’ korzysta z funkcji
»LINEST” w Excelu. Oryginalng wersje tego arkusza i instrukcj¢ uzycia mozna znalez¢ pod
odno$nikiem:

http://www.citizensky.org/content/calibration-intermediate_

Jednakze obecnie jest dostepna udoskonalona wersja na ponizszej stronie internetowe;j:

https://www.aavso.org/dslr-observing-manual

Nowy arkusz kalkulacyjny pozwala na analiz¢ instrumentalnych wielkosci gwiazdowych nie tylko
dla kanatu zielonego, ale rowniez niebieskiego i czerwonego. Oblicza on rowniez wskaznik barwy
obiektu docelowego (B-V) z jego wartosci instrumentalnej (b-v), wykorzystujac gwiazdy
poréwnania i testowq jako standardy kalibracyjne. Uzytkownik moze wybraé:

1) brak poprawek (tzn. standaryzowane wielko$ci gwiazdowe);
2) tylko poprawke transformacyjna;
3) zarowno korekcje ekstynkcji atmosferycznej jak 1 transformacj¢ do standardowego systemu.

Dostepne sa przyktadowe dane i instrukcje uzycia tego arkusza kalkulacyjnego.

Standaryzowane lub transformowane wielkos$ci gwiazdowe z obu arkuszy kalkulacyjnych nadajg si¢
do raportowania do AAVSO.

W dodatku C znajdziesz szczegdty dotyczace ekstynkcji atmosferyczne;.

3. (przypis thumacza) W 2017 roku portal AAVSO Citizen Sky zostat wylgczony i jest niedostepny.
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6.7. Raportowanie wynikow

Zaden naukowy pomiar nie ma wartoéci dopoki nie zostanie opublikowany, aby moglo z niego
korzysta¢ Srodowisko naukowcow. ,,Publikacja” wigkszosci pomiarow fotometrycznych gwiazd
zmiennych oznacza dodanie ich do powszechnie znanej bazy danych takiej jak AID -
Migdzynarodowa Baza Danych AAVSO (,,AID” —skrét z j. ang. AAVSO’s International Database).
Naukowcy maja wowczas dostgp do danych zebranych przez ciebie oraz innych i moga sktadaé
zapytania do bazy danych dotyczace konkretnej gwiazdy i1 zakresu czasowego. Aby twoje pomiary
byty przydatne musza zawiera¢ informacje o tym, czym sa, jak zostaly uzyskane oraz musza by¢
opisane przez pozostate dane dotyczace ich zawartosci 1 jakosci.

Formularz do wprowadzania danych do bazy AID jest dostgpny na stronie domowej AAVSO
na zaktadce ,Data”, menu ,WebObs (Submit/Search Data)”. Musisz mie¢ oficjalny kod
obserwatora AAVSO (ang. AAVSO Observer Code) i zalogowa¢ si¢ przed wprowadzeniem
danych. Rejestracja w celu uzyskania kodu obserwatora (https://www.aavso.org/apps/register/) jest
darmowa 1 otwarta dla kazdego — nie tylko dla cztonkow AAVSO.

Poczatkowo bedziesz uzywat odnosnik ,,Raportuj obserwacje pojedynczo” (ang. Submit
Observations Individually) na stronie WebObs, aby wprowadzi¢ jedng obserwacj¢ na raz. Wybierz
»DSLR” z rozwijanego pola wyboru ,,Choose Type of Observation”, aby wyswietlity si¢ pola do
wprowadzania informacji wymaganych dla tego typu obserwacji. Wymagane jest wypehienie
innych pol w zaleznos$ci od typu wybranej obserwacji.

Rysunek 6.10 przedstawia formularz do wprowadzania pojedynczych obserwacji wykonanych
lustrzanka cyfrowa. Informacja wymagana przez WebObs jest raczej intuicyjna, jednak odnos$nik
»More help...” ponizej kazdego pola zapewnia dodatkowe wyjasnienie w razie watpliwosci.

Jezeli raportujesz standaryzowane wielkosci gwiazdowe (tzn. magnituda bez transformacji)

to pozostaw niezaznaczone okienko ,transformed” ponizej pola ,Magnitude” 1 wybierz
odpowiednig opcj¢ ,,Tri—Color...” z rozwijanego pola wyboru ,Filter”. Na przyktad wybierz

,» 1 1i—Color Green”, gdy standaryzowane wielko$ci gwiazdowe zostaty uzyskane z instrumentalnego
magnitudo z kanatu zielonego.

Dla transformowanych obserwacji (z lub bez ekstynkcji atmosferycznej) upewnij sie, ze jest
zaznaczone okienko ,transformed” 1 wybrane albo Johnson B, Johnson V lub Cousins R
z rozwijanego pola wyboru ,,Filter” w zaleznosci od uzytego kanatu koloru w lustrzance cyfrowe;.

Gdy uzyto tylko jedng gwiazde pordwnania, tak jak moze si¢ zdarzy¢ w przypadku tradycyjnej
fotometrii CCD, to powiniene$ wprowadzi¢ instrumentalne wielko$ci gwiazdowe w pola dotyczace
gwiazdy porownania (,,Comp Mag”) 1 gwiazdy testowej (,,Check Mag”).

WprowadZ ,.ensemble” w pole ,,Comp Label” i ,na” w pole ,,Comp Mag”, gdy zostala
wykorzystana grupa (,,ensemble”) gwiazd poréwnania, jak w przypadku arkuszy kalkulacyjnych
omawianych w sekcji 6.6. W polu ,,Check Mag” wprowadz transformowane (nie instrumentalne)
magnitudo tak, jak wyliczone w arkuszu kalkulacyjnym. W polu dotyczacym masy powietrznej
»Airmass” wprowadz obliczong mase powietrzng gwiazdy docelowej w chwili obserwacji.

Jezeli raportowane sg wielkosci gwiazdowe B, V 1 R z pojedynczych lub stertowanych klatek,

to oznacz ten fakt, nadajac wszystkim trzem obserwacjom taki sam identyfikator w polu ,,Group”.
Pomoze to w rozpoznaniu, ze dane wielkosci gwiazdowe zostaty uzyskane w tym samym czasie.
Identyfikator grupowy powinien by¢ liczba catkowita, taka samg dla wszystkich obserwacji

w grupie 1 unikalng dla danego obserwatora, danej gwiazdy 1 danej daty julianskie;.
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Enter Observations Individually

What type of observation are you submitting?: * DsLR v

A different form will be shown depending on what type you choose.

DSLR Observation

Observer Code: BMGA
Your official AAVSO Observer Initials.

Star ldentifier: BL Tel

The name, desig, or AUID of the star you observed. Mare help...

Date/Time of Observation: 9457780.943176

Exact time of observation in JD or yyyy/mmidd/hh/mmiss format. More help...

Il Check this box if your date is in HJD. More help. ..

M itude:*
agnitude 8.16
Magnitude of the variable star. A decimal point is required. More help...
! Check this box if your magnitude is a fainter-than.
#! Check this box if your magnitude is transformed.
Mag E :
ag Error 0.002
Magnitude Error. Mare help...
Filter:™ | johnson Vv v
ChartID™ 1y 1525301

Label on chart used to make observation. More help...

Commentcodes: (g (U [Cw OL OD Oy
O K s Oz 1 R
Optional field. Check as many that apply. Mare help...

Comp Label:* Comp Mag:” Check Label:" Check Mag:”
ensemble na 000-BKS-394 8.823
Comparison and Check Star Labels and Mags. More help...
Airmass: Group:
1.077 1
What is this? What is this?

Comments: Mag = average of 16 images, Mag Error = std error of the

mean, ensemble: 83,61, 66.658,85,80 Tycho 2 values P

Flease be brief.

Submit Observation

Rysunek 6.10. Strona internetowa WebObs do wprowadzania pojedynczych obserwacji
z polami wymaganymi dla obserwacji lustrzanka cyfrowa. (Mark Blackford)
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Pole z komentarzem ,,Comments” moze by¢ uzyte do identyfikacji gwiazd w grupie (,,ensemble”)
gwiazd porownania i innych istotnych informacji, ale jest ono ograniczone do 100 znakow,
wlaczajac w to spacje i znaki interpunkcyjne.

Sprawdz uwaznie wprowadzone przez siebie dane przed potwierdzeniem raportu obserwacji
»Submit Observation”. WebObs posiada funkcje wyszukiwania i edytowania wprowadzonych
danych, jesli po czasie u§wiadomisz sobie, ze wprowadzone dane byty niepoprawne.

Druga metoda raportowania obserwacji jest bardziej zlozona i wymaga utworzenia pliku

z obserwacjami zamiast raportowania jednej obserwacji na raz. Plik musi mie¢ format
rozszerzonego pliku AAVSO (https://www.aavso.org/aavso-extended-file-format). Wiele pakietow
oprogramowania dostarcza kompatybilny plik wyj§ciowy nazwany ,,AAVSO Extended Format” lub
podobnie. Jezeli korzystasz z innego oprogramowania fotometrycznego lub arkuszy kalkulacyjnych
to bedziesz musial wygenerowa¢ odpowiedni plik tekstowy we wlasnym zakresie. Upewnij sig,
ze ,,OBSTYPE” w tym wynikowym pliku jest ustawione na DSLR. WebObs ma tez mozliwos¢
odnalezienia pliku na komputerze i nastgpnie przestania go na serwer.

W koncu po zaraportowaniu obserwacji, mozna uzy¢ generatora krzywej blasku (ang. Light Curve
Generator, https://www.aavso.org/lcg), aby porowna¢ swoje dane z wynikami innych
obserwatorow. Milo jest patrze¢ jak powstaje krzywa blasku w czasie rzeczywistym!
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Rozdzial 7. Stworzenie programu obserwacyjnego na
lustrzanki cyfrowe

Jednym z najwigkszych wyzwan stajacych przed nowym obserwatorem jest decyzja, ktore gwiazdy
zmienne obserwowac sposrdd znanych setek tysiecy. Gdzie znalez¢ listy lub katalogi gwiazd? Jak
rozstrzygna¢, ktére sa odpowiednie dla twojego instrumentu? Jak uzyska¢ mapki pokazujace
zmienng wraz z gwiazdami ja otaczajacymi i1 jak zadecydowac, ktore wybraé¢ jako gwiazdy
poréwnania?

Strona internetowa Sekcji Obserwatoréw AAVSO (https://www.aavso.org/observers#sections) jest
znakomitym miejscem, aby rozpocza¢ poszukiwanie potencjalnych obiektow. Sa tam liczne
odno$niki do innych zasobow, miedzy innymi tych pokazanych na rysunku 7.1 bedacych
szczegoblnie istotnymi dla nowych obserwatorow.

For New Observers
What Should | Observe?
AAVSO Program Stars in Need of Observations

This page provides information on stars on our LPV Program list, LPV/CV
Legacy lists, and Binocular lists that have been unobserved during the past
seven (7) days.

® Mentor Program
® 10-Star Tutorial
Request AAVSO
Observer Code
B List of Easy to
Observe Stars

How Often Should |
Observe My Stars?

Observation Planner Tool
AAVSO Binocular Program
AAVSO LPV Program

AAVSO |Legacy LPV Program
® Online Resources gacy 9

FAQs

AAVSO Legacy Cataclysmic Variable Program

Rysunek 7.1. Czg$¢ strony internetowej Sekcji Obserwatorow AAVSO.

Gwiazdy w AAVSO Binocular Program opisane sa przez zakres wielkosci gwiazdowych, mapki
nieba 1 tabele fotometryczne nadajace si¢ do fotometrii lustrzankami cyfrowymi. Sprawdz rowniez
rozne Sekcje Obserwatorow AAVSO — w szczeg6lnosci sekcje Zaémieniowych Uktadéw
Podwo¢jnych (ang. Eclipsing Variables), Gwiazd Zmiennych Pulsujacych Krotkookresowych
(ang. Short Period Pulsating Variables) i Gwiazd Zmiennych Dhugookresowych (ang. Long Period
Variables).

Narzedzie ,,Observation Planner Tool” moze by¢ wykorzystane do identyfikacji gwiazd zmiennych
widocznych danej nocy z twojego miejsca obserwacji. Upewnij si¢, ze przeczytaleS uwaznie
instrukcje, aby w petni wykorzysta¢ to narzgdzie 1 unikng¢ wybrania mniej odpowiednich obiektow.

Aby uprosci¢ proces decyzyjny wybralismy kilka obiektow, ktore wydaja nam si¢ odpowiednie dla
nowicjuszy. Jednak nie wszystkie z nich beda si¢ nadawaty dla kazdego obserwatora.

7.1. Rekomendowana lista obiektow dla poczatkujacych

Rekomendowane obiekty dla poczatkujacych obejmuja 11 gwiazd dla obserwatoréw nieba
ponocnego 1 10 gwiazd dla obserwatorow nieba potudniowego (odpowiednio tabele 7.1 1 7.2).
Zostaly one wybrane na podstawie zbioru kryteriow, ktore jak sadzimy sprawia, ze beda uzyteczne
jako gwiazdy szkoleniowe. Wszystkie maja amplitude zmian wigksza od 0,3 magnitudo

z wyjatkiem beta Cephei (gwiazda o matej amplitudzie), ktora zostata wilaczona na liste jako
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wyzwanie. Wigkszo$¢ jest catkiem jasna przynajmniej we fragmencie ich krzywej blasku, co
powinno sprawi¢, ze wzglednie tatwo mozna je znalez¢ 1 sfotografowaé aparatem cyfrowym.

Jeden obiekt na potnocy oraz dwa na potudniu to gwiazdy okoto 8 magnitudo lub stabsze, wigc
wykonanie zdjecia 1 osiggnigcie rozsagdnego SNR moze by¢ sporym wyzwaniem.

Wigkszos¢ z tych gwiazd jest rowniez uwzgledniona w programie szkoleniowym obserwacji
wizualnych®* AAVSO dostepnym pod odno$nikiem: https://www.aavso.org/10-star-training.
Gwiazdy te sg wskazane indeksem goérmym ? w tabelach 7.1 i 7.2. Program szkoleniowy
,»10 gwiazd” zawiera mapki prezentujace cate gwiazdozbiory, ktore pomoga obserwatorowi
w orientacji 1 ulatwig lokalizacj¢ gwiazdy zmiennej. Przyktad jest pokazany ponizej na rysunku 7.2.
Cyfrowe etykiety wskazujg na gwiazdy poréwnania dla obserwatoréw wizualnych. Jednak moga
one by¢ nieodpowiednie dla obserwatoréw z lustrzankami cyfrowymi. Powiniene$ uzy¢ Variable
Star Plotter, aby uzyska¢ wtasciwg mapke CCD i tabele fotometryczng (patrz sekcja 3.4.1).

Wszystkie gwiazdy umieszczone w wykazie sg ciekawe i/lub ,stynne” oraz s3 w kregu
zainteresowan zawodowych astronomow. Wszystkie one stanowig przyktad waznych etapow
ewolucji gwiazd. Mira to pierwsza zaobserwowana (w 1596 roku) gwiazda zmienna. Mu Cephei
(,mu” oznaczone jest jako ,,miu” w tabeli 7.1, poniewaz tak wyglada oficjalna, migdzynarodowa
astronomiczna pisownia tej greckiej litery) jest ogromng gwiazda w koncowych etapach ewolucji
1 wkroétce stanie si¢ supernowq. Niektore z rekomendowanych gwiazd nadaja si¢ do obserwacji dla
uczniow szkot srednich 1 wyzszych, a wiele z nich jest obszernie opisanych w Internecie, co moze
by¢ pomocne dla projektow uczniowskich.

Niektore gwiazdy majg regularne zmiany (np. cefeidy i podwdjne uktady zaémieniowe), a kilka
posiada okres krotszy od pieciu godzin. Dlatego caly cykl moze by¢ zarejestrowany w jednej sesji
obserwacyjnej.

4. (przypis tlhumacza) Istnieje réwniez polska wersja jezykowa programu szkoleniowego AAVSO do obserwacji
wizualnych pod odnosnikiem: https://www.aavso.org/sites/default/files/10startutorial-2013 pl.pdf .
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Tabela 7.1. Jasne gwiazdy zmienne rekomendowane dla poczatkujacych na poétkuli potnocne;j.

GWIAZDY
POLNOCNE
Nazwa Czas . Zak_res _Typ . . | Okres (dni) |Uwagi
obserwacji | magnitudo | zmiennoS$ci
Zmienna Moze by¢ obserwowana co 5 dni. Mozesz potrzebowaé
Z UMa Caty rok 6,2-9,4 . 195,5 zmiany ustawien, aby uwzgledni¢ duze zmiany
pétregularna .
W magnitudo.
Moze by¢ obserwowana 2 razy jednej nocy lub jeden
delta Cep? Caly rok 349436 Klasyf:zna 5366266 faz przed poéinoca. Stynna historyczna gwiazda
cefeida mienna z regularng charakterystyczng krzywa blasku.
Raportuj obserwacje jako del Cep.
/ a¢mienie trwa okoto 8 godzin. Pomiary powinny by¢
. wykonywane przynajmniej przez 2 godziny po kazdej
Algol (beta L . Podwajny ptronie przewidywanego minimum. Potrzeba 10 lub
2 Sierpien - maj| 2,09 —3,30 uktad 2,86736 o o, .
Per) Zaémieniow igce] pomiaréow, aby uzyskal sensowna krzywa
y blasku; mogg one by¢ wykonywane co 15 minut.
(Obserwacje raportuj jako bet Per.
Pot-rozdzielony uktad zaémieniowy, co oznacza, ze
. est on w ciaglym zaé¢mieniu. Przez wigkszo$¢ okresu
Kwiecien — Podwjny eden pomiar na noc jest starczajacy. W poblizu
beta Lyr? . 3,30 -4,35 uktad 12,94061713 feCen pomiar Jest WY, vacy. W p
listopad Zaémicniow blownego minimum (interwal 1,5 dnia) pomiary moga
Y by¢ robione co godzing. Obserwacje raportuj jako bet
Lyr.
. I . . . .
miu Cep'? Caly rok 343-5.1 Zm1enna 835 Jeden po'mla‘r na' nog Jest. wy§tirczaj§cy. Ra}’)ortuj
potregularna pbserwacje uzywajac pisowni ,,miu” zamiast ,,mu”.
Kwiecieh — Klasvezna Moze by¢ obserwowana 2 razy na noc lub raz przed
eta Aql® ) 3,49 -4,30 Y 7,1769 polnoca. Stynna historyczna gwiazda zmienna
listopad cefeida
2 charakterystyczng, regularng krzywa blasku.
Mira' Sierpien — 2101 Mira 331.96 Mozliwa do obserwacji przez 100 dni po ktdrejkolwiek
(omicron Cet) luty ’ ’ Ftronie maksimum. Obserwacje raportuj jako omi Cet.
R Lyr'? Kwieciefi- 3,81 4,44 Potregularna 46: |Jeden omiar na noc jest wystarczajgc
Y listopad ’ ’ zmienna ' p J Y Jacy:
Posiada bardzo matg amplitude i wymaga 30 zdje¢ na
zmienna eden pomiar przy dobrych warunkach na niebie. Ma
beta Cep Caly rok 3.16-327 pulsacyjna 0,1904881 reg}llarny .okres, I nieustannie si¢ zmienia. Caly c.yk!
typu Beta mian moze by¢ pokryty w jednej sesji obserwacyjnej
Cephei pomiarami wykonywanymi co 5 minut. Obserwacje
Faportuj jako bet Cep.
Pazdzicrnik — Dzlglusjzgtl Ma krotki regularny okres, ktory moze by¢
BE Lyn L, 8,57 -8,97 uze) 0,09586954 [aobserwowany w jednej sesji obserwacyjnej z serig 10
kwiecief amplitudzie | dice co 5 minut
(HADS) A :
Listopad — Dzlt;uszggtl Ma krotki  regularny okres, ktory moze byé
V474 Mon P 5,94 -6,31 uze) 0,136126 faobserwowany w jednej sesji obserwacyjnej z serig 10
marzec amplitudzie 406 co 5 minut
(HADS) Je :

'"Uwaga: Ta gwiazda jest czerwona i nietransformowane wielko$ci gwiazdowe z lustrzanki
cyfrowej moga by¢ wyjatkowo duze.
?Uwaga: Mapka dla tej gwiazdy dostepna jest w programie szkoleniowym ,,10 gwiazd” (gwiazdy

poéinocne).
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Tabela 7.2. Jasne gwiazdy zmienne rekomendowane dla poczatkujacych na potkuli potudniowe;.

GWIAZDY
POLUDNIOWE
Nazwa Czas .. Zak.res 'Typ . . | Okres (dni) |Uwagi
obserwacji |magnitudo | zmiennoSci
Marzec — B Klasyczna Potrojny uktad sktadajacy si¢ z cefeidy, bliskiego karta
W sgr pazdziernik 4,29-5.14 cefeida 7,59503 F'5 1 bardziej odleglej gwiazdy typu widmowego AO.
Pak do tej pory najjasniejsza cefeida z II (starej)
Zmienna populacji cefeid. Sg to gwiazdy o niewielkiej masie
2 Kwiecien — B pulsacyjna jasno$ci mniejszej niz klasyczne cefeidy. Kappa
kappa Pav listopad 3.91-4,78 typu W 9,083 Pavonis wykazuje nagle zmiany okresu. Ciagly
Virginis Imonitoring pomoze je wyznaczy¢. Raportuj obserwacje
ako kap Pav.
Tylko o 0,1 magnitudo stabsza niz 1 Car i wystgpuje po
beta Dor® Wrz§51.en,  |341-408 Klasygzna 9.8426 hicj w tym rankingu. Klasyczne cefeld.}f s3 masywnymi
kwiecien cefeida bwiazdami [ (mlodej) populacji gwiazdowe;.
(Obserwacje raportuj jako bet Dor.
o Najjasniejsza na niebie cefeida po Polaris, gdy
1 Car? Grqd.zwn 3,22 -4,12 Klasygzna 35,562 pwzglednimy obserwowane magnitudo. Zauwaz, ze ,,1”
lipiec cefeida . -
est maly literg ,,L”.
Grudzien - Wymaga zastosowania kilku réznych ustawien
R Car'? o 3,9-10,5 Mira 307 w lustrzance cyfrowej, by pokry¢ caly zakres zmian jej
sierpien asnosci.
Pazdziernik - Podwojny Podwojny uktad zaémieniowy typu beta Lyrae. Zmiany
V Pup’ mai 4,35-4,92 uktad 1,4544859 Jasnosci sg ciagte ze wzgledu na elipsoidalny ksztalt
J za¢mieniowy Ektadnikow.
Gwiazda zmienna poélregularna prezentujagca dwa
R Dor 2 Pazdziernik - 478630 Zmienna 172 maksima i duze zmiany amplitudy pomigdzy cyklami.
maj ’ ’ poétregularna Pedna z gwiazd o najwigkszej $rednicy zmierzonej
interferometrycznie z Ziemi.
Podwojny Podwojny uktad zaémieniowy typu Algola. Przez
zeta Phe? Lipiec - luty |3,94 — 4,42 uktad 1,6697671 wickszos¢ czasu gwiazda jest w maksimum jasnosci,
zaémieniowy Wwicc zlapanie za¢mienia bedzie wymagato cierpliwosci.
Delta Scuti
RY Lep Pazdzwrmk ~18.05 - 8.46 o d'uzej . 02251475 Caly ries moze by¢ zaobs_erwowapy w jednej sesji
maj amplitudzie z pomiarami wykonywanymi co 5 minut.
(HADS)
Crerwiec — Dzlt;uszgl.ltl Ma krotki  regularny okres, ktéry moze byé
RS Gru X 7,94 - 8,48 uze) 0,1470117 [aobserwowany podczas jednej sesji obserwacyjnej
styczen amplitudzie . Y- .
(HADS)  serig 10 zdje¢ wykonywanych co 5 minut.

'"Uwaga: Ta gwiazda jest czerwona i nietransformowane wielko$ci gwiazdowe z lustrzanki
cyfrowej moga by¢ wyjatkowo duze.

?Uwaga: Mapka dla tej gwiazdy dostepna jest w programie szkoleniowym ,,11 gwiazd” (gwiazdy
poludniowe).
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Mapka nieba: beta Lutni i R Lutni
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Rysunek 7.2. Mapka nieba dla beta Lyrae i R Lyrae skopiowana z programu
szkoleniowego AAVSO ,,10 gwiazd” (ang. AAVSO’s 10-Star Training Tutorial) dla
obserwatorow wizualnych péinocnego nieba. (AAVSO)

7.2. Decyzja co obserwowac

Prawdopodobnie dwoma najwigkszymi czynnikami majacymi wplyw na wybor obiektow sa
obiektyw 1 montaz. Te i inne tematy dotyczace sprzetu zostaly wyjasnione w rozdziale 2.
Inne wazne tematy do rozwazenia dotycza miejsca obserwacji (czesciowo przestoniety widok?),
warunkow na niebie (mocniejsze zaswietlenie w pewnych kierunkach?) tego, jak czesto mozesz
obserwowa¢ 1 jak dlugo moze trwaé¢ kazda sesja obserwacyjna. PdzZniej, gdy zdecydujesz si¢
rozszerzy¢ listg obiektow, rozsadnym byloby sprawdzenie programoéw i akcji obserwacyjnych
zainicjowanych lub rekomendowanych przez AAVSO lub inne organizacje obserwatorow gwiazd
zmiennych.
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Przede wszystkim wybierz obiekty docelowe, ktore ci¢ interesuja. Jesli co$ nie sprawia nam
przyjemnosci, nie robimy tego przez dluzszy czas. Co zatem podoba si¢ tobie w obserwacjach?
Czy to jest zadowolenie z opanowania technicznych wyzwan? Czy moze ekscytacja zwigzana
z obserwowaniem jak krzywa blasku nabiera ksztattu w miar¢ dodawania kolejnych pomiarow?
Czy to jest przebywanie pod nocnym niebem i kontakt z Wszech§wiatem? Czy sa jakie$ gwiazdy,
ktore lubisz obserwowac tak po prostu, dla samej przyjemnosci? Jak powaznie powinniSmy
podchodzi¢ do tego tematu? Czy co$ z tego jest wazne? Czy mozemy traktowac to serio, wnosi¢
wklad w rozw6j nauki i nadal dobrze si¢ bawic¢? Jak najbardziej! Uwierz lub nie, ale to robi rdznice.
Chcemy, aby$ byt skuteczny, szczegsliwy 1 efektywny. Jesli fotometria wykonywana lustrzankami
cyfrowymi nie jest dla ciebie zabawa, to wkrotce stracisz nig zainteresowanie.

7.2.1. Planowanie sesji obserwacyjnej

Na planowanie sesji obserwacyjnej sktada si¢ kilka zagadnien. Wazng kwestig jest to, jak dtugo
mozesz obserwowac. By¢ moze masz jedng lub dwie godziny, by¢ moze cala noc. Przy mniej
wiecej jednej godzinie nie bedziesz mogt uzytecznie obserwowaé podwdjnych uktadow
za¢mieniowych, zwykle wymagaja one obserwacji przez cztery lub wigcej godzin. Ale w ciggu
jednej godziny mozesz zaobserwowac pie¢ gwiazd, ktdore wymagaja tylko jednego pomiaru na noc.
Pamigetaj, ze dobrg praktyka jest zrobienie wielu zdje¢ kazdego pola obserwacyjnego, z ktérych
mozna wyznaczy¢ $rednig wielko$¢ gwiazdowa.

Jezeli zamierzasz obserwowac¢ kilka gwiazd w sesji, to upewnij si¢, Ze starannie zanotowale$
wszelkie wykonane zmiany ustawien aparatu cyfrowego przy przesuwaniu si¢ pomigdzy
gwiazdami. Zbyt tatwo umyka nam zmiana 1 notowanie ustawien, gdy p6zno w nocy dopada nas
zmgczenie.

Podczas planowanych obserwacji obiekty powinny by¢ wysoko na niebie, aby zminimalizowac
efekty réznicowej ekstynkcji atmosferycznej. Dobry program typu planetarium jest w tej kwestii
nieoceniony. Moze jednak okaza¢ si¢, ze ze wzgleddw czasowych wymaganie to nie bedzie
najistotniejsze, np. w przypadku obserwacji nowych lub supernowych, gdy obiekt nie znajduje si¢
w odpowiednim miejscu na niebie.

Jezeli jeste§ obserwatorem wizualnym gwiazd zmiennych, to oczywiscie mozesz przeprowadzié
fotometri¢ lustrzanka cyfrowa swojej ulubionej gwiazdy, stosujac zasady z tego podrecznika.

7.2.2. Mapki nieba i mapki gwiazd porownania z tablicami fotometrycznymi

Znalezienie gwiazdy zmiennej jest umiejetnoscig, ktorej mozna si¢ nauczyC. Nalezy uzy¢
aktualnych mapek 1 tablic fotometrycznych z zestawem gwiazd poréwnania o doktadnie
wyznaczonych wielkos$ciach gwiazdowych (sekcja 3.4.1). Zaleca si¢ uzywanie takich mapek w celu
unikniecia konfliktu, ktéry moze powsta¢, gdy wielkosci gwiazdowe tej samej gwiazdy porownania
pochodza z réznych zestawéw mapek. Mogloby to skutkowa¢ dwoma ré6znymi wartosciami zmiany
jasnosci wyznaczonej dla tej samej gwiazdy zmiennej tej samej nocy.

7.2.3. Efemerydy do ustalania kiedy twoja gwiazda bedzie jasna lub staba

Efemeryda (ang. ephemeris / .Lmn. ephemerides; pochodzi od greckiego stowa épnuepic eph&meris
»~pamietnik”, ,.dziennik™) jest tablica, ktora podaje godzing i dzien srodka za¢mienia gtownego w
podwojnym uktadzie zaémieniowym lub maksimum w przypadku gwiazd pulsujacych (cefeidy
1 mirydy). Efemerydy gwiazd z rekomendowanych przez nas list mozna znalez¢ za pomoca
narzedzia VSX (skrét od: AAVSO International Variable Star Index) dostgpnego pod odnos$nikiem
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http://www.aavso.org/vsx/. Wprowadz nazwe gwiazdy, ktorg chcesz obserwowaé, na przykiad
W Sgr 1 kliknij ,,search”. Strona z wynikiem bedzie miata odnos$nik o nazwie ,,Ephemeris”
po prawej stronie linii oznaczonej ,,Epoch”. Kliknij na ten odnos$nik, aby wyswietli¢ okno z listg
nastgpnych kilku maksimow tej cefeidy. Zauwaz, ze efemeryda bedzie informowata
o kilku nastgpnych maksimach dla gwiazd pulsujacych takich jak cefeidy i gtéwnych minimach w
podwdjnych uktadach za¢mieniowych.

Jezeli epoka 1 okres nie byly aktualizowane przez wiele lat w VSX, to wtedy rzeczywiste momenty
minimum / maksimum moga nie odpowiada¢ tym prognozowanym. To jest gtéwny argument na
rzecz kontynuowania obserwacji gwiazd pulsujacych i zaémieniowych - obserwacje zmian okresu,
ktoére moga by¢ spowodowane zmianami ewolucyjnymi lub innymi gwiazdami orbitujacymi wokot
zmienne;j.

7.2.4. Raport pogodowy, wilgotnosé, punkt rosy, temperatura

Sprawdz prognozg¢ pogody na noc, podczas ktorej zamierzasz obserwowac. Wieczor moze byc¢
obiecujacy, ale rozlegle stabe smugi cirrusOw niewidocznych w ciemno$ci moga uniemozliwié
dobra fotometri¢. Lustrzanka cyfrowa jest tak czula, Ze stabe cirrusy maja duzy wptyw na wyniki.
Czasami mamy przyjemno$¢ doswiadczania czystego nieba — bez chmur, pylu i z niska
wilgotnos$cig. W pelni wykorzystaj taka noc, poniewaz zdarzajg si¢ one zbyt rzadko w wigkszej
czgsci naszego globu. Odpus¢ sobie wszystkie osobiste / rodzinne / pracownicze / spolteczne
zobowigzania i zorganizuyj sig!

Istniejg typowo astronomiczne strony internetowe 1 aplikacje smartfonowe / tabletowe, ktore oferuja
wiecej informacji niz zwykte prognozy pogody. Niektdére noce rozpoczynajg si¢ dobrymi
warunkami obserwacyjnymi, ale pogarszaja si¢ w momencie przej$cia frontu pogodowego. Inne
rozpoczynaja si¢ pochmurnym niebem, ktére pozniej rozpogadza si¢. Planujac sesje mozesz
wykorzysta¢ ograniczenia pogodowe, aby mimo wszystko wykonaé warto§ciowe obserwacje. Jezeli
prognozy sa dobre na cala noc, mozesz przygotowac si¢ na dluga seri¢ czasowa obserwacji
(ang. long time series) podwdjnego uktadu za¢mieniowego lub gwiazdy typu delta Scuti o duzej
amplitudzie — o ile twoj montaz si¢ do tego nadaje. Fotografowanie w serii czasowej z montazem
bez prowadzenia mogloby by¢ ekstremalnym wyzwaniem, zarowno w utrzymaniu obiektu

1 gwiazd pordwnania przez cala noc w kadrze, jak i przy pdzniejszym przetwarzaniu zdjec.

Jesli prognozowana jest mgta, twoj aparat cyfrowy 1 obiektyw mogg zaparowa¢. Moze to nastgpic¢
zanim pojawi si¢ faktyczna mgta. Dlatego musisz zaplanowaé przeprowadzenie obserwacji przed
nadejsciem mgty. Rosa moze pojawié si¢ na lustrzance nawet bez mgty. Dlatego badZ czujny,
poniewaz takie zdarzenie moze zepsu¢ obserwacje. Mozesz zminimalizowa¢ ten problem
przenoszac swoj sprzet pomiedzy obserwacjami do zimnego, ale bardziej suchego otoczenia takiego
jak garaz. Pomiedzy obserwacjami mozesz okry¢ aparat cyfrowy plastikowym workiem, ktory
zachowuje bardziej suche srodowisko.

Jezeli temperatura otoczenia jest wigksza lub mniejsza niz temperatura w domu, wskazane jest
wystawienie aparatu cyfrowego na zewnatrz na okoto dwadzie$cia minut, aby aparat cyfrowy
1 obiektyw mogly dostosowac si¢ do temperatury.

Jesli mieszkasz w poblizu oceanu, to badz §wiadomy, ze skroplona para wodna moze by¢ stona, co
jest bardzo szkodliwe dla aparatu cyfrowego 1 obiektywu.

7.2.5. Warunki na niebie, faza Ksiezyca

Cho¢ jasny Ksigzyc moze mie¢ istotny wplyw na obserwacje wizualne gwiazd zmiennych,
to problem ten nie jest tak powazny w przypadku obserwacji lustrzankg cyfrowa. Jasny Ksiezyc nie
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ma wpltywu na pomiary w czesci nieba naprzeciwko Ksiezyca. O ile obiektyw aparatu cyfrowego
posiada ostone¢ przeciwstoneczng to mozliwe sg obserwacje dos¢ blisko jasnego Ksigzyca dopoki
bezposrednie lub odbite §wiatto ksigzycowe nie pada na soczewki.

7.2.6. Obserwacje gwiazd nie wykazujgcych zmian

Interesujacym 1 pozytecznym nocnym zajeciem moze by¢ testowanie sprzetu i ustawien.
Fotografowanie pol z gwiazdami standardowymi pozwala na wyznaczenie wspoOtczynnikow
transformacji 1 przetestowanie dokladnosci 1 powtarzalnosci pomiarow. Innym wartym
przeprowadzenia eksperymentem jest sprawdzenie, jak poprawia si¢ stosunek sygnatu do szumu,
gdy stertowanych (lub usrednianych) jest dziesie¢, dwadzie$cia lub trzydziesci zdje¢ w pordwnaniu
do jednego.

Zanim sprobujesz fotometrii gwiazd zmiennych, bardzo dobrym ¢wiczeniem naukowym jest
wykonanie fotometrii gwiazd, ktore nie zmieniajg jasnosci. Mozesz wybra¢ dwie bliskie
niezmieniajace si¢ gwiazdy 1 zmierzy¢ roznice jasnosci. Nastepnie poréwnaj oszacowanie tej
roéznicy z roéznica katalogowa. Mozesz przekonaé si¢, ze poswigcenie na te wprawki w fotometrii
lustrzankowej kilku pierwszych pogodnych nocy bardzo pomoze, gdy stawisz czolo twojej
pierwszej gwiezdzie zmienne;.

Jest to tez bardzo dobry sposob na poszerzanie wiedzy o twoim sprzecie. Eksperymentuj ze zmiang
stopnia rozogniskowania, czasem naswietlania, ISO 1 przystong. Postaraj si¢ zrozumieé, jakie
ustawienia dajg najdoktadniejsze pomiary.

Przeprowadz testy z parami gwiazd, ktore rdznig si¢ o ponad 0,5 magnitudo, o okoto 0,2 magnitudo
1 0 okoto 0,1 magnitudo. Moze si¢ okaza¢, ze na przyktad mozesz porownywac gwiazdy o roéznicy
zaledwie 0,1 magnitudo tylko podczas obserwacji w bardzo dobrych warunkach. Ze zdobytym
doswiadczeniem powiniene$ by¢ w stanie wykona¢ wiarygodne pomiary zmian jasnosci 0,01 — 0,02
magnitudo dla jasniejszych gwiazd.

Wyznacz najjasniejsze i najstabsze gwiazdy dla praktycznej fotometrii z twoim obiektywem
1 montazem.

Wybierz pary gwiazd o podobnym kolorze. W przeciwnym razie réznica, ktorg wyznaczysz, moze
nie by¢ zgodna z warto$ciami katalogowymi, pomimo prawidlowos$ci twoich ustawien i procedur.

7.3. Czas zaczaC

W tym podreczniku przedstawiliSmy dos$¢ szczegdtowo, jak lustrzanki cyfrowe moga byc¢
wykorzystane do monitoringu zmian jasno$ci gwiazd zmiennych. Dla wielu typow gwiazd
zmiennych pomiary lustrzanka cyfrowa moga by¢ porownywalne z fotometria CCD w kategoriach
zardwno precyzji jak 1 doktadnos$ci. Dlatego lustrzanki cyfrowe zapewniaja amatorom $ciezke do
doskonalenia umiejetnosci w zakresie fotometrii przy nizszych kosztach i do wnoszenia
wartosciowych danych naukowych do Migdzynarodowej Bazy Danych AAVSO (AID).

Nadszedt czas, by zabra¢ lustrzanke cyfrowa pod gwiazdy 1 praktycznie wykorzystaé wszystko,
czego si¢ nauczytes. Baw si¢ dobrze!
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7.3.1. Jak czesto powinienem obserwowac gwiazdy z mojego programu?

Tabele 7.3 1 7.4 wyliczaja rekomendowang czgstotliwos¢ obserwacji (kadencje) dla réznych typow
gwiazd zmiennych.

Tabela 7.3. Kadencja obserwacyjna rekomendowana dla kilku klas gwiazd zmiennych.

jasno$ci moze osiagna¢ 3 — 4 magnitudo w filtrze V. Okresy pomiedzy dwoma
Kgsiednimi minimami glownymi (zwanymi formalnie okresami) mieszcza si¢
w zakresie 30 — 150 dni.

. Kadencja
Typ Opis ( dni)J
Aktywne jadra galaktyk. Optycznie zmienne pozagalaktyczne obiekty
Aktywne ledni Tk hi h lub akcji ob inych. T 1
Galaktyki (AGN) uwzglednione tylko z przyczyn historycznych lub akcji obserwacyjnych. Typy
IGCVS (General Catalog of Variable Stars): GAL, BLLAC, QSO.
Wybuchowe nieregularne zmienne typu y Cassiopeiae. Sg to szybko rotujace
Gamma bwiazdy z wyplywami masy z ich obszarow réwnikowych. Formowaniu si¢
Cassiopeiae piercieni lub dyskow wokol réwnika towarzyszy chwilowe pojasnienie lub 5-10
(GCAS) pociemnienie. Amplitudy zamian jasno$ci moga dochodzi¢ do 1,5 magnitudo
W barwie V.
Wolne nieregularne zmienne. Zmiany jasnosci tych gwiazd nie wykazujg
Niereoularne pkresowosci lub ich okresowos$¢ jest bardzo stabo okreslona i pojawia si¢ 5.10
& sporadycznie. Gwiazdy czesto sa przypisywane do tego typu zmienno$ci
z powodu niewystarczajacych badan.
. Zmienne typu o (omicron) Ceti (Mira). Sg to dlugookresowe zmienne olbrzymy
Miry (LPVs) > amolitudach zmian i i od . . i
. plitudach zmian jasnosci od 2,5 do 11 magnitudo w barwie V. Ich okresy 5-7
okres <300 dni . . ; . . .
Imieszczg si¢ w zakresie pomiedzy 80 i 1000 dni.
Miry (LPVs)
okres 300- 400 7-10
dni
Miry (LPVs) 14
okres > 400 dni
Ciasne uktady podwdjne o okresach orbitalnych od 0,05 do 230 dni. Jeden ze
sktadnikow w tych uktadach jest goracym bialym kartem, ktory nagle w ciagu od
Nowe (N) kilkunastu do kilkuset dni zwigksza jasnos¢ o 7 — 19 magnitudo w barwie V i 1
potem stopniowo wraca do swojej poprzedniej jasnosci przez kilka miesigcy, lat
lub dekad.
Zmienne typu R Coronae Borealis. Sg to ubogie w wodor, ale bogate w wegiel
R Coronae i hel gwiazdy o duzej jasnos$ci absolutnej nalezace do typdéw widmowych Bpe-C,
. ktore sg jednoczes$nie zmiennymi wybuchowymi i pulsacyjnymi. Prezentujg one 1
Borealis (RCB) . . . L . . ,
powolne nieperiodyczne spadki jasnosci o 1 — 9 magnitudo w barwie V, ktore
(rwaja od miesiagca lub wiecej do kilkuset dni.
Nowe powrotne, ktore r6znig si¢ od typowych nowych faktem, ze zaobserwowano
Nowe powrotne . S . . . .
(NR) przynajmniej dwa lub wigcej wybuchow (zamiast tylko jednego) w odstgpie 10 — 1
R0 lat. Przyktady: T CrB, T Pyx.
Zmienne typu RV Tauri. Sg to radialnie pulsujace nadolbrzymy. Krzywe blasku
charakteryzuja si¢ obecnoscia podwdjnych fal z wystepujacymi na przemian
otownymi i wtornymi minimami, ktére moga zmienia¢ gleboko$é w ten sposob,
RV Tauri (RV) Fe minimum gléwne moze sta¢ si¢ wtdornym i vice versa. Pelna amplituda zmian 2-5
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Tabela 7.3. Ciag dalszy.

Typ Opis Ka(((llillil)c Ja
/mienne typu S Doradus. Sa to gwiazdy wybuchowe o duzej dzielnosSci
promieniowania, ktore wykazuja nieregularne zmiany jasno$ci o amplitudzie

S Doradus w zakresie 1 — 7 magnitudo w barwie V. Nalezg one do najjasniejszych niebieskich 510
(SDOR) owiazd w swoich galaktykach macierzystych. Z reguly sg to gwiazdy zwigzane
z dyfuzyjnymi mgtawicami i s3 otoczone przez ekspandujace otoczki. Przyktady:
P Cyg, n Car.
Supernowe Supernowe.— gwiazdy,. kté.rg w wyniku ostatecznego wybuchu zwie;kszajq j agnos’é

(SN) b 20 magnitudo lub wigcej i potem powoli stabna. Wedlug krzywej blasku i cech 1
widmowych, supernowe sa dzielone na typ 1111
/mienne polregularne, ktére sa olbrzymami lub nadolbrzymami $rednich

Polregularne i poznych typéw widmowych, prezentuja wyrazne okresowosci w swoich
krzywych blasku z towarzyszacymi lub czasami przerwanymi réznymi
(SR, SRA, . e X . : . 5-10
SRB, SRC) hieregularno$ciami. Okresy mieszczg si¢ W za'kreS{e od 2Q do >'2000 dni, podcfzas
’ ody ksztalt krzywych blasku raczej jest rozny i zmienny, i amplitudy moga by¢ od
[ilku setnych do kilku magnitudo (zwykle 1 — 2 mag. w filtrze V).
Zmienne typu U Geminorum lub ,nowe kartowate”. Ciasne uktady podwdjne
kktadajace si¢ z gwiazdy - karta (karzet ciggu gldwnego! - przypis tlumacza) lub
Nowe kartowate [podolbrzyma, ktory wypelia wewngtrzng powierzchni¢ Roche’a i biatego karta
NL, UG, UGSS, ptoczonego przez dysk akrecyjny. Okresy orbitalne mieszcza si¢ w zakresie 1
UGSU, UGWZ, P,05 — 0,5 dni. Od czasu do czasu jasno$¢ uktadu gwaltownie wzrasta o kilka
UGZ) magnitudo (wybuch) i w czasie od kilku dni do miesigca lub wigcej, wraca to stanu
poczatkowego. Wedtug ksztattu krzywej blasku, zmienne U Gem mozna podzieli¢
na trzy typy: typ SS Cyg (UGSS), typ SU UMa (UGSU) i typ Z Cam (UGZ).
Mé(ﬁfa%tgjvity Mtode Obiekty Gwiazdowe YSO (ang. Young Stellar Objects). Gwiazdy zmienne
(YSO) w fazie przpd .ciqgiem gléwnym. Mogq to by¢ gwiazdy zrpienne typu T Tauri, UXors (UX | 1 lub mniej
aktywnej Orionis), FUors (FU Orionis) lub EXors (EX Lupi).
Mtode Obiekty
Gwiazdowe ’_5
(YSO) w fazie
nicaktywnej
/mienne symbiotyczne typu Z Andromedae. Sa to ciasne uktady podwdjne
Symbiotyczne Fkladajace si¢ z gwiazdy goracej, gwiazdy pdéznego typu widmowego i rozciaglej 1
(ZAND) btoczki wzbudzanej przez promieniowanie gwiazdy goracej. Sumaryczna jasno$¢
wykazuje nieregularne zmiany o amplitudzie do 4 magnitudo w barwie V.
Podwojne
uktad .
zac’mieni}(;we I na minutg

(EB)

Delta Scuti

0 duzej 1 na minute
amplitudzie

(HADS)

88



Tabela 7.4. Rekomendowana kadencja obserwacyjna i doktadnos$¢ czasowa dla kilku klas

gwiazd zmiennych.

Typ gwiazdy

Czestotliwos¢ obserwacji

IRaportuj JD do

Cefeidy

Kazdej pogodnej nocy

4 miejsc dziesigtnych

7 mienne kataklizmiczne

Kazdej pogodnej nocy

4 miejsc dziesigtnych

/mienne typu Mira

Raz na tydzien

1 miejsca dziesi¢tnego

Poiregularne

Raz na tydzien

1 miejsca dziesigtnego

RV Rauri

Raz na tydzien

1 miejsca dziesigtnego

Gwiazdy symbiotyczne™

Raz na tydzien

1 miejsca dziesigtnego

R CrB*

Podczas maksimum raz na tydzien

1 miejsca dziesigtnego

R CrB

Podczas  spadkoéw
pogodnej nocy

jasnosci  kazdej

4 miejsc dziesietnych

Zmienne nieregularne

Raz na tydzien

1 miejsca dziesi¢tnego

Podejrzane o zmiennos¢

Kazdej pogodnej nocy

4 miejsc dziesietnych

W sposob ciagly przez 10 do 15 minut

Gwiazdy rozblyskowe bodczas rzadkich rozblyskow 4 miejsc dziesietnych
Po,d wone uklady Co 10 minut podczas za¢mienia A miejsc dziesigtnych
zacmieniowe

RR Lyrae Co 10 minut 4 miejsc dziesietnych

[Uwaga: Gwiazdy symbiotyczne i R CrB moga wykazywa¢ prawdopodobng zmienno$¢ o matej
amplitudzie 1 krotkim okresie. Jezeli jeste§ nimi zainteresowany to obserwacje powinny by¢
wykonywane kazdej pogodnej nocy i raportowane do 4 miejsc dziesi¢tnych.
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Dodatek A: Testowanie lustrzanki cyfrowe;

Ten dokument bazuje na informacji z nastgpujacych zrodet:

1. ,,The Handbook of Astronomical Image Processing”, Second Edition, Richard Berry
and James Burnell, Willmann—Bell, Richmond, VA.

2. ,Profiling the Long—Exposure Performance of a Canon DSLR” opublikowane na
forum astronomicznym Cloudy Nights przez Craig Stark. Ten i inne artykuty
w formacie PDF sg dostgpne pod odnos$nikiem:

http://www.stark-labs.com/craig/articles/articles.html

Zobacz Dodatek E odno$nie informacji na temat sprawdzania liniowosci sensora lustrzanki
cyfrowe;.

Mozemy wyznaczy¢ kilka podstawowych parametrow lustrzanki cyfrowej z tatwego do wykonania
zestawu zdje¢ szumu, pradu ciemnego i ptaskiego pola (ang. bias / dark / flat images). Obejmuje
to parametry wzmocnienia (ang. system gain), maksymalnej wartosci ADU (warto$¢ saturacji),
pojemnos¢ studni piksela (ang. full well capacity) i szum odczytu. Mozesz rowniez zmierzy¢ wzrost
temperatury sensora podczas wykonywania dilugiej serii zdje¢ 1 wyznaczy¢ jak poziom szumu
zmienia si¢ z temperaturg.

Te pomiary powinny by¢ powtorzone dla kazdego ISO od 100 do 800 i tylko te wartosci powinny
by¢ brane pod uwage przy fotometrii.

UWAGA: W tym dodatku odnosimy sie do wyodrebnienia jednego z zielonych kanatow barwnych.
Niektore pakiety oprogramowania do fotometrii (np. MaxIm DL) pozwalajg wyodrebni¢ osobno
dwa kanaly zielone. Inne oprogramowanie tqczq dwa kanaly zielone w jeden obraz (np. AIP4Win).
Jezeli twoje oprogramowanie generuje tylko jeden obraz zielony, powinienes wykorzystac¢ niebieski
lub czerwony kanat koloru do wyznaczenia parametrow aparatu cyfrowego. Wynika to z faktu,
ze polgczony obraz w barwie zielonej bedzie miat mniejsze odchylenie standardowe w porownaniu
do pojedynczych zdjec¢ zielonych i dlatego parametry wyznaczone z odchylenia standardowego
bedq niepoprawne.

Maksymalna warto$s¢ ADU

Nowoczesne lustrzanki cyfrowe posiadajg 14-bitowe przetworniki analogowo — cyfrowe (ADC,
skrét z j. ang. analogue—to—digital converter), co teoretycznie powinno da¢ maksymalng warto$¢
ADU (2" - 1) = 16 383. Niektore starsze modele majg 12-bitowe przetworniki ADC o teoretycznej
maksymalnej warto$ci ADU (2 - 1) = 4095. Jednak rzeczywista warto$¢ bedzie nieco mniejsza
1 moze by¢ rozna dla 100 ISO w poréwnaniu do wyzszych ustawien wartosci ISO.

1. Wykonaj przeswietlong klatke kalibracyjng ptaskiego pola.
2. Zmierz maksymalng warto$¢ piksela (powinna by¢ taka sama dla wszystkich kanatow
kolorow).

Wyniki pomiaréw dla lustrzanki cyfrowej Canon 1100D:

ISO Maks}{?}?{}f ADU
100 13584
200 15304
400 15303
800 15304
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Przesunigcie systemowe

Niektore aparaty cyfrowe maja wbudowane state przesunigcie (offset). Jest to dokladnie okreslone
przesuni¢cie kodowania poziomu czerni w pliku z obrazem. Czgsto wynosi ono 1024 lub 2048
ADU dla 14-bitowych aparatow cyfrowych lub 256 ADU dla starszych 12-bitowych.
To przesunigcie stwarza mozliwo$¢ rejestracji ujemnych wartosci szumu i pewnego dryfu poziomu
czerni.

1. Wykonaj klatke kalibracyjng szumu bez zaswietlania sensora (zakryj celownik, nal6z
zaslepke na obiektyw, zga$ Swiatlo w pokoju) 1 z najkrotszym mozliwym czasem
naswietlania, na ktory pozwala twdj aparat cyfrowy (np. 1/4000 sekundy).

2. Zmierz wartos¢ mediany wszystkich pikseli — bedzie to warto$¢ przesunigcia
systemowego.

Wyniki pomiaréw dla lustrzanki cyfrowej Canon 1100D:

150 |\ emome (ADU]
100 2048
200 2048
400 2048
800 2048

Wzmocnienie (lub wspélczynnik konwersji)

Wzmocnienie (ang. system gain) wyraza si¢ w jednostkach ,.elektrony na ADU” (e /ADU)
1 oznacza liczbe elektronow wymaganych do zamiany natezenia w pikselu o 1 jednostke
analogowo—cyfrowa ADU (skroét z j. ang. Analog to Digital Unit). Jest to podstawowa jednostka
zmiany na zdje¢ciach wykonanych lustrzankg cyfrowa lub kamera CCD. Wzmocnienie powinno by¢
takie samo dla kazdego kanatu koloru, ale rézne dla kazdego ustawienia ISO.

1. Wykonaj dwie klatki kalibracyjne ptaskiego pola z takim samym czasem ekspozycji.
Ustaw czas naswietlania w ten sposob, aby S$rednia warto$¢ piksela wynosita okoto
~2/3 maksymalnej wartosci ADU i aby nie byto przeswietlonych pikseli.

2. Wyodrebnij jeden z zielonych kanatow z kazdej klatki kalibracyjnej plaskiego pola
1 zapisz je jako FG1 1 FG2.

3. Dodaj do siebie FG1 i FG2 i zmierz $rednig warto$¢ piksela w obszarze centralnym
o wielkos$ci okoto 100x100 pikseli. Zapisz to jako warto$¢ $rednig (FG 1+FG2),

4. Odejmij FG2 od FGI i nastgpnie dodaj 5000 (by by¢ pewnym, ze wynikowy obraz nie
ma ujemnych wartos$ci piksela).

5. Zmierz standardowe odchylenie w obszarze centralnym o wielkosci okolo 100x100
pikseli. Zapisz to jako Grci-rG2).

6. Wykonaj dwie klatki kalibracyjne szumu.

7. Wyodrebnij jeden z zielonych kanatow z kazdej klatki kalibracyjnej szumu i zapisz je
jako BG1 1 BG2.

8. Dodaj do siebie BG1 i BG2 i zmierz $rednig warto$¢ piksela w obszarze centralnym
o wielkosci okoto 100x100 pikseli. Zapisz to jako warto$é érednig (BG1+BG?2).

9. Odejmij BG2 od BG1 i nastepnie dodaj 5000 (by by¢ pewnym, ze wynikowy obraz nie
ma ujemnych wartos$ci piksela).

10. Zmierz standardowe odchylenie w obszarze centralnym o wielkosci okoto 100x100
pikseli. Zapisz to jako 6Ec1-8G2).
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(FG1+FG2)-(BG1+BG2|

2 _0,2
(FG1-FG?2) (BG1-BG2)

Wzmocnienie = [elektron / ADU]

(o}

Wyniki pomiaréw dla lustrzanki cyfrowej Canon 1100D:

50 | | earom/ADU]
100 3,29
200 1,62
400 0,83
800 0,40

Wzmocnienie (metoda alternatywna)

Metoda ta bardziej jest skomplikowana, ale solidniejsza.

1.

.

Wykonaj seri¢ zdje¢ ptaskiego pola — po dwa w kazdym z kilku czaséw ekspozycji.
Zdjecia o najdluzszym czasie naswietlania nie powinny przekracza¢ maksymalne;j
warto$ci ADU. Zdjecia o najkrotszym czasie naswietlania powinny mie¢ $rednig
warto$¢ ADU przynajmniej kilkaset ADU powyzej przesunigcia systemowego.

. Wyodrebnij jeden z zielonych kanatow z kazdej klatki kalibracyjnej ptaskiego pola.
. Dla jednego zdjecia w kazdej parze zmierz Srednig warto$¢ piksela w obszarze

centralnym o wielko$ci okoto 100x100 pikseli. Zapisz to jako warto$¢ srednig (FG 1).

. Dla kazdej pary odejmij zdj¢cie FG2 od FG1 1 nastgpnie dodaj 5000 (by by¢ pewnym,

ze wynikowy obraz nie ma ujemnych wartosci piksela).

. Zmierz standardowe odchylenie w obszarze centralnym o wielkosci okoto 100x100

pikseli. Zapisz to jako 6@c1-82).

. Oblicz wariancje¢ podnoszac do kwadratu osai-saz) 1 nastepnie dzielac przez 2, czyli

Gz(BGl-BGZ)/ 2.

. Wykonaj wykres sredniego natezenia jako funkcji wariancji/2.
. Nachylenie linii najlepszego dopasowania jest wzmocnieniem przy zastosowanych

ISO. Powinno to by¢ bardzo podobne dla kazdego kanatu koloru, ale rézne dla
kazdego ustawienia ISO.

Przyklad danych z lustrzanki cyfrowej Canon 1100D dla ISO 200 pokazano ponizej w tabeli i na
wykresie.

P;'S"gzz‘})jgé (FG1) | Gucune Tle1-sz > ==
1 11437,569| 106,809 5704,1
2 9576,640| 96,978 4702,4
3 6786,631 78,522 3082,9
4 5861,261 70,304 24713
5 4426,033| 55,426 1536,0
6 2514221 26,337 346,8
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Wzmocnienie dla kazdego ISO od 100 do 800 jest pokazane w ponizszej tabeli. Sg to wartosci
zblizone do otrzymanych powyze;.

150 | | laron/ADU)
100 3.41
200 1,66
400 0,84
800 0,40

Szum odczytu

Jedynym zrédtem szumu w klatkach kalibracyjnych szumu powinien by¢ szum odczytu. Szum
odczytu powinien by¢ taki sam dla kazdego kanatu koloru, ale r6zny dla kazdego ustawienia ISO.

1. Wykonaj dwie klatki kalibracyjne szumu.

2. Wyodrebnij jeden z zielonych kanatow z kazdej klatki kalibracyjnej szumu i zapisz je
jako BG1 i BG2.

3. Odejmij BG2 od BG1 i nastgpnie dodaj 5000 (by by¢ pewnym, ze wynikowy obraz nie
ma ujemnych wartosci piksela).

4. Zmierz standardowe odchylenie wynikowego obrazu. Zapisz to jako 6@ci-sa2).

o
G1-BG2 . . ~ . ,
Szum odczytu :% * wzmocnienie [$rednia kwadratowa elektronéw | *

* (przypis tlumacza) jednostkq szumu odczytu jest Srednia kwadratowa fluktuacji elektronow
w klatce kalibracyjnej szumu (ang. [electrons r.m.s.], gdzie rms = root mean square).

Wyniki pomiaréw dla lustrzanki cyfrowej Canon 1100D:

so | Sumdenus
100 23,7

200 12,5

400 7,0

800 3,1
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Pojemnos¢ studni piksela

Pojemno$¢ studni piksela powinna by¢ taka sama w kazdym kanale barwy, ale r6zna dla kazdego
ustawienia ISO. Faktycznie wartos¢ 100 ISO jest prawdziwa pojemnoscig studni piksela.
Dla wyzszych ustawien ISO mierzona warto$¢ jest maksymalng liczba elektronéw wymaganych do
osiggniecia maksymalnej warto§ci ADU.

Pojemnos¢ studni piksela = (wzmocnienie) x (maksymalna warto§¢ ADU) [elektrony]

Wyniki pomiardéw dla lustrzanki cyfrowej Canon 1100D:

ISO Pojemn[(;i’ec: kstt;:)(:ll;i]piksela
100 46376

200 25603

400 12787

800 6088

Prad ciemny

Pomiary wykonane do tej pory sg analogiczne do tych, ktore charakteryzujg kamer¢e CCD. Jednak
prad ciemny nie moze by¢ zmierzony bezposrednio ze zdje¢ wykonanych lustrzankg cyfrowa w ten
sam sposob jak na zdjeciach CCD. Dla CCD ustabilizowaliby$my temperature i wtedy
wykonaliby$my klatke kalibracyjng z pradem ciemnym (D) o dilugim czasie naswietlania ,,t”
sekund. Od tej klatki kalibracyjnej odejmujemy klatke kalibracyjna szumu (B) i wtedy mierzymy
srednig warto$¢ piksela w obszarze centralnym zdjecia (D - B). Ta warto$¢ jest mnozona przez
wzmocnienie, aby wyznaczy¢ sredni prad ciemny:

wzmocnienie * (D-B)
t

Prad ciemny = [elektronow/piksel/sekunda]

Ta warto$¢ powinna by¢ zawsze dodatnia i wzrasta¢ z temperaturg sensora CCD. Jezeli temperatura
jest stabilna, to catkowita liczba elektronow ,,wstrzyknigtych” do kazdego piksela przez prad
ciemny bedzie wzrastala liniowo z czasem.

Negatywy cyfrowe RAW zrobione lustrzankami cyfrowymi firmy Canon (prawdopodobnie 1 innych
producentéw) NIE WYKAZUJA takiej samej charakterystyki jesli chodzi o prad ciemny.
Na przyktad dla lustrzanki cyfrowej Canon 1100D przy 400 ISO*:

0,84 * (2045,90 - (2148,117 - 100 ))
60

Prad ciemny = =-0,042 [elektrony /piksel/sekunda]

* UWAGA: niektore programy do fotometrii dodajq przesuniecie do klatek kalibracyjnych
z wzorcem szumu (ang. master—bias) — w programie MaxIm DL nazywa sig¢ to ,,pedestal”. Dlatego
bgdz uwazny przy odejmowaniu tej wartosci podczas korzystania w obliczeniach z klatki
kalibracyjnej z wzorcem szumu.

Jest to fizycznie nierealne. Craig Stark badat tg charakterystyke w starszym modelu Canon 450D
(Rebel XSi). Zgodnie z oczekiwaniami, wariancja na zdj¢ciach z pradem ciemnym ro$nie w miare
wydtuzania czasu ekspozycji. Jednak srednia warto§¢ ADU piksela nie wzrasta liniowo. Zamiast
tego pozostaje w zakresie kilku ADU przy warto$ci statego przesuniecia. Doszedl on do wniosku,
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ze nawet na negatywach cyfrowych RAW jest wykonywane pewne przetwarzanie, aby zmniejszy¢
efekt pradu ciemnego. Jak wigc wplywa to na fotometri¢ wykonywang lustrzankami cyfrowymi?
Moje aktualne przemyslenia sg nastgpujace:

1. Uzyj klatki kalibracyjne z pradem ciemnym o takim samym czasie naswietlania

1 temperaturze jak zdjecia naukowe.
2. Lepszym rozwigzaniem moze by¢ uzycie sztucznej klatki kalibracyjnej z pradem

ciemnym, aby unikna¢ dodawania szumu do kalibrowanego zdjecia.

3. Jezeli jest uzywana sztuczna klatka kalibracyjna z pragdem ciemnym, to moze by¢
przydatne uwzglednienie mapy uszkodzonych pikseli, aby zmniejszy¢ wplyw
goragcych 1 martwych pikseli.

Jednakze te wnioski wymagaja potwierdzenia w dalszych eksperymentach.

Ponizej pokazano zdjecia klatek kalibracyjnych z wzorcem pradu ciemnego, przekroje liniowe
1 histogramy dla lustrzanki cyfrowej Canon 1100D przy 400 ISO.
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Gora lewo 5 sek. 21°C, gora Srodek: 30 sek 23°C, gora prawo: 300 sek. 26°C
Srodek: przekroje liniowe wzdtuz tego samego wiersza pikseli (pokazanego na zdjeciu
u gory po lewej stronie) dla trzech klatek kalibracyjnych z wzorcem pradu ciemnego.
Doél: Histogramy trzech klatek kalibracyjnych z wzorcem pradu ciemnego. Warto$¢
ADU pikseli (natezenie) jest naniesiona na osi poziomej, a liczba pikseli z dang
warto$cig ADU jest pokazana na osi pionowej (skala logarytmiczna).
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Jak wida¢ na przekrojach liniowych, mediana nat¢zenia pikseli wynosi 2148 ADU dla 5 —1 30 —
sekundowych zdje¢, co odpowiada wartosci 2048 ADU statego przesunigcia, ktory Canon wymusit
na zdjeciach RAW oraz dodatkowe 100 ADU narzucone przez program MaxIm DL. Jednak
mediana natgzenia pikseli dla 300—sekundowego obrazu wynosi tylko 2136 ADU. Wydaje sie,
ze z jakiego§ powodu Canon modyfikuje state przesuniecie dla dtuzszych ekspozycji nawet na
negatywach cyfrowych RAW. Nie bedzie to wptywato niekorzystnie na fotometri¢ zdje¢ o dlugim
czasie naswietlania, ale korekcja pradu ciemnego podczas kalibracji zdje¢ bedzie konieczna, aby
zminimalizowa¢ wptyw dodatkowego sygnatu pochodzacego od pradu ciemnego.

Ogromna wigkszo$¢ pikseli na 5 1 30 — sekundowych zdjeciach kalibracyjnych z wzorcem pradu
ciemnego lezy na histogramie w obrgbie maksimum znajdujacego si¢ skrajnie po lewej stronie,
ktore jest wyposrodkowane dla wartosci 2148 ADU. Te wartosci odpowiadaja rozkladowi szumu
pochodzacego od losowego pradu ciemnego.

Klatka 300 — sekundowa réwniez posiada to maksimum, jak rowniez wtérne maksimum ~200 ADU
po prawej stronie, ktore odpowiada nieco innej populacji pikseli o wiekszym pradzie ciemnym.
Szerokosci tym maksimOéw rosng ze wzrostem temperatury sensora. Mala ilos¢ klasycznych
goracych pikseli, ktore pokazuja znacznie wigksza reakcje na prad ciemny niz wigkszos¢ pikseli
w sensorze, znajduje si¢ po prawej stronie histogramu.

Stabilnos¢ temperaturowa

Standardowe lustrzanki cyfrowe nie sa aktywnie chiodzone jak astronomiczne kamery CCD.
Temperatura sensora zalezy od temperatury otoczenia i ciepla wytwarzanego wewngtrznie przez
elektronikg aparatu. Mozemy zbadaé ten efekt wykonujac dluga seri¢ klatek kalibracyjnych pradu
ciemnego. Temperatura sensora jest zapisywana w informacji EXIF na negatywie cyfrowym RAW,
ale nie wszystkie programy ja pokazuja. IrfanView jest darmowga przegladarka zdje¢, dostepna pod
odnos$nikiem: http://www.irfanview.com/, ktéra pokazuje wszystkie dane z EXIF.

1. Oszacuj maksymalny oczekiwany czas naswietlania zdje¢ naukowych, np. 8 sekund
dla aparatéw zamontowanych na statywie fotograficznym lub 60 sekund na montazach
z prowadzeniem.

2. Wykonaj 100 klatek kalibracyjnych pradu ciemnego z czasem ekspozycji okreslonym
w pkt.1.

3. Wyznacz $rednig warto$¢ piksela, standardowe odchylenie i temperaturg kazdej klatki

kalibracyjnej pradu ciemnego.

. Wykresl temperaturg sensora jako funkcj¢ numeru zdjecia.

. Wykresl standardowe odchylenie jako funkcje numeru zdjecia.

. Wykresl standardowe odchylenie jako funkcje temperatury sensora.

. Wykresl srednig warto$¢ piksela jako funkcje temperatury sensora.

. Wykresl §rednig wartos$¢ piksela jako funkcje numeru zdjecia.

0 3 N L

Ponizej pokazano przykladowe wykresy dla 60-sekundowych klatek kalibracyjnych pradu
ciemnego z lustrzanki Canon 1100D przy ISO 400:
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Lewy gorny wykres pokazuje jak temperatura sensora gwattownie ro$nie na poczatku serii zdjec
1 zbliza si¢ do rownowagi po okoto 2 godzinach (100 zdje¢ x (60+10) czas naswietlania plus czas
zapisywania zdjecia). Wyzsza temperatura powinna doprowadzi¢ do wigkszego pradu ciemnego
1 wiekszego odchylenia standardowego, co potwierdzaja wykresy gorny—prawy 1 dolny—lewy.
Wigkszy prad ciemny powinien réwniez prowadzi¢ do zwigkszonej wartosci Sredniej piksela
w miar¢ wzrostu temperatury. Jednak prawy—dolny wykres wyraznie pokazuje co§ przeciwnego.
Jak wspomniano w rozdziale o pradzie ciemnym, Craig Stark przypisuje ta anomali¢ jakiemu$
wewnetrznemu przetwarzaniu przez aparat cyfrowy, ktore mialoby skompensowaé zmiany
temperatury, a obrdobka ta jest stosowana nawet dla negatywow cyfrowych RAW.
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Dodatek B: Testowanie plaskiego pola pod wzgledem jednorodnosci oswietlenia

Bez wzgledu na to, ktéra metodg ptaskiego pola wykorzystujesz, istotne jest sprawdzenie jak
rownomierne jest o§wietlenie. Odchylenie o jeden procent na calym zdjeciu moze doprowadzi¢ do
btedu pomiarowego okoto 0,01 magnitudo.

Latwy sposob sprawdzenia jednorodnosci oswietlenia polega na wykonaniu klatek kalibracyjnych
z wzorcem plaskiego pola (ang. master—flat) z dwdch zestawow zdjec, przy czym drugi zestaw jest
wykonywany po obroceniu aparatu cyfrowego (lub flatownicy) o 90 stopni. Podziel jedng klatke
kalibracyjng z wzorcem ptaskiego pola przez drugg i zmierz natezenie pikseli (wartosci ADU)
wzdtuz przekatnej wynikowego zdjecia (rysunek B1). Pojawia si¢ przypadkowe fluktuacje
spowodowane statystyka zliczen, ale w idealnej sytuacji nie powinno by¢ systematycznego wzrostu
lub zmniejszania si¢ natezenia.

Na rysunku B2 pokazano przyktad, w ktérym nieréwnomierne o$wietlenie zostalo osiagniete przez
wylaczenie jednej z o$miu kul $wiecacych biatym $wiatlem we flatownicy. Rysunek po prawej
stronie prezentuje systematyczne 1% odchylenie wzdluz przekatnej 1 (niebieska) i 0,2% wzdtuz
przekatnej 2 (czerwona). Gdy wszystkie osiem kul $wiecacych bylo wlaczone (wykres po lewe;j
stronie), to systematyczne odchylenie wzdhuz przekatnej 1 (niebieska) bylo mniejsze od 0,1%, ale
wzdhuz przekatnej 2 (czerwona) wzrosto nieco do 0,3%.

Celem powinno by¢ systematyczne odchylenie mniejsze od 0,5% w oswietleniu wzdhiz klatek
kalibracyjnych z wzorcem plaskiego pola.

r -
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Rysunek B1. Klatki kalibracyjne z wzorcem plaskiego pola dla kanalu zielonego wykonane
aparatem cyfrowym obroconym o 0° (panel lewy—gorny) 1 90° (panel prawy—gorny) wzgledem
flatownicy. Lewy—dolny panel prezentuje zdjecie wynikowe z dzielenia pierwszej klatki
kalibracyjnej z wzorcem plaskiego pola przez druga. Prawy—dolny panel pokazuje profil
natezeniowy wzdtuz przekatnej. (Mark Blackford)
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Rysunek B2. Profile liniowe uzyskane przez podzielenie jednej klatki kalibracyjnej
z wzorcem plaskiego pola przez druga tak, jak opisano w tekscie. Z lewej: wynik
uzyskany z roéwnomiernie o$wietlajacej flatownicy. A prawej: wynik uzyskany
z nierdwnomiernie o§wietlajacej flatownicy. (Mark Blackford)
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Dodatek C: Ilustracja ekstynkcji atmosferycznej I rzedu, II rzedu i roznicowej
(Adaptowany z artykutu Marka Blackforda w Variable South Newsletter, pazdziernik 2015 r.)

Mozna bezpiecznie poming¢é wplyw ekstynkcji atmosferycznej, zachowujac kilka $rodkéw
ostroznosci stosowanych w fotometrii CCD przy ekspozycjach w teleskopach o $rednich do dtugich
ogniskowych. Nie jest to zawsze prawdziwe w przypadku fotometrii lustrzankami cyfrowymi ze
standardowymi obiektywami lub teleobiektywami, w ktorych wzglednie duze pole widzenia moze
prowadzi¢ do znacznych réznic masy powietrznej na catym zdjeciu. Miejmy nadzieje, ze ten
artykut wyjasni kilka aspektow ekstynkcji 1 okresli iloSciowo ich wpltyw na fotometri¢ dla
typowych konfiguracji CCD / teleskop i lustrzanka cyfrowa / obiektyw.

Prawdopodobnie najbardziej oczywistym wplywem ekstynkcji atmosferycznej jest oslabienie
1 poczerwienienie zachodzacego Stonca, ale $wiatto gwiazd jest podobnie znieksztalcone. Jest
zaangazowanych wiele czynnikow, w tym rozpraszanie Rayleigh’a i na aerozolach, i absorpcja
molekularna gléwnie przez ozon. W zwyklej atmosferze dominuje rozpraszanie Rayleigh’a na
gazowych molekutach.

Wielkos¢ ostabienia jest proporcjonalna do dlugosci drogi przez atmosfere (ekstynkcja I rzedu).
Kroétsze (tzn. bardziej niebieskie) dlugosci fal sa mocniej ostabiane niz dluzsze fale. Poza tym
wskaznik barwy gwiazdy réwniez ma maty dodatkowy wptyw na wielkos$¢ ostabienia (ekstynkcja I1
rzgdu). Na zdjeciu o duzym polu widzenia, gwiazdy blizej horyzontu moga mie¢ znacznie wigksza
mas¢ powietrzng niz gwiazdy znajdujace si¢ wyzej nad horyzontem — w ten sposoéb prowadzac do
roznej wielkosci ostabienia (ekstynkcja roznicowa). Ponizej zilustrujemy kazde z tych pojec
wykorzystujac seri¢ czasowg obserwacji gwiazdy o statej jasnosci wykonanych lustrzanka cyfrowa.

Ekstynkcja atmosferyczna I rzedu

W zenicie (odlegto$¢ zenitalna (=0°) dlugos¢ drogi $wiatta przez ziemska atmosferg jest
zdefiniowana jako masa powietrzna X=1. Masa powietrzna wzrasta, gdy ( (dzeta) rosnie na
poczatku bardzo wolno, ale coraz szybciej, gdy gwiazda zbliza si¢ do horyzontu. Rysunek C1
prezentuje nietransformowane jasnos$ci instrumentalne w kazdym z kanaléw koloréw lustrzanki
cyfrowej dla gwiazdy o stalej jasno$ci narysowane w funkcji czasu (lewy—gorny panel) 1 w funkcji
masy powietrznej (prawy—gorny panel). Jezeli seeing’ jest stabilny i przezroczysto$¢ pozostaje stata
przez calag noc (fotometryczng), to jak pokazano na tym wykresie, mierzone instrumentalne
wielkosci gwiazdowe bedg liniowa funkcja masy powietrznej.

W pierwszym przyblizeniu nachylenie tej linii jest wspotczynnikiem ekstynkcji I rzedu 1 jest
najwicksze dla krotszych (tzn. bardziej niebieskich) dlugosci fal. Jest to tatwiej widoczne na
lewym—dolnym panelu rysunku CI1, gdzie instrumentalne wielkoSci gwiazdowe zostaty
znormalizowane do 0 magnitudo dla X=0, tzn. poza atmosfer¢e. Mozemy zobaczy¢, ze nawet
w zenicie gwiazda zostata ostabiona o 0,181, 0,220 1 0,296 magnitudo odpowiednio w czerwonym,
zielonym 1 niebieskim kanale barwy lustrzanki cyfrowej. Kazdy filtr posiada swodj wiasny
wspotczynnik ekstynkeji I rzgdu, ktory jest funkcjg efektywnej dtugosci fali filtru. To powoduje, ze
wskazniki barwy gwiazdy stajg si¢ bardziej dodatnie, tzn. czerwiensze, gdy masa powietrzna ros$nie
(prawy — dolny panel na rysunku C1).

Wspdtezynniki ekstynkcji I rzedu (oznaczone jako k’) moga zmienia¢ si¢ od nocy do nocy lub
nawet w ciggu jednej nocy, w miar¢ jak zmieniajg si¢ warunki atmosferyczne. Gtéwna przyczyna sa
zmiany zawartosci aerozoli w atmosferze, np. pyt, dym, krople wody, itp.

5. (przypis ttumacza) ,,Seeing” (,,gwiazdy skaczg”) zmiany kierunku odbieranego promieniowania; Scyntylacja:
(,gwiazdy mrugaja”) zmiany energii promieniowania — np. zobacz str. 12 pod odnosnikiem:
http://vesta.astro.amu.edu.pl/Staft/ Tkastr/I2A/106-1p.pdf
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Rysunek C1. Z lewej u gory: Zmiana instrumentalnej wielko$ci gwiazdowej z czasem,
gdy gwiazda wedruje na niebie od duzej do mate; wysokosci. Kolory odpowiadaja
czerwonemu, zielonemu 1 niebieskiemu kanatowi koloréw lustrzanki cyfrowe;.
Z prawej u gory: Te same dane narysowane w funkcji masy powietrznej. Z lewej na
dole: Te same dane jak powyzej, ale znormalizowane do O magnitudo dla masy
powietrznej = 0, tzn. poza atmosfer¢. Z prawej na dole: Zmiana instrumentalnych
wskaznikow barwy (b-v) i1 (v-r) ze wzrostem masy powietrznej. (Mark Blackford)
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Rysunek C2. Znormalizowane nietransformowane jasnosci instrumentalne wykreslone
w funkcji masy powietrznej przez dwie noce o zmiennej przezroczystosci. Z lewej: Fale
cienkich cirrusow przechodzity przez pole widzenia przez caly sesj¢. Z prawej:
Stopniowy wzrost ekstynkcji spowodowany gromadzeniem si¢ mgly wywolanej
dymem. (Mark Blackford)
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Rysunek C2 prezentuje dwa przyktady ekstynkcji z nocy o zmiennej przezroczystosci. Osoba
opracowujgca obserwacje musi zadecydowal, czy drobne fluktuacje sa dopuszczalne przed
zastosowaniem korekcji ekstynkcji atmosferycznej. Fotometria réznicowa, ktéra korzysta z
niekorygowanych danych z nocy niefotometrycznych, moze dawaé¢ pomiary mniej doktadne, ale
nadal uzyteczne.

Ekstynkcja atmosferyczna 11 rzedu

Ekstynkcja II rzedu jest funkcja zar6wno masy powietrznej jak i wskaznika barwy gwiazdy, jest
nastepstwem skonczonej szerokosci krzywych transmisji spektralnej szerokopasmowych filtrow
RGB w lustrzance cyfrowej i filtrow fotometrycznych CCD.

Krzywa transmisji filtru .. szerokopasmowego
Rozklad energii w widmie Rozklad energii w widmie
gwiazdy niebieskiej gwiazdy czerwonej
4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000

Rysunek C3. Schematyczne pokazanie krzywej transmisji filtru szerokopasmowego
i rozktadu energii w widmie czerwonej i niebieskiej gwiazdy. (Mark Blackford)

Rysunek C3 prezentuje krzywa transmisji filtru zielonego lustrzanki cyfrowej i ogdlne krzywe
rozktadu energii w widmie gwiazdy niebieskiej i czerwonej. Gwiazda niebieska ma wzglednie
wieksze natezenie w oknie filtru od strony krotkich dlugosci fal w poréwnaniu do gwiazdy
czerwonej. Wiemy z powyzszej dyskusji, ze krotsze dtugosci fal doznajg wigkszej absorpcji, wiec
gwiazda niebieska bedzie nieco bardziej ostabiona niz gwiazda czerwona. Rozne filtry majg swoje
specyficzne wspotczynniki ekstynkeji II rzedu.
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Rysunek C4. Z lewej: Znormalizowana ekstynkcja atmosferyczna w niebieskim kanale
barwy dla czerwonej i niebieskiej gwiazdy na podstawie serii zdje¢ wykonanych w tym
samym czasie, ktora pokazuje rézne wspotczynniki ekstynkcji I rzedu (tzn. nachylenia).
Z prawej: Wykres wspolczynnikéw ekstynkcji I rzedu jako funkcji wskaznika barwy
katalogowego (B-V) dla kazdego kanatu koloru. (Mark Blackford)
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Lewy panel na rysunku C4 przedstawia znormalizowane instrumentalne wielkosci gwiazdowe
kanatu niebieskiego gwiazdy czerwonej o (B-V) = 1,441 i niebieskiej o (B-V) = 0,047, wykreslone
jako funkcja masy powietrznej kazdej gwiazdy, ktora zostata zmierzona na tych samych zdjeciach.
Roéznica nachylenia jest spowodowana ekstynkcja atmosferyczng II rzedu.

Prawy panel na rysunku C4 przedstawia nachylenie na wykresie ,,instrumentalne magnitudo versus
masa powietrzna” (nachylenie ekstynkcji atmosferycznej I rzgdu), jako funkcja wskaznika barwy
(B-V) dla siedmiu gwiazd o stalej jasnos$ci w serii czasowej zdje¢. Wszystkie trzy kanaty koloru
wykazujg mala, ale wyrazng zalezno$¢ od wskaznika barwy, z kanatem niebieskim wykazujacym
najwigkszy efekt. Wspotczynniki ekstynkcji II rzedu otrzymuje si¢ (patrz rysunek C4 — prawy
panel) jako nachylenie linii ze wspotczynnikami ekstynkcji I rzedu i jako warto$¢ punktu przecigcia
si¢ z osig wspotrzednych ,,y”.

Wspotczynniki ekstynkcji I rzedu (oznaczone jako k) powinny by¢ wzglednie stale — chyba ze si¢
zmieni jaki$ element systemu fotograficznego (filtry, obiektyw, sensor, etc.).

Ro6znicowa masa powietrzna

Gdyby wszystkie interesujace gwiazdy na zdjeciu mialy taka samg mas¢ powietrzng 1 wskaznik
barwy, to bylyby doktadnie tak samo ostabione przez atmosfere. Wowczas ekstynkcja I i 11 rzedu
nie bylaby problemem. Fotometria w matym polu widzenia moze aproksymowac taka sytuacje,
jezeli wybierzemy gwiazdy pordéwnania o wartosciach (B-V) bardzo podobnych do gwiazdy
zmienne;j.
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Rysunek C5. Z lewej: Roznicowa masa powietrzna jako funkcja odlegtosci zenitalne;j
jednej gwiazdy dla typowych pdl widzenia teleskopu. Z prawej: To samo jak powyzej,
ale dla typowych po6l widzenia obiektywow uzywanych w fotometrii lustrzankowe;.
(Mark Blackford)

Lewy panel na rysunku C5 pokazuje réznice masy powietrznej dla dwoch gwiazd o separacji
(w stopniach) wskazanej po prawej stronie, wykreslone jako funkcja odlegtosci zenitalnej pierwszej
gwiazdy. Krzywe z dodatnimi oznaczeniami wskazuja, ze druga gwiazda znajduje si¢ na zachdd
od pierwszej. Ujemne oznaczenia wskazuja, ze druga gwiazda znajduje si¢ na wschod od pierwsze;.

Roéznicowa masa powietrzna AX ro$nie w miarg, jak gwiazdy poruszaja si¢ od zenitu w strong
horyzontu 1 wynosi zaledwie ~0,07 masy powietrznej dla separacji 1° przy { = 60°. AX jest nawet
mniejsze dla mniejszych separacji typowych pdol widzenia $rednio i dtugoogniskowych teleskopow.

Sytuacja ta nie jest zbyt dobra dla szerokiego pola widzenia na zdjeciach przy typowej fotometrii
lustrzankg cyfrowa ze standardowym obiektywem lub teleobiektywem, tak jak pokazano w prawym
panelu na rysunku C5. Dla separacji +16° przy { = 60° mamy AX ~ 2,5 masy powietrzne;j.
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Ekstynkcja roznicowa — podsumowanie

Co to wszystko zatem znaczy dla fotometrii lustrzankowej? Jak duzy wplyw ma ekstynkcja
réznicowa na instrumentalne wielkosci gwiazdowe mierzone na zdj¢ciach o duzym polu widzenia?

1. Wariant z duzym polem widzenia

Wezmy typowy przypadek obiektywu o ogniskowej 100 mm i sensora o wielkosci APS—C
(14,9%x22,3mm). Pole widzenie (FOV) wyniesie 8,5° na 12,7°. Jezeli gwiazda zmienna znajduje si¢
w odlegtosci zenitalnej 60° 1 zostanie wysrodkowana na zdjeciu, woéwczas gwiazda poréwnania
moglaby by¢ od niej oddalona nawet o 7° i znajdowac si¢ w jednym z rogéw zdjecia. Z rysunku C5
mozemy oszacowaé dla tego wariantu, ze maksimum AX ~ 0,6 masy powietrzne;.

Z rysunku C4 mamy nastepujace wspotczynniki ekstynkeji I rzedu dla kazdego kanatu koloru:

K’ = 0,296 mag/masa powietrzna
K'y = 0,219 mag/masa powietrzna
K': = 0,178 mag/masa powietrzna

Dlatego réznicowa ekstynkcja I rzedu wyniesie:
A, =0,296 x 0,6 = 0,178 mag

A'v=0,219 x 0,6 =0,131 mag
A'+=0,178 x 0,6 = 0,107 mag

Roéznicowa ekstynkcja II rzgdu wyniesie zero, jezeli obie gwiazdy s tego samego koloru. Jednak
jezeli jedna z gwiazd posiada (B-V) = 1,100 a druga (B-V) = 0,600 to A(B-V) = 0,500.
Z rysunku C4 mamy nastepujace wspotczynniki ekstynkeji II rzedu:

K, = 0,022 mag/masa powietrzna/A(B-V)
K”, = 0,009 mag/masa powietrzna/A(B-V)
K”; = 0,007 mag/masa powietrzna/A(B-V)

Dlatego réznicowa ekstynkcja II rzedu wyniesie:
A= 0,022 x 0,6 x 0,500 = 0,007 mag

A”,=0,009 x 0,6 x 0,500 = 0,003 mag
A”:=0,007 x 0,6 x 0,500 = 0,002 mag

Ekstynkcja atmosferyczna Il rzgdu ma znacznie mniejszy wptyw niz ekstynkcja I rzedu.

Dla tego przypadku i na ta konkretng noc catkowita roznicowa ekstynkcja atmosferyczna
wyniostaby odpowiednio 0,185, 0,134 1 0,109 wielkosci gwiazdowych dla niebieskiej, zielonej
1 czerwonej jasno$ci instrumentalnej. Ewidentnie potrzebujemy korygowaé przynajmniej réznicowg
ekstynkcje atmosferyczng I rzedu.

2. Wariant z malym polem widzenia

WezZmy typowy przypadek, w ktorym separacja gwiazdy zmiennej i poréwnania wynosi 0,25° co
jest typowa wartoscig dla fotometrii CCD wykonywanej przez teleskopy. Wszystkie pozostate
zatozenia 1 wspotczynniki ekstynkcji pozostajg bez zmian. Z rysunku C5 szacujemy, ze AX ~ 0,02.
Dlatego réznicowa ekstynkcja I rzedu wyniesie:

A’ = 0,296 x 0,02 = 0,006 mag

A'v=0,219 x 0,02 = 0,004 mag

A':=0,178 x 0,02 = 0,004 mag
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To teraz wezmy pod uwage roznicowa ekstynkcje I1 rzedu :

A", =0,022 x 0,02 x 0,500 = 0,00022 mag
A’y =0,009 x 0,02 x 0,500 = 0,00009 mag
A”:= 0,007 x 0,02 x 0,500 = 0,00007 mag

Réznicowa ekstynkcja Il rzedu jest nieistotna, a korekcja ekstynkeji I rzedu jest konieczna tylko dla
programow fotometrycznych wymagajacych najwyzszej doktadnosci.

Podsumowanie

Zwykle réznicowa ekstynkcja atmosferyczna nie jest problemem dla zdje¢ o malym polu widzenia
(<0,5°), o ile gwiazdy poréwnania majag w przyblizeniu ten sam kolor co zmienna i nie sg zbyt
blisko horyzontu. Z drugiej strony dla zdj¢¢ o duzym polu widzenia typowych dla fotometrii
lustrzankowej, rdéznicowa ekstynkcja atmosferyczna moze by¢ bardzo istotna 1 musi by¢
korygowana.
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Dodatek D: Obrazy gwiazd przed i za ogniskiem

Ponizszy rysunek prezentuje obrazy gwiazd z ostro$cig ustawiong przed i za ogniskiem dla
obiektywu Canon 200 mm przy przystonie F2,8L. Indywidualne kanaty koloréw zostaly
rozdzielone — czerwony po lewej stronie, zielony 1 i zielony 2, nastgpnie niebieski po prawej
stronie.

Czerwony Zielony 1 Zielony 2 Niebieski

B 1131 left_G1it = | B [®]| B e et [ =[] | Bos e

B 1121 left_Riit [a]l® =]

[4] right_G1.fit
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Rysunek D1. Wyglad obrazéw gwiazd z ostro$cig ustawiong przed ogniskiem
(wiersz goérny) i za ogniskiem (dolny wiersz) dla obiektywu Canon 200 mm przy
przystonie F2,8L. (Mark Blackford)

Ostros$¢ ustawiona przed ogniskiem obiektywu daje obraz gwiazdy z jasnym centralnym maksimum
i szerokim otoczeniem lub halo, podczas gdy ostro$¢ ustawiona za ogniskiem obiektywu powoduje
jasny pierscien w ksztatcie obwarzanka. Kazdy kolor ma nieco inng wielkos$ci i ostro$¢.

Zauwazytem, ze przy fotometrii z tym obiektywem lepiej ustawi¢ ostro$¢ na zdjgciach z gwiazdami
przed ogniskiem obiektywu i1 uzywacé czasy naswietlania wystarczajaco krotkie, aby zapobiec
przeswietleniu centralnego maksimum.

Konstrukcje innych obiektywow beda mialy inne charakterystyki zwiagzane z ustawieniem ostrosci
przed lub za ogniskiem obiektywu. Powiniene$ przetestowaé kazdy obiektyw, ktory zamierzasz
uzywac, aby wyznaczy¢ wlasciwe ustawienie ostrosci dla fotometrii lustrzankowe;.
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Dodatek E: Test liniowosci

Procedura w skrocie przedstawiona tutaj jest modyfikacja podobnej opisanej w ,,InfoBlok 3.1 — Jak
okresli¢ liniowos¢ kamery” w ,,Przewodniku po fotometrii CCD AAVSO” wersja 1.1 ( dostgpnym
pod odnos$nikiem https://www.aavso.org/ccd-photometry-guide ).

1. Przygotuj Zrodlo Swiatta o$wietlajac bialy ekran. Nie musi by¢ idealnie jednorodne, ale
niech bedzie stabilne. Flatownica lub panel elektroluminescencyjny o regulowanej
jasnosci bytyby idealne.

2. Ustaw w aparacie cyfrowym format RAW i ISO 100.

3. Bezpiecznie zamocuj aparat cyfrowy, aby podczas calego testu celowatl w ten sam
fragment ekranu.

4. Wyreguluj jasnos$¢ ekranu i/lub liczbg przystony obiektywu, az kanat zielony wlasnie
zacznie si¢ wysycac, powiedzmy przy 40 — sekundowym naswietlaniu.

5. Zréb serie zdje¢, w ktorych czas naswietlania ros$nie od 2 sekund z 2—sekundowym
przyrostem (tzn. 2,4,6,8, ... etc.) az do kilku krokéw poza poziomem przeswietlenia.

6. Powtorz sekwencje dwa razy, co da ci trzy zdjecia wykonane dla kazdego czasu
ekspozycji.

7. Zmierz $rednig wartoS¢ ADU piksela dokladnie dla tego samego obszaru centralnego
kazdego zdjecia (powiedzmy 200x200 pikseli).

8. Jezeli zrodto $wiatla jest stabilne, to trzy pomiary dla kazdego czasu ekspozycji beda
bardzo podobne. Jesli nie, to test liniowos$ci bedzie nieprawidiowy.

9. Usrednij otrzymane trzy pomiary dla kazdego czasu ekspozycji i wykresl je w funkcji
czasu ekspozycji. Z tego wykresu bedziesz w stanie okres$lic przy jakiej wartosci
aparat cyfrowy wysyca si¢ i czy sa w przebiegu jakies$ nieliniowosci. Dla tej lustrzanki
cyfrowej poziom saturacji dla 100 ISO wynosi 13 500 ADU.

Test liniowosci
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10. Teraz przygotuj dane dla innego uzytecznego wykresu, ktory wyrazniej pokaze
wszelkie odchylenia od idealnej liniowej reakcji. Punkt przecigcia si¢ z osig Y ma
wartos¢ 1896,7 w powyzszym przyktadowym wykresie. Odejmij ta wartos¢ od
Sredniej wartosci ADU dla kazdego czasu naswietlania i nastgpnie podziel przez czas
naswietlania w sekundach. To jest tempo zliczania w ADU na sekund¢ i powinno
by¢ stale, jesli zroédto §wiatla jest stabilne i1 reakcja detektora jest liniowa.
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11. Nastepnie wybierz jeden punkt w liniowej czgsci powyzszego wykresu jako
referencyjne tempo zliczania np. 30 sekund, gdzie tempo zliczania wynosilo
276,0 ADU/sekunda. Odejmij referencyjne tempo zliczania od zmierzonego tempa
zliczania dla kazdego czasu ekspozycji — to jest roznica (reszta) tempa zliczen.
Nastepnie podziel ta rdéznice przez referencyjne tempo zliczania i zamieh na
procenty.

12. Wykresl procentowg réznice tempa zliczania jako funkcje czasu ekspozycji. Obszar
liniowy sensora znajduje si¢ tam, gdzie roznice sg bliskie 0% (pomiedzy 10 i okoto
42 sekundami na ponizszym wykresie).
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Ujemne odchylki po 42 sekundach sg spowodowane przeswietleniem. Ujemne odchytki dla czasow
ekspozycji mniejszych od 10 sekund prawdopodobnie sa spowodowane tym, ze rzeczywisty czas
otwarcia migawki jest nieco krotszy niz ustawiony czas naswietlania. Dla tej lustrzanki cyfrowej
1 poziomow o$wietlenia, bezpieczne bytoby uzycie czasow ekspozycji pomigdzy 10 i 42 sekundami,
co koresponduje z warto$ciami odpowiednio 4800 i 13 300 ADU.
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