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1 Wstep

Predkosci radialne gwiazd zmiennych, po ich uzupetnieniu o obserwacje fotometryczne,
pozwalajg wyznacza€ szereg waznych parametrow fizycznych. W przypadku rozdzie-
lonych uktadéw gwiazd zmiennych zaémieniowych modele Wilsona-Deviney pozwa-
lajg na bezpoSrednie wyznaczanie mas, mocy pomieniowania i promieni. Mozliwe tez
staje sig uzycie tych obiektéw do wyznaczania odlegtosci do gromad gwiazd i galaktyk
Lokalnej Grupy (Paczynski, 1997).

Przy wyznaczaniu tych parametréw konieczna jest znajomosS¢ zaleznosci jasno-
Sci powierzchniowej kazdego ze sktadnikéw od temperatury. ZaleznosS¢ ta wynika ze
wspotczesnych modeli atmosfer, jednak w celu uzyskania wigkszej doktadnosci, ko-
nieczna jest jej rekalibracja w oparciu o obserwacje uktadéw zaémieniowych o zna-
nych odlegtosciach. Do takiej rekalibracji znakomicie nadaja sie bliskie gwiazdy za-
¢mieniowe, dla ktérych Hipparcos wyznaczy# paralaksy z doktadnoscia lepsza niz 20%
(Kruszewski i Semeniuk, 1999).

W przypadku cefeid uzycie metody Baadego-Wesselinka do analizy zmian pred-
kosci radialnych i jasnosci tych gwiazd prowadzi do wyznaczenia ich promieni, mocy
promieniowania i, w konsekwencji, odlegtosci. | tu przydatna jest kalibracja punktu
zerowego skali odlegtosci poprzez obserwacje gwiazd o dobrze znanych paralaksach.

Projekt budowy instrumentu do wyznaczania predkosci radialnych gwiazd narodzit
sig jako naturalne rozszerzenie wczesniejszego projektu ASAS (Paczyriski, informacja
prywatna). ASAS zostat szczegotowo przedstawiony w innym artykule w tym tomie.
Dla nas istotne jest to, ze w jego ramach odkrywane sg nowe, jasne uktady podwdjne
zaCmieniowe i cefeidy, z ktorych wigkszos¢ lezy na potudniowej pétkuli nieba. By
uzupehnic¢ bogaty materiat fotometryczny — zbierany w trakcie dziatania ASAS’a —
o predkosci radialne, postanowiliSmy zbudowac automatyczny teleskop ze spektrogra-
fem echelle. Dla utatwienia caty projekt, z uwagi na jego ztozonosc, najlepiej podzielic¢
na kolejne fazy:

1. Budowa spektrografu (zakoficzona)
Testowe obserwacje na teleskopie (zakoficzone)
Budowa teleskopu do spektrografu (na ukoriczeniu)

Obserwacje gwiazd w Borowecu i jednoczesna automatyzacja catego zestawu

a &~ 0D

Przeniesienie instrumentu do lepszego astroklimatu (np. Chile, Afryka Potu-
dniowa)

W dalszej czesci omdwione zostang etapy 1-3. PomineliSmy ztozony problem automa-
tyzacji instrumentu (cho¢ w czasie konstrukcji spektrografu i teleskopu decyduje ona
w duzej mierze o dokonywanych wyborach) jak rowniez kwestie wyboru docelowego
miejsca lokalizacji teleskopu.



2 Poznanski klon MUSICOS’a

2.1 Podstawowe wymagania

Decydujac sig na samodzielng budowe spektrografu byliSmy zgodni, ze nie zalezy nam
na tworzeniu nowej konstrukcji. ChcieliSmy skorzysta¢ z doSwiadczenia innych budu-
jac kopie takiego instrumentu, ktdry z jednej strony sprawdzit sie w czasie obserwacji,
z drugiej za$ byt stosunkowo tani w budowie.

Pragac mierzy¢ predkosci radialne w uktadach podwaojnych zaémieniowych nale-
zato zwro6ci€ uwage na rozdzielczoSc spektrografu. Powinna ona by¢ na tyle duza, by
dla wigkszosci faz obiegu obu skfadnikéw umozliwia€ separacje ich linii w celu po-
miaru potozer na ramce CCD. W praktyce sprowadza sie do rozdzielczosci rzedu 10
km/s lub lepszej. Warunek ten jest mniej istotny w odniesieniu do gwiazd pulsujacych,
w widmach ktorych nie dochodzi do okresowego zlewania si¢ linii widmowych.

Kolejnym wymogiem byto zapewnienie doktadnosci pomiaru predkosci radialnych
na poziomie 0.1 km/s. DoktadnosS¢ taka nie jest konieczna dla rozdzielonych uktadéw
gwiazd zacmieniowych, przydaje si¢ natomiast w przypadku niektérych cefeid, kto-
rych amplitudy predkosci radialnych moga wynosi¢ zaledwie kilka km/s. Taka doktad-
noSC pomiaru jest trudna do uzyskania w klasycznych spektrografach montowanych
bezposrednio na teleskopie, z uwagi na gigcia instrumentu. Mozna jg jednak uzyska¢
bez trudu stosujac spektrograf zasilany Swiattowodem, ktory w czasie obserwacji moze
znajdowac si¢ w osobnym, klimatyzowanym pomieszczeniu.

Planujac docelowa prace urzadzenia w trybie zdalnym musieliSmy zadbac o zwigk-
szenie niezawodnosci jego czesci sktadowych. Stad m.in. ograniczanie do minimum
ilosci ruchomych czesci, rezygnacja z kamery CCD chiodzonej ciektym azotem czy
uktadem Joule’a-Thomsona na rzecz prostych i niezawodnych stosoéw Peltiera itp.

Ostatnim wreszcie, cho€ wcale nie najmniej waznym, byt wybér spektrografu wy-
korzystujacego siatke echelle. Siatki te daja widmo w szerokim zakresie dtugosci fal,
podzielone na wiele rzedéw rozsunigtych wzgledem siebie w kierunku prostopadtym
do kierunku dyspersji. Pozwala to na optymalne wykorzystanie powierzchni kwadra-
towych sensoréw CCD.

2.2 Spektrograf echelle i mate teleskopy

Zastosowanie spektrografow echelle oraz metody korelacji krzyzowej do pomiaréw
predkosci radialnych znacznie ztagodzito wymag duzej apertury wykorzystywanego w
obserwacjach teleskopu.

W okresie przed masowym wprowadzeniem detektoréw CCD typowy spektrograf
szczelinowy rejestrowat widmo na dtugim, waskim pasku kliszy fotograficznej, uzy-
skujac szeroki zakres dtugosci fal. W latach 50-70 uruchomiono szereg teleskopow
klasy 2 metrowej z takimi wiasnie spektrografami. Zastgpienie klisz kamerami CCD
w latach 80-tych zbiegto sig w czasie z uruchamianiem kolejnej generacji teleskopdw,
tym razem o Srednicach 4 i wigcej metréw. Budowane dla nich spektrografy czesto
wyposazone juz byly w siatki echelle, dajgce widma optymalnie rozmieszczone na
kwadratowych sensorach CCD. Powodowato to odptyw astronomoéw z mniejszych te-
leskopéw spektroskopowych klasy 2m, ktdre czesto pozostawaly ze spektrografami
starego typu. Niektére z nich pracuja w takiej konfiguracji do dzi§ (np. teleskopy w
David Dunlap Observatory w Kanadzie czy w Rozhen Astrophysical Observatory w
Bulgarii).

Zobaczmy teraz na konkretnym przyktadzie, w jaki sposéb nowoczesny spektrograf
echelle na matym teleskopie pozwala na konkurowanie z klasycznym spektrografem
szczelinowym na teleskopie klasy 2m w zakresie wyznaczania predkosci radialnych
gwiazd. W tym celu przyjmijmy do poréwniar systemy instrumentalne we wspomnia-
nych wczesniej dwdch obserwatoriach (DDO i RAO), w ktdrych na teleskopach o Sred-
nicy nieco ponizej 2 m zamontowane sa spektrografy dajace widma o zakresie 200 A i
dyspersji 0.2 A/pix.
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Rysunek 1: Schemat poznariskiego spektrografu echelle

Zbudowany w OA UAM w Poznaniu spektrograf echelle (o ktérym bedzie mowa
dalej), daje widmo o zakresie 3400 A i dyspersji 0.1 A/pix. Pomijajac kwestig r6znych
dyspersji jako nieistotng w tych rozwazaniach zauwazmy, ze — przy zatozeniu jedna-
kowej gestosci linii absorbcyjnych w widmie gwiazdy p6znego typu widmowego —
spektrograf echelle zarejestruje 16 razy wigcej linii niz spektrograf klasyczny. Doktad-
noS¢ wyznaczania predkosci radialnych metoda korelacji krzyzowej zalezy w znaczniej
mierze od ilosci linii w widmie. Z pewnym przyblizeniem mozna przyja¢, ze widmo o
ilosci linii IV - [ i stosunku sygnatu do szumu Sy da te same rezultaty w czasie korela-
cji krzyzowej, co widmo o ilosci linii [ i stosunku sygnatu do szumu S% = v/N - Sx
(Donati i in., 1997). Skadinad wiadomo, ze Sy jest proporcjonalny do Srednicy lustra
teleskopu D, zatem przy N = 16 tg sama dokfadnoSC pomiaru uzyskamy stosujac
V16 = 4 krotnie mniejszg Srednice. W naszym przypadku wystarczy wiec, gdy spek-
trograf echelle podtgczymy do teleskopu o Srednicy 0.5 m.

Whiosek z tych rozwazan poczatkowo moze wydac sie zaskakujacy, jednak w wielu
sytuacjach (gwiazdy chtodne, zawierajace w widmie setki linii absorbcyjnych) tak wia-
$nie jest. Rdznica kosztéw zakupu i eksploatacji samego teleskopu dwumetrowego jest
wielokrotnie wigksza, niz budowa spektrografu echelle podtgczonego Swiattowodem
do matego teleskopu o Srednicy lustra rzedu 0.5 m.

2.3 Poznanski klon MUSICOS’a

Biorac pod uwage wynik rozwazan przedstawionych wyzej postanowilisSmy zbudowac
spektrograf echelle spetniajacy podane kryteria. Wybdr padt na francuska konstruk-
cje zespotu Jacquesa Baudranda z Obserwatorium w Meudon o nazwie MUSICOS
(MUIti Slte COntinuous Spectroscopy — Baudrand i Bohm, 1992). Inz. Baudrand do-
starczyt nam nieodptatnie planéw konstrukcyjnych spektrografu za co jesteSmy mu
bardzo wdzigczni.

Schemat poznariskiego klonu MUSICOS’a przedstawiono na Rys.1. Gtdwnym ele-
mentem optycznym instrumentu jest siatka dyfrakcyjna echelle produkcji Richardson
Grating Laboratory o wymiarach 200 x 100 mm, 31.6 rysach/mm i kacie potysku 64°.
Jako kolimatora uzyto zwierciadta parabolicznego o Srednicy 100 mm i Swiattosile F/4,
wyprodukowanego przez J.F. Royce w USA.



Rysunek 2: Spektrograf echelle w klimatyzowanym pomieszczeniu w kopule teleskopu

Zwierciadto to pokryte zostato multidielektryczng warstwa srebra o wspoétczynniku
odbicia 98% w catym wykorzystywanym zakresie widma.

Obraz widma na kamerze CCD tworzony jest przy pomocy dostepnego komercyj-
nie obiektywu fotograficznego Canon FD 2.8/400L o ogniskowej 400 mm. Nachodzace
na siebie rzedy widma echelle rozdzielane sg pryzmatem ze szkta Schotta SF5 o kacie
famigcym 57°, wyprodukowanym przez PZO w Warszawie.

Dziatanie spektrografu najlepiej zrozumiec podazajac droga Swiatta od strony tele-
skopu. Swiatto trafia do spektrografu poprzez Swiattowdd Polymicro FBP o Srednicy
rdzenia 50 pm, ktorego koniec umieszczony jest w ognisku kolimatora. Wiazka Swiatta
opuszcza Swiattowodd stozkiem o rozwarciu ok. F/4, padajac na kolimator. Ten zamie-
nia ja na wigzke promieni rownolegtych o Srednicy 100 mm, ktére padaja na siatke
dyfrakcyjna. Po rozszczepieniu Swiatto pada na pryzmat, ktdry separuje poszczeg6lne
rzedy widma i dalej na obiektyw, ktdry tworzy obraz widma na sensorze kamery CCD.

Mozliwa jest modyfikacja tej konstrukcji przez zastosowanie podwdéjnego Swiatto-
wodu, ktérego widkna w ognisku kolimatora odlegte s od siebie 0 180 pm. Jednym
widknem mozna wéwczas doprowadzac Swiatto gwiazdy, a drugim Swiatto lampy kali-
bracyjnej (np. Th/Ar) co powoduje jednoczesne uzyskanie dwdch widm o przeplataja-
cych sie rzedach. Jednoczesnos¢ naswietlania obu widm zwigksza doktadnoS¢ pomiaru
potozen linii widmowych gwiazdy.

Wyglad samego spektrografu z zewnatrz prezentuje Rys. 2. Swiattowdd doprowa-
dzony jest z lewej strony skrzyni w plastikowej rurce, zabezpieczajacej go od zbyt
duzych naprezen wewnetrznych. Skrzynia spoczywa na podkfadkach absorbujacych
drgania otoczenia (wykorzystano warstwe gumy, drewna i styropianu, z ktorych kazde
ttumi drgania o innych czestotliwosciach).

Po zdjeciu gornej pokrywy widzimy (Rys.3), ze w jej podwojnych Sciankach znaj-
duje sie warstwa izolacyjna ze styropianu. Wszystkie elementy optyczne spoczywaja
na ptycie granitowej o rozmiarach 1 x 1 m i wadze 300 kg. Granit ma duzg bezwtadnosS¢
cieplng, stabilizuje wigc termicznie wnetrze spektrografu. Jego rozszerzalnosc ciepla
jest z kolei wyjatkowo mata.

W lewym, dolnym rogu skrzyni widoczne jest wyczernione pudto zawierajace ka-
mere CCD. Kamera musi by¢ chtodzona do niskich temperatur, a spektrograf utrzy-
mywany jest w statej temperaturze ok. 20° C, dlatego tez Scianki pudta izoluja jego



wnetrze od otoczenia. W prawym, gérnym rogu widoczny jest zwdj Swiattowodu w
niebieskiej otulinie; kolimator znajduje sie na prawo, na dole. Siatka dyfrakcyjna przy-
kryta jest wyczernionym daszkiem.
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Rysunek 3: Wnetrze spektrografu

Po skolimowaniu spektrografu poddano go szeregu testom laboratoryjnym. Jako
detektora wykorzystywano w nich pozyczong kamerg CCD firmy Apogee AP8p, ktdra
— jakkolwiek bardzo dobra do zastosowan fotometrycznych — miata wiele wad w przy-
padku naswietlania widm. Jej szum odczytu byt duzy (15e~ /pix), a chtodzenie termo-
elektryczne zbyt mato wydajne, by osiaggna€ prad ciemny na poziomie kilku elektrondw
na piksel na godzing. Jej zaleta natomiast byt sensor SITe 003, 1kx 1k, o rozmiarach
piksela 24pum x 24pum, bardzo podobny do kamer stosowanych w oryginalnym MU-
SICOSie.

Na Rys. 4 pokazano widmo lampy tungstenowej (zwykta zardwka), ktére wyko-
rzystywane jest do flat-fieldowania widma gwiazdy i modelowania przebiegu rzedéw
echelle. W prezentowanej konfiguracji na ramce CCD mieszczg sie 44 rzedy widma,
przy czym dtugos¢ fali maleje poczawszy od lewego gornego rogu ramki (A ~ 8400 A)
do prawego dolnego (A ~ 5000 A). Warto zwroci¢ uwage na dwie sprawy: odstep mig-
dzy rzedami jest najmniejszy w dtugofalowej czeSci widma, na tyle jednak duzy, by
mozna tam wstawi¢ dodatkowe widmo z drugiego Swiattowodu; centralne czgsci rze-
dow echelle sg znacznie jasniejsze od lewego, bad z prawego brzegu. Ten drugi efekt
jest typowy dla widm echelle.

Do kalibracji widma gwiazdy w dtugosci fali stosuje sie¢ widma emisyjne specjal-
nych lamp. W naszym przypadku jest to lampa torowo-argonowa 3UAX/TH firmy Ca-
thodeon, dajgca wiele linii emisyjnych w szerokim zakresie widma. Jej wadg jest seria
bardzo jasnych linii argonu powyzej A = 7000 A, widocznych na Rys. 4.

W czasie testow okazato sig, ze spektrograf daje wyniki zgodne z oczekiwaniami:
szerokoS€ instrumentalna FWHM linii widmowych wynosi 2.5 piksela w kierunku dys-
persji, co przy dyspersji 0.08 — 0.12 A/pix daje Srednig rozdzielczosS¢ R = 30000.
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Rysunek 4: Widmo echelle lampy tungstenowej. Dtugosc¢ fali maleje od lewego gor-
nego rogu ramki (A ~ 8400 A) do prawego dolnego (A ~ 5000 A).

Rysunek 5: Widmo lampy kalibracyjnej, torowo-argonowej. Widoczne pojedyncze li-
nie emisyjne.



Rysunek 6: Widmo arktura (K2111). Widoczny m.in. dublet sodowy oraz linia H,,.

3 Testy spektrografu na teleskopie

Kolejnym krokiem byto przetestowanie spektrografu na teleskopie. Oznaczato to ko-
niecznoS¢ budowy odpowiedniego interfejsu do umieszczenia kofcowki Swiattowodu
w ognisku teleskopu oraz utrzymania gwiazdy na Swiattowodzie w ciggu kilkudziesig-
ciominutowych ekspozycji. W testach wykorzystano teleskop fotometryczny w Stacji
Obserwacyjnej OA UAM w Borowcu k. Kérnika. Instrument ten zostat opisany przez
Kryszczynska i in. (artykut w niniejszym tomie).

Rezultaty wykazaty, ze w ciggu nocy dryf potozen linii lampy torowo-argonowej
moze byC z tatwoscia skorygowany z doktadnoscia do +£0.1 km/s. Do testowania do-
ktadnosci wyznaczania predkosci radialnych gwiazd wybrano gwiazde 6 Draconis (F81V),
ktora jest uktadem podwdjnym (SB1) o okresie P = 3107 i amplitudzie widocznego
sktadnika K = 26 km/s (Slovak i Barnes, 2002). Linie widmowe drugiego skfadnika (o
znacznie mniejszej masie) nie sg widoczne w zakresie widzialnym, co utatwia pomiary
przesunig€ linii w widmie.

W okresie od czerwca do sierpnia 2003 r. otrzymano kilkanascie widm, z ktérych
10 nadawato sig do pomiardw. Po redukcji widm w pakiecie IRAF wybrano rzedy, z
ktérych — metoda korelacji krzyzowej — wyznaczono predkos¢ radialna gwiazdy. Jako
widmo poréwnania postuzyto widmo v Cyg (F8I). Po usrednieniu wynikéw uzyskano
koricowa predkos€ radialng dla danego momentu czasu. Jednoczes$nie, korzystajac z
modelu Slovaka i Barnesa (2002), wyliczono fazy i predkosci radialne na te same mo-
menty czasu. Rezultaty pokazuje Tabela 1, w ktérej podano otrzymane z obserwacji
(i skorygowane na Storice) predkosci radialne V;, widocznego skfadnika jak réwniez
roznice O — C migdzy obserwacjami, a modelem. Ten sam rezultat pokazano tez na
Rys. 7.

Srednia doktadnos¢ naszych pomiaréw predkosci radialnych, oceniona na o =
0.7 km/s, pozostaje w zgodzie z wynikami innych, podobnych obserwacji. Duquen-
noy i Mayor (1991), korzystajac z klasycznego spektrografu CORAVEL, otrzymali dla
6 Dra doktadnos¢ predkosci radialnych o = 1 km/s, co przy typowej dla CORAVELa
doktadnosci o = 0.3 km/s moze wydawac sig kiepskim rezultatem. Jednak w wypadku
6 Dra nizsza doktadnoS¢ pomiardw usprawiedliwiona jest doS¢ szybka rotacjg masyw-
niejszego skfadnika uktadu, powodujaca znaczne poszerzenie linii widmowych.



Faza | V, km/s | O — C km/s
0.04340 5.775 —0.138
0.04040 6.275 —0.064
0.93724 16.990 0.178
0.25767 | —24.300 0.518
0.91711 16.730 —0.965
0.23136 | —21.600 0.490
0.89176 18.150 —0.060
0.23076 | —20.440 1.582
0.52873 | —18.560 0.523
0.18132 | —16.570 —1.002

Tablica 1: Poréwnanie pomiarow predkosci radialnych 6 Dra z modelem. Srednia od-
chytka RMS wynosi o = 0.7 km/s.

Theta Draconis

Borowiec 2003, spektrograf echelle

; ‘ ; ‘ ;
20 g,
K3 @
= L
(&3
-20r- 2
o
-401 \ \ \ \
0,2 0,4 0,6 0,8
faza

Rysunek 7: Wykres zmian predkosci radialnej masywniejszego sktadnika uktadu po-
dwdjnego 6 Dra. Punkty oznaczaja pomiary uzyskane spektrografem echelle, ciagta

krzywa otrzymano z modelu gwiazdy.




Gwiazda ta przejawia tez prawdopodobnie znaczng aktywnoS¢ chromosferyczna.

Kolejny test polegat na okresleniu zasiegu spektrografu na teleskopie 0.4 m. W
tym celu wykonano dwie potgodzinne ekspozycje widma gwiazdy podwaojnej zacmie-
niowej V454 Aur (V = 774 — 817, F8), o okresie P = 392. Sredni S/N na obu
widmach (mierzony w okolicy linii H,,, w potowie odlegtosci od centrum do brzegu
rzedu echelle) wynosit ok. 30. Na Rys. 8 przedstawiono fragment otrzymanego widma
w okolicy dubletu sodowego.
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Rysunek 8: Fragment widma echelle gwiazdy podwojnej zaémieniowej V454 Aur. Wi-
doczne jest wyra zne rozdwojenie linii absorbcyjnych.

4 Jaki teleskop do spektrografu?

Po uzyskaniu pozytywnych rezultatéw z obserwacji spektrografem na matym telesko-
pie nalezato ustali¢ wymagania odnosnie innego, dedykowanego jedynie do spektro-
skopii, teleskopu. Doswiadczenia z oryginalnego MUSICOS’a, ktéry traci 30% foto-
noéw z powodu z gory zatozonego, ztego dopasowania Swiattosity wigzki wyjsciowej
Swiattowodu do kolimatora spektrografu pokazujg, ze wiasciwym zaprojektowaniem
samego teleskopu i/lub interfejsu Swiattowodowego mozna znaczaco zwiekszy¢ wy-
dajnos¢ catego systemu obserwacyjnego.

Optymalne wprowadzenie Swiatta do spektrografu wymaga, by kolimator zostat
oSwietlony rozbiezna wiazka Swiatta o Swiattosile F'/4. Swiattowody o malej Srednicy
rdzenia (50 — 200um) charakteryzuje efekt tzw. degradacji Swiattosity (FRD — focal
ratio degradation). Powoduje on, ze po przejsciu przez Swiattowod rozbieznos¢ wigzki
ulega zwigkszeniu. W stosowanym przez nas Swiattowodzie Polymicro FRD nie jest,
na szczescie, zbyt duzy. Chcac otrzymac na wyjsciu wigzke F'/4 nalezy na wejsciu
wprowadzi¢ do Swiattowodu wiazke F'/4.5. To pierwszy warunek przy projektowaniu
teleskopu.

Kolejnym wymogiem jest dopasowanie rozmiaréw gwiazdy w ognisku teleskopu
do rozmiaréw Swiattowodu. Dopasowanie to w duzych teleskopach dokonuje sie czesto
przy pomocy dodatkoch uktaddw optycznych. Jest to jednak rozwigzanie kosztowne,
lepiej wiec — przy budowie dedykowanego instrumentu — tak dobra¢ ogniskowa zwier-
ciadta teleskopu, by od razu otrzyma¢ odpowiednia skale obrazu w ptaszczy znie ogni-
skowej.



Sredni seeing w Borowcu wynosi 3” FWHM, za$ Srednica $wiattowodu 50m.
Przy ogniskowej gtownego zwierciadta F' = 2 m, szerokoS¢ potdwkowa obrazu gwiazdy
wynosi FWHM=30um. Przy zatozeniu gaussowskiego profilu gwiazdy oznacza to, ze
tylko niewielka czeS€ jej Swiatta znajdzie sie poza Swiattowodem. Korzystajac z Ta-
beli 4. podanej przez Pfeiffer i innych (1998) tatwo sprawdzimy, ze ostabienie jasnosci
gwiazdy wyniesie w naszym przypadku jedynie 0™2. Zwiekszony poziom tta nieba w
aperturze swiattowodu nie bedzie dla nas poroblemem przy obserwacji tylko jasnych
(V < 12™) gwiazd.

Takie rozwigzanie, cho€ optymalne pod katem zwigkszenia ilosci Swiatta gwiazdy
trafiajacego do spektrografu, niesie w sobie niebezpieczenstwo niecatkowitego wymie-
szania promieni gwiazdy w Swiattowodzie. Efekt ten znany jest z klasycznych spektro-
graféw szczelinowych, w ktérych zmiany potozenia gwiazdy w szerokiej szczelinie,
powodowane btedami prowadzenia teleskopu, prowadzity do spadku doktadnosci po-
miaréw potozen linii w widmie. Swiattowdd moze jednak dziata¢ jak idealny uktad
mieszajacy promienie o ile tylko wprowadzimy do niego stozek o Swiattosile nie wigk-
szej niz F/4.5 (Enabling a Giant Segmented Mirror Telescope for the Astronomical
Community, strona WWW). Do takiej wtasnie Swiattosity wejsSciowej doprowadzity
nas dotychczasowe rozwazania, nie musimy wigc obawiac sie spadku doktadnosci po-
miardw.

taczac ogniskowa F' = 2 m ze Swiattosity F/4.5 otrzymujemy teleskop o Srednicy
pierwotnego zwierciadta D = 0.45 m, w ktdrego ognisku powinien zosta€ umiesz-
czony Swiattowdd spektrografu. Chcac nieco zwigkszy€ aperture mozemy zaakcepto-
wac lustro o Srednicy D = 0.5 m, co przy Swiattosile F/4.5 oznaczac bedzie wydtuzenie
ogniskowej do F' = 2.25 m. Tak niewielkie zwigkszenie ogniskowej nie wptynie prak-
tycznie na straty Swiatta gwiazdy na wejsciu do Swiattowodu. Oczywiscie, w takim
podejsciu Swiattowdd powinien znalez€ sie w ognisku pierwotnym gtéwnego zwier-
ciadta, co oznacza budowe teleskopu w systemie Newtona. Konstrukcje takie sg tafisze
i fatwiejsze w budowie niz najczesciej stosowane w astronomii Cassegrain’y. Jadna z
wad Newtondw — dtugi tubus — nie byt dla nas problemem z uwagi na duza Swiattosite
instrumentu.

Dalsze zwigkszenie ilosci Swiatla trafiajacego do spektrografu mozna tatwo uzy-
ska€ wykorzystujac drugi Swiattowdd spektrografu echelle, ktdry pierwotnie miat stu-
zy€ do jednoczesnego naSwietlania lampy kalibracyjnej. Budujac teleskop o dwoch
lustrach o Srednicy D = 0.5 m mozemy uzyskac efektywna aperture D = 0.7 m.
W takiej konfiguracji na sensorze CCD uzyska sie dwa widma tej samej gwiazdy, o
rzedach wzajemnie sie przeplatajacych, ktore nastgpnie bedzie mozna dodac na etapie
redukcji. Zauwazmy, ze wymaga to jednak stosowania niskoszumowej kamery CCD,
gdyz w tym przypadku szum odczytu oraz szum pradu ciemnego wypadkowego widma
bedzie 0 v/2 wyzszy niz normalnie.

Majac juz pewne doSwiadczenie z budowa teleskopu fotometrycznego 0.4 m w Bo-
rowcu (patrz artykut Kryszczynskiej i innych w niniejszym tomie), jak rowniez podia-
czaniem do niego spektrografu echelle, zdecydowaliSmy o budowie podwdjnego tele-
skopu Newtona, ktdrego oba tubusy z lustrami 0.5 m znajda sie na wsp6lnym montazu,
bedacym czescig starej i nieuzywanej juz kamery satelitarnej SBG produkcji Zeissa.

Pierwsze zwierciadto teleskopu prowadzone bedzie na obserwowanej gwie zdzie
przy pomocy klasycznego uktadu autoguidera, obserwujacego wybrana gwiazde pola.
Mozliwe bedzie réwniez skierowanie do autoguidera kilku procent Swiatta gwiazdy,
obserwowanej spektrografem.

Na skutek gie€, obraz gwiazdy w drugim teleskopie bedzie zmieniat swoje poto-
zenie w stosunku do drugiego Swiattowodu. Zmiany te beda korygowane niezaleznym
uktadem autoguidera na drugim teleskopie, sterujgcym silniczkami wozka X-Y, na kt6-
rym znajdowac sie bedzie drugi Swiattowdd.

Z uwagi na wysoki koszt gotowych wozkow tego typu, konstrukcja taka zostata
wykonana wiasnymi sitami w OA UAM. Otrzymany stolik X-Y moze przesuwac Swia-
ttowod w zakresie -5 mm z krokiem 1 — 2um. Kontrola potozenia wozka zajmie sig
(umieszczony na wozku razem ze Swiattowodem) drugi autoguider.

10



Teleskop | Czas eksp. | Zasieg (S/N=10, F8)
0.4m 1800s 93
2x0.5m 900s 10m7
2x0.5m 1800s 114
2x0.5m 3600 s 121

Tablica 2: Przewidywany zasieg teleskopu ze spektrografem

5 Kamera CCD do spektrografu

Ostatnim elementem catego systemu, zwigkszajagcym w znacznym stopniu jego za-
sieg, bedzie nowa kamera CCD do spektrografu. Problemy napotkane przy stosowaniu
kamery Apogee AP8p w czasie testow spowodowaty bardzo staranny wybdr nowego
detektora.

Jak wiadomo, w czasie typowych obserwacji fotometrycznych w obserwatoriach
nizinnych dominujacym “zrédtem szumow jestSwiecenie nocnego nieba (i ewentual-
nie szum fotonowy samej gwiazdy). Sytuacja ulega radyklanej zmianie, gdy Swiatto
stosunkowo jasnej gwiazdy (V' < 12™) rozszczepimy w spektrografie w dyspersji
0.1 A/pix. Swiecenie ta nieba staje sie woéwczas nieistotne, a na koicowa wartosS¢ S/N
wptywa gtéwnie prad ciemny i szum odczytu kamery CCD. Minimalizacja szumu od-
czytu kamery wymaga dobrej jakosci elektroniki kamery oraz stosunkowego wolnego
odczytu chipu CCD. Zmniejszanie pradu ciemnego osigga si¢ przez wydajne chtodze-
nie do temperatur —100° i nizszych.

Tradycyjnym sposobem chtodzenia astronomicznych kamer CCD byto zwykle na-
czynie Dewara, wypetnione cieklym azotem. Wymagato to jednak uzupetniania po-
ziomu ciektego azotu przynajmniej raz na dobe, co z jednej strony oznaczato koniecz-
noS¢ posiadania sprezarki do skraplania powietrza, a z drugiej doS¢ uciazliwy serwis,
wykluczajacy zdalng prace teleskopu w oddaleniu od obserwatora.

W ostatnich latach obserwuje sig zastepowanie uktadéw LN, chtodziarkami dzia-
fajacymi w oparciu o efekt Joule-Thomsona. Polega on na chtodzeniu kamery ga-
zem, rozprezajacym sie z poczatkowego, doS¢ wysokiego cisnienia przez bardzo waska
szczeling. Uklady takie, zwane CryoTiger’ami, sg doS¢ kosztowne i po ok. 4 latach wy-
magaja catkowitej wymiany.

Biorac pod uwage wspomniane czynniki, zdecydowaliSmy sie¢ na zakup kamery
chtodzonej uktadem termoelektrycznym (efekt Peltiera). Przy stosunkowo duzych fi-
zycznych rozmiarach wymaganego przez nas chipu CCD (ok. 24 x 24mm? lub wig-
cej), trudno byto odnale Z producenta stosujacego wystarczajaco wydajne uktady Pel-
tiera. W koricu Andor Technologies zaproponowat nam zmodyfikowany na specjalne
zamdwnienie model swojej kamery CCD z serii iKon. Dotozenie dodatkowego stopnia
Peltiera do dotychczas stosowanego uktadu czterostopniowego spowodowato obnize-
nie temperatury pracy kamery z —75° (oferowany powszechnie model Andor DW 436)
do akceptowalnego przez nas poziomu —100° (model iKon DZ 436, na specjalne za-
moAwienie). W temperaturze tej chip E2V 4240 o rozmiarach 2048 x 2048, wielkosci
piksela 13.5m i szumie odczytu 2.5¢~/pix posiada prad ciemny o wartosci 2e~/pix/h.
Catos¢ znakomicie nadaje sie do rejestracji stabych widm echelle.

6 Podsumowanie

Za podsumowanie niech postuzy szacunek zasiegu nowego teleskopu ze spektrogra-
fem. Testy spektrografu na teleskopie 0.4 m pozwalaja z doS¢ duza doktadnoscia prze-
skalowac uzyskane do tej pory rezultaty na przypadek podwdjnego teleskopu ze zwier-
ciadtami o Srednicy D = 0.5 m kazde. W skalowaniu tym wzieto réwniez pod uwage
spadek szuméw detektora, spowodowanych uzyciem nowej kamery CCD. Reazultat
obliczen prezentuje Tabela 2, w ktdrej podano jasnoS¢ gwiazdy o typie widmowym F8,
dla ktorej w czasie ekspozycji 0 podanym czasie bedzie mozna uzyskac widmo o Sred-
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nim S/N=10. W przypadku widm echelle jest to prdg, ktory umozliwia jeszcze pomiar
predkosci radialnych gwiazd z doktadnoscia na poziomie 1 km/s.
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