Przewodnik po fotometrii CDD — AAVSO

Rozdz 7: Fotometria a nauka

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

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

Filtry w fotometrii

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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