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Streszczenie

Od 2010 roku Obserwatorium Astronomiczne Uniwersytetu Jagiellonskiego wzbo-
gacito sie o dwa nowe instrumenty optyczne: teleskop Celestron CGE Pro 117 oraz
spektrograf 10C firmy Optomechanics Research. Sa to instrumenty przeznaczone
gtownie do celéw dydaktycznych, pozwalajace rowniez na realizacje niewielkich pro-
jektow naukowych.

W niniejszej pracy przedstawiam specyfikacje obu instrumentéw, opisuje przy-
gotowanie ich do obserwacji oraz opracowanie metod redukcji danych w oparciu
o pakiet IRAF. Prezentuje réwniez pierwsze wyniki obserwacji fotometrycznych
i spektroskopowych ciasnych uktadéw podwdjnych, zawierajace kompletne krzywe
zmian blasku w filtrach BVRI oraz krzywe predkosci radialnych uzyskane metoda
korelacji wzajemne;j.

W pracy wyznaczam réwniez fizyczne parametry dwoch wybranych uktadéw,
w oparciu o modelowanie krzywych zmian blasku zmodyfikowanym kodem Wilsona-
Devinney’a. Pokazuje rowniez jak istotne jest uwzglednienie w modelowaniu stosun-
ku mas sktadnikow wyznaczonego z danych spektroskopowych, szczegdlnie w przy-

padku uktadéw, dla ktorych nie obserwujemy catkowitego za¢mienia.
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1. Wstep

Spektroskopia jest obecnie niezwykle istotna czescia astronomii obserwacyjnej i
waznym narzedziem astrofizyki. Widma obiektow niosa olbrzymie ilosci informacji
dotyczacych miedzy innymi predkosci radialnych obiektéw, ich pulsacji, rotacji, skta-
du atmosfer, a nawet pozwalaja na szacowanie odlegtosci w skalach kosmologicznych.
Sa to jednak obserwacje trudne do wykonania, wymagajace duzych teleskopéw co
najmniej klasy 2-metrow i duzej ilodci czasu obserwacyjnego. Same spektrografy
czesto sg niezwykle skomplikowanymi i drogimi instrumentami, wykonywanymi na
zamoOwienie i kompatybilnymi tylko z jednym teleskopem. W ostatnich latach zaczeto
si¢ to jednak zmienia¢. Obecnie zakup gotowego, w pelni funkcjonalnego spektrogra-
fu nie stanowi problemu. Liczne firmy oferuja instrumenty zaréwno niskiej i sredniej
rozdzielczosei, a nawet spektrografy echelle o zdolnosciach rozdzielezych R = \/AX
rzedu kilkudziesieciu tysiecy. Sa to instrumenty gotowe do podtaczenia do teleskopu i
umozliwiajace praktycznie natychmiastowe rozpoczecie obserwacji. Z pewno$ciag nie
pozwalaja na tak precyzyjne pomiary jak profesjonalne instrumenty, ale daja moz-
liwos¢ realizacji licznych mniejszych projektéw wymagajacych obserwacji jasnych
obiektow.

Dotychczasowe obserwacje spektroskopowe w Obserwatorium Krakowskim opie-
raly sie o rejestracje widm gwiazd za pomoca pryzmatu obiektywowego mocowanego
przed meniskiem 35-cm teleskopu systemu Maksutowa. Tego typu obserwacje cha-
rakteryzujg sie jednak niska dyspersja, stabg rozdzielczoscig oraz brakiem mozliwo-
Sci precyzyjnej kalibracji widma, przez co stosowane byly gtownie do wykonywania
klasyfikacji widmowych gwiazd.

Z koncem 2015 roku Obserwatorium Astronomiczne UJ zakupito spektrograf
10C firmy Optomechanics Research. Srodki na ten zakup pozyskane zostaly z Rek-
torskiego Funduszu Rozwoju Dydaktyki Ars Docendi Uniwersytetu Jagiellonskiego
oraz funduszy Obserwatorium Astronomicznego UJ. Spektrograf 10C otwiera no-
we mozliwosci gtéwnie w dziedzinie dydaktyki astronomii, jak réwniez pozwalaja na
rozpoczecie realizacji nowych projektéw badawczych w Obserwatorium Krakowskim.

Od 2010 roku Obserwatorium Astronomiczne UJ posiada réwniez teleskop o
srednicy 117, na zrobotyzowanym montazu Celestron CGE Pro. Jest to niewielki

instrument, ktorego gtowna zaleta jest mozliwos¢ wykonywania zdalnych, a nawet



automatycznych obserwacji. Daje to duzg ilos¢ potencjalnych zastosowan tego tele-
skopu. Mozliwos¢ zdalnego sterowania pozwala np. na wykonywanie rownoczesnych
obserwacji dwoma instrumentami jednej nocy (spektroskopia i fotometria). Duza
automatyzacja natomiast stwarza mozliwo$¢ wykorzystania praktycznie kazdej po-
godnej nocy na obserwacje, co w przypadku warunkéw pogodowych panujacych w
Polsce jest szczegoblnie istotne.

Projektéw naukowych realizowanych w oparciu o niewielkie zrobotyzowane te-
leskopy jest bardzo duzo. Doskonalym przykladem jest polski projekt Solaris, w
ramach ktorego na potkuli potudniowej powstata sie¢ automatycznych, poétmetro-
wych teleskopow [I], ktérych celem jest poszukiwanie planet w uktadach podwdjnych
gwiazd [2]. W ramach projektu przetestowany zostal rowniez niewielki spektrograf
echelle BACHES firmy Baader Planetarium [3], ktéry obecnie jest intensywnie wy-
korzystywany do spektroskopowego przegladu uktadéw podwéjnych gwiazd [4]. W
ciagu roku instrument ten jest w stanie wykona¢ obserwacje okoto 300 uktaddéw
podwdjnych zaé¢mieniowych o jasnosci do 10.2 mag. To pokazuje ogromna przewage
niewielkich zrobotyzowanych teleskopow nad duzymi instrumentami, ktérych czas
obserwacyjny jest bardzo cenny.

Celem tej pracy jest przystosowanie do obserwacji oraz zaprezentowanie mozli-
wosci dwoch nowych instrumentéw w Obserwatorium Astronomicznym Uniwersy-
tetu Jagiellonskiego: nowego spektrografu oraz niewielkiego, zrobotyzowanego tele-
skopu optycznego. Pokazuje rowniez pierwsze wyniki obserwacji ciasnych uktadéow
podwojnych wykonanych za pomocg tych instrumentéw oraz probe wyznaczenia ich
parametrow fizycznych poprzez analize modelows.

Badane obiekty sa ukladami za¢mieniowymi typu EW (W UMa). Oznaczenie
EW oznacza typ ksztattu krzywej zmian blasku, ktory wykazuje ciagta zmiennosé
oraz niewielka r6znice w gtebokosci miniméw. W fenomenologicznej klasyfikacji ukta-
dow podwdjnych wyréznia sie rowniez typy: EA (Algol), zwykle posiadajace prak-
tycznie ptaskie maksima i wykazujace duza réznice glebokosci miniméw oraz typ
EB (B Lyr), ktére podobnie jak gwiazdy EW wykazuja zmienno$é krzywej zmian
blasku oraz duzg réznice gteboko$ci miniméw. Znacznie bardziej fizyczny sens ma
klasyfikacja morfologiczna na uktady rozdzielone, potrozdzielone i kontaktowe, ktéra
oparta jest o geometrie Roche’a.

Miedzy poszczegdlnymi typami morfologicznymi oraz typami fenomenologiczny-
mi opartymi o ksztalt krzywej zmian blasku sg pewne zwigzki, jednak nie tak oczy-
wiste jak dawniej sadzono. Zaklasyfikowanie uktadu do danego typu morfologicznego
wymaga zwykle wykonania modelowania krzywej zmian blasku celem wyznaczenia

poszczegdlnych parametréw fizycznych obu sktadnikow. Gwiazdy o krzywych zmian

4



blasku typu EW zwykle jednak odpowiadaja uktadom konktaktowym, w ktérych
oba sktadniki uktadu wypetniaja swoje powierzchnie Roche’a.

Prawdopodobnie wigkszo$¢ obserwowanych gwiazd nie jest obiektami pojedyn-
czymi, a wlasnie uktadami podwdjnymi i wielokrotnymi. Obserwacje tego typu
obiektow sa istotne ze wzgledu na mozliwos¢ wyznaczenia fizycznych parametréow
gwiazd. W przypadku pojedynczej gwiazdy, oszacowanie np. jej masy i odlegtosci
jest niezwykle trudne. Szczegoélnie istotne sa uktady za¢mieniowe, spektroskopowo
podwdijne, czyli takie, dla ktorych z obserwacji spektroskopowych jestesmy w sta-
nie wyznaczy¢ predkosci radialne obu sktadnikow uktadu. To pozwala na do$¢ do-
ktadne wyznaczenie praktycznie wszystkich parametrow takiego uktadu. Obserwacje
spektroskopowe nie sg tutaj niezbedne, jednak jak pokazuje w tej pracy, pozwalaja
znacznie zawezi¢ zakresy poszukiwanych parametréw uktadu oraz zwiekszy¢ precyzje

wyznaczenia wartosci tych parametrow.



2. Spektrograf Optomechanics Research
Model 10C

2.1. Opis konstrukcji i dziatania

2.1.1. Ogélna charakterystyka

Spektrograf 10C firmy Optomechanics Research jest klasycznym spektrografem
szczelinowym, w ktorym elementem dyspersyjnym jest siatka dyfrakcyjna. Jego kon-
strukcja jest zwarta i stosunkowo lekka co pozwala na zamocowanie go bezposrednio
do niewielkiego teleskopu. Ponizszy rysunek przedstawia pogladowy schemat optycz-

ny spektrografu udostepniony przez firme Optomechanics Research.

1
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Rysunek 2.1. Schemat spektrografu 10C (Zrédlo: Optomechanics Research).



Obraz obiektu ogniskowany jest na szczelinie o szerokosci 50 lub 100 mikrome-
tréw. Nastepnie $wiatto obiektu pada na sferyczne lustro kolimacyjne o ogniskowej
225 mm, ktore tworzy rownolegly wiazke i kieruje ja na siatke dyfrakcyjna. Powstate
widmo ogniskowane jest na detektorze za pomoca obiektywu Nikon 135 mm, f/2.8.
Spektrograf wyposazony jest w dwie siatki dyfrakcyjne: 600 i 1200 linii na milimetr,
ktérym odpowiada dyspersja okoto 120 i 60 A/mm dla pierwszego rzedu widma i
dtugosci fali $wiatta 5000A. Pozwala to oszacowaé zdolnosé rozdzielczg spektrografu
ograniczong przez szeroko$¢ szczeliny, zastosowang siatke oraz rozmiar pikseli kame-
ry. W przypadku szczeliny o szerokosci w, jej obraz na ptaszczyznie detektora bedzie

mial rozmiar:
fcam
e=w

B fcol
gdzie feum 1 feor Sa to ogniskowe kamery oraz detektora. Tabela przedstawia

(2.1)

odpowiadajace im szeroko$ci elementu rozdzielczosci A\ = e - dyspersja.

Szczelina 50 pym  Szczelina 100 pm
600 1/mm 3.6 A 7.2 A
1200 1/mm 1.8 A 3.6 A

Tabela 2.1. Otrzymane szacunkowe wartosci A\ wynikajace z szerokosci szczeliny.

Rozdzielczos¢ siatki dyfrakecyjnej Ry wynosi:

R, =mN = mg (2.2)

gdzie m - rzad dyfrakcji (w tym przypadku m = 1), N - liczba rys siatki, s - sze-
rokos¢ siatki, d - stalta siatki dyfrakcyjnej. Rozmiar siatek dyfrakcyjnych stosowa-
nych w spektrografie 10C wynosi okoto 3.3 cm. Pamietajac, ze zdolno$é¢ rozdzielcza
R = A/AM\ oraz przyjmujac A = 5000 Awyznaczylem szeroko$é elementu rozdziel-
czosci AN dawana przez siatke dyfrakcyjna (Tabela . Dodatkowym parametrem

siatka AN
600 1/mm 0.25 A
1200 I/mm 0.13 A

Tabela 2.2. Otrzymane szacunkowe wartosci A\ wynikajace z rzedu i ilosci linii

siatki dyfrakcyjnej.

wplywajacym na zdolno$é¢ rozdzielcza spektrografu jest rozmiar piksela detektora

CCD. Zastosowana przeze mnie kamera posiada piksele o rozmiarze 7, = 13.5 um
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siatka AN
600 I/mm 1.62 A
1200 I/mm 0.81 A

Tabela 2.3. Otrzymane szacunkowe wartosci A\ wynikajace z rozmiaru piksela za-

stosowanego detektora CCD.

(paragraf 2.1.3). Na pojedynczy piksel przypada wiec element rozdzielczosci o szero-
kosci AX = 1y, - dyspersja (Tabel. 7 powyzszych rozwazan widac, ze najwiek-
szym ograniczeniem zdolno$ci rozdzielczej spektrografu 10C jest w tym przypadku
rozmiar szczeliny. Caltkowita szacunkowa zdolnosé rozdzielcza R = A/AN jest wyni-
kiem rozmycia dawanego przez wszystkie wymienione wyzej elementy.
Obserwowany zakres widma mozna zmienia¢ przez obrét siatki o odpowiedni kat,

do czego stuzy wieloobrotowe pokretto mikrometru z licznikiem (Rys. .

Rysunek 2.2. Pokretto umozliwiajace obrot siatki, a co za tym idzie wybor odpo-

wiedniego zakresu widma do obserwacji.

Po dwoch stronach gtéwnej szezeliny znajduja sie dwie mniejsze szczeliny, ktory-
mi wprowadzane jest Swiatto lamp kalibracyjnych. Przy obserwacji jasnych obiektow
umozliwia to wiec jednoczesng rejestracje zarowno widma kalibracyjnego jak i same-
go widma obiektu. W przypadku stabszych obiektow jednoczesna kalibracja bytaby
trudna ze wzgledu na duza jasno$é¢ lamp kalibracyjnych. Nalezatoby zastosowaé filtr

szary aby ostabi¢ swiatto lamp lub migawke umozliwiajaca wpuszczenie swiatta do
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spektrografu na czas okoto 0.1 sekundy. Dodatkowo rozproszone $wiatto kalibracyjne
moze tatwo zaburzy¢ widmo stabego obiektu.

Szczeliny wycigte sa w niewielkim lustrze, ktore pozwala na podglad pola widze-
nia oraz prowadzenie teleskopu za obiektem, tak aby jego $wiatto zawsze trafiato w
szczeline spektrografu. Oryginalnie spektrograf wyposazony jest w okular o ognisko-

wej 26 mm, ktory jest wystarczajacy tylko do prowadzenia jasnych obiektow.

2.1.2. Modut kalibracyjny

Spektrograf posiada niewielki otwor umieszczony z boku instrumentu, pozwa-
lajacy na tatwe wprowadzenie swiatta z modutu kalibracji dtugosci fali. Krakowski
spektrograf 10C wyposazony w modut zawierajacy dwa zrodla kalibracyjne: neo-
nowe i rteciowe, mogace by¢ uzywane razem lub osobno. Oba Zrédia wilaczane s
niezaleznie, a ich $wiatto kierowane jest na dwie boczne szczeliny za pomoca Swia-
ttowodow. Modut kalibracyjny zasilany jest napieciem 110V, zatem konieczne jest
uzycie dodatkowego konwertera 230/110V.

Zastosowane lampy zapewniaja dobrg kalibracje w czerwonej cze$ci widma (Rys.
. W niebieskiej czesci linii jest niewiele, co moze stwarza¢ problem przy precy-

zyjnych pomiarach predkosci radialnych obiektow.

2.1.3. Detektor

Zastosowany przez nas detektor to kamera Apogee Alta F42, wyposazona w
sensor o rozmiarze 27,6x27,6 mm, majacy 2048x2048 pikseli. Ponizsza tabela przed-

stawia podstawowe parametry kamery zadeklarowane przez producenta:

Rozdzielczos¢: 2048 x 2048 pikseli
Rozmiar piksela: 13.5 x 13.5um
Rozmiar matrycy: 27.6 x 27.6mm
Prad ciemny (-20°C) 0.1125 e~ /piksel/sek
Szum odczytu: 8e”
Dynamika: 79.7 dB
Wydajnosé kwantowa (550 nm): > 90%
Wydajnos$é kwantowa (400 nm): 52%
Przetwornik: 16 bit

Tabela 2.4. Podstawowe parametry kamery Apogee Alta F42

(Zr6édto: www . andor . com)


www.andor.com

T T LT TR N U L

Rysunek 2.3. Zdjecia niebieskiej i czerwonej czesci widma lamp kalibracyjnych wy-
konane przy uzyciu siatki 600 linii na milimetr oraz aparatu fotograficznego Canon.

(Zr6dto: Optomechanics Research).

Termoelektryczne chtodzenie sensora CCD pozwala na osiagniecie temperatury
okoto 50°C ponizej temperatury otoczenia, stabilizujac temperature z doktadnoscia,
40.1 stopnia.

Oryginalne mocowanie detektora do spektrografu oparte jest o bagnet obiekty-
wowy Nikon. Ze wzgledu na duza mase zastosowanej kamery mocowanie to bytoby
jednak zbyt niepewne. W zwiazku z tym dorobiony zostat dedykowany pierscien,
ktory mocowany jest nie do obiektywu, a do samej konstrukcji spektrografu, co
zapewnia znacznie wieksza stabilnosé (Rys. . Posiada on rowniez specjalne na-
ciecia, pozwalajace na swobodny obrét kamery wzgledem osi optycznej. Umozliwia
to doktadne ustawienie widma wzdtuz rzedéw lub kolumn matrycy CCD, co znacz-
nie utatwia pézniejsza redukcje danych. Mocowanie kamery wykonane zostato w

warsztacie Obserwatorium Astronomicznego UJ przez Mirostawa Suchana.
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Rysunek 2.4. Mocowanie kamery do spektrografu wykonane przez Mirostawa Su-

chana.

2.1.4. Kamera podgladu szczeliny

Pierwsze obserwacje pokazaty, ze prowadzenie teleskopu przy wykorzystaniu oku-
laru do podgladu szczeliny nie daje zadowalajacych efektéw. Problem pojawiat sie
przede wszystkim dla obiektéw o jasnosci ponizej 8 magnitudo. Praktycznie niemoz-
liwe byto wtedy stwierdzenie czy gwiazda znajduje sie w szczelinie czy tuz obok niej,
co skutkowato maltg liczba zliczen na zdjeciu widma.

Dzieki uprzejmosci pracownikow Katedry Astronomii Uniwersytetu Pedagogicz-
nego w Krakowie, wypozyczono mi do testow kamere Atik 314L+, ktéra doskonale
nadaje sie do podgladu szczeliny. Jest lekka (okoto 400 g), dzieki czemu nie obciaza
dodatkowo spektrografu, a przy tym ma stosunkowo duzg czuto$é¢, co pozwala na
prowadzenie kazdej gwiazdy bedacej w zasiegu spektrografu z dobrg rozdzielczoscig
czasowa. Chlodzenie termoelektryczne pozwala na osiggniecie temperatury 30°C
ponizej temperatury otoczenia. Ponizsza tabela zawiera podstawowe parametry ka-
mery.

Problemem byto jednak uzyskanie zogniskowanego obrazu szczeliny na kamerze,
poniewaz ognisko wypadato zbyt gleboko, a tuleja do mocowania okularu nie ma
mozliwosci regulacji. Nie chcac ingerowaé¢ w konstrukceje spektrografu zastosowatem
soczewke Barlowa x2, pozbawiong wszelkich oryginalnych tulei, przymocowang bez-
posrednio do mocowania kamery CCD. Dzigki temu udato sie, kosztem mniejszego

pola widzenia, uzyskaé¢ dobrze zogniskowany obraz (Rys. .
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Rozdzielczos¢: 1392 x 1040 pikseli

Rozmiar piksela: 6.45 x 6.45um
Rozmiar matrycy: 8.78 x 6.61mm
Prad ciemny (-10°C): 0.0002 e~ /sek
Szum odczytu: 4e”
Przetwornik: 16 bit

Tabela 2.5. Podstawowe parametry kamery Atik 314L+

(Zrédto: www . atik-cameras . com)

Rysunek 2.5. Zdjecie wykonane kamera do podgladu szczeliny. Teleskop ze spektro-

grafem ustawiony byl na rownomiernie oswietlony ekran.

2.2. Montaz spektrografu na teleskopie i pierwsze

obserwacje

Spektrograf zamontowany zostal na teleskopie systemu Maksutowa Obserwato-
rium Astronomiczego UJ (Fort Skata). Jest to instrument o $rednicy zwierciadta
37 c¢m, aperturze (Srednicy menisku) 35 cm i ogniskowej 3400 mm, wyprodukowany
przez firme Carl Zeiss Jena w 1965 roku. Spektrograf 10C zaprojektowany jest dla
teleskopow o $wiattositach od £/9.5 do /11, zatem nie byto konieczne stosowanie do-
datkowych soczewek dopasowujacych efektywng Swiattosite teleskopu do mozliwosci

spektrografu.
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Rysunek 2.6. Spektrograf zamontowany na 35-cm teleskopie Maksutowa w Obser-

watorium Astronomicznym UlJ.

Podobnie jak w przypadku mocowania detektora do spektrografu, oryginalny sys-
tem montazu spektrografu do teleskopu réwniez zostal zastgpiony specjalng tuleja
wykonana w warsztacie Obserwatorium przez Mirostawa Suchana. Jest ona moco-
wana bezposrednio do korpusu spektrografu, co zapewnia bardzo dobra stabilnos¢,
nawet w przypadku zastosowania tak ciezkiego detektora jak uzywana w tym przy-
padku kamera Apogee.

Precyzja prowadzenia teleskopu za obiektem podczas obserwacji spektroskopo-
wych odgrywa kluczowa role. Szczelina, w ktorej nalezy utrzymaé obraz obserwowa-
nej gwiazdy podczas nawet kilkudziesiecio minutowych ekspozycji czesto ma rozmia-
ry poréwnywalne z rozmiarem FWHM funkcji intrumentalnej (PSF) ksztaltowane;j
w gléwnej mierze przez seeing. W pelni profesjonalnych instrumentach wykorzy-
stywane sa systemy automatycznego systemu prowadzenia teleskopu (autoguidera).
Za pomocy kamery CCD robione sg wtedy krotkie ekspozycje fragmentu pola wi-
dzenia, mierzone sg potozenia widocznych gwiazd, obliczane sa sygnaty bledu, a
wyznaczone z nich sygnaty korygujace przesytane sa do silnikéw montazu teleskopu.
System dziata korzystajac z petli sprzezenia zwrotnego. Krakowski teleskop syste-

mu Maksutowa posiada jedynie mechanizm zegarowy, prowadzacy teleskop w osi
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godzinnej. Umozliwia on korekte prowadzenia przez reczne przyspieszanie lub spo-
walnianie silnika obrotu w osi godzinnej za pomoca pilota. Mozliwe jest réwniez
manualne wykonywanie korekt srubami mikroruchéow, zaréwno w kacie godzinnym
jak i deklinacji. Wymagana jest wiec nieustanna kontrola prowadzenia i stosowanie
recznych poprawek potozenia teleskopu. Dzigki precyzyjnemu wykonaniu i dziataniu
teleskopu jak i mechanizmu zegarowego opisane powyzej korekty prowadzenia udaje
sie realizowa¢ nawet dla dtuzszych czaséw ekspozycji.

Poczatkowo szczeline spektrografu ustawitem wzdtuz osi godzinnej. Okazato sie
jednak, ze dryf obiektéw w deklinacji jest na tyle duzy, ze przy dtuzszych czasach
ekspozycji konieczne byty nieustanne korekty. Dodatkowo znacznie wieksza precyzja
korekt w kacie godzinnym zadecydowala o pézniejszym obroceniu spektrografu w osi
optycznej o 90 stopni. Dzieki temu wiekszos¢ poprawek wprowadzatem korzystajac
z pilota mikroruchéw w kacie godzinnym. Jedynie przy wiekszych poprawkach po-
tozenia w deklinacji stosowatem korekty mikroruchami, tak aby obraz gwiazdy byt
jak najmniej rozmyty wzdtuz szczeliny. Umozliwito to uzyskanie wyzszego sygnatu,
a co za tym idzie wyzszego stosunku sygnatu do szumu (S/N) w widmie.

Kolejna kluczowa kwestig podczas praktycznie wszystkich optycznych obserwacji
astronomicznych jest precyzyjne zogniskowanie. W przypadku obserwacji spektro-
grafem 10C konieczne jest ogniskowanie trzech elementow:

1. Ogniskowanie obrazu gwiazd na module szczeliny;

2. Ogniskowanie obrazu szczeliny na detektorze CCD podgladu;

3. Ogniskowanie obrazu widma na detektorze CCD;

Ogniskowanie widma na detektorze przeprowadzatem przy wtaczonej neonowej lam-
pie kalibracyjnej, wykonujac seri¢ zdje¢, miedzy ktorymi zmienialem nastawe ostro-
sci obiektywu spektrografu. Znacznie wiekszg trudnos¢ sprawiato ustawienie ostrosci
kolejnych dwdch elementéw, poniewaz ostrosé podgladu szczeliny oraz obrazu gwiaz-
dy sa od siebie bardzo silnie zalezne. Pierwszym krokiem byto ustawienie ostrosci
podgladu szczeliny. Wykonywaltem to kierujac teleskop na réwnomiernie o$wietlony
ekran. Nastepnie nalezato doktadnie zogniskowaé obraz obiektu - delikatne zmiany
ogniska skutkowaty bardzo duza zmiang liczby zliczen podczas pozniejszych ekspozy-
cji widm. Trzeba tutaj pamigtaé, ze btedne zogniskowanie obrazu szczeliny skutkuje
pozniejszym blednym zogniskowaniem obiektu - obraz gwiazdy wydaje sie zognisko-
wany, a w rzeczywistosci nie jest, przez co traci si¢ duza czes¢ swiatta, ktora nie
wpada do szczeliny spektrografu.

Pierwsze obserwacje wykonane zostalty 3 lipca 2016 roku. Prowadzenie obiektow
odbywato si¢ przy wykorzystaniu okularu do podgladu szczeliny oraz recznych mi-

kroruchéw. Wykonatem zdjecia widm jasnych gwiazd réznych typow widmowych,
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miedzy innymi Arktura (o Aql), Wegi (o Lyr) i Kapelli (a Aur) (Rys. Czasy
naswietlania dla tych obiektow wynosity 3 sekundy, przy maksymalnej ilosci zliczen
ok 20 tys ADU. Przed i po kazdym zdjeciu obiektu wykonywatem krotka ekspozycje
lamp kalibracyjnych. Nawet przy czasie naswietlania 0.1 sekundy, najjasniejsze linie
lampy rteciowej byty przepalone.

Ekspozycje ptaskiego pola (flatfield) wykonatem $wiecac lama halogenowa wprost
do tubusa teleskopu oraz oswietlajac biaty ekran umieszczony pod koputa. W przy-
padku bezposredniego oswietlania wnetrza teleskopu mozliwe byto zastosowanie
znacznie kréotszych czaséw naswietlania. Byty one jednak mocno zalezne od ustawie-
nia teleskopu wzgledem lampy i trudno byto o powtarzalno$¢, co znacznie wydtu-
zato czas potrzebny na przygotowanie teleskopu do obserwacji. Przy wykonywaniu
ekspozycji flatfield na ekranie konieczne byly znacznie dtuzsze czasy naswietlania,
jednakze efekt byt praktycznie niezalezny od niewielkich zmian ustawienia telesko-
pu. W poézniejszych obserwacjach stosowalem obie metody w zaleznosci od mocy
wykorzystywanego Zrodla swiatta oraz uzytej siatki dyfrakcyjnej.

Testowalem réwniez doktadnosé recznego prowadzenia oraz czasy naswietlania
dla stabszych gwiazd. Tak jak wcze$niej wspomniatem, najstabsza gwiazda ktora
udato sie dos¢ doktadnie prowadzi¢ z wykorzystaniem okularu miata jasno$¢ okoto 8
magnitudo. Przy czasach naswietlania 20 minut ilo$¢ zliczen widma wynosita od 3000
do okoto 10000 ADU w maksimum, przy poziomie tta okoto 1500 ADU. Podjatem
rowniez probe obserwacji gwiazdy o jasnosci 9 magnitudo. Byta ona widoczna w
podgladzie szczeliny, jednak precyzyjne prowadzenie byto praktycznie niemozliwe.
Stad decyzja o zamocowaniu kamery CCD, ktéra zwickszyta zasieg do okoto 10
magnitudo.

Wszystkie poczatkowe obserwacje wykonywane byty z wykorzystaniem szczeliny

o szerokosci 50 pm i siatki 600 rys/mm.
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2.3. Redukcja widm

Redukcje danych spektroskopowych wykonalem korzystajac z pakietu IRAF -
Image Reduction and Analysis Facility, opracowanym przez National Optical Astro-

nomy Observatories (NOAQ). Ostateczny proces redukeji byl prowadzony w oparciu
o liczne skrypty ogélnodostepne w sieci [6], [7], [8], [9], [10].

2.3.1. Podstawowa redukcja

Redukcje na bias i dark przeprowadzitem w sposob analogiczny jak przy reduk-
¢ji danych fotometrycznych. Zdjecia bias usrednitem korzystajac z polecenia ze-
rocombine, tworzac zdjecie masterbias.fits (Rys. ) Zdjecia dark poprawitem

na masterbias (polecenie ccdproc), a nastepnie usrednitem za pomoca polecenia

darkcombine otrzymujac plik wyjsciowy masterdark.fits (Rys. ) Tak otrzy-

‘E

1276 1277 1278 1279 1280 1280 1281 1282 33 47 59 68 76 84 91 97 103

Rysunek 2.8. Otrzymane zdjecia masterbias oraz masterdark (SAOImage ds9).

mane zdjecia kalibracyjne biasu oraz pradu ciemnego odjatem od zdje¢ flatfield oraz
zdje¢ zawierajacych widma obiektéw.

Wszystkie zdjecia pradu ciemnego wykonywane byty z 30-sekundowym czasem
naswietlania, przez co musialy by¢ skalowane zgodnie z czasami ekspozycji reduko-
wanych zdjeé (ustawienie parametru polecenia darkcombine: scale=exposure).
W pézniejszych obserwacjach wykonywatem réwniez serie zdje¢ pradu ciemnego z
czasami naswietlania zgodnymi z najdtuzszymi ekspozycjami zdje¢ widm obiektu z

danej nocy.
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Pierwsze proby wykonania zdje¢ flatfield przeprowadzitem z wykorzystaniem
lampy halogenowej swiecacej wprost do tubusu teleskopu. Jak si¢ jednak okazato
widmo to nie ma wystarczajaco gltadkiego przebiegu, a ponadto ma maty sygnat w
czesci niebieskiej. Rysunek[2.9 przedstawia surowe zdjecie flatfield, oraz jego przekrd]
wzdtuz osi dyspersji. Widac¢ rowniez, ze widmo lampy jest wyraznie postrzepione w

czerwonej czesci. Odpowiadaé za to moze tzw. fringing.

Przekroj przez flatfield

sy ' o
Pksele
Rysunek 2.9. Fragment surowego zdjecia flatfield w formacie FITS wraz z przekro-

jem wzdtuz osi dyspersji (przekréj uzyskany w programie SAOImage ds9).

Korzystajac z polecenia flatcombine utworzylem zdjecie masterflat, bedace
mediang pojedynczych zdje¢ flatfield, zredukowanych na masterbias i masterdark.
Nastepnym krokiem byto dopasowanie do przebiegu widma funkcji, dzieki ktorej
mozliwe bedzie wyptaszczenie i znormalizowanie widma, tak aby wydoby¢ z niego
informacje o réznej czulodci poszczegdlnych pikseli. W tym celu uzytem polecenia
response, w ktérym do wyznaczenia parametrow normalizacji wykorzystatem tylko
fragment zdjecia, na ktorym znajduje si¢ widmo lampy (parametr normaliz= ma-
sterflat2[*,887:951]). Dopasowalem funkcje spline3 (order=27), ktéra dopaso-
wuje sie tylko do ogélnego trendu przebiegu widma (Rys. . Podczas pézniejszych

redukcji danych stosowalem wielomiany Czebyszewa nizszych rzedow, ktore rowniez
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dobrze opisywaly przebieg widma lampy halogenowej, z pomini¢ciem struktur, za

ktore odpowiedzialny jest fringing.
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Rysunek 2.10. Dopasowanie funkcji do przebiegu widma lampy halogenowej - lewy
wykres przedstawia dopasowang funkcje, natomiast prawy residua. Obraz wyekspor-

towany z pakietu IRAF.

Przez tak przygotowane, znormalizowane zdjecie masterflat dzielitem zreduko-

wane uprzednio na masterbias i masterdark zdjecia widma obiektu.

2.3.2. Wyodrebnienie widma ze zdjecia

Widmo gwiazdy, w przypadku dobrego prowadzenia, ma na matrycy CCD sze-
roko$¢ potéowkowa (FWHM) zaledwie kilku pikseli. Celem dalszej analizy widmo
to nalezy wyodrebni¢ z catego obrazka otrzymujac jednowymiarowy plik FITS. Do
wyodrebnienia widma ze zdjecia stuzy polecenie apall. Pierwszym etapem jest wy-
znaczenie szerokosci przebiegu widma oraz dobor zakreséw, do ktorych dopasowy-
wany jest poziom tta. W tym celu brany jest przekrdj przez widmo usredniony przez
zadang liczbe kolumn (domyslnie 10 pierwszych kolumn zdjecia, prostopadtych do
osi dyspersji) - Rys. 2.11h. Po zaznaczeniu odpowiedniej apertury (nalezy dopa-
sowaé jej polozenie oraz szerokos¢), kolejnym krokiem jest dopasowanie funkcji do
przebiegu widma wzdtuz osi dyspersji (Rys. ) W tym przypadku dopasowatem
wielomian Legendre’a, 6 rzedu (parametr order="7). Efektem dziatania polecenia
jest jednowymiarowy plik FITS z wyodrebnionym widmem (Rys. .
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Rysunek 2.11. Wyodrebnianie widma ze zdje¢. Pierwszy wykres przedstawia prze-
kr6j przez widmo usredniony po 10 pierwszych kolumnach zdjecia (poszukiwanie
apertury), natomiast kolejny przedstawia dopasowanie funkcji do przebiegu obrazu

widma.
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Rysunek 2.12. Wyodrebnione widmo (w tym przypadku widmo Kapelli), wciaz jesz-

cze wyskalowane w pikselach.
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2.3.3. Kalibracja dlugosci fali

Spektrograf 10C posiada trzy szczeliny. Centralng wprowadzane jest swiatto od

obiektu, natomiast dwie boczne oswietlane sa przez lampy kalibracyjne (za posred-

nictwem $wiattowodéw wyprowadzonych naprzeciwko szczelin).

Przekroj przez widmo kalibracyjne

8000

6000

Ziczenia(ADU)

4000

= —

e ' o
Pksele
Przekroj przez widmo Wegi

P ' o

Piscle
Rysunek 2.13. Fragment surowego zdjecia, zawierajacy widma lamp kalibracyjnych
HgNe oraz widmo Wegi (w srodku). Ponizej przekr6j przez jedno z widm kalibra-

cyjnych oraz przez widmo Wegi (przekroje uzyskane w programie SAOImage ds9).

Przebieg widm kalibracyjnych zostat wyznaczony analogicznie jak widma obiek-
tu, za pomoca polecenia apall.
Dla widma kalibracyjnego doktadne jego wyodrebnienie ze zdjecia nie jest kwestig

krytyczna. Interesuje nas wprawdzie tylko potozenie linii wzdtuz kierunku dyspersji,
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jednak skuteczne znalezienie przebiegu widma i usrednienie po dtugosci szczeliny

moze pomoc w detekceji stabszych linii.

Domys$lne sumowanie po 10 pierwszych kolumnach w tym przypadku nie daje jed-
nak dobrego rezultatu. Pierwsze 10 kolumn zdjecia zawiera jedynie fragment stabego
widma ciaglego (najprawdopodobniej $wiatto boczne wpadajace do spektrografu),
dla ktérego IRAF jest w stanie znalezé przebieg widma tylko do pewnego momentu.

Podjatem prébe znalezienia przebiegu widma w oparciu o bardziej centralng
jego czesc, zawierajaca linie emisyjne. Dalo to nieco lepszy rezultat, jednakze po
wizualnej inspekcji widma w programie SAOImage okazato sie, ze to dopasowanie
przebiegu widma réwniez nie jest do konca satysfakcjonujace.

Celem doktadniejszego wyznaczenia przebiegu widma kalibracyjnego, boczne
szczeliny o$wietlitem $wiattem zarowki o ciaglym widmie (korzystajac z otworu do
podgladu lamp w module kalibracyjnym). Z tak wykonanego zdjecia wyznaczytem
przebiegi widm z bocznych szczelin, ktore nastepnie wykorzystatem jako referencyj-
ne do wyodrebnienia wtasciwych widm lamp kalibracyjnych. Znalezienie przebiegu
widma ciagtego nie bylo problemem co wida¢ na wykresach [2.14l Pozwolito to na
znacznie efektywniejsze wyodrebnienie widm kalibracyjnych, a co za tym idzie lepsza
identyfikacje stabszych linii.

Kolejnym krokiem byta identyfikacja linii kalibracyjnych za pomoca polecenia
identify. Spektrograf 10C posiada dwie lampy kalibracyjne: rteciowa (Hg) oraz
neonowa (Ne). W tym przypadku widma uzywane przeze mnie do kalibracji sa ztoze-
niem $wiatta z obu tych lamp. Do wstepnej identyfikacji linii wykorzystatem obrazy
widma dla obu lamp, dostepne na stronie Wydziatu Astronomii Uniwersytetu Stanu
Ohio [11]. Polecenie identify wymaga réwniez podania pliku z dtugosciami fali dla
poszczegdlnych linii kalibracyjnych. Plik ten utworzytem taczac liste linii dla lamp
Hg i Ne, réwniez dostepnych na wymienionej wyzej stronie [11].

Zastosowana procedura identyfikacji linii opierala sie¢ o skrypt ”A User’s Guide
to Reducing Slit Spectra with IRAF” [9] i wygladata nastepujaco:

1. Reczna identyfikacja kilku linii w widmie - Rys.

2. Proba dopasowania wstepnego rozwiazania w postaci funkeji liniowej (dtugosé fa-
li jest liniowa funkcja potozenia w pikselach; parametry dopasowania: :function
cheb, :order 2);

3. Automatyczna identyfikacja pozostatych linii przy wykorzystaniu zadanej listy z
dtugosciami fali - Rys. [2.16},b;

4. Ponowna préba dopasowania rozwiazania w postaci funkeji wyzszego rzedu (pa-
rametry dopasowania: :function spline3, :order 3) - Rys. .

Powyzsza procedure zastosowatem tylko do widma kalibracyjnego wyodrebnionego z
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Rysunek 2.14. Dopasowywanie funkcji do przebiegu widma kalibracyjnego dla ko-
lejno wyzszej i nizszej apertury (Rys. , przy oswietleniu bocznych szczelin $wia-
tlem lampy halogenowej. Obraz wyeksportowany z pakietu IRAF.

pierwszej apertury. Zatozytem tutaj poprawne ustawienie kamery wzgledem widma,

tzn. przyjatem, ze kierunek dyspersji utozony jest wzdtuz rzedéw na matrycy CCD.
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W rzeczywistosci nie jest to do konca prawda i aby poprawnie skalibrowaé¢ wid-
mo z centralnej szczeliny, konieczne jest uwzglednienie kalibracji rowniez z drugiej
apertury, co opisuje w paragrafie dotyczacym skryptu do redukcji danych. Do celéw
wstepnej kalibracji uznatem jednak to rozwigzanie za wystarczajace.

Aby zastosowaé uzyskana kalibracje do zredukowanego wczesniej widma Wegi,
nalezato zmodyfikowa¢ nagtéowek pliku FITS, w parametrze "REFSPEC1” wpisu-
jac nazwe pliku uzywanego do kalibracji. Nastepnie przy wykorzystaniu polecenia

dispcor uzyskatem widmo, wstepnie skalibrowane w dtugosci fali (Rys. [2.17)).
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Rysunek 2.15. Wstepna, reczna identyfikacja kilku linii w widmie kalibracyjnym.
Obraz wyeksportowany z pakietu IRAF.
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Rysunek 2.16. Dopasowane rozwiazanie (gorne wykresy) po automatycznej iden-
tyfikacji pozostatych linii kalibracyjnych (dolny wykres). Obraz wyeksportowany z
pakietu IRAF.
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Rysunek 2.17. Wstepnie skalibrowane widmo Wegi. Obraz wyeksportowany z pa-
kietu IRAF.

2.3.4. Normalizacja kontinuum

W przypadku pomiaru predkosci radialnych gwiazd nie interesuje nas ksztalt
kontinuum, a jedynie potozenie linii widmowych. W zwiazku z tym, ostatnim kro-
kiem redukeji danych byta normalizacja kontinuum do jedynki. W tym celu, za
pomoca polecenia continuum dopasowywalem do danych funkcje, dobrze opisujaca
przebieg samego kontinuum z pominieciem linii widmowych. Wykres przedsta-
wia przyklad takiego dopasowania dla widma gwiazdy Sadr (v Cyg).

2.4. Skrypt do redukcji danych

Aby przyspieszy¢ redukcje danych ze spektrografu oraz uczynié¢ ja tatwiejsza
dla kolejnych uzytkownikéw, opracowalem skrypt w pakiecie IRAF, dzigki ktéremu
redukcje danych z catej nocy, ktorej ostatecznym wynikiem jest znormalizowane
(wyplaszczone) widmo gwiazdy, mozna wykona¢ w ciggu kilkunastu minut. Dziata-
nie skryptu jest kilkustopniowe i wykorzystuje opisane wyzej procedury, do ktérych

wprowadzitem kilka udoskonalen.
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Rysunek 2.18. Dopasowywanie funkcji do kontinuum widma celem jego normaliza-
cji. W tym przypadku dopasowywang funkcja byty wielomiany Czebyszewa. Obraz
wyeksportowany z pakietu IRAF.

Skrypt sktada sie z czterech czesci:

1. Podstawowa redukcja zdjec:
— Tworzenie Srednich zdje¢ bias, dark oraz flatfield,
— Dopasowanie przebiegu widma lampy halogenowej i normalizacja,
— Redukcja widm obiektu na przygotowane wczesniej zdjecia kalibracyjne bias,
dark i znormalizowany flatfield.
2. Wyekstrachowanie widm jednowymiarowych:
— Wyodrebnianie widm obiektu,
— Wyznaczanie przebiegu widm kalibracyjnych (analogicznie jak w podejsciu
drugim opisanym powyzej),
— Wyodrebnianie widm kalibracyjnych w oparciu o wyznaczony wczesniej prze-
bieg.
3. Identyfikacja linii widmowych lamp kalibracyjnych:
— Reczna identyfikacja linii dla obu szczelin pierwszego widma kalibracyjnego,
— Powtoérna, automatyczna identyfikacja linii na kolejnych zdjeciach kalibracyj-
nych w oparciu o juz zidentyfikowane recznie linie.

4. Kalibracja w dlugosci fali i normalizacja kontinuum:
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— USrednianie rozwigzan dla obu apertur z kazdego zdjecia kalibracyjnego,

— Wyszukiwanie w zestawie zdje¢ kalibracyjnych wykonanych w ciggu calej
nocy zdjeé¢ otrzymanych bezposrednio przed i po widmie obiektu oraz przy-
pisanie im odpowiednich wag w oparciu o czasy ich wykonania,

— Zastosowanie uzyskanych rozwiazan kalibracyjnych do zdje¢ obiektu,

— Normalizacja kontinuum.

Do usrednienia rozwiazan kalibracji dtugosci fali dla obu apertur danego zdjecia na-
pisatem prosty program w jezyku Python, ktéry czyta parametry dopasowania dla
obu apertur, a nastepnie usrednia poszczegdlne wspotczynniki i zapisuje do nowego
pliku, ktory pozniej wykorzystywany jest do kalibracji zdjecia obiektu. Takie podej-
Scie jest poprawne tylko dla bardzo matego nachylenia widma wzgledem rzedow lub
kolumn matrycy CCD i tylko w przypadku dopasowania takiej samej funkcji tego
samego rzedu dla obu apertur. Pomimo, ze dla celow tej pracy takie przyblizenie
okazalo sie wystarczajace, w przysztosci planuje ulepszy¢ program tak aby brat pod
uwage potozenie widma obiektu, wzgledem widm kalibracyjnych.

Przy doborze odpowiednich widm kalibracyjnych dla danego widma obiektu,
skrypt dla kazdego pliku wyznacza heliocentryczng date julianiska (HJD). W tym
celu konieczna jest znajomos¢ rektascensji i deklinacji obserwowanego obiektu, ktéra
musi by¢ zapisana w pliku RADEC.dat, znajdujacym sie w folderze z redukowanymi
plikami FITS.

Poczatkowo skrypt zaktadat automatyczng identyfikacje linii kalibracyjnych wszyst-
kich zdje¢ w oparciu o recznie zidentyfikowane linie pierwszego widma. Nie przy-
niosto to jednak dobrego skutku z powodu bardzo stabej stabilnosci spektrografu.
Podczas obserwacji trwajacych kilka godzin zmiana potozen linii kalibracyjnych wy-
nosita nawet 10 pikseli i procedura ponownej, automatycznej identyfikacji nie radzita
sobie z tak duzymi przesunieciami. Zmodyfikowatem wiec skrypt w ten sposob, ze
widmem odniesienia jest najblizsze widmo ze zidentyfikowanymi juz liniami. Dzieki
temu przesuniecie linii jest niewielkie i w wigkszosci przypadkow automatyczna iden-
tyfikacja daje dobry rezultat. W pojedynczych przypadkach wymagana jest jednak
ponowna reczna identyfikacja linii.

Skrypt zaraz po redukcji danych na flatfield, dark i bias, przycina zdjecia do
szerokos$ci szczeliny oraz usuwa po 10 kolumn z lewej i prawej strony widma. Sygnat
zebrany na brzegach matrycy i tak nie nadaje sie¢ do dalszej analizy, a dodatkowo
moze zaburzaé pdzniejsze dopasowanie funkcji do kontinuum czy kalibracje dtugosci
fali.

Duza czesé skryptu dziata w trybie interaktywnym. Przy tego typu spektrografie,
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ktory nie jest stabilizowany temperaturowo, a tym bardziej ciSnieniowo, nie sposéb
wykonaé¢ dziatajacy w pelni automatycznie skrypt dajacy dobre rezultaty. Czesci
interaktywne obejmuja dopasowanie funkcji do przebiegu widma lampy halogeno-
wej na zdjeciach flatfield, identyfikacje linii kalibracyjnych oraz kontrole pozniejszej
automatycznej identyfikacji, kontrole wyznaczania apertur do ekstrakcji widm oraz
dopasowania funkcji do przebiegu widm, a takze dopasowanie funkcji do kontinuum
celem normalizacji gotowych widm.

Zastosowana procedura redukcji jest stosunkowo prosta i nie uwzglednia na przy-
ktad eliminowania sladéw promieniowania kosmicznego. Z tego wzgledu na niekto-
rych widmach mogg sie pojawia¢ waskie, sztuczne linie, ktore moga powodowaé duze
bledy przy podzniejszej analizie. Tego typu struktury usuwatem recznie korzystajac
z polecenia splot w pakiecie IRAF. Po zaznaczeniu dwu przeciwnych brzegéw pro-
filu takiej linii, w jej miejsce rysowana jest linia prosta pomiedzy dwoma pikselami
bedacymi najblizej zaznaczenia. Taka prosta metoda znacznie poprawiata wyniki

pozniejszej procedury wyznaczania predkosci radialnych.
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2.5. Przykltadowe widma gwiazdowe

Ponizsze rysunkif2.20] [2.19] [2.21] przedstawiajg przyktadowe widma jasnych gwiazd,

wykonane podczas testowych obserwacji spektrografem 10C. Widma zostaty zredu-

kowane w oparciu o opisang powyzej procedure.
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Rysunek 2.19. Sadr - v Cyg. Jasnosé¢ V 2.23 mag, typ widmowy F8 ([5]).
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Rysunek 2.20. Wega - o Lyr. Jasnosé¢ V 0.03 mag, typ widmowy A0 ([5]). W czesci

czerwone] widma widoczny jest efekt fringigu, ktorego nie udalo sie dobrze zredu-

kowad.
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Rysunek 2.21. Kapella - a Aur. Jasno$é¢ V 0.08 mag, typ widmowy G1+KO ([5]).
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3. Celestron CGE Pro 11”

3.1. Opis

Teleskop Celestron 11”7 znajduje sie pod centralng koputg Obserwatorium Astro-
nomicznego UJ, na szczycie Fortu Skata. W 2010 roku zastapit znajdujacy sie tam
wczesniej podwojny astrograf firmy Carl Zeiss, ktory obecnie znajduje sie¢ w Muzeum
Uniwersytetu Jagiellonskiego. Nowy instrument z zalozenia miat by¢ jak najbardziej
zautomatyzowany, umozliwiajac prowadzenie zdalnych obserwacji przez sie¢ inter-
netowa.

Jest to teleskop systemu Schmidta-Cassegraina, o $rednicy zwierciadta gtéwnego
279,4 mm (117) i ogniskowej 2800 mm. Zamocowany jest na skomputeryzowanym
montazu paralaktycznym typu niemieckiego Celestron CGE Pro.

Teleskop wyposazony jest w detektor CCD Apogee Alta U-47 wraz z kotem
filtrow UBVRI firmy Optec (IFW - Intelligent Filter Wheel). Jest to niewielki i
stosunkowo lekki zestaw, ktory nie obcigza zbytnio teleskopu, a dodatkowo charak-
teryzuje sie duza czuloscia (Tabela .

Rozdzielczosé: 1024 x 1024 pikseli
Rozmiar piksela: 13 x 13 pum
Rozmiar matrycy: 13.3 x 13.3 mm
Prad ciemny (—20°C): 0.2 e~ /piksel/sek
Szum odczytu: 9e”
Dynamika: 83 dB
Wydajnosé kwantowa (max): 96%
Wydajnosé kwantowa (400 nm): 52%
Przetwornik: 16 bit

Tabela 3.1. Podstawowe parametry kamery Apogee Alta U-47

(Zr6dto: www. andor . com)

Oryginalne ogniskowanie teleskopu odbywa si¢ poprzez przesuwanie lustra gtow-
nego za pomoca specjalnego pokretta umieszczonego z tytu tubusa. Jest to jednak

rozwigzanie w peini manualne, dlatego teleskop zostal wyposazony w dodatkowe
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zautomatyzowane urzadzenie ogniskujace (wyciag z silnikiem krokowym) Robofocu-
ser firmy Moonlite. Umozliwia on precyzyjne ogniskowanie za posrednictwem kom-
putera lub konsoli sterujacej umieszczonej pod koputa.

Automatyzacji wymagala rowniez koputa, ktora zostata zmodernizowana przez
Wactawa Waniaka oraz pracownikow warsztatu Obserwatorium w oparciu o sysytem
firmy Digital Dome Works. Zamontowano miedzy innymi czujnik potozenia koputy
oraz otwarcia i zamkniecia wrét, a cato$é¢ sterowana jest za pomoca dedykowanego
programu komputerowego. W przypadku braku sygnatu z programu (np w przypad-
ku btedu systemu) kopula jest automatycznie parkowana i zamykana. System Digital
Dome Works zawiera rowniez czteromiejscowsg listwe zasilajaca, a wspomniany pro-
gram umozliwia zdalne wlaczanie i wytaczanie zasilania poszczegdlnych gniazd.

Podglad koputy podczas obserwacji odbywa sie¢ za posrednictwem dwéch ka-
mer: umiejscowionej pod koputa zdalnie poruszanej kamery oraz kamery podgladu
3-metrowego radioteleskopu, gdzie w tle widoczna jest koputa teleskopu Celestron
11”7 (Rys. [3.2ab). Pod koniec sierpnia, na dachu fortu zamontowana zostala réwniez
kamera podgladu catego nieba (allsky), dzieki czemu mozliwa jest bezposrednia kon-

trola aktualnych warunkéow pogodowych (3.2c). Wkrétce zamontowana ma zostaé

rowniez stacja pogodowa.

Rysunek 3.1. Celestron podczas obserwacji.
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Celestron Mon Jul 11 03:55:01 CEST 2016

3m- Rad"léﬁl_\ﬁaw Aug 22 19:35:04 CEST 2016

Rysunek 3.2. Obraz z kamery podgladu teleskopu (a), kopuly (b) oraz kamery typu
allsky (c).

3.2. Przygotowanie sprzetu i oprogramowania do

prowadzenia obserwacji

Wszystkie prace nad teleskopem konsultowane byty z Tomaszem Kundera i obej-

mowaly zarowno konfiguracje oprogramowania, jak rowniez prace przy samym sprze-
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cie. Poczatkowo sterowanie urzadzeniami odbywato si¢ za posrednictwem dwodch

komputerow:

— komputer z systemem Windows XP odpowiedzialny za sterowanie teleskopem,
koputa oraz Robofocuserem,

— komputer z systemem Linux, odpowiedzialny za sterowanie kamerg oraz kotem
filtrow.

Kontrola teleskopu, koputy, kamery oraz Robofocusera odbywata sie za pomoca

oddzielnych, dedykowanych programéw:

— Celestron NexRemote - wirtualna wersja pilota do sterowania montazem CGE

Pro,

— Digital Dome Works - sterowanie koputa oraz listwa zasilajaca,

— RoboFocus - sterowanie wyciagiem MoonLite Robofocuser,

— JastroCam - sterowanie kamerg i kotem filtrow.

Sterowanie catym systemem za pomocg dwéch komputeréow oraz oddzielnych pro-
graméw bylto jednak dosé ucigzliwe i znacznie utrudnialo wykonywanie zdalnych
obserwacji.

Prace nad instrumentem rozpoczatem w 2015 roku. Zostal wtedy zakupiony
program MaximDL, kompatybilny ze wszystkimi elementami: koputg, teleskopem,
kamera, kotem filtréw i robofocuserem, a co za tym idzie znacznie utatwiajacy obser-
wacje. Wraz z Tomaszem Kundera skonfigurowalismy program oraz zainstalowaliSmy
niezbedne sterowniki.

Zmiany zaszty rowniez w sposobie podtgczenia do komputera teleskopu, kamery i
urzadzenia do ogniskowania. Wczesniej wykonane ono byto z wykorzystaniem kabli
USB, przy czym sterownia teleskopu jest odleglta od centrum koputy o okoto 10
metréw, wigc straty sygnatu przy takiej dtugosci kabla mogty by¢ znaczne i po-
wodowaé wystepowanie btedéw. Obecnie komunikacja odbywa sie za posrednictwem
swiattowodu. Poczatkowo teleskop podtaczony byt z komputerem przez pilot reczne-
go sterowania. Obecnie jest bezposrednio podtaczony do portu ”PC” montazu CGE
Pro.

Montaz CGE Pro wymaga aby przed rozpoczeciem obserwacji wykona¢ kalibracje
pozycjonowania (tzw. alignment), czyli ustawi¢ teleskop na kilka jasnych gwiazd z
dostepnej listy oraz poda¢ mu wspotrzedne miejsca obserwacji i doktadny czas. Opro-
gramowanie wyznacza przeliczniki pomiedzy zadawanymi wspotrzednymi, a pozycja
teleskopu, dzieki ktorym mozliwe jest automatyczne trafianie teleskopu w zadany
obiekt po podaniu wspoétrzednych rektascensji i deklinacji. Kalibracje pozycjono-
wania wykonatem na bazie 6 gwiazd (jest to ilo$¢ maksymalna dopuszczalna przez

oprogramowanie), dzieki czemu teleskop trafia w zadane pole z doktadnoscia okoto
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10 minut tuku. Przeprowadzenie ponownej kalibracji teleskopu przed kolejnymi ob-
serwacjami nie jest konieczne, poniewaz wyniki zostaja zapamietane przez system.
Wyjatkiem jest przypadek, gdy w miedzyczasie wystapi powazny btad oprogramo-
wania lub awaria samego montazu.

Naprawy wymagat réwniez Robofocuser. Z pomoca Mirostawa Suchana z warsz-
tatu Obserwatorium udato sie zdiagnozowac usterke, ktora okazaly sie by¢ zniszczone
tozyska, po ktérych porusza sie tuleja wyciggu. Po wymianie tozysk ogniskowanie
odbywa sie zdalnie przez zadanie w programie MaximDL wartosci przesuniecia lub
docelowego potozenia wyciaggu. Mozliwe sg réwniez automatyczne korekty ognisko-
wania w oparciu o aktualng wartosé¢ temperatury podawang przez whudowany czuj-
nik lub pomiar szerokosci potéwkowej (FWHM) obrazu gwiazdy.

Program MaximDL umozliwia sterowanie caltym zestawem, co pozwala na znacz-
na automatyzacje obserwacji. Po zadaniu potozenia teleskopu (rektascensja i dekli-
nacja), program wylicza azymut obserwowanego obiektu i ustawia szczeling koputy
na odpowiednia pozycje. Ustawienie teleskopu odczytywane jest na biezaco przez
czujniki montazu, dzieki czemu koputa stale Sledzi obiekt. Mozliwe jest réwniez
wprowadzenie poprawek na potozenie szczeliny, uwzgledniajace potozenie teleskopu
wzgledem centrum kopuly (np. biorgc pod uwage odlegtosé tubusa od osi monta-
zu). W tym przypadku uwzglednianie tych poprawek nie jest konieczne, poniewaz
teleskop jest niewielki w stosunku do rozmiaréw koputy i przy takiej szerokosci szcze-
liny ustawienie jej na azymut obiektu daje dobre rezultaty dla kazdego potozenia
teleskopu. Program MaximDL taczy sie z teleskopem poprzez wirtualny port COM
utworzony przez program NexRemote. Niestety w przypadku sterowania teleksopem
za posrednictwem MaximDL po pewnym czasie wystepuje btad powodujacy ponow-
ne uruchomienie komputera. Prawdopodobnie jest to spowodowane korozja stykow
w montazu teleskopu, ktéry przez diugi czas stal nieuzywany. Konieczne bedzie
zatem przeczyszczenie stykow oraz aktualizacja oprogramowania samego montazu,
co by¢ moze rozwigze ten problem. Dotychczasowe obserwacje wykonywatem jednak
sterujac teleskopem z programu NexRemote oraz recznie zadajac azymut ustawie-
nia szczeliny koputy. Wtedy nie byto koniecznosci ciagtego odczytywania pozycji
teleskopu i opisywany btad wystepowal znacznie rzadzie;j.

W przypadku montazu CGE Pro konieczne jest ” przerzucenie” teleskopu w oko-
licach przejscia obiektu przez potudnik, aby obudowa teleskopu lub osprzet nie za-
haczyty o postument. Wykonywatem to zadajac ponowne ustawienie teleskopu kilka

minut po momencie gérowania obiektu.
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3.3. Redukcja danych

Redukcje danych fotometrycznych, podobnie jak w przypadku danych spektro-
skopowych, wykonywalem przy wykorzystaniu pakietu IRAF. Byta to klasyczna
redukcja na bias, prad ciemny (dark) oraz ptaskie pole (flatfield). Aby przyspieszy¢
redukcje danych, napisatem prosty skrypt, ktory wykonuje ja w petni automatycznie.
Przebieg dziatania skryptu jest nastepujacy:

1. Tworzenie list zdje¢ bias i dark oraz zdjeé¢ obiektu i zdje¢ flatfield dla poszcze-
gblnych filtrow.

Tworzenie sredniego zdjecia bias.

Tworzenie $redniego zdjecia dark (wczesniejsza redukcja na bias).

Tworzenie mediany zdje¢ flatfield, po wczesniejszej redukeji na bias i dark

ANl

Redukcja zdje¢ obiektu na przygotowane wczesniej zdjecia $rednie bias, dark i
flatfield.
Efekt dzialania skryptu zaprezentowany jest na Rysunku [3.3] Fotometrie aperturo-

1389 1406 1420 1431 1441 1449 1458 1465 1472

Rysunek 3.3. Przyktadowe zdjecie przed i po redukcji.

wa wykonywalem w programie C-Munipack (http://c-munipack.sourceforge.
net/)), poniewaz umozliwia on wygodny dobér apertur przy jednoczesnym pod-
gladzie krzywej zmian blasku oraz ma wbudowang funkcje poszukiwania gwiazd

zmiennych w obserwowanym polu.


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

3.4. Testy i pierwsze obserwacje

Poczatkowo obserwacje testowe wykonywatem z pomieszczenia sterowni telesko-
pu w Obserwatorium Astronomicznym UJ. Wigkszo$¢ podzniejszych obserwacji wyko-
nywana byta juz zdalnie, za posrednictwem zdalnego pulpitu. Umozliwito to miedzy
innymi réwnoczesne obserwacje fotometryczne i spektroskopowe, ktore przeprowa-
dzitem dla dwdch obiektéw i ktérych wyniki przedstawiam w kolejnym rozdziale.

W miare mozliwosci staratem sie wykonywaé zdjecia kalibracyjne przed i po
obserwacjach. W przypadku dobrej pogody zdjecia flatfield wykonywane byty na
niebie zaraz po zachodzie lub zaraz przed wschodem Stonca. W przypadku po-
chmurnej pogody wykonywatem rowniez zdjecia flatfield kierujac teleskop na biaty
ekran umieszczony pod koputa, o$wietlony rozproszonym swiatltem nieba (koputa

ustawiona w kierunku przeciwnym niz wschodzace lub zachodzace Storice) m

Rysunek 3.4. Teleskop ustawiony do wykonywania zdje¢ flatfield na ekranie oswie-

tlonym $wiattem rozproszonym.

W przypadku wykonywania dwoch serii zdje¢ kalibracyjnych, potowe zdje¢ z
danej nocy redukowatem przy wykorzystaniu wieczornych zdje¢ flatfield, a druga z
wykorzystaniem porannych zdje¢. Pozwolito to miedzy innymi na lepsze uwzgled-
nienie wplywu zmian ustawienia ogniska podczas nocy na zmiane obrazu flatfield.

Od poczatku 2016 roku do konca sierpnia, wykonalem za pomocg teleskopu Ce-
lestron 11”7 25 obserwacji, podczas ktoérych zebratem okoto 70 Gb danych, gtéwnie
dla uktadow podwdjnych za¢mieniowych. Duzg czesé tych obserwacji wykonywatem
w ramach testéw sprzetu, przez co uzyskane krzywe zmian blasku czesto sa niekom-
pletne, szczegdlnie dla obserwacji z poczatku roku. Teleskop dziata obecnie w trybie

zdalnym, jednak nie w trybie zrobotyzowanym - konieczna jest stala kontrola prze-
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biegu obserwacji, reczne zadawanie pozycji koputy i wprowadzanie korekt potozenia
teleskopu.

Ponizsze wykresy przedstawiaja uzyskane przeze mnie przyktadowe krzywe zmian
blasku.
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Rysunek 3.5. Krzywa zmian blasku w filtrze V, dla obiektu TYC 3807-759-1/2. Sa
to dwa, naktadajace sie uktady podwdjne, prawdopodobnie zwigzane grawitacyj-

ne. Teleskop o érednicy okoto 1m umozliwia rozdzielenie obu uktadéw. Obserwacje

spektroskopowe wykazaly réwniez istnienie czwartego sktadnika [13].
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Rysunek 3.6. Krzywa zmian blasku w filtrach BVRI, dla uktadu TYC 4070-2215-1.

Jasnosé V: 11.16 mag [5], Okres: 0.43784 dnia [19].
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Rysunek 3.7. Krzywa zmian blasku w filtrach BVRI, dla uktadu TYC 3492-1272-1.

Jasnosé V: 10.06 mag [5], Okres: 0.265629 dnia [20].
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Rysunek 3.8. Krzywa zmian blasku w filtrach BVRI, dla uktadu TYC 3656-114-1.
Jasnosé V: 9.41 mag [5], Okres: 0.272491 dnia [15].
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4. Analiza wybranych ukladéow
podwdjnych

4.1. Wybor obiektow

Wyboru obiektow do doktadniejszej analizy dokonatem w oparciu o ponizsze
kryteria:
— minimalna jasno$¢ okoto 10-11 mag,
— okres umozliwiajacy zaobserwowanie petnego przebiegu krzywej zmian blasku w

ciggu kilku bliskich sobie nocy,
— dobra widocznos¢ na przetomie lipca i sierpnia.
Zdecydowatem si¢ na skorzystanie z bazy ciasnych uktadéw podwdjnych, wykona-
nej przez Barttomieja Debskiego [12], ktéra pozwala na tatwa selekcje obiektow
przy uwzglednieniu powyzszych kryteriow. Baza zawiera obiekty o jasnosciach R
do 15 mag oraz okresach do 1 dnia. Sg to obiekty o krzywych zmian blasku typu
EW (W UMa), nie posiadajace wielobarwnych danych fotometrycznych, mozliwe do
obserwowania w Krakowie.

Zdecydowatem sie¢ na obserwacje dwoch obiektow: TYC 2068-984-1 oraz TYC
2798-1339-1, oznaczonych we wspomnianej bazie numerami kolejno KR00030 i KR00071.
Ponizsza tabela przedstawia zestawienie podstawowych danych dotyczacych obu

obiektow.

TYC Oznaczenie w bazie RA (J2000) DEC (J2000) Jasno$é¢ V
2068-984-1 KR00030 00:57:30.90  +37:38:19.13 10.98 mag
2798-1339-1 KRO00071 1707 31.37  +28 02 31.29  8.91 mag

Tabela 4.1. Podstawowe dane dotyczace analizowanych obiektéw. Zrédlo: baza Sim-
bad [5].

KRO00030 jest obiektem stosunkowo stabym, o jasnosci V prawie 11 mag, bedacym
zatem na granicy przyjetego przeze mnie kryterium jasnosci. Wybratem go jednak w
pelni $wiadomie chcac sprawdzié zasieg spektrografu. Okres uktadu wynosi 0.359617
dnia [21].
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KRO00071 jest uktadem znacznie jasniejszym, o nieco dtuzszym okresie 0.398569
dnia [16]. Obiekt obserwowany byt przez przeglad Rosat All Sky Survey (RASS)
[14], gdzie zidentyfikowano go jako Zrédto promieniowania rentgenowskiego (1RXS
J170731.04280222). Ze wzgledu na duzg jasnosé obserwowany byl przez optyczne
przeglady nieba, miedzy innymi All Sky Automated Survey (ASAS) [17] oraz ROT-
SE (Robotic Optical Transient Search Experiment) [18] [I5]. KR00071 znajduje si¢
rowniez w katalogu jasnych uktadéw podwodjnych kontaktowych stworzonym przez
Gettela i in. 2006 [16], gdzie wykorzystano dane ze wspomnianego przegladu ROTSE
oraz fotometri¢ w bliskiej podczerwieni uzyskana przez projekt Two Micron All Sky
Survey (2MASS).

4.2. Obserwacje spektroskopowe

Obserwacje spektroskopowe wykonatem w sierpniu 2016 roku, przy wykorzy-
staniu spektrografu 10C zamocowanego do 35-centymetrowego teleskopu systemu

Maksutowa. Ponizsza tabela przedstawia zestawienie wykonanych obserwacji.

Data Obiekty Siatka dyfrakcyjna Szczelina Zakres
06.08.2016 r. KR00030 600 rys/mm 50 pm 4500-7500 A
13.08.2016 r. KR00030, KR00071 600 rys/mm 50 pm 4500-7500 A
18.08.2016 r. KR00030, KR00071 1200 rys/mm 50 pm 5400-7000 A
19.08.2016 r. KR00030, KR00071 1200 rys/mm 50 pm 5400-7000 A
24.08.2016 r.  KR00030, KR00071 1200 rys/mm 100 pm  5400-7000 A
25.08.2016 r. KR00030, KR00071 1200 rys/mm 50 pm 5400-7000 A

Tabela 4.2. Zestawienie wykonanych obserwacji spektroskopowych.

Poczatkowe obserwacje prowadzitem z wykorzystaniem siatki 600 rys/mm. Czasy
naswietlania dla KR00030 wynosity 30 minut, natomiast dla KR00071 20 minut. Po
wykonaniu redukcji i proby uzyskania krzywej predkosci radialnych z wykorzysta-
niem metody korelacji wzajemnej, dane te nie wykazywaty obecnosci dwoch sktadni-
kéw. Zdecydowalem sie zatem na uzycie siatki 1200 rys/mm. Zakres obserwowanego
widma zostal ustawiony na czerwong cze$¢, poniewaz jest ona znacznie lepiej kali-
browana (w czesci czerwonej widma kalibracyjnego znajduje sie znacznie wiecej linii,
co opisuje w rozdziale 2). Wiazato sie to jednak ze znacznym pogorszeniem stosunku
S/N. Czasy naswietlania dla KR00030 wynosity 40 minut, natomiast dla KR00071

30 minut.
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Podjatem rowniez probe obserwacji z zastosowaniem szerszej szczeliny 100 pm.
Nie poskutkowalo to jednak polepszeniem stosunku sygnatu do szumu, a jedynie
spadkiem zdolno$ci rozdzielczej, w zwiazku z czym przy kolejnych obserwacjach
powrdcitem do stosowanej wezesniej szezeliny 50 pm.

Ponizsze wykresy przedstawiaja usrednione z wielu zdje¢, zredukowane widma,
ze znormalizowanym do jedynki kontinuum, dla siatki 1200 rys/mm. Widaé, ze wid-
mo KRO00030 jest silnie zaszumione, bedac na granicy zasiegu stosowanego zestawu

obserwacyjnego. W obu widmach widoczne sg silne linie telluryczne powyzej 6800 A.

I I I ] I l ] l
5250 5500 5750 6000 6250 6500 6750 7000

Wavelength (angstroms})

Rysunek 4.1. Usrednione widmo uktadu KRO0O0071.

Po wizualnej inspekeji pojedynczych linii w widmach KR00071, zauwazytem sys-
tematyczng zmiane potozenia widma w kierunku krotszych dhugosci fali, z kazda
kolejna ekspozycja. Prawdopodobnie byto to spowodowane przez reczne wprowa-
dzanie korekt prowadzenia teleskopu. Uktad KR00071 obserwowany byt w pierwszej
potowie nocy, od wysokosci 70° do okoto 25° nad horyzontem. Ze zmniejszajaca sie
wysokoscig konieczne byly coraz wigksze korekty prowadzenia, za kazdym razem
w tym samym kierunku. Moglo to powodowaé przesuwanie si¢ obrazu gwiazdy w
szczelinie (przez wigkszosé czasu ekspozycji gwiazda znajdywala sie przy jednej z

krawedzi szczeliny), a co za tym idzie przesuwanie sie widma obiektu wzgledem widm
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Rysunek 4.2. Usrednione widmo uktadu KRO00030.

kalibracyjnych. Maksymalne przesuniecie widma wynosito okoto 1 A. Podjatem pré-
be zniwelowania tego efektu poprzez wprowadzenie korekty kalibracji dtugosci fali
w oparciu o linie telluryczne widoczne w czerwonej czesci widm.

Udato mi sie zidentyfikowaé tylko jedna linie telluryczng O, (okolo 6955 A),
ktorej profil byt dobrze widoczny we wszystkich widmach obiektu. Wzgledem tej linii
wyznaczytem poprawki w diugosci fali, o ktére przesuwatem poszczegdlne widma
przy pomocy tasku specshift pakietu IRAF. Wyznaczanie poprawek w oparciu o
potozenie jednej linii nie jest bardzo doktadne, jednak skutecznie niweluje opisywany
systematyczny btad kalibracji.

W przypadku KR00030 zaszumienie pojedynczych widm bylo na tyle duze, ze
uwzglednienie tej poprawki nie byto mozliwe. Uktad ten byt jednak obserwowany dla
znacznie wyzszych wysokosci nad horyzontem, dzigki czemu wprowadzane poprawki

prowadzenia teleskopu byly znacznie mniejsze.
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4.3. Pomiar predkosci radialnych

4.3.1. Metoda korelacji wzajemnej

Istnieje wiele metod wyznaczania predkosci radialnych gwiazd. Jedna z najpo-
pularniejszych metod jest pomiar potozen poszczegdlnych linii w widmie obiektu,
a nastepnie poréwnanie ich z warto$ciami laboratoryjnymi. Inng metoda pomia-
ru predkosci radialnych jest metoda korelacji wzajemnej (cross-correlation), ktéra
polega na sprawdzaniu korelacji miedzy widmem obiektu, a widmem poréwnania
(tzw. template). Widmo poréwnania przeskalowywane jest liniowo w diugosci fali
wzgledem badanego widma i dla kazdego kroku liczona jest korelacja miedzy dwo-
ma widmami, czego wynikiem jest funkcja obrazujaca przebieg wartosci korelacji. W
tej metodzie kluczowa role odgrywa odpowiedni dobor widma poréwnania, ktérym
moze by¢ widmo innej gwiazdy lub widmo syntetyczne. W przypadku uktadéw po-
dwdjnych z widocznym jednym sktadnikiem, widmem poréwnania moze by¢ réwniez
widmo badanego uktadu powstate przez usrednienie widm dla réznych faz po prze-
skalowaniu bioracym pod uwage wstepnie wyznaczona krzywa predkosci radialnych.
Poréwnanie obu metod, wraz z opisem mniej popularnej metody odbicia lustrza-
nego "mirroring method” wykonane zostato w pracy S. Parimuchy i P. Skody 2007
[22]. Swoje dane przeanalizowatem metoda korelacji wzajemnej, ktéra wykonatem w
pakiecie IRAF, za pomoca tasku fxcor. Dla obu obserwowanych obiektéow testowa-
tem liczne widma poréwnania, zaréwno syntetyczne jak i obserwacyjne. Najlepsze
rezultaty i najwiekszg korelacje w maksimum uzyskatem dla widma gwiazdy typu
G, udostepnionego przez projekt Sloan Digital Sky Survey (SDSS) [30] (Rys. [4.3).
Typ widmowy KR00071 dostepny w literaturze to F8 [5], natomiast dla KR00030
nie zostat on jeszcze wyznaczony.

W procesie korelacji wzajemnej wykorzystywalem tylko fragment widma z za-
kresu od 5400 Ado 6650 A, pomijajac obszary z licznymi liniami tellurycznymi oraz
niebieski skraj obserwowanego zakresu widma, dla ktorego szum jest wyraznie wiek-
szy. Dla obu obiektow udato si¢ rozdzieli¢ oba sktadniki uktadu, przy czym w przy-
padku KR00030 wyznaczenie potozen maksimow funkceji korelacyjnej byto znacznie
trudniejsze. Ponizsze wykresy i przedstawiaja fragment funkcji korelacji w
otoczeniu jej maksimum, dla widma wykonanego w okolicach fazy orbitalnej 0.25
(okolice maksimum jasnosci uktadu oraz maksimum predkosci radialnej obu sktad-

nikow).

47



_50_ —

-75 — —]

-100 — —

-125 — —

] | | ] ] ]
4000 5000 6000 7000 8000 9000
Wavelength (angstroms)

Rysunek 4.3. Widmo poréwnania (template) gwiazdy typu G, ktére korelowaltem z
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Rysunek 4.4. Fragment funkcji korelacji z dopasowanymi dwoma maksimami dla

fazy orbitalnej 0.22354 uktadu KR00071.
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Rysunek 4.5. Fragment funkcji korelacji z dopasowanymi dwoma maksimami dla
fazy orbitalnej 0.24763 uktadu KR00030.

4.3.2. Wyznaczanie krzywej predkosci radialnych i stosunku mas ¢

Celem oszacowania stosunku mas ¢ obserwowanych uktadéw podwodjnych, do
otrzymanych z korelacji wzajemnej krzywych predkosci radialnych dopasowatem

dwie sinusoidy dane rownaniami:

filx) = arsin(2rx +¢) +d
fa(x) = agsin(2mx + ¢) +d (4.1)

W rzeczywistodci przebieg krzywej predkosci radialnych jest znacznie bardziej skom-
plikowany, jednak przy takiej precyzji poszczegdlnych punktow sinusoida jest do-
brym przyblizeniem. Wyznaczone krzywe predkosci radialnych wraz z dopasowany-
mi funkcjami przedstawiaja Rysunki oraz [4.7] natomiast parametry dopasowan
przedstawione sa w tabeli[4.4] Stosunek mas g mozna wyrazi¢ jako stosunek amplitud
funkcji dopasowanych do krzywych predkosci radialnych dla pierwszego i drugiego
sktadnika, czyli stosunek maksymalnych predkosci radialnych uktadu ([23]).

49



Przyjmujac, ze maksymalna predkosé radialna obu sktadnikéw wynosi odpowied-

nio vy i v9, a ich masy M; i M, mozna zapisac:

_ My fon| e
My v agl

(4.2)

Tabela przedstawia otrzymane wartosci stosunku mas ¢ dla obu uktadow. W
przypadku KR00030 otrzymany stosunek mas ¢ powinien by¢ wiekszy od jedynki, co
moze oznaczaé, ze goretszy sktadnik uktadu jest mniej masywny (krzywe predkosci
radialnych sfazowane zostaly zgodnie z efemeryda z danych fotometrycznych). Para-
metr ¢ zadany w modelowaniu powinien jednak zawieraé sie w przedziale od 0 do 1,
dlatego w tym przypadku przyjatem jego odwrotnosé rowng 0.68, co nie wptywa na
wynik modelowania, a jedynie na przesuniecie w fazie modelowej krzywej predkosci

radialnych o 0.5.

Obiekt ~ Wartosé ¢ Btlad
KR00071 0.376 0.046
KR00030 0.68 0.15

Tabela 4.3. Wyznaczone z krzywych predkosci radialnych szacunkowe wartosci sto-

sunkéw mas gq.

KRO00071 KR00030
Parametr Wartoé¢ Btad Warto$¢ Btad
aq -94.2 8.4 -149 14
Qo 250.2 8.7 102 12
c -0.069  0.095 0.102  0.075
d -15.8 5.1 1.6 6.9

Tabela 4.4. Parametry otrzymane z dopasowania sinusoidy do krzywej predkosci
radialnych dla obu sktadnikéw uktadéw KR00071 i KR0O0030.
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Rysunek 4.6. Obserwowana krzywa predkosci radialnych wraz z dopasowang sinu-
soidg dla uktadu KRO0071.
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Rysunek 4.7. Obserwowana krzywa predkosci radialnych wraz z dopasowana sinu-
soida dla uktadu KRO00030.
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4.4. Obserwacje fotometryczne

Obserwacje fotometryczne obu obiektéw wykonalem od 6 do 26 sierpnia 2016
roku (8 nocy obserwacyjnych), teleskopem Celestron 11”7, wyposazonym w reduktor
ogniskowej, zmieniajacy $wiatlosite teleskopu z £/10 na £/6.3. Zdecydowalem sie na
zastosowanie reduktora, poniewaz gwiazda poroéwnania dla KR00071 znajdowala sie
poza zasiegiem oryginalnego pola widzenia teleskopu, wynoszacego okoto 15'x15".
Po zastosowaniu reduktora pole zwieksza sie do okoto 30’x30’, jednakze brzegi pola
obarczone sa silnym winietowaniem. Efekt ten da sie jednak dobrze zredukowaé
dzieki zdjeciom ptlaskiego pola (flatfield). Ponizszy rysunek przedstawia zdjecia
KRO00071 przed i po zastosowaniu reduktora.

iR ; : | KRODOT 1
| KRooo71 S el

. .'.Q

34 43 51 59 68 76 84 93 101 49 57 65 74 82 920 98 106 115

Rysunek 4.8. Zredukowane zdjecia KR0O0071 przed (lewy panel) i po (prawy panel)

zastosowaniu reduktora ogniskowej. Literg ”c¢” oznaczona jest gwiazda poréwnania.

Gwiazdy poréwnania wybralem w oparciu o jasnos¢ V, kolor B-V oraz odlegtosé
od gwiazdy zmiennej. Ponizsze tabele zawieraja podstawowe informacje dotyczace

wybranych gwiazd poréwnania oraz gwiazd zmiennych.

Obiekt TYC RA (J2000) DEC (J2000) Jasnoé¢ V. Kolor B-V

KR00071 2068-984-1 17 07 31.37 +28 02 31.29 8.91 mag 0.48
Poréwnania 2068-960-117 08 22.82 +28 02 18.31  9.37 mag 0.40

Tabela 4.5. Podstawowe dane dotyczace KR0O0071 oraz dobranej gwiazdy poréwna-
nia. Zrédlo: baza Simbad [5).
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Obiekt TYC RA (J2000) DEC (J2000) Jasno$¢ V. Kolor B-V
KR0O0030  2798-1339-1 00 57 30.90 +37 38 19.13 10.98 mag 0.46
Poréwnania 2798-1398-1 00 57 34.95 +37 33 46.65 10.77 mag 0.62

Tabela 4.6. Podstawowe dane dotyczace KR00030 oraz dobranej gwiazdy poréwna-
nia. Zrédto: baza Simbad [5].

Dane zostaty sfazowane zgodnie z efemeryda: M, = 2457585.440 + 0.398569
dla KR00071 [16] oraz My = 2457591.530 + 0.359617 dla KR00030 [21I]. Wyniki
fotometrii uzyskane z programu C-Munipack podane sa w r6éznicy magnitud miedzy
gwiazda zmienna, a gwiazdg poréwnania (typowy btad pomiaru wynosit okoto 0.005
mag). Do modelowania wymagane sa krzywe zmian blasku wyrazone w strumie-
niu, znormalizowane do jedynki w pierwszym maksimum. Wartosci strumienia dla
kazdego punktu pomiarowego wyliczytem ze wzoru Pogsona:

I
my —my = —2.510g10(1—1) (4.3)
2

gdzie my 1 msy sg jasnosciami wyrazonymi w magnitudo, a I; i I sa jasnosciami
wyrazonymi w jednostkach strumienia.

Ze wzgledu na mozliwg aktywnosé plamotworcza uktadow, powodujaca fluktuacje
ksztaltu krzywej zmian blasku w czasie, zdecydowalem si¢ wykorzysta¢ do dalszej
analizy dane zebrane w jak najkrétszym odstepie czasu. W przypadku KRO00071
byty to obserwacje zebrane w ciagu dwoch nocy 24/25 i 25/26 sierpnia, natomiast
w przypadku KR00030 byta to jedna noc 26/27 sierpnia.

4.5. Modelowanie

4.5.1. Opis metody modelowania

Modelowanie krzywych zmian blasku wybranych uktadéw za¢mieniowych prze-
prowadzitem przy wykorzystaniu zmodyfikowanego kodu Wilsona-Devinney’a, ba-
zujacego na geometrii Roche’a. Geometria ta opisuje ksztalt powierzchni statego
potencjatu dla uktadu dwoch punktowych ciat rotujacych wokot wspolnego srodka
masy. Okazuje sie, ze zatozenie punktowych mas w przypadku gwiazd jest dobrym
przyblizeniem, a powierzchnie statego potencjatu dobrze opisuja ksztalt gwiazd w
uktadach podwojnych. Przy zatozeniu kotowej orbity uktadu, mozemy wprowadzi¢
pie¢ punktéw Lagrange’a (punktéw dla ktérych VQ = 0, gdzie €2 jest potencjatem
efektywnym), przy czym przy opisie uktadéw podwéjnych kluczowe sa dwa punkty:
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— Ly znajdujacy sie pomiedzy dwiema gwiazdami, przez ktéry przechodza najwiek-
sze oddzielne dla obu gwiazd powierzchnie statego potencjatu. Wyznacza on tzw.
wewnetrzng powierzchnie Lagrange’a oraz powierzchnie Roche’a (Roche lobes)
obu sktadnikéw.

— Ly znajdujacy sie za mniej masywnym sktadnikiem, na linii przechodzacej przez
oba sktadniki, wyznaczajacy zewnetrzng powierzchnie Lagrange’a.

Punkt L, jest szczegolnie istotny przy opisie rozdzielenia sktadnikéw uktadu podwoj-

nego. Jezeli jeden ze sktadnikéw wypetia swoja powierzchnie Roche’a, to nastepuje

przeptyw masy do drugiego sktadnika przez punkt L; i taki uktad nazywamy potroz-
dzielonym. W przypadku gdy obie gwiazdy wypetniaja swoje powierzchnie Roche’a
mowimy o uktadzie kontaktowym, natomiast uktad jest rozdzielony, gdy obie gwiaz-
dy nie osiagaja swoich powierzchni Roche’a. Punkt L opisuje natomiast maksymal-
ne rozmiary uktadu podwéjnego. W przypadku wypekienia zewnetrznej powierzchni

Lagrange’a materia moze opuszczaé uktad wlasnie przez punkt Ls. Jezeli wartosci

potencjatlu na wewnetrznej i zewnetrznej powierzchni Lagrange’a oznaczymy jako

kolejno ,, i €2, to mozemy zdefiniowaé wspolczynnik wypelnienia (fill-out factor)

dla uktadu o potencjale €:
Q, —Q

o, o .

Wida¢ wiec, ze warunek na istnienie uktadu kontaktowego to 1 > f > 0 lub €2, <
Q < Q. W przypadku uktadéw rozdzielonych €2, < 2, a wspotczynnik wypelnienia
f < 0. Wartosci potencjatow dla zewnetrznej i wewnetrznej powierzchni Lagrange’a
zaleza tylko od stosunku mas q.

W kodzie Wilsona-Devinney’a (W-D) do opisu ksztattu powierzchni gwiazd uktla-
du podwdéjnego wykorzystywane sa wlasnie powierzchnie statego potencjatu Roche’a.
Zasada dziatania kodu jest nastepujaca:

1. Konstrukcja modelu uktadu w oparciu o zadane parametry startowe,

2. Obr6t modelu uktadu o zadany krok i wyznaczenie obserwowanej jasno$ci dla
danej fazy,

3. Konstrukcja modelowej krzywej zmian blasku i poréwnanie jej z krzywa obser-
wacyjna,

4. Niewielka zmiana parametréw uktadu i ponowna konstrukcja modelu,

Ponowne wyznaczenie krzywej modelowej i poréwnanie z danymi obserwacyjny-

mi.

6. Powtorzenie krokéw 4 i 5, az do uzyskania zadowalajacej zgodnosci modelu z
obserwacjami.

Kod W-D dopasowuje nastepujace parametry uktadu:
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— Inklinacja ¢
— Temperatura pierwszego sktadnika 7T}
— Temperatura drugiego sktadnika 75
— Potencjal pierwszego sktadnika €2y
— Potencjal drugiego sktadnika €2y
— Stosunek mas uktadu ¢
— Ekscentrycznosé orbity
— Przesuniecie w fazie P
— Wartos¢ skalujaca jasno$é¢ pierwszego sktadnika L4
— Wartos¢ skalujaca jasnosé¢ drugiego sktadnika Lo
— Parametr trzeciego swiatta
Mozliwe jest réwniez uwzglednienie plam przez wprowadzenie dodatkowych para-
metrow:
— Polozenie plamy
— Wspblezynnik temperatury (stosunek temperatury plamy do temperatury ota-
czajacej fotosfery)
— Rozmiar plamy
Oryginalny kod Wilsona-Devinney’a ([24], [25], [26], [27]) korzysta z metody
poprawek rézniczkowych (DC - Differential Correction). W tej pracy korzystalem ze
zmodyfikowanej wersji tego kodu, w ktorej do poszukiwania najlepszego rozwigzania
uzywana jest metoda Monte Carlo [28]. W metodzie tej, w kazdej iteracji losowane sa
wartodci parametréw z zadanych zakreséw, zapisywane nastepnie do listy rozwigzan.
Po wykonaniu zadanej ilosci iteracji odrzucane jest rozwiazanie obarczone najwigk-
szym bledem, przez co wylosowane zestawy parametrow zblizaja sie do najlepszego
rozwigzania. Aby przyspieszy¢ dziatanie programu zakresy poszukiwan parametréow
sg dodatkowo zawezane. Metoda ta nie wymaga zadania parametréow startowych jak
ma to miejsce w przypadku metody DC, ale kluczowe jest tutaj ograniczenie ilosci
wolnych parametrow dopasowania oraz ustawienie odpowiednich zakresow poszuki-
wania.
Dla obu analizowanych uktadow wykonatem po dwa modelowania:
— ze stosunkiem mas ¢ jako wolnym parametrem,
— gz ustalonym stosunkiem mas ¢, wyznaczonym z krzywej predkosci radialnych
W obu przypadkach jednocze$nie modelowane byly dane fotometryczne we wszyst-
kich filtrach.
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Temperatury gléwnych sktadnikéw obu uktadéw oszacowatem z koloru B-V [29).
Skorzystatem z danych dostepnych w bazie Simbad [5] oraz ze wzoru:

1 1

Ty = 4600
! (0.92(3 U 417 092B-V)+ 062

(4.5)

Zakres temperatur drugiego sktadnika przyjatem jako 75=T1+1000 K.

W przypadku modelowania z ustalonym stosunkiem mas ¢, mogltem zawezi¢ ra-
my poszukiwan wartosci potencjatow €2y i . Tak jak wczesniej wspomniatem,
korzystajac z modelu Roche’a, dla danego ¢ mozna wyliczy¢ minimalng wartos¢
potencjatu 2, (dla zewnetrznej powierzchni Lagrange’a) oraz maksymalna wartos¢
dla uktadu kontaktowego, czyli 2,, (dla wewnetrznej powierzchni Lagrange’a). Wy-
liczone wartosci dla wyznaczonych przeze mnie stosunkéw mas ¢ zawiera tabela [4.7]
Ksztalty obserwowanych krzywych zmian blasku KR00071 i KR00030 wskazuja, ze
z duzym prawdopodobienstwem sa to uktady kontaktowe. Chcac jednak w modelo-
waniu uwzgledni¢ rowniez rozwigzania dla uktadéw rozdzielonych przyjatem nieco

szerszy zakres, dopuszczajac wartodci potencjalu wieksze od €2,,. Table z dobranymi

Obiekt: g Q. Q.
KRO0O0O71 0.38 2.6 241
KR00030 0.68 3.2 2.82

Tabela 4.7. Potencjaty Q,, i €2, wyznaczone dla poszczegdlnych stosunkéw mas q.

zakresami poszukiwan parametréw znajduja sie w kolejnych paragrafach.

Aby ograniczy¢ liczbe dopasowywanych parametrow we wszystkich modelowa-
niach zalozytem kolowg orbite oraz nie uwzgledniatem obecnosci plam. Glownym
wyznacznikiem obecno$ci plam w ksztatcie krzywej zmian blasku jest roznica wyso-
kosci maksimow, czyli tzw. efekt O’Connella. W przypadku KR00071 jest on niezau-
wazalny, zatem pominiecie plam w modelowaniu wydaje sie sensowne. Dla KR00030
natomiast widoczny jest staby efekt O’Connella, jednak réwniez podjatem prébe
wymodelowania go bez obecnosci plam, aby unikna¢ dodawania kolejnych trzech

wolnych parametrow.

4.5.2. KR00071 (TYC 2068-984-1)

Krzywa zmian blasku uktadu KR00071 wykazuje wyrazne ptaskie dno w dru-
gim minimum. To do$¢ mocno zaweza poszukiwania inklinacji uktadu oraz utatwia
wyznaczenie stosunku mas z fotometrii [32].

Pierwsze modelowanie (z poszukiwanym parametrem ¢) bardzo dobrze opisuje

obserwowana krzywa zmian blasku[4.9 Widoczne sa jedynie niewielkie odstepstwa w
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minimum gtéwnym dla filtru B, natomiast w minimum wtérnym uwzglednione zosta-
to ptaskie dno. Otrzymany stosunek mas ¢ = 0.3423 £0.0015 zgadza sie w granicach
bledéw z tym wyznaczonym ze spektroskopii (Tabela . Wynikiem modelowania
jest réwniez krzywa predkosci radialnych dla tego uktadu i jak wida¢ na rysunkuf4.11
ona réwniez dobrze wpisuje si¢ w dane obserwacyjne. Modelowa krzywa predkosci
radialnych dla sktadnika o wiekszej amplitudzie ma wyrazne przegiecie w okolicach
fazy 0.5. Jest to efekt Rossitera-McLaughlina, obecnie intensywnie wykorzystywany
przy badaniach egzoplanet [31].

Pomimo, ze pierwszy model dobrze opisat obserwowana krzywa, postanowitem
wykona¢ drugie modelowanie z ustalonym stosunkiem mas, wyznaczonym ze spek-
troskopii. Model ten réwniez dosé dobrze opisuje dane obserwacyjne, jednak nie
uwzglednia plaskiego dna w drugim minimum [£.10] Modelowa krzywa predkosci
radialnych nie wykazuje juz efektu Rossitera-McLaughlina. Obserwacyjne spraw-
dzenie obecnosci tego efektu jest trudne i wymaga znacznie doktadniejszych danych
spektroskopowych, o lepszej zdolnosci rozdzielczej. W okolicach fazy 0.5 predkosé
uktadu sktadnikow jest minimalna, co znacznie utrudnia rozdzielenie obu maksiméw
funkcji korelacji.

Wida¢ wiec, ze w przypadku uktadéw podwdjnych z ptaskim minimum, a co za
tym idzie duzg inklinacja, bardzo doktadnie da si¢ wyznaczy¢ stosunek mas uktadu
z danych fotometrycznych. Zgadza sie to z wynikami pracy Terrella i Wilsona z 2005
roku [32], ktérzy symulowali doktadno$é wyznaczenia stosunku mas g z fotometrii,
dla uktadéw o réznych inklinacjach.

Zaréwno z pierwszego jak i drugiego modelowania wynika, ze uktad KR00071
jest uktadem kontaktowym. Dla stosunku mas wyznaczonego z pierwszego mode-
lowania, wspoétczynnik wypetnienia uktadu wynosi f = 0.21. Wszystkie parametry

dopasowania znajdujg sie w Tabeli
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Model Model

z poszukiwanym q z ustalonym q

Parametr Zakres poszukiwan  Zakres poszukiwan
1 60° - 90° 60° - 90°

Ty 6480 K 6480 K

T, 5500 K - 7300 K 5500 K - 7300 K
0 1.8-4.0 2.41 - 3.00

Qs 1.8-4.0 2.41 - 3.00

q (ma/my) 0.05 - 0.50 0.38

P -0.02 - 0.02 -0.02 - 0.02

Ly 6-14 3-12

Tabela 4.8. Zakresy poszukiwan parametrow w modelowaniu uktadu KRO00071.

1.1 T T T T

Strumien

Faza

Rysunek 4.9. Obserwowane krzywe zmian blasku oraz krzywe modelowe dla uktadu

KR00071 (dopasowywany stosunek mas q).
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1.1 T T T T

Strumien

Rysunek 4.10. Obserwowane krzywe zmian blasku oraz krzywe modelowe dla uktadu

KRO00071 (stosunek mas ¢ wyznaczony ze spektroskopii).

300 T T T

200 | } }

100 o 3

ustalone Iq=0.38
wymodelowane q=0.34

V [kmis]
l‘—.—‘
D—.l—l

-100

-200

-300

Faza

Rysunek 4.11. Obserwowana krzywa predkosci radialnych oraz krzywe modelowe

dla ustalonego i wymodelowanego stosunku mas q dla uktadu KR00071.
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Model Model

z poszukiwanym q z ustalonym q

Parametr Wartosc Btad Wartos¢  Btad
i 81.53 0.11 79.191 0.057
T, 6480 - 6480 -

15 6522.8 4.8 6481.2 4.2
0 2.5141 0.0037 2.58926  0.00035
Qs 2.5141 0.0037 2.58926  0.00035
q (mg/my) 0.3423 0.0015 0.38 -

P, 0.00640  0.00010  0.00661 0.00010
L, (B) 8.6574 0.0096 8.4017  0.0075
Ly (B) 3.3905 0.0079 3.5847  0.0057
Ly (V) 8.522 0.010 8.2658  0.0073
Ly (V) 3.3315 0.0076 3.5301  0.0050
Li (R) 8.576 0.011 8.3410  0.0089
Ly (R) 3.3977 0.0089 3.5648  0.0080
Ly (I) 8.6216 0.0098 8.3724  0.0078
Ly (T) 3.3869 0.0080 3.5721  0.0065
znorm. wazone x> 7955 8871

Tabela 4.9. Parametry otrzymane z modelowan wraz z btedami na poziomie ufnosci

90% dla uktadu KR00071.

4.5.3. KR00030 (TYC 2798-1339-1)

W przypadku KR00030 obserwowana krzywa zmian blasku nie wykazuje pta-
skiego minimum, przez co oszacowanie stosunku mas z fotometrii staje si¢ znacznie
trudniejsze. Pierwsze modelowanie, w ktorym szukany byt parametr ¢ nie dato zado-
walajacych rezultatéw. Model wyraznie odstaje od danych obserwacyjnych zaréwno
fotometrycznych (Rys. jak 1 spektroskopowych (Rys. . Otrzymany stosu-
nek mas diametralnie r6zni si¢ od tego wyznaczonego z krzywej predkosci radialnych.
Wykonatem wiec kolejne modelowanie, dla ustalonego stosunku mas. Wynik tego
modelowania lepiej opisuje dane obserwacyjne, jednak wcigz widoczne sg znaczne
odstepstwa. Bledy dopasowywanych parametréow réwniez sa mniejsze (Tabela .
Ciekawym rezultatem jest fakt, ze modelowa krzywa zmian blasku, dla tak réznych
wartosci parametréw ¢ ma tak podobny przebieg. Pokazuje to jak silnie zalezne od

siebie sa poszczegdlne parametry dopasowania. Wyrazng roznice pomiedzy uzyska-
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nymi modelami wida¢ dopiero w krzywych predkosci radialnych - ta uzyskana z
drugiego modelowania znacznie lepiej wpisuje sie w dane obserwacyjne.

Pokazuje to jak istotne jest uwzglednienie danych spektroskopowych przy mo-
delowaniu uktadéw podwojnych, dla uktadéw o mniejszych inklinacjach, ktére nie
wykazuja ptlaskiego minimum. Dodatkowym powodem wystepowania stosunkowo
duzych odstepstw moze by¢ nieuwzglednienie w modelowaniu obecnosci plamy. Tak
jak wspominalem wczesniej, krzywa zmian blasku KR00030 wykazuje niewielki efekt
O’Connella, co najprawdopodobniej $wiadczy o wystepowaniu plam. Uwzglednienie
plam w modelowaniu moze diametralnie wptyna¢ na ksztatt otrzymanej krzywej
zmian blasku.

Otrzymane wartosci potencjatow dla KR00030 rowniez wskazuja, ze jest to uktad
kontaktowy. Dla wyznaczonego ze spektroskopii ¢ = 0.7 wspétczynnik wypetnienia

dla tego uktadu wynosi f = 0.1.

Model Model

z poszukiwanym q z ustalonym q
Parametr Zakres poszukiwan  Zakres poszukiwan
1 50° 90° 50° 90°
Ty 6576 K 6576 K
T, 5600 K - 7300 K 5600 K - 7300 K
0 1.8-4.0 2.8 - 3.50
Qo 1.8-4.0 2.8 - 3.50
q (ma/my) 0.05 - 0.50 0.7
P -0.02 - 0.02 -0.02 - 0.02
Ly 6-14 6-14

Tabela 4.10. Zakresy poszukiwan parametréow w modelowaniu uktadu KR00030.



1.1 T T T

Strumien

Rysunek 4.12. Obserwowane krzywe zmian blasku oraz krzywe modelowe dla uktadu

KR00030 (dopasowywany stosunek mas q).

1.1 T T T T

Strumien

Rysunek 4.13. Obserwowane krzywe zmian blasku oraz krzywe modelowe dla uktadu

KRO00030 (stosunek mas ¢ wyznaczony ze spektroskopii).
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ustalone Iq=0.70
wymodelowane q=0.23

V [km/s]

Rysunek 4.14. Obserwowana krzywa predkosci radialnych oraz krzywe modelowe

dla ustalonego i wymodelowanego stosunku mas q dla uktadu KR00030.

Model Model

z poszukiwanym q z ustalonym q
Parametr Wartosé Btad Wartos¢  Btlad
1 75.48 0.35 68.165 0.069
Ty 6576 - 6576 -
T 6131 13 6050 13
0 2.267 0.014 3.2021  0.0014
Qs 2.267 0.014 3.2021  0.0014
q (ma/my) 0.2270 0.0059 0.70 -
P -0.00352  0.00021  -0.00333 0.00020
L, (B) 10.088 0.045 7.675 0.022
Ly (B) 2.096 0.031 4.121 0.022
Ly (V) 10.027 0.046 7.539 0.017
Ly (V) 2.194 0.033 4.313 0.018
L; (R) 10.126 0.045 7.816 0.028
Ly (R) 1.927 0.029 3.779 0.027
Ly (I) 10.142 0.044 7077 0.025
Ly (I) 2.027 0.030 3.983 0.025
znorm. wazone > 4662 4610

Tabela 4.11. Parametry otrzymane z modelowan wraz z btedami na poziomie ufnosci

90% dla uktadu KR00030.
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5. Podsumowanie

Obserwatorium Astronomiczne Uniwersytetu Jagiellonskiego wzbogacito sie w
ostatnich latach o dwa niewielkie, ale bardzo wartosciowe instrumenty. Spektrograf
10C jest urzadzeniem gltownie dydaktycznym. Jego prosta konstrukcja oraz tatwa
obstuga sprawiaja, ze doskonale nadaje si¢ do nauki podstaw spektroskopii przez
studentow podczas zaje¢ obserwacyjnych. Opracowany skrypt do redukeji danych
oraz pomyslne testowe obserwacje z wykorzystaniem teleskopu systemu Maksutowa
sprawiaja, ze jest to instrument w petni gotowy do uzytku. Szacunkowy zasieg spek-
trografu wraz z teleskopem o aperturze 35 cm wynosi okoto 11 mag, co jest dobrym
wynikiem jak dla instrumentu tej klasy. Swiadczy to o niewielkich stratach $wiatla
w samym spektrografie oraz dobrej czutosci zastosowanego detektora CCD.

Stabym punktem spektrografu jest jego stabilnos¢. Mocowanie bezposrednio do
teleskopu oraz brak stabilizacji temperatury i cisnienia powoduje duze przesuniecia
widma wzdtuz osi dyspersji w ciagu nocy. Efekt ten da si¢ jednak dosé¢ dobrze niwelo-
waé przez czeste wykonywanie zdjeé zrodta kalibracyjnego (zwykle przed i po zdjeciu
widma obiektu). Znaczna poprawe jakosci danych ze spektrografu mogloby zapewnié
wprowadzenie automatycznych korekt potozenia teleskopu przez zastosowanie tzw.
autoguidera. Zmniejszytoby to btedy recznego prowadzenia, minimalizujac straty
swiatta gdy obraz gwiazdy nie znajduje sie w centrum szczeliny. Najprawdopodob-
niej zniwelowatoby to efekt systematycznego przemieszczania sie obrazu gwiazdy w
poprzek szczeliny powodujacy dryf widma obiektu wzgledem widma kalibracyjnego
(efekt opisany w paragrafie 4.2).

Teleskop Celestron CGE Pro 11”7 umozliwit wykonanie serii pierwszych w historii
Obserwatorium Krakowskiego w pelni zdalnych obserwacji. Jest to niewielki instru-
ment réwniez doskonale nadajacy sie do dydaktyki astronomii. Dzigki zdalnemu ste-
rowaniu mozliwe jest np. wykonywanie przez studentéw obserwacji z sali wyktadowe;j
lub z pracowni komputerowej. Teleskop Celestron 11”7 nie moze zastapi¢ praktyki
obserwacyjnej na w peini manualnych teleskopach, jednak w dobie automatycznych
obserwacji daje przedsmak pracy na profesjonalnym sprzecie.

Pomimo niewielkiej érednicy zwierciadta, ze wzgledu na duza automatyzacje i
mozliwos¢ wykonywania obserwacji zdalnych, teleskop Celestron 11”7 nadaje si¢ réw-

niez do realizacji niewielkich projektéw badawczych. Przyktadem moze by¢ projekt
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wielobarwnych obserwacji fotometrycznych ciasnych uktadéw podwojnych. Tylko
od kwietnia do konca sierpnia tego roku udato mi sie otrzymac pie¢ petnych krzy-
wych zmian blasku w filtrach BVRI, a nalezy pamieta¢, ze wcigz byta to faza
testowa pracy teleskopu. Docelowo teleskop ma zosta¢ w peilni zautomatyzowany
tak, aby kazda pogodna noc wykorzystywana byta na obserwacje, nawet w przy-
padku braku obserwatora. Istnieje obecnie gotowe oprogramowanie pozwalajace na
tworzenie automatycznych skryptéow obserwacyjnych, nie wymagajacych ingeren-
cji astronoma w trakcie nocy. Przykladem moze by¢ program CCD Commander
(http://ccdcommander. com/)).

Obserwacje fotometryczne w filtrach BVRI potaczone z obserwacjami spektro-
skopowymi dla uktadéw podwdjnych niosa informacje o wszystkich parametrach
takich uktadéw. Spektrograf 10C zamontowany na teleskopie systemu Maksutowa,
w potaczeniu z teleskopem Celestron 11”7 wyposazonym w kamere z filtrami BVRI,
staje sie wiec wartosciowym narzedziem do doktadnej analizy uktadéw podwdjnych.
Podjeta w tej pracy proba takiej analizy dla dwoch uktadéw podwojnych pozwolita
zorientowac si¢ w mozliwosciach takiego zestawu obserwacyjnego.

Analizowane uktady KR00071 i KR00030 majace podobne okresy, réznia si¢
ksztaltem krzywej zmian blasku oraz jasnoscia. Uktad KR00071, w przeciwienstwie
do KR00030, ma minimum blasku z ptaskim dnem oraz jest jasniejszy o okoto 2 mag.
Dane otrzymane z korelacji wzajemnej widm KR00071 pokazuja, ze spektrograf 10C
mozna z powodzeniem stosowaé¢ do wyznaczania krzywych predkosci radialnych ja-
snych uktadéw. W przypadku KR00030 bedacego na granicy zasiegu instrumentu,
obserwacje obarczone sg znacznie wiekszym bledem, jednak pozwalajg na oszacowa-
nie przebiegu krzywej. Gtowng informacja zawarta w krzywych predkosci radialnych
uktadow podwodjnych jest stosunek mas sktadnikow uktadu, ktéry oszacowaltem sto-
sujac najprostsza metode dopasowania sinusoidy do punktéw obserwacyjnych.

Wykonane dla obu uktadéw modelowanie przy uzyciu kodu Wilsona-Devinney’a
pokazato, ze wyznaczenie stosunku mas ze spektroskopii jest szczegolnie istotne
dla uktadéw podwojnych nie podlegajacych catkowitemu za¢mieniu. W przypadku
braku widocznego ptaskiego minimum wyznaczenie stosunku mas z modelowania
samej krzywej zmian blasku jest bardzo niepewne. W przypadku KR00030 korzyst-
ne byloby doktadniejsze wyznaczenie stosunku mas ¢ przez wykonanie obserwacji
spektroskopowych teleskopem o wigkszym zwierciadle. Zastosowanie krakowskiego
50-cm teleskopu systemu Cassegraina powinno znacznie poprawi¢ jako$¢ wyznaczo-
nej krzywej predkosci radialnych. Dodatkowo w modelowaniu nalezatoby uwzglednié¢
obecno$¢ plamy, ze wzgledu na zauwazalny efekt O’Connella.

Modelowanie uktadu KR0O0071 pokazato, ze otrzymana krzywa predkosci radial-
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nych pasuje do wiekszosci punktow obserwacyjnych w granicach ich btedow, po-
twierdzajac stusznos¢ wynikow korelacji wzajemnej. Rozrzut tych danych wciaz jest
zbyt duzy aby pozwoli¢ na modelowanie samej krzywej, ale pozwala na skuteczne
oszacowanie stosunku mas, a co za tym idzie zmniejszenie ilo$ci wolnych parametrow
modelowania.

Przedstawione wyniki pokazuja, ze teleskop Celestron 11”7 oraz spektrograf 10C,
w szczegblnodci zamontowany na 50-cm teleskopie systemu Cassegraina moga by¢
bardzo wartosciowymi instrumentami nie tylko dydaktycznymi ale tez naukowymi.
Zasieg obu instrumentéw powinien by¢ poréownywalny, tworzac ciekawy zestaw do
rownoczesnych obserwacji spektroskopowych i fotometrycznych celem wyznaczania
kompletnych modeli uktadéw podwojnych gwiazd. Co wiecej, rownoczesne obser-
wacje wymagajace obecnosci jedynie jednego obserwatora lub docelowo nie wyma-
gajace go w ogoble, pozwola rowniez na badanie obiektow nie wykazujacych Scistej

okresowosci, np. gwiazd kataklizmicznych.
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