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Rozdziat 1

Redukcja obserwacji CCD

1.1 Informacje podstawowe

Przez redukcje obserwacji CCD bedziemy rozwnisuwanie z wykonanych ramek
wptywu kamery CCD. Chodzi tu o offset (anigias), prad ciemny (angdark curren)
oraz pole wyréwnujace (angjatfield).

Redukcje obserwacji CCD tradycyjnie wykonuje sie przy pagnjednego z go-
towych pakietow: IRAF, MIDAS badz STARLINK. My bedziemkorzyst& z tego
ostatniego.

Pakiet STARLINK to w istocie caly zestaw zonych programéw, dziatajacych
w ujednoliconymsrodowisku programistycznym, w oparciu o standardowe &bym
plikéw. O ile najpowszechniejszym a astronomii formatempipenoszenia ramek
CCD jest format FITS, o tyle w pakiecie STARLINKzywa sie innego formatu o
nazwie NDF @ dimensional formaf ktéry w przypadku dwuwymiarowych tablic,
opisujacych ramki CCD sprowadza sie do uproszczonejjinensazwie SDF. Takie
tez rozszerzenie beda miaty pliki w tym formacie.

Czeka nas wiec konwersja ramek CCD z formatu ST7, w ktOrypisgavane sa
one w programie CCDOPS sterujacym kamera SBIG ST-7, dodtr FITS, a nastep-
nie do formatu SDF. Konwersja ramek z ST7 do FITS odbywa sig pomocy pro-
gramutofits  oraz skryptu powloki bashscripté  (moze to b\t wyzsza wersja,
gdyz skrypt ten co jalé czas ulega modyfikacjom). Przed ich wykonaniem nasie
upewnt, czy maja one ustawione prawa wykonywania (komdadad ).

Wracajac do pakietu STARLINK: programy w nim zawarte pefizne sa na grupy
w zalezndsci od przeznaczenia. Zestaw programoéw do konwersiji faimadivorzy
pakiet CONVERT. Inne programy do redukcji ramek CCD wchodzskiad pakietu
CCDPACK. Dawniejsze wersje STARLINK’a wymagataywania shellash , obec-
nie wszystko zostato jprzeniesione do shellzash . Przed ayciem ktéregokolwiek
z pakietow STARLINK'a naley wczyt& zestaw zmiennych systemowych, potrzeb-
nych do pracy. Przykladowo, chcac skorzgsmapakietu CONVERT wpisujemy w
linii komend:

convert
co spowoduje wypisanie na terminalu nastgpujacych mémji:

CONVERT commands are now available -- (Version 1.2, 1999 Jun e)



Defaults for automatic NDF conversion are set.

Type conhelp for help on CONVERT commands.
Type "showme sun55" to browse the hypertext documentation.

Oczywiscie numer wersji mze byc nieco inny. Od tego momentu dostepne beda pro-
gramy z pakietu CONVERT.
Podobnie chcac pracowa programami z pakietu CCDPACK nalenapisé:

ccdpack

co spowoduje wypisanie na terminalu nastgpujacych mémji:

CCDPACK commands are now available -- (Version 2.4-0)

For help use the commands ccdhelp or ccdwww

I w tym wypadku wersja CCDPACK nie byt nieco inna. Od tego momentu beda
dostepne komendy z pakietu CCDPACK. W podobny sposén uatkityy tez komendy
pakietu KAPPA.

1.2 Zamiana formatéw ramek CCD

1.2.1 Konwencja nazw plikow

Nalezy pamiet&, ze nazwy katalogéw i plikéw nie moga zawiéngolskich liter, znakéw
zarezerwowanych dla shella oraz spacji. Zamiast spaciinmstosowa znak pod-
kreslenia. Najlepiej ogranicysie do matych i wielkich liter alfabetu tatskiego, cyfr
oraz znakow _i -.

Daty naley zapisyw& wg. miedzynarodowego standardu 1SO-8601. Pozwoli
to unikng& nieoznaczorgri, ktéra sig, nestety, czasem spotyka. Przyktadowo; gdy
bysmy mieli okrelic kiedy zostaty wykonane wykonane obserwacje z dnia 01203-0
mielibySmy problem, gdy w USA data ta oznacza 3 sty¢z2002, w Polsce jest to 1
marzec 2002, a notacji miedzynarodowej jest to 2 marzec 2@ tandardzie 1SO-
8601 date zapisujemy zawsze w kolejobrok-miesiac-dzie, przy czym kadez tych
pél ma stata liczbe znakéw: YYYY-MM-DD. Niepoprawny jesatem zapis: 2010-
3-2. Godzing piszemy po dacie w formacie: HH:MM:SS.SSS.Ilkaph z danymi z
obserwacji w Borowcu rowniestosujemy konwencje 1SO-8601, jednak ze wzgledu
na ograniczenia systemu DSO, w ktérym poczatkowo pracemsgli rok zapisywany
jest dwucyfrowo (YY-MM-DD).

Oryginalne ramki CCD beda zapisane w formacie ST7. Nazlikpy moga by
dowolne, czesto jednak beda odpowiadaly przyjetej WIBM konwencji nazewnictwa,
wg. ktorej nazwa pliku wyglada przyktadowo tak:

anti_r1.005

gdzie pierwsze 4 znaki sa wzigte z nazwy obserwowanegktb{w tym przykiadzie
jest to planetoida Antiope), literaodnosi sie do zastosowanego filtru, cyfra 1 oznacza
serie obserwacji, a rozszerzenie numeruje ramke w daniefw tym przypadku mamy

do czynienia z 5-ta ramka pierwszej serii). Innezinge nazwy plikdw:



hzdr_v2.128 gwiazda HZ Dra, filtr V, druga seria, ramka nr 128
tl66_c1.001 obiekt 1996 TL66, filtr C, pierwsza seria, ramka nr 1

Pojedyncze ramki badz ramki wielokrotne wykonywanie wdzie recznym maja na
ogotrozszerzenist7 (nadawane im automatycznie przez program CCDOPS). W celu
unikniecia probleméw w dalszych etapach redukcji, dolesedostosowate nazwy

do przyjetego schematu.

Poza ramkami z obserwowanym obiektem bedziemycrdie dyspozycji komplet
ramek kalibracyjnych: po p@&ramek offsetowych, ciemnych i pél wyréwnujacych
(jesli obserwacje wykonywano w kilku filtrach, dlak@ego z nich otrzymamy osobny
zestaw pdl wyréwnujacych).

1.2.2 Sprawdzenie dostepnego miejsca na dysku

Zanim przystapimy do pracy musimy sprawglztzy na koncie mamy wystarczajaco
duzo wolego miejsca. W trakcie konwersji objgtoplikow bedzie rosta i moe sie
zdarzyt przekroczenie quoty (czyli zarezerwowanej dla nas przessi dyskowej). O
ile typowe ramki w formacie ST7 zajmuja od 400 do 600 kB, @t same ramki w
formacie FITS zajmow@juz beda ok. 800 kB, a w formacie SDFzjid.5 MB. Wynika
to z tego,ze format SDF zawiera dodatkowo informacje o wariancjsplk co mae
byt p6zniej wykorzystane w redukcji. Slenie jesté&my pewni, czy mamy wystarcza-
jaco dizo wolnego miejsca, napiszmy:

guota

W odpowiedzi zobaczymy &iakiego:

Limity dyskowe dla user student (uid 1234):
System plikéw bloki mekki twardy
150.254.66.50:/home 31892 199000 200000

(w tym przykfadzie pominigto c&¢ informacji, zwracanej przez quote). Paleki
okresla nam miejsce (w kB), zajmowane przez nasze pliki, a pud&ki  okresla
catkowita przestrzen dyskowa (w kB), ktra mamy do dysopz

Znajac typowe rozmiary plikéw w formatach ST7, FITS i SDFzamy sie zorien-
towat, ile wolnego miejsca bedziemy na nie potrzebowsa/ trakcie pracy naley tez
usuwa pliki, ktére zostaty ju przekonwertowane do nowych formatéw.

W przyktadowej redukcji, ktéra zaraz przeprowadzimy déngch z nocy 2001-
08-26 potrzebne nam bedzie 500 MB wolnego miejsca na dy&kuie obcigat kat-
alogu domowego, najlepiej pliki unBeic na osobnej partycji, zaktadajac w katalogu
/home/SZUFLADA swo0j wiasny podkatalog. Trzeba tylko pamigtdy wyniki,
ktére sa nam potrzebne na dalsze zajecia, skogfiawakatalogu domowego, gdy
SZUFLADAMoze byt skasowana bez ostznia.

1.2.3 Zamiana formatu ST7 na FITS

Jak juz wspomniano, redukcje przeprowadzimy na przyktadziesdajuzyskanych w
czasie obserwacji planetoidy (382) Dodona dnia 2001-08vZ&vybranym katalogu
tworzymy dwa podkatalogiPrograms orazReduction . Do kataloguPrograms



kopiujemy zawart&t katalogu/pub/labs/Prgrams , znajdujacego sie na serw-
erze anonymous ftp vesta.astro.amu.edu.pl. Do katdRegluction kopiujemy za-
wartcst katalogupub/labs/Raw/01-08-24 ,Znajdujacego sie na serwerze anony-
mous ftp vesta.astro.amu.edu.pl. Beda to ramki w form&Qdi7 oraz plik tekstowy z
logiem z obserwaciji.

W celu zamiany formatu z ramek z ST7 na FITS agle

1. Skopiowa pliki tofits , scripté ~ z kataloguPrograms do katalogu, w
ktérym znajduja sie ramki w formacie ST7. Nadalikom prawa wykonywania
(jesli ich jeszcze nia maja):

chmod u+x nazwa-pliku
2. Uruchomt progranscript6
Jscript6

W rezultacie powinr§imy otrzyma zestaw plikdw o rozszerzeniufts , odpowiada-
jace im pliki nagtdwkowes .t , znajdujace sie w nowo utworzonym katalogimes
oraz dodatkowy plik o rozszerzeniutimes inazwie (na przyklia@1-08-26.times )
zawierajacejw sobie dapgczatkwbserwaciji. Plik ten zawiera trzy kolumny, przykfad-
owo:

dodo_c00001 300 20:19:00
dodo_c10001 300 20:27:21
dodo_c10002 300 20:32:41

W pierwszej zawarte sa nazwy przetwarzanych plikow, w jug czasy ekspozycji
w sekundach, w trzeciej — moment czasu rozpoczecia dasppelcji w formacie:
godzina-minuta-sekunda.

Jesli obserwacije zostaly zakezone po poétnocy czasu UTS, wowczas skrypt spowoduje
powstanie drugiego pliku o rozszerzeniittimes z data o dzid pdzniejsza (np.
01-08-27.times ).

1.2.4 Zamiana formatu z FITS na SDF

Dalej aktywujemy pakiet CONVERT piszac
[student@wl astro]$ convert

i wydajemy komende zmieniajaca format z FITS na SDF:
[student@wl astro]$ fits2ndf " * fts" " "

Nie nalezy sie martwt pojawiajacymisie ostrzeniami o nieprawidtowych nagtéwkach.
Wynika to z niepetnej konwersji formatu z ST7 na FITS (przgrkj pominieto niek-
tore informacije).

Zwrétmy uwage nat@e parametry komendits2ndf  podajemy w cudzystowach.
Tak samo postepuje sie w przypadku pozostatych komendiriamv sytuacji, gdy
parametry zawieraja znaki 0 szczeg6inym znaczeniu,preégmwane przez powitoke.
W naszym przypadku cydzystéw zapobiega rozwinieciu znegtb|*| przez powtoke i
przekazuje go bez zmian do komerfidg2ndf , ktéra sama go interpretuje.

Po zak&iczeniu konwersiji sprawdzamy, czy dlazkiego pliku w formacie FITS
otrzymalémy plik w formacie SDF. Utatwi nam to wydanie 2 komend:



[student@wl astro]$ Is * fts | we -l
[student@wl astro]$ Is *.sdf | we -l

zliczajacych pliki. Jéli wczesniej skopiowabmy do naszego katalogu dodatkowa
ramke zero.sdf , wowczas liczba ramek w formacie SDF powinnathy jeden
wigksza, nt w formacie FITS — w przeciwnym razie powinnadgdwna. Nastepnie
mozemy ze spokojem usuo@liki w formacie FITS:rm *.fts

1.3 Reczna redukcja ramek CCD
1.3.1 Wstep

Kazda ramka CCD z rsvietlonym fragmentem nieba zawiera szum, ktéry utrudnia
wykonywanie pomiaréw. Na szum ten sktada stadaja sie:

szum odczytureadout noisg

szum pradu ciemnegadrk current noisg

szum tta niebagky bckground noige

szum fotonowy samego obiektph{oton shot noigektérym maze byt gwiazda,
planetoidy itp.

W trakcie redukcji usuwamy sygnaly zaktdcajace pomiadpawiadajace im szumy
pozostaja. Wprowadzmy oznaczenia:

R,or sygnatodczytu i zwiazany z nim szum

D,op pradciemnyijego szum

B,op Swiecenie nocnego nieba i jego szum

0,00 Swiatto wysytane przez obserwowany obiekt (i jego szum)

Wowczas catkowity sygnaf, zmierzony dla obserwowanego obiektu i odpowiadajacy
mu Szum mana wyrazt w postaci:

S=0O+R+D+B, 04 =0%+0h+05+05 (1.1)

przy czym zaktadamy tize wszystkie szumy sa szare (czyli catkowicie przypadRowe
a odpowiadajace im sygnaly — nieskorelowane.

Na koniec wstepu przypomnijmy podstawowe wzory, opisgijarzenoszenie watri-
ancji w zalendsciach funkcyjnych:

Yy =x1 + T2, 05 = ail + 032 (1.2)
Yy =T — Ta, 03 = ail + 09252 (1.3)
Yy =T To, O’i = x% . O’il + x% . 052 (1.4)

2 2
r1 1 —T
N RN C R



1.3.2 Pomiar szuméw na ramkach CCD

W katalogu, w ktorym mamy wszystkie ramki CCD tworzymy pot#tagtmp (komenda
mkdir tmp ) i kopiujemy do niego nastepujace pliki:

e bias *.sdf (komendap bias =*.sdf tmp )
e dark *.sdf (komendap dark =*.sdf tmp )
o flat =*.sdf (komendap flat =*.sdf tmp )

o xxxx_x100?.sdf  (komendacp xxxx_x100? =*.sdf ), gdzie pod literex
nalezy podstawi wtasciwy skrét nazwy obiektu i nazwe filtra

Korzystajac z Gai obejrzymy teraz poszczego6lne ramki.

Ramki offsetowe

WysSwietlamy pierwsza ramKgias0001 i ogladamy ja przy trzech anych poziomach
Auto cut 99.5%, 95% i 50%. Nastepnie dla wasto50% zmieniamyColor mapz De-
fault naPastel Teraz wid& wyrazniej strukture ramki offsetowej. Czy jest ona p&®
Jesli nie, ktory jej rog jest najciemniejszy, a ktéry ndjjaejszy? Czy wystepuja na niej
tzw. zte kolumny (bad columns)?

Sprawdzimy teraz informacje zapisane w nagtowku ramkiqsa dostepne w
plikach nagtowkowych z rozszerzenient , ktére znajduja sie w katalogtimes ),
ale mana je rownie przejrzé& z poziomu Gai, wybierajac z menu kolejNew, Fits
header... mozemy sprawd4 temperature w jakiej wykonano dana ramke (TEM-
PERAT, w stopniach Celsjusza), czas ekspozyciji (EXPTIMiEgny w setnych c&e
ciach sekundy, zatem wa&n10000 odpowiada tu 100 sekundom) lub wspétczynnik
konwersji z elektronéw na ADU (EPERADU).

Podobnie ogladamy nastepne ramki offsetowe. Czy sa maezaco rane?

Ramki ciemne

WySwietlamy pierwsza ramke ciemna, wybierajaigto cut99.5% i Color mapde-
fault. Czy jej powierzchnia jest jednolita, czyztenazna na niej wyranic np. dwie
grupy pikseli? To cecha charakterystyczna sensoréw CCDongitych w technologii
MPP (Multi Pinned Phase), zmniejszajacej prad ciemnywazany z nim szum), ale
wprowadzajacej dwie populacje pikseli. Utrudnia to ssatgzny opis ramki CCD
(wartost srednia z catej ramki nie ma tu sensu, gdigzymy ja dla dwéch ranych
populacji pikseli, z ktérych kada ma inny rozktad warzi).

Ogladamy teraz ramke dla innych wastd parametrovAuto cuti Color map(tak,
jak w przypadku offsetu).

Chcac lepiej zobaczydruga populacje pikseli, powracamy daito cut99.5%,
sprawdzamy warf najjasniejszego piksela na ramce (wietlona w gérnym panelu
okna Gai, w polu o nazwikligh, a nastepnie do polaowwpisujemy wart&t dwa razy
mniejsza.

Postepujemy teraz odwrotnie, tj. znowu ustawiaiwyo cutna 99.5%, a potem w
polu High wpisujemy wart&t dwa razy wieksza, mijest w polulow. Czy widzimy
jakies miejsca, w ktérych w sensor uderzyt promlesmiczny (sa to zwykle skupiska
kilku- kilkunastu jasnych pikseli, o owalnym badz wydanym ksztalcie)?

W podobny sposob przegladamy pozostate ramki ciemne.



1.3.3 Obstuga pakietdw CCDPACK i KAPPA

Aktywujemy pakiety CCDPACK i KAPPA, piszac — odpowiednicedpack ikappa .
Chcac szybko uzyskapis dziatania wystepujacych w nich komend, wystarcgyise&
ccdhelp komenda lubkaphelp komenda (podobnie, pomocdokomendw pakiecie

CONVERT uzyskujemy pisZaconhelp komenda ). .
Sprobujmy uzyskaopis komendgub z pakietu KAPPA, staacej do odejmowa-
nia od siebie dwoch ramek CCD. Piszekaphelp sub i otrzymujemy:

SuUB
Subtracts one NDF data structure from another.
Usage:
sub inl in2 out
Description:

The routine subtracts one NDF data structure from another
pixel-by-pixel to produce a new NDF.

Additional information available:

Parameters Examples  Notes Related_Applications Authors
History Implementation_Status
SUBSTITUTE

Press RETURN to continue ...

Jak wid& otrzymalsmy opis dwéch komend, gdyich nazwy maja takie same pier-
wsze litery. Naciskajac Enter zobaczymy opis drugiej hnichca uzyskadodatkowe
informacje, np. przyktad zycia komend, w polu: Topic ?  piszemy:sub exa
(wystarcza trzy litery stowa examples). \Bgje z systemu pomocy uzyskamy naciska-
jac raz lub kilka razy (w zaklndsci od poziomu, na ktéry zes&lny) klawisz Enter.

Opis komendyadd jest tatwiejszy do uzyskania, gdyie ma dwéch komend za-
czynajacych sie tak samo. Po napisakaphelp add otrzymamy opis komendy, z
mozliwoscia uzyskania bardziej szczeg6towych informacji. W téjiacji wystarczy
wpisa dalej np.exa, a nie — jak to byto w poprzednim przypadksub exa .

Korzystajac z komed @nych pakietéw Starlinka natg pamieté&, by cytowd (uj-
mowat w pojedynczy lub podwdjny cydzystéw) parametry zawiacajznaki specjalne
(np=, ?, itp). W ten spos6b zapobiegamy ich interpretacji przezipkevi przekazu-
jemy w niezmienionej postaci do komend Starlinka.

Wyznaczanie szumu odczytu CCD

Wyznaczanie szumu dla ptaskiej ramki offsetowej jest grostystarczy w odpowied-
nio duzym prostokacie (badz na catej ramce) policzyartdst Srednia i odchylenie
standardowe pikseli. Gdy jednak offset ma wyrazna stmgk{a tak jest w naszym
przypadku), musimy postapinaczej. Zaktadajage ramki offsetowe wykonywane
bezp@&renio jedna po drugiej maja taki sam poziom sygnatuzenwy stworzg ich
roznice. Ramka taka powinna byuz ptaska (pozbawiona struktury), a wétdéred-

nia jej pikseli powinna b§ zblizona do zera. Szum natomiast, zgodnie ze wzorem
(1.3), powinien bg 0 v/2 wigkszy od szumu pojedynczej ramki.



Skorzystamy z tej wlasrszi w naszym przypadku. Bierzemy dwie pierwsze ramki
offsetowe i tworzymy ich rénice:

[student@wl astro]$ sub bias00001 bias00002 bl-2

Whpisujac nazwy plikéw w formacie SDF pomijamy ich rozszamia — nie dotyczy to
nazw plikéw w innych formatach.

Wczytujemy do Gai ramk@1-2 , dobieramy opcje wswietlania, a nastepnie z
gornego meny wybieramy kolejnémage-Analysisimage regions. ... Pojawi sie do-
datkowe okno, w ktérym klikamy przycisk z zaznaczonym pokatem, a nastepnie
mysza zaznaczamy na ramce CCD w gidwnym oknie Gai prostkmlu ok. 1/4
pola calej ramki. Przesuwamy go w okolice lewego, gérnegmu namki, w oknie
Image regionklikamy przyciskStats selectedodczytujemy wartét Srednia (Mean)
oraz odchylenie standardowe (Std. Dev.). Korzystajac gedtezynnika konwersji
2.3e~ /ADU, przeliczamy obie warg&zi z jednostek ADU na elektrony i zapisujemy.

Dla pewndci powtarzamy pomiary, umieszczajac prostokat w olaclicpozostatych
rogow ramki CCD starajac sie uniatych kolumn. Przeliczamy uzyskane wato
na elektrony i zapisujemy.

W podobny sposéb wyznaczamy watdrednia i odchylenie standardowe dla
réznicy dwaéch kolejnych ramek offsetowych (nr 3i 4). Z uzysketmwartdsci wybier-
amy najmniejsze odchylenie standardowe.

Szum odczytu kamery CCbr otrzymamy, dzielac wyznaczone wé&rgej od-
chylenie standardowe prze2.

To samo maemy uzyska w nieco inny sposéb, korzystajac z komersigts
pakietu KAPPA:

[student@wl astro]$ stats bl-b2 clip=2.0

W rezultacie otrzymamy najpierw podsumowanie wszystkiktseli, a zaraz potem

to samo, ale po odrzuceniu pikseli odbiegajacych od pianigavyznaczonejredniej
(pixel mean) o wiecej i 2 odchylenia standardowe (standard deviation). Ten drugi
zestaw jest dla nas bardziej przydatny, gaye uwzglednia zwiekszonego szumu od
ztych kolumn, goracych badz zimnych pikseli itp. Zngghay tam wart&t odchylenia
standardowego. Cala operacje powtarzamy dla rd08kd4 i wyliczamy ponownie
szum odczytu.

Wyznaczanie szumu pradu ciemniego

Odejmujemy od ramki ciemnej (zawierajacej w sobie rowmifiset) ramke offsetowa,
w wyniku czego otrzymujemy ,czysta” ramke z pradem cigmn

[student@wl astro]$ sub dark300001 bias00001 d1-bl
W celu zlokalizowania populaciji pikseli tworzymy histogra
[student@wl astro]$ histogram d1-bl ylog
podajac dalej nastepujace parametry:

RANGE - Range of values in the histogram > -30,1000
NUMBIN - Number of histogram bins > 100
DEVICE - Name of graphics device > xwin



W rezultacie otworzy nam sie okno graficzne z wykresem histog. lle wystepuje
w nim populacji pikseli? Jakie ssrednie wartéci dla k&dej z nich?

Z powodu wystepowania trzech populacji pikseli, szum dampradem ciemnym
jest suma szumoéw kaej z populacji z osobna. Tu wyznaczymy tylko szum pienjysze
populacji, gdy jest ona najliczniejsza i decyduje o szumie wypadkowyrajaaimki.

Znanym jiz sposobem odejmujemy od kolejnych ramek ciemnych pieawasmke
offsetowa, uzyskujac ramkil-bl , d2-b1 , d3-bl , d4-bl , d5-bl . Dla kazdej z
nich, korzystajac z komendstats wyznaczamysrednia wartst pradu ciemnego dla
pierwszej populacji pikseli. Przyktadowo, dla rantki-b1 pizemy:

[student@wl astro]$ stats d1-bl clip=0.2

i zapisujemy wartsc srednia po obcieciu (after clipping). W rezultacie otrgmy
wartcsci Srednie dla 5 ramek ciemnych. Wyznaczamy $cbdnia przeliczamy ja na
elektrony. Dla ramek ciemnych z nocy 2001-08-24 powsnmy dosta wartdst pradu
ciemnego ok.D = 23e~ (oczywiscie w czasie riawietlania 300 s). Poniewgorad
ciemny podlega statystyce Poissona, jego szum mozna wWyyn@ko sqrtD, czyli

w naszym przypadku wynosi on ok.p = 4.8e™ i jest znacznie mniejszy niszum
odczytu.

W tym wypadku wany jest czas ekspozycji ramki z pradem ciemnym — im jest on

diuzszy, tym wiekszy jest prad ciemny i jego szum. Zalest szumu pradu ciemnego

od czasu mpna opisa wzorem:
t
op — —0Dg> (16)
to

gdzie:t, jest czasem ekspozycji, dla ktérego wyznaczono szun Podstawiajac za
op, Wyznaczony przez nas przed chwila szum pradu ciemnegoiaczas nawietla-
nia ramki (300 s), mpemy wyliczyc szum dla dowolnego innego czasiswietlania.

Korzystaj& ze wzoru (1.6) obliczamy czas dla ktéregoop = og. Wszystkie
ekspozycje, awietlane z czasem krétszym (w danej temperaturze) lgmainowane
przez szum odczytu, a z czasemaitmym — przez szum pradu ciemnego.

Jesli czas wigkszsci ekspozyciji wykonywanych na teleskogiel m w
Borowcu nie przekracza 300 s, czy warto staske o obnzenie tem-
peratury poriej wartégsci T, w ktérej wykonane zostaty badane ramki
ciemne?

Na koniec sprébujemy oksét temperature, w ktorej — przy czasieSmaetlania
ramkit = 300 s szum pradu ciemnego bedzie rGwny szumowi odczytu. Slebanyy
tu z faktu,ze prad ciemny rénie wykfadniczo z temperatura. Zatest pradu ciem-
negoD (w przeliczeniu na jedna sekunde) od temperaftidia pojedynczego piksela
mozna okrélic wzorem: o

D = Dy2 57", (1.7)

w ktorym Dy jest wart@cia pradu ciemnego w pewnej Bgjowej temperaturzég

(w ciagu sekundy), a\T jest wartGcia stata dla danego sensora CCD. W naszym
przypadku maemy przyj& Srednie wartsci Dg, Ty i AT, podane przez producenta
kamer ST-7. Wynosza ond)y = 0.5 e /pix/s, Top = 0°C, AT = 7°C. Wartdsci

te sa nieco inne od wyznaczonych przez nas z dwoch powoddtyczhSredniej dla
wielu egzemplarzy kamer CCD (kda kamera ma nieco inny prad ciemny), dotycza
tez facznie wszystkich trzech populacji pikseli, a nie tyiednej, najliczniejszej. Z
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tego drugiego powodu nasze wnioski co do @ania temp. pracy CCD sa nie do
kohca stuszne: z uwagi na dwie pozostate populacje pikseksymalne obrianie
temp. pracy CCD jest wskazane.

1.4 Automatyczna redukcja ramek CCD

Omowimy teraz kolejne etapy redukcji ramek CCD, uzyskanyazasie jednej nocy
obserwacji. Wszystkie ramki powinny byvczéniej przetransformowane do formatu
SDF, wywanego przez STARLINK'a. Na Kwmu rozdziatu przedstawiony zostanie
punkt po punkcie przyktad redukcji danych z konkretnej nocy

1.4.1 Dane do przyktadowej redukcji

W dalszej czgci oméwiona zostanie procedura redukcji danych (usimigffsetu,
pradu ciemnego i wyptaszczenie ramek z obiektem). By uéasnozumienie caléci,
kolejne etapy zilustrowane beda przyktadowa redukajaek CCD, uzyskanych w
dniu 2001-08-26 w Borowcu dla planetoidy (382) Dodona. Daneskane dla Dodony
znajduja sie na serwerze anonymous ftp

vesta.astro.amu.edu.pl
w katalogu
/pub/labs/Raw/01-08-24

Dodatkowo potrzebne nam beda skrypty i programy zawartgmasamym serwerze
w katalogu

/pub/labs/Programs

Tworzymy u siebie kataloBrograms i kopiujemy do niego skrypty i programy, oraz
katalogReduction i kopiujemy do niego dane, umieszczone na serwerze w katalog
01-08-24

1.4.2 Przygotowanie miejsca do redukcji

Redukcje wykonuje automatyczny skrypt, ktory oczekuje gygikreslonej struktury
podkatalogow, ktéra na og6t tworzymy w katalogu o nazRésluction . Moze ona

wyglada nastepujaco:

Times katalog z plikami nagtéwkowymi (tworzony wcze Sniej)
bias katalog z ramkami offsetowymi

darkl katalog z ramkami ciemnymi (czas 1)
dark2 katalog z ramkami ciemnymi (czas 2)
flat-c1 katalog z polami wyréwnujacymi (filtr C)
flat-rl katalog z polami wyréwnuacymi (filtr R)
target-c1 katalog z ramkami w filtrze C, czas 1
target-c2 katalog z ramkami w filtrze C, czas 2
target-rl katalog z ramkami w filtrze R, czas 1
target-r2 katalog z ramkami w filtrze R, czas 2
tmp katalog pomocniczy

Strukture te mana modyfikowa w zalezndsci od potrzeb: doktadajac np. kata-
log dark3 i odpowiadajacy mu katalogirget-c3  — jesli czgst ramek w filtrze C

11



naswietlono z czaseny; lub pare katalogovitat-vl i target-vl  — jeSli czgst
ramek n&wietlono z czasm, przez filtr V).

Nalezy tylko pamiet&, by w katalogudarkl znajdowaly sie ramki z czasem ek-
spozycji takim samym, jak ramki z obiektem, znajdujaeevgikataloguarget-c1l
i target-rl . Analogicznie, w katalogdark2 umieszczamy ramki ciemne z tym
samym czasem, jak w katalogaenget-c2 i target-r2 . Poniewa w podanym
przyktadzie obserwowdimy w 2 filtrach (C i R), musimy temiec katalogi z polami
wyréwnujacymi w tych samych filtrachlat-c1 | flat-rl . Katalogbias wys-
tepuje zawsze bez modyfikacji.

W rozwazanym przez nas przyktadzie obserwaciji planetoidy Dodorminiv 01-
08-26 zastosowano tylko jeden, wspolny dla wszystkich kamebiektem i pradem

ciemnym, czas obserwaciji.zyto za to nie dwdch, a trzechadych filtréw. W rezulta-
cie strukture katalogéw natg zmodyfikow& nastepujaco:

Times katalog z plikami nagtéwkowymi (tworzony wcze Sniej)
bias katalog z ramkami offsetowymi

darkl katalog z ramkami ciemnymi (czas 1)

flat-c1 katalog z polami wyréwnujacymi (filtr C)

flat-r1 katalog z polami wyréwnuacymi (filtr R)

flat-vl katalog z polami wyréwnuacymi (filtr V)

target-c1 katalog z ramkami w filtrze C, czas 1

target-rl katalog z ramkami w filtrze R, czas 1

target-vl katalog z ramkami w filtrze V, czas 1

tmp katalog pomocniczy

1.4.3 Przeglad pdl wyréwnujacych

Przed rozmieszczeniu odpowiednich plikéw w formacie SDFdpawienich dla nich
katalogach musimy jeszcze sprawijzizy na ramkach z polami wyréwnujacymi nie
ma jasnych gwiazd. Uruchamiamy wiec graficzny interfejd&Ayaia & , co spowoduje
otwarcie okna graficznego. Nastepnie w géornym menu wyhbigra

File

nastepnie

Open

i wezytujemy okrélona ramke, zapisana w formacie SDF (format wiasny giaki
STARLINK). Dzigki opcji

Auto cut

w gtéwnym oknie, maemy ustawi dowolne parametry vgwietlania obrazu reprezen-
tujace widciwe jasnéci gwiazd (przewanie jest to 95%). W razie potrzeby @emy
rowniez powiekszyg lub pomniejszg obraz aywajac opciji

Scale

W trakcie przesuwania kursora myszy na tla ramki CCD, w g@ngsci okna wyswi-
etlane sa aktualne wspétrzedne kursora (w pikselachjza tvart@t piksela (w ADU).

Uzywajac programu Gaia po kolei przegladamy ramki z polagriéwnujacymi.
Jesli natrafimy na ramke z gwiazda o maksymalnej j&sn@iksela przekraczajacej
0 wiecej nz 10% otaczajace gwiazde pole, ramke taka nal@oming& w redukcji
(przenosimy ja do katalogmp).
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1.4.4 Wykonanie redukcji

Przed rozpoczeciem redukcji sprawdzamy wymagarsa ikmInego miejsca na dysku.
Po wydaniu komendy:

du -h

zobaczymy mniej wiecej taki wynik:

9.0M ./bias

16M Jdarkl
16M Jdark2
16M at-r1
20M Jtarget-rl
50M Jtarget-r2
133M

Jéli liczbe znajdujaca sie na dole, pokazujaca sumjetadci wszystkich plikdw w
wyswietlonych katalogach (w MB), oznaczymy przeavéwczas do redukcji potrze-
bowat bedziemy dodatkowo nie wiecej8 - z wolnego miejsca (czyli tacznie bedzie
to 4 - z). Uzywajac komendyjuote nalezy sprawdzt, czy istotnie tak jest.

Chcac rozpoczaredukcje, do katalogu podstawowego kopiujemy pliddro.sdf
i reducel? , a nastepnie piszemy:

Jreducel?

W trakcie redukcji na terminalu ukazywaie beda komunikaty informujace o jej prze-
biegu. Wszystkie one znajda sie na koniec w pliku CCDPACKXG.

Ramki, poprawione na offset, beda miaty dopisane w nazwie pdb (od stowa
debiase(l. Ramki, poprawione na offset i prad ciemny, beda mialpidane w nazwie
pole _db_dk (od stowde-darked. Ramki, ktére dodatkowo zostaty skorygowany o
pole wyréwnujace, otrzymaja w nazwie pol# (od stéwflattened.

Po zak@iczeniu redukcji w katalogadhas i darkl znajda sie rednione (metoda
mediany) ramki offsetowdASTER_BIASi ciemne MASTER_DARKMediana ma
te zalete w stosunku dsredniej arytmetycznefe j&sli w ciagu kilku liczb (beda-
cych np. wart&ciami fadunku w pojedynczym pikselu) jedna z nichnisie znacznie
od pozostatych (np. na skutek uderzenia promienia kosragzn wéwczas warks
Srednia nie jest przez nia znieksztatcona (co miatobyso&jgdybgmy wyli Sredniej
arytmetycznej). Podobna do mediany wtasnma tzw. clipped mean, czydirednia
arytmetyczna liczona wg. algorytmu: wez wszystkie licabylicz srednia arytmety-
czna i odchylenie standardowe, nastepnie wybierz tyldtby, ktére r&nia sie od
Sredniej nie wiecej 1zi o podana liczbe odchydestandardowych (zwykle dwa), wresz-
cie dla wybranych liczb ponownie wylicz nowa wastcsredniej i nowe odchylenie
standardowe.

W kataloguflat-x1 ~ (gdzie x jest oznaczeniem filtra) otrzymamy szereg plikow
z polami wyréwnujacymi, skorygowanymi o offset i pradmigy, a takze tsrednione
pole wyrownujacdMASTER_FLAT_Xgdzie X jest oznaczeniem filtra).

W katalogutarget-x1 ~ otrzymamy ramki obiektu, skorygowane klejno o offset,
prad ciemny i pole wyréwnujace.

13



1.4.5 Sprawdzanie p6l wyréwnujacych

Przyjrzymy sig teraz ponownie polom wyréwnujacym, kityma razem zostaty popraw-
ione o offset i prad ciemny (plikilat_x1000?_db_dk.sdf ). Przegladamy je
przy wyciu Gai i sprawdzamy:

e czy centrum ramki jest fmiejsze, a brzegi ciemniejsze, czy odwrotnie?
e czy ktorys rég jest wyraznie ciemniejszy od pozostatych?

e czy widea pieiscienie dyfrakcyjne od drobin kurzu na szybce przed sensore
CCD lub nafiltrze?

e czy widet obrazy gwiazd?

Sprawdzimy teraz jak& pol wyréwnujacych, odejmujac od pierwszego z nich
drugi, a nastepnie dzielac pierwszy z nich przez drugil{adgkonujac typowej ko-
rekty pola wyréwnujacego na pole wyréwnujace).

Kopiujemy wybrane dwa pola wyréwnujace, skorygowane risedi prad ciemny,

z katalogu /flat-x1 do katalogu /tmp. Nastepnie tworzyntyridznice tak, jak to robil-
iSmy dla offsetéw i ramek ciemnych (musimy roigktywny pakiet Kappa!):

sub flat_x10001_db_dk flat x10002_db_dk f1-f2
Nastepnie aktywujemy pakiet CCDPACK komendedpack iwydajemy polecenie:
flatcor flat_ x0001 db_dk fif2 flat x0002_db_dk

w ktérym na pierwszym miejscu podajemy ramke, ktéra ma blgorygowana, na
drugim — wynik korekcji, a na trzecim — pole wyréwnujaceywane do korekgji.

Ogladamy teraz wyniki w Gai, stosujac mape koloréw. latarramek (f1-f2, czy
f1f2) jest ,ptaska™? Czy na ramce f1f2 widgakas nierbwnomierngt tta (oznaczatoby
to zfa jakast ramek wyréwnujacych, na og6t spowodowana obécigocchumr na niebie
lub niezogniskowana optyka teleskopu).

1.4.6 Wyznaczanie szumu tta nieba

Przyjrzymy sige teraz ramkom z obserwowanym obiektem,ekifistaty skorygowane
o offset, prad ciemny i pole wyréwnujace. Znajdziemy je addogu /target-x1 (gdzie
X jest oznaczeniemaytego filtra). Wczytujemy do Gai pierwsza ramke z drugisii
(ramki z pierwszej serii sa czestoaveetlane, gdy obiekt znajduje sie stosunkowo
nisko nad horyzontem i stad mogathgorszej jakéci). Nazwa tej ramki wyglada
bedzie takyyyy x20001_db_dk_fl.sdf (gdzieyyyyto oznaczenie nazwy plan-
etoidy, ax — uzytego filtra).

Dobieramy odpowiednie opcje Bwietlania, a nastepnie z gérnego meny wybier-
amy kolejno:lmage-Analysidmage regions. ... Pojawi sie dodatkowe okno, w ktérym
klikamy przycisk z zaznaczonym okregiem. Na obrazie niephieramy miejsce, na
ktérym nie mazadnych gwiazd i umieszczamy tam myszka okragealinicy odpowiada-
jacej ok.1/4 wysokdsci ramki CCD.

Rozmiar okregu mpemy zmient chwytajac myszka za maly, biaty pros-
tokat na obwodzie okregu. Pdaenie okregu na ramce CCD mamy
zmienit umeszczajac kursor myszy w jego wnetrzu i przeciagelaag
w inne miejsce. Gdy klikniemy myszka na ramce CCD poza gikm,
kolor jego obwodu zmieni sige na zielony i okrag stanierseaaktywny.
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Po umieszczeniu okregu we stsiwym miejscu klikamy przycisktats selected/
oknielmage regions. .,.co spowoduje wyswietlenie w tyre oknie informaciji o m.in.
Sredniej wartéci piksela oraz odchyleniu standardowym, np.:

Mean Std. Dev. Max. Min. Total No. Pixels
5.564286 4.598698 22.88399 -12.92962 76113.87 13679

Przesuwamy okrag (bez zmiany jego promienia) w trzy innejsoa na ramce, za-
wsze jednak wolne od gwiazd. Zapisujemy najmniejsze z adoggh trzech warkri
SredniejMeani odchylenia standardowed@td. Devi zamieniamy je na elektrony.
Otrzymanawartst szumur-t zawiera w sobie szum odczyi, , Szum pradu ciem-
negocp oraz szunswiecenia nocnego nieba, powiazane ze soba znana zalescia:

0% = 0% + o0 + o} (1.8)

Nie mazemy z niej jednak bezposrecnio skorzgstgdyz w czasie redukcji od ramk

z obiektem odejmowasimy wsrednione ramki offsetowe oraz ciemne, co wprowadzato
dodatkowe szumy. Dzielimy tez ramki z obiektem przez usrednione pole wyréwnu-
jace, co réznie zwiekszato szum wyniku.

Szum tta nieba mmemy jednak wyznacZyinna, bardziej bezgwednia, metoda.
Jesli zatazymy, ze w trakcie redukcji z ramki CCD catkowicie usunieto offserad
ciemny wlwczas sygnat mierzony na ramce pomiedzy gwiazsipowvodowany bedzie
wylacznieSwieceniem nocnego nieba. Podlega on statystyce Poissatea) j&li syg-
nat wynosiN (koniecznie wyraony w elektronach!), wéwczas jego odchylenie stan-
dardowe wynosi/N. Korzystajac zérednich wartéci pikseli, wyznaczonych przed
chwila, obliczamy szum tta nieba i poréwnujemy z poprzedrezultatem. Czy wyniki
te bardzo sie rfnia?

Na koniec podsumowujemy analize szumow na ramkach kanme/dlpowiada-
jac na pytania:

e ktére zrédto szumu dominuje (szum odczytu, pradu cieroney tta nieba?)

e jak sytuacja zmienitaby sie po zmianie rodzaju filtrus{jgamki wykonano w
filtrze C, to zmiana na R; fdi wykonano je w R, to na C)

¢ jak sytuacja zmieniataby sie po przeniesieniu teleskapolderwatorium wysokogoérskiego?

e jakiego szumu tta nieba naatoby oczekiwa po dwukrotnym zwiekszeniu og-
niskowej teleskopu?

1.4.7 Przykiad: redukcja obserwacji (382) Dodony
Zadanie wykonujemy w kilku etapach:

1. Sprawdzamy, czy mamy 500 MB wolnego miejsca (tyle potazed redukcji
nocy 2001-08-26)

2. Tworzymy katalodgreduce (z ktdrego zaraz skorzystamyPhotometry  (ktory
bedzie na potrzebny p6zniej)

3. Do kataloglReduce kopiujemy ramki w formacie ST7 z nocy 2001-08-26 oraz
plik tekstowy z notatkami z przebiegu obserwacji o naz@1e08-26.txt
(tzw. log obserwacyjny). Plikite znajdziemy na serwerzerggmous ftp vesta.astro.amu.edu.pl,
w katalogwpub/labs/Raw/01-08-24
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10.

11.

. Tworzymy katalod’rograms

. Kopiujemy do niego pliki (programy i skrypty) z katalofpub/labs/Programs

na vescie.

. Zmieniamy format plikow z ST7 na FITS. W tym celu z katald@rograms

kopiujemy do katalogiReduce programtofits oraz korzystajacy z niego
skryptscript6

. Przechodzimy do katalogReduce i w linii komend piszemy./script6

Po chwili znajdziemy w nim ramki w formacie FITS, podkataldignes oraz
dwa pliki z czasami ekspozycji poszczegdinych ram@k:08-26.times i

01-08-27.times . Pierwszy z nich zawiera czasy przed pétnoca, drugi — po

pétnocy.

. Teraz taczymy pliki z czasami w jeden. Pastmy sie w tym celu plikiem tym-

czasowyntmp:

cat 01-08-26.times 01-08-27.times >> tmp ,
Zmieniamy nazwe plikamp:

mv tmp 01-08-26.times
i usuwamy niepotrzebny juplik 01-08-27.times

rm 01-08-27.times

. Zmieniamy format plikbw z FITS na SDF. W tym celu z katald@wgrams

kopiujemy skryptfits-to-ndf do kataloguReduce. Bedac w katalogu
Reduce uruchamiamy go (komend#its-to-ndf ). Po chwili konwer-
sja zostanie zakwzona.

Sprawdzamy, czy i plikow FITS jest taka sama, jak plik6®DF (sposob

zostal podany w rozdziale 1.2.4) oraz czy wszystkie pBKIF maja podobna
wielko&t (jesli ostatnie pliki SDF sa zerowej wielkoi, zamiana formatow nie
powiodta sie, prawdopodobnie z powodu braku miejsca n&gdys

W kataloguReduce tworzymy podkatalogi (powinien tam siezwnajdowé
podkatalogrimes , powstaly wczéniej):

bias katalog z ramkami offsetowymi

darkl katalog z ramkami ciemnymi (czas 1)
flat-c1 katalog z polami wyréwnujacymi (filtr C)
flat-rl katalog z polami wyréwnugcymi (filtr R)
flat-vl katalog z polami wyréwnupacymi (filtr V)
target-c1 katalog z ramkami w filtrze C, czas 1

target-rl katalog z ramkami w filirze R, czas 1

target-vl katalog z ramkami w filtrze V, czas 1

tmp katalog pomocniczy

i kopiujemy do nich odpowiednie plil8DF(do podkatalogéw o nazwtarget-?1

Pozostate pliki w formaci&€lTS usuwamy.
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12. Przegladamy teraz ramki z polami wyréwnujacymiswitlonymi w filtrach
C,R,V by sprawd4i, czy nie ma na nich jasnych gwiazd. Postepujemy zgodnie
z opisem w rozdziale 1.4.5. Ramki, na ktérych znajdziemyt @wsne gwiazdy
przenosimy do katalogimp (wskazéwka: dla nocy 2001-08-26 tylko na jednej
ramce z polem wyréwnujacym znajduje sie zbyt jasna gvaazd

13. Przygotowujemy programy do wykonania redukcji. W tyntuce katalogu
Programs kopiujemy skryptyeducel? icheckdirs2 do kataloglReduce.
Nastepnie Z katalogerograms  kopiujemy plikzero.sdf  do kataloguReduce.

14. Chcac sprawdgj czy wszystko wykonaimy poprawnie, bedac w kataloBeduce
uruchamiamy skryptheckdirs2 i sprawdzamy, czy otrzymalismy raport zgodny
Z ponizszym:

Number of bias frames found: 5
Number od dark frames found: 5
Frames in C filter
Number of flat fields in C found: 5
Number of target frames in C found: 57
Frames in R filter
Number of flat fields in R found: 5
Number of target frames in R found: 3
Frames in V filter
Number of flat fields in V found: 5
Number of target frames in V found: 3
Zero.sdf file present. Good

Finished checking

15. Nastepnie uruchamiamy skryptlucel?7 ktory dokona redukcji ramek na off-
set, prad ciemny i pole wyréwnujace; m®to dét diugo potrwa.

16. Po Iz(akt')czeniu redukcji usuwamy niepotrzebne jamki, pozostawiajac tylko
ramki:

bias/MASTER_BIAS
darkl/MASTER_DARK
flat-c1/MASTER_FLAT-C1
flat-vl/MASTER_FLAT-V1
flat-rl/MASTER_FLAT-R1

17. Wszystkie ramkiodo?????_db_dk_fl.sdf (wfiltrach C,V,R) przenosimy
teraz do katalog®hotometry . Na tym karczymy redukcje.
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Rozdziat 2

Fotometria aperturowa

2.1 Pomiary na pojedynczej ramce CCD

2.1.1 Wyznaczaniesredniego profilu gwiazd

Do kataloguReduce/tmp (ktéry naleato utworzyg w czasie redukcji ramek CCD)
skopiuj z serwera anonymous ftp (vesta.astro.amu.edn kdYalogu /pub/labs/Frames/Extra
piet ramek CCD o nazwachma_c2000[1..5]_db_dk_fl.sdf oraz plik02-02-02.times

Do kataloguReduce/tmp skopiuj z serwera anonymous ftp (vesta.astro.amu.edu.pl)
z katalogu /pub/labs/Programs dwa pliki o nazwaaltomacikl irobolbl1.4.py

W kataloguReduce/tmp uruchom program Gaia i wczytaj do niego pierwsza
ramke CCD. Ustaw wisciwe parametry wswietlania (Auto cut 95%) i zmfeorien-
tacje obrazu przez zamiange lewego i prawego brzegu raijgprzycisk z 2 poziomymi
strzatkami).

Sprawdzimy teraz jaki byt seeing w czasie obserwacji. W tgfm ¢ gérnego menu
wybierz View—Pick objectPojawi sie dodatkowe okno, a kursor myszy, po najecha-
niu nim na obraz CCD, zmieni sie w krzyk. Klikamy teraz mysza na pierwsza z
gwiazd zaznaczonych na Rys.2.1 (nie musimytrdéiktadnie w jefrodek — program
sam go znajdzie i dopasuje do obrazu gwiazdy dwuwymiarowfilggauss’a). W do-
datkowym oknie pojawia sie parametry tego dopasowaiid @zwdmage statistics
wsoOhzednérodka gwiazdy w pikselactnfage X, Image )Y maksymalna war&t pik-
seli w obrazie gwiazdy, liczona od poziomu tta w gdRe#ék value above hgpoziom
tla nieba Background levéloraz szeroksci potéwkowe profilu Gauss’a w osi X i Y
(FWHM X:Y). ZapisujemyPeak valueg FWHM X:Y i powtarzamy pomiar dla kole-
jnych trzech gwiazd wg. ich oznaczen z Rys.2.1. Uwaga: bydopw& profil Gauss’a
do drugiej gwiazdy, musimy wcgaiej kliknat przyciskPick objectw lewym, dolnym
rogu dodatkowego okna. Wtedy kursor myszy zmieni sie w kyky Podobnie naley
postapt przed kadym kolejnym pomiarem.

Poréwnajmy teraz otrzymane rezultaty z danymi, zawartyrhabeli 2.1. Wart&ci
FWHM X:Y powinny byt zgodne z dokfadrszia+0.1 piksela, a wartsci Peak value
z doktadnécia+1 ADU. Jesli wartasci X i Y sa rozne, za miare seeingu przyjmujemy
Srednia arytmetyczna (liczona z doktadoi@+0.1 piksela).
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Rysunek 2.1: Ramka CCD z zaznaczonymi gwiazdami do fotaweinia

2.1.2 Wyznaczanie jasnsci gwiazd

Zamykamy teraz dodatkowe okno i przechodzimy do fotomedroa tych samych
gwiazd. Wykorzystamy tu metode fotometrii aperturowejktdrej jasnéci gwiazd
bedziemy wyznacZavewnatrz otaczajacych je, kotowych apertur o promiegwnym
trzykrotnej wart&ci seeingu (z zaokragleniem w gére do petnych pikseli).

Z gtéwnego menu Gai wybieramy kolejnbnage analysisAperture photoemtry
Results in magnitudeso spowoduje otwarcie dodatkowego okna. Sprobujmy tataz t
zawez€ oba okna Gai w poziomie, by zn§ieity sie ona na ekranie bez wzajemnego
przykrywania i by z prawej strony znalazto sie giéwne oknd.G& lewym oknie
w gldwnym meny wybieramptionsi zaznaczamy opcj&eep apertures same size
Nieco nizej klikamy zaktadkgarameters wpisujemy kolejno wartsci:

e Photons per data uni2.3
e Saturation valug2000
e Sky estimatoClipped mean

Dwie pierwsze z nich sa charakterystyczne digtaj kamery CCD (SBIG ST-7),
trzecia oznaczaze pomiar tta nieba zostanie okteny przezsrednia arytmetyczna
wartdsci pikseli, zawartych w przedziale2s. Na koniec klikamy zakladkResults
zaznaczamy opcjgiew all measurements

Przystapimy teraz do pomiarow jasobczterech gwiazd, zaznaczonych na Rys.2.1.
Klikamy zaktadkeAperturei przyciskDefine object apertureKursor myszy, umieszc-
zony naramce CCD, zmieni sie w kizgk. Dopiero wtedy przesuwamy kursor na pier-
wsza gwiazde i przeciagajac nim tworzymy okrag o premiu kilka razy wiekszym od
obrazu gwiazdy. Pojawi sie bialy okragzbtym piescieniem wokét. Klikamy teraz
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| Wartcst | Gwil] Gw2]| Gw3]| Gw4]
FWHM X:Y 50421 5141|5.04.1|5.04.0
Peak value 4729 7717 2950 2582
Jasn&t [mag] | 36.402| 35.884| 36.945| 37.13
Sigma [mag] 0.006| 0.004| 0.009 0.01

Tablica 2.1: Szerol&ci potéwkowe, wartst maksymalna piksela, jassbi jej niep-
wendst zmierzone dla czterech przyktadowych gwiazd z Rys.2.1

mysza na zewnatrz pigcienia — okrag zmienia kolor na zielony. Bial kolor wskjgzu
ze dana apertura jest aktywna i wszelkie zmieny, wpisywapewym oknie beda jej
wiasnie dotyczyly. Zielony kolor oznaczze dana apertura jest nieaktywnai nie bedzie
reagow& na zmiany parametrow. Klikamy teraz ponownie myszgadku apertury,
by uczynic ja spowrotem aktywna.

W prawym oknie, w pollSemimajor axisvpisujemy doktadna warss promienia,
bedaca trzykrotna warsgia wyznaczonego wcaeiej seeingu (w naszym przypadku:
14 pikseli). Nastepnie naciskamy Enter — bez tego zmiaeyaila brane pod uwage!
Nasza apertura powinna zmiérgwoj promieé.

Skopiujemy teraz aperture z pierwszej gwiazdy na drudigalfy przyciskCopy
aperture Kursor myszy zmieni sie w krzyk, a na pierwszej gwiezdzie zostanie ut-
worzona dodatkowa apertura, ktéra bedzie pokigysig z oryginalna (nie bedzie jej
wiec widet). Ustawiamy kursor myszy na pierwszej aperturze, nanigkdawy przy-
cisk myszy i przesuwamy aperture w na druga gwiazde. Znjay, ze oryginalna
apertura pozostata na pierwszej gwiezdzie, a na drugigjzglzie umiécilismy druga
aperture. Druga apertura bedzie tpertura aktywna (koloraéttego). Nowe aop-
ertury, ktére utworzymy klikajac przyciskopy aperturgpowstawé beda zawsze na
aktywnej aperturze — trzeba wiec uzea, by sie nie pomyf.

Podobnie postepujemy, kopiujac aperture z pierwszéapdy na trzecia i czwarta
(lub z drugiej na trzecia, z trzeciej na czwarta). Gdy mamjuz zrobione, klikamy
przycisk Calculate results W lewym oknie klikamy zaktadkdresultsi ogladamy
wyniki, zawarte w jedenastu kolumnach. Ich znaczenie jastgpujace:

Kolumna Nazwa Opis

1 INDEX Numer apertury

2 XPOS Wsp6trzedna Xrodka apertury w pikselach

3 YPOS Wspohzedna ¥rodka apertury w pikselach

4 MAG Jasn&t gwiazdy w magnitudo

5 MAGERR Niepewnét jasnéci gwiazdy w magnitudo

6 SKY Jasné&c tta nieba w fotonach na piksel

7 SIGNAL  Catkowita liczba fotonéw od gwiazdy w aperturze
8 CODE Kod rodzaju btedu

9 SEMIN Péta wielka apertury (dla apertur eliptycznych)
10 ECCEN Mimdréd apertury (dla apertur eliptycznych)
11 ANGLE Kat pozycyjny pétosi wielkiej w stopniach

Nas interesow@abeda wartéci z kolum 1, 4 i 5. Kod rodzaju btedu me przyj-
mowet nastepujace warkgi:
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K Wynik poprawny
Jeden lub wiecej ztych pikseli w aperturze
Jeden lub wigecej prawietlonych pikseli w aperturze
Apertura przecina sie z brzegiem ramki CCD
Inne problemy z pomiarem

N M n®@O

W naszym przyktadzie powinsiny otrzym& wyniki zawarte w Tabeli 2.1 (jas-
nost czwartej zostata zaokraglona do dwoch miejsc po przeciok dopasow@ja do
niepewnd&ci pomiaru).

Jesli wszystko sie zgadza, zapisujemy wyniki wraz z roznmigra potozeniem
apertur w osobnym pliku. W tym celu w menu gtéwnym prawegoaluybieramy
File i Save measurements nastepnie wpisujemy nazwe plikesl.dat (nazwa ta
moze by¢ dowolna, ale w tym przyktadzie musi byaka, jak podano).

Wczytujemy teraz do Gai kolejna ramke CCD, a nastepnieytugemy apertury
z poprzedniej ramki. W tym celu w gléwnym menu prawego okndiesamyFile
i Read measurementa nastepnie wybieramy odpowiedni plik. Na ramce pojawia
sie poprzednio zdefiniowane apertury. Klikamy tef2alculate resultsoy zmierz\c
jasncsci gwiazd na drugiej ramce. Wyniki razem z aperturami agpimy tak, jak
poprzednio, w osobnym pliktes2.dat

W ten sam sposob postepujemy z ramkami 3, 4, i 5, otrzymwijeezultacie pié
plikéw z wynikamires[1..5].dat . Taki spos6b postepowania @ stosowa
dla matej ilcsci ramek CCD, przy dizszych ciagach obserwaciji jest on jednak zbyt
czasochtonny.

2.2 Automatyczna fotometria na wielu ramkach CCD

Powtdrzymy teraz poprzednie pomiary stosujac skryptgmatyzujace powtarzajace
sie pomiary. Shay to tego skrypt powtoki bashutomacikl . Przed ayciem musimy
go poddé edyciji i w wierszu zawierajacymguch:
lista='ls v208 r20??? db_dk fl.sdf | sed -e "s/.sdf/ /g"“
zamiast nazwy

v208_r20???_db_dk_fl.sdf
wpisujemy

una_c2000?_db_dk_fl.sdf

W ten sposob do zmiennb$ta zostana podstawione nazwy pieciu plikow z naszymi
ramkami CCD. Skrypautomacikl do pracy wymaga jeszcze istnienia plitart.dat
zawierajacego apertury dla pierwszej ramki z listy. W wyasprzypadku apertury
ramkiuna_c20001_db_dk_fl.sdf zapisalsmy w plikuresl.dat . Kopiujemy

go wiec do nowego plikstart.dat

[student@w1 astro] cp resl.dat start.dat

Sprawdzamy teraz, czy w katalogu tmp mamy wszystkie potregliki i uruchami-
amy skryptautomacikl . W wyniku otrzymamy zestaw plikbw wynikowych o tych
samych nazwach, co pliki z ramkami CCD i rozszerzenidel .

Poddajmy teraz edycji pierwszy z plikégat (nie naley stosowa podgladu za-
wartcsci pliku, tylko wezyt& go do edytora, ktory nie zawija wierszy). By utabwi
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sobie podglad mma rozszerzy x-terminal tak, by byt ok. dwa razy szerszyz mior-
malnie.

Plik zawiera te same wyniki (w 11 kolumnach), ktore oglagkaly w oknie za-
ktadki Resultgrzy fotometrowaniu pierwszej ramki CCD. Dodatkowo pojasie sie
kolumny 12 i 13, w ktérych wystepuja stovemnulusi circle. Pod kadym wierszem
z wynikami pomiaréw wystepuje dodatkowy wiersz, rozpataacy sie od facucha
znakow#ANN Te wiersze nie beda nas intereséwaacznie w kadym pliku jest 8
wierszy.

Sprobujmy teraz stworzyplik, w ktérym wystapia — w pojedynczej kolumnie —
wartcsci jasné&ci w magnitudo pierwszej mierzonej gwiazdy. W pierwszyrokkr
stworzymy plik, ktéry zawiera bedzie te wiersze z kdego z plikéwunax* .dat ,
ktére zawieraja jasrazi pierwszej gwiazdy. Postymy sie do tego komendgrep ,
ktora wybiera z pliku tekstowego wiersze, w ktorych wystggpodany tacuch znakéw.
Pytanie tylko, jaki taaicuch znakéw w sposéb jednoznaczny identyfikuje pierwseysei
w kazdymz plikéw unax.dat . Czy tahcuch"1l" jest odpowiedni? Nie, gdywys-
tepuje on réownie w innych wierszach. Naky wiec skorzysta ze spacji i zastosowa
np. taki fahcuch: "1 " (jedynka i dziesié spacji). Zauwamy, ze np.
jedynka i pi€ spaciji nie jest jednoznaczymileuchem, gd¥ wystepuje rownie w
wierszu drugim. Piszemy wiec:

cat una_ =*.dat | grep "1

i dostajemy to, o co ham chodzito.
W kolejnym kroku wytniemy z kadego wiersza pole, w ktérym wystepuje jasho
gwiazdy. W tym celu mayjemy komendycut z parametrenac :

cat una_ *.dat | grep "1 " | cut -c39-45

gdzie wartéci 39-45 okrélaja numery pozycji (liczonych poczawszy od 1), na kobry
wystepuja cyfry, okrglajace jasngt gwiazdy (z dodatkowa spacja przed nimi). ke
je wyznaczy edytujac jeden z plikow .dat . Wynik dziatania naszej komendy za-
pisujemy do plikucoll.dat

cat una_ =*.dat | grep "1 " | cut -c39-45 > coll.dat

W analogiczny sposob wybieramy jageopozostatych trzech gwiazd i zapisujemy
je do plikdbwcol2.dat , col3.dat ,cold.dat . Teraz trzeba potaceywszystkie
pliki ale tak, by zawarte w nich kolumny wystapity obok sieba nie pod soba. Do
takiego ,sklejania” plikéw w kolumnach, a nie wierszachyzst komendaaste :

paste col?.dat >> cols.dat

Na zakaczenie w analogiczny sposob wycinamy z pli+02-02.times kolumne
Z momentami czasu:

cat 02-02-02.times | cut -c15-23 > colO.dat
i wstawiamy ja na pierwsze miejsce do pliku z jasciami gwiazd:
paste colO.dat cols.dat >> res.dat

Podobne operacje wykonuje skrypbolbl.4.py w Pythonie. Dodatkowo do
momentu czasu rozpoczecia ekspozycji (podawanego w Udligyd on potowe czasu
trwania ekspozycji, a wynik przelicza na date jakka. Jasr&ri fotometrowanych
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obiektow podaje w jednostkacBwietlenia (plikres_una.1l ), magnitudo (plikes_una.2 ),
réznic jasnéci w magnitudores_una.3 ) oraz r&nic jasn&ci w stosunku desuper

star. Jesli w plikures_una.2 jasndci gwiazd w magnitudo wynosza, ss, s3,

s4, Wowczas w plikures_una.3  pojawia sie wartéci réznicowes; — sa, 52 — s,

83 — 8o, 54 — s2. Wplikures_una.4 wystapi z& tylko wart&t s; — ss, gdziess to

super starpowstata z sumowania jasee gwiazd 2, 3 i 4.

Przed uruchomieniem programu robolb1.4.py malsprawdzt, czy znajduje sie
on w katalogu, w ktorym zgromadZiny ramki z wynikami skryptautomacik X pliki
zrozszerzeniem dat) oraz z pojedynczym plikiem zawiegefamomenty czasu (rozsz-
erzenie times). Nastepnie uruchamiamy prograbolbl.4.py podajac mu jako
stata cz&€ nazw plikdw tdcuchuna_c . Na zakdczenie sprawdzamy, czy w wyniku
otrzymalémy cztery plikires_una.?

2.3 Pomiar zmian jasndci planetoidy 382 Dodona

Stosujac poznanejumetody redukcji ramek CCD wykonamy teraz fotoemtrie aper
owa dla planetoidy 382 Dodona, ktéra byta obserwowana voBou w ciagu dwdch
nocy: 2001-08-26 korzystajac z wéreej zredukowanych obserwacii.

1. W katalogPhotometry uruchamiamy prograi®aia i wczytujemy do niego

pierwsza ramke CCOdodo_c00001_db_dk_fl.sdf , ustawiamy parametr
AutoCut na 95%

2. Z gérnego Menu wybieramlyile —> New Window Po otwarciu howego okna
wczytujemy do niego pliklodo_c10010_db_dk_fl.sdf , ustawiamy parametr
AutoCut na 95%

3. Z gbérnego menu wybieramy Image-Analysis —> Blink imagé&®zciagamy
okno tak, by widzi€ w nim cata ramke CCD. Korzystjac ze strzatek lewo, prawo
gora, dét przesuwamy jeden obraz wzgledem drugiego tatidppwiadajace so-
bie gwiazdy pokryty sie. Jedynym obiektem, kt6ry wéwczaddie sie poruszat,
bedzie planetoida.

4. Zamykamy okna Gai. Otwieramy je ponownie i wczytujemy ampszego okna
plik dodo_c00001_db_dk_fl.sdf ,adodrugiego okna plitodo_c50014 db_dk_fl.sdf
Sa to odpowiednio pierwszy i ostatni obraz z danej nocy. Mfgmy teraz
gwiazdy poréwnania tak, by byly oneSaiejsze od planetoidy (lub o zbtinej
jasndsci) i jednoczénie widoczne na obu obrazach.

5. Naramcelodo_c00001_db_dk_fl.sdf sprawdzamy FWHM gwiazd i wybier-
amy promié apertury tak, by byt 3 razy wiekszy od FWHM (powinien nam
wyjsC promieh apertury 15 pikseli). Ustawiamy apertury na planetoidzbu
gwiazdach poréwnania tak, jak na rysunku 2.2.

6. Mierzymy jasné&t i zapisujemy wynik w plikudodo_c00001_db_dk_fl.dat

7. Ramki z kolejnych serii pomierzymyjuautomatycznie. Przyktadowo, dla pier-
wszej serii wezytujemy do Gai plidodo_c10001_db_dk_fl.sdf , otwier-
amy okno fotometrii aperturowej (skrot klawiaturow@trl-m ), klikamy na nie
by uczynt je aktywnym, otwieramy okno do wczytywania apertur (skiéiv-
iaturowy: Ctrl-r i wybieramy plik, w ktérym zapisasimy wyniki fotometrii
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poprzedniej ramki (czyldodo_c00001_db_dk_fl.dat ). Na ramce po-
jawia sie wczéniej zdefiniowane apertury. Sletrzeba, korygujemy ich poke-

nie tak, by pasowaty do planetoidy i wybranych gwiazd poramia. Klikamy

Calculate results zapisujemy wynik, UWAGA, w plikustart.dat . Plik ten

bedzie wykorzystany do przez skrygitomacikl

Rysunek 2.2: Ramka CCD z zaznaczona apertura Dodony éb) @woch gwiazd
poréwnania (2,3).
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Rozdziat 3

Wyznaczanie okresu
synodycznego planetoid

3.1 Wstep

3.1.1 Wiasndaci fizyczne planetoid

Planetoidy to pozbawione atmosfer, skaliste ciatarednicach od kilku metréw do
1000 km. Dolna granice rozmiaréw wyznacza kryterium olsevalndsci (mniejsze
ciala, zwnane meteoroidami, nie mog&mpserwowane przez teleskop), gorriged-
nica najwigkszej planetoidy, 1 Ceres.

Ksztalt planetoid zaley od ich rozmiaréw: najwigksze sa sptaszczonymi na biegu
nach kulami lub tréjosiowymi elipsoidami, rotujacymiwaajkrotszej osi. Mniejsze
— oSrednicach pouaiej okoto 200 km — moga mieksztatt nieregularny. Spowodowane
to jest faktem,z mniejsze planetoidy powstaty w wyniku rozpadu wiekszgbhektow
w czasie ich wzajemnych kolizji.

Masowe programy poszukiwania planetoid spowodowsdyznamy orbity ponad
100 tys. tych ciat. WieksA&g& z nich kragy w tzw. Pasie Gtéwnym (Main Belt),
pomigdzy orbitami Marsa i Jowisza. Wystepujace w ninoremnse grawitacyjne powoduja,
ze niektore z planetoid zostaja ,wypchniete” na orbitggmhodzace w poldii orbity
Ziemi. Takie obiekty zaliczamy do Near Earth Asteroids (wiske NEAs). Planetoidy
krazace poza Pasem Gtéwnym zalicza sie do CentauréwstCz€entauréw jednak
wykazuje aktywn&t kometarna.

Jasn@&t planetoid zmienia sie na skutek zmian odlégiocod Stdica i od Ziemi,
zmian kata fazowego (kata Stce-planetoida-Ziemia) oraz rotacji wokét osi. Ostatni
efekt spowodowany jest niesferycAuia planetoid i moe byt wykorzystany do pomi-
aru synodycznego okresu rotacji tych ciat. Okresy te zajgesie na 0go6t w zakresach
od 6 do 12 godzin co oznaczze w ciagu jednej lub dwdch nocy rnea uzyska petna
krzywa zmian blasku planetoidy.

Pomiary wskaznika barwy planetoid w czasie rotacji w wgigdsci przypadkow nie
wykazuja mierzalnych zmian. Oznaczate,ich powierzchnie maja jednolite albedo i
pozbawione sa plam. Zatem krzywe zmian j@&mi¢zwane czesto w skrocie krzywymi
jasndci — lightcurves) wygladaja tak samo w filtrze R, jak i w W& J&sli obserwacje
prowadzimy mniejszymi teleskopami, wéwczas dopuszczastardéwnie fotometria
bez filtra (unfiltered photometry).
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Krzywe jsndéci planetoid o ksztalcie trojosiowej elipsoidy, rotujpeekot najkrot-
szej osi, maja ksztalt zldony do sinusoidy, przy czym w czasie jednego obrotu wys-
tepuja dwa maksima i dwa minima jagod. Im wigksze sa odstepstwa od elipsoidal-
nego ksztatu planetoidy, tym mniej regularna jest jej kraystasku.

3.1.2 Wyznaczanie okresu synodycznego

W pierwszym przyblieniu okres synodyczny rotacji planetoidy ma wyznacz§ z
pojedynczej krzywej jasrgei, ktéra pokrywa conajmniej jeden petny obrét. Okres
obroty bedzie wéwczas réwny odstepowi czasu miedzy dwpomegktami krzywej,
odpowiadajacej tej samej fazie rotacji.Sllemamy do czynienia z niepetna krzywa,
nalezy wyznaczyg odstep czasu miedzy dwoma maksimami blasku i payhoazy
dwa (jednak rezultat bedzie wéwczas mniej doktadny). Vétestzn&ci mazna wyko-
rzyst&€ w tym celu dwa minima blasku, lecz uzyskany rezultat bededwczas na-
jmniej doktadny, gdy czasy wystepowania miniméw jassw duzo bardziej zalea od
ksztaltu planetoidy, @i maksima jasn&ci.

Lepszy rezultat uzyskamy,§k wezmiemy dodatkowo druga krzywa jageg wyko-
nana kilka lub kilkangacie dni wczéniej lub pozniej. W przypadku wigksgai plan-
etoid Gtéwnego Pasa mna wowczas zakyc, ze w przeciagu tak krétkiego czasu
geometria uktadu Sfice-planetoida-Ziemia nie ulegta znaczacej zmianie ez
blasku ma w obu pofeniach taki sam ksztatt. Zatem naktadajac jedna krzyava n
druga tak, by uzyskanajlepsze wzajemne pokrycie i wyznaczajac zastosowagmw
celu przesuniecie w czasif&t (wartcst przesunigcia w osi magnitud — chbedzie
ono niezbedne — nie bedzie nam potrzebna do oliiczeazemy wyznacz§ doktad-
niejsza wart&¢ okresu synodycznego. Musimy tylko pamigtay poprawg wartcst
At nalight time, czyli czasr przelotuswiatta na drodze Ziemia-planetoida.

Wyznaczajac, np. w programie XEphem, odlégliZiemia-planetoida na oba mo-
menty obserwacjif i As), odpowiadajace im czasy i > wyznaczymy z ogélnej
zalezndsci:

7 =0.00577TA, (3.1)
gdzieA podajemyw j.a., & otrzymujemy w utamkach JD (war§00.00577 odpowiada
ok. 8-miu minutom i jest czasem, w jakigwiatto przemierza 1 j.a.).

Zakfadajac,ze dowolny pomiar jasrszi na pierwszej krzywej blasku dokonano
w momenciet;, wowczas oczywistym jest, zarejestrowane wtedy fotonySojhy
powierzchnie planetoidy w chwiti — 7;. Zatem j&li obserwator zmierzyt przedziat
czasuAt miedzy dwoma dowolnymi, odpowiadajacymi sobie fazacfitpunktami na
obu krzywych, wéwczas na planetoidzie uptynat wowczas cza

At =At+11 — 12

Zatézmy, ze przyblzona wart&t okresu synodycznego, wyznaczona z pojedynczej
krzywej jasné&ci, wynosiP;, a odstep czasu miedzy dwiema krzywymi (poprawiony
nalight time— At... Skoro doprowadziimy do pokrycia sie obu krzywych, w czsie
At planetoida musiata obrdcsie N razy, gdzieN jest liczba naturalna.

Tak bytoby jednak wtedy, gdylsmy byli absolutnie pewnize w czasie sktada-
nia obu krzywych pokryBmy ze soba odpowiadajace sobie maksima i minimali Je
krzywa jest symetryczna i nie posiada charakterystyczrypaizegotéw, pozwalaja-
cych na identyfikacje ekstremow, wowczas musimy dmiiumazliwost popetnienia
pomyiki i natazenia pierwszego mksimum pierwszej krzywej na drugie nmaksi
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drugiej krzywej. Oznacza taze w takim przypadku planetoida dokonata catkowi-
etej ilosci obrotow i jeszcze pot obrotu, czyN moze przyjmowa réwniez wartcci
potowkowe.

W idealnej sytuacji, gdybsmy doktadnie wyznaczyli okres synodyczRyz poje-
dynczej krzywej, wéwczas ikt obrotéwN; moglibysmy wyliczy¢ ze wzoru:

A
Ny = Bl
Py

(3.2)

Poniewa jednakP; jest niedoktadnet, tez jest obarczone pewna niepevie@
pomiarowa, ale dzp mniejsza, ri P; ), zatem wyliczona war&t N; bedzie sig rénita
od catkowitej lub potéwkowej. Wiemy jednalke powinna taka by, Zaokraglimy
zatemN; do najblizszej liczby catkowitej lub potéwkowej, 0znaczajac tevgovartse
przezN.

Teraz maemy wyznacz§ kolejne przyblzenie okresu rotacj:

AL,

Py N

(3.3)

Przy sktadaniu dwoéch krzywych oszacovgatiy niepewngt systematyczna przedziatu
czasuAt, nasa., . Wobec tego doktadris uzyskanego okrest, wynosi:

SAt
= —7, A4
N (3.4)

Sp,

By ocent poprawn@t uzyskanego wyniku meemy poréwné go z wartécia po-
dana w literaturze. W tym celu nalg wejst na strone ADS (Astrophysical Data Sys-
tem):

http://adsabs.harvard.edu

i poszuk& pracy Michatowski et al. (2004}stronomy and Astrophysic$l6, 353. W
tym celu na gtéwnej stronie ADS’'u wybieranBrowse, nastepnielournal Volume
Page Service W oknieJournal Name CodewpisujemyA&A , w oknie Year wpisu-
jemy 2004 w oknieVolume wpisujemy416, a w okniePagewpisujemy353 Klikamy
Send queryi otrzymujemy link do szukanego artykutu. Klikan@p04A&A...416..353M
i wybieramyFull Refereed Journal Article (PDF Postscript). Jesli robimy to z sieci
lokalnej OA UAM, dostaniemy plik PDF z tekstem publikaciji.

W publikacji naley odszuké krzywa jasnéci Dodony z opozycji w 2001 roku
i odczyt& wyznaczony z niej synodyczny okres rotacji. Czy wgttozyskana przez
Michatowski et al. (2004) réni sie znacznie od warai uzyskanej w ramadtwiczen?
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