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Słowo wstępu 

W bieżącym numerze naszego biuletynu mamy dwa szczególne tematy.  

W październiku swoje 100-lecie istnienia obchodzi American Association of Variable Star 
Observers (AAVSO). Jak w telegraficznym skrócie podsumować wiekową historię tak cenionej 
organizacji? Podjął się tego zadania Marian Legutko. W swoim artykule opisał początki 
zainteresowań gwiazdami zmiennymi, wydarzenia mające wpływ na powstanie AAVSO, a także 
kierunki działalności i rozwoju stowarzyszenia. 

W Poradniku obserwatora natomiast premiera fotometrii CCD na naszych łamach i materiał 
Marcina Wardaka „Jak zabrać się za fotometrię CCD gwiazd zmiennych”. Technika CCD już 
kilka lat temu weszła pod strzechy polskich miłośników astronomii, a obecnie staje się coraz 
bardziej popularna za sprawą bardziej dostępnych cen detektorów CCD. Prezentowany dziś 
materiał ma formę wstępu do działań miłośników gwiazd zmiennych na tym polu i mam nadzieję, 
że w kolejnych wydaniach będziemy mogli prezentować czytelnikom dalsze doświadczenia 
autora. 

Ponadto nasz stałe cykle, czyli News, Kalendarium, Gwiezdne kataklizmy i Poradnik obserwatora 
z  ostatnią już częścią cyklu prezentującego zmienne możliwe do obserwacji gołym okiem. 
W cyklu Nasze obserwacje tym razem artykuł na temat ciekawej gwiazdy symbiotycznej, jaką 
jest CH Cyg, wsparty wieloletnimi obserwacjami autora.  

A na deser „Obserwacje aktywności słonecznej w zakresie pochodni fotosferycznych” oraz 
podsumowanie aktywności słonecznej w III kwartale br. oparte o badania członków 
Towarzystwa Obserwatorów Słońca im. Wacława Szymańskiego w Żychlinie.  

Miłej lektury!                                                        
Krzysztof Kida, Elbląg 
18 październik 2011r. 

W numerze: PROXIMA 
 

Wszelkie prawa zastrzeżone. Żadna część tej publikacji 
nie może być reprodukowana w żadnej formie ani żadną 
metodą bez pisemnej zgody redakcji. 
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NEWS 

(Nie)prawdopodobna Nowa Strzelca 2011 nr 3 = PNV J18441516-1732310 
3 października około 10.20 UT japoński obserwator Y. Sakurai wykonał obraz fragmentu 
konstelacji Strzelca, na którym dostrzegł nowy obiekt. Sakurai dobę później potwierdził obecność 
obiektu we wskazanym wcześniej przez siebie miejscu. 

Współrzędne obiektu, oszacowane przez odkrywcę z jego zdjęć: R. A.=18h 44m 15s.20,                    
Decl.=-17° 32' 36".7 (+/-2"). W chwili odkrycia obiekt miał szacunkową jasność 11.5 (+/-0.4) mag, 
ale obraz uzyskano bez użycia filtrów. 

Zdjęcie, na którym japoński obserwator odkrył potencjalną nową został przez niego wykonany 
sprzętem: Fuji FinePix S2 Pro Digital + Nikon 180-mm f/2.8. Do wykonania obrazu, na którym 
potwierdził obecność obiektu użył tej samej lustrzanki, ale "uzbrojonej" w obiektyw 300-mm f/2.8. 
Robert A. Koff (Antelope Hills Observatory, Bennett, Colorado) półtorej doby po obserwacji 
japońskiego astronoma uzyskał obraz potencjalnej nowej i oszacował jej jasność na 10.8 mag na 
niefiltrowanym obrazie CCD. Z kolei na obrazie uzyskanym 11 października ocenił jasność obiektu 
na 10.8 +/-0.1 mag w paśmie V. 

Od chwili ogłoszenia odkrycia obserwatorzy – głównie japońscy – wprowadzali poprawki celem jak 
najdokładniejszego określenia współrzędnych obiektu. Jasność potencjalnej nowej w ciągu kilku dni 
po pierwszej obserwacji bardzo nieznacznie wzrosła. Wydaje się więc, że została ona 
zaobserwowana w pobliżu maksimum blasku. Jak dotąd nikt nie wykonał obserwacji 
spektroskopowych. 

Brak obserwacji widma to brak istotnych informacji. Nadal nie ma pewności, że jest to 
rzeczywiście nowa. Na liście dyskusyjnej VSNet trwa wymiana zdań na temat tej zmiennej. 
Jednym z problemów jest właściwe określenie współrzędnych, ponieważ w tej okolicy znajdują się 
zidentyfikowane, ale słabo zbadane inne gwiazdy zmienne. Co więcej, wskazuje się, że to może nie 
być wcale nowa, nawet nie zmienna kataklizmiczna, ale długookresowa ze sporym niedoborem 
danych obserwacyjnych. Jako obiekty podejrzewane o bycie nową wymieniane są gwiazdy z różnych 
katalogów: ASAS 184415-1732.6, NSV 11264. 

Oprócz tych informacji problematyczne jest (zawsze!) ogłaszanie zaobserwowania 
prawdopodobnych nowych na bazie obrazów z cyfrowych lustrzanek czy nawet CCD, kiedy nie 
zastosowano żadnych filtrów. Powodem jest wyższa czułość detektorów w czerwonej części widma, 
przez co na niefiltrowanych obrazach gwiazdy o wysokim wskaźniku B-V (czyli bardzo czerwone) są 
jaśniejsze w porównaniu z gwiazdami niebieskimi, niż daje się to zaobserwować przy krótszych 
długościach fal. I tak najprawdopodobniej jest z obiektem PNV J18441516-1732310. Ponadto 
krótkie ogniskowe i duże pole widzenia utrudniają precyzyjne pomiary współrzędnych. 

Mapkę okolic PNV J18441516-1732310, tudzież prawdopodobnie zmiennej długookresowej            
ASAS 184415-1732.6, znaleźć można pod adresem:   

http://www.costeira1.astrodatabase.net/nova/asas184415.gif 

Krzywa blasku ASAS 184415-1732.6, według obserwacji zespołu kierowanego przez                              
prof. Pojmańskiego: 

http://www.astrouw.edu.pl/cgi-asas/asas_variable/184415-1732.6,asas3,0,0,500,0,0 
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Rys. 1. Zmienna – miryda lub nowa – w Strzelcu, w dniu 6 października 2011 r, 

Autor: Robert A. Koff, Antelope Hills Observatory (http://antelopehillsobservatory.org/) 

Źródła: 
http://www.cbat.eps.harvard.edu/unconf/followups/J18441516-1732310.html 
http://antelopehillsobservatory.org/SNpictures/PNVJ18441516-1732310final.jpg 
http://www.costeira1.astrodatabase.net/nova/pnv18441516.htm 
Lista dyskusyjna VSNet 
 

Marian Legutko (LMT) 
AAVSO, PTMA O/Gliwice 

 
PNV J18422792+4837425 – nowoodkryta zmienna typu WZ Sge w Smoku 
Central Bureau Electronic Telegrams w dniu 11 września opublikowało Telegram CBET 2818, 
informujący o odkryciu nieznanej wcześniej zmiennej kataklizmicznej. Co ciekawe, pierwsze 
doniesienia na stronie internetowej TOCP (CBAT "Transient Objects Confirmation Page": 
http://www.cbat.eps.harvard.edu/unconf/tocp.html) mówiły o nowej, stąd tymczasowe oznaczenie 
nowoodkrytego obiektu symbolem PNV J18422792+4837425. 

Obraz, na którym została odkryta zmienna, wykonał Hideo Nishimura 5 września około 12.40 UT. 
Pozycja obiektu: R.A. = 18h 42m 27s.92.; Dekl. = +48° 37' 41”.5. Jest to południowa część 
konstelacji Smoka, niedaleko granicy z Lutnią. Jak w większości tego typu przypadków, był to 
obraz uzyskany detektorem CCD bez zastosowania filtrów. Szacowana przez odkrywcę jasność 
obiektu wynosiła 11.8 mag. Obserwacje wykonane w ciągu następnej doby w kilku obserwatoriach 
potwierdziły odkrycie, choć od razu sugerowano, iż mamy do czynienia z nieznaną wcześniej nową 
karłowatą, nie klasyczną nową. Jasność obiektu była szacowana (CCD bez filtra lub w paśmie V)               
w granicach 11.8 - 12.13 mag. 

Pierwszych konkretniejszych wskazówek co do natury zmiennej dostarczyły wykonane dobę po 
odkryciu obserwacje widma, jakie wykonał Ulisse Munari z Istituto Nazionale di Astrofisica, 
wykorzystując 1,22 –metrowy teleskop Padova Astronomical Observatory. Właśnie U. Munari 
przejrzał  archiwalne klisze Palomar Sky Survey, stwierdzając brak na nich obecności obiektu               
w podanej pozycji. Prace włoskiego astronoma sugerują, że nowoodkryty obiekt jest zmienną 
kataklizmiczną typu WZ Sge o dużej amplitudzie zmian blasku. 
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Rys. 2. Krzywa blasku PNV J18422792+4837425 w dniach 6 września – 12 października 2011 na 
bazie obserwacji AAVSO  

 
Źródła: 
http://www.aavso.org/aavso-special-notice-255 
http://www.cbat.eps.harvard.edu/cbet/RecentCBETs.html 
Listy dyskusyjne „VSNet-alert” i „VSNet-outburst” 
 

Marian Legutko (LMT) 
AAVSO, PTMA O/Gliwice 

 
Kolejne zaćmienie w Woźnicy, choć nie tak spektakularne 
Jeszcze niedawno interesowaliśmy się zaćmieniem w układzie jasnej gwiazdy w Woźnicy –                   
ε Aurigae. I nic dziwnego w fakcie, że celem zebrania napływających danych obserwacyjnych                 
i popularyzacji problemu zaćmień tego układu stworzona została dedykowana strona internetowa 
CitizenSky (http://www.citizensky.org/). W końcu zaćmienia w układzie ε Aur wypadają co 27 lat… 
Tymczasem AAVSO niedawno rozpoczęło „kampanię reklamową” dotyczącą obserwacji kolejnego 
układu zaćmieniowego w konstelacji Woźnicy, leżącego w sąsiedztwie słynnej „epsilon” – ζ Aurigae. 
Okres pomiędzy zaćmieniami ζ Aur jest 10-krotnie krótszy i wynosi 2,7 lat. Niestety, mniejsze są 
także wahania blasku. O ile ε Aur jest znakomitym celem dla obserwatorów wizualnych, o tyle jej 
mniej znana sąsiadka to dobry cel dla obserwatorów wyposażonych w kamerę CCD i zestaw filtrów. 
Jak podaje AAVSO amplitudy zmian blasku zaćmieniowej ζ Aur wynoszą: 
1.576 mag w paśmie U 
0.213 mag w paśmie B 
0.079 mag w paśmie V 

Oczywiście, do obserwacji zachęcani są także obserwatorzy gwiazd zmiennych, wykorzystujący 
swoje lustrzanki cyfrowe. Użyteczne będą obserwacje właśnie w pasmach UBV. Rekomendowaną 
gwiazdą porównania dla potrzeb obserwacji zmiennej jest leżąca w pobliżu λ Aur. 
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Zaćmienie potrwa około 43 dni. Przewidywane momenty kontaktów: 
Pierwszy kontakt – 29 października 2011 (JD 24555864) 
Drugi kontakt – 2 listopada 2011 (JD 24555868) 
Środek zaćmienia – 20 listopada 2011 (JD 2455886) 
Trzeci kontakt – 9 grudnia 2011 (JD 24555905) 
Czwarty kontakt – 13 grudnia 2011 (JD 24555909) 

Od połowy października przez cały okres zaćmienia sugerowane jest wykonywanie minimum jednej 
oceny blasku – lub częściej – na dobę w każdym z wymienionych pasm.  

 
Rys. 3. Krzywa ζ Aur w okresie od stycznia 2009 do października 2011, w pasmach V oraz B, na 
bazie obserwacji AAVSO 

Źródło: 
http://www.aavso.org/aavso-special-notice-252 

Marian Legutko (LMT) 
AAVSO, PTMA O/Gliwice 

KALENDARIUM 

Mirydy na IV kwartał 2011 r. 
Przedstawiam zestawienie mir na podstawie biuletynu AAVSO, które w najbliższych 3 miesiącach 
osiągną maksima jasności. Wg kolejności mamy nazwę gwiazdy, średnią amplitudę, przewidywaną 
datę maksimum, okres zmienności oraz kilka informacji na temat danej miry. Należy pamiętać, że 
daty maksimów są przybliżone i rzeczywisty ich czas może odbiegać nawet o kilkanaście dni w obie 
strony. 

PAŹDZIERNIK 
Noce w październiku są już coraz dłuższe i chłodniejsze, ale za to uatrakcyjniać je będą meteory      
z rojów Drakonidów i Orionidów. W obserwacjach w połowie miesiąca przeszkadzał będzie Księżyc, 
który 12 października był w pełni. 
T And; 8.5-13.8; 2 październik; 280d 
Przyjemna w obserwacji mira, znajdująca się, na SE od gwiazdy Alfa And. Bardzo dobrze widoczna 
na wieczornym niebie. Do listopada powinna być jaśniejsza od 11 mag. 
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S Lac; 8.2-13.0; 6 październik; 241.5 
Mira okołobiegunowa, najlepiej widoczna wieczorem. Do listopada powinna być jaśniejsza od 11 mag. 
R Vul; 8.1-12.6; 8 październik; 136.73d 
Mira widoczna na wieczornym niebie. Do listopada powinna być jaśniejsza od 11 mag. 
S CMi; 7.5-12.6; 10 październik; 332.94d 
Widoczna na porannym niebie. Do stycznia powinna być jaśniejsza od 11 mag. 
X Oph; 6.8-8.8; 12 październik; 328.8d 
Łatwa i przyjemna w obserwacji mira widoczna na wieczornym niebie. 
R Aur; 7.7-13.3; 22 październik; 457.51d 
Zmienna okołobiegunowa. Do stycznia powinna być jaśniejsza od 11 mag. 
R Ari; 8.2-13.2; 26 październik; 186.7d 
Łatwa w lokalizacji mira, widoczna bardzo dobrze na wieczornym niebie. Do końca roku powinna być 
jaśniejsza od 11 mag. 
R Tri; 6.2-11.7; 26 październik; 266.9d 
Łatwa w obserwacji i popularna mira, która uatrakcyjni wieczorne niebo swoim maksimum pod 
koniec miesiąca. 
R Dra; 7.6-12.4; 30 październik; 245.6d 
Zmienna okołobiegunowa, najlepiej ją obserwować wieczorami. Do stycznia powinna być jaśniejsza 
od 11 mag. 

LISTOPAD 
Noce jeszcze dłuższe i jeszcze chłodniejsze niż w październiku, niestety, z coraz gorszą pogodą. 
Księżyc będzie w pełni 10 listopada. W II części miesiąca noce uatrakcyjnią meteory z roju 
Leonidów. 
X Cam; 8.1-12.6; 6 listopad; 143.56d 
Zmienna okołobiegunowa, bardzo dobrze widoczna wieczorem. Od października do grudnia powinna 
być jaśniejsza od 11 mag. 
S Cep; 8.3-11.2; 6 listopad; 486.8d 
Mira okołobiegunowa, bardzo dobrze widoczna wieczorem. 
R Cam; 8.3-13.2; 7 listopad; 270.2d 
Kolejna  mira okołobiegunowa, którą najlepiej obserwować wieczorami. Do stycznia powinna być 
jaśniejsza od 11 mag. 
Y Per; 8.4-10.3; 12 listopad; 248.6d 
Kolejna zmienna okołobiegunowa, bardzo dobrze widoczna na wieczornym niebie. 
R And; 6.9-14.3; 23 listopad; 316d 
Zmienna okołobiegunowa, bardzo dobrze widoczna na wieczornym niebie. Jasna i łatwa w lokalizacji. 
Do końca roku powinna być jaśniejsza od 11 mag. 
V Gem; 8.5-14.2; 30 listopad; 274.8d 
Najlepiej widoczna w II części nocy. Od października do stycznia powinna być jaśniejsza od 11 mag 

GRUDZIEŃ 
Ostatni miesiąc roku z najdłuższymi nocami, niestety często z niekorzystną pogodą. Księżyc będzie             
w pełni 10 grudnia. Pogodne noce mogą uatrakcyjnić meteory z roju Geminidów. 
X Gem; 8.2-13.2; 3 grudzień; 264.13d 
Najlepiej obserwować ją  w środkowej części nocy. Między październikiem a styczniem powinna 
być jaśniejsza od 11 mag. 
U Ari; 8.1-14.6; 8 grudzień; 371.1d 
Widoczna na wieczornym niebie, od listopada powinna być jaśniejsza od 11 mag. 
R Cet; 8.1-13; 9 grudzień; 166.8d 
Widoczna wieczorem. Między listopadem a styczniem jaśniejsza od 11 mag. 
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V CrB; 7.5-11.0; 11 grudzień; 357.6d 
Widoczna na porannym niebie. 
R Vir; 6.9-11.5; 13 grudzień; 145.6d 
Widoczna na porannym niebie. 
R Boo; 7.2 -12.3; 29 grudzień; 223.4d 
Widoczna na porannym niebie. Od listopada powinna być jaśniejsza od 11 mag. 
S UMa; 7.8-11.7; 31 grudzień; 225.87d 
Zmienna okołobiegunowa, jednak najlepiej obserwować ją w II części nocy. 

Na podstawie biuletynu AAVSO na rok 2011. 
Bogdan Kubiak 

GWIEZDNE KATAKLIZMY 
Gwiazdy nowe w III kwartale 2011 roku 
W trzecim kwartale bieżącego roku odkryte zostały trzy nowe. Możliwości ich obserwacji z terenu 
Polski były bardzo różne. 

Nowa Wilka 2011 = PR Lup 
4 sierpnia około godziny 17.30 UT Nicholas Brown z Quinns Rocks (Zachodnia Australia) wykonał 
dwa obrazy obszaru południowego gwiazdozbioru Wilka z użyciem obiektywu Canon 135mm f/2                 
i kliszy TMax 400. Na wykonanych zdjęciach dostrzegł nową o jasności fotograficznej 10.2 mag. 
Współrzędne obiektu, α(2000.0) = 14h 54m 23.09s, δ(2000.0) = -55° 05’ 11.2”, określono dokładnie 
13 sierpnia podczas obserwacji dwumetrowym Faulkes Telescope South. Obserwacje te pozwoliły 
nadać zmiennej jej katalogowe oznaczenie PR Lup. 

Nieco wcześniej, bo 9 sierpnia, wykonane zostały obserwacje spektroskopowe półtorametrowym 
teleskopem obserwatorium Cerro Tololo. Potwierdziły one, że obiekt jest klasyczną nową w pobliżu 
maksimum blasku. 

Niestety, dla obserwatorów w Polsce obiekt nie był możliwy do obserwacji z terytorium naszego 
kraju. Tylko wiosną możemy dostrzec jedynie północną część konstelacji Wilka. 
W połowie sierpnia nowa uzyskała maksimum blasku, osiągając 8.5 mag. Od tej pory jasność nowej 
stale opada. Krzywą blasku opartą na obserwacjach zebranych w bazie AAVSO ilustruje rysunek 
poniżej. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 Rys. 1. Krzywa blasku PR Lup  w dniach 4 sierpnia – 12 października 2011 na bazie obserwacji 
AAVSO 
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Źródła: 
http://www.aavso.org/aavso-alert-notice-444 
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011CBET.2796....1B 

Nowa Lisa 2011 
Na temat tej nowej wiadomości są nadzwyczaj skąpe. Tuż przed północą UT w nocy 25/26 sierpnia 
H. Mikuz i J. Vales wykonali obraz fragmentu gwiazdozbioru Lisa za pomocą 60-cm teleskopu                 
w słoweńskim obserwatorium Crni Vrh. Na niefiltrowanym obrazie CCD dostrzegli nowy obiekt                  
o jasności około 16.8 Rmag. Wyznaczone przez obserwatorów współrzędne obiektu:                                 
α(2000.0) = 21h 17m 37.68s, δ(2000.0) = +21° 07’ 35.9”. 

Trzy dni później Luca Buzzi przy użyciu 38-cm teleskopu (Schiaparelli Observatory, Varese, 
Włochy) wykonał obserwacje nowej. Na zestackowanych obrazach (4x30 sekund) bez użycia 
filtrów, w podanej pozycji dostrzegł obiekt, którego jasność zdążyła już opaść do 18.2 mag. 
 

 
Rys. 2. Prawdopodobna nowa w Lisie uchwycona 29 sierpnia 2011 w G.V.Schiaparelli Astronomical 
Observatory (źródło: http://www.astrogeo.va.it/pub/TOCP/PNV_20110829_Vul.jpg, autor: Luca 
Buzzi) 
 
Źródła: 
CBAT "Transient Object Followup Reports" 
(http://www.cbat.eps.harvard.edu/unconf/followups/J21173768+2107359.html) 

Nowa Skorpiona 2011 nr 2 = PNV J16364440-4132340 = PNV J16364300-4132460 
Początkowo na witrynie CBAT "Transient Objects Confirmation Page" pojawiły się odrębne 
informacje o niezależnych odkryciach obiektów w gwiazdozbiorze Skorpiona. Wynikały one z różnic 
we wstępnych oszacowaniach pozycji, wykonanych przez niezależnych odkrywców. Stąd różne 
tymczasowe oznaczenia „PNV” (ang. PNV – skrót od „possible nova”). Szybko jednak okazało się, że 
mamy do czynienia z jednym obiektem – drugą już tegoroczną nową w Skorpionie. 

Australijczyk John Seach zarejestrował nowy obiekt o jasności około 9.8 mag na obrazach 
uzyskanych 6 września około 8.55 UT. Obserwacje wykonane zostały zestawem: DSLR                                 
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z obiektywem 50mm f/1.2. Tego samego wieczora, ale o godzinie 10.20 UT japoński obserwator 
Yuji Nakamura, z użyciem CCD "uzbrojonej" w 135 mm obiektyw, zarejestrował obiekt o jasności 
9.7 mag. 

Niskiej rozdzielczości widma, otrzymane dobę po odkryciu przez zespół w składzie A. Arai,                    
T. Kajikawa i C. Naka w Koyama Astronomical Observatory sugerowały, że mamy do czynienia                  
z silnie poczerwienioną, klasyczną nową. Kolejne potwierdzenie przyszło z Cerro Tololo 
Interamerican Observatory, gdzie F. Walter i J. Seron za pomocą półtorametrowego teleskopu 
uzyskali kolejne widma. Według nich obiekt faktycznie jest młodą galaktyczną nową, być może 
młodą nową powrotną. 

Od chwili odkrycia nowa traciła jasność. Około miesiąca po odkryciu jej blask opadł do około 14 mag. 
Na rysunku poniżej pokazano krzywą blasku opartą na obserwacjach zebranych w bazie AAVSO. 

 
Rys. 3. Krzywa blasku N Sco 2011 nr 2  w dniach 6 września – 12 października 2011 na bazie 
obserwacji AAVSO 

Źródła: 
http://www.aavso.org/aavso-alert-notice-447 
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011CBET.2813....3C 
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011CBET.2813....2W 
 

Marian Legutko (LMT) 
AAVSO, PTMA O/Gliwice 

Supernowe w III kwartale 2011 r. 
W trzecim kwartale bieżącego roku 5 supernowych osiągnęło jasność 15 magnitudo i wyższą.              
3 gwiazdy pojawiły się na północnym nieboskłonie (N), natomiast 2 na południowym (S). Są to: 
SN 2011eh (Vmax: 14,7 mag, S); SN 2011ek (Vmax: 14,3 mag, N); SN 2011fe (Vmax: 9,9 mag, N);            
SN 2011fd (Vmax: 14,8 mag, N); SN 2011fh (Vmax: 14,5 mag, S). 
Poniżej opiszę supernowe, które były dostępne do obserwacji z naszej szerokości geograficznej. 
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SN 2011ek 

Odkryta 4 sierpnia przez Koichi Itagaki (Japonia) w galaktyce NGC 918 (RA= 02h25m48s.88, 
Dekl.= +18°32'00".0) jako obiekt o jasności 16,4 mag. Supernowa została sklasyfikowana jako Ia.  
W okolicach połowy sierpnia osiągnęła jasność 14,3 mag.  

To druga supernowa galaktyce NGC 918 odkryta przez tego łowcę supernowych. Galaktyka ta jest 
galaktyką spiralną z poprzeczką (SBc) znajdującą się w Gwiazdozbiorze Barana. Odkrył ją John 
Frederick William Herschel w 1831 roku.  Jej jasność obserwowana wynosi 12,4 mag, a rozmiary 
kątowe 3,5’x2,0’. 

SN 2011fd 

26 sierpnia Alessandro Dimai  (Włochy) przy pomocy 11-calowego teleskopu Schmidt-Cassegrain 
odkrył supernową w galaktyce NGC 2273B (RA= 06h46m39s.84, Dekl.= +60°21'02".7). W chwili 
odkrycia gwiazda miała około 15,0 mag. Jej typ określono na IIP. Supernowa osiągnęła maksymalną 
jasność w granicach 14,8 mag. 

Galaktyka NGC 2273B to odległa od nas o około 94 miliony lat świetlnych galaktyka spiralna typu 
SB o jasności obserwowanej ok. 12,1 mag. Położona jest w Gwiazdozbiorze Rysia. 
 

SN 2011fe 

O ile wyżej wymienione wydarzenia obeszły się bez większego odzewu ze strony obserwatorów 
(szczególnie z naszego kraju), o tyle inne wydarzenie, do którego doszło pod koniec sierpnia 
przyćmiło pozostałe. Otóż 24 sierpnia zespół Palomar Transient Factory zaobserwował supernową   

o jasności 17,2 mag w galaktyce M101. 
Dzień później jej jasność wyniosła już 
około 14,8 mag. Gwiazda otrzymała 
tymczasowe oznaczenie 
PSNJ14030581+5416254. Wkrótce 
odkrycie zostało potwierdzone,                
a szybko jaśniejącą supernową 
ostatecznie oznaczono SN 2011fe. 
Jej typ określono na Ia. 

Supernowe typu Ia powstają, gdy 
gwiazda będąca białym karłem ściąga 
na siebie materię z towarzyszącej 
gwiazdy, najczęściej czerwonego 
olbrzyma. Zjawisko zachodzi do 
czasu, gdy jego masa przekroczy tzw. 
granicę Chandrasekhara (tj. ok. 1,4 
masy Słońca). Wzrost ciśnienia 
powoduje wzrost temperatury 
gwiazdy. W pewnym momencie 

następuje zapłon reakcji termojądrowych, a uwolniona wówczas energia powoduje, że cała gwiazda 
gwałtownie eksploduje, wywołując falę uderzeniową rozchodzącą się z prędkością około                         
10 000 km/s. 

Ostatecznie gwiazda SN 2011fe około 10 września osiągnęła jasność w granicach 9,9 mag i od tej 
pory jej blask dość szybko słabnie. Poniżej prezentuję krzywą blasku SN 2011fe na podstawie 
obserwacji AAVSO. 
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Rys. 1 Krzywa blasku supernowej SN 2011fe na bazie obserwacji AAVSO 
 
Niestety ze względu na dość niskie położenie galaktyki i supernowej nie pojawiło się zbyt wiele 
dobrej jakości zdjęć polskich astrofotografów. Dla naszych czytelników jednak udało nam się 
zdobyć bardzo dobre zdjęcie autorstwa Michała Kałużnego, które zdobi okładkę niniejszego 
numeru. 
Galaktyka M101 (NGC 5457), znana również jako Galaktyka Wiatraczek, to dobrze znana 
miłośnikom astronomii galaktyka spiralna typu Sc ze słabym jądrem i mocno rozwiniętymi 
ramionami. Położona jest w Gwiazdozbiorze Wielkiej Niedźwiedzicy, w odległości  21 milionów lat 
świetlnych od nas. Jej jasność obserwowana wynosi około 7,9 mag, a rozmiary kątowe to 
24,5'×23,4'. Średnica tej galaktyki szacowana jest na 170 000 lat świetnych, a jej masa na 180 
miliardów mas Słońca. 
W latach poprzednich w galaktyce M101 zaobserwowano trzy supernowe: SN 1909A, SN 1951H           
i SN 1970G. 

Źródła: 
http://www.supernovae.net 
http://www.aavso.org 

Krzysztof Kida, Elbląg 
AAVSO ID – KKX 

PORADNIK OBSERWATORA 

Gwiazdy zmienne, które można obserwować gołym okiem (cz. V) 
BETA i EPSILON PEG 
Na jesiennym niebie króluje gwiazdozbiór Pegaza, a dwie gwiazdy z grupy najjaśniejszych w tej 
konstelacji są gwiazdami zmiennymi. Beta i Eps  Peg należą do gwiazd zmiennych nieregularnych 
powolnych (L).  
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Pierwsza z nich jest 95 razy większym i 6 razy masywniejszym od Słońca czerwonym olbrzymem               
o temperaturze powierzchniowej około 3700K. Gwiazda wypromieniowuje około 1500 razy więcej 
energii niż nasze Słońce. Jej amplituda zmian jasności zawiera się pomiędzy 2,3-2,74 mag. Beta 
Peg oddalona jest od nas o 200 lat świetlnych i otoczona jest obłokiem gazu  wytworzonym przez 
silny wiatr z gwiazdy. 

Druga z omawianych gwiazd, Epsilon Peg, jest najjaśniejszą gwiazdą Pegaza. Jest to pomarańczowy 
nadolbrzym o rozmiarach 150 razy większych niż nasze Słońce, w końcowym stadium swojej 
ewolucji. Temperatura powierzchniowa tej gwiazdy wynosi około 4500K. Oddalona jest od nas              
o około 700 lat świetlnych. Uważa się, że za kilka milionów lat gwiazda ta zakończy swój żywot. Nie 
wiadomo jednak, czy wybuchnie jako supernowa, czy zgaśnie cicho pozostawiając po sobie białego 
karła. Jest wolnozmienną gwiazdą nieregularną typu LC, której jasność zmienia się w zakresie          
0,7-3,5 mag. 

Poniżej przedstawiam mapę okolic obu gwiazd oraz wyniki obserwacji z polskiej bazy danych. 
 

 

Rys.1 Lokalizacja gwiazd Beta i Eps Peg, źródło: Stellarium 

Do obserwacji obydwu zmiennych proponuję następujące gwiazdy porównania: 

Alfa Ari 2.0 mag 
Beta And 2.1 mag 
Epsilon Cyg 2.5 mag 
Delta And 3.3 mag 

Obie gwiazdy od dłuższego czasu są obserwowane przez polskich miłośników gwiazd zmiennych. 
Poniże prezentuję wykresy uzyskane z polskiej bazy danych. 
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Rys.2 Polskie obserwacje Beta Peg (źródło: http://sogz-ptma.astronomia.pl) 

 

Rys.3 Polskie obserwacje Eps Peg (źródło: http://sogz-ptma.astronomia.pl) 
 
 

 

 
 
 
 
 
 

Bogdan Kubiak 

Zapraszamy do wysyłania wyników swoich obserwacji gwiazd zmiennych do polskiej           
bazy SSW-PTMA:  http://sogz-ptma.astronomia.pl 

Adres email do opiekuna bazy: sswdob@poczta.onet.pl 
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Jak zabrać się za fotometrię CCD gwiazd zmiennych 
Fotometria CCD w monitorowaniu zmienności gwiazd daje bardzo duże możliwości. To po prostu 
zupełnie inna bajka niż obserwacje wizualne. Inne wymagania, inne techniki, procedury, bardzo 
odmienne podejście do samej obserwacji i przetwarzania danych pomimo tego, że ciągle celem 
może być ten sam obiekt. Wiele osób pyta jak się za to zabrać. Czasem na forum, czasem via mail. 
Oczywiście, jest wiele dróg ale najczęściej pada pytanie, jak to zrobić bez angażowania dużych 
kwot w sprzęt. Odpowiadając kolejnej osobie, postanowiłem przygotowane materiały opublikować 
dla wszystkich. W tym artykule postaram się rozdzielić potrzebną wiedzę na trzy kawałki 

 
Rys. 1 Przykładowy wynik fotometrii CCD na podstawie obserwacji autora 
 
1. NAJCZĘŚCIEJ PORUSZANE ZAGADNIENIA 

Czy to prawda, że przy fotometrii kamerą b/w nie ma problemu z barwą gwiazdy 
referencyjnej? 
Jak najbardziej jest taki problem. To że kamera jest B/W nie oznacza, że ma taką samą czułość 
dla każdej z barw. Gwiazda referencyjna winna mieć kolor i jasność możliwe zbliżoną do mierzonej 
zmiennej. Generalnie obowiązują ścisłe zasady doboru referencji, ale, o ile się nie mylę co do 
wymagań stosowanych w obserwacjach wizualnych, to zasady są bardzo zbliżone. 

Czy wystarczy jedna gwiazda referencyjna? 
Tak wystarczy, choć są techniki pozwalające na bazowanie przy pomiarze na wielu gwiazdach 
referencyjnych jednocześnie. 

Czy w fotometrii używa się jeszcze innych typów gwiazd poza referencyjnymi? 
Istnieje jeszcze w fotometrii coś takiego jak „check stars”. Użycie „check stars” pozwala 
niektórym algorytmom na zmniejszenie wpływu zmiennych warunków w trakcie sesji na krzywą 
pomiaru. Pomaga także w interpretacji krzywych tam, gdzie zarejestrowało się coś 
niejednoznacznego. 
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______________________ 
1 przepełnienie ładunku gromadzonego na matrycy CCD (przyp. redakcji) 
2 Signal/Noise – stosunek sygnału do szumu (przyp. redakcji) 
 

Po jakim czasie mogę oczekiwać, że będę uzyskiwał zadowalające wyniki? 
W moim przypadku „otrzaskanie się” z podstawami praktycznymi i oprogramowaniem wymagało 
kilku testowych sesji (jest kilka pułapek, w które po prostu trzeba wpaść samemu ;) ). Pytanie jak 
długiego czasu będzie wymagać uzbieranie tych kilku stabilnych nocy. W fotometrii CCD  Księżyc 
nie jest wielką przeszkodą. Jasne tło oczywiście przeszkadza, ale nie dyskwalifikuje materiału. 
Byle były stabilne warunki. I tu niestety nie mam odniesienia do obserwacji wizualnych, więc mogę 
jedynie powiedzieć, że cirrus, mgła, odjeżdżająca ostrość, czy gorszy tracking, mają duży wpływ. 
Pomiar jest aperturowy i za każdym razem gdy zmuszeni jesteśmy do manipulacji aperturą pomiaru 
z powodu słabej jakości materiału lub ograniczeń naszego sprzętu, zaczynają się kłopoty. 
Generalnie jak niebo nie jest stabilne, dalej możemy z powodzeniem wyznaczyć minimum zaćmienia, 
ale wydobycie z takiej sesji pełnej fotometrii to koszmar, a często materiał okazuje się zbyt słaby, 
aby znormalizować go na akceptowalnym poziomie. 

O co chodzi z nieliniowym ADU kamery CCD? 
Tańsze sensory mają kilka „cech” które nie są zbyt dobre dla fotometrii. Przede wszystkim mają 
bramki ABG zapobiegające bloomingowi1. To rozwiązanie niestety załamuje liniowość tego typu 
kamer, po przekroczeniu konkretnego wysycenia piksela.  

 
Rys. 2 Poziom nasycenia matrycy kamery w funkcji czasu 
 
Daje się z tym żyć i zdobywać wartościowy materiał, jednak należy zdawać sobie sprawę                    
z ograniczeń sensora w trakcie ustalania czasu naświetlania dla sesji. Trzeba się po prostu 
wstrzelić pomiędzy górną granicę, gdzie bramki ABG załamują nam liniowość, a dolną granicę, gdzie 
stosunek S/N 2 przestaje rokować na sensowne dane. Na niskich wartościach ADU jest liniowo, ale 
dochodzi  problem   szumów  kamery  (oraz  nierówności  szumów  w  kamerach  opartych  o  proste       
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rozwiązania chłodzenia matrycy) i jakości zarejestrowanego tła. Można niby pakietować, ale to nie 
jest remedium na wszystkie problemy zbyt słabego współczynnika Signal/Noise. 

Czy osiągnę dokładność rzędu 0,01-0,05 mag? Czy zejście poniżej 0,01 mag wiąże się               
z dużymi inwestycjami w sprzęt? 

Taka dokładność będzie osiągalna na zaproponowanym w następnej części sprzęcie. Oczywiście nie 
wszystko zależy od sprzętu. Zwiększenie dokładności do poziomu egzotranzytowych milimag 
również będzie możliwe i jest bardziej kwestią praktyki, doświadczenia i zrozumienia całego 
procesu, niż kwestią wydania większej kasy na lepszy sensor czy optykę. 

Czy tani sensor CCD pozwoli na obserwacje gwiazd 6 - 12 mag? 
Taka rozpiętość w jasności obiektów jest jak najbardziej osiągalna. 16-to bitowe CCD o sensownej 
studni i przyzwoitym GAINie3 pozwoli na bardzo dużą rozpiętość, ograniczoną jedynie czasem 
naświetlania. Tańsze sensory, o płytszej studni (gain <1) po prostu będą wymagały podejścia                  
z większą czułością do ustawianych czasów naświetlania (np. Atik 314L z bramkami ABG                        
z refraktorem ED120mm F7 dla pomiaru gwiazdy 6 mag będzie trzeba ustawiać na czasach 
liczonych w pojedynczych sekundach (1-2 s.), a 12 mag na czasach liczonych na kilkanaście, 
kilkadziesiąt sekund (15-30 s.). Kamera o lepszych parametrach pozwoli zrobić fotometrię obu na 
klatce np. 10 s. 

Chcę tylko wyznaczać momenty minimów zaćmień - czy muszę stosować filtr V? 
Nie, do tego typu pomiarów nie jest konieczne stosowanie filtrów fotometrycznych  
(zaproponowany poniżej zestaw nie będzie uwzględniał kosztu V-ki). Niemniej zalecam stosowanie 
tego filtra. Wiele projektów wymaga fotometrii via V-ka z setu Johnsona. 

Czy mogę jednocześnie obserwować kilka zaćmień? 
Hmm... to będzie niestety oznaczać montaż z GOTO. Ręczne skakanie i monitorowanie kilku 
obiektów będzie problematyczne i frustrujące, za każdym razem, gdy stracisz podczas ręcznego 
kadrowania akurat te klatki które były najważniejsze. Co prawda fotometria CCD nie wymaga tak 
długiego monitorowania przed i po zjawisku jak obserwacje wizualne, ale jednak też trzeba 
zapuścić trochę materiału poprzedzającego zjawisko i po zjawisku. Generalnie siła fotometrii                 
w moim osobistym przekonaniu polega na osiąganiu bardzo precyzyjnych i „gęstych” pomiarów. 
Zupełnie inaczej wygląda krzywa minimum, gdy z 2 godzin mamy 12 pomiarów, a zupełnie inaczej gdy 
mamy ich 120... Nie jestem pewny czy robienie fotometrii CCD na zasadach pomiarów wizualnych, 
tyle, że z sensorem zamiast oka, to dobre podejście. Niemniej to moje osobiste zdanie ;) 

Potrzebuję sprzętu mobilnego, aby móc obserwować w dobrych warunkach. Czy jest to 
możliwe? 
Zaproponowany sprzęt uwzględnia kwestię mobilności, choć po przeczytaniu następnej części łatwo 
będzie dostrzec pewną komplikację z tym powiązaną - wymagana rozdzielczość vs rozmiar                    
i mobilność zestawu. Nie będzie to sprzęt ultra-mobilny. Powiedzmy, że od biedy będzie go można 
uznać za mobilny bez większych komplikacji logistycznych. 

Czy kamera ATIK 16IC-S to sprzęt w pełni liniowy? 
Nie. To kamera z antybloomingiem, tak jak większość tańszych kamer, opartych o popularne, tanie 
matryce. 

2. CZYM SIĘ KIEROWAĆ DOBIERAJĄC SPRZĘT 
Postaram się pokrótce napisać wedle jakich zasad kierowałem się dobierając sprzęt w następnym 
dziale, aby było jasne dlaczego ten, a nie inny i jakie ustępstwa popełniłem, trzymając się 
wyznaczonego budżetu. Będzie też łatwiej świadomie podjąć decyzję, czy popełnione dalej 
ustępstwa, są akceptowane dla Ciebie. 

 

 
 

______________________ 
3 zysk matrycy, wzmocnienie sygnału (przyp. redakcji) 
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Przy układach zaćmieniowych mierzymy różnicę wartości, a nie wartości bezwzględne - szukamy 
konkretnych momentów, ewentualnie mierzymy względną głębokość minimum. To znacząco ułatwia, 
bo nie musimy robić pełnej normalizacji. Ciągle jednak potrzebujemy pewnego minimalnego, 
względnie skorygowanego, niewinietującego pola (winietowanie da się załatać dobrym flatem od 
biedy) i rozdzielczości (aby uniknąć problemów z kłopotami z ustalaniem apertury pomiarów                   
w ciaśniejszych polach gwiazdowych). Tu są dwa podstawowe wzory: 

Pole widzenia (FOV) [arc min] = 3438 x rozmiar matrycy [mm] / ogniskowa [mm] 

Rozdzielczość [arc sec/pixel] = 206,265 x rozmiar pixla [um] / ogniskowa [mm] 

I już jest jasne, że będą ważne rozmiary matrycy i pixela oraz ogniskowa naszej optyki (apertura 
nie jest dla nas kluczowa, mając na uwadze fakt, że nie zamierzamy sięgać zbyt głęboko). 
Z małym FOV 4 będzie nam ciasnawo. Im większa dziurka od klucza przez którą patrzymy, tym 
łatwiej o referencje w polu widzenia no i tym łatwiej GOTO trafić kadrem w obiekt, gdy nasz setup 
fotometryczny nie jest ulokowany w stałym obserwatorium, a więc nie jest perfekcyjnie 
skalibrowany na Polaris. 

Rozdzielczość jest ważna, ponieważ im większa, tym gęściejsze pola gwiezdne można śmiało 
atakować, bez późniejszych problemów z kombinacjami nad rozmiarem apertury pomiarowej, oraz 
pozwala spełniać wymóg wielu projektów mówiący o tym, że rozdzielczość winna być w okolicach 
połowy seeingu FWHM. Pamiętać też trzeba tu jednak i o pewnej pochodnej ogniskowej, jakości 
trackingu. Wraz ze wzrostem ogniskowej, rosną wymagania dla PE (periodic error) montażu. 
Rozprzecinkowane gwiazdy zmuszą nas do stosowania dużych apertur pomiaru, a to nie sprzyja 
precyzji wyników. Generalnie im większa rozdzielczość, im mniejszy błąd prowadzenia, tym lepiej.  
Jednak wcześniej wspomniałem o istotności parametrów samego chipa. Tu interesuje nas QE 
kamery (jej sprawność) poziom i charakterystyka jej szumów, oraz głębokość studni (powiązane           
z GAINem kamery). Generalnie interesuje nas jak najwyższe QE, jak najmniejsze szumy, oraz jak 
największa studnia. No i oczywiście liniowość sensora. Generalnie optymalnie by było mieć sensor 
typu backiluminated. To niestety baaardzo droga zabawa. Zostają kamery frontiluminated, ale bez 
bramek ABG, tyle, że to ciągle nie są tanie rozwiązania. Grzebiąc w popularnych kamerach 
wpadniemy w sensory z mikro-soczewkami na pixelach i z bramkami ABG. Niestety, tak jak pisałem 
wcześniej, oznacza to konieczność bardzo świadomego kontrolowania wartości ADU jakie osiąga          
w trakcie wypalania nasz obiekt.  

Trzeba też zdawać sobie sprawę, że wysoka jakość materiału to nie tylko kamera. To kilkanaście 
czynników nad którymi kontrolę ma się może w co drugim. Po jakimś czasie i nałapaniu 
doświadczenia, nagle się okazuje, że materiał z którego na początku wyciągaliśmy trochę mało 
przydatnego „prawie śmiecia”, po kolejnej już bardziej kumatej obróbce da rezultat, który 
spokojnie przyniesie zawodowcom dane na akceptowalnym poziomie. Praca nad materiałem 
fotometrycznym jest jednocześnie i prosta jak banan i skomplikowana. Można sporo osiągnąć za 
pomocą kilku kliknięć „bo sporo samo się robi”, a jednocześnie można za pomocą kilku prostych, 
choć nieoczywistych ruchów, obejść znaczną część bolączek setupu, FOV, rozdzielczości, zasięgu, 
nieliniowości, trackingu, ostrości i 10 kolejnych problemów. Nie sądzę by ktokolwiek zaczął dawać       
z marszu materiał o jakości bliskiej profesjonalnej. To przychodzi z czasem. Tak dokładnie to 
przychodzi z czasem świadomość co jest nie halo. Niestety, tak naprawdę dopiero z tą 
świadomością jest się na etapie kupowania sprzętu, który da szanse na jakość, po jaką zawodowcy 
bez mrugnięcia okiem wyciągną rękę. Nikt nie nauczy tego lepiej i szybciej niż ty sam, własne błędy 
i własna walka z problemami. 

 

 

 
 

 

______________________ 
4 Field Of View (FOV) - pole widzenia okularu lub kamery (przyp. redakcji) 
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3. PROPOZYCJA SPRZĘTU (ok. 7000 złotych) 

                                                             Montaż 

HEQ5 PRO SynScan – kosztuje ok. 3.5 tys. zł (używany ok. 2-2.5 tys. 
zł). Mogło by się wydawać, że GOTO jest zupełnie zbędne. Osoby 
prowadzące wizualne obserwacje przeważnie doskonale znają niebo          
i to obserwowane gołym okiem i to lornetkowe. Jednak bardzo szybko 
praktyka weryfikuje nasze przekonanie, że GOTO jest zbędne. 
Fotometria CCD tak bardzo „zwiększa” nasze możliwości, zasięg i ilość 
monitorowanych obiektów, że „GOTO w ręku” szybko staje się 
najsłabszym ogniwem. 

                               

                                                                       

                             Sensor 

Atik 16ic lub Atik 16ic-s lub któryś ze starszych używanych             
S-bigów np. ST-7XME (ale to kosztuje, nawet używane w 
okolicach 1.5 tys. $) lub prędzej coś w stylu ST-402ME (które 
używane można dopaść już poniżej 1 tys. $). Ceny Atików to 
odpowiednio 1.8 tys. zł za 16ic i 2.8 tys. zł 16ic-s lub okolice; 
odpowiednio 1.2-1.5 tys. zł /2-2.5 tys. zł za używki. 

 

 

                                                              Optyka 

Newton (jakiś sensowniejszy) 150mm f6-f7 lub ED80. Za newtona,             
w zależności od klasy OT-y, trzeba zapłacić od okolic 300-400 zł               
w górę. To najtańsze rozwiązanie, jednak będzie oznaczać kłopoty ze 
„spajkami” jeżeli będzie to newton z klasycznym pająkiem LW. Nie 
głupim pomysłem wydaje się zainteresowanie nieco droższym 
Schmidt-Newtonem (SN) lub konstrukcją typu Schmidt-Cassegrain 
(SC). EDek będzie oznaczać najmniejsze problemy sprzętowe,                    
a jego koszt to 2.1- 2.5 tys. zł za nowy lub używka ok. 1.5 tys. zł. Tu 
już bardzo dużo zależy, na jaki rodzaj kompromisu się zdecydujemy    

i na jakich obiektach skupimy. Doradzam zawsze przeliczyć ostateczną rozdzielczość i pole 
widzenia jakie osiągniemy w połączeniu  z upatrzonym CCD (wzory wyżej) i skonfrontowanie 
dobranej ogniskowej OT-y z możliwościami montażu na jaki się zdecydujemy. 
 
Proszę w ramach treningu przeliczyć sobie osiąganą rozdzielczość i FOV dla różnych kombinacji               
z podanego zestawu i odpowiedzieć na pytanie, gdzie ustępstwo jest akceptowalne, a gdzie jednak 
nie bardzo i trzeba zdecydować się na droższą opcję. 
 

Marcin Wardak, Warszawa 

www.astroamator.info 
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NASZE OBSERWACJE 

CH CYGNI 
W gwiazdozbiorze Łabędzia, w odległości około 2 stopni kątowych od znanej mirydy R Cygni, 
znajduje się ciekawa gwiazda zmienna CH Cygni. Od czasu odkrycia przez  K. Graffa na początku 
lat 20-tych zeszłego stulecia, zmienna ta przez wiele lat była uważana za zwykłą zmienną 
półregularną*, o okresie pulsacji 90-100 dni i amplitudzie zmian jasności nie przekraczającej wtedy 
1 mag. (średnia jasność wizualna wynosiła 7.4 magnitudo). Czterdzieści lat po odkryciu zauważono, 
że amplituda zmian jasności znacząco  wzrosła (do dwóch wielkości gwiazdowych w zakresie 
wizualnym), a ponadto stwierdzono, że w widmie gwiazdy pojawiły się silne linie emisyjne wodoru, 
helu oraz zjonizowanego wapnia i żelaza. Tego typu widmo jest charakterystyczne dla zmiennych 
należących do klasy tzw. zmiennych symbiotycznych. Podobne widmo posiada znana nowa powrotna 
T Coronae Borealis.  

 
Fot. 1 CH Cyg oraz jet, źródło: http://chandra.harvard.edu/photo/2010/chcyg/ 

Niespodziewanie, w roku 1976 zanotowano szybkie pojaśnienie zmiennej mające cechy wybuchu, 
który trwał do 1984 r., po czym zmienna osłabła w ciągu roku z 5.6 magnitudo do około                      
8.0 magnitudo w zakresie wizualnym. W roku 1996 jasność zmiennej spadła jeszcze bardziej do 
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wartości 10.4 magnitudo, najmniejszej jak dotychczas odnotowanej jasności. Po kilku latach 
fluktuacji w roku 2006 zmienna ponownie osłabła prawie do 10 magnitudo i od tamtej pory, nie bywa 
znacząco jaśniejsza od około 9 wielkości gwiazdowej, co jest wartością wyraźnie poniżej średniej 
jasności sprzed wybuchu.  

Minima które miały miejsce w roku 1996 i 2006 większość badaczy interpretuje jako efekt 
kondensacji pyłu wyrzuconego z układu w wyniku wybuchu z 1976 roku, pochłaniającego część  
promieniowania układu. Istotnie, obserwacje w podczerwieni potwierdzają istnienie takiej otoczki 
w odległości od 108 j.a. do 19 j.a. (odległość zależy o temperatury pyłu, która nie jest znana, ale             
z pewnością nie jest wyższa od 800° K).  

Poniżej jest zamieszczona krzywa zmian jasności CH Cygni od 1989 roku według obserwacji 
piszącego. Widać wyraźnie głębokie minimum pod koniec 1996 roku. 

 
 
Rys. 1 Krzywa jasności CH Cyg z lat 1989-2000 na podstawie obserwacji autora. 
 

 
Rys. 1 Krzywa jasności CH Cyg z lat 2000-2011 na podstawie obserwacji autora. 

Ponieważ CH Cygni jest jedną z najbliższych zmiennych symbiotycznych (odległość do niej jest 
oceniana na 800 lat świetlnych), jest intensywnie badana praktycznie na wszystkich długościach 
fal. W wyniku tych badań ustalono, że układ CH Cygni składa się z czerwonego olbrzyma typu 
widmowego M7 o średnicy ocenianej na 280 średnic Słońca i masie 2 M


, oraz białego karła o masie 

szacowanej na 0.7 M

. Obie gwiazdy obiegają się z okresem około 15.6 roku po eliptycznej orbicie 

o mimośrodzie e=0.33.  Niektórzy badacze uważają (na podstawie zmian obserwowanych prędkości 
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radialnych), że olbrzyma obiega mała trzecia gwiazda o masie około 0.2 M

, z okresem orbitalnym 

około 750 dni po eliptycznej orbicie o niewielkim mimośrodzie e=0.122. 

Zmienne symbiotyczne (również określane jako zmienne typu Z Andromedae), są nieliczną klasą 
zmiennych wybuchowych (znamy ich obecnie około 200), składających się z czerwonego olbrzyma          
i białego karła, położonych na tyle blisko siebie, że materia wypływająca z czerwonego olbrzyma 
jest częściowo przechwytywana przez białego karła, który posiada silne pole grawitacyjne (i często 
silne pole magnetyczne). Ponieważ materia wypływająca z olbrzyma posiada pewien moment pędu, 
przed spadkiem na białego karła formuje najpierw wokół niego dysk akrecyjny. To właśnie 
aktywność dysku jest odpowiedzialna za powstawanie linii emisyjnych w widmie gwiazdy, a także 
wytwarzanie u wielu z tych zmiennych strugi (ang. jet) materii wyrzucanej z układu. Właśnie                
u CH Cygni dzięki obserwacjom radiowym i rentgenowskim zidentyfikowano strugę materii 
wyrzucaną z okolic dysku akrecyjnego o długości szacowanej na 750 j.a. Oprócz wyrzucania materii 
w postaci strugi, olbrzym traci masę w postaci wiatru gwiazdowego, który zasila dysk akrecyjny 
oraz otoczkę wokół układu. Całkowitą utratę masy przez olbrzyma szacuje się na około pół masy 
Słońca na milion lat, co należy uznać za wysokie tempo utraty tejże. 

Astronomowie od wielu lat wnikliwie badają zmienne symbiotyczne, ponieważ uważa się  je za 
prekursorki specyficznych mgławic planetarnych tzw. bipolarnych oraz supernowych typu  Ia, które 
wybuchają gdy masa białego karła przekroczy wartość graniczną 1.44 M


. Z uwagi na to, że masa 

białego karła w układzie CH Cygni jest szacowana ledwie na 0,7 M

, na wybuch supernowej 

przyjdzie jeszcze długo poczekać.  

Zmienna jest dogodna do obserwacji z terenu Polski, ponieważ jest u nas gwiazdą okołobiegunową, 
będącą cały czas w zasięgu małych teleskopów, a nawet większych lornetek.  
______________________ 
* Niedługo po odkryciu, prof. Władysław Dziewulski wykonał w latach 1930-1940 w Wilnie ponad 
600 obserwacji tej zmiennej. 
 

Tomasz Krzyt, Warszawa 
Kod AAVSO: KTZ 

 

ORGANIZACJE I STOWARZYSZENIA 

Wszystkiego najlepszego, AAVSO 
Jeżeli ktoś z Czytelników 10 października wykonał ocenę blasku chociaż jednej gwiazdy zmiennej, 
mógł przy tej okazji wypowiedzieć słowa, jak w tytule artykułu: „Wszystkiego najlepszego, 
AAVSO”, honorując w ten sposób niezwykły jubileusz. Ten bowiem dzień oficjalnie uznawany jest 
za rocznicę powstania stowarzyszenia, które wywarło wpływ zarówno na spory dział astronomii, jak 
i na działalność niejednego astronoma. W październiku 2011 roku obchodzimy setną rocznicę 
powstania organizacji, zrzeszającej w swych szeregach zarówno miłośników astronomii, jak                 
i profesjonalistów, których głównym celem jest obserwowanie i badanie gwiazd zmiennych: 
American Association of Variable Star Observers – Amerykańskiego Towarzystwa Obserwatorów 
Gwiazd Zmiennych. Ale po kolei… 

CZASY PRZED AAVSO 
Trudno jest określić – i opisać w skrócie – historię astronomii gwiazd zmiennych. Prawdopodobnie 
każdy, kto choć trochę czytał o historii astronomii, zetknął się z informacjami o „gwieździe nowej” 
Tychona Brahego (1546-1601) z 1572 roku, czy „nowej” Keplera (1571-1630) z 1604 roku. Być może 
Czytelnik zetknął się z nazwiskiem Davida Fabriciusa (1564-1617), odkrywcy gwiazdy zmiennej           
w konstelacji Wieloryba, znanej nam dziś jako ο Ceti lub Mira. Gwiazdę tą obserwowało                       
w następnych dziesięcioleciach kilku astronomów, pragnących wyjaśnić jej tajemnicę. Obecnie               
z gwiazdą tą styka się wielu miłośników astronomii, rozpoczynających swoją przygodę z gwiazdami 
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zmiennymi. Dzisiaj także mianem „miryd” lub inaczej gwiazd zmiennych długookresowych określamy 
całą rodzinę obiektów o zbliżonych parametrach obserwacyjnych i fizycznych. 

Dopiero mniej więcej od początku lat 80-ych XVIII wieku, dzięki pracom Johna Goodricke’a       
(1764-1786), Edwarda Pigott’a (1753-1825), a następnie Williama Herschel’a (1738-1822) 
rozpoczęły się czasy usystematyzowanych badań gwiazd zmiennych. To Goodricke i Pigott odkryli 
dla nauki zmienność takich gwiazd jak Algol (β Persei), η Aquilae czy δ Cephei. W 1796 roku 
Herschel opublikował artykuł „O sposobie obserwowania zmian, zachodzących dla gwiazd stałych1”.                    
W artykule tym Herschel zawarł „Katalog porównań jasności, w celu stwierdzenia trwałości blasku 
gwiazd” i opisał sposób porównywania jasności gwiazd, który stał się podstawą utworzenia metody 
obserwacji gwiazd zmiennych przez Friedricha Argelandera (1799-1875). 

Trzech uczniów F. Argelandera: Eduard Heis (1806-1877), Eduard Schönfeld (1828-1891) i Johann 
F.J. Schmidt (1825-1891) powołali pierwszą organizację, której celem były regularne obserwacje              
i badania gwiazd zmiennych. Stała się ona zalążkiem wielu grup astronomów, powstałych we 
wczesnych latach XX wieku, mających na celu właśnie przeprowadzanie długoterminowych serii 
obserwacji i późniejsze publikowanie ich wyników. Zespoły takie tworzone były na całym świecie, 
przewodzili im uczeni o ugruntowanej wówczas pozycji. 

Postacią, która wprowadziła na grunt amerykański ideę regularnych obserwacji gwiazd zmiennych,       
a także tworzenia zespołów obserwacyjnych był Benjamin Gould (1824-1896). Ideą tą zarazili go 
Argelander i jego studenci. Jednak za odpowiedzialnego za „przesunięcie centrum badań gwiazd 
zmiennych z Europy do Ameryki” uważa się Edwarda C. Pickeringa (1846-1919). Pół wieku po 
pierwszych pracach Goulda Pickering ogłosił apel o współpracę pomiędzy astronomami – amatorami         
a profesjonalistami w dziedzinie obserwacji gwiazd zmiennych. 

Działania podejmowane na rzecz utworzenia grup obserwatorów związanych z konkretnym 
ośrodkiem podjęto w kilku placówkach. Harvard College Observatory, kierowane przez Pickeringa, 
był jednym z tych ośrodków. Działalność grup prowadziła do wzrostu liczby obserwacji, odkrywania 
nowych gwiazd zmiennych, ale też uwypuklała brak koordynacji działań pomiędzy zespołami. Wtedy 
na scenę wkroczył William T. Olcott (1873-1936). Z wykształcenia prawnik, z zamiłowania astronom. 
Zainteresowanie pracą Pickeringa wprowadziło go w świat gwiazd zmiennych. We wrześniu 1911 
roku W.T. Olcott na łamach „Scientific American” ogłosił, że organizuje stowarzyszenie 
obserwatorów gwiazd zmiennych. Wszystkich zainteresowanych zachęcał do korespondencji z nim. 
W działaniach Olcott’a wsparł Pickering. 

Październikowa, listopadowa i grudniowa korespondencja pomiędzy Olcott’em, Pickeringiem oraz 
osobami zrzeszonymi dotąd w mniejszych grupach, w ramach której obserwatorzy przesłali wyniki 
swoich – czasem wieloletnich – obserwacji stała się zalążkiem bazy danych obserwacyjnych 
AAVSO. Natomiast pierwsze miesięczne zestawienie obserwacji wykonanych pod egidą 
nowopowstałego stowarzyszenia ujęte zostało w publikacji „Pierwszy Miesięczny Raport 
Amerykańskiego Towarzystwa Obserwatorów Gwiazd Zmiennych” i obejmowało wyniki ocen blasku 
z okresu od 10 października do 11 listopada 1911 roku. 
Istnienie AAVSO stało się faktem. 

STULECIE DZIAŁALNOŚCI 
Jedną z podstaw rozwoju programu AAVSO było wprowadzenie istotnego narzędzia w postaci 
ujednoliconego formatu map okolic gwiazd zmiennych i zawartych na nich informacji. Autorami 
tego pierwszego formatu map obserwacyjnych AAVSO są Olcott i Harry C. Bancroft, Jr                
(1885-1935). Charakteryzowały go m.in. wprowadzone proporcje wielkości krążków oddających 

                                                
1 Dla przypomnienia i rozwiania wątpliwości – określenie „gwiazdy stałe” to gwiazdy dla 
obserwatora na Ziemi nieruchome, nie zmieniające swojej pozycji w krótkich przedziałach czasu,           
z kolei „gwiazdami błądzącymi” były planety, z greckiego „planétes” 
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różnice jasności gwiazd, czytelne i sformalizowane opisy, itd. Format ten obowiązywał przez 
kolejne 60 lat. Mapki w postaci odbitek oryginałów były rozprowadzane wśród obserwatorów. 

Rozwój Towarzystwa to przede wszystkim wzrost liczby członków, a także ilości przesyłanych 
obserwacji. W okresie od 1912 do 1914 roku archiwa AAVSO gromadziły już ponad 28 tys. 
obserwacji gwiazd zmiennych2. Niestety, na przeszkodzie rozwoju współpracy z obserwatorami 
europejskimi, a także samego Stowarzyszenia, stanęła I Wojna Światowa. 

W ciągu kilku lat po zakończeniu wojny AAVSO wyraźnie przeobraziła się z klubu zrzeszającego 
grupę dżentelmenów w organizację o coraz większym zasięgu. Jednocześnie pojawiły się pierwsze 
problemy z dokładnością map. Przyczyn tego było wiele. Wśród nich: zwiększająca się ilość znanych 
gwiazd zmiennych i podejrzewanych o zmienność, a także coraz dokładniejsze dane o jasnościach 
gwiazd porównania. Jednak na powołanie Komisji ds. Map trzeba było jeszcze trochę poczekać. 

Kolejnym narzędziem wprowadzonym na potrzeby obserwacji gwiazd zmiennych był wydawany 
dorocznie kalendarz z datą juliańską. Od czasu wydania po raz pierwszy w roku 1921 wspomagał on 
przeliczanie momentów obserwacji z kalendarza gregoriańskiego, celem ujednolicenia formatu 
przesyłanych danych, a także stał się praktycznym i popularnym dodatkiem na okres kolejnych 80-u 
lat. 

Przez lata AAVSO wspierała wdrażanie do obserwacji nowoczesnych instrumentów. O ile początki 
to obserwacje wyłącznie wizualne, to już w latach 20-ych zaczęły odgrywać rolę fotometry 
fotoelektryczne. Dzisiaj tę samą rolę – i koleje losu – przeżywa fotometria z wykorzystaniem 
detektorów CCD, której wprowadzanie do obserwacji amatorskich wspiera AAVSO. 

To właśnie lata 20-e XX wieku są okresem, w którym AAVSO ostatecznie przybrało formę 
najbardziej zbliżoną do tej, jaką znamy dzisiaj. 
Jeśli chodzi o trendy w obserwacjach typów gwiazd, to zaznaczyć należy, że w pierwszym okresie 
największą uwagą obejmowane były zmienne długookresowe (LPV). Właśnie te gwiazdy znajdowały 
się w centrum uwagi przez bardzo wiele lat, ale dopuszczano też „wyjątki krótkookresowe”                  
w postaci cefeid, zmiennych RR Lyr, RV Tau czy zaćmieniowych, będących w zasięgu niewielkich 
instrumentów. Co ciekawe, niektóre z gwiazd – dobrze dzisiaj już zbadanych – były klasyfikowane 
jako długookresowe, ewentualnie nieregularne. Przykładami są R Coronae Borealis, SS Cygni czy             
U Geminorum. 

Jak wiemy dzisiaj, uwaga obserwatorów została już przesunięta ze zmiennych długookresowych           
w kierunku m.in. zmiennych kataklizmicznych. Być może ten rozdźwięk pomiędzy zainteresowaniami 
astronomów profesjonalnych czasów międzywojennych, których uwagę zdominowały cefeidy czy – 
ogólnie – gwiazdy krótkookresowe, a amatorami zrzeszonymi w AAVSO spowodowany był 
koniecznością zwiększenia częstotliwości ocen blasku, dokładniejszego określania jasności. 

W latach 30-ych pojawiły się propozycje sformalizowania grup obserwacyjnych wewnątrz AAVSO, 
mających na celu poszukiwanie gwiazd nowych, obserwacje gwiazd czerwonych, z wykorzystaniem 
dedykowanych filtrów, czy obserwacje fotograficzne. Co ciekawe, w roku 1926 powołano nawet           
w ramach AAVSO Zespół Obserwacji Zakryciowych, skupiający się na obserwacji zakryć gwiazd 
przez Księżyc. Towarzystwo miało także swój wkład w samoistny ruch budowania teleskopów, dzięki 
któremu wielu amatorów astronomii własnoręcznie wytwarzało swoje instrumenty obserwacyjne. 

Lata po II Wojnie Światowej to czas, kiedy na dużą skalę rozpoczęły się prace nad skorelowaniem 
amatorskich wizualnych i fotoelektrycznych obserwacji gwiazd zmiennych z profesjonalnymi 
obserwacjami spektroskopowymi. Pojawiły się nowe programy obserwacyjne, przeznaczone dla 
obserwatorów o różnym stopniu doświadczenia. To również czas publikacji pierwszych krzywych 

                                                
2 Na podstawie T.R. Williams, M. Saladyga „Advancing Variable Star Astronomy. The Centennial 
History of the American Association of Variable Star Observers”; Cambridge University Press, 
2011 
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blasku LPV z okresu obejmującego kilka dziesięcioleci. Wtedy też reaktywowano Sekcję Słoneczną 
Towarzystwa, której początki sięgają lat 30-ych. 

Druga połowa lat 50-ych to czas powołania kolejnej Komisji w ramach AAVSO – „Sattelite 
Comittee”, we współpracy z naukowcami Smithsonian Astrophysical Observatory (SAO). Jej celem 
było śledzenie ruchów sztucznych satelitów od chwili ich wystrzelenia. Powód? Komunikacja 
radiowa z satelitami orbitującymi wokół Ziemi była w tamtych czasach wyjątkowo zawodna.              
A tymczasem śledzenie satelitów należało do ważnych działań, bo gałąź mechaniki nieba związana          
z określaniem trajektorii dopiero raczkowała. Do obserwacji (wizualnych) zachęcano obserwatorów 
zrzeszonych wokół AAVSO. 

Lata 60-e z kolei to wspomniany już okres przesunięcia uwagi obserwatorów z gwiazd 
długookresowych na krótkookresowe. Początkowo rozwinął się program obserwacji zmiennych 
zaćmieniowych, potem nastąpił wyraźny wzrost zainteresowania zmiennymi kataklizmicznymi.             
W drugiej połowie działało już dziewięć komisji i sekcji tematycznych: zakryciowa, słoneczna, 
gwiazd zaćmieniowych, fotometrii fotoelektrycznej, cefeid, poszukiwania gwiazd nowych, ds. map, 
fotograficzna, teleskopowa. Niedługo potem doszła dziesiąta – gwiazd RR Lyr.3 

Przez cały okres od powstania po lata 70-e AAVSO publikowało na łamach czasopism wyniki swojej 
działalności, a także wydawało własne newslettery. Wiosną 1972 roku rozpoczęto wydawanie 
„Journal of the American Association of Variable Star Observers” (JAAVSO). Swego rodzaju 
ukoronowaniem wydawniczej działalności Towarzystwa było pierwsze wydanie „AAVSO Variable 
Star Atlas”. 

Przełom lat 70-ych i 80-ych XX wieku to dla AAVSO epoka wzrostu ilości członków, ilości 
obserwacji i przetwarzania danych. Wiąże się ona z rosnącym zapotrzebowaniem na dane 
obserwacyjne, wykazywanym przez astronomów profesjonalnych. Gwiazdy zmienne okazały się 
dobrymi miernikami odległości w Galaktyce i poza nią, pozwoliły badać populacje gwiazd, ich wiek            
i masę. Tymczasem AAVSO dysponowała imponującą bazą danych obserwacyjnych, czekających 
tylko na ich matematyczną obróbkę. Tworzone w latach 50-ych odręczne krzywe blasku zostały 
zastąpione danymi przetwarzanymi komputerowo. 

W latach 70-ych zakończyła działalność sekcja zakryciowa – jej zadania przejęło działające już 
International Occultation Timing Association (IOTA), stowarzyszenie, którego działalność 
dedykowana była obserwacjom zakryć. Z drugiej strony, nastąpił rozwój Komisji ds. Fotometrii 
Fotoelektrycznej. 

Lata 80-e to inne interesujące, socjologiczne zjawisko. Coraz mniej obserwatorów amerykańskich, 
coraz więcej spoza Stanów Zjednoczonych. A jednocześnie coraz bardziej rozrastająca się baza 
danych, która w połowie lat 80-ych zawierała już wyraźnie ponad 5 mln ocen blasku. 

Ostatnie dziesięciolecie XX wieku to kolejna rewolucja w technikach obserwacyjnych, która 
odcisnęła swoje piętno także na działalności AAVSO. O ile jeszcze na przełomie lat 70-ych i 80-ych 
niewiele ośrodków mogło poszczycić się zastosowaniem CCD, o tyle w latach 90-ych detektory te 
zaczęły być dostępne miłośnikom astronomii i stosowane w ich małych teleskopach. Dzisiaj coraz 
większa rzesza społeczności obserwatorów gwiazd zmiennych z powodzeniem wykorzystuje 
detektory CCD. Za pomocą tych kamer, uzbrojonych dodatkowo w zestawy filtrów, dzisiejszy 
miłośnik astronomii może obserwować gwiazdy zmienne, które jeszcze kilka czy kilkanaście lat 
temu były poza jego zasięgiem, czy to za sprawą niewielkiej jasności czy też niewielkiej amplitudy 
zmian blasku, nieuchwytnej dla ludzkiego oka. 

AAVSO należy do tych organizacji, które zachęcają do stosowania CCD w amatorskich 
obserwacjach gwiazd zmiennych. Jednocześnie jednak nie odżegnuje się od starej, wypróbowanej 
techniki ocen wizualnych. Gwiazdy długookresowe, dla których archiwum obserwacji jest 

                                                
3 Tamże, s. 225 
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imponujące, obserwowane były przede wszystkim technikami wizualnymi. Dalsze ich monitorowanie 
za pomocą małego teleskopu czy lornetki i oka jako detektora wciąż jest wskazane. A to tylko 
jeden z przykładów. Baza obserwacji AAVSO, zawierająca dane wizualne, jak i instrumentalne, 
poddane właściwej obróbce matematycznej to niezwykle bogate źródło informacji na temat natury 
gwiazd. 

AAVSO zawsze starało się nadążać za rozwojem techniki. Obok wprowadzania do obserwacji 
fotometrów czy CCD, wdrażało techniki komputerowe do przetwarzania i archiwizacji danych. 
Kilkadziesiąt lat temu wielu obserwatorów AAVSO musiało czekać dłuższy czas aż drogą pocztową 
dotrą do nich zamówione mapki obserwacyjne czy publikacje. Dzisiaj potężnym narzędziem są 
Internet i poczta elektroniczna, z powodzeniem służące społeczności członków i obserwatorów 
AAVSO. Zastosowanie nowych technologii przyczyniło się bez wątpienia do gwałtownego wzrostu 
danych obserwacyjnych w pierwszej dekadzie XXI wieku. Swój udział w tym zjawisku miało także 
zacieśnienie współpracy pomiędzy amatorami i profesjonalistami. Powiązanie wielu technik 
obserwacyjnych, tak naziemnych, jak i kosmicznych pozwala dzisiaj na rozwiązywanie tajemnic 
obiektów kosmicznych z niespotykaną wcześniej intensywnością. 

PODSUMOWANIE 
Przebrnęliśmy te sto lat z szybkością ciężarówki pędzącej ze stromego wzgórza. Ale w jaki sposób 
można przedstawić stuletnią historię wielkiej i wspaniałej organizacji o światowym zasięgu na kilku 
stronach? Nie wspomnieliśmy o wielu bardzo ważnych nazwiskach w historii AAVSO, jak chociażby 
trójka dyrektorów, pełniących swoją funkcję w okresie minionego półwiecza, którzy docisnęli                 
i nadal odciskają swoje piętno na działalności AAVSO: Margaret W. Mayall (dyrektor w latach 
1956-1973), Janet A. Mattei (dyrektor w latach 1973-2003; zmarłą w marcu 2004) czy obecnego 
dyrektora Arne A. Hendena. Pominęliśmy wiele zwrotów w historii Towarzystwa związanych 
chociażby z trudnościami finansowymi w latach 70-ych. Wiele innych faktów w tym tekście zostało 
pominiętych. 

W tym miejscu chciałbym natomiast wspomnieć o polskich akcentach, związanych z obserwatorami 
i obserwacjami. W swojej książce „Advancing Variable Star Astronomy. The Centennial History of 
the American Association of Variable Star Observers” (Cambridge University Press, 2011)                     
T.R. Williams i M. Saladyga podają m.in. zestawienie stu najefektywniejszych wizualnych 
obserwatorów AAVSO. W tej setce zetkniemy się z nazwiskami polskich obserwatorów: Stanisława 
Świerczyńskiego (SSW, 50 967), Jerzego Speila (SJZ, 45 367) i Macieja Reszelskiego                  
(RMQ, 40 718). W nawiasach podałem ID obserwatora oraz całkowitą ilość ocen blasku przesłaną 
do AAVSO do końca Roku Rozliczeniowego (Fiscal Year) 2007/2008. 

Co my możemy zrobić? Jak wtrącić swoje trzy grosze w historię i rozwój AAVSO? Najprościej –           
i najlepiej – rozwijając swoje hobby, obserwując gwiazdy zmienne i przesyłając oceny jasności do 
bazy AAVSO. Już teraz jest w niej ponad 20 mln ocen blasku, zebranych w ciągu 100 lat. 
Postarajmy się w krótszym okresie powiększyć do 30 mln. Lub więcej… 
 
Źródła: 
T.R. Williams, M. Saladyga: „Advancing Variable Star Astronomy. The Centennial History of the 
American Association of Variable Star Observers” (Cambridge University Press, 2011) 
http://www.aavso.org/history-aavso 
Lista dyskusyjna AAVSO 

Marian Legutko (LMT) 
AAVSO, PTMA O/Gliwice 
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AKTYWNOŚĆ SŁONECZNA 

Obserwacje aktywności słonecznej w zakresie pochodni fotosferycznych 
Mierzenie aktywności słonecznej przez astronomów amatorów polega przede wszystkim na badaniu 
obszarów aktywności magnetycznej na Słońcu i zjawisk występujących w ich obszarze w zakresie 
światła widzialnego. Zjawiska te, tj. plamy słoneczne oraz pochodnie fotosferyczne, obserwowane 
są najczęściej metodami wizualnymi, czyli metodą bezpośredniej obserwacji z użyciem filtrów 
foliowych oraz szklanych, za pomocą klina Herschela bądź poprzez projekcję na ekran, ewentualnie 
metodą fotograficzną. Ponieważ niniejszy tekst zasadniczo nawiązuje do badań pochodni 
fotosferycznych prowadzonych przez Towarzystwo Obserwatorów Słońca zawierać on będzie opis 
metod dotyczących obserwacji prowadzonych bez specjalistycznych filtrów, umożliwiających 
obserwację pochodni np. w zakresie CaK na całej powierzchni Słońca. 

Pochodnie to punktowe, bądź włókniste pojaśnienia w fotosferze, powstające w rejonach, gdzie 
znajdują się obszary aktywności magnetycznej. Są jaśniejsze od otaczającej je fotosfery, gdyż 
ich temperatura jest wyższa od temperatury otoczenia o około 300 K. Ponieważ różnica 
temperatur i jasności między pochodnią, a resztą fotosfery jest niewielka, pochodnie możemy 
jedynie obserwować na skraju tarczy słonecznej, w obszarze tzw. pociemnienia brzegowego. 
Pochodnie zobaczyć możemy na całej tarczy słonecznej stosując teleskop z filtrem CaK. 
Obserwując te zjawiska w zakresie światła widzialnego, ograniczeni jesteśmy do badania 
intensywności ich występowania na małym wycinku tarczy Słońca. Mimo tej słabej strony badanie 
aktywności pochodni metodą wizualną, zwłaszcza w większych przedziałach czasu, jest stosunkowo 
dokładne i dobrze uzupełnia pomiary aktywności słonecznej w zakresie plam słonecznych. 

Pochodnie są zjawiskami, które powstając w rejonie aktywności magnetycznej  są pierwszymi 
zwiastunami plam słonecznych. Plamy z reguły obserwujemy na obszarze pochodni włóknistych, 
które istnieją nieraz jeszcze długo po zniknięciu plam. Pochodnie włókniste występują w trzech 
rodzajach (A ,B, C), a pochodnie punktowe w dwóch (D, E). Do tego należy wspomnieć,                          
iż specyficznego rodzaju pochodnie punktowe o bardzo krótkim czasie istnienia powstają także                  
w obszarach okołobiegunowych Słońca, poza wnętrzem pasa wyznaczanego wokół równika 
słonecznego przez równoleżniki +/- 55 stopni. Rys. 1 przedstawia rycinę z przykładową klasyfikacją 
pochodni fotosferycznych (z materiałów SOS PTMA, w oprac. Mieczysława Szulca), gdzie: 

A pochodnie włókniste,   o strukturze sieciowej - żyłkowatej, nieraz o bardzo zawiłych 
kształtach. 

B pochodnie włókniste, struktura pola pochodni zawiła rozciągła - bliżej niekreślona struktura 
włóknista. Obszar tych pochodni zajmuje co najmniej 80% całego pola pochodni. 

C pochodnie włókniste, pole pochodni pokryte jakby strzępami dużej struktury włóknistej. 
Obszar tych pochodni jeśli otacza plamy słoneczne może wynosić 20 st. x 20 st. lub więcej.           
W okresie około minimum aktywności, lub jeśli pochodnie nie otaczają plam od 5st. x 5 st.              
i więcej. 

D pochodnie punktowe - obserwuje się tylko jedną, góra dwie pochodnie o kształcie punktów. 
E pochodnie punktowe - pole pochodni pokryte jest kilkoma lub więcej pochodniami 

przypominającymi świecące punkty. 
 
Znajomość budowy i klasyfikacji pochodni fotosferycznych jest kluczowym elementem poprawnego 
wyznaczania aktywności pochodni metodą „ćwiartek”. Należy także pamiętać, że pochodnie 
słoneczne nie należą do szczególnie jasnych obiektów, a w przypadku większych zjawisk tego typu 
granice są często trudne do wyznaczenia.  
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Rys. 1 Schematyczna klasyfikacja pochodni fotosferycznych, źródło: materiały SOS PTMA, oprac.              
Mieczysław Szulc 
 

Poniżej zaprezentowana metoda ustalania aktywności dziennej pochodni stosowane jest aktualnie 
przez Towarzystwo Obserwatorów Słońca. Nasilenie pochodni ustala się osobno dla każdej                    
z ćwiartek tarczy, które uzyskane są z przecięcia równika oraz południka centralnego Słońca. 
Posługujemy się następującą skalą: 
 
0 – w danym kwadracie brak pochodni, 
1 – bardzo mała pochodnia punktowa lub włóknista o niewielkich rozmiarach, 
2 – jedna większa pochodnia włóknista i kilka punktowych, 
3 – zgrupowanie kilku większych i licznych mniejszych pochodni, 
4 – dużo pochodni pokrywających od 1/6 do 1/4 powierzchni ćwiartki, 
5 – nasilenie pochodni pokrywających powyżej 1/3 powierzchni ćwiartki. 
 
Dzienną liczbę F stanowi suma wartości z czterech ćwiartek.  

Adam Derdzikowski 
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Raport o aktywności Słońca za III kwartał 2011 roku w oparciu o Komunikaty 
Towarzystwa Obserwatorów Słońca im. Wacława Szymańskiego. 

Towarzystwo Obserwatorów Słońca im. Wacława Szymańskiego 
Osiedle Traugutta 7/10, 99-320 Żychlin, tel. 608 278 894  

www.tos.astrowww.pl   tossun1@wp.pl, tossun@interia.pl, adamderdzikowski@wp.pl 

Główne indeksy aktywności słonecznej za miesiąc lipiec 2011 
Dzień R F CV Dzień R F CV Dzień R F CV 

1 70 6 33 11 64 4 59 21 59 4 40 
2 47 6 23 12 68 4 49 22 49 5 43 
3 43 6 32 13 69 5 34 23 37 7 27 
4 53 7 18 14 68 8 44 24 36 7 8 
5 32 5 21 15 85 6 44 25 22 8 12 
6 32 7 23 16 70 5 32 26 44 4 49 
7 35 6 21 17 88 5 50 27 56 9 78 
8 53 7 34 18 112 7 68 28 71 8 97 
9 38 6 21 19 99 5 56 29 76 6 97 
10 59 6 42 20 72 6 50 30 83 8 111 
        31 85 9 130 

Główne indeksy aktywności słonecznej za miesiąc sierpień 2011 
Dzień R F CV Dzień R F CV Dzień R F CV 

1 106 5 137 11 38 6 11 21 67 6 63 
2 87 5 125 12 36 7 7 22 89 5 75 
3 79 5 116 13 24 7 3 23 82 5 61 
4 90 6 98 14 12 4 2 24 64 4 41 
5 83 6 89 15 11 4 20 25 69 4 53 
6 78 6 87 16 44 4 37 26 79 8 43 
7 73 6 74 17 45 6 44 27 64 8 46 
8 54 5 62 18 47 5 41 28 63 6 38 
9 47 6 49 19 47 7 47 29 48 4 33 
10 32 5 29 20 52 7 43 30 90 7 59 
        31 115 6 73 

Główne indeksy aktywności słonecznej za miesiąc wrzesień 2011 
Dzień R F CV Dzień R F CV Dzień R F CV 

               114 6 86 11 93 7 78 21 98 7 65 
2 120 7 93 12 113 7 102 22 72 7 93 
3 124 6 89 13 129 8 106 23 69 8 111 
4 102 6 82 14 150 8 138 24 105 7 127 
5 94 7 77 15 172 6 154 25 105 6 117 
6 78 7 66 16 162 6 143 26 95 6 99 
7 55 6 59 17 146 7 104 27 89 5 94 
8 45 8 69 18 127 9 115 28 88 5 83 
9 67 6 76 19 118 7 102 29 103 6 94 
10 72 5 84 20 108 5 73 30 100 8 83 

R - liczba Wolfa  F -liczba nasilenia pochodni fotosferycznych  CV - wartość klasyfikacyjna 
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Średnie wartości powierzchni plam dla danych miesięcy: 
Szacunkowa średnia miesięczna powierzchnia plam za miesiąc lipiec 2011 wyniosła S = 453,75 
[p.p.s - MH.]. 
Szacunkowa średnia miesięczna powierzchnia plam za miesiąc sierpień 2011 wyniosła S = 771,99 
[p.p.s - MH.]. 
Szacunkowa średnia miesięczna powierzchnia plam za miesiąc wrzesień 2011 wyniosła S= 1615,25 
[p.p.s - MH.]. 

Dane dotyczące powstałych grup plam słonecznych 
Nr B L P S Nr B L P S 
95 +18 57 28 VI – 3 VII 9 131 +14 328 26 VIII – 3 IX 6 
96 +17 353 28 VI – 8 VII 7 132 -20 264 28 VIII – 6 IX 10 
97 +15 28 30 VI – 2 VII 7 133 +16 4 29 VIII – 31 VIII 3 
98 -15 246 6 - 13 VII 3 134 +24 298 30 VIII – 4 IX 8 
99 +14 243 7 – 15 VII 4 135 +13 227 30 VIII – 11 IX 25 
100 +13 325 8 – 9 VII 6 136 -21 0 30 VIII – 31 VIII 2 
101 -18 270 8 – 13 VII 10 137 +12 324 31 VIII – 3 IX 7 
102 +13 174 8 – 23 VII 2 138 +22 191 3 – 5 IX 4 
103 -26 212 10 – 19 VII 9 139 -39 187 4 – 14 IX 7 
104 +8 154 12 – 19 VII 4 140 -17 250 6 – 6 IX 1 
105 +22 150 14 – 18 VII 2 141 +22 125 6 – 18 IX 7 
106 -24 140 14 – 24 VII 13 142 +24 155 9 – 10 IX 4 
107 +16 158 15 -15 VII 1 143 -16 142 9 – 17 IX 13 
108 +18 220 17 -19 VII 10 144 +14 201 11 – 11 IX 1 
109 +11 186 18 – 19 VII 3 145 -16 103 11 – 17 IX 9 
110 +23 80 19 – 24 VII 5 146 +10 80 11 – 21 IX 6 
111 -12 25 24 – 24 VII 1 147 +13 151 12 – 16 IX 7 
112 +18 5 24 VII – 5 VIII 16 148 +23 45 13 – 25 IX 9 
113 +24 85 25 – 26 VII 1 149 +18 57 13 – 22 IX 11 
114 +15 330 26 VII – 7 VIII 23 150 -30 178 14 – 16 IX 6 
115 +16 307 28 VII – 9 VIII 25 151 -18 169 14 – 17 IX 5 
116 +18 29 31 VII – 9 VIII 1 152 -16 125 14 – 16 IX 1 
117 +16 249 4 – 12 VIII 10 153 +28 43 14 – 20 IX 8 
118 -14 242 4 – 8 VIII 5 154 +26 164 15 – 16 IX 5 
119 +13 224 4 – 10 VIII 4 155 -17 65 15 -21 IX 13 
120 -22 174 11 – 14 VIII 4 156 +16 333 18 IX - ? 16 
121 +24 138 11 – 13 VIII 3 157 -21 351 22 – 22 IX 1 
122 +17 66 15 – 27 VIII 26 158 +15 283 22 IX - ? 31 
123 -17 114 16 – 19 VIII 3 159 -33 311 24 – 25 IX 5 
124 -21 58 16 – 24 VIII 8 160 +14 312 24 – 29 IX 5 
125 +17 7 20 – 24 VIII 3 161 +11 250 25 IX - ? ? 
126 +6 348 21 – 28 VIII 4 162 +22 334 26 – 29 IX 7 
127 +19 342 22 – 23 VIII 2 163 +11 228 26 IX - ? ? 
128 +18 302 24 VIII – 4 IX 3 164 +17 203 28 IX - ? ? 
129 +14 47 25 – 26 VIII 1 165 +14 178 30 IX - ? ? 
130 -18 358 26 – 28 VIII 2 166 -25 181 30 IX - ? ? 

Nr - roczny numer grupy B - średnia szerokość heliograficzna L - średnia długość heliograficzna   
P - okres widoczności grupy ? - brak całego okresu widoczności grupy S - maksymalna liczba 
zaobserwowanych plam w danej grupie 
Obserwatorzy: 
G. Araujo (Hiszpania), R. Battaiola (Włochy), H. Barnes (Nowa Zelandia), A. Chrapek, G. Dałek,              
P. Demecki, J. Derdzikowska, A. Derdzikowski, P. Jaskółka, M. Leventhal (Australia), G. Morales 
(Boliwia), M. Musialska, P. Musialski,   P. Ossowski, G-Lutz Schott (Niemcy), G. Stemmler (Niemcy), 
M. Suzuki (Japonia), P. Urbański, K. Wirkus, P. Wirkus, Z. Ziółkowski. 
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Fot.  Pętla Łabędzia (The Veil Nebula Complex; NGC 6960, NGC 6992 and NGC 6995) 
Autor: Bogdan Jarzyna, www.starrysite.com 

Wydarzeniem, które zainicjowało powstanie tak pięknego obiektu w Gwiazdozbiorze 
Łabędzia był wybuch supernowej, do którego doszło 10 000 lat temu. Fala 
uderzeniowa powstała w wyniku eksplozji wytworzyła te delikatne struktury gazu, 
które obecnie rozpościerają się na przestrzeni 80 lat świetlnych. Mgławica odległa 
jest od nas o 1440 lat świetlnych. Cały kompleks Pętli jest bardzo słaby, 
a dodatkowym utrudnieniem dla jego obserwacji są gwiazdy Drogi Mlecznej, które 
skutecznie go przesłaniają. 
Dzięki uprzejmości autora zdjęcia prezentujemy naszym Czytelnikom amatorski 
obraz tej przepięknej mgławicy wykonany w technice „narrowband”. Łączny czas 
naświetlania to 19,5 h. 
 


