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W zachowanym dziele Komentarz do
Phenomena Aratosa i Eudoksosa
Hipparch nie wprowadza numerowanej
skali, uzywa jedynie greckich
przymiotnikéw, takich jak lampros
(Aapmpds) — jasny, hypolampros
(Ymodaumpds) — dosé jasny, amydros
(duvdpds) — staby, mikros (uikpds) —
blady, do poréwnania jasno$ci gwiazd.

Irradiancja to natezenie promieniowania
okreslajace ilo$¢ energii przypadajaca na
jednostke powierzchni w jednostce czasu.
Jednostka irradiancji jest wigc [W/m?].

‘W ogdlnosci problem jest nieco bardziej
ztozony. Skala magnitudo pochodzi od
obserwacji goltym okiem, za$ Pogson

w swej pracy opieral si¢ na wczesnych
pomiarach fotograficznych. Okazuje sie,
ze oko ludzkie ma nieco inng czuloéé dla
poszczegdblnych diugosci fal (rézne
gwiazdy o réznej temperaturze maja
maksimum jasnosci dla réznych dlugosci
fal via prawo przesuni¢¢ Wiena) anizeli
papier fotograficzny. Z tego powodu

w fizyce o$wietlenia (cho¢by w pomiarach
jasnosci lamp) uzywa si¢ lukséw (lumen
na metr kwadratowy), czyli irradiancji
skorygowanej o czuloéé ludzkiego oka.

W podrecznikach astronomii czesto
spotyka si¢ zapis In F' dla strumienia,
jednak matematycznie operacja
logarytmowania wielko$ci fizycznej

z jednostka jest niepoprawna. Prawidlowo
nalezy stosowaé logarytm ze stosunku
wartodci do jednostki odniesienia

(np. In(F/Fy)), co daje wielkosé
bezwymiarowa.

Przyjecie dla Wegi dokladnie m = 0 jest
definicjg historyczng. Obecnie Wega nie
jest juz uwazana za wzorzec i jej jasnosé
rézni si¢ od zera we wspélczesnych
systemach fotometrycznych.

O skali magnitudo
Arkadiusz HESS*

Kiedy w pogodna noc zaczniemy przypatrywac sie niebu, zauwazymy bez trudu,
ze gwiazdy (i planety) ewidentnie réznia sie jasnoScia. Rowniez starozytni
dostrzegli ten jakosciowy fakt. Jednak dopiero w II wieku p.n.e. Hipparch

z Nikei stworzyl pierwsza znana klasyfikacje gwiazd.

W II wieku n.e. Klaudiusz Ptolemeusz z Aleksandrii, autor dzieta Almagest

(a wlasciwie Mathematikes Syntazeos) wprowadza numerowana skale jasnosci
gwiazd, w ktérej podzielil gwiazdy od najjasniejszych (ktére nazwal gwiazdami
pierwszej wielkosci) do $wiecacych najstabiej (gwiazdy szostej wielkosci).
Pojawiajacy sie tu termin ,wielko$¢” — mégetheos (ueyédovg) — w wiekach
pézniejszych zostal zlatynizowany do postaci magnitudo, ktéra to nazwa jest
uzywana w astronomii po dzis dzien.

Zauwazmy przy okazji, ze jasniejsze obiekty maja mniejsza wartosé¢ w skali
magnitudo. Jest to jedna z dos¢ nietypowych dla fizykdéw rzeczy w astronomii.

W 1856 roku Norman Pogson uscislil skale magnitudo. Nadat jej Scista definicje
matematyczna i powigzal wizualne jasnosci gwiazd z fizycznie mierzalng
wielkosdcia (w tym przypadku tzw. irradiancja). Takie natezenie w literaturze
astronomicznej okregla si¢ terminem strumienia (ang. fluz), dlatego oznacza si¢
go tradycyjnie jako F' (chociaz fizycy uzywaja réwniez literki I).

Pogson zauwazyl, ze stosunek natezen swiatta gwiazd pierwszej i széstej
wielkosci gwiazdowej (czyli rézniacych sie o pieé wielkosci) jest bliski 100.

W swojej normalizacji zalozyl, ze wynosi on doktadnie 100, % = 100. Drugim
zalozeniem poczynionym przez Pogsona bylo przyjecie, ze stosunek natezen
odpowiadajacych réznicy jednej wielkosci gwiazdowej jest staly, z czego wynika:

A 1005 ~ 2,512,
n+1
a liczbe v/100 nazywa sie czynnikiem Pogsona. Skala magnitudo jest skala
logarytmiczna, co odpowiada nieliniowej reakcji ludzkiego oka na zmiany
natezenia Swiatla. Zwiazek ten mozna powiaza¢ z prawem Fechnera—Webera,
wiazacym wrazenie zmyslowe (tutaj postrzegana jasnosé m w magitudo)
z fizyczna sila bodzca F, wyrazonym poprzez réwnanie rézniczkowe:
dF

dm =k 2.
m F

Catkujac, otrzymujemy rzeczywiscie:

. netn(E) e

gdzie Fy jest strumieniem odniesienia (np. strumieniem odpowiadajacym
zerowej warto$ci magnitudo), a C' jest stala calkowania. W praktyce stala C
i warto$¢ Fy dobiera sig¢ tak, aby skale magnitudo powiazaé¢ z obserwacjami
(co bedzie dokladniej opisane w dalszej czesci artykulu).

We wzorze tym mamy stala proporcjonalnosci k oraz stala kalibracyjna C.
Te pierwsza mozemy wyznaczy¢, korzystajac z réznicy magnitudo dla dwoéch
zrodel o réznych natezeniach Fy i Fy. Jedli rozpatrzymy réznice jasnosci zrodet
my 1 ma, ktérych jasnos¢ roézni sie o pie¢ magnitudo, to z zalozenia Pogsona
otrzymujemy:
5 2,5
5=k -In(100) = k= =
(100) In(100)  In(10)
Stala kalibracyjna C' wyznacza si¢ natomiast tak, zeby dla Wegi (a Lyr) —
najjasniejszej gwiazdy w gwiazdozbiorze Lutni — otrzymac¢ m = 0. Z pomiaréw
fotometrycznych wiadomo, ze stala C' wynosi okoto —13,89.

~ 1,0857.

Poniewaz w czasach Pogsona logarytmy dziesietne byly powszechnie uzywane
w astronomii i istnialy rozbudowane tablice do ich szybkiego obliczania, to
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Jasnosci obserwowane wybranych ciat
niebieskich w skali magnitudo (m).
Nalezy pamigtaé, ze wartosci te zalezg od
pasma obserwacji oraz od warunkéw
obserwacyjnych. Jasno$é¢ Ksiezyca jest
podana w peryhelium, a Wenus i Jowisza
w ich maksimum jasnosci.

Obiekt Jasnos$é (m)

Stonce —26,83
Ksiezyc w pelni —12,60
‘Wenus —4,93
Jowisz —2,94
Syriusz (e CMa) —1,47
Kanopus (o Car) -0,7

Arktur (a Boo) —0,04
Wega (o Lyr) +0,03
Polaris (warto$é srednia) +1,98

Czasami — zwlaszcza w przypadku
pomiaréw precyzyjnych oraz dla
obserwatoriéw kosmicznych — jasnosé
pozorng definiuje sie jako jasnosé
obserwowang z orbity Ziemi, aby usunac¢
wplyw atmosfery.

Istnieje takze inny problem zwigzany

z uzyciem Wegi jako odniesienia. Jej dos¢
szybki obrét wzdtuz wlasnej osi generuje
zmienno$é miedzy 2% a 6%, w zaleznosci
od pasma. Do bardzo precyzyjnych prac
potrzebna jest wigc ostroznosé przy
uzyciu systemu opartego na Wedze.

stynny wzor Pogsona mozna najczesciej spotkaé w formie:

Iy
mp —ma = —2,5 - log, 7 )
2

Warto tez zauwazy¢, ze wystepujacy tu czynnik —2.,5 jest wartoécia doktadna
i wynika z wlasnoéci logarytmu dziesietnego, a jego blisko$¢ do czynnika
Pogsona jest przypadkowa, nie jest on jego przyblizeniem.

Jasnosci pozorne i bolometryczne

Jasnosé obiektu obserwowanego z Ziemi oznacza sie m i nazywa jasnoscia
pozorna. Poniewaz jednak jasnos¢ obiektu spada z jego odlegloscia, to jasnosé
pozorna nie odzwierciedla rzeczywistej jasnosci obiektéw (strumienia $wiatta,
ktére one rzeczywiscie emituja). Warto zatem zdefiniowaé pewna szczegdlna
wielko$é, zwana jasnoscia absolutna, zapisywana poprzez M, zdefiniowana (dla
danej gwiazdy) jako jasno$¢ pozorna, jaka miataby dana gwiazda, gdyby byla
obserwowana z odleglosci standardowej réwnej 10 parsekow, przy zalozeniu
braku ekstynkcji, czyli ostabienia $wiatla spowodowanego absorbujacym

i rozpraszajacym osrodkiem (gléwnie pylem miedzygwiazdowym) pomiedzy
gwiazda a obserwatorem. Dzigki temu pojeciu mozna poréwnywacé rzeczywista,
(fizyczna) jasnosé gwiazd niezaleznie od ich aktualnej odleglosci od Ziemi.

Dla gwiazd i galaktyk magnitudo absolutne definiuje sie standardowo jako
jasnos$é obserwowana z odleglodci 10 parsekéw (32,6 lat $wietlnych). Definicja ta
wynika z historycznych uwarunkowan i jest powszechnie stosowana w astronomii
gwiazdowej i pozagalaktycznej. Dla obiektow Uktadu Stonecznego stosuje

sie inne standardowe odlegloéci: dla planet i planetoid magnitudo absolutne
definiuje sie dla odlegtosci 1 j.a. od Stonca i 1 j.a. od obserwatora, przy
zalozeniu kata fazowego 0° (pelne oswietlenie). Dla komet definicja jest nieco
bardziej zlozona, uwzglednia bowiem ich aktywnos¢ i rozklad swiatta w komie

i warkoczu.

Zwiazek miedzy magnitudo pozornym m, absolutnym M i odlegloscia d
(wyrazona w parsekach) wyraza sie klasycznym wzorem modutu odleglosci:

m — M = 5logy(d) — 5+ A,

gdzie dodatkowy skladnik A oznacza ekstynkcje. Dla obserwacji
pozagalaktycznych lub kosmologicznych uwzglednia sie réwniez inne efekty,
tj. korekty zwiazane z przesunieciem ku czerwieni (m.in. tzw. k-correction)
i efektami relatywistycznymi.

Jasno$¢ mozna rowniez analizowaé¢ pod katem obszaru widma, ktére
obserwujemy. Gdy interesuje nas catkowita jasno$¢ we wszystkich dlugosciach
fal, definiuje si¢ jasno$¢ bolometryczna my,o i M. Dla Stonica typowa wartosé
bolometrycznego magnitudo absolutnego wynosi Myl ~ 4,74. Réznica miedzy
magnitudo bolometrycznym a wizualnym gwiazdy jest opisywana przez korekte
bolometryczna, zalezng od temperatury i widmowego rozkladu energii gwiazdy.

W praktycznej fotometrii nie obserwujemy calego widma, lecz wybrane jego
fragmenty, okreslone przez uzywane filtry. Poniewaz definicja magnitudo

w danym systemie zalezy od funkcji odpowiedzi instrumentu, krzywe
transmisji i odbicia filtréw sa kluczowe dla okredlenia faktycznego strumienia
rejestrowanego przez detektor.

Kalibracja skali magnitudo

W czasach, kiedy w astronomii zaczeto utrwalaé¢ obrazy, potrzebne stalo sie
precyzyjne zdefiniowanie skali magnitudo (czyli dokladne zdefiniowanie stalych
kalibracyjnych C z réwnania (1)). Jako punkt odniesienia zostala wybrana
Wega — gwiazda jasna, niezaczerwieniona i najjasniejsza z gwiazd wczesnego
typu widmowego na péikuli péinocnej. Poczatkowa definicja obejmowala kilka
gwiazd oprécz Wegi. Zakladano, ze te gwiazdy maja $rednio magnitudo V' = 0
i wskaZniki barwy, czyli kolory fotometryczne, réwniez réwne 0 (w rzeczywistosci
Wega ma V' = 0,03).
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O obserwatorium im. Very Rubin
pisalismy w Ajg.

Fotometria CCD, jak kazda metoda
obserwacyjna, jest podatna na wplyw
warunkéw zewnetrznych i charakterystyk
instrumentu — a przy precyzyjnych
pomiarach trzeba to uwzglednié. Surowe
obrazy z detektora CCD zawierajg nie
tylko interesujacy nas sygnal pochodzacy
od obiektéw astronomicznych, lecz takze
zakl6cenia zwigzane z elektronikg kamery
i ukladem optycznym. Dlatego przed
wlasciwa analizg tworzy sie i stosuje tzw.
obrazy referencyjne: bias B(z,y)
(reprezentujacy elektroniczny offset,
obecny nawet przy zerowym czasie
ekspozycji), dark D(z,y) (opisujacy
sygnal generowany przez prad ciemny
detektora) oraz flat F(z,y) (korygujacy
nieréwnomierng czulo$é pikseli

i o$wietlenie pola widzenia).

Aby otrzymaé wiarygodne pomiary
jasnosci, surowe obrazy poddaje si¢
kalibracji z uzyciem klatek referencyjnych.
Proces ten opisywany jest wzorem:

Icai(z,y)
_ Iraw(®,9) — B(x,y) = toxp D(, y)

Frorm (2, )
t to czas ekspozycji.

Dopiero tak skalibrowane obrazy moga
by¢é wykorzystane do pomiaréw
fotometrycznych. Kalibracj¢ wykonuje si¢
w specjalnych programach, ktére
usprawniajac ten proces, pozwalaja
zaoszczedzié sporo czasu. Wiecej

o technicznych aspektach astrofotografii
pisal Ireneusz Nowak w A§4.

Czytelnikéw zainteresowanych skalami
magnitudo zach¢camy réwniez do
samodzielnego zapoznania si¢ ze
wspélczesnymi przegladami nieba —

z ktérych najwazniejsze sa 2MASS, SDSS
i Gaia.

W praktyce pomiary sa bardziej skomplikowane, poniewaz Wega nie zawsze
jest dostepna do obserwacji w tym samym czasie co zrédto. Dlatego systemy
fotometryczne wymagaja definicji wielu wtérnych standardéw fotometrycznych
rozproszonych po niebie.

Wspélczednie poréwnuje sie wiele nakladajacych sie ekspozycji wykonanych
w réznych czesciach nieba. Takie podejscie, zastosowane m.in. w przegladzie
SDSS (metoda ubercal) oraz w Obserwatorium im. Very Rubin (algorytm
FGCM), umozliwia dokladne wyznaczenie punktu zerowego skali magnitudo
z dokladnoscia rzedu milimagnitud.

Krétko o historii detektorow

Cho¢ skala magnitudo ma swoje korzenie w historii percepcji wzrokowej
i definicjach Pogsona, jej praktyczne uzycie zalezy od mozliwosci detektorow.

Pierwszymi uzywanymi detektorami byly plytki fotograficzne. Plytki oferowatly
mozliwos¢ dtuzszej integracji, a tym samym wykrywania stabszych obiektow.
Dostarczaty réwniez trwaltych zapisow obserwacji. Jednak ich analiza byla
trudna, cierpialy na nieliniowo$é odpowiedzi i mialty niska wydajnos¢ kwantowa
(stosunek wykrytych fotonéw do padajacych fotonéw).

Prawdopodobnie pierwszym, ktéry sfotografowal gwiazde inna od Storica (byla
to gwiazda Wega (a Lyr)), byl John Adams Whipple, amerykariski wynalazca,
pracujacy razem z astronomem Williamem Cranch Bondem w Harvard College
Observatory. George Phillips Bond, syn W. C. Bonda, jest réwniez uwazany za
jednego z pionieréow w tej dziedzinie.

Rozwéj technik pomiaru jasnoéci gwiazd postepowal rownolegle z pojawieniem
si¢ coraz bardziej czulych detektorow. Fotoelektryczna fotometria

gwiazd pojawila si¢ wraz z wprowadzeniem fotokomérek, a nastepnie
fotopowielaczy. W 1892 roku irlandzki astronom William Monck jako pierwszy
dokonal pomiaréw astronomicznych za pomocg ogniwa fotowoltaicznego
(wyprodukowanego przez George’a Minchina).

W 1907 roku kolejne proby fotoelektrycznych obserwacji astronomicznych podjat
Amerykanin Joel Stebbins. Wraz z Paulem Guthnickem byl pionierem w uzyciu
metod fotoelektrycznych do fotometrii, rozwijajac je do poziomu precyzyjnego
narzedzia pomiarowego.

Kolejnym przelomem byly uklady CCD (Charge-Coupled Devices), wynalezione
w 1969 roku przez Willarda Boyle’a i George’a Smitha, pierwotnie do zastosowan
komputerowych; pierwszy obraz astronomiczny wykonano nimi w obserwacjach
Urana w Jet Propulsion Laboratory. Uklady CCD szybko zrewolucjonizowaly
pomiary fotometryczne dzieki wysokiej czulosci, liniowoéci i stabilnosci

i pozostaja do dzi§ podstawowym detektorem uzywanym w astronomii.

Podsumowanie

Skala magnitudo pozostaje wygodnym i historycznie uzasadnionym sposobem
zapisu jasnos$ci astronomicznych; jej logarytmiczny charakter wynika z percepcji
wzrokowej i zostal sformalizowany przez Pogsona. W praktyce fotometrycznej
kluczowe sa:

« dokladne zdefiniowanie punktu zerowego danego systemu (opartego np. na
Wedze),

e precyzyjne okreslenie odpowiedzi instrumentu, czyli tego, jak filtr, detektor
i optyka reaguja na rézne dlugosci fali,

e rygorystyczna kalibracja obejmujaca obserwacje gwiazd standardowych,
poprawki na mase powietrza, barwy obiektow i propagacje punktow zerowych
do obserwowanych obszaréw nieba.

Dla uzyskania precyzji rzedu 1% konieczne jest odwolanie si¢ do
spektrofotometrycznych standardow i starannego modelowania wszystkich
sktadnikéw systemu pomiarowego.
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