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1.  НЕСТАЦИОНАРНЫЕ ЗВЕЗДЫ - ИСТОРИЯ,

ОТКРЫТИЕ И КАТАЛОГИ

Нестационарными называют звезды, которые меняют свой блеск со временем. Однако под данное определение подходят пратически все звезды, если рассматривать изменения за время жизни звезды. С другой стороны, переменность в сотые доли звездной величины может быть обнаружена у звезд, которые мы считаем постоянными, например, у Солнца. С запуском астрономических обсерваторий возникла возможность изучения вариаций потока излучения  вне оптического окна спектра. Таким образом, ограничим интервал, на котором мы будем считать звезду переменной, сроком деятельности одного поколения астрономов. Что касается ограничения по точности, то следует принять констатацию переменности при амплитуде в 2-3( для современных  фотоэлектрических приемников излучения, что для наблюдений с поверхности Земли соотвествует 0.02-0.03m. Конечно, трудно считать переменной звезду, в спектре которой меняется интенсивность некоторых линий, однако наличие подобной нестационарности нельзя исключать из рассмотрения феномена переменности в целом. Итак, переменной следует считать любую звезду, меняющую свой блеск за 10-20 лет с амплитудой не меньше 0.03m независимо от спектрального диапазона, в котором выявлены эти вариации блеска.


Заметим, что мы намеренно не разделяем термины “нестационарная” и “переменная” звезда, хотя некоторые авторы полагают, что ответственными за нестационарность являются только физические процессы, а за переменность блеска может отвечать и эффект экранирования, как в случае широких затменных двойных систем. Граница между этими понятиями размыта, вследствие чего в дальнейшем будем считать их тождественными.

Темп открытий переменных звезд сильно меняется со временем: если в каталоге Пиготта 1786 года их было 12, то через сотню лет Пиккеринг включил в свой список уже около 700. Последнее издание Общего Каталога Переменных Звезд (ОКПЗ) включает уже свыше 28 тысяч звезд. Кроме него существуют каталоги переменных звезд, найденных в шаровых скоплениях, БМО и ММО и других галактиках. 

В эпоху визуальных и фотографических наблюдений астроному стоило только обмолвиться в статье о возможных изменениях блеска какой-либо звезды, как ее  тут же включали в списки переменных. Позднее оказалось, что переменность многих из них невозможно доказать или даже невозможно найти эту звезду. Поэтому появился каталог звезд, заподозренных в переменности (КЗП или его новая версия - НЗП), включающий около 10 тысяч объектов.

Большинство известных в настоящее время переменных звезд обнаружено по фотографическим наблюдениям, причем опять таки большинство из них - по работам астрономов в Зоненберге и Гарварде. Вероятность обнаружить переменную звезду зависит в первую очередь от вида кривой блеска: если она постоянно меняет свой блеск и на малом интервале времени, то ее легче обнаружить. Если изменения происходят на длительном интервале или переменная большую часть времени проводит в состоянии постоянного блеска, то вероятность ее обнаружения резко уменьшается. Для иллюстрации сказанного рассмотрим графический метод определения вероятности открытия переменности блеска, предложенный Квизом в 1956 году. В его основе лежит допущение, что переменная звезда будет открыта, если любые два ее наблюдения различаются более, чем на данную разность звездных величин 
[image: image1.wmf]D

m

. Если первое наблюдение производилось при некоторой фазе 
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, то вероятность открытия определяется долей периода, в течении которого блеск переменной отличается больше, чем на 
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 от первого измеренного значения m1. Вероятность открытия из наблюдений при двух любых произвольных фазах представляет собой нормированную сумму вероятностей всех возможных фаз. Квиз построил эту сумму геометрически, откладывая все возможные фазы первого наблюдения по оси ординат, а все возможные фазы второго наблюдения - по оси абсцисс. Таким образом, вероятность обнаружения переменной звезды есть  площадь  тех  участков  в  полученной   единичном     квадрате  
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, где разность блеска превышает 
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 (заштриховано). 



Рис. 1. Схематическая иллюстрация метода Квиза. 
На рис.1 представлены такие диаграммы для схематических кривых блеска переменных типа RR Lyr и EA в предположении, что они имеют амплитуду 1m , а 
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= 0.25m. Вероятность открытия  звезды типа RR Lyr равна 0.54, а затменной - 0.28 (при этом принята продолжительность затмения 0.2, что бывает весьма редко).  Вторичный минимум вообще не принят во внимание, поскольку чаще всего его глубина не превышает порог обнаружения, а при равных по глубине минимумах амплитуда не превышает 0.75m. Опыт показывает, что легче обнаружить затменную с разными компонентами, чем с одинаковыми из-за большей глубины затмений. Метод Квиза является приближенным, что не имеет большого значения при анализе относительных вероятностей обнаружения переменных разных типов. Подобное сравнение выполнил Н.Е.Курочкин (1971) (на основе другого метода оценки вероятности обнаружения), рассчитавший количество пар негативов, достаточных для выявления определенного процента переменных звезд данного типа (см. Таб. 1, где p - вероятность открытия, а % - доля обнаруженных звезд от их полного числа в изучаемой площадке).

      Таблица 1. Вероятности обнаружения переменных 

                               звезд разных типов

                      p         20       50      90       99 %

                      0.7      0.2      0.6     1.9      3.8
                      0.3      0.6      1.9      6         13   

                      0.1      2.1       7        22       44
                      0.03    3.5       23      76       151  

Следует отметить, что вышеприведенные расчеты имеют силу только при длительности интервала между двумя наблюдениями (пара негативов) не меньше предполагаемого периода переменности.

Как видно из таблицы 1, для достаточно полного выявления некоторых типов переменных звезд (в первую очередь это касается затменных) требуется изучить до нескольких десятков пар негативов. И несмотря на это, большинство переменных было открыто именно по фотографическим наблюдениям, для чего было разработано несколько методик поиска. Это и сравнение негативов с помощью блинк-компаратора, и методы цветового контраста или позитивно-негативный... Последний вообще не требует никакого оборудования, кроме стола с подсветкой. Все методы, основанные на фотографических наблюдениях. имеют следующие ограничения:

- практически невозможно выявить переменность меньше 0.5m; 

- невозможно обнаружить короткопериодические переменные или быстрые изменения блеска (время экспозиции, как правило,  не меньше одного часа);

- ограничен спектральный диапазон.

Однако массовых открытий переменных звезд телевизионным методом или с использованием ПЗС приемников до настоящего времени не предпринималось, если это не специальная задача, связанная, например, с изучением скопления или какой-либо галактики. 

В первое время, когда открытых  ПЗ было всего несколько на всем небе - и переменность воспринималась как уникальное явление, их обозначали, как и переменные величины в математике, последними буквами латинского алфавита (R...Z),  приписывая  сокращенное  латинское  обозначение  созвездия,   например, R Leo. Позднее, когда переменных в некоторых созвездиях оказалось больше, в ход пошли двухбуквенные комбинации: сначала от RR до ZZ , а затем - от AA до  QZ. Исключение составляет буква J, которую легко спутать с I. Всего таких комбинаций набирается 334. Последующие ПЗ в каждом созвездии имеют одну букву V (variable)  и порядковый номер, начиная с 335, например, V4589 Sgr. Конечно, с этого и следовало бы начинать обозначения, но кто (!) мог подумать два века назад, что в 20 веке астрономы будут всерьез задаваться вопросом - как найти постоянную звезду?!  Но и это еще не все “прелести” историчекой традиции. Перед тем, как внести ПЗ в каталог, ей присваивается предварительное обозначение, как правило, указывающее на обсерваторию, где она было открыта, и содержащее также порядковый номер открытия. Поэтому начинающему исследователю переменных звезд при поиске карточки окрестностей или информации о первых исследованиях данной звезды следует знать, что S10840 - звезда N10840, открытая в Зонненбергской обсерватории,  HV - Гарвардская переменная, VV - переменная, открытая нашими коллегами в обсерватории Ватикана, а СПЗ - советская переменная звезда. Не всех открывателей устраивала анонимность - так появились обозначения типа Wr 16 - французский астроном Вебер предпочел составлять свой список. После подтверждения переменности звезда получает стандартное “имя” и заносится в ОКПЗ.

Следует отметить, что ПЗ в шаровых скоплениях и в галактиках входили в отдельные каталоги и только с 4 издания ОКПЗ в пятом томе, вышедшем в 1995 году приведены сведения о внегалактических переменных. Таким образом, в пять томов каталога вошло свыше 40 тысяч звезд, и это не считая каталога заподозренных в переменности, а также ПЗ в шаровых скоплениях.

Обилие переменных звезд наряду с трудоемкостью их выявления, видимо и послужили причиной значительного спада интереса к подобной деятельности у профессионалов: где уж тут открывать новые, разобраться бы с уже открытыми... Хотя  вряд-ли в начале века открыватель неприметной звездочки HZ Her мог бы даже подумать, что спустя шестьдесят лет она станет предметом пристального внимания не только десятков исследователей, но и орбитальной рентгеновской обсерватории!  И это только потому, что изменения ее блеска связаны с прогревом оптической компоненты рентгеновским излучением, формирующемся в аккреционном диске вокруг нейтронной звезды. И конечно, никто не мог предположить, что звезда 13

в созвездии Девы, которую фотографировали с середины 90-х годов прошлого века - “будущий” квазар 3С273. Его переменность и, кстати, весьма большую, астрономы так и не заметили до открытия квазаров.

Последние два-три десятилетия нестационарность звезд часто обнаруживается как побочный результат в процессе наблюдений и разными методами, и в разных диапазонах. Кроме квазаров и пульсаров, в качестве примера также можно привести многолетние наблюдения звезд солнечного типа на обсерватории Маунт Вилсон. Общеизвестно, что излучение Солнца в линиях Н и К ионизованного кальция Ca II хорошо коррелирует с его магнитной активностью. Именно это и было обоснованием для патрулирования десятков звезд спектральных типов F-G-K в полосе  1А в ядрах указанных линий.   На рисунке приведены результаты этих наблюдений для трех звезд: для двух из них надежно выявлена переменная интенсивность в линиях относительно континуума с характерными временами в десятки дней (вращательная модуляция) и 10-20 лет (собственно магнитный цикл).



Рис. 2а. Вариации потока в ядрах линий Н и К CaII для звезд солнечного типа. Вертикальная шкала дана в интенсивностях относительно континуума. 
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        Рис. 2б.  То же, что и на  рис.2а  на  шкале времени 12 лет.        
 2.  ПЕРИОД  ПЕРЕМЕННОСТИ
Одним из наиболее важных и легко определяемых параметров ПЗ является ее период. Чаще всего для строго периодических переменных даются так называемые “световые элементы”, представляющие собой связь между наблюдаемым моментом экстремума блеска, начальным моментом и периодом:

                       JD Max (Min)hel = T0 + P0E,                           (1)

где JD -  юлианская дата наблюдаемого момента максимума или минимума (соответственно для пульсирующих звезд или затменных двойных), приведенная к Солнцу;  Т0-  начальный момент или начальная эпоха); Р0-  начальное значение периода, а Е - целое число, равное числу циклов, прошедших с момента Т0. Для приведения момента наблюдения к Солнцу к нему необходимо прибавить поправку:
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где 
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 - эклиптические координаты звезды,


а R
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 и  L
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-  радиус-вектор и долгота Солнца.

Уклонение наблюденного момента от предвычисленного по формуле (2) складывается из ошибки определения начального и наблюденного моментов времени и  изменений в величине начального периода, которые произошли за этот интервал времени

        (О-С) = 
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Чаще всего проследить реальные изменения периода невозможно и его рассматривают постоянным или линейно меняющимся.


В связи с тем, что интервал наблюдений многих переменных звезд составляет величину до 100 лет, возникает возможность высокоточных определений значения периодов: относительная точность достигает 10-8 - 10-9. Особенно надежно вычисляются периоды меньше суток: для этого достаточно наблюдать их десяток-другой лет. В случае равноточных наблюдений моментов минимумов точность определения периода составляет 
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Если за время наблюдений диаграмма (О-С) имеет линейный характер, то это свидетельствует об ошибке в определении периода. Легко вычислить поправку к периоду, равную (O-C)/E. Нелинейное поведение (О-С) свидетельствует о реальных изменениях периода: на рис. 3, 4 и 5 представлены диаграммы для случая увеличения периода затменной U Cep,  наличия третьего тела в системе XY Leo  и пример скачкообразного изменения периода  затменной  W UМa.




      Рис. 3. Нелинейное изменение О-С, свидетельствующее

                 об увеличении периода затменной U Cep.



Рис.4. Диаграмма О-С для случая “третьего тела” в двойной системе

 


Рис. 5. Скачкообразное изменение периода двойной, указывающее 

        на единичный случай потери вещества двойной W UMa.

Вручную найти период переменной звезды - весьма кропотливая задача, требующая опыта и интуиции. При этом неоднородность наблюдательного ряда может привести к  появлению ложных периодов Pl, которые связаны с истинным периодом следующим соотношением:
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[image: image59.wmf]  где n - целое число.

Селекция может быть суточная, что связано с условиями наблюдений каждую ночь (например, условия видимости только вечером или наблюдения начинаются после просмотра вечерних новостей по TV). Появление периодов, близких к месяцу, несомненно связано с Луной, а годовая селекция - с сезонными условиями видимости объектов наблюдения.

С появлением компьтеров появилась возможность переложить на них тяжесть поиска периодов, практически исключив эвристический момент и заставив ЭВМ последовательно перебирать все возможные варианты. Конечно, у исследователя остается возможность существенно сократить время расчетов, сделав по некотрым признакам предположение о типе переменности или введя ограничения на период: например, короче он одних суток или нет, можно решить, проведя несколько наблюдений изучаемой звезды  в течение одной ночи.  

[image: image60.wmf][image: image61.wmf][image: image62.wmf][image: image63.wmf][image: image64.wmf][image: image65.wmf][image: image66.wmf] Одним из наиболее распространенных методов поиска периодов является метод Лафлера-Кинмана, суть которого состоит в следующем: исследователь задает пробный период из интервала, в пределах которого он ожидает найти период.  По всем имеющимся наблюдениям с этим пробным периодом вычисляются фазы и строится средняя кривая блеска, которая разбивается, например, на 20 средних точек по фазе, если индивидуальных наблюдений достаточно. Затем вычисляются разности блеска между последовательно расположенным средними точками (
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(где  N – число наблюдений, n – число средних точек, а 
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- средний блеск) при некотором значении периода минимален, можно утверждать с большой вероятностью, что и разброс точек в средней кривой минимален. Шаг по периоду, с которым выполняются вычисления, зависит от абсолютного значения периода и становится очень малым при малых периодах. Поэтому время, требуемое для поиска периодов порядка десятых долей суток, может составлять десятки минут на современных компьютерах. Несомненно, следует  визуально проанализировать вид полученной с найденным периодом кривой блеска, поскольку минимальное значение параметра 

 может соотвествовать либо кратному периоду, либо случайной группировке точек на некоторых фазах.

Для анализа периодичностей типа пульсаций с непрерывными и достаточно плавными изменениями блеска в астрономической практике часто используют методику Фурье. 

Рассмотрим равномерный временной ряд
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где  
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  - шум (набор независимых случайных чисел).

Следует отметить, что анализ Фурье неравномерного ряда наблюдений, какими они и являются на самом деле, задача намного сложнее. Отсылаем любознательного читателя к монографии Теребижа В.Ю. “Анализ временных рядов в астрофизике” ( М., Наука, 1992 ).

    Любую периодическую функцию можно представить рядом Фурье в виде суммы простых гармонических колебаний с равноотстоящими частотами:
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где 
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- основная частота. 

Сравним этот ряд с пробными гармоническими колебаниями:
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В качестве меры близости будем использовать абсолютное значение
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где 
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 - центрированный временной ряд
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В тех случаях,  когда 
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 пробного колебания, согласие будет максимальным и, следовательно, значение модуля 
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 наибольшее. Параметр (9) отличается от коэффициента корреляции только множителем. Функция  
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 предложена Шустером (1906) и называется периодограммой.

В некоторых задачах представление наблюдений в виде суммы тренда, периодической компоненты и шума не является столь очевидным, например, в случае “быстрого” тренда. Существует и проблема отделения тренда и периодических колебаний от шума. Как правило, тренд представляют полиномом низкой степени,  начиная с первой.

Алгоритмы типа Лафлера-Кинмана реализованы В.Я.Соловьевым (КГУ) в программе CYCLE, а методика Фурье - в программе KOLPAKOV, написанной сотрудником ГАИШ Ю.Колпаковым. Обе программы используются  при обработке наблюдений, выполняемых для исследования переменных звезд как по фотографическим наблюдениям на астрографе Цейсс-400, так и при анализе электрофотометрических наблюдений. 

       3. ИССЛЕДОВАНИЕ ПЕРЕМЕННЫХ ЗВЕЗД

     ПО ФОТОГРАФИЧЕСКИМ НАБЛЮДЕНИЯМ     

 Основным преимуществом фотографических наблюдений с широкоугольными астрографами следует считать регистрацию блеска одновременно десятков  тысяч звезд, из которых сотни - переменнные.  С 1978 года на Северо-Кавказской астрономической станции КГУ введен в строй астрограф Цейсса с объективом 40 см. За время эспозиции порядка одного часа  в средних астроклиматических условиях на г. Пастухова он регистрирует звезды до 17.5-18m. (Подробное описание телескопа Цейсс-400 и его возможностей см. пособие “Учебная практика по астрофизике. Часть I. Астрограф Цейсс-400 и наблюдения на нем”).

Поскольку большинство поисковых работ по переменным звездам проводилось на равнинных обсерваториях и с телескопами или чуть меньшей апертуры или чуть ниже по качеству оптики, у нас создалась неплохая возможность в некоторых областях неба дополнительно изучить переменные звезды в интервале 15-16m. Надо помнить, что надежные исследования можно проводить для объектов, блеск которых на 1-1.5m ярче предельной звездной величины; причем, это замечание относится как к астрометрическим работам, так и к фотометрическим.

Таким образом, программы наблюдений, сформулированные для астрографа, были нацелены, в первую очередь, на исследование малоизученных объектов. Поиск и изучение таких ПЗ, котрые требуют непрерывных наблюдений в течение достаточно длительно срока (хотя бы 5-7 дней), как показал опыт первых лет наблюдений по программе обнаружения вспышек SN или звезд типа U Gem, оказались весьма непродуктивными в условиях нестабильной погоды Северного Кавказа. Основной наблюдательной программой на настоящее время является изучение переменных звезд в плоскости Млечного пути (список центров областей приведен в таблице 2).

       Таблица 2. Области для изучения переменных звезд 

          Обозначение области       
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                UG   240+370               2h 40m            +37o.0

                UG   227+578               2   27              +57.8

                UG   556+258               5

56              +25.8 

                UG 1920+310              19  20             +31.0

                UG 1955+357              19  55             +35.7

                UG 1957+193              19  57             +19.3

                UG 2013+555              20  13             +55.5

                UG 2135+445              21  35             +44.5

                UG 2226+527              22  26             +52.7

Первоначально большая часть областей наблюдения была выбрана с целью исследования звезд типа U Gem, поэтому названия областей представляют собой сокращенное имя программы  - UG - и округленные до минут по прямому восхождению и десятых долей градуса по склонению координаты центра. К настоящему времени в некоторых исследуемых областях получено более 200 негативов. Именно эти области изучаются в первую очередь.

Вся работа по изучению переменной звезды состоит из следующих этапов:

- анализ данных из ОКПЗ и выбор малоизученной ПЗ; главные критерии - блеск в минимуме не должен быть меньше 17-17.5

, амплитуда для надежного изучения кривой блеска - не менее 1

,  поскольку точность одного определения блеска по   фотографическим наблюдениям составляет 0.1 - 0.2

;

- поиск по литературным источникам карточки окрестностей ( слабые звезды легче искать на пластинках по карте окрестностей, а не по координатам) и звездных величин   звезд сравнения;

- приведение к одной эпохе координат - при первоначальном исследовании звезды ей присвоено предварительное обозначение, к сожалению, не указанное в ОКПЗ - поэтому для отождествления необходимо убедиться, что карта окрестностей содержит интересующую вас звезду; дополнительным признаком может служить амплитуда и тип переменности ( хотя в первом исследовании при открытии эти  величины могут  значительно отличаться от более поздних данных в ОКПЗ);

- отметка в звездном атласе места расположения ПЗ  (карандаш должен быть  2М и мягче);

- поиск переменной и звезд сравнения с помощью атласа (грубо) и карточки окрестностей; найдя звезды сравнения, убедитесь, что их последовательность  соотвествует приведенным в статье  звездным величинам;

- определение звездной величины ПЗ может производиться двумя методами - измерения на микрофотометре  или глазомерные оценки блеска - точность последнего  раза в два ниже и составляет в среднем 

0.1m- 0.2m ;

- поиск или уточнение периода и построение средней кривой блеска с помощью программ CYCLE и KOLPAKOV в зависимости от типа ПЗ;

- сравнение полученных данных с ранее опубликованными, анализ уточненных    параметров.

Рассмотрим теперь некоторые этапы более подробно. Если вы выберете малоамплитудную переменную, блеск которой близок к предельной звездной величине для телескопа, вы рискуете “обнаружить” переменность у любой столь слабой звезды. Эта особенность связана с формированием фотографического изображения, которое для слабых звезд представляет собой бесформенное, как бы размытое, пятно в отличие от более четкого и упорядоченного изображения ярких звезд. Приведение координат  к эпохе ОКПЗ  часто может предшествовать поиску карточки окрестностей, поскольку массовые открытия и исследования ПЗ, как правило, выполнялись в 20-х - 40-х  годах нашего века. 

Следующий этап - поиск ПЗ на пластинке. Во-первых, убедитесь, что вы правильно отождествили яркие звезды негатива, сторона котрого составляет 8.2 углового градуса, если пластинка имеет размеры 30х30 см ( масштаб на негативе - около 100 угловых секунд в мм).

При этом негатив следует рассматривать со стороны стекла, северной стороной вверх. Ни в коем случае не касайтесь эмульсии руками или жесткими предметами: желатина  - очень  мягкий материал, легко впитывающий краски, чернила и жир. Во-вторых, обратите внимание на масштаб негатива (скорее всего он не совпадет в масштабом атласа и карточки окрестностей!), а также на ориентацию карточки сравнения: на некоторых север внизу! При отождествлении рисунок звезд вокруг переменной должен в точности соответствовать карте окрестностей. Правда, не все открыватели ПЗ имеют ту же психологию, что и вы, поэтому выделение области, достаточной  для уверенного отождествления, дело личное и не всегда она совпадет с вашим представлением. К примеру, встречаются карточки, на которых очень яркая звезда вынесена за пределы окрестности. Но это еще не беда: попробуйте найти ПЗ, если на карточке окрестностей приведены всего две! звезды, причем одна - переменная. Как дополнительный критерий к масштабу карточки используйте информацию о блеске звезд сравнения: самые слабые звезды на негативе, если он имеет средний предел - 17m. Сама переменная звезда может быть и не видна на снимке, если она в этот момент оказалась в минимуме блеска. Окончательно вы утвердитесь во мнении, что ПЗ вами найдена, просмотрев несколько негативов и действительно убедившись в ее переменности. Только помните, что если период вашей ПЗ весьма велик, вам надо взять снимки, значительно разделенные по времени.

В настоящее время микрофотометрические измерения негативов в астрофизике практически не используются - их точность не намного выше, чем при глазомерных оценках, а время обработки возрастает на порядок.  В целом, фотография в астрономии в настоящее время имеет вспомогательный характер, в силу чего нет необходимости повышать точность измерения блеска. Самое главное - достаточно бысто получить предварительную информацию о состоянии исследуемого объекта и провести его наблюдения с помощью современной фотометрической или спектральной аппаратуры. Это особенно важно при проведении патрульных наблюдений вспыхивающих звезд различных типов: как правило, для них отсутствует информация на начальных  фазах - подьеме блеска и максимуме. 

Итак, для выбранных вами звезд - а удобнее исследовать сразу несколько ПЗ - следует выполнить оценки блеска каким-либо глазомерным способом. Наиболее часто используется метод Нейланда-Блажко, представляющий собой интерполяционную модификацию степенного метода Аргеландера. Суть этого метода состоит в том, что для каждого человека существует некое минимально обнаружимое отличие в блеске звезд (или почернении негатива), которое называется степенью. Из последовательности звезд сравнения выбираются две: блеск одной - чуть ярче исследуемой звезды, блеск второй - чуть слабее. Начинаем поочередно вглядываться в яркую звезду сравнения и ПЗ. Если при этом то одна кажется ярче, то другая, и вы можете после 4-5 сравнений решить, что первая звезд все-таки ярче второй в большем количестве случаев, то различие как раз и составляет одну степень. Так как звезды сравнения обозначаются, как правило, буквами латинского алфавита по мере убывания блеска, а переменная - буквой v, то запись такой оценки будет выглядеть следующим образом:  a1v. Если различие в блеске обнаруживается после нескольких сравнений вполне определенно, то оно составляет 2 степени и записывается a2v.  Отличие, бросающееся в глаза - три и более степени ( в этом случае есть определенная трудность - сколько это - “более трех”. Четыре, пять или восемь - в любом случае вы сразу увидите различие в блеске. Эта трудность снимается определенным подбором звезд сравнения, о чем - чуть позже...). Следует обратить внимание на то, что ваше впечатление о блеске звезды складывается из двух параметров: размера изображения звезды и степени его почернения. Для правильной оценки необходимо учитывать оба критерия, хотя для средне и длинофокусных астрографов основным является диаметр изображения ( на этом основан еще один приблизительный метод определения блеска по негативам, когда при большом увеличении измеряется линейный диаметр звездного изображения, служащий мерой звездной величины). После того, как вы получили оценку переменной относительно более яркой звезды сравнения, выполните те же процедуры по отношению к более слабой. Оценка, положим, оказалась v3b. Теперь объединим обе оценки: a1v3b - это и есть результат использования метода Нейланда - Блажко. Обратите внимание - запись всегда ведется от более яркой звезды к более слабой. Следует выбирать звезды сравнения, идущие последовательно в списке: например, a-b, b-c или c-d, а не a-d или b-d. В последнем случае уменьшается точность оценок блеска. Очевидно, что при равенстве блеска звезды сравнения и переменной запись будет иметь вид a0v4b.

Пока мы говорили об измерении блеска относительно уже выбранных кем-то звезд сравнения. А как поступить, если их нет? Для этого вы дожны убедиться, что хорошо представляете себе амплитуду изменений блеска ПЗ, т.е. самое яркое и самое слабое ее состояние на негативах. Возможно, для этого придется перебрать не один десяток снимков. Затем из ближайших окресностей ПЗ (желательно, чтобы звезды сравнения были близки к переменной) следует выбрать звезду, чуть более ярче, чем ПЗ в максимальном блеске. Обозначим ее а. Звезда b должна быть слабее a не более, чем на 4-6 степенией: в этом случае вы практически исключите оценки, существенно больше трех степеней (точность оценок значительно падает при увеличении определяемого интервала блеска, поэтому его не рекомендуется делать больше 5 степеней). Выбираемые звезды сравнения должны быть одиночными; в противном случае при усилении атмосферной турбуленции изображения звезд сольются и оценки сделать будет невозможно.            

Выполняя глазомерные оценки блеска звезд, вы должны помнить, что первое время идет привыкание глаза к данному способу и там, где вы вначале с трудом обнаруживали разницу в одну степень, потом выявляется различие в 2-3. Через некоторое, весьма индивидуальное для каждого человека, время вы обнаружите стабилизацию оценок. Отныне вы можете твердо полагать, что величина одной степени - ваше личная “константа”, численное значение которой зависит только от физиологии вашего зрения. В среднем можно считать степень равной 0.1m, однако сравнив последовательность звезд сравнения со своей степенной шкалой, вы легко обнаружите линейную зависимость между степенями и звездными величинами вида  m=a

st + b, где m - звездная величина, a и b константы, st - степени в вашей степенной шкале. Величина а и есть численное значение одной степени в звездных величинах. У некоторых исследователей с высокой чуствительностью глаз одна степень соответствует нескольким сотым звездной величины: например, у В.П.Цесевича - 0.03m!

Итак, после просмотра всех негативов, на которых находится исследуемая ПЗ вы получаете следующий массив данных: 
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, где  i - порядковый номер в массиве. Если данная звезда строго периодична и известен период переменности Р, то окончательным результатом всей работы является средняя кривая, которая представляет собой зависимость блеска от фазы периода - дробной части в выражении:

                             Ф = {
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- момент наблюдения, 
[image: image57.wmf]T

0

- начальная эпоха.

Если период неизвестен или нуждается в уточнении, используйте программу поиска периодов CYCLE. Входной файл для нее должен иметь расширение oso  и следующий вид:

Звезда V 960 Cyg                    
[image: image58.wmf]
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Первые две строки могут иметь любую структуру и, как правило, содержат информацию об имени переменной звезды, методе измерения блеска и авторе. Третья строка описывает структуру файла данных. Так, приведенная в примере информация указывает на то, что в пятой и последующих строках ( собственно массив данных ) даны по мере возрастания моменты наблюдения (дата и Всемирное время середины экспозиции в часах минутах и секундах) и фотографическая звездная величина исследуемой ПЗ. Четвертая строка содержит координаты ПЗ или ценра негатива для приведения моментов наблюдений к Солнцу. 

Для удобства работы программа CYCLE дает возможность вводить более простой файл данных, в котором содержатся только номер негатива и блеск в звездных величинах или степенях. В этом случае в третьей строке указывается: pln mpg, а в четвертой строке к координатам добавляется информация об имени файла, содержащего переход от номеров негативов к датам и временам съемки: pln=2135p445.pln. При  этом в директории программы должен содержаться файл с соответствующим именем и расширением - 2135p445.pln, который имеет следующий вид:
806  061078  200917

823  081078  205758

...

...

В первой колонке даны номера негативов, во второй - даты, в третьей - всемирное время середины экспозиции. Избыточная информация в этом файле не помешает, т.е. в нем следует привести данные для всего ряда наблюдений указанного центра. При запуске программы вы должны убедиться, что файл данных считался правильно. Затем следует задать метод вычислений: по умолчанию используется метод Юркевича, идеологически похожий на рассмотренный выше метод Лафлера-Кинмана. Параметры, задаваемые  для вычисления периода, следующие:

-  интервал поиска (нижняя и верхняя границы периода), в пределах которого вы ожидаете его найти;

-  сдвиг фазы - параметр, обозначающий максимально допустимое изменение фазы одного и того же наблюдения при переходе к следующему пробному периоду;

-  количество точек на средней кривой, с которой будет оперировать программа  (N bins).

В процессе перебора периодов на экране компьютера. сообщается текущая вспомогательная информация и графически демонстрируется кривая блеска с наилучшим из уже просмотренных периодов, а также ход параметра F(P) (аналогичный величине 

в выражении 5).

За время счета программа отбирает и хранит 22 значения  периода, соответствующих наименьшим величинам F(P); впоследствии можно просмотреть вид кривой блеска с этими периодами.




Рис. 6. Результат  поиска периода мириды  HU Cyg в интервале 

           200-300 суток. На экран выведены: лучшие значения периода,

         диаграмма F(p) и средняя кривая блеска, полученная с периодом,

        которому соответствует минимальное значение параметра F(p)

                                             (отмечено стрелкой).

Как правило, первые определения периодов, выполненные при открытии ПЗ на неброльшом интервале наблюдений, не дают большой точности. Поэтому со временем накапливается значительная величина (О-С), а на графике изменений блеска ПЗ можно увидеть относительное смещение кривых, полученных в разные эпохи. Для выявления ошибки в определении величины периода рекомендуется отражать наблюдения, полученные  в разные годы, значками разного цвета и формы.

К сожалению, по фотографическим наблюдениям очень трудно получить моменты экстремумов блеска - чаще всего можно говорить, например,  о среднем минимуме на среднюю эпоху наблюдений. И только для долгопериодических ПЗ удается определить  индивидуальные моменты минимумов или максимумов блеска. (Связано это со спецификой наблюдений - время экспозиции составляет 40-60 минут, а повторные снимки той же области неба в одну и ту же ночь делаются редко). 

Для более детального знакомства с некоторыми особенностями глазомерных оценок блеска и присущими им ошибками отсылаем читателя к очень подробному описанию в книге Зверева М.С. и др. “Методы изучения переменных звезд”, М-Л, 1947.

4. ИССЛЕДОВАНИЕ ПЕРЕМЕННЫХ ЗВЕЗД

ПО ФОТОЭЛЕКТРИЧЕСКИМ НАБЛЮДЕНИЯМ

Несмотря на появление новых типов фотоэлектрических приемников (ПЗС, многоанодные системы и т.д.), классическая фотоэлектрическая фотометрия, использующая фотоэлектронный умножитель (ФЭУ), не собирается сдавать своих позиций. Обусловлено это сравнительной простотой создания приемной и измерительной аппаратуры электрофотометра, а также высокой точностью измерений, достигающей 0.003 m - 0.005 m. Использование многоцветной фотометрии позволяет получить основные физические характеристики исследуемых объектов.  

Многоцветная фотометрия требует измерения излучения во многих интервалах спектра. Это можно реализовать или последовательно, меняя необходимые светофильтры перед оптическим входом фотометра, или одновременно, при наличии у фотометра нескольких измерительных каналов. Последний способ позволяет проводить одновременные наблюдения сразу в нескольких цветах, что очень удобно, например, при исследовании быстропеременных процессов.  

Описываемый нами четырехканальный WBVR-электрофотометр предназначен для многоцветной фотометрии переменных звезд по методу счета импульсов. Его оптико-механический блок был разработан и создан в лаборатории астрофотометрии ГАИШ по заказу Казанского университета в 1992 году. Данный фотометр находится в совместной эксплуатации Казанского университета и САО РАН с конца 1993 г. Наблюдения на нем показали его достаточно высокую эффективность при исследовании переменных звезд и решении ряда других астрономических задач.  

Система фотометра состоит из следующих элементов:

- фотоприемное устройство с дихроичными светоделителями, ФЭУ и электроники, обеспечивающей усиление и формирование сигнала для передачи на длинную линию;

- система сбора и управления.

 Оптическая схема фотометра. Оптическая схема фотоприемного устройства (ФПУ) представлена на рис.1. Окуляр подсмотра поля 1 с автоматическим при повороте зеркала 2 включением регулируемой подсветки креста нитей, нанесенного на стеклянной пластине, позволяет проводить пред-




Рис. 1. Оптическая схема WBVR-электрофотометра.

варительное визуальное наведение на исследуемую звезду 3. В качестве окуляра выбран фотообъектив "Юпитер-3", обеспечивающий большое неискаженное поле зрения. Фокусировка подсмотра достигается вращением окуляра в оправе.

Блок диафрагм 4 состоит из диска с отверстиями-диафрагмами. Сам диск изготовлен с точностью лучше 0.05 мм по совпадению центров диафрагм при смене одной на другую. Всего имеется 8 диафрагм с линейными размерами 0.6, 0.8, 1.3, 1.7, 2.2, 2.6, 3.4 и 5.2 мм, которые выставляются вручную. Окуляр подсмотра диафрагм 5 дает возможность контроля положения звезды в поле диафрагмы. Изображения освещенной диафрагмы и звезды в окуляре создаются при помощи выводимой вручную призмы полного внутреннего отражения 6, которая фиксируется всегда в одном положении. Яркость подсветки диафрагмы также можно регулировать, а ее включение происходит при введении призмы подсмотра. Подсветка креста нитей подсмотра поля и освещение диафрагм осуществляются двумя светодиодами красного свечения.  

При выведенном зеркале подсмотра поля свет от исследуемой звезды попадает на светоделительный блок. Он состоит из трех дихроичных фильтров 7, которые последовательно делят входящий в фотометр световой пучок на четыре. При угле падения света 22.5° граничные длины волн составляют 380, 500 и 620 нм. Выходящие из светоделительного блока четыре пучка направляются соответственно в измерительные оптические каналы 8 фотометра W, B, V, R. Каналы идентичны, только в каждом из них перед ФЭУ помещен свой светофильтр 10, реализующий одну из полос фотометрической системы WBVR. Для осуществления цветовой системы, близкой к WBVR, использованы стеклянные фильтры, размещенные в оправе вместе с линзами Фабри-Перо. Оправа позволяет производить простое и удобное перемещение линз Фабри по двум координатам в пределах (4 мм, чего вполне достаточно для юстировки пучка света, падающего на катод ФЭУ.  

Система сбора и управления. Система сбора и управления представляет собой ЭВМ типа IBM PC с платой контроллера фотоприемного устройства и программным обеспечением. Программное обеспечение контроллера ФПУ создано на языке С++, который, на наш взгляд, позволяет полнее реализовать системное программирование. Наблюдатель имеет возможность задавать время накопления и контролировать количество импульсов в каждом канале непосредственно через соединенный с фотометром компьютер. Результаты наблюдений автоматически формируются в файлы данных, написанных в ASCII-кодах. Это позволяет в дальнейшем обрабатывать наблюдения также, как обычные текстовые файлы.

Эффективность фотометра. Регулярные наблюдения на фотометре проводятся с начала 1994 года. Проницающая способность электрофотометра, установленного на 60-см рефлекторе "Цейсс" САО РАН, оказалась достаточно удовлетворительной. Довольно уверенно можно фотометрировать звезды до +14 m  в системе V с точностью (0.010 m  при времени интегрирования 10 сек. Однако из-за качества зеркала телескопа "Цейсс-600", не способного давать изображения лучше 1.3", а также далеко не идеальной оптики подсмотров фотометра, начиная с 12.5 m  возникает проблема наведения и гидирования через подсмотры фотометра. В качестве иллюстрации мы приводим четырехцветные наблюдения затменно-переменной звезды CC Com, полученные на данном фотометре. Время интегрирования в B и V полосах составляет 10 секунд, в W и R - 60 секунд (рис2). Среднеквадратичные ошибки данных наблюдений в фильтрах W, B, V и R составляют соответственно (0.030 m, (0.012 m, (0.009 m и (0.075 m.

Одновременно с наблюдениями проводились и исследования фотометра. Соотношения реально регистрируемых сигналов в каналах фотометра для звезд разных спектральных классов приведены в таблице 1.

Как видно из таблицы, чувствительность в W и R каналах значительно слабее, чем в B и V, что приводит к большим ошибкам. Наглядно это можно увидеть из рисунка 3, на котором приведены зависимости среднеквадратичной ошибки наблюдений от звездной величины во всех четырех фильтрах. Время интегрирования во всех фильтрах составляет 5 секунд.





Рис. 2. Кривые блеска CC Com, полученные с применением данного фотометра.
Таблица 1.

Sp
Nw/Nv
Nb/Nv
Nr/Nv

B9
0.21
1.72
0.03

A0
0.15
1.42
0.04

A5
0.14
1.39
0.04

F0
0.12
1.12
0.05

F5
0.11
1.04
0.05

G3
0.07
0.75
0.06

G6
0.04
0.57
0.07

K5
0.01
0.27
0.10

За время эксплуатации электрофотометр работал в широком интервале температур (от -15°C до +20°C) без заметного изменения своих эксплуатационных качеств.  

Принимая во внимание все изложенное выше, можно сделать вывод о довольно высокой надежности и стабильности работы как самого прибора, так и его интерфейса.




Рис. 3.  Зависимость среднеквадратичной ошибки от звездной величины.
5.  ПРОВЕДЕНИЕ НАБЛЮДЕНИЙ.

Методика наблюдений. По методике фотоэлектрических наблюдений на четырехканальном фотометре требуется соблюдение следующей последовательности на один или цикл:

1. получить отсчеты на фон (три-четыре);
2. отсчеты на звезду сравнения (три-четыре);

3. отсчеты на наблюдаемую звезду (10-20 минут, в зависимости от качества ночи);

4. отсчеты на звезду сравнения (три-четыре);

5. отсчеты на фон (три-четыре).

Смена фильтров не производится, т.к наблюдения идут одновременно в четырех  каналах. Кроме того, в самом начале наблюдений, в середине и в конце ночи необходимо снимать отсчеты темнового тока для определения стабильности каналов фотометра.

Для проведения наблюдений и получения файла данных необходимо наличие в компьютере контроллера фотометра, осуществляющего связь “фотометр-компьютер”, а также программы-интерфейса, в которой задаются параметры наблюдения. ........
6. ОБРАБОТКА ФОТОЭЛЕКТРИЧЕСКИХ НАБЛЮДЕНИЙ.

РАБОТА С ФАЙЛОМ UBVR.EXE
1. Работает с файлами *.guk. Требует наличия в той же  директории    файла ubvr.fon (иначе не будет выводиться оцифровка осей). При   запуске скидывать в командную строку имя обрабатываемого  файла. Если требуется файл вывода, то его имя   вводится  после имени обрабатываемого файла. Например:


D:\CURVES\ubvr.exe v523cas.guk v523cas.out
2. При старте программы последовательно  запрашиваются  текстовые  метки отсчетов на фон, звезду сравнения и  наблюденный  объект  (по умолчанию, т.е если ничего не было введено, устанавливаются fon, comp и var соответственно).  Далее  вводится  один  из фильтров  U, B, V, R.

3. В процессе работы на экран последовательно выводятся два  графика в шкалах [часы] - [-2.5*Lg(отсчет)] для фона и стандарта. Их можно апроксимировать или сплайнами (L), или полиномом  (P)   вплоть до 20-й степени. Внимание: стандарт обязательно обрабатывается тем же методом, что и фон. Переход к следующей  обработке - клавиша Q. Итоговый результат выводится в виде  дифференциальной кривой блеска наблюденной звезды  [часы]-[зв.величина], где отсчеты стандарта и источника исправлены за ход фона. Если был задан выходной файл, то результат формитуется в  пять колонок, где все звездные величины исправлены за ход фона:

hour      st-cp     star      comp       back

---------------------------------------------

19.9611  -0.164   -11.771   -11.607    -5.967

19.9628  -0.169   -11.775   -11.607    -5.966

19.9644  -0.162   -11.768   -11.607    -5.965

 
:


:
ФАЙЛ UBV_FAZA.EXE

1. Запуск аналогичен запуску UBVR.EXE. Работает с выходными  файлами ubvr.exe.

2. При старте запрашивает дату  наблюдения  и  имя  звезды.  Если звезда найдена, на экран выводятся значения начальной эпохи  и периода, которые можно изменить,  вводя  данные  поверх.  Если  данных о звезде нет в программе, то придется вводить  плюс  ко всему ее координаты и прецессию.

3. Фазы приводятся к Солнцу. Результат выводится в  две  колонки:  фаза и звездные велечины.

UBV_SRED.EXE
1. Запуск аналогичен. Работает с выходными файлами UBV_FAZA.EXE.

2. При старте спрашивает имя звезды, дату  наблюдения и фильтр, что, впрочем, можно игнорировать.

3. Позволяет производить усреднение, упорядочивание  данных.  Вся   работа с программой производится через меню  в  информационной строке. Выводит различные ночи разными  цветами  при  условии, что во входном файле начало каждой ночи отмечено не менее тремя звездочками:

      ****

      0.245     0.789

      0.246     0.788

      :

      0.999     0.987

      ****

      0.056     0.963

      0.057     0.965

      :

      :

В выходной файл выводятся: фаза, звездная величина и количество точек, участвовавших в усреднении.

UBV_ABS.EXE
1. Запуск аналогичен запуску UBVR.EXE. Работает с выходными  файлами ubvr.exe.Требуются  также  файлы  в той же  директории:  stars.dat и wbvr.ini.

2. Входной файл долхен состоять из двух данных при разных фильтрах, обязательно разделенных пробелом. Перед ними вписываются данные по стандарту: буква фильтра, абсолютная  величина и показатель цвета. Цвет стандарта должен соответствовать виду: верхний фильтр минус нижний. Например (здесь цвет B-V):

  B=11.63  1.11

  V523CAS5.GUK    FILTER B

hour      st-cp      star      comp      back

---------------------------------------------

23.3878   0.358    -8.281    -8.639    -4.900

23.3911   0.361    -8.278    -8.640    -4.900

23.3944   0.373    -8.267    -8.640    -4.900

:

3.4394    0.562    -8.024    -8.659    -5.106

  V=10.52  1.11

  V523CAS5.GUK    FILTER V

hour      st-cp      star      comp      back

---------------------------------------------

23.3878   0.343    -9.021    -9.364    -6.056

23.3911   0.328    -9.036    -9.364    -6.054

23.3944   0.330    -9.034    -9.364    -6.052

:

3. В выходной файл выводятся для информации по каждому фильтру: значения стандарта, нуль-пункт для данной ночи, интервал воздушных масс, экстинкция для стандарта, интервал часовых углов, цвет переменной; и далее две колонки: часы и абсолютный  блеск переменной в данном фильтре.
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