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1. Wprowadzenie

Astronomia nalezy niewatpliwe do najstarszych dyscyplin naukowych, za$ jej poczatki, jak to
si¢ tadnie mowi, gina w pomroce dziejow. To, co roézni wspodiczesnych mitosnikow
rozgwiezdzonego nieba od naszych protoplastow sprzed tysigcy lat, to paradoksalnie motywacje
prowadzenia obserwacji. Kiedys byly one §cisle praktyczne — umozliwiaty odliczanie mijajacego
czasu, a takze pozwalaly na orientacj¢ podczas licznych plemiennych wedrowek. Obecnie
uprawiamy astronomi¢ ze wzgledow poznawczych, a takze w poszukiwaniu doznan
estetycznych.

W rozwoju metod badania Wszech§wiata wyrdznia si¢ zazwyczaj trzy podstawowe okresy:
Pierwszy to etap obserwacji wizualnych realizowanych bez pomocy przyrzadéow zbierajacych
swiatto. Stynne Stonhenge, oraz instrumenty Utug Bega, Kopernika 1 Tychona de Brahe sa
najbardziej charakterystycznymi wyznacznikami osiagnig¢ praktycznych tamtej epoki, ktora
zakonczyto wynalezienie teleskopu. To wtasnie dzigki jego uzyciu cate pokolenia astronoméw
poczawszy od Galileusza i Keplera uksztalttowaly nowa wizje rzeczywistosci, dokumentujac
swoje obserwacje odrgcznymi szkicami. Rysunki te, niekiedy naiwne jak wizerunki komet
autorstwa Heweliusza, za$ innym razem stanowiace prawdziwe dzieta sztuki, posiadaty jednak
pewna wspolna ceche¢ — odzwierciedlalty w rownym stopniu wyglad obserwowanych obiektow,
co poglady i preferencje wlasne autora (vide kanaty na Marsie). Sytuacje zmienilo dopiero
wynalezienie fotografii, ktorej pierwsze astronomiczne zastosowania datowane sa na lata 1839 —
40. To dzigki jej wykorzystaniu, w roku 1959, po raz pierwszy w dziejach poznali§my wyglad
ciemnej strony Ksigzyca, a potem powierzchni Marsa i Wenus. Rezultaty misji sond Voyager,
Wega i Giotto oraz Clementine, a takze kosmiczna epopeja teleskopu Hubbla stanowia kolejne
potwierdzenia dominujacego wplywu technik rejestracji 1 przetwarzania obrazoéw na ksztalt
wspotczesnej astronomii.

Obecnie, kazdej nocy posiadacze tysigcy malych i duzych teleskopéw na calym S$wiecie
dotaczaja kamery do swoich instrumentéw i mruczac pod nosem zaklgcia majace zapewnic
doskonaty seeing wpatruja si¢ w ekrany komputerow. Rezultaty osiagane przez tych, ktorych
magiczne formuly okazuja si¢ najskuteczniejsze mozna potem oglada¢ na stronach Sky &
Telescope i innych periodykow, za$ pozostali wciaz poszukuja swojej wielkiej szansy. Szat
amatorskiej astrofotografii zdaje si¢ omija¢ kraj miedzy Tatrami i Battykiem, za$ obarczanie
wina za ten stan rzeczy ogdlnej mizerii finanséw panstwa niewiele wyjasnia. Wiele znaczacy jest
natomiast fakt, Ze niektore krajowe obserwatoria uniwersyteckie wrgcz szczyca sig
prowadzeniem badan z wykorzystaniem sprzgtu, ktory za granica nie stanowi rewelacji w rekach
amatorow (np. kamer ST-7 i SCT 12”). Ponadto, poza nielicznymi wyjatkami przedstawiciele
srodowisk naukowych nie wykazuja checi do wspdlpracy z amatorami, chyba ze chodzi o
angazowanie ich do prowadzenia obserwacji przy uzyciu wlasnych teleskopow. W stanie tym od
dawna nie nastgpuja zadne zmiany — by¢ moze poprawa nastapi w nadchodzacych latach.

Niniejsze opracowanie mialo stanowi¢ poczatkowo material uzywany jedynie do celow
wiasnych, lecz ostatecznie, po przeredagowaniu zostaje upublicznione w celu przyblizenia
zainteresowanym zagadnien nowoczesnej astrofotografii realizowanej przy uzyciu kamer
polprzewodnikowych. Problematyka z tym zwiazana bywa co prawda przedmiotem artykulow w



niektorych czasopismach specjalistycznych, ale sa to na ogét opracowania dos¢ ogdlnikowe i nie
w pelni spelniajace wymogoéw wilasciwie rozumianej popularyzacji. Wigksza czg§¢
przedstawionej w dalszym ciagu tresci oparto na osobistych do$wiadczeniach praktycznych.
Pozostaje mie¢ nadziejg, ze prezentowany material okaze si¢ pomocny choéby nielicznym z
tych, ktorzy pierwsze eksperymenty w dziedzinie fotografii CDD maja juz za soba, za$
rozwazajacych pytanie: ,,Czy aby na pewno warto?” zachgci do podazenia naszym $ladem.

2. Fale i instrumenty optyczne

2.1 Swiatlo

Jedna z licznych form energii zwana potocznie $wiattem bywa w zalezno$ci od potrzeb
opisywana jako wiazka promieni (wyrazne konotacje geometryczne), fala elektromagnetyczna,
badz tez strumien czastek nazywanych fotonami. Zadna koncepcja nie pretenduje przy tym do
miana kompleksowej, poniewaz jest w stanie odzwierciedli¢ jedynie wybrane aspekty proceséw
optycznych. Rownoczesna uzytecznos¢ kazdego z wymienionych podejs¢ szczegolnie docenia
wspotczesna astronomia. Pierwsze z nich stanowi podstawe projektowania przyrzadoéw
obserwacyjnych, drugie umozliwia zrozumienie obrazu Wszechswiata ewoluujacego w wyniku
oddziatywania energii z materia, trzecie za$§ pozwala opisywac dziatanie wszystkich typow
detektorow.

Zwiazek pomiedzy dtugoscia fali $wietlnej A, jej czestoscia v i predko$cia propagacii ¢’ dany
jest zalezno$cia:
Av=c 2.1

Zéttozielone $wiatto, na ktore szczegdlnie uczulone jest ludzkie oko cechuje czestotliwos$é ok.
540 THz (540 x 10" Hz), a wiec dlugosé fali 550 nm (550 x 10° m). Wartosci te sa czesto
uzywane jako podstawa przyblizonych obliczen praktycznych.

Zjawiska, w ktorych promien $wietlny traktowany jest jako strumief energii moga by¢
poprawnie opisywane jedynie pod warunkiem uwzglednienia ich kwantowego charakteru.
Wszelkie oddziatywanie modelowane jest wtedy jako procesy wymiany indywidualnych czastek
(fotonoéw), ktdrych energi¢ opisuje rGwnanie:

hc
E oo ==, (2.2)
gdzie  stanowi stata Plancka o wartoéci 6.62 x 107" Js. Jesli rozwazania dotycza zagadnien z
obszaru fizyki ciata stalego, czesta praktyka jest wyrazanie energii w elektronowoltach (1eV =
1.6 x 10" J) - iloczyn hc przyjmuje wtedy warto$é 1240 eVnm. Pojedynczy foton $wiatha o
barwie zo6ttozielonej dostarcza energii ok. 2.25 eV.

2.2 Teleskop

Teleskop jest przyrzadem zaprojektowanym i wykonanym w celu odwzorowania odlegtych
obiektow w sposob mozliwie zblizony do ideatu. Cel ten moze zosta¢ osiagnigty, gdy promienie
Swietlne spotykajace si¢ w ognisku posiadajaq identyczna fazg. Ich maksymalne tolerowane
przesunigcia ustala si¢ zazwyczaj na poziomie A/4, gdy doktadnos¢ wykonania przekracza A/5
dominujace znaczenie zaczynaja odgrywac inne efekty.

1'¢=2.99 x 108 m/s



Nawet w perfekcyjnie wykonanym teleskopie (A/8 albo lepiej) obraz punktowego zrddta Swiatta
(np. gwiazdy) posiada skonczone wymiary. Za efekt ten odpowiada zjawisko dyfrakcji
powodujace powstanie tzw. dysku Airy. Ten pochodzacy z Irlandii matematyk i astronom jako
pierwszy wykazal, ze w przypadku idealnego przyrzadu o kolistej aperturze dysk centralny
zawiera 84% calkowite] energii promieniowania, za§ pozostate 16% tworzy koncentryczne
pierscienie o coraz wigkszym promieniu i malejacej jasnosci.

Rys. 2.1. Dysk Airy

Formalny opis odwzorowania obrazu w ognisku rzeczywistego przyrzadu jest mozliwy dzigki
wykorzystaniu tzw. funkcji rozmycia punktu (ang. Point Spread Function - PSF), na ktora
naktada si¢ zazwyczaj warunek unormowania:

IJj:PSF(x,y)dxdy =1. (2.3)

PSF okresla rozktad intensywnos$ci oswietlenia w ptaszczyznie ogniskowej przyrzadu
skierowanego na punktowe zrodto §wiatla.
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Rys. 2.2. Funkcja PSF

Jakkolwiek ze wzgledu na trudnos$ci pomiarowe znaczenie funkcji PSF jest czysto teoretyczne,
to jednak spelnia ona fundamentalna rol¢ w procesie powstawania obrazéw nie tylko gwiazd, ale
1 mglawic, galaktyk i innych obiektow rozciagtych. Teleskop przeksztalca bowiem kazdy z
nieprzeliczalnych docierajacych do niego frontow falowych w pojedyncza PSF, ktorych
superpozycja oddziatujac na przetwornik generuje ostateczny wynik procesu obserwacji.
Dlatego wlasnie rzeczywista wartos¢ uzytkowa kazdego przyrzadu odzwierciedla wymiar dysku
Airy wyrazony w mierze katowej (U4in), za$ jego rozmiary liniowe (d4in) limitujq jakosé
rejestrowanych obrazéw. Wymienione parametry spetniaja nastgpujace zaleznos$ci:
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Airy

= 2.44% [radiany] (2.4)

d

Airy

= 2.441% =2.44)N , (2.5)

w ktorych: A — dlugos¢ fali,
A — rozmiary apertury,
F —ogniskowa teleskopu,
N — $wiatlosila.

Jako wniosek z zaleznosci (2.4) i (2.5) wynika w sposob oczywisty:
d, =39

wigzaca liniowo parametry duiry 1 Udiry.

Airy AiryF > (26)

Uwaga:

W celu zamiany miary katowej w radianach na stopnie wystarczy pomnozy¢ wynik przez 53.7,
za$ odpowiednie wspotczynniki dla minut i sekund katowych wynosza odpowiednio 3438 oraz
206265.

Centralny dysk Airy nie jest tworem jednorodnym, bowiem wystgpuje w nim wyraznie
zaznaczone jadro o podwyzszonej jasno$ci. Zawiera ono polowe dostarczonej przez przyrzad
energii, za$ jego $rednicg wyznacza si¢ z kryterium spadku intensywnos$ci oswietlenia do polowy
maksymalnej wartos$ci rejestrowanej w centrum. Jest to kolejny istotny parametr okreslany
mianem FWHM (ang. Full Width at Half Maximum). Srednica katowa tak zdefiniowanego
rdzenia funkcji PSF wyraza si¢ zalezno$cia:

Seins :1,02% [radiany], (2.7)

ktorej prosta konsekwencja jest:
d s = Fewend F - (2.8)

W ostatniej zalezno$ci drpmy stanowi warto§¢ FWHM obrazu idealnego punktu §wietlnego.
Parametr ten stanowi najbardziej realistyczne odniesienie do najmniejszych szczegotow
obserwowanego obiektu, ktore moga zosta¢ zarejestrowane przez uzywany detektor.

Jako przyktad ilustrujacy praktyczne znaczenie przedstawionych informacji rozwazmy
obserwacje punktowego zrodta fal o dlugosci A = 550 nm, realizowana z wykorzystaniem
teleskopu o $rednicy A =200 mm 1 $wiattosile f/10. Otrzymujemy kolejno:

4550><10—9

84 =2 200 1073z6.7><10'6mdian(5wz1.38"
X

oraz:

d iy =1.02x550x107°mx10 = 5.61x10°m .

Poréwnanie otrzymanej wartosci Uy, Z rozproszeniem wprowadzanym przez typowy w naszych
warunkach seeing (ok. 2”) dowodzi, ze to on wilasnie decydowac bedzie najczesciej o
odwzorowaniu na obrazie najmniejszych szczeg6low. Natomiast wyznaczona $rednica drwrum
odpowiada niemal doktadnie wielkosci pojedynczego piksela kamery Vesta (dyix = 5.6 um).



3. Detektory promieniowania widzialnego

Rozdziat poswigcono trzem zasadniczym rodzajom detektorow wykorzystywanych do rejestracji
obrazéw. Dwa pierwsze z nich, tj. oko oraz klisze fotograficzna potraktowano w sposob
pobiezny, uwzgledniajac tylko najwazniejsze informacje umozliwiajace poroOwnanie z
przyrzadami CCD. Rowniez charakterystyka tych ostatnich nie pretenduje do miana
wyczerpujacego opisu — w jej ramach przedstawiono wytacznie najwazniejsze dane techniczne
niezbgdne dla samodzielnego rozwiazywania probleméw obliczeniowych. Bardziej szczegotowe
dane dotyczacych poruszanych zagadnien dostgpne sa w licznych pozycjach literaturowych.

3.1 Oko gatunku Homo Sapiens

Elementami, ktéore umozliwiaja widzenie otaczajacego nas $wiata sa: zrenica, soczewka i
siatkowka potaczone w nierozdzielna cato$¢ przez tzw. cialo szkliste. Proces detekcii,
polegajacy na przemianach chemicznych zwiazku nazywanego rodopsyna, realizuje siatkdwka, a
Scislej tworzace ja wyspecjalizowane komorki. Finalne produkty wywotanego §wiatlem rozpadu
rodopsyny pobudzaja zakonczenia (synapsy) licznych neuronow, ktore po wstepnym
przetworzeniu dostarczaja obraz za posrednictwem nerwu wzrokowego wprost do mozgu.

Swiatto dociera do wnetrza oka poprzez zrenice — element odpowiadajacy przestonie
obiektywow fotograficznych, ktérego otwoér w zaleznosci od poziomu oswietlenia moze
zmieniac si¢ od 0.6 do ok. 6 + 8 mm (warto$¢ maksymalna jest cecha osobnicza). Dzigki Zrenicy
apertura wejsciowa oka moze zmienia¢ si¢ w stosunku jak 1:10, co umozliwia wstgpne, blisko
stukrotne réznicowanie natg¢zenia odbieranego §wiatta. Wtasciwos$¢ ta nazywana jest adaptacja.

Soczewka stanowi element o ogniskowej ok. 16 mm, ktéra moze zmienia¢ si¢ podczas
obserwacji przedmiotow potozonych blisko 1 w oddali. Dziatanie to realizuja wyspecjalizowane
migs$nie modyfikujace promien krzywizny soczewki, stanowiacej w istocie wypetniony ciecza
elastyczny pojemnik o przezroczystych $cianach. Mozliwo§¢ zmian otworu Zrenicy oraz
ogniskowej soczewki sprawiaja, ze wypadkowa $wiattosita ludzkiego oka przyjmuje wartosci z
zakresu od /2.3 do 1/26.

Bezposrednia detekcja obrazu zachodzi na wyscietajacej dno oka siatkowce. Poniewaz natura
nie przewidziata mozliwosci postugiwania si¢ przyrzadami optycznymi, umieszczenie siatkdwki
bezposrednio w ognisku gtownym teleskopu jest z oczywistych wzgledéw niemozliwe.
Siatkowki po rozprostowaniu stanowi kolista strukturg¢ o $rednicy zblizonej do 40 mm, ktorej
sktadnikami sa komorki wyspecjalizowane w detekcji $swiatla — ich ilo§¢ szacowana jest na ok.
130 milionow. Wyro6znia si¢ dwa podstawowe rodzaje komorek detekcyjnych:

e (Czopki — sa wrazliwe na barwy, ale funkcjonuja poprawnie jedynie przy duzym
nat¢zeniu $wiatta. Komorki te prawie wcale nie wystgpuja w regionach siatkdwki
odlegtych od osi optycznej oka, poniewaz przy silnym oswietleniu doplyw $wiatta do
tego obszaru odcina silnie zwgzajaca sig zrenica.

e Preciki — komorki o niskiej wrazliwo$ci na barwy, wystgpujace w liczbie ok. 120
miliondw niemal réwnomiernie na catej powierzchni siatkdwki. Ten rodzaj elementéw
umozliwia rejestracj¢ stabych bodzcoéw $wietlnych, co sprawia, ze jest niezwykle
przydatny w potmroku.

Liczbg czopkdéw ocena si¢ na ok. 7 milionéw - w regionie maksymalnie nimi nasyconym sa
upakowane z gestoscia rzedu 1000 w kazdym milimetrze kwadratowym. Srednica pojedynczej
komorki tego rodzaju posiada warto$¢ ok. 2 um, a wigc jest zblizona do granicy wyznaczonej
przez dyfrakcje¢ fal §wietlnych dostarczanych przez soczewkg. Wykorzystanie czopkow sprawia,
ze rozdzielczo$¢ oka w optymalnych warunkach wynosi ok. 1 minuty katowe;.



Zaréwno czopki, jak i1 preciki posiadaja niezwykle wysoka, bo siggajaca 100% wydajnosé¢
przetwarzania pobudzen $wietlnych. Jednakze juz na wstgpie prawie potowa energii docierajace;j
do oka jest w sposob nieuzyteczny pochtaniana przez potozone przed detektorami komorki
nerwowe. Neurony te sa jednak niezbedne poniewaz pelnia istotna funkcje wstepnego
przetwarzania sygnatu. Informuja one jednostki wyzszego stopnia hierarchii o wystapieniu
bodzca pod warunkiem, ze zostal zarejestrowany rownoczesnie przez kilka sasiednich komorek.
Jakkolwiek mechanizm koincydencji redukuje szum wywolany przez przypadkowe pobudzenia
termiczne, powoduje on wraz z wspomnianym wczesniej przestanianiem spadek wynikowej
wydajnosci kwantowej siatkowki do ok. 15%. Pomimo to laczne wykorzystanie czopkow 1
precikoOw sprawia, ze oko jest w stanie rejestrowaé obrazy przy oswietleniu zmieniajacym si¢
blisko 107 razy. Finalnie, efekt ten, okre$lany mianem adaptacji siatkowki, w polaczeniu ze
zmianami otworu Zrenicy zapewnia poprawne widzenie obiektow o jasnosci z zakresu 1:10°
minimalnej warto$ci odniesienia.

Oko reaguje na $wiatto o dlugosci fali od ok. 400 do 700 nm, za$ potozenie maksimum jego
czutosci zalezy od poziomu o$wietlenia. Przy jasnym $wietle najefektywniej wykrywane sa fale
550 nm, w pétmroku za§ 510 nm. Efektywny czas integracji sygnatu swietlnego przez siatkowke
jest relatywnie krotki 1 nie przekracza 200 ms. Pomimo to, w warunkach petnej adaptacji wzroku
do ciemnosci oko jest w stanie rejestrowa¢ pobudzenie wywotane odbiorem ok. 10 fotonow w
czasie jednego cyklu przetwarzania, co odpowiada mocy sygnatu 1077 W. Przy stabych
oswietleniach jestesmy w stanie wykry¢ i poprawnie oceni¢ 1% zmiang jasnosci obserwowanego
obiektu.

3.2 Klisza fotograficzna

Najwigksze odkrycia astronomicznych dokonanie w latach od 1880 do 1970 zawdzigczamy
wykorzystaniu réznorodnych detektorow, ktorych wspdlna cechg stanowi uzycie sktadnika w
postaci emulsji §wiattoczutej. W wykonaniu profesjonalnym element rejestrujacy stanowi ptyta
szklana pokryta zelatyna zawierajaca drobnoziarnista zawiesing soli srebra, za$§ amatorzy
korzystaja na ogot z rozwiazan, w ktorych podtozem jest cienka plastikowa folia.

W odréznieniu od oka, ktorego czas integracji nie moze by¢ ksztaltowany w sposéb dowolny,
naswietlanie klisz moze trwac przez dtugi okres. Oznacza to kumulacje energii Swietlnej, a wigc
mozliwos¢ obrazowania obiektow o ekstremalnie niskiej jasnosci. Ponadto pojedyncza fotografia
zawiera informacje o duzej liczbie obiektéw, a takze moze by¢ przechowywana przez diugi
okres, co pozwala na rozlozenie procesu opracowywania zarejestrowanych danych w czasie.
Cho¢ dokumentacja zdjeciowa uwolnita astronomi¢ od czynnika nieobiektywno$ci wynikajacego
z wlasciwosci procesu postrzegania zmystowego, wsrod jej wad wymieniane sa liczne biedy
systematyczne. Sa one zwigzane gtownie ze staba powtarzalnoscia procesow produkcji i finalnej
obrobki materiatow $wiattoczulych. Mimo rozwoju innych technik, renomowane firmy
dostarczajace $wiatloczutych materiatéw fotograficznych dla potrzeb astronomii ciagle nie
rezygnuja z rywalizacji o klientow, dla ktorych najwazniejsza jest powtarzalno$¢ parametrow.
Wymagania dotycza w szczegodlnosci optymalnej wielko$ci ziarna (ok. 1 pm) oraz ich
wiasciwego ksztaltu gwarantujacego maksymalna czutosé.

Proces rejestracji fotograficznej rozpoczyna si¢ w chwili, gdy foton o energii wigkszej niz ok. 2
eV dociera do ziarna bromku srebra (4gBr) wywotujac powstanie subtelnego defektu jego
struktury krystalicznej. Defekt ten moze si¢ dalej rozwijaé obejmujac coraz wigksza liczbe
sasiadujacych czastek, moze tez zanikaé, co skutkuje tzw. ,,uzdrowieniem” ziarna. Rzecz jasna
drugi z wymienionych efektow jest niekorzystny poniewaz oznacza strat¢ czesci odebranej
energii. Jesli jednak pojedyncze ziarno zarejestruje w ustalonym czasie kilka lub kilkanascie
fotonéw, sumaryczne oddziatywanie wywotanych tym defektow powoduje powstanie tzw.
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centrum wywolawczego, ktére juz nie moze znikna¢. Po umieszczeniu naswietlonej kliszy w
roztworze wywolywacza, centra wyzwalajq reakcje redukcji soli do czystego srebra. Powstanie
pojedynczego ziarna zawierajacego ok. 10 miliardéw atoméw umozliwia odebranie 3 + 5
fotonow. Klisza funkcjonuje wigc jako specjalnego typu wzmacniacz reakcji fotochemicznych,
za ktérego nieliniowa charakterystyke odpowiadaja nastgpujace zjawiska:

e Jesli w danym ziarnie powstato juz centrum wywotawcze, to kolejne fotony niezaleznie
od ich liczby nie sa w stanie spowodowaé¢ zmian w jego stanie koncowym.

e Emulsja jest tworem trojwymiarowym, w ktorym jedne ziarna przestaniaja inne,
uniemozliwiajac ich skuteczna aktywacje.

e Uzdrawianie” ziaren sprawia, ze klisza bardziej efektywnie rejestruje taka sama ilos¢
fotonow w krotkim czasie niz jesli docieraja w przez dlugi okres. Rezultatem jest stabsze
obrazowanie obiektow o niskiej jasnosci.

e Ziarnisto$¢” - powstaje, gdy w procesie produkcyjnym powstaja réwnomiernosci
rozktadu aktywnych drobin na powierzchni ptyty.

Zwykta klisza uzywana w astrofotografii (tzw. nieuczulona) reaguje na $wiatto o dlugosciach fal
mniejszych niz 550 nm, za§ maksymalna efektywnos$¢ uzyskuje w poblizu 430 nm. Poszerzenie
zakresu roboczego do ok. 600 nm zapewniaja klisze ortochromatyczne, za$ osiagnigcie progu
700 nm staje si¢ mozliwe dzigki wersji okre§lanej mianem panchromatyczne;.

Pomimo licznych wad, a w tym relatywnie niskiej efektywnosci kwantowej o warto$ciach z
przedziatu od 0.5 do 4%, materiaty fotograficzne pozostaja jednym z glownych narzedzi
wspotczesnej astronomii. Sprawia to w pierwszym rzedzie ich duza powierzchnia robocza
utatwiajace realizacj¢ systematycznych przegladéw nieba oraz innych zadan, w ktérych wazna
jest wielkos$¢ pola obserwacji. Dos¢ powiedzie¢, ze klatka filmu 35 mm posiada rozmiary 24 x
36 mm, za$ jej rozdzielczo$¢ wynosi 5+20 um. Latwo obliczy¢, ze pojedyncze zdjgcie tego
formatu w postaci elektronicznej zawiera ok. 10 milionéw elementarnych pikseli obrazowych.

3.3 Przyrzady CCD

Typowa matryca obrazowa CCD (ang. Charge Coupled Device) stanowi regularng strukture
ztozona z kondensatorow MOS (ang, Metal Oxide Semicondutor), ktéorych podtozem jest
pojedynczy ptatek czystego krzemu. Przed rozpoczeciem ekspozycji, czyli procesu rejestracii,
kazda komorka otrzymuje pewien tadunek dodatni, a nast¢pnie wprowadza si¢ ja w stan
elektrycznej izolacji od otoczenia. Rejestrowane fotony oddziatuja z siatka krystaliczng podtoza
przenoszac elektrony z niskoenergetycznego pasma walencyjnego na wyzsze poziomy
odpowiadajace przewodnictwu. W kazdym takim akcie kondensator traci czg$¢ pierwotnego
tadunku, za$ finalny poziom jego roztadowania zalezy liniowo od liczby otrzymanych fotonow.
Po zakonczeniu ekspozycji fadunki pozostate w komoérkach matrycy sa sekwencyjne przesytane
na wejScie odpowiedniego wzmacniacza, skad trafiaja do przetwornika A/C. Cyfrowa
reprezentacja obrazu uzyskanego w procesie rejestracji moze by¢ dalej przetwarzana i
przechowywana w formie elektroniczne;.

Parametry uzytkowe detektorow CCD wynikaja bezposrednio z ich technicznej konstrukcji.
Przerwa energetyczna krzemu pomig¢dzy pasmami walencyjnym i przewodnictwa wynosi ok. 1.1
eV, stad matryca moze rejestrowac jedynie fotony o dtugosciach fal mniejszych od 1100 nm. Z
drugiej strony pasma czulo$¢ komoérek matrycy ogranicza fakt, ze zdolnos¢ refleksyjna krzemu
ro$nie proporcjonalnie do czgstotliwosci promieniowania. Powoduje to, Zze fotony o zbyt duzych
energiach nie wnikaja w material podtoza, co uniemozliwia ich rejestrowanie. Przyrzady CCD
wykazuja najwigksza efektywnos¢ w zakresie dlugosci fal od ok. 500 do 900 nm, fakt ten
potwierdzaja wykresy przedstawione na ponizszym rysunku:
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Rys. 3.1. Absolutna efektywno$¢ kwantowa w funkcji dlugosci fali

Istotng wlasciwos¢ elementow rejestrujacych CCD stanowi liniowa zalezno$¢ sygnatlu
wyjsciowego od liczby zarejestrowanych fotonow. Prosta proporcjonalno$¢ obowiazuje do
momentu, w ktérym tadunek kondensatora zostaje zmniejszony do ok. polowy pierwotne]
wartosci.

Typowe rozmiary komorek zawieraja si¢ w zakresie od 5 do 25 um. Dolna granice wyznaczaja
trudnosci technologiczne oraz fakt, ze kondensatory o matej powierzchni czynnej nie otrzymuja
w jednostce czasu zbyt wielu fotonéw, a takze nie sa w stanie przechowywaé duzego tadunku.
Oznacza to, ze detektory tej klasy (a nalezy do nich przetwornik Vesty) szybko wchodza w stan
nasycenia co uniemozliwia swobodne wydhluzanie czasu ekspozycji. Natomiast gtownym
ograniczeniem na gorng granicg wielkosci komorki jest rosnaca powierzchnia matrycy, a wige
powickszajaca si¢ szansa na wystgpowanie defektéw. Zmniejsza to istotnie tzw. uzysk struktur w
procesie produkcyjnym. Wybrane parametry techniczne detektorow niektérych kamer
astrofotograficznych zawiera zestawienie:

Tablica 3.1. Parametry techniczne kamer CCD

Model CcCcD Wiersze | Kolumny | Piksele | Piksel [um] | Temp. pracy | A/D
ST-4 TITC211 192 165 31680 13.75x 16 -25 8
ST-5C TI TC255 320 240 76800 10x 10 -25 16
ST-7 Kodak KAF-400E 765 510 390150 9x9 -25 16
ST-6B TI TC241 375 241 90375 23 x 27 -55 16
ST-8 | Kodak KAF-1600E | 1530 1020 1560600 9x9 -25 16
MX5 Sony ICX055 500 290 145000 9.8x12.6 -30 16
MX5 Sony ICX055 500 290 145000 9.8x12.6 -30 12
HX5 Sony ICX084AL 659 494 325546 74x74 -30 16
MX916 | Sony ICX083AL 376 290 109040 | 23.2x22.4 -30 16
AP1 Kodak KAF-0400 768 512 393216 9x9 -40 14
KX1E | Kodak KAF-0400E 768 512 393216 9x9 -35 14
KX14E | Kodak KAF-1400E | 1300 1028 1336400 6.8x6.8 -35 14




KX-260E | Kodak KAF-0260 512 512 262144 20 x 20 -35 14
AP2 Kodak KAF1600 1536 1024 1572864 9x9 -40 14
KX2E Kodak KAF1600 1536 1024 1572864 9x9 -35 14
AP7b SITe SIA502AB 512 512 262144 24 x 24 -55 16
APT7p SITe SIA502AB 512 512 262144 24 x 24 -55 16
AP4 Kodak KAF-4200 2048 2048 4194304 9x9 -40 14
KX4 Kodak KAF-4200 2048 2048 4194304 9x9 -35 14
AP6 Kodak KAF-1000 1024 1024 1048576 24 x 24 -40 14
AP8 SITe SIA003AB 1024 1024 1048576 24 x 24 -55 16
AP9 Kodak KAF-6300 3072 2048 6291456 9x9 -40 16
AP10 | Thom THX7899M 2048 2048 4194304 14 x 14 -40 16
Vesta zaleznie od wersji 640 480 307200 5.6 x5.6 otoczenia 8

Maksymalne rozmiary dostgpnych obecnie rynkowo przetwornikow CCD wynosza 8192 x 8192
piksele, a wielko$¢ ta systematycznie ro$nie. Niefortunnie tak si¢ sktada, ze koszt matrycy z jej
wielkos$cia wiaze zalezno$¢ wyktadnicza, stad cena najwigkszych przyrzadéw osiaga nierzadko
poziom 20 000 $. Réznice pomigdzy przetwornikami profesjonalnymi i przeznaczonymi do
zastosowan ogolnych nie ograniczaja si¢ zreszta jedynie do ich wielkos$ci i ceny. Podczas, gdy
rozwigzania stosowane w popularnych aparatach cyfrowych moga by¢ odczytywane z
czestotliwoscia ok. 50 Hz, matryce wysokiej jakosci sa w stanie dostarcza¢ wynikow w tempie
nie wigkszym niz 10 000 odczytow pojedynczych komorek na sekunde. Relatywnie niska
szybko$¢ pozyskiwania danych (transfer catego obrazu moze trwa¢ nawet 45 s) jest w tym
przypadku zwiazana z potrzeba osiagania wysokiej doktadnosci. Wyglad typowych
wykorzystywanych w astrofotografii uktadow CCD firmy Kodak przedstawiaja ponizsze
fotografie:

KAF-0261E (512x512) KAF-16801E (4096 x4096)

Jakkolwiek komorki rejestrujace nowoczesnych przyrzadow potprzewodnikowych cechuje
wysoka jednolito$¢ parametrow uzytkowych, nie istnieje proces technologiczny mogacy
zapewni¢ calkowita uniformizacje ich parametrow. W efekcie ilos¢ elektronéw generowanych
przez poszczegolne piksele pod wplywem identycznego oswietlenia jest rézny w zaleznosci od
egzemplarza, a tym samym proces probkowania posiada charakter losowy.

Liczba wolnych elektrondw n, generowana przez pojedyncza komorke pobudzona okreslona
iloscia kwantow promieniowania n, stanowi parametr okreSlany mianem efektywnosci
kwantowej Q, ktora definiuje formalnie zalezno$¢:



O=— (3.1)

Parametr QO stanowi réwniez zmienna losowa, za§ w katalogach podawana jest jego wartos¢
$rednia Q wyznaczona dla duzej liczby aktoéw generacji. Jezeli na pojedyncza komérke matrycy
CCD przypada $rednio w ciagu jednej sekundy strumien np. 1000 fotonéw, to ich liczba
rejestrowana w kolejnych przedziatach czasowych przez 68% czasu ekspozycji bedzie wartoscia
z przedziatu 1000 £ /1000 , a wiec 1000+32. Znajomos$¢ Sredniej efektywnosci kwantowe;j
O pozwala oszacowaé ilo§¢ wygenerowanych elektronow jako nalezaca do przedziatu:

1000x 0 £+/32x0

Jezeli zatem warto$¢ O = 40% , to uzyskana na wyjsciu iloéé elementarnych ladunkow bedzie
wynosi¢ 40 z niepewnoscia * 13 elektronow.

Statystyczne fluktuacje procesOw generacji tadunkdéw nie sa jedynymi przyczynami
nieprzewidywalnych zmian sygnalu wyjsciowego, bowiem w ogdlnosci obraz odczytany w
formie elektronicznej z wyjscia przetwornika CCD tworza nast¢pujace skladniki:

e stale napiecie podktadowe (ang. bias voltage);

e systematyczne i losowe zmiany napigcia podktadowego;

e temperaturowa, systematyczna 1 losowa sktadowa pradu spoczynkowego (ang. dark
current);

e losowy sygnat zaktdcajacy wprowadzany przez wzmacniacz odczytu,

e sygnal uzytkowy wygenerowany w procesie detekcji rejestrowanych fotonow.

Mimo, ze poza ostatnia wszystkie skltadowe stanowia sygnaty zakldcajace, mozliwosé
wielokrotnego korzystania z tego samego elementu rejestrujacego pozwala na skuteczna
eliminacj¢ szumoéw o charakterze statym 1 systematycznym. W efekcie, po odpowiedniej
kalibracji, przetwornik CCD dostarcza informacji $ci$le odzwierciedlajacych wlasciwos$ci
obserwowanego obiektu.

4. Parametry obrazu

Czynnikami, ktére w decydujacym stopniu wptywaja na ostateczny efekt kazdej sesji zdjgciowe]
sa rozmiary pola widzenia oraz pojedynczego piksela matrycy CCD wyrazone w mierze
katowej. Pierwszy z wymienionych parametréw musi odpowiada¢ wielkosci fotografowanego
obiektu, tak by optymalnie zmies$ci¢ go w pojedynczym kadrze, drugi wyznacza minimalny
rozmiar rejestrowanych szczegotow.

4.1 Pole widzenia

Zaktadajac, ze liniowy rozmiar detektora CCD w rozpatrywanej osi wynosi dg, za$ jego srodek
pokrywa si¢ z osia optyczna teleskopu, mozna zapisaé wyrazenie na rozciagto$¢ katowa pola
widzenia vp,y W postaci:

9., = 2arctan(%) (radiany), 4.1)

ktoérej uzasadnienie przedstawiono na ponizszym rysunku:
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Rys. 4.1. Geometria uktadu rejestracji

Posiadacz teleskopu oraz kamery moze wykorzysta¢ zalezno$¢ (4.1) w celu wyznaczenia
rozmiaréw pola widzenia zestawu w obydwu osiach. I tak np., zaktadajac, ze dysponujemy
przyrzadem o ogniskowej F = 1 m i1 kamera, ktérej matryca posiada rozmiary 6.4 x 4.8 mm,
mozna ustali¢, ze pojedynczy kadr obejmuje (w przyblizeniu) obszar 22’ x 16°30”. Rezultat
porownany z danymi, jakich dostarczy dowolny atlas nieba pozwoli zorientowa¢ sig, ktérych z
uwzglednionych w nim obiektow moga by¢ zarejestrowane w pojedynczym kadrze. Zaleznos¢
(4.1) moze by¢ bez zadnych zmian wykorzystana rdwniez do wyznaczenia katowych rozmiarow
pojedynczego piksela matrycy rejestrujacej. Obliczenia upraszcza reguta, w mysl ktorej nalezy
podzieli¢ rozmiar piksela wyrazony w mikrometrach przez ogniskowa w milimetrach i
pomnozy¢ wynik przez 206.

4.2 Reguly prébkowania

Dowolny z uzywanych detektorow nie tworzy obrazéw obiektu lecz jedynie dokonuje ich
probkowania. Szczegolnie prosto dzialanie to realizuje matryca CCD — pojedynczy element
obrazu czyli piksel jest reprezentowany przez liczbe elektrondow wyzwolonych przez fotony
zarejestrowane w trakcie ekspozycji. Wynika stad, ze obraz tworzy regularna macierz liczb
odzwierciedlajacych intensywno$¢ oswietlenia kazdej komorki. W zalezno$ci od rodzaju
uzytego przetwornika A/C wartosci te sa zapisywane przy uzyciu odpowiedniej liczby bitow,
nalezacej zwykle do przedziatu 8 + 16.

Oznaczenie przez n $redniej liczby elektronow generowanych w rozpatrywanej komorce pod
wplywem os$wietlenia o ustalonej intensywno$ci pozwala okresli¢ przedzial, w ktorym
standardowo znajdzie si¢ wynik pojedynczej integracji - warto$¢ ta wynosi n+/n . Poniewaz
pojedyncza komoérka matrycy CCD moze maksymalnie przechowaé (zaleznie od rodzaju
przetwornika) od 30 000 do 500 000 elementarnych fadunkow, najwigksza niepewno$¢ jaka
obarczony jest pojedynczy pomiar przyjmuje wartosci od ok. 173 do 707 elektronow. Trzeba
réwniez uwzglednié, ze zrodtem dodatkowego szumu jest proces odczytu — powigksza on
zwykle niepewnos¢ o warto$¢ z przedziatu 6 + 50 elektronow.

Charakterystyczny wymiar najmniejszych szczegotdéw widocznych na uzyskanym obrazie
definiuje wprowadzona wczesniej funkcja PSF, ktora w przypadku poprawnej kolimacji
przyjmuje posta¢ dysku Airy. Jednakze samo uzyskanie doskonatego obrazu to dopiero potowa
sukcesu. W trakcie procesu probkowania realizowanego przy wykorzystaniu dowolnego
przetwornika nalezy bowiem zapewni¢ wypelnienie tzw. kryterium Nyquista. Orzeka ono, Ze
catkowite odtworzenie pierwotnej tresci jest mozliwe pod warunkiem, ze czgsto$¢ probkowania
jest co najmniej dwukrotnie wigksza od maksymalnej czgstosci zawartej w przekazie.
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Powyzsze kryterium odniesione do fotografii oznacza, ze piksel matrycy CCD powinien
posiada¢ rozmiary liniowe dwa razy mniejsze niz Srednica dysku Airy (drwmn) uzyskiwanego na
wyijsciu teleskopu. Proces rejestracji prowadzony w tych warunkach okreslany jest mianem
probkowania krytycznego, dla podkreslenia faktu, ze dowolnie mate powigkszenie wielkos$ci
piksela doprowadzi do utraty czgs$ci obserwowanych szczegotow, czyli tzw. niedoprobkowania.
Efekt ten jest niekiedy wprowadzany celowo np., kiedy wymaga si¢ objecia kadrem wigkszego
obszaru. Jesli natomiast parametr drwmy przyjmuje wartosci wigksze niz laczny rozmiar dwoch
pikseli matrycy wystepuje zjawisko nadprobkowania. W przypadku rejestracji jasnych obiektow
gwarantuje ono, ze zaden szczeg6l nie zostanie pominigty nawet jesli niektore komorki
rejestrujace nie funkcjonuja poprawnie, ale gdy natezenie $wiatla jest ekstremalnie niskie
prowadzi do nieefektywnego rozproszenia cennej energii pomigdzy wiele pikseli.

Gdyby nasz teleskop funkcjonowal np. na Ksigzycu przedstawione dotad uwarunkowania
stanowityby jedyne ograniczenia jakosci rejestrowanych obrazow. Jednakze w warunkach
ziemskich  oddziatywanie atmosfery powoduje wystgpowanie zlozonych efektow
uwzglednianych zbiorczo jako tzw. seeing. Jego wystgpowanie nie tylko totalnie rozmywa
pierwotny ksztalt PSF ale rowniez utrudnia poprawne ustawienie ostrosci, poniewaz obraz
gwiazdy zmienia chaotycznie swoje polozenie w sposob przedstawiony na ponizszej ilustracji:
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Rys. 4.2. Rzeczywisty obraz gwiazdy w ztych warunkach obserwacyjnych

Niekorzystne efekty sprawiaja, ze $rednica rzeczywistego dysku dyfrakcyjnego dpsr staje sig
wielokrotnie wigksza niz idealna, matematycznie wyznaczona struktura Airy’ego (drwum).
Spostrzezenie to zapisujemy formalnie:

dPSF 2 dF WHM (42)

Poniewaz krytyczne probkowanie wymaga pokrycia obrazem dyfrakcyjnym dpsr dwoch pikseli o
rozmiarze dp; kazdy, czyli:

2dpix = dPSF ) (4.3)
mozliwe jest obecnie wyznaczenie wiasciwej ogniskowej F:
Ad
F< , (4.4)
0.514
lub np. odpowiedniej $wiattosity NV:
dpix
N < : (4.5)
0.514



Wartos$ci otrzymane w wyniku uzycia zaleznosci (4.4) lub (4.5) sa ,,wlasciwe”, czy tez
»odpowiednie” w tym sensie, ze umozliwiaja dopasowanie parametrow posiadanego zestawu tj.
kamery i teleskopu do wymogdéw konkretnej obserwacji.

W przypadku, kiedy celem jest Stonce, Ksigzyc albo ktoéra§ z bliskich planet, najbardziej
interesujace sa szczegdly o mozliwie niewielkich rozmiarach. Przyjmujac na podstawie
doswiadczen praktycznych, Zze uzyskanie akceptowalnego obrazu np. Saturna jest mozliwe pod
warunkiem, ze jego tarcza zajmuje obszar nie mniejszy niz 100 x 100 pikseli, otrzymujemy
natychmiast dopuszczalny zakres zmienno$ci rozmiarow katowych pojedynczego elementu
matrycy CCD - warto$¢ ta powinna naleze¢ do przedziatu 0.25 + 0.5”.

Inne uwarunkowania dotycza fotografowania mgtawic, gromad gwiezdnych oraz galaktyk. Tutaj
poza oczywistym wymaganiem by caty obiekt zmiescit si¢ w kadrze, szczegodlnie istotny jest
mozliwie krotki czas naswietlania, podczas gdy wierne oddanie najdrobniejszych szczegotow
stanowi czynnik drugorzedny. W efekcie przyjmuje sig, ze katowe rozmiary piksela w
rejestracjach typu ,, deep sky” powinny posiada¢ wartosci zblizone do 2”.

4.3 Przyktady obliczen

Obecnie czas na ¢wiczenia praktyczne. Wyobrazmy sobie, ze posiadamy kamerke Vesta (di =
5.6 um) oraz jeden z wymienionych w ponizszej tabeli teleskopow:

Tablica 4.1. Parametry przyktadowych teleskopow

Teleskop | Srednica | Ogniskowa | Swiatlosita | Rozdzielczo$é
I 114 mm 500 mm 1:4.4 1.1"
! 150mm 1200 mm 1:8 0.8"
]] 200 mm 2000 mm 1:10 0.6"
v 330 mm 1500 mm 1:4.5 0.4"

Dysponujac tak $wietnym zestawem zamierzamy korzystajac z wyjatkowo ladnej pogody
(seeing niezauwazalny) zrealizowaé seri¢ doskonatych fotografii Jowisza, dla ktérego
maksimum promieniowania przypada na zakres fal o dlugo$ciach zblizonych do A =550 x 10
m. W celu upewnienia si¢ co do odpowiedniej wartos$ci ogniskowej wykorzystujemy zalezno$¢

(4.4). Wyniki obliczen zawiera ponizsza tabela:

Tablica 4.2. Parametry rzeczywiste i wymagane

Teleskop | Srednica | Ogniskowa | Ogniskowa
rzeczywista| wymagana

| 114 mm 500 mm 2280 mm

| 150mm 1200 mm 3000 mm

]} 200 mm 2000 mm 4000 mm

v 330 mm 1500 mm 6600 mm

Jak wynika z zestawienia, w celu uzyskania zamierzonego efektu wszystkie zestawy musza
zosta¢ uzupehlione o dodatkowy element optyczny ,,wydtuzajacy” ogniskowa. Funkcje ta
realizuja z powodzeniem tzw. soczewki Barlowa, ktore sa dostgpne w krotnosciach x2, x3 1 x4. 1
tak, posiadacze teleskopow I i IV powinni wykorzysta¢ wersjg¢ x4, wlascicielowi II niezbedny
jest element x3, za§ w przypadku III wystarczy krotno$¢ x2. Forsowanie powigkszenia wiaze si¢
co prawda ze zmniejszeniem jasnos$ci, ale w przypadku jasnego Jowisza efekt ten nie posiada
znaczenia. Zdjgcia rozsytamy przyjaciotom i rozpoczynamy poszukiwanie nowych celow.
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Najbardziej oczywistym pomystem na kolejny, teraz juz bardziej zaawansowany projekt, jest
powtorzenie z pomoca Vesty fragmentu pionierskich prac zrealizowanych czas jaki$§ temu przez
niejakiego Charlesa Messiera. Nasz minimaraton zamierzamy rozpocza¢ (a jakze by inaczej) od
stynnej M31, ktorej dluzsza o§ zajmuje na sferze niebieskiej ponad 3°. Uwzgledniajac, ze pole
obrazowe Vesty posiada wymiary ok. 4x3 mm i wykorzystujac (4.1) otrzymujemy kolejno:
Tablica 4.3. Pole widzenia 1 stopien pokrycia

Teleskop | Ogniskow | Pole widzenia Stopien pokrycia
a (diuzsza os) | (kat odniesienia 3° = 180’)
| 500 mm 27.5 15 %
! 1200 mm 11.5’ 6 %
]| 2000 mm 6.9 4 %
v 1500 mm 9.2 5%

Jak wida¢ tylko uzycie najmniejszego z teleskopow stwarza pewne szanse na realizacje
zamierzonego celu. Jednak 1 w tym przypadku wymagac to bedzie zestawienia mozaiki 7 zdje¢,
co cho¢ mozliwe nie jest rozwigzaniem najlepszym. Bardziej efektywne jest uzycie obiektywu o
krotszej ogniskowej, ktora jak tatwo wykaza¢ powinna posiada¢ wartos¢ ok. 75 mm.

Na koniec sprobujmy okresli¢ jaki zasieg wyrazony w wielkosciach gwiazdowych pozwala
uzyska¢ kazdy z rozwazanych zestawow. Po formalnej redakcji problem ten przyjmuje
nastepujaca postac:

Zadanie

Jaki jest zasieg teleskopu o Srednicy A przy uzyciu kamery Vesta o wydajnosci kwantowej Q =
40%, jesli czasie ekspozycji wynosi 1.5 minuty.

Poniewaz problem nalezy do gatunku niedookreslonych, na wstgpie niezbedne jest poczynienie
odpowiednich zatozen. Przyjmujemy zatem kolejno ze:

e Obliczenia zostana dokonane dla fali $wietlnej o dhugosci Ao = 662 x 10° m.

e Piksele matrycy ,,skierowane” na ciemne niebo rejestruja w ciagu sekundy n, = 5
fotonow.

e Parametry zestawu teleskop/kamera sa tak dobrane, ze calo$¢ promieniowania gwiazdy
pada na pojedyncza komodrke matrycy CCD.

e Pomijamy efekty wprowadzajace dodatkowy szum oraz oddziatywanie seeingu.

e Gwiazda zostanie wykryta pod warunkiem, ze w czasie ekspozycji . dotrze od niej o n,
= 500 wigcej fotonéw niz ,,dostarczy’ tto (ciemne niebo).

Obliczenia prowadzone bgda przy uzyciu nastgpujacych statych:

predkosci $wiatta ¢ = 3 x 10° m

wielko$ci gwiazdowej Stonca my = —26.7™
stalej stonecznej' k = 1.36 x 10° Im™s™
statej Plancka /2 = 6.62 x 107 Js

! Jest to iloé¢ energii docierajacej do 1 m? powierzchni Ziemi w ciagu 1 s.
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Na wstepie nalezy ustali¢ ile fotonéw dociera do 1 m* powierzchni Ziemi w czasie 1 s. Energia

pojedynczego kwantu promieniowania £; wynosi:
g _he_ 6.62x107* x3x10°
O 662x107

~3x10™" [J],

stad poszukiwana liczba #;:

ng =

i_1.36><103 ~ 45510 [fotonéw}

E,  3x107" m*xs

Rezultat stanowi intensywno$¢ oswietlenia slonecznego traktowanego jako strumien
elementarnych kwantow. Warto réwniez zauwazy¢, ze otrzymany wynik stanowi jedynie
przyblizenie, poniewaz energi¢ uwzgledniona podczas wyznaczania stalej stonecznej mierzy sig
ponad warstwa atmosfery, a dostarczaja jej rowniez fotony pasm innych niz optyczne.

Kolejnym krokiem jest wyznaczenie natg¢zenia Swiatta n, docierajacego od poszukiwanej
gwiazdy - warto$¢ ta réwniez musi byé wyrazona w fotonach/m”/s. Fakt, ze kamera
zarejestrowala w czasie jednej sekundy n; kwantdOw promieniowania oznacza (uwzgledniajac
znana efektywno$¢ procesu detekcji (), ze w czasie tym przez pole apertury przechodzi n;/Q
fotonéw. Pole to mozna wyznaczy¢ z elementarnej zalezno$ci z4°/4, co ostatecznie pozwala
zapisac:

n
0 4xn,
ng="—"757° 2"
7" wxOxA
4

Uwzgledniony w zatozeniach warunek ,,wykrywania” poszukiwanego obiektu (500 fotonow
ponad poziom tta) naktada na warto$¢ n; ograniczenie, ktére wyrazone formalnie przyjmuje
postac:
500
n,=n, +l‘_ .

Wykorzystujac tacznie dwie ostatnie zalezno$ci otrzymujemy ostatecznie:
4(n,t, +500)
n,=——-—-—=——-=.

g 2
mQt, A
Po podstawieniu znanych wartosci liczbowych, poszukiwang warto$¢ ng wyraza zaleznosc:

0 o= 33.6 {fotono’w:l

e m?xs

Wyniki obliczen przeprowadzonych z jej wykorzystaniem zawiera tabela:

Tablica 4.4. Minimalna wymagana liczba fotonéw/m?/s w funkcji rozmiaru apertury

Teleskop | Srednica ng
| 114 mm 2585
| 150mm 1493
]] 200 mm 840
v 330 mm 308
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W kolejnym kroku wykorzystujemy definicyjna zaleznos¢ Pogsona w celu zwiazania natgzen
promieniowania Stonca (ny) oraz gwiazdy (ng) z ich wielko$ciami widomymi (odpowiednio m; 1

Mg):
m, —mg=2.5x log( % ]

Mg

Podstawiajac m; 1 wyznaczona wczesniej wartos¢ n, otrzymujemy po elementarnych
przeksztalceniach:

m, =274-2.5x log(ng)
Wyniki stanowiace finalne rozwiazanie problemu zestawiono w tabeli:

Tablica 4.5. Obserwowalne wielko$ci gwiazdowe

Teleskop | Srednica my
| 114 mm 18.9"
| 150mm 19.5™
] 200 mm 20"
v 330 mm 21.2™

Jakkolwiek uzyskane rezultaty zdaja si¢ sugerowac, ze dzigki internetowej kamerce posiadacz
teleskopu o $rednicy 10 cm jest w stanie wiaczy¢ si¢ aktywnie do poszukiwan niewielkich
asteroid mogacych stanowi¢ zagrozenie dla zycia na Ziemi, to rzeczywisto$¢ wcale nie wyglada
tak rozowo. Sprawia to w szczeg6lnosci nierealistyczne zatozenie o mozliwosci uzyskania i
utrzymania stanu, w ktorym cala energia promieniowania skupia si¢ przez caly czas trwania
ekspozycji na pojedynczym pikselu matrycy CCD. Szanse na to sa znikome i w praktyce
nastepuje rozproszenie sygnatu na duzym obszarze, co redukuje znaczaco mozliwo$¢ uzyskania
wymaganego progu detekcji. Ostatecznie, rzeczywiste osiagi teleskopow sa o ok. 2.5™ gorsze od
wartosci podanych w tabeli, za§ przyczynami tego stanu rzeczy sa kolejno: seeing, a takze
niedoktadnosci kolimacji, ustawienia ostro$ci i prowadzenia teleskopu.

Jednakze nawet po skorygowaniu rzeczywiste zasig¢gi zestawu z kamera CDD pozostaja wigksze
od uzyskiwanych w trakcie obserwacji wizualnych o ok. 2.5+3™. W rezultacie, choé¢
poszukiwanie nowych obiektow pasa Kuipera za pomoca teleskopu marki Optisan nie jest
zapewne najlepszym z pomystow, to przyjrzenie si¢ za pomoca Vesty ich najstynniejszemu
reprezentantowi jakim jest Pluton moze by¢ catkowicie realne. I nie jest to jeszcze koniec
dobrych wiadomos$ci. Oto bowiem, na wynik obserwacji wizualnych w znacznym stopniu
wptywa nie tylko charakterystyka uzywanego sprzetu, ale rowniez 1 uktadu oko-moézg. Dzieje si¢
tak poniewaz komoérki nerwowe oka prowadza wstgpne przetwarzanie rejestrowanych obrazéw
uwzgledniajac m. in. poziom o$wietlenia tta. W efekcie zanieczyszczone $wiattem otoczenie (a
w nim z koniecznosci dokonywana jest znaczna czg$¢ obserwacji) stanowi §rodowisko, w
ktorym o spostrzezeniu stabych obiektéw mozna tylko marzy¢. Przedstawione uwarunkowania
nie dotycza jednak przetwornika CCD, ktéry z racji S$cisle liniowej charakterystyki
przetwarzania jest w stanie z tatwoscia rejestrowac obiekty niedostgpne dla ludzkiego oka.
Dzigki wtornej integracji wielu krotkich ekspozycji mozemy zatem obserwowaé z wiasnego
balkonu, a wigc bez potrzeby wyjazdu za miasto, nie tylko Plutona czy planetoidy, ale rowniez
niektore galaktyki i mglawice. Przykladem mozliwych do uzyskania rezultatow jest ponizsza
fotografia wykonana w okolicy jasno o§wietlonej lampami placu budowy mostu przez Narew w
miejscowosci Zegrze.
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Rys. 4.3. Mgtawica M42 w gwiazdozbiorze Oriona

Mozliwos¢ funkcjonowania przy znacznym poziomie o$wietlenia tla stanowi jak si¢ zdaje jedna
z najwazniejszych zalet kamer potprzewodnikowych w zastosowaniach amatorskich.

5. Podsumowanie

W ramach posumowania dokonano zestawienia najwazniejszych parametrow uwzglednionych w
opracowaniu przetwornikoOw obrazowych. Zawiera je ponizsza tablica:

Tablica 5.1. Poréwnanie wybranych parametrow przetwornikow obrazowych

Oko Klisza fotograficzna | Kamera CCD
Liczba komorek recepcyjnych 130 x 10° 10 x 10° max. 67x 10°
Efektywnos¢ kwantowa Q 15% 4% max. 90%
Widmowy zakres rejestracji [nm] 400 = 700 <700 400 = 900
Max. czas ekspozyciji t, 0.2s kilka godzin kilka godzin
Max. powierzchnia [cm?] 12.5 900 i wiecej 25
Wspotczynnik akumulacji (Qx te) 0.03 720 16200
Koszt niewyobrazalny niski wysoki

Jak wynika z przedstawionego porOwnania, naturalny przetwornik jakim jest ludzkie oko
zdecydowanie wygrywa z pozostalymi jedynie w kategorii rozdzielczosci oraz kosztu (wszakze
dar wzroku uznajemy za bezcenny), zas wartosci pozostatych parametrow wskazuja na wyrazna
przewage wytworow technologii przemystowe;.
uwzgledni¢ fakt, ze gatunek Homo Astronomicus do tej pory nie miesci si¢ w jej planach

kreacyjnych.
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