Gwiazdy zmienne zaćmieniowe. Fotometria.
Wśród wielu obiektów we Wszechświecie tych bardzo dużych, tych mniejszych  tych które robią dużo zamieszania i tych spokojnie istniejących możemy znaleźć stosunkowo dobrze poznane już i dla wielu niezbyt ciekawe gwiazdy zmienne. Są to gwiazdy, które znacznie zmieniają swoją jasność w jakichś konkretnych przedziałach czasowych, lub też nieregularnie. I nie mam tutaj na myśli charakterystycznego „migania”, które widzimy patrząc w nocne niebo. Do gwiazd zmiennych możemy zakwalifikować jedynie te, u których za pośrednictwem zdjęć oraz obliczeń udokumentowaliśmy zmianę ich jasności. Może ona być przyczyną wybuchu, „pulsacji” gwiazdy lub też układu okrążających się gwiazd zwanych gwiazdami zmiennymi zaćmieniowymi. Właśnie nimi się zajmiemy.

Wśród tego właśnie gatunku gwiazd zmiennych możemy wyróżnić zasadniczo trzy rodzaje zmienności. Pierwszy z nich, odkryty w 1667 roku, to tzw. gwiazdy typu Algola (lub beta Persei) to układy podwójne półrozdzielone, w których niejednokrotnie dochodzi do przepływu materii pomiędzy składnikami, jakkolwiek bardzo rzadko obserwuje się to zjawisko. Wykres zmian jasności dla tych gwiazd charakteryzuje się dwoma minimami: bardzo głębokim i zdecydowanie płytszym nazywanymi odpowiednio głównym i wtórnym. Minimum główne zachodzi gdy ciemniejszy składnik (czerwony olbrzym) zostanie zasłonięty przez jaśniejszy, gwiazdę ciągu głównego. Wówczas jeśli zaćmienie takie jest całkowite możemy zaobserwować w wykresie zmian jasności charakterystyczne minimum tzw. „płaskie dno” czyli dłuższy okres, w którym jasność pozostaje nie zmieniona. Amplitudy zmian jasności tych gwiazd wahają się w bardzo szerokim zakresie od kilku setnych do kilku jednostek gwiazdowych. Cechą charakterystyczną (jednakże nie dla wszystkich układów) jest tzw. paradoks Algola. Polega on na odstępstwie gwiazd z danego układu od standardowego modelu ewolucji gwiazd. Normalnie gwiazda masywniejsza szybciej wypala zapasy wodoru w jądrze i staje się czerwonym olbrzymem, natomiast w wypadku układów z paradoksem Algola jest odwrotnie. Wynika to z faktu, iż w ciasnym układzie gwiazda masywniejsza (zgodnie z prawem grawitacji) pobiera materię od lżejszego składnika przez co jej czas „życia” drastycznie się wydłuża podczas gdy lżejszy składnik nieproporcjonalnie szybko ewoluuje w stadium czerwonego olbrzyma. Jest to niejako dowód na przepływ materii i wskazuje na to że dochodzi do niego bardzo gwałtownie w krótkim okresie czasu. Ogólnie dla gwiazd typu Algola stosuje się oznaczenie EA.

Kolejnym, drugim rodzajem gwiazd zmiennych zaćmieniowych półrozdzielonych są gwiazdy typu Beta Lyrae. Ich zmienność została odkryta w 1784 roku. Są to dość ciasne układy podwójne, masywniejsze od Algoli tworzone przez dużą gwiazdę ciągu głównego oraz olbrzyma. Charakterystyczną ich cechą jest to, że składniki układu są odkształcone elipsoidalnie w wyniku działania sił pływowych. Różnice te z resztą widać doskonale na wykresie zmian jasności. Tak samo jak w przypadku Algoli, u gwiazd typu Beta Lyrae występują dwa minima: główne i wtórne. Okres zmienności to czas rzędu kilku tygodni. Często w pobliżu tych gwiazd obserwowana jest cienka otoczka gazowa. Oznaczamy je literami EB.

Ostatnim i najczęściej spotykanym rodzajem zmiennych zaćmieniowych są gwiazdy typu W Ursae Majoris. Są to bardzo ciasne układy podwójne kontaktowe, wśród których wyróżnić możemy dwa podtypy: A oraz W. W podtypie A nieco masywniejszy składnik jest gorętszy – w podtypie W jest odwrotnie. Ze względu na niewielkie odległości pomiędzy silnie odkształconymi elipsoidalnie składnikami dochodzi do wymiany materii a nawet połączenia w punkcie libracyjnym znajdującym się pomiędzy nimi. Okresy obiegu dla gwiazd typu W Ursae Majoris są bardzo krótkie, rzędu 0,3 – 1 doby. Ze względu jednak na to, że oba składniki mają podobne parametry fizyczne oba minima jasności są niemalże takie same, a amplitudy nie przekraczają na ogół 1 magnitudo. Wykres zmian jasności w związku z tym często przypomina sinusoidę. Oznaczamy je literami EW.

Gwiazdy zmienne zaćmieniowe są jedynie podtypem gwiazd zmiennych. Poza nimi wyróżniamy gwiazdy zmienne: wybuchowe oraz pulsujące. Do wybuchowych należą spektakularne supernowe, nowe i nowe karłowate. Supernowe charakteryzują się bardzo gwałtownym przyrostem jasności często osiągającą wartości miliardów słońc, natomiast nowe mogą zwiększyć swoją jasność w różnym czasie o około 3 wielkości gwiazdowe. Gwiazdy zmienne pulsujące zmieniają swoją jasność w wyniku przemian w zewnętrznych warstwach tych obiektów. Prawie bez wyjątku grupę tę tworzą olbrzymy i nadolbrzymy różniące się wiekiem i stopniem zaawansowania ewolucyjnego. Zmiany ich jasności zachodzą w różnym czasie i wynoszą od 0,1 m do 2-4 m w zależności od rodzaju gwiazdy pulsującej. Do tej grupy zaliczają się również gwiazdy zmieniające swą jasność nieregularnie. 

Istnieje stały, ogólnoświatowy system oznaczania gwiazd zmiennych, których znamy już ponad 40 tys.(jeszcze kilka tysięcy jest podejrzanych o zmienność). Na początku były to litery od R do Z i odpowiednia nazwa łacińska gwiazdozbioru, potem pojedyncza litera została  zastąpiona kombinacją liter alfabetu poczynając od RR, wracając do początku alfabetu i  kończąc na QZ. Gdy jednak i to okazało się niewystarczające postanowiono znowu unowocześnić oznaczenia. Ze względu na to, że odkryto już wiele gwiazd zmiennych postanowiono jedynie przedłużyć ich nazewnictwo. Obowiązująca do tej pory kombinacja liter alfabetu dająca w sumie możliwość oznaczenia 334 gwiazd zmiennych w jednym gwiazdozbiorze (literę j pominięto) została nienaruszona, a po wyczerpaniu jej możliwości zaczynano oznaczać według wzoru: V336, V337 i nazwa łacińska gwiazdozbioru. Obowiązuje on do dziś i prawdopodobnie już się nie zmieni, gdyż po prostu daje możliwość nazwania nieograniczonej ilości gwiazd zmiennych. Poza samą nazwą do pełnego oznaczenia gwiazdy zmiennej zaćmieniowej potrzebne są jeszcze: typ zmienności (EA, EB, EW – o tym później), współrzędne równikowe, maksymalna amplituda zmian jasności, moment maksimum (tzw. epoka) w dniach juliańskich oraz czas trwania minimum głównego. 
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Mając już podstawową wiedze na temat gwiazd zmiennych zaćmieniowych możemy przejść do wyznaczania minimum przy pomocy fotometrii. Zanim jednak zaczniemy, musimy wiedzieć dokładnie co mamy opracowywać! Najważniejsza jest jakość zdjęć, oraz ich ilość. Wszystkie zdjęcia powinny być zrobione przy całkowicie bezchmurnym niebie, gdyż nawet najmniejsza chmurka potrafi zmienić natężenie docierającego do teleskopu światła i tym samym wprowadzić błąd do obserwacji. Jeżeli warunki te są spełnione można przystąpić do fotografowania. By mieć możliwość wykonania fotometrii danego obiektu trzeba zrobić sporo zdjęć w niewielkich odstępach czasowych. Średnio jeden obiekt fotografuje się około 1,5- 2 godzin dzięki czemu otrzymać można nawet 60 zdjęć. W moim wypadku zdjęcia zostały zrobione przy pomocy teleskopu Ironwood North Observatory w Arizonie. Jest to całkowicie zautomatyzowany teleskop LX-200 10” f6.3 (średnica 25 cm, światłosiła f6.3) z kamerą SBIG ST-6. Całość jest uzupełniona o celownicę Borg 50 i kamerę CCD SBIG ST-237A. Właścicielem teleskopu jest Frank Pine, który dołączył do programu Hands-On Universe mającego na celu popularyzację nauk ścisłych, w szczególności astronomii, wśród młodzieży oraz współpracę amatorów z zawodowcami. Teleskop może być zdalnie sterowany z dowolnego punktu na Ziemi przez Internet. Celem obserwacji była gwiazda zmienna zaćmieniowa o nazwie SW Lyn (Ryś). Gdy już dostaniemy zdjęcia przy pomocy programu SalsaJ możemy przystąpić do fotometrii. Badamy gwiazdę zmienną oraz najlepiej dwie gwiazdy porównania, co umożliwi nam redukcję błędu wywołanego przez czynniki atmosferyczne. Następnie uzyskane dane najłatwiej przekopiować do arkusza Exel. Wśród danych nie mamy natężenia samej gwiazdy, mamy natomiast sumę natężeń tła i gwiazdy w środku jej obrazu oraz natężenie samego tła. Tworzymy zatem następną kolumnę dla każdej z gwiazd i odejmujemy tło od sumy natężeń. Do sporządzenia wykresu zmian jasności potrzebne są jeszcze dwie rzeczy: dokładny czas, w którym zostało zrobione każde zdjęcie oraz różnica jasności pomiędzy zmienną, a każdą gwiazdą porównania i pomiędzy oboma gwiazdami porównania. Czas możemy odczytać z użyciem SalsyJ – jest w informacjach o każdym zdjęciu. Potem wystarczy już tylko przeliczyć go na daty juliańskie używane w astronomii z powodu swojej dokładności. Natomiast różnice jasności możemy (musimy!) wyliczyć ze wzoru: 

m1-m2=-2,5log(I2/I1) 

gdzie: 

m1 - jasność gwiazdy zmiennej [w magnitudo]

m2 - jasność gwiazdy porównania [w magnitudo]

I1 - natężenie światła od gwiazdy zmiennej

I2 - natężenie światła od gwiazdy porównania
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Kolejnym etapem będzie sporządzenie wykresów zmian jasności wyliczonych ze wzoru oraz od czasu (wszędzie takiego samego). Najbardziej przydatny jest wykres zmian jasności pomiędzy gwiazdami porównania od czasu gdyż pozwala na określenie czy gwiazdy te zostały poprawnie dobrane – w takim wypadku powinien układać się mniej więcej w liniach prostych. Z trzech otrzymanych wykresów wybieramy ten o najmniejszym „rozstrzale”. Do tej pory można było bez większych problemów posługiwać się własnym arkuszem. Jednak aby otrzymać w miarę dokładne wynik należy posłużyć się arkuszem przygotowanym specjalnie do tego celu przez astronomów Akademii Pedagogicznej w Krakowie dostępnym pod adresem http://www.as.ap.krakow.pl (rys.2). Do tego arkusza należy w komórce H20 wpisać odczytany z wybranego wcześniej wykresu punkt minimum. Następnie mamy dwie alternatywy: w kolumnie A w wiersze od 1 do 16 wkleić datę juliańską lub część dnia, a w kolumnach B i C różnicę jasności. Może wystąpić potrzeba zmiany zakresu danych (tzn. ilości punktów na wykresie) w zależności od liczby zdjęć jednak nie zmieni to działania całości. Należy pamiętać, że do wykresu w kalce używamy różnic jasności najmniej „rozstrzelonego” wykresu z trzech otrzymanych wcześniej funkcji pomocniczych. Jeżeli wszystko zrobimy dobrze arkusz powinien wyliczyć czas punktów symetrycznych. Jest to wartość dzięki której na wykresie pojawią się punkty symetryczne stanowiące niejako uzupełnienie całości. 

Po dopasowaniu obu rodzajów punktów do siebie tak aby najniższe dwa pokrywały się ze sobą będziemy mogli w komórce F17 odczytać moment minimum dla gwiazdy zaćmieniowej z danej obserwacji. Ale co tak naprawdę daje nam wyznaczenie momentu minimum? Przecież z otrzymanego wykresu nadal nie wiadomo jaki rodzaj gwiazdy zaćmieniowej obserwowaliśmy. Co prawda po zmianie natężenia w czasie moglibyśmy spekulować, ale byłoby to bardzo niepewne.



[image: image5.png]Data obsenwacii "11/m4m07

Iinformacje o obiekcie:
RA 141937
DEC 4055347

Wyniki fotometrii dla gwiazdy NN Vir

/{hms J2000] rektascencja
/]dms +N J2000] deklinacja

05

06

07

08

09

1.0

1.1

roznice jasnosci

12

NN Vir

B

3

4

5

6 7 8 9 0 1 2

4 Punkty obserwacyjne _+ Punkly symetryczne

542028 54202,8 54202,8 542028 542028 542028 54202,8 54202,9 54202,8 54202.8 542029 542028

3 4

Moment m

mum w DNIACH JULIANSKICH: 2454202,8817+0.001

Obsenwatorzy: uczniowie Zespotu Szkat Ogdinoksztatcasych w Niepotornicach pod ierunkiem Moriki Chudy
Opracowanie wynikéw: Justyna Zuzia, Michat Nowakowski, Szymon Januchta pod kierunkier Moriki Chudy





Pojedyncza obserwacja i analiza tak naprawdę same w sobie nie są bardzo pomocne. Natomiast systematyczne badanie i gromadzenie obserwacji pozwala już na wyciągnięcie konkretnych wniosków. Otóż istnieje coś takiego dla każdego rodzaju gwiazd zmiennych jak wykres zmian jasności zwany w skrócie diagramem O-C (O minus C). Można go otrzymać mając kilkadziesiąt obserwacji gwiazdy zmiennej. Diagram ten pozwala na zbadanie regularności z jaką następują kolejne minima w cyklu zmian dla danej gwiazdy. Na jego podstawie można również zakwalifikować zaobserwowaną gwiazdę do danego typu zmienności. Czasami występują różne zakłócenia przebiegu wykresu – znak, że na układ działają jeszcze inne czynniki: pomiędzy jego składnikami dochodzi do wymiany materii, materia zostaje wyrzucona poza układ, emisja fal grawitacyjnych lub magnetycznych, obecność trzeciego obiektu, układ z trzecim obiektem jest nachylony do nas pod nieodpowiednim kątem lub tzw. ruch linii apsyd. Do wyrysowania takiego wykresu potrzebne są minima uzyskane metodą fotometrii oznaczane literą O oraz efemerydy (stablicowane dane dotyczące zjawisk astronomicznych) dzięki którym wyznaczymy wartość kalkulowaną C. C jest więc teoretyczną wartością minimum. Na podstawie efemeryd można wyznaczyć C z wzoru:






C=Mo-E·P

gdzie: 

 Mo- moment początkowy (np. wcześniej zaobserwowanego minimum)

 P – długość okresu gwiazdy zmiennej,

 E – epoka, liczba okresów P między wybranym momentem a momentem                                  początkowym Mo

Różnica O-C powinna wynosić 0 i jeśli tak jest to, punkty na diagramie ułożą się wzdłuż linii prostej. Będzie to oznaczało, że oba parametry (tzn. O i C) są prawidłowo wyznaczone. Ostatecznie wykres jest to stosunek O-C na osi rzędnych do E na osi odciętych. Dla gwiazd zmiennych zaćmieniowych wyróżniamy również takie modele:



Klasyfikacja na ogół nigdy nie jest oczywista, jednakże nic nie stoi na przeszkodzie by ta sama gwiazda należała do dwóch typów zmienności.


Ciekawostką jest fakt, że gdyby zapomnieć o jeszcze jednym czynniku nasze obserwacje byłyby obarczone błędem. Dla przykładu: wybrany został układ zaćmieniowy do obserwacji. Pierwszy raz sfotografowano go w grudniu kiedy był najbliżej Ziemi. Na podstawie efemeryd wyliczono minima jasności na kolejne sześć miesięcy. Po pół roku obserwacji przystąpiono do porównywania minimów otrzymanych samodzielnie i tych z efemeryd. I tutaj coś się nie zgadza. Pojawił się błąd, który wraz z upływem czasu zwiększa się do około 16 minut. Wynika on ze skończonej prędkości światła oraz ruchu obiegowego Ziemi. Gdy zrobiono pierwsze zdjęcia w grudniu Ziemia była najbliżej gwiazdy zmiennej, natomiast w ciągu pół roku oddalała się systematycznie, by w czerwcu osiągnąć najdalszą odległość. Błąd wynika z tego, że Ziemia oddaliła się o około 2 jednostki astronomiczne od celu (zakładając orbitę zbliżoną do kołowej). Tak więc światło musiało o około 16 minut dłużej przemierzać przestrzeń kosmiczną by dotrzeć do obserwatora na Ziemi. Aby wyeliminować ten błąd wprowadzono tak zwaną poprawkę heliocentryczną umożliwiającą dodanie odpowiedniego czasu w zależności od różnicy czasu pomiędzy obserwacjami. Jej wprowadzenie zmienia obserwację tak jakby była ona prowadzona ze Słońca (centrum dookoła którego trwa obieg Ziemi)

HDJ = JD + 0,0058 · cosβ ·cos(L0 – λ)

gdzie: 

L0 - to długość ekliptyczna Słońca, 

λ - długość ekliptyczna gwiazdy   

β - to szerokość ekliptyczna gwiazdy

Wartości L0,  λ,  β mogą zostać obliczone przez programy lub znalezione na podstawie efemeryd. Poprawka heliocentryczna jest niepotrzebna tylko wtedy gdy dany obiekt leży na biegunie ekliptycznym gdyż wtedy nie bierze udziału w ruchu obiegowym. 

Przybliżę teraz nieco wymienione wyżej czynniki wpływające na zmianę kształtu wykresu zmian jasności dla gwiazdy zmiennej zaćmieniowej. W przypadku gdy następuje przepływ materii w układach typu EW dochodzi do znacznych zmian w wyglądzie wykresu zmian jasności. Gwiazdy będące tak blisko siebie potężnie oddziałują grawitacyjnie na siebie nawzajem i odkształcają się. Dodatkowo wokół masywniejszego składnika może powstać dysk akrecyjny z materii wyrwanej towarzyszowi. Zarówno dysk jak i odkształcona powierzchnia gwiazd spowodują zmiany w natężeniu oraz ilości światła docierającego do obserwatora. Gwiazdy tego układu krążąc dookoła siebie nie dość, że się zasłaniają to jeszcze widać fragmenty powierzchni o innym kształcie, a od czasu do czasu obie gwiazdy połączone strumieniem materii. Czasami dysk akrecyjny może zachować się jak ciało doskonale czarne i znacznie redukować jasność całego układu.


By wytłumaczyć zjawisko ruchu linii apsyd musimy poczynić pewne założenia: po pierwsze mamy układ dwóch ciał i zakładamy, że jedno okrąża drugie po orbicie w kształcie elipsy. Po drugie są od siebie na tyle daleko by nie dochodziło do wymiany materii. Wreszcie po trzecie oba składniki układu mają podobną masę. Umieszczając taki układ w dwuwymiarowej przestrzeni byłoby to koło okrążane po torze eliptycznym przez drugie koło.   Gdyby przez tą orbitę poprowadzić dwie prostopadłe do siebie linie tak by przecinały się w środku otrzymamy tzw. linie apsyd. Zakładając, że oba te koła się przyciągają, naturalną konsekwencją będzie pewne odchylenie koła środkowego w kierunku okrążającego go partnera. Powracając do układu podwójnego gwiazd – takie odchylenie jest na ogół nieznaczne aczkolwiek potrafi znacznie zmienić jasność układu, a zatem również kształt wykresu. 


Kolejnym elementem mogącym zakłócić wspaniały i prosty schemat zmian jasności układów zaćmieniowych jest obecność trzeciego ciała. Na ogół układy potrójne są zbudowane w sposób hierarchiczny czyli dwa składniki tworzą ciasny bardzo układ podwójny, a całość okrąża po obszernej eliptycznej orbicie składnik trzeci. Dla przykładu przy wspomnianej już gwieździe zmiennej zaćmieniowej SW Lyn możemy zidentyfikować na podstawie wykresu O-C obecność trzeciego składnika. Wykres przybiera w takim wypadku bliżej nieokreślony ale zawsze cykliczny kształt. W tym wypadku zakłócenie takie daje astronomom wymierne korzyści. Po pierwsze na podstawie zmian w wykresie są oni w stanie określić masę trzeciego obiektu, a z kolei na jej podstawie zaklasyfikować obiekt to danej grupy (tzn. gwiazdy, pulsary, czarne dziury itp...). W ostateczności układy takie są użyteczne do analizy rozkładu masy w Galaktyce i obecności ( lub jej braku, jakkolwiek jest niemal całkowicie pewne, że istnieje).


Hamowania magnetyczne i grawitacyjne to skomplikowany proces utraty momentu pędu. Postaram się wyjaśnić go bardzo ogólnie. Każda gwiazda obraca się wokół własnej osi. Z ruchem tym powiązana jest wielkość wektorowa zwana momentem pędu – im szybciej gwiazda rotuje tym większa jest wartość momentu pędu. Gwizdy są zbudowane z plazmy, która jest źródłem otwartego pola magnetycznego. Pole magnetyczne naśladują rotację gwiazdy i oddziałuje z wiatrem gwiazdowym odkształcając jego tor lotu, tym samym przekazując mu część swojego momentu pędu. Utrata momentu pędu przez jeden składnik układu powoduje stratę dla całości - zmniejszenie okresu orbitalnego i zacieśnienie układu. Podobnie dzieje się w przypadku hamowania grawitacyjnego, lecz tutaj rolę przekaźnika pełnią fale grawitacyjne jako odkształcenie wywołane ruchem masy w przestrzeni. Im układ jest ciaśniejszy tym większego znaczenia nabiera hamowane falami grawitacyjnymi. 


Międzynarodowy system badania gwiazd zmiennych zaćmieniowych pozwala na zgromadzenie ogromnej liczby danych. Umożliwiają one liczne porównania i weryfikacje odkryć powiązanych z wiekiem, wielkością a nawet składem chemicznym Wszechświata. W szczególności potrzebna nam jest dokładna odległość do Wielkiego Obłoku Magellana. Jedną z największych nadziei dotyczącą gwiazd zmiennych zaćmieniowych wiąże się z wyznaczaniem poprawnych i dokładnych odległości we Wszechświecie. Do tej pory wyznaczono odległości różnymi metodami jednak otrzymano bardzo rozbieżne wyniki dla każdej metody. Dopiero użycie gwiazd zmiennych zaćmieniowych dało w miarę zbieżne wyniki obliczeń. Istnieje kilka metod wyznaczania odległości w oparciu o zmienne zaćmieniowe. Wszystkie jednak opierają się na jasności układu, do czego potrzebna jest właśnie fotometria i liczne obserwacje. Zależność ta polega na porównaniu jasności obserwowanej oraz jasności absolutnej. Jasność obserwowaną otrzymuje się z fotometrii i obserwacji optycznych, natomiast jasność absolutną otrzymuje się z połączonych obserwacji fotometrycznych oraz spektroskopowych. Mając te dwie wartości wystarczy przekształcić wzór :



M = m – 5log10r + 5    na   r = exp[(m + 5 – M)/5]

gdzie:
M – wielkość absolutna, zdefiniowana jako wielkość obserwowana z odległości 10 parseków

m – wielkość obserwowana

r – odległość od gwiazdy wyrażona w parsekach

Problemem tej metody jednak jest wyznaczenie jasności absolutnej z dużą dokładnością nie znając odległości od układów zaćmieniowych. Jest obecnie również kilka metod wyznaczania tejże jasności i opierają się między innymi na: wyznaczeniu temperatury efektywnej i porównaniu jej z odpowiednim indeksem barwy lub typem spektralnym,  wyznaczenia temperatury efektywnej jednego składnika za pomocą modeli komputerowych, a drugiego poprzez rozwiązanie krzywej blasku dla całego układu zaćmieniowego oraz zastosowanie pomiarów interferometrycznych do wyznaczenia promieni kątowych gwiazd i tego z kolei do wyrysowania funkcji jasności powierzchniowej gwiazdy od normalnego indeksu barwy. Wszystkie jednak zawierają w sobie spore błędy wobec czego wyniki otrzymywane tymi metodami są rozbieżne. Gdyby jednak udało się ustalić odległość do Wielkiego Obłoku Magellana mielibyśmy bardzo użyteczny punkt odniesienia w wyznaczaniu odległości do innych obiektów, nawet tych znajdujących się miliony lat świetlnych od nas. Natomiast to, połączone z analizą spektroskopową i interferometryczną pozwoliłoby na określenie tempa ekspansji, wieku Wszechświata przez. otrzymanie dokładnej wartości stałej Hubble’a.


Układy podwójne lub wielokrotne są bardzo powszechne we Wszechświecie. Szacuje się, że 90% gwiazd tylko w naszej Galaktyce to właśnie takie układy. Wiele spośród nich jest ustawionych do nas pod takim kątem, że przesłaniają się nawzajem. Gwiazdy zmienne zaćmieniowe dają nam wiele perspektyw na przyszłość i być może to właśnie one przyczynią się do intensywnego rozwoju kosmologii i astronomii. Może się tak stać choćby przez ogromną liczbę możliwości obserwacyjnych jakie stwarzają. Z bardziej prozaicznego punktu widzenia mogę dodać, że są idealnym wstępem dla młodzieży zainteresowanej astronomią. Ich obserwacje sięgają XVI wieku i są źródłem coraz to nowych nieraz sensacyjnych odkryć zmieniających nasze poglądy na temat budowy i mechanizmów rządzących Wszechświatem. 

Rys.3 Wynik fotometrii dla gwiazd SW Lyn przedstawiony na wykresie sporządzonym metodą kalkową.





Teleskop w Ironwood North Observatory





Rys.2 Kalka dostępna w Internecie. Do każdego widocznego elementu dołączono komentarz.





Zmienna typu Algola.


Literka d oznacza „płaskie dno”.
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Zmienna typu �β Lyrae. Podobny wykres posiada zmienna typu


W Ursae Majoris z tą różnicą, że oba minima są podobnej głębokości.
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