Przewodnik po fotometrii CDD — AAVSO

Rozdziat 5: Fotometria — pomiary obrazéw

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

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

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

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

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

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

Sprawdz poprawno$c¢ zdjec.
Zidentyfikuj gwiazdy.

Ustaw przestone.

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

N AW

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

Oto niektére inne sugestie i wytyczne dotyczace wielkosSci pierscieni przystony:

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

Av=v C

measured  —measured

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

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

V=Av+ Cpublished

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

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

InfoBlok 5.2 — Wielkosci gwiazdowe

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

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

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

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

6. Oblicz niepewnosc¢ pomiaru

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

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

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

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

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

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

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

S/N=N__/(N

star star

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

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

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

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

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

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

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

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