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Abstrakt: V praci se zabyvame CCD kamerami a jejich pouzitim k fotometrii hvézd.
Prace zacina porovnanim CCD s jejich pfedchtdci, fotografickymi emulzemi, a je
upozornéno na jejich klady a zapory.Dale je na zékladni Grovni vysvétlena
konstrukce a ¢innost CCD kamery. Nasleduje kapitola o vyznamu a praktickém
provedeni redukce snimki. Zaradili jsme kapitolu o datovém formatu FITS, s nimz
prichazi uzivatelé CCD c¢asto do styku. Poté se zcela za¢indme vénovat fotometrii
hvézd. Zavadime pomér signal-Sum a zkoumame jeho vlastnosti. V dalSich
kapitolach objasitujeme pouziti barevnych filtri a zptisob korekce na atmosférickou
extinkci svétla. Popisujeme, jak se provadi diferencidlni a celooblohova fotometrie
hvézd a jak se zpracovavaji vysledné snimky. Zavér je vénovan urceni optimalni
velikosti a tvaru apertury pii aperturni fotometrii a jeji presnosti.

Klicova slova: CCD, fotometrie, CCD redukce, FITS, optimalni apertura
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Abstract: The work is about CCDs and their use in stellar photometry. The work
begins with a comparison of CCDs and their immediate ancestors, photographic
emulsions. We point to their pros-and-cons. Then we explain basic features of CCD
construction and we describe it’s running. Follows a chapter about the goal of CCD
image calibration and it’s practical implementation. We have included a chapter
about data fomat of FITS, what is a data format frequenty used when working with a
CCD. Then we begin to fully attend to the stellar photometry. We define the signal-
to-noise ratio and we investigate it’s properties. Next we clarify the use of color
filters and the correction for the atmospherical extinction. We describe, how to do
the stellar photometry and how to process resulting images. We consider both
differential and all-sky photometry. At the end we investigate the optimal
dimensions and shape of the aperture when doing aperture photometry and we
discuss it‘s precission.

Keywords: CCD, Photometry, CCD Calibration, FITS, Optimal Aperture



Uvod

Kdyz jsem se s vedoucim prace, doc. Wolfem, radil, jakou formu by méla
prace mit, obzvlasté se mi zalibila moznost napsat ji jako prirucku pro amatérské
pozorovatele majici zdjem o CCD fotometrii. Protoze jsem necht¢l, aby prace byla
jen Skolnim cvicenim, snazil jsem se ji napsat opravdu tak, aby v ni takovy ¢lovek
nasel vétSinu pottebnych faktl, jez je nutno k provadéni fotometrie znat. Jisté, sdm
jsem pied sepsanim prace o tématu také mnoho nevéd¢l, ale tu vzdy piiSel na pomoc
doc. Wolf a vzdy si sepsanou cast prace precetl. Takze by se v ni zddny zasadni
nesmysl nemél vyskytnout. Jemu vdécim i za fadu informaci praktického razu, které
se v zadnych knihdch ani nevyskytuji.

Text tedy zacina u vSeobecnych otazek spjatych s fyzikalnimi principy CCD
detektoru a postupné se jeho téma zuzuje pres redukci CCD snimki a fotometrii,
aby nakonec doslo k naplnéni ndzvu prace. Prvnich né€kolik kapitol bylo psano tak,
aby v nich nasel uzite¢né informace i ten, kdo se zabyva astrofotografii jen pro
»estetickeé ucely*. Pfitom bude ¢tenafi staCit gymnazialni vzdélani, piipadné si
nevysvétlené pojmy velmi snadno najde na internetu.

Podkladem pro mé studium byly piedevsim knihy [1] a [2], z nichZ jsem se
ve své praci snazil obsdhnout vSe dilezité a pfitom nezachazet do nepotiebnych (k
nasim ucelim) podrobnosti. Chybé&jici, nebo dle mého nazoru uzitecné informace
jsem dopliioval z internetovych zdroji uvedenych v seznamu literatury. Jako
vydatny zdroj informaci o CCD technice a redukci snimkt se ukédzala byt webova
stranka firmy Moravské pfistroje, jez je v seznamu literatury v necislovanych
polozkach uvedena jako prvni. Podle zdroje [2] byly z vétsi Casti zpracovany
kapitoly 5 a 8, posledni kapitola 9 je vlastni, zbytek cerpa hlavné z [1].

Zaveérem uvodu bych chtél vyjadiit nadéji, ze se po opraveé na piipominky
vazeného pana oponenta, stane tim, ¢im méla byt, tedy vzdélavaci ptiruckou pro
Sirokou vetejnost.



1 Pro¢ pouzivat CCD

Ze vsech raznych druhti zdznamovych médii se v dnesni dob¢ v astronomii
vyuzivaji piedev§im CCD kamery. Abychom zjistili, pro¢ tomu tak je, srovnejme je
s jejich predchidci, fotografickymi emulzemi.
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Obr. 1: Zavislost logaritmu citlivosti fotografické emulze na logaritmu osvétleni. Jednd se o
film Kodak Ektachrome E 200, jejz se nejcastéji pouziva v amatérské astrofotografii.

Ohromnou ptednosti CCD ¢€ipt je jejich relativné vysokd kvantova acinnost
(. podil detekovanych a dopadnutych fotonii vyjadieny v procentech), ktera
dosahuje desitek procent. U nékterych ¢ipt piekracuje 90%, pro vhodnou vinovou
délku zatreni. To je znatelny rozdil proti filmim a fotografickym deskam, kde se
kvantova G¢innost pohybuje v nejlepsich ptipadech mezi 1-3%. Pomoci procesu
hypersenzibilizace 1ze kvantovou Ui¢innost emulze zvysit na asi 10%. To je vSak
proces vyzadujici dalsi slozité pfistrojové vybaveni a navic se po ném zvysuje
zrnitost vysledného obrazku. Dalsi vlastnosti CCD, velmi vyhodnou pro fotometrii,
je jejich linearita. To znamena, Ze exponujeme-li napt. hvézdu (neproménnou)
dvakrat delsi dobu, dostaneme dvakrat vétsi odezvu. U fotografickych emulzi to
neplati. Po uplynuti jisté doby, kdy je reakce piiblizn€ linearni, dochazi k
exponencielnimu poklesu citlivosti fotografické emulze (Schwarzschildav jev).
Linearita CCD ¢ipt se projevuje i v druhém sméru: exponujeme-li stejnou dobu
dvakrat jasn¢j$i zdroj, namétime opéet dvakrat vétsi hodnoty. Zavislost reakce



fotografické emulze na intenzité svétla je slozita a lze ji zjistit jen experimentalné.
Lisi se podle jejiho chemického slozeni, staii, zptisobu vyvolani atd. Z toho plyne,
ze méfeni pomoci CCD jsou 1épe opakovatelna.

Z hlediska dal$i analyzy ziskanych dat na pocitaci opet vedou CCD. Protoze
ziskana data jsou sama o sob¢ digitalni, odpada vnaseni chyb do vysledku pfti
digitalizaci, k némuz dochézelo u filmovych obrazka. Elektronicka data zaberou
v archivu pozorovani samoziejmé mén¢ prostoru, nez kdybychom méli skladovat
kazdou fotografickou desku nebo papir s fotografii zvlast. Z elektronickych
zaznamu lze vytvaiet bezchybné kopie v libovolném mnozstvi. Jeden CCD ¢ip 1ze
pouzit, narozdil od chemickych detektort, opakované.

Ptesto vSechno zlstavaji filmy v nékterych ohledech neptekonany. Cena
CCD ¢ipu o rozmérech i jen policka kinofilmu (36 %24 mm) se totiz pohybuje ve
stovkach tisic korun. Chceme-li tedy zachycovat velké plochy oblohy a
zaznamenavat relativné jasné objekty, napt. sledovat pirelety bolidl (velmi jasnych
meteorl), bohaté sta¢i, kdyz pouzijeme film. Pro ucely, v nichz naopak na velikosti
detektoru tolik nezalezi, ale jde ndm o to co nejpiesnéji urcit jasnost objektu, jako je
tomu u fotometrie hvézd, je pro nas pouziti CCD kamery jasnou volbou.
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Obr. 2: Zavislost kvantové ucinnosti riznych detektorii na vinové délce.

Na prtikladu s bolidy upozornéme na dalsi slabinu CCD. Ptenést data z ¢ipu
do pocitace trva relativné dlouho, pro velké ¢ipy az n€kolik minut. Za tu dobu by
nam meteor mohl preletét, aniz by byl zaznamenan.

V ptesnosti fotometrickych vysledkt jsou CCD piekonavany fotonasobici.
Jestlize jsme schopni dosdhnout s CCD nejistoty vysledkt 0,01 mag, ¢ini nejistota
vysledkl fotondsobice jen 0,001 mag. Z CCD ale miZeme naraz zjistit jasnosti
vSech objektli na snimku. Fotonasobi¢em ziskame jen jediny tidaj o celkovém
svételném toku ptichdzejicim z malého vyseku oblohy.



2 Konstrukce a ¢innost CCD kamery

Hlavni souc¢asti CCD kamery je CCD cip. Jeho ¢innost se zaklada na
fotoelektrickém jevu v polovodic¢ich, nejcastéji kiremiku. Polovodic, jehoz vSechny
atomy jsou v zdkladnim stavu se chova jako izolator. Teprve pokud se atomy
excituji, dostanou se jejich elektrony do vodivostniho pasu, dost daleko od jadra
matetského atomu, aby mohly po pfilozeni elektrického napéti nést proud. CCD ¢ip
je vlastné soustava polovodi¢ovych kondenzatori. Sama zkratka CCD znamena
Charge Coupled Device, tj. zafizeni s vazanymi naboji.
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Obr .3: Odezva CCD Ccipu v zavislosti na expozicni dobé snimku jisté hvézdy

Kiemikovou desticku pokryva tenka vrstva oxidu kfemicitého, jez plni
funkci izolatoru. Na opacné stran¢ izolatoru se nachézi soustava kladné nabitych
elektrod do sloupci a fad tak, Ze vytvari pravouhlou miizku. Na tyto elektrody se
pfipojuje kladny pol napéti, na druhou stranu desti¢ky zaporné. Dopadne-li na
takovou soustavu foton, miiZe, ma-li na to dostate€nou energii, vyrazit z n¢jakého
atomu elektron. Vlivem pfiloZeného napéti elektron putuje k nejbliz§i anodé€. Na
jeho piivodnim misté zlstane dira, kterou pfitdhne zaporny pol zdroje a zaplni ji
elektronem. Pod anodami tak vznikaji skupinky elektronti. Jejich pocet je ptimo
umérny poctu dopadnutych fotonli. Odtud pochazi linearni odezva CCD. Kazdé
oblasti ¢ipu, z niZ uvolnéné elektrony proudi k jedné elektrodé, se fika pixel.

Samoziejmé kazdy pixel ma jen omezenou kapacitu (full-well capacity).
Nahromadi-li se pod jednou anodou vétsi mnozstvi elektronti, vyrovna jejich
zaporny naboj kladny naboj anody, elektrony pfestanou mit vazbu ke svému pixelu
a muzou preskocit do sousedniho. Tento jev zveme blooming. Na snimku ho snadno
pozname podle charakteristickych ,,ocask* od jasnych objektt.



Obr.4 : Blooming se objevuje u jasnych objektii.

Po ukonceni expozice zbyva zmétit naakumulovany naboj v jednotlivych
pixelech. Podle konstrukce ¢ipu se tak mize dit tiemi zpiisoby. Nejjednodussi je tzv.
postupné vyc¢itani (progressive scan). Pfi ném se po ukonceni expozice musi nejprve
uzavrtit zavérka kamery, aby se zamezilo dalSimu dopadu svétla. Po jedné stran¢
obdélniku CCD ¢ipu je vyhrazen jeden fadek elektrod pro ucely vycitani zvany
registr. Pomoci periodickych zmén napéti na elektrodach se vytvoii jakési viny
napéti, které posunuji hloucky elektronii od jedné elektrody k sousedni. Na konci
registru ceka AD prevodnik, ktery pfeméiuje informaci o poctu elektronti ve
skuping, jez k nému pravé dorazila, na digitdlni hodnoty v jednotkach ADU (Analog
to Digital Unit). PocCet elektronti odpovidajici jedné ADU se nazyva zisk (Gain)
ptevodniku. Hodnoty ADU jsou jen celociselné. Po vyprazdnéni registru se kazdy
sloupecek CCD cipu posune podobnym zpiisobem o jednu pozici smérem k registru.
Tim ho opét zaplni a proces se opakuje, dokud neni cely Cip precten. Jiny druh CCD
¢ipu nepouziva zavérku, ale misto toho je rozdélen na dvé poloviny. Jednu z nich
zakryva neprihlednd vrstva, takze svétlo detekuje jen druhd polovina. Pti ukonceni
expozice se naboj z aktivniho pole pfemisti do zakryté poloviny. Pfesun trva kolem
jedné milisekundy. Nyni miizou byt data vyctena stejné jako v ptfedchozim ptipade¢.
Posledni, tieti typ ¢ipu, ma zakryty kazdy druhy sloupec elektrod. Svétlo se opét
nejprve zachycuje pod nezakrytymi elektrodami a poté se vytvoreny naboj presune
do vedlejsiho pixelu v zakrytém sloupci.Doba pfesunu se pohybuje v fadu
mikrosekund. Aby mél ¢ip se zakrytymi sloupci vétsi i¢innost, pokryva se nékdy
jeho povrch soustavou drobnych ¢ocek, jez maji za tkol presmérovat svétlo ze
zakrytych ploch do aktivnich.

Dalsim dtlezitym parametrem CCD cipu je G¢innost pifenosu elektroni mezi
sousednimi pixely. I kdyz je velmi blizka 100%, nemusi byt, vzhledem k velkému
poctu piechodt elektronti pfi vycitani, dostate¢na. Kuptikladu, byla-li by G¢innost
ptenosu 99,9%, tak bychom béhem pfenosu elektronti z pixelu o soufadnicich [200,
200] piisli o 1-(0,999)*°2% = 339%, signalu.

CCD ¢ipy se jeste rozdélujeme podle toho, jestli jsou osvétlovany zeptedu
(front-side illuminated) nebo zezadu (back-side illuminated). Tim, Ze je Cip osvétlen
zeptredu se mysli, ze svétlo dopada na tu stranu kemikové desticky, kde jsou
rozmistény anody. V tomto ptipad¢ na tloustce kiemiku nezélezi, desticka tudiz
muze byt siln€jsi. Protoze v§ak dopadajicimu svétlu stini samy elektrody, dosahuje



kvantova uc¢innost nejvice asi 60%. Uvédomme si vSak, Ze jednominutova expozice
na takovy ¢ip se vyrovna hodinové expozici na film, co do mnozstvi zachyceného
svétla.

Problém se stinénim odpada u Cipti osvétlovanych ze zadni strany, stiida ho
vSak jiny. Aby anody pfitahly elektrony uvolnéné na opacné stran¢ desticky, musi
byt desti¢ka mnohem tenci, kolem 10 ¥ m. S tim je spjata naro¢na vyroba a vysoka
cena. Ziskame vSak detektor svétla s kvantovou ucinnosti az 90%.

Aby se zvysila schopnost CCD ¢ipu detekovat svétlo, nanési se na povrch
antireflexni (AR) vrstvy. Ty omezuji odraz svétla od povrchu ¢ipu. Nanesenim
vhodné antireflexni vrstvy lze oblast vinovych délek, na néz je CCD cip citlivy,
protahnout az do ultrafialové oblasti spektra.

Nekteré CCD jsou vybaveny tzv. antibloomingem, tedy potlacenim
bloomingu. Dosahne se toho ptidanim dal$ich elektrod mezi pixely, které ptitdhnou
a odvedou prebytec¢né elektrony. Pro fotometricka méteni nejsou tolik vhodné,
protoze odezva je linearni jen dokud jsou pixely zaplnény jen mén¢ nez asi
z poloviny své kapacity. Kapacita pixela je také snizena. Pfidanim
antibloomingovych elektrod jesté vice zastinime Cip, tudiz kvantova ucinnost je
niz$i. Antiblooming se vyuziva u kamer urcenych ke kvalitativnim méfenim nebo
k amatérskému fotografovani hezkych obrazk.

Existuji 1 barevné CCD Ccipy, jejich pouziti pro piesnou fotometrii se vSak
neosvédcilo.

Vlivem tepelného kmitani atoma v CCD cipu dochazi k uvoliovani dalSich
elektrontl, o které¢ samoziejme nestojime. Proto se snazime Cip chladit. Nejlepsi a
nejdrazsi je chlazeni pomoci zkapalnénych plynii, nejcastéji heliem nebo dusikem.
O néco dostupnéjsi je pevny oxid uhli¢ity (suchy led). Nejlevnéji a nejpohodInéji
vyjde chlazeni Peltierovym ¢lankem, jenz pracuje na principu termoelektrického
Peltierova jevu. S nim dosahneme ochlazeni ¢ipu 20-40°C oproti okolnimu
prostiedi. K odvedeni ohiatého vzduchu napomaha vétracek.
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Obr. 5: Kvantova ucinnost riznych typu CCD v zavislosti na vinové délce.



3 Sum aredukce

Kazd¢ fyzikalni méteni je zatizeno chybami. Nejinak je tomu pii méfeni
pomoci CCD kamery. Pravé protoze pouzivame jako detektor stale stejny Cip,
muzeme pomoci jeho kalibrace (v tomto pfipadé zvané redukci) systematické chyby
do zna¢né miry eliminovat.

Elektrony v CCD se neuvoliuji jen v disledku dopadu svétla. Dalsi zdroj
excitace atomu predstavuji jejich tepelny pohyb a kosmické zareni. Signalu
vytvateném témito parazitickymi zdroji fikdme temny proud. V jednotlivych
pixelech pfidava ndhodn¢ hodnoty s Poissonovym rozdélenim. Temny proud se
vyjadiuje jako pocet elektront za hodinu na jeden pixel. Roste ptiblizné
exponencielné s teplotou. Zdvojnasobuje se vzristem teploty o asi 6-7 °C. Prestoze
jsou CCD kamery vétSinou vybaveny chlazenim, urcita hladina temného proudu je
vzdy ptitomna. Vliv temného proudu se da snizit ode¢tenim temného snimku ( jinak
dark frame, dark). Ziskame ho tak, ze potidime sérii snimkii se zakrytou kamerou,

z nichz kazdy exponujeme stejnou dobu jako objekt naseho zajmu a potom je
zpumérujeme na vysledny master dark. Standardn¢ vytvatime alespon 5 dil¢ich dark
framti na kazdy snimek objektu. Tim se po odecteni master darku zvysi Sum o méné
nez 10%. Musime zajistit stejnou teplotu jaka byla pti exponovani objektu. Snimani
dark framti provadime nejlépe polovinu pted expozici objektu a polovinu po.

CCD Thermal Noise
25,00
I N A R
Marconi OCOA7-10 (1313 urm)
o0.00 Kodak KAF-3200ME (6.8<6.8 um)
e ——Kodak KAF-3200ME (hinning 2¢2, 13.6x13.6 urm)
— Kadak KAF-MD2MEMBOIME (38 um)
T 15,00
3
kL
2,
210,00
(=]
P
2,00
Hq\#ﬁ
0,00 4 : 1 :
1] ] -10 -15 =20 -25 =30 -3 A0
Temperature [*C]

Obr.6 : Zavislost temného proudu na teplote  nékolika CCD cipii
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Obr.7 : Dark frame se stopami po dopadech kosmického zareni — bilé carky a tecky.

Odectenim temného snimku zaroven vyieSime dalsi problém. Zavéreéné
prepocitavani elektronti na ¢iselné hodnoty také neni zcela presné. Odchylky od
spravné hodnoty maji normalni rozdéleni. Abychom nedostavali zdporné hodnoty,
kdyz na néjaky pixel dopadne malo svétla, pricita pfevodnik k vysledku jistou
malou kladnou hodnotu. Tato hodnota (piesah, offset) neni pro vSechny pixely
stejnd. Nezavisi na délce expozice. Snimku, na némz neni nic jiného nez rozmisténi
téchto hodnot, fikame bias. Pokud od snimku objektu odecitame temny proud,
odecitdme tim zaroven i bias. Chceme-li ho ziskat samotny, bez temného proudu,
potidime n€kolik (standardné alespoil 10) snimki se zakrytou kamerou s co
nejkratsi expozicni dobou a poté spocitime pramer.
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Obr. 8: Bias.

Ani samy pixely nemaji citlivost jeden jako druhy. Diky drobnym vyrobnim
odchylkam se jejich kvantova ucinnost mirné lisi. Abychom zjistili kolikrat a mohli
véc napravit, vytvarime flat field snimky. Jimi se téZ vyrovna nerovnomérné
osvétleni detektoru, vznikajici pti prichodu pfistroji. Je to hlavné vinétace,
projevujici se tmavnutim obrazu smérem k okrajiim a stiny od zrni¢ek prachu na
¢ipu, jez se na snimku jevi jako tmavé prstynky (u ¢ockového dalekohledu jako
kruhy). Flat field ziskame tak, Ze vyfotografujeme sérii snimka n¢jaké rovnomérné
osvétlené plochy a pak z nich vytvofime primér, nebo vybereme medidn. Dil¢ich
snimki obvykle délame alespon 5. Piitom bychom méli dbat, aby byla konfigurace
vSech prvki aparatury stejnd, jako pti fotografovani naseho objektu, abychom
zajistili stejny chod paprski, tj. kamera by méla byt zaostfena na ,,nekonecno®,
stejn¢ natocend, pouzijeme stejny filtr, atd. Odchylky jsou zavislé na vinové délce
svétla. Jestlize pouzivame barevné filtry, musime pro kazdy z nich potidit zvlastni
flat field. Vytvatime-li flat field na objektu v ,,nekonecnu*, musime si dat pozor, aby
byla plocha opravdu ¢isté, u objektu v , . konecnu* drobné nerovnomérnosti nevadi,
protoze je optika stejné rozostii. Expozici volime tak, abychom zaplnily pixely
z poloviny jejich kapacity, pro 16 bitové Cipy to jsou hodnoty v okoli 32 000.
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Co tedy pii tvorbé flat fieldu fotografovat? Profesionalni pfistroje mivaji pro
tento ucel piimo v kopuli instalované specialni platno, jeZ se da rovhomérné osvétlit
(flat field se pak nazyva dome flat). Jind moznost je fotografovat oblohu za
soumraku nebo za svitani, je-li zcela jasna (sky flat). Bylo vypocitano, Ze je k tomu
nejlepsi poloha 13 stupnd vychodné od zenitu té€sné po zdpadu slunce.V praxi
pohybujeme dalekohledem v rozmezi vySek 30-60 stupni na strané oblohy
protilehlé slunci. Mize se stat, Ze 1 pii nejkrat§i mozné expozi¢ni dobé, kterou dana
kamera umoziiuje, je snimek pfeexponovany. Potom nezbyva nez pockat, az obloha
ztmavne. Kazdou minutu ubyva jeji jas dvakrat. Pfed soumrakem ovsem nelze
zaostfit na hvézdy. Po dobu expozice vypneme pohon dalekohledu a pohybujeme
jim, aby se pfili§ neprojevovaly objevujici se hvézdy. Pfed kombinaci dil¢ich flat
fieldl ve vysledny je musime opravit ke stmivani oblohy. K tomu odecteme od
vSech master dark, vybereme si jeden referencni flat field, spocteme primérnou
hodnotu jeho pixelil a kazdy z ostatnich flat fieldi vyndsobime konstantou takovou,
aby se prumér z hodnot jeho pixelll rovnal priméru z referen¢niho. Jinou moznost
ptedstavuje prodluzovani expozi€nich €asii ptimo pfi fotografovani. Nasleduje
vypocet vysledného flat fieldu. Kviili pfitomnosti stop po hvézdach pocitame radéji
nez primér median.

Dalsi moznosti se hodi pro malé dalekohledy. Doporucuje se, vyrobit si
krabici s mléénym sklem na jedné strané a otvorem pro nasazeni na tubus
dalekohledu na druhé. Sklo se osvétluje svétlem odrazenym od bilého povrchu.
Zatizeni miizeme pouZit i v noci, kdy uZ mame kameru zaosttenou na hvézdy.
Nemame-li mlécné sklo I1ze pted dalekohled dat bily list papiru a pifi sniméani s nim
pohybovat. N¢kdo déla flat field proti bilé obrazovce LCD monitoru.

Mame-li redukéni snimky hotové, mizeme pristoupit k samotné redukei.
Kdyz budeme brat digitalni obrazek jako matici 4, miZzeme oznacit A[7, j] hodnotu
pixelu na soutadnicich [i, j]. Je
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redukovany snimek[i, j]=
F

1 = (surovy snimek objektuli, j] - dark framef[i, j]) B———— .
(1) (surovy jektuli, j] [ D E— field[i, j]

Za ¢islo F volime hodnotu nejjasnéjsiho pixelu ve flat fieldu, nebo primér z hodnot
pixelt ve skupiné blizko jeho stiedu.

Ponékud odlisnym zplisobem lze zajistit, abychom mohli jednu sadu
reduk¢nich snimkl pouzit na nékolik snimki objektu s riznymi expozi¢nimi Casy.
Potfebujeme k tomu poftidit bias a dark frame s expozi¢ni dobou 7 delsi, nez nejdelsi
expozi¢ni doba objektového snimku. Pro snimek s expozicni dobou 7 je

redukovany snimek[i, j] = ( surovy snimek objektul[i, j]-
F

(2) t d .. C N .
- —[{dark frame[i, j] - bias[i, j]) - bias[i, j]) F———
S i1 - ias[i, D) - bias[i ) B

Nékdy se uchylujeme k rozdéleni expozice objektu na nékolik kratSich, které
pak zkombinujeme az v pocitaci. Soucet expozicnich bod se pak zve integracni Cas.
Dtivody k rozdéleni mohou byt rizné: chceme integrovat delsi dobu, nez mame
jeden den Cas, nemame dost dobrou montaz, abychom mohli udé€lat nerozmazanou
fotografii s dlouhou expozi¢ni dobou, nebo tieba, kdyz provanime ru¢ni pointaci,
chce si clovek obcas odpocinout. Dlouhé expozice ale vzdy radéji rozdelujeme.
Béhem casu se totiz na snimku objevuje stale vice stale vice zdsahti kosmickym
zatfenim, jez nam kazi vysledky, o pieletech sateliti a letadel nemluvé. Statistickym
zpracovanim dil¢ich snimkt dokazeme tyty vlivy u¢inné€ eliminovat. Kromé toho
vc€as zjistime, Ze jsme napft. Spatn¢ zaostfili.

Kombinovani ¢aste¢nych snimkl vSak neni plnohodnotnou ndhradou za
jeden s expozi¢ni dobou rovnou integra¢nimu ¢asu. Je to diky zaokrouhlovani pii
AD konverzi. Kdyz naptiklad n&jaky objekt vyprodukuje béhem expozi¢niho asu
v jednom c¢aste¢ném snimku méné elektront, nez kolik ¢ini zisk, tak se nemtze
zadny signal objevit ani na souctu dil¢ich snimk. Tento jev se uplatni také na
snizeni ,,po¢tu barev* ve snimku. Vyprodukuji-li se ve dvou pixelech pocty
elektront, liSici se méné, nez o zisk, budou mit po AD konverzi hodnoty stejné.

4 Format FITS

K pfechovavani astronomickych snimku se pouziva datovy format FITS.
Meéli bychom ho pouzivat, jelikoz je pro nase tcely vhodny a protoze ho produkuji
vSechny CCD kamery a umi s nim manipulovat veSkery astronomicky software.
V ¢em se format FITS lisi od obvyklych obrazkovych soubort, jako jsou JPEG a
BMP? Narozdil od JPEG nepouziva ztratovou kompresi, kterd by pracné ziskana
data znehodnotila. JPEG a BMP pracuji obvykle s 8 bity na pixel na jednu barvu,
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kdezto FITS obsahuje 16 nebo 32 bitova data, coZ je 2%, resp. 2** krat vice. Z toho
divodu dokaze pojmout mnohem vice dat a umoznuje vyraznéjsi zpracovani. Na
druhou stranu b&ézné obrazkové prohlizece a editory format FITS neznaji, takze
pokud chceme své obrazky nékde vystavovat, musime je pievést do jiného, k tomu
vhodného formatu.

Soubor FITS ma jistou, striktné¢ definovanou strukturu. Neni-li dodrzena,
mohou nékteré programy pii pokusu soubor oteviit, dokonce zkolabovat. Sklada se
ze tii Casti: hlavicky (header), datového pole (data array) a zakonceni (tailer).
Nezabyvejme se zde detailn€ zabyvat pravidly FITS souboru (ta je mozno najit v
[1]). Programy zpravidla obsahuji editory, umoziujici provadét zmény ve FITS
souboru, aniz bychom se museli o dodrzovani pravidel starat.

Kazdy soubor na svém zacatku obsahuje hlavicku, kterd pocitaci oznamuje,
jaka data za ni nasleduji a jak je mé interpretovat. U souborti FITS navic mize
obsahovat tdaje o ptivodu snimku, tj. o jeho potizeni a dosavadnim zpracovani.
Soubor musi zaujimat velikost 2880 byt nebo né&jaky piirozeny nasobek tohoto
¢isla. Kazdé informace v hlavicce se naléza na zvlastnim fadku dlouhém piesné 80
bytii. Sestava z klicového slova nasledovaném jeho hodnotou. Neékteré informace
musi byt nutn¢ uvedeny, aby byl soubor pro pocitac Citelny. Zde je jejich seznam:

SIMPLE -Udava, zda ma soubor piedepsanou strukturu nebo ne. V kladném piipadé
nabyva hodnoty T, v opacném F.

BITPIX — Rika, v jakém ¢iselném formétu jsou data v souboru uloZena. Pro 8,16 a
32 bitovy celociselny format je odpovidajici ¢iselnd hodnota 8, 16 nebo 32. Jedna-li
se o soubor ¢isel s desetinnou ¢arkou, piidava se navic pred hodnotu znaménko
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NAXIS — Pocet os datového pole. Datové pole totiz tvoti systém dvojic
soufadnice-hodnota. Napt. pro barevny obrazek v systému RGB bude NAXIS=3 —
prvni dvé osy odpovidaji soufadnicim v roviné obrazku a tfeti soufadnici RGB (t;.
odlisuje slozky R,G a B). Pro ¢ernobily obrazek bude NAXIS=2. V souboru FITS
muze existovat os az 999.

NAXISI [
NAXIS2t

[+ Udava pocet elementl v kazdé ose, napt. délku a Sitku obrazku v pixelech.

[
[
NAXISnf

EXTEND — Nema pfifazenou zadnou hodnotu. Signalizuje, Ze hlavicka je
prodlouzena o dalSich 2880 bytl. Piipadny volny prostor se zaplni znaky pro
mezeru.
END — Téz nema ptitazenou hodnotu.Objevuje se na zac¢atku posledniho fadku
hlavicky.
Povinna klicova slova se musi objevit v tomto poradi.
Dalsi klicova slova nejsou nutna, ale jsou jistym zpiisobem uzite¢na.
Vyskytuji se mezi slovy NAXISn a END. Uved’'me néktera Casta.

BZERO, BSCALE — Cisla obsazena ve FITS souboru nemusi odpovidat skute¢nym
hodnotam pixelt. Ty jsou pak dany vztahem
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hodnota pixelu = BZERO + BSCALE hodnota ve FITS |

DATAMIN, DATAMAX — Nejnizsi a nejvyssi hodnota pixelu vyskytujici se ve
snimku.

INSTRUME — Nazev CCD kamery, jeZ snimek vytvofila.

EXPTIME- Expozi¢ni ¢as snimku v sekundéch.

XPXSZ, YPXSZ — Rozméry pixelu CCD ¢ipu udané v mikrometrech.

Datové pole obsahuje data samotnd, uspofadana ve formée proudu, ktery se
interpretuje podle tdaji uvedenych v hlavicce. Zakonceni slouzi k doplnéni celkové
velikosti FITS souboru na nasobek 2880 bytl. Tvofi jej opét znaky pro mezeru.

SIMPLE = T
BITPIx = 16
MAXIS = 2
MAXIS1 = 1892
MAXIS2 = 736
BZEROD = 32768 . 000000084
B3CALE = 1.0080000080
EXPTIME 4.Q800000840
EXPOSURE L4.0808000088 / seconds

GAIH 1.5080080688 f e-/ADU
FILTER U )
CCD-TEHWP= -19.94800088 / deg C
ut = "19:35:086°

DATE-OBS= "2008-86-062°
TIME-0BS= "19:35:86°

DATE-BEG= '"20088-86-02T19:35:86"
DATE-ENMD= *28068-86-82T19:35:18"
IMAGETYP= 'OBJECT °*

TELESCOP= “Ondrejov 658/2342°
INSTRUME= 'G2-3288 °

O0BSERUVER= * '

OBSERVAT= "fAsU Dndrejov'

ELEU-DBS= L28._.0000080088 f meters ahove sea level
LONG-0BS= 14.783639080 / 14deqg 47min 1.18sec East
LAT--0BS= 49 918556080 / 49deq Sumin 38_88sec Horth
EHD

Obr. 10: Ukazka hlavicky FITS souboru.

5 Pomér signal-Sum

K popisu ptesnosti dat ziskanych z CCD se tradi¢né pouziva veli¢ina pomér
signal-Sum (S/N, signal-to-noise ratio). Obecné je dana jako pomér o¢ekavané
hodnoty dané veliciny a smérodatné odchylky jejiho méfeni. Rovna se téz
prevracené hodnoté relativni nejistoty méieni.

Predstavme si, Ze chceme urcit svételny tok ptichazejici z néjakého
nebeského objektu. Jelikoz se ke svétlu objektu pridava téz i svétlo oblohy samotné
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(zplGsobené napf. svételnym znecisténim ¢i ptirozenym svétélkovanim vzduchu),
musime také urcit svételny tok od ni. Po redukci a odecteni zareni pozadi (viz kap.
8) se k odhadu poméru signal-Sum vysledku pouziva tzv. CCD rovnice (dle [2]) :

3) S/N = Ro 2 2 2
\/NO +npix(1+npix /nP)(NP +NTP +NC +G O-Z ) ’
kde symbol n,;, znaci pocet pixel, z nichZ se urcuje jas objektu, np je pocet pixeld,
z nichz se pocitala primérna hodnota pozadi objektu, Nocelkovy pocet elektronii
vyprodukovanych v diisledku osvétleni pozorovanym objektem, Nppocet elektrond,
které primérné vyprodukovalo svétlo pozadi objektu v jednom pixelu, Nz»
pramérny pocet elektroni temného proudu na jeden pixel, Nc primérna velikost
cteci chyby v elektronech na pixel, G zisk AD pievodniku a g, zaokrouhlovaci
chyba, jiz se dopoustime pii piepocitavani elektronti na ADU. g, ¢ini pfiblizné
0,289. Pocty elektronti uréime vynasobenim hodnot v ADU ziskem. Z (3) vidime,
ze je tieba vyhodnocovat uroven jasu pozadi na dostatecném mnozstvi pixela.
Standardné se pouziva zjednodusena verze CCD rovnice

(4) S/N= NO —.
\/NO +npix(NP +NTP +NC )
V ptipad¢ fotometrie hvézd je totiz obvykle splnéna podminka n,>>n,, a pro
obvyklou CCD kameru je ¢len se ziskem relativné maly.
Pro velmi jasny zdroj Ize pouzit dalsi zjednoduseni, totiz

(5)  S/IN=N,.

To znamena, ze 1 kdybychom pozorovali samotny zdroj bez ruseni svétla oblohy i
parazitniho signalu, byla by nejistota métfeni jeho jasu nenulova.Vzdy totiz
zachytime jen kone¢ny pocet fotond, jez ndhodné (jako kapky desté) dopadaji na
detektor s Poissonovym rozdélenim. Pojem ,,jasny zdroj* se nékdy definuje jako
zdroj, pro néjz je toto ptiblizeni dobré.

Naopak se miize hodit znat integracni Cas potfebny pro dosazeni predem
zadané¢ho poméru signal-Sum. PiepiSme (4) do jiné podoby:
© SN= ! 2

Nt 4, (Nt 4N 1+ N2

kde c¢arkované veliiny zna¢i pramérné hodnoty za ¢asovou jednotku a ¢ integracni
cas. Opét pozorujeme, Ze je S/N piiblizné umérny odmocning integra¢niho ¢asu. Po
vyjadieni ¢ z (6) dostaneme

%) /= —b++/b* —4ac
2a ’

pficemz jsme oznacili
a=N'y,
b==(S/N)*(N',+n
c=—(S/N).

V praxi vSak spiSe volime integracni Cas podle zkuSenosti z diivéjSich pozorovani.

N5+ N'p)),

pix

17



6 Vlivy pusobici pri fotometrii

Nasim cilem nadale bude provadét fotometrii hvézd — tj. v uréitém smyslu
méfit jejich jasnost. Abychom problematiku objasnili, rozeberme nejprve, co se se
svétlem déje, nez dojde k jeho detekei.

Svétlo hvézdy musi projit zemskou atmosférou, aparaturou dalekohledu a
nakonec byt zachyceno detektorem. Kazdy z prvki, s nimz svétlo ptijde do styku,
zateni n¢jak ovliviiuje a navic pro kazdou vinovou délku jinak. Atmosféra pohlcuje
a rozptyluje kratkovlnnou cast zafeni, takze se hvézdy zdaji byt Cervenéjsi nez ve
skute¢nosti jsou. Rovnéz optické prvky dalekohledu nékteré vinové délky propousti
¢i odrazi Iépe a jiné hiife. Detektor sdm ma urcitou spektralni citlivost (zavislost
ucinnosti na vinové délce). ZapiSme to jesté v fe¢i matematiky. Pfipomenime, Ze
svételny tok je energie svétla, které projde jednotkovou plochou kolmou k paprskiim
za jednotku ¢asu. Ozna¢me R(A) spektralni propustnost vSech prvkd, tj. podil
svételného toku neseném vstupujicim zafenim o vlnové délce A a detekovaného toku
na téze vinové délce, a Z(A) svételny tok prichazejici na vinové délce A. Celkova
detekovana jasnost (pfesnéji feCeno svételny tok) v intervalu vinovych délek (0,00)
bude

(8) 1 :J’R(/\)Z(A)d/\ ,

Chtéli bychom, aby jsme kazdym pfistrojem za vS§ech podminek pro libovolnou
hvézdu dosli ke stejnému vysledku. I kdybychom znali nasi R(A) zmétime pouze 1.
Z (8) vyplyva, Ze by standardizace nebyla obecné mozna.

Z téchto diivodl se do aparatury zatazuji barevné filtry, propoustéjici svétlo jen

v ur¢itém uzkém rozsahu vinovych délek. Potom mlizeme spektralni propustnost
R(\) na propousténém intervalu povazovat za konstantu R, a jinde za nulovou.

S timto tvarem R(A) z (8) vidime, Ze po urceni R, jiz standardizace mozna je,
alespoii priblizné. Tudiz ukolem fotometrie je zjistit, jaky svételny tok ptichazejici
od hvézdy bychom vné zemské atmosféry naméfili s idedlni aparaturou,
standardizovanym detektorem a filtrem. Zmétime-li jasnost s pomoci nékolika
ruznych filtrd, dostdvame tim navic jistou predstavu o spektru hvézdy a to i

v piipadech, kdy je hvézda pro spektroskopické méteni ptilis slaba.

Vzdy se tedy udavana jasnost hvézdy vztahuje bud’ k danému filtru, nebo pouzitému
detektoru. Uved’'me nakonec n€které nejvice pouzivané typy jasnosti neboli, jak se
jim podle pouzivanych jednotek tradi¢né fikd, magnitud.

Vizualni magnituda — magnituda, kterou zaznamena detektor se spektralni citlivosti
lidského oka.

Fotograficka magnituda — magnituda, kterou zaznamena detektor se spektralni
citlivosti fotografické emulze.

U, B, V, R, I magnitudy — magnitudy, které bychom naméfili pres filtry U, B, V,R a
I s fotoelektrickym fotometrem, jaky pouZzival tviirce UBV systému, pan Johnson.
Bolometricka magnituda — svételny tok prichazejici od hvézdy na vSech vinovych
délkach. Je to integral z (8) s R(A) =1.
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7 Fotometrie

Zabyvejme se nyni tim, jak se CCD fotometrie prakticky provedeme.
Zpravidla se pfi ni pouzivaji filtry U, B, V pfipadné i R a I. Zajima-li nés ¢iselné
jasnost hvézdy, pouzivame celooblohovou fotometrii (all sky photometry), pokud
nas zajima jen ¢asovy pribeh jasnosti u proménné hvézdy nebo srovnani jasnosti
dvou blizkych hvézd provadime srovnavaci (diferencidlni) fotometrii.

Diferencialni fotometrie vyuziva faktu, Ze je magnitudova skala pomérna,
tzn. mame-li dvé hvézdy o magnitudach m, a m- a jasnostech /; a I, bude platit
9) m, —m, =—-2,5log(l,/1,).

Zaznamename-li tyto dvé hvézdy na jeden snimek, bude, pii oznaceni
detekovanych signala v ADU s; a s, , opét

(10) m, —m, ==2,5log(s,/s,),

protoze jednak jsou hvézdy na obloze blizko sebe a tudiz jejich svétlo je atmosférou
zeslabovano stejnou mirou, dale protoze jsme pouzili barevny filtr, ktery prevede
spektralni propustnost aparatury na konstantni, a kone¢né méfili jsme linedrnim
detektorem CCD.

Pii diferencidlni fotometrii proménnych hvézd sledujeme soucasné tfi
hvézdy, které se musi vejit do jednoho zabéru. U prvni z nich sledujeme
proménnost, druhou pouzivame v (10) jako srovnéavaci a tteti jako kontrolu, ze ani
srovnavaci hvézda neni proménnd. Vysledkem pozorovani je ¢asova zavislost
rozdilu magnitudy proménné a srovnavaci hvézdy.
koeficient (rozdil mezi magnitudou hvézdy v nadhlavniku pted a po priichodu
atmosférou) pro kazdy pouzity filtr a méfeni zkalibrovat (piepocitat nase hodnoty na
hodnoty, jaké by zméfil Johnsontiv pfistroj). Pfitom musime pamatovat, ze se mize
béhem noci ménit extink¢ni koeficient, stejn¢ jako spektralni propustnost aparatury.

Jak se tedy celooblohové fotometrie provadi? Kromé hvézdy, jejiz jasnost
chceme zméfit, musime také zmeéfit jasnost nékolika standardnich hvézd se znamou
jasnosti. Musime téz urcit extink¢ni koeficient atmosféry. Nachazi-li se hvézda
v zenitové vzdalenosti z, 1ze tloustku zemské atmosféry v jejim sméru spocitat dle
vztahu (dle[1])

(11) X =secz

(sec je prevracena hodnota kosinu), piicemz vysledek dostaneme v jednotkéach

vvvvvv

(12) X =secz—0,0018167(secz—1)—0,002875(sec z —1)> —0,000808(sec z — 1)

zahrnuje navic korekci na zakiiveni povrchu Zemé. Pouziva se od vysky 6 stupna
nad obzorem. Jako fotometrické standardy lze pouzit tzv. Landoltova pole, coz jsou
vybrané skupinky hvézd o zndmych magnitudach. Jsou rovhomérné rozlozena

v roving€ nebeského rovniku. Obsahuji hvézdy 12-15 mag, coz pro CCD fotometrii
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vyhovuje. Jejich O tom kde je naleneme hovoii Pozn.'. Kromé& nich jsou k dispozici
1 rizné standardni hvézdokupy.

Ozna¢me M magnitudu hvézdy vné zemské atmosféry, m uvnitf a k extinkéni
koeficient. Plati

(13) M=m—kX.

Diky linearit¢ CCD detektoru lze magnitudu m spocitat z naméteného signalu s
(v ADU) jako

(14) m=-2,5log(s/t)+C,

kde ¢ znaci integracni Cas a C konstantu pievadéjici vysledek na standardni
magnitudovy systém. Tu je také tieba urcit. Proto provadime kalibraci méfeni na
alespoit dvou standardnich polich, jeZ se nachézi v riznych vySkach nad obzorem.
Zmetime, jaké signdly s, a s, dostaneme od dvou hvézd s jasnostmi M, a M>. Pak
hledané konstanty k a C vyieSenim soustavy rovnic

M, =-2,5log(s, /t)+C - kX,

(15) M, =-2,5log(s,/t)+C —kX,

Samoziejmé, pii pouziti veétSiho poctu kalibracnich hvézd bude kalibrace presnéjsi.
V tom piipadé€ provedeme linearni interpolaci metodou nejmensich ¢tverci.
Konstanty C a k je nutno urcit pro kazdy z filtrd zvlast. Zmétime je nékolikrat

v pribé¢hu celého pozorovani a provedeme ¢asovou interpolaci. Pomoci vztaht (12),
(13) a (14) ur¢ime hledanou jasnost zkoumaného objektu.

Jind moznost, v praxi Casto pouzivana, se podoba diferencialni fotometrii.
Zkoumany zdroj porovnavame se standardnim polem, jez se pravé naléza ve stejné
vysce nad obzorem. Rozdil hvézdnych velikosti opét spocteme dle (10), nyni vSak
zname absolutni hvézdnou velikost standardniho objektu.

Fotometrickd méteni provadime nejlépe v co nejvétsi vysce nad obzorem. Pti
srovnavaci fotometrii nam pftili§ nevadi, kdyz nam pfijdou pted snimané pole tenké
mraky, protoze zastinéni 1ze na celém snimku povazovat za stejné. Naopak u
celooblohové fotometrii jakékoliv zeslabeni vede k nepfesnym vysledkiim. Expozici
volime dostatecné dlouhou, abychom ziskali dobry pomér signal-Sum, nesmime
vSak prekrocit linedrni ¢ast v zavislosti signdlu na Case, to znamena zaplnit pixely
maximalné do poloviny jejich kapacity. Je vyhodné provadéet fotometrii jednoho
objektu z vice nez jen jedné expozice. V tom ptipad¢ bud’ snimky secteme a
vysledek zpracujeme jako jeden samostatny snimek, anebo z kazdého snimku
uréime jasnost zvlast’ a provedeme statistické zpracovani. Hvézda na ¢ipu by méla
zabirat alespoii 4 pixely. Pokud je mensi, rozostfime ji. Pfili§ malé obrazy hvézd
davaji méné presné vysledky. Pfed uréenim zachyceného signalu od hvézdy musime
provést redukcei snimku.

' Landoltova pole byla publikovana v ¢lanku Landolt, Arlo U.: UBVRI photometric standard stars in
the magnitude range 11.5-16.0 around the celestial equator, Astronomical Journal (ISSN 0004-6256), vol.
104, no. 1, July 1992, p. 340-371, 436-491, (7/1992).

Na http://www.physics.ucf.edu/ ~yfernandez/iraf/ss.html 1ze nalézt tento ¢lanek a také
fotografie jednotlivych poli.
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8 Fotometrie hvézd z CCD snimku

V této kapitole se budeme zabyvat tim, jak ur¢it mnozstvi signalu, které
CCD detektor zaregistroval v disledku osvétleni jednou konkrétni hvézdou. Kazdy
fotometricky software musi provést tii véci: ur€it polohu hvézdy na snimku,
odhadnout jasnost okoli hvézdy a konecn¢ zjistit jasnost hvézdy samé. Pro zacatek
se zabyvejme jen ,,dokonalymi* obrazy hvézd, tj. neposkozenymi chybami vedeni
dalekohledu, optickymi vadami, apod. Pfipomenime jesté, ze PSF (Point Spread
Function, funkce rozmazani bodu) je redlnéd funkce pfifazujici bodu v roviné
intenzitu svétla obrazu bodového zdroje v roviné detektoru, které namétime po
prachodu svétla tim, co lezi mezi zdrojem zareni a detektorem. Muzeme si ji
predstavit jako obraz hvézdy na CCD snimku, pokud by ovSsem m¢l nekone¢né malé
pixely.

Uved’'me nejcastéji pouzivanou metodu urceni polohy hvézdy na snimku.
Nejprve ur¢ime polohu hvézdy ptiblizné€ (napt. vybérem mysi). Pocitac kolem
tohoto mista vytvoii ¢tverecek sahajici L pixeli na kazdou stranu. Oznacme 7;;
zachyceny signal na pixelu o soufadnicich i, j v soufadném systému s poc¢atkem ve
sttedu ¢tverecku. Pak jsou soufadnice stiedu obrazu hvézdy x¢, yc dany (dle [2])
jako

L _ L — .
(I =T)i > ;=)
(16)  xo == Ve =t—,
> (-1 > =7
i=1 Jj==L
kde
L L
=31, J,=51,
j=—L i=L
a
_ L _ 1 L
=1 v1 J=1-SJ,.
2L+1 £ 2L+1 &

Pro hvézdy s dobrym pomérem S/N nalezne tato metoda stfed s presnosti 1/5 pixelu
(dle [2]).

Dale je tfeba urcit jasnost pozadi hvézdy. Ke svétlu hvézdy se totiz ptidavaji
jako zdroj signalu také zareni oblohy pfirozené a umelé, okolni nebeské objekty
(napf. nalézé-li se hvézda uvnitt mlhoviny) a také temny proud. Nejlepsi je tedy
urcovat jasnost pozadi z bezprostfedniho okoli hvézdy. Proto se nejcastéji urcuje jas
pozadi z pixell obsazenych v mezikruzi se sttedem ve stfedu hvézdy. Pocet pixeli
v tomto mezikruzi by mél alespon ttikrat prevysovat pocet pixell uzitych k uréeni
jasu hvézdy. Jas oblohy pak odhadneme jako aritmeticky primér ze vSech hodnot
pixelt. Pokud se v blizkém okoli naléz4 jina hvézda, zmirnime jeji vliv vylepsenym
postupem. Hodnoty sefadime podle velikosti a vybereme median M. Dale spoc¢itame
smérodatnou odchylku od medidnu 0. Z tfady vypustime ty hodnoty, které se 1isi od
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M o vice nez 30 a ze zbytku spocitdme primér, coz je uz vysledek. Nékdy se misto
mezikruzi kolem hvézdy pouziva obdélni¢ek v n&jaké prazdné oblasti (t].
neobsahujici Zadny objekt). V tom piipadé vSak musi byt pozadi skutecné
rovnomeérné.

Nyni ndm zbyva urcit jasnost zkoumané hvézdy. Zde se nabizi dv€ odlisné
cesty. Bud’ se budeme snazit zachyceny signal, tedy PSF, vystihnout né¢jakou funkci
a tu pak zintegrovat (metoda fitovani profilu), nebo zvolime né&jaké okoli stiedu
hvézdy a provedeme soucet signalu v této oblasti, tzv. apertuie (aperturni
fotometrie). V obou ptipadech musime od kazd¢ jednotlivé hodnoty pixelu odecist
jas oblohy. Dokonalé obrazy hvézd se nej€asteji odhaduji pomoci funkci

2
gaussian: G(r)=Cexp ET’ 22,2 E,
: : ., _ C
modifikovany lorentzidan: ~ L(r) = 1“0 a)
C
a moffatian: M(r)=

(A+r*/a*)F”’
kde r piedstavuje vzdalenost od stiedu hvézdy a C, a, Bjsou fitovaci parametry, tzn.
voli se tak, aby byla shoda funkce s naméfenymi hodnotami v néjakém smyslu
nejlepsi.

U aperturni fotometrie naopak piesny tvar PSF znat nepotfebujeme, proto je
vhodnad i pro snimky, které jsou postizené riznymi vadami. Sta¢i zvolit kolem
hvézdy oblast dostatecné velkou, abychom zapocetli veSkery signdl od hvézdy, ale
zase nesmi byt velka pfiliS. Tim bychom totiZ zapocitavali vice Sumu nezli signalu a
presnost vysledku by zacala klesat, jak plyne ze vztahu (3) (¢len n,:). Touto
problematikou se budeme zabyvat v pfisti kapitole. Jako optimalni aperturu dané¢ho
tvaru budeme nadale oznacovat aperturu takovych rozmért, pti kterych je pomér
signal-Sum uvnitf apertury nejvetsi.

Aperturu volime a software pouziva zpravidla kruhovou se sttedem ve stfedu
hvézdy. ProtoZe je vSak snimek rozdéleny na pixely, nejde o kruh dokonaly. Vzdy
se musi rozhodnout jak nalozit s pixely, které lezi v apertuie jen ¢aste¢né. Nektery
software je nezapocita viibec, jiny zahrne vSechny a dalsi z kazdého pixelu pficte jen
tu ¢ast hodnoty, ktera je rovna €asti pixelu obsaZené v uvnitf apertury. Jak je patrno
vyjde skute¢ny obsah apertury se zadanym polomérem pro kazdy ptipad jinak a tedy
1, dle CCD rovnice (3), jiny pomér S/N a uhrnny signal.

K urceni optimalni velikosti kruhové apertury pro dokonaly obraz hvézdy se
pouziva kiivek rastu (growth curve). Kfivkou ristu oznacujeme zavislost
magnitudy, spocitané z tthrnu signalu uvnitt apertury, na poloméru apertury. Tato
zéavislost je pro malé poloméry nejdiive klesajici, ale pro vétsi zacne stoupat a klesat
diky pfitomnosti Sumu a okolnich hvézd. Optimalni polomér apertury odhadneme
jako polomér, ptfi némz ristova se kiivka poprvé zane chovat priblizné€ konstantn¢.
Zaved'me veli¢inu FWHM (Full-Width at Half-Maximum) jako prtimér kruhu, na
némz ma funkce PSF hodnoty vétsi, nez polovina hodnoty v jejim maximu. Ukazuje
se, Ze naprosta vétSina signalu od hvézdy se shromazd’uje do vzdalenosti 3 FWHM
od stredu.

Do plochy optimalni apertury ziejmée nezachytime veSkery signal hvézdou
vyprodukovany. Chybé&jici signal bud’ prosté zanedbame, nebo se ho snazime n¢jak
dopocitat. Naznacme, jak se pii tom postupuje. U néjaké jasné hvézdy na snimku,
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kde dominuje signal nad Sumem, nejprve uré¢ime signal 2 obsazeny v co nejvetsi
apertuie. U slabsi hvézdy, kde musime zvolit aperturu mensi, necht’ shleddme signal
uvnitf této apertury s. U jasné hvézdy zvolime aperturu stejné velikosti, jako u té
slabsi a namétime v ni signdl S. Pak odhadem celkového signalu o od slabsi
hvézdy je

N
17) o=3— .
(17) S

9 Optimalni apertura a jeji vlastnosti

Pokusme se nyni rozborem vztahu (4) najit optimalni polomér apertury
daného tvaru. Stfed hvézdy necht’ se naléza v pocatku kartézské soustavy soufadnic.
O hranici apertury predpokladejme, ze je popsana jednoduchou uzavienou
dostatecné spojitou kiivkou tvaru

N(r) : x=rlf(?)
y=rify@® ,t0[0,1)

ktera obsahuje pocatek soufadnic ve svém vnittku. Plochu ohrani¢enou touto
kfivkou budeme znacit 4 a jeji obsah A(r). Ztejme budou kazdé dvé plochy

s riznymi r v geometrickém smyslu podobné. Funkci PSF vynasobenou jasnosti
zdroje, ucinnosti detektoru a expozi¢ni dobou budeme v nasledujicich vypoctech
znacit P(x,y). Uvédomme si, ze ve vztahu (4)

NO :J-P(xa J’)dxdy
A

(pt1 zanedbani ndhodnosti dopadl fotonil). Dale konstantou C budeme myslet soucet
N, +N,, +N. >0.Rovnice (4) pak dostava tvar

J'P(x, V)dxdy
(18) S/N(r)= 4 .
\/IP(x, y)dxdy + C [A(r)

Nadale budeme integral _[P (x, y)dxdy chépat jako funkci /() poloméru apertury a
A
budeme vynechavat argumenty funkeci, takze
1
189) S/N=—F—r.
(187 VI+CA

Maximum funkce S/N najdeme z podminky nulovosti derivace:
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S/N'=I'(I+C4)™" —%1(1 +CA) > (I'+CA") =0,

21'(I +CA)~I(I'+CA"Y =0,
I'(I+2CA)-1CA'=0.

V tento okamzik by se mohlo zdat, ze budeme muset hledat feSeni numericky. Dalsi
upravou vsak pfevedeme podminku na jednodussi tvar:

1 _I+2C4_ 1 24

' ICA CcA' 14"
A'(r) _ 1 A(r
19y AW L ,A0)
I'ry C  I(r)
Vztah se dale zjednodusi, kdyz k popisu rozmérti apertury budeme misto poloméru
pouzivat jeji obsah. Pak

di(r) _ di(4) dA
dr dA dr’

kde A=A(r). Zde se vSak stejné oznacené funkce / na obou strandch nerovnaji, je
tieba je chapat jako zkratky za integral LP parametrizovany pokazd¢ jinou

veli¢inou, zdménu parametrizace pomoci 4 a » budeme v dalSim provadét bez
upozornéni. Obsah optimalni apertury musi tedy spliovat
1 1 A
2

_ =) —

14 C “IA)°

V poslednim ¢lenu na pravé strané mizeme spatfovat prevracenou hodnotu hustoty
funkce P na plose 4, Pp(A)=1(4)/A4:

1o_1, 2
20) | 7 ¢ e

Vyzkousejme, co se s podminkou (20) stane, zménime-li funkci P. Pokud P
vynasobime konstantou J, dostaneme

1 | 2
_
J' C Jp,’
1_J,2
I' C p,

Po zavedeni funkce

1 _ 2
21) FEOAD =100 "o

24



muzeme psat

_J
(22) FFOA(A) ==

Jiz tu§ime, ze FFOA bude v nasi tlloze hrat podstatnou roli. Zkusme jesté funkci P
a-krat zuzit, tedy dosadit za ni P,(x,y)= P(ax,ay). Budeme nejprve pracovat s vice
nazornou podminkou (19). Pfipravime si vztahy

1,007 [ Plavaydsdy=— [ PEMdEd)=—1,(ar)

A(r) a A(ar)
(pouzili jsme dvourozmérnou substituci =ax, N=ay),

14 (.
Lzﬁﬁzazg;himﬂzzghwﬂﬂ,

A(r) = % A(ar)

(obsah je imérny kvadratu poloméru).
Dosazenim P, do (19) po Gpravach dochazime ke zjisténi, ze

1. 4'(0r) _ A(r) _ a’A'ar) _a”A(ar) - _1
(23)  [FFO4, (1= ') I,(r) a’l,(ar) a_ZIP(ar) C

Vyjadiujeme-li FFOA pomoci obsahu 4 je

(24) FFOA, (A) =FFOA,(a>A4)

protoze obsah roste kvadraticky s polomérem.

Funkci FFOA nazvéme fundamentalni funkci optimalni apertury. S jeji
pomoci dokdZzeme snadno a rychle prakticky urcit polomér nebo obsah optimalni
apertury zadaného tvaru. Vidime-li naptiklad na snimku, ze PSF je gaussian (ve
tvaru P(r) = Je "), sta&i nakreslit graf FFOA(r) pro funkci P(r)= e . Pak
z redukovaného snimku snadno ur¢ime hodnotu nejjasnéjsiho pixelu Ja z
neredukovaného priimérnou jasnost okoli hvézdy C. Podle sitky hvézdy v pixelech
zjistime a. Potom zbyva jen najit, v jakém » ma FFOA hodnotu J/C, r vydélit a a
mame vysledek R (oznacili jsme vinkou). Pro tplnost dodejme, Ze parametr a

v gaussianu je urcen vzdalenosti sttedu hvézdy od mista, kde je hodnota P poloviéni
(HWHM), pomoci vztahu

_ ~ln2 - 0,83
a= [
HWHM — HWHM
Jako priklad si zkusme spocitat FFOA pro gaussovskou PSF P(r) = e

(25)
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s kruhovou aperturou, kterou se ndm podafi napsat explicitné bez nutnosti
numerické integrace. Nejprve pomoci piechodu do polarnich soufadnic spocteme

. 2ITR_2 |:|
I(R)= * TV dxdy = "rdrd¢ =21
(R) J’e xdy .!'-!'e rdrd ITE

A(R)

%e"z g =l —e_Rz) .

Derivovanim obdrzime
I'(R)=2me ™ R.
Zbyva dosadit do definice FFOA (21):

27R TR’ o R’

FFOAR) = ———— - —"—
2me" R m(l—e ") I-e

Jak patrno, funkce FFOA velmi rychle roste. V R=2,6 dosahuje hodnoty 1000,
v R=3,15 jiz 2'°=66000 (maximalni ¢islo produkované 16 bitovym AD
pfevodnikem). S vyuzitim (23) a (25) zjistime, Ze se optimalni polomér nachazi
blizko 3HWHM. Nasledujici graf znazoriiuje dekadicky logaritmus FFOA
gaussovské PSF.

il

log FROA(R) 3

. R

-1 -

Obr. 11: Dekadicky logaritmus FFOA pro gaussovskou PSF, ktera odpovida dokonalému
obrazu hvezdy a kruhovou aperturu.
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Pokusme se jesté odhadnout, jakou Cast svétla pouzitim optimalni apertury
nezahrneme. Pro J/C=100 a a=1 dostavame optimalni polomér R =2,17 a
systematickou relativni chybu

2,17
I P(x,y)dxdy 27TI e rdr
1-4D =1-—2 =0,9%.
.‘[ P, y)ddy 27'[J'e_r2 rdr
: 0

Pro J/C =10 bychom dostali R =1,60 a relativni chybu jiZ 8%. Naopak se lze ptat,
pro jaky nejmensi pomér J/C lze optimalni apertur pouzit, aby byla systematicka
chyba mensi nez 1%. Vychazi J/C >88.

Tyto vysledky byly odvozeny pro a=1. Ukazme, Ze plati i pro libovolné a=b>0.

. 1 ~
Vskutku, s vyuzitim skute¢nosti, ze R(a =b) = ER(a =1) dostavame

Plxby)dsdy = [ PEMdEN =2 [ PEMdED

A(RTa=b)) A(bR(a=b)) A(R(a=1))

Obdobné
1
[ P(bx, by)dxdy = ?I P(&,mdédn .

V podilu se faktory 1/b* vykrati. Relativni systematicka chyba zlstava tudiz pro
libovolny parametr a stejna, pii jakékoliv PSF.

Kdyz jsme uz zjistili, jaky mé& mit optimalni apertura obsah pii daném tvaru,
zkusme jesté urcit, ktery tvar je nejvhodnéjsi. Uvédomme si, Ze podminka na obsah
optimalni apertury (20) neklade Zadna omezeni na jeji tvar. Volme tedy pevné obsah
4. Podivejme se ted’ na funkei S/N (18°) jako na funkci proménné 1. Clen ¢4 >0 je
nyni konstantou a / [0, M ], kde M zna¢t jisté koneéné &islo, jimZ je integral
omezen. Zderivovanim funkce S/N podle / snadno zjistime, Ze je to funkce, kterd na
intervalu [0,M7] roste. Cinime zavér, Ze pii daném obsahu 4 musime volit tvar
apertury takovy, abychom maximalizovali thrnny signal v ni obsazeny. To
znamena, ze tvar, pii kterém je pomer signal-Sum nejvéEtsi, je tvar té vrstevnice
funkce PSF, ktera ma obsah rovny 4 (vrstevnici zde myslime mnozinu bodi
roviny, na niZ ma funkce PSF hodnoty vétsi nez dané konstanta).

Odtud dochazime k algoritmu nalezeni optimalni apertury. Nejprve
vymezime kolem obrazu hvézdy kontrolni oblast, do niz z velké ¢asti padne a navic
do ni nezasahuji okolni hvézdy. Uvniti kontrolni oblasti pak postupné s¢itame
hodnoty pixelil, nebo jejich ¢asti, v potadi podle velikosti od nejvétsich k nizsim.
Algoritmus kon¢i, nastane-1i FFOA=J/C, nebo né&jaka vhodna nihrada této
podminky. Ztejmé dé algoritmus ponekud nadhodnoceny odhad, protoze nepocita
s Sumem v datech. Pro dokonaly obraz hvézdy se pfilis nelisi od standardniho
hledani poloméru optimalni kruhové apertury pomoci kiivky rustu.

Odvodme, jak se zméni pomér S/N, pokud zvolime plochu apertury pfili§
velkou. Predpokladejme, Ze naprosta vétSina signalu o celkovém souctu / se naléza
uvnitt plochy o obsahu 4. Spocitame, kolikrat se snizi S/N, zvétSime-li plochu
apertury o kA:
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SINMA) _| I 1 _NI+CA+CkA _ CkA _
= / = = |1+ =
S/N(A+kA) |NI1+CA I+CA+Cka JI+CA I1+CA

) Nk
_\/1+EC—A+IH]€.

Takze pomér S/N klesa pfiblizné umérné odmocning z k. Pokles je vyraznéjsi, pro
slabsi signal.

Do této chvile jsme se zabyvali jen optimalni aperturou, tj. takovou, uvnitf
které je pomér signal-Sum nejveétsi. Piitom vSak se viibec nebere ohled na to, jaka
¢ast signalu padne mimo ni. Proto zaved'me spravnou aperturu jako takovou, Ze je
relativni nejistota zptisobena jak systematickou, tak i statistickou chybou co
nejmensi. Pfi oznaceni celkového signalu vyprodukovaného hvézdou S absolutni
nejistoty jeho urceni AS bude relativni nejistota dana

27) AS(A) _ S—I(A)+I(A)+CA|_S-1 +\/I+CA

1(4) 1(A) I Ji

(26)

Upravou na pravé strané zjistujeme, Ze pii pevném tvaru apertury je relativni
nejistota souctem klesajici funkce v A4 a pievraceného poméru signal Sum uvnitt této
oblasti. Snadno derivaci ovétime tvrzeni: Necht f je redlna funkce spojita
uzavirenem intervalu W a nabyva na jeho vnitrku pravé jednoho lokdlniho minima

v bodeé X a necht je g spojita klesajici funkce na W a dale funkce t+g nabyva na
vnitrku W svého minima v bodé X*. Pak X<X*. Z tohoto tvrzeni plyne, Ze optimalni
apertura je vzdy o néco mensi nez spravna.

Nyni bychom mohli, podobné¢ jako v ptipad¢ optimalni apertury, pomoci
derivace hledat lokalni minimum relativni nejistoty, a najit, jaké funkci je v ptipadé
spravnych rozmérti apertury rovno C. Dospéli bychom vSak ke slozitym
nicnetikajicim vyraziim, které ani nema cenu uvadeét.

Podobnym postupem, jako u optimalni apertury, lze ovéfit, ze pti dané plose
apertury je nejlepsi volit jeji tvar, jaky ma vrstevnice funkce P s timto obsahem.
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http://wwwau.kodak.com/global/en/professional/support/techPubs/e28/e28.pdf
Obr. 2: http://www.astro.ljmu.ac.uk/courses/phys134/scopes.html

Obr. 3: http://ostrava.astronomy.cz/tech.htm

Obr. 4: http://www.ccd.com/ccd102.html

Obr. 5: http://www.ccd.com/ccd101.html

Obr. 6: http://ccd.mii.cz/art?id=303 &cat=1&lang=405

Obr. 7: CD*

Obr. 8: http://www.astro.uni-bonn.de/~mischa/datareduction/biasdarkflat.html
Obr. 9: CD

Obr. 10: CD

Obr. 11: Vystup z programu Maple 11

*QObrazky s uvedenym zdrojem CD pochazeji z dat laskavé poskytnutych doc.
Wolfem z Ondfejovskych pozorovani.
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