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1 Wstep 1

1 Wstep

Od czasow starozytnej astronomii poszukiwano jak najlepszych warunkoéow
i miejsc do obserwacji nieba. Poczatkowo byly to po prostu wzniesienia za-
zwycza] nie wiele oddalone od skupisk ludzkich. Z czasem obserwatoria bu-
dowano coraz wyzej nad poziomem morza, lokalizujac je czesto ponad war-
stwa niskich chmur. To parcie w gore bylo czesto intuicyjne, chociaz cza-
sami wynikalo tez z checi uniezaleznienia sie od niekorzystnych warunkéw
atmosferycznych. Oprécz tego jednak osiggano co$ jeszcze, nie zdajac sobie z
tego poczatkowo sprawy. Wraz ze skonstruowaniem przez Galileusza w 1609
roku pierwszej lunety astronomicznej, obserwatorom chcacym maksymalnie
wykorzystac¢ teoretyczne mozliwosci nowego instrumentu nieustannie prze-
szkadzaly wystepujace w atmosferze turbulencje (seeing). Turbulencje te za-
mazywaly szczegély na powierzchni planet, uniemozliwialy tez obserwacje
wizualnie ciasnych uktadéw gwiazd. Dawni astronomowie sadzili, ze - jak pi-
sal sir Isaac Newton w 1704r w Optyce - ,,Jedynym lekarstwem, jest idealnie
spokojne, bezchmurne powietrze, jakie zapewne mozna znalez¢ na szczytach
najwyzszych goér, ponad warstwa chmur”. Wraz z budowa coraz wiekszych
teleskopow to dos¢ proste rozwigzanie juz nie wystarczalto.

Zdolnos¢ rozdzielacza teleskopu uwarunkowana jest, poza wadami optycz-
nymi, rozmiarem obrazu dyfrakcyjnego sktadajacego sie z centralnego krazka
Airy (w ktérym znajduje sie 84% S$wiatla) i kolejnych pierScieni. Rozklad na-
tezenia w obrazie dyfrakcyjnym (patrz Rysunek 1) jest w przyblizeniu dany
przez: 1(f) (%)2 gdzie Ji(r) jest funkcja Bessla pierwszego rodzaju,
a 0 jest katem.
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Rysunek 1: Rozktad natezenia w obrazie dyfrakcyjnym
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Jak pokazuje rys.1 obraz obiektu punktowego po przejsciu przez kotowa aper-
ture teleskopu ma strukture rozmyta, nazywany jest wiec funkcjg rozmycia
punktu (z ang. point spread function - PSF).

Dwie gwiazdy sa widoczne jako rozdzielone, gdy ich odlegtosé katowa jest
co najmniej réwna sumie promieni krazkéw centralnych (krazkéw Airy):

A

a=122%, (1)
gdzie A jest dtugoscia fali na jakiej obserwujemy, a D jest srednicg apertury.
Przyktadowo dla teleskopu o Srednicy 0.5m dla fali 440nm, 550nm, 700nm,
900nm « jest w przyblizeniu réwna odpowiednio 0,22"; 0,28"; 0, 35”; 0, 45".
Dla teleskopu o $rednicy 5m: 0, 022", 0,028", 0,035” i 0,045”. Ocenia sie, ze
najlepszy seeing na $wiecie charakteryzuje obserwatoria w Las Campanas w
Chile (2400 mnpm) i Mauna Kea na Hawajach (4200 mnpm), jednak nawet
tam widoczno$¢é nigdy nie jest lepsza niz 0.5"-0.6". Widaé¢ zatem, ze aby
przekroczy¢ ograniczenia nakladane przez atmosfere potrzebne byly nowe
rozwigzania.

Gléwnym celem niniejszej pracy jest ukazanie mozliwoéci matych telesko-
péw przy wykorzystaniu jednego z nich - interferometrii plamkowej (Laby-
rie 1970). Za cel stawiam sobie réwniez przyblizenie czytelnikowi zagadnien
zwigzanych z ta metoda.

1.1 Atmosfera ziemska
1.1.1 Budowa i sktad atmosfery

Mozna przyjac, ze sktad atmosfery do wysokosci okoto 100 kilometréw nie
ulega zmianie (za wyjatkiem pary wodnej i tzw. gazéw $ladowych) - ta war-
stwa to homosfera, powyzej znajduje sie heterosfera - warstwa o zmiennym
sktadzie chemicznym. Oprécz tego mozna wyrdznic jeszcze inne warstwy opie-
rajac sie na réznicach temperatur i ci$nien. Gtéwnymi sktadnikami atmosfery
ziemskiej jest azot (78,08%) i tlen (20,95%) Dla obserwacji astronomicznych
bardzo istotna jest zawarto$¢ gazéw Sladowych: dwutlenku wegla (CO;) i
ozonu (O3) oraz zawarto$¢ pary wodnej. Gazy te pochlaniajac promieniowa-
nie elektromagnetyczne o pewnych dtugosciach fali, wyznaczaja tzw. okna
spektralne.

1.1.2 Wplyw atmosfery na obserwacje astronomiczne - gléwne
zjawiska

Ekstynkcja i refrakcja. Przyjrzyjmy sie blizej wpltywowi atmosfery ziem-
skiej na rozchodzenie sie fal elektromagnetycznych (EM). Poniewaz fale EM
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mozemy roztozy¢ na sume fal pltaskich mozemy napisaé, ze fala elektroma-
gnetyczna docierajaca w poblize Ziemi wyraza sie zaleznoScig

—

E = E'Oei(’z'ﬂwt). (2)
Modul wektora falowego zapiszmy jako \E | = ¥ a uogélniony wspétezynnik
zalamania nastepujaco m = c\/ep = mi + imgy. Wtedy |E| przyjmuje po-
staé: \E\ = (2”% + zzﬂ%), gdzie W - wektor jednostkowy. Zatem fale EM
przechodzaca przez atmosfere mozemy zapisac jako:

|E| =E0exp<—u_)'-F W;@) exp[i (IU-F 7r)\m1 —wt)] (3)

Pierwszy czton w powyzszym wyrazeniu odpowiada za ekstynkcje (pochta-
nianie i rozpraszanie), a drugi za refrakcje. Stopien ostabienia blasku cial
niebieskich przez atmosfere zalezy od jej grubosci i dtugosci fali swiatta.
Mozna go opisa¢ nastepujacym wzorem

my(z) = md + k, X (2) (4)

gdzie: z -odleglo$¢ zenitalna, m%(z) - magnituda monochromatyczna poza

atmosfera, k, -wspdlczynnik ekstynkcji, X (z) - masa atmosferyczna.
Wplyw refrakeji mozna opisa¢ w sposéb nastepujacy:

Zp = R + Zapp (5)

gdzie z,pp-kierunek po zadzialaniu refrakeji (apparent), a R=(n—1) tg(2zapp),
wielko$¢ R mozna wyliczy¢ réwniez postugujac sie formutami Eisele’a - Shan-
non’a [1](z - odleglos¢ zenitalna):

Ro(") = 59,5775984 - tg(z) - [1 — 1,008835086 - 102 tg?(2)] (6)
gdy 0 < 2z < 85,0°, oraz
Ro(") = 901,473336 - [exp(—0, 53520501 - y) + exp(—0, 107041 - y)]  (7)

gdy 85,0 < z < 90,6°, gdzie y = (90 — 2) - w stopniach.

Zauwazymy, ze wspoélczynnik zalamania zalezy od dlugosci fali. Rysunek
2) przedstawia te zalezno$¢ dla warunkéw normalnych '. Wtedy wzér na R
przybierze postac

Ry = [n(}) — 1] tg(Zapp)- (8)

'Rysunek na podstawie [2]
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Przyblizong warto§¢ wspélczynnika zatlamania dla optycznych dtugosci fali
otrzymamy z zaleznosci

P
n(\) =1+77,6(1+7,52- 10*3,\*2)f 1079, 9)

w ktorej P jest ci$nieniem w milibarach, a T temperaturag w kelwinach. Za-
tem jesli chcemy obserwowa¢ na duzych odleglos$ciach zenitalnych musimy
liczy¢ sie z tym, ze Swiatto obiektu bedzie silnie rozszczepione przez atmosfe-
re (dyspersja atmosferyczna). Jest to przeszkoda ktéra obchodzi sie stosujac
waskopasmowe filtry lub pryzmaty Risleya tworzace na powrdt wigzke Swia-
tta nierozszczepionego.
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Rysunek 2: Wsp. zalamania dla powietrza w funkcji dtugosci fali Swiatta dla
warunkéw normalnych (0°C, latm).

Rozpraszanie i pochlanianie w atmosferze To z jaka intensywnoscia
zachodzi rozpraszanie zalezy od stosunku: rozmiar obiektu ,,a” do dlugosci
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fali promieniowania ,A\”. Oznaczmy przez N liczbe czasteczek na jednostke
objetosci, a przez n - wspélczynnik zalamania, przekrdj czynny na rozpra-
Szanie oznaczmy przez o.
op(N) = L= ody 0 < A
(10)
oa~A? gdy a <A

Pierwszy z powyzszych wzoréw opisuje tzw. rozpraszanie Rayleigha odpowie-
dzialne np. za niebieski kolor nieba. Drugi opisuje rozpraszanie na aerozolach.
Pomijajac pochtaniajace wltasciwosci tlenu i azotu, gtéwne gazy absorbuja-
ce w ziemskiej atmosferze to: para wodna, dwutlenek wegla i ozon. Gazy
te 83 przyczyna wycinania pewnych pasm z widma dostepnego obserwacjom
z powierzchni Ziemi. Koncentracja tych gazéw zalezy od wysokosci 2.

1.2 Turbulencje atmosferyczne

Atmosfera jest uktadem dynamicznym, ktérego zrédltem energii jest promie-
niowanie stoneczne. Sktada sie z szeregu warstw o réznej temperaturze. Ze
wzgledu na niejednorodng absorpcje promieniowania stonecznego przez rézne
obszary powierzchni Ziemi oraz dzienny obrét wokot osi, w atmosferze tworza
sie prady konwektywne i réznego rodzaju wiry. Te prady konwektywne, wia-
try, sa samoistnym zréodlem turbulencji. W opisie ich powstawania pomaga
tzw. liczba Reynoldsa dana przez:

Re = ol (11)
Y

gdzie v jest predko$cia, [ rozmiarem przeszkody, a v - kinematyczng lepkosScia
ptynu (dla powietrza wynosi ona v = 1,5x 1075m?s™!). Jezeli Re przekroczy
wartosé¢ krytyczna 2000, to w oérodku beda tworzy¢ sie wiry. Topografia tere-
nu (budynki, géry) jest takze zrédtem turbulencji. Powoduje ona, ze poczat-
kowo laminarny przeplyw powietrza przechodzi w turbulentny. Rozpatrzmy
przyktad powstawania turbulencji na kopule teleskopu. Zatézmy, ze $rednica
kopuly [ = 10m, predkos¢ wiatru v = 0,52 wtedy Re ~ 3 - 105 > 2000 -
zatem juz dla takich przecietnych warunkéw mamy do czynienia z powstawa-
niem turbulencji. Zaburzenia biegu promienia Swietlnego powstaja na skutek

2Na przyktad najmniejsza koncentracja H>O homosferze wystepuje na okoto 16km npm,
ale juz na wysokoéci okoto 3000mnpm atmosfera zawiera znacznie mniej pary wodnej niz
normalne suche powietrze. Dlatego budowa obserwatoriéw w wysokich gérach pozwala
poszerzy¢ okno optyczne o podczerwien.
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fluktuacji wspétczynnika zatamania, ktére zaleza przede wszystkim od fluk-
tuacji temperatury i koncentracji pary wodnej w powietrzu n = n(7, kg,0).
Wspélny wpltyw tych dwéch czynnikéw na wsp. zatamania wyraza sie przez:

on on
An = —A _— )
n T T+ 8/{,‘H20AkH20 (12)

Turbulencje atmosferyczne mozna utozsamiaé¢ z komdrkami/obszarami po-
wietrza, z ktérych kazda charakteryzuje inny wspotczynnik zatamania. Przyj-
mijmy dla uproszczenia, ze turbulencje sg izotropowe wtedy wielkos¢ wiru
bedziemy mogli opisa¢ przez L =2n/k, (k-liczba falowa) Widmowa gestosé
mocy turbulencji ®,(k) moze by¢ uwazana za miare wzglednej liczby wiréw
majacych liczbe falowa w zakresie od k do k& + dk. W widmie ®,, mozna
wyréznié trzy obszary. W obszarze bardzo malych k (bardzo duzych niejed-
norodnosci) nie da sie teoretycznie wyznaczyé postaci ®,, gdyz zalezy ona od
wielkoskalowych warunkéw geofizycznych i meteorologicznych. Dla & wiek-
szych od pewnej krytycznej wielkosci k¢ ksztalt widma ®,, mozna wyprowa-
dzi¢ z praw fizycznych. Wielkosé Ly =2m/ky nazywana jest zewnetrzna skala
turbulencji. Typowe wielkosci Ly zawieraja sie w granicach od 1 do 100 m.
Obszar dla ktérego k£ > ky nazywamy inercyjnym przedzialem widma. Za
ksztalt widma w tym obszarze odpowiadaja prawa fizyczne rzadzace przepty-
wem turbulentnym. Widmo to jest w tym obszarze dane zaleznoScig podana
przez Kolmogorowa
®, (k) = 0,033C2% 1173, (13)

gdzie C,, (k) jest stala strukturalna fluktuacji wspétczynnika zalamania. Stala
ta jest miarg intensywnosci fluktuacji.

Gdy k osigga warto§¢ krytyczna k,, ksztalt widma zmienia sie ponow-
nie. Poniewaz turbulencje mniejsze od wielkosci L,, = 27/k,,, nazywanej
wewnetrzng skala turbulencji ulegaja rozproszeniu w wyniku dzialania sit
lepkosci widmo ®,, powyzej k,, jest silnie malejace. W poblizu powierzch-
ni Ziemi typowe wartosci L, sa rzedu milimetréw. Uwzgledniajac powyzsze
zmodyfikujmy widmo ®,, nastepujaco

2
@, () = 0,033C2k/3 exp <i> : (14)

k
Zauwazmy, ze dla k — 0 zaréwno w pierwszej jak i w drugiej formule opi-
sujacej ®,, pojawia sie osobliwos¢. Jest to niedoskonato$¢ modelu. Poniewaz
atmosfera ziemska zawiera skonczong ilo§¢ powietrza widmo nie moze rosna¢
nieograniczenie wraz z malejacym k. W celu obejScia tego problemu wpro-
wadza sie sztucznie funkcje pozwalajaca uniknaé pojawienia sie osobliwosci
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Rysunek 3: Widmo mocy turbulencji.

dla £ =0 zwana widmem von Karmana. Jej postac jest nastepujaca

0,033C2 <—k2>

@n(k) = W exp ﬁ

(15)
Rysunek 3 przedstawia wykres funkcji widmowych dla przedstawionych mo-
deli wraz zaznaczonymi, dyskutowanymi obszarami. Godnymi polecenia pra-

cami na temat badania turbulencji w atmosferze ziemskiej wydaja sie by¢
prace (Weifl i in 2002 [3] i Weif} i in. 2000 [4]).

1.2.1 Pojecia wystepujace w opisie turbulencji atmosferycznych

Promienn Frieda. Wazng wielkoscig opisujaca chwilowy stan atmosfery
jest tzw. parametr (promien) Frieda. Jest to z definicji: promien réwnowaznej
apertury, ktéra dawalaby podobng zdolno$¢ rozdzielczg jak atmosfera.

ro = 0,185A3 [fcg(z)dz] (16)

S

gdzie Cy(z) -stata strukturalna dla wspélczynnika zalamania ktéra w przy-
blizeniu mozna wyrazi¢ przez

_ 80-107°p[md]

Cn - T2 [K] CT7
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gdzie p jest ciSnieniem w milibarach. Bardziej $cisle wielko$¢ ta opisana jest w
[5] i [6] (dla nas najwazniejsza jest informacja o proporcjonalnogci o do A%/%).
Dla dtugosci fali okoto 500nm, wielko$¢ promienia Frieda wynosi od kilku do
kilkudziesieciu cm, przecietnie wynosi okoto 10cm. Dzieki temu parametrowi
mozemy wyznaczy¢ katowa zdolno$¢ rozdzielcza atmosfery - promien krazka
seeingu.

A
~ — 1
Vs - (17)

Koherencja funkcji instrumentalnej atmosfery. Ze wzgledu na to, ze
zachowanie atmosfery jest stochastyczne, jej znieksztalcajace dziatanie jest
rozne w réznych punktach na sferze niebieskiej. Okazuje sie jednak, ze wy-
stepujace w atmosferze turbulencje potrafia tworzy¢ obszary, w ktérych PSF
seeingu jest podobna. Mdéwi sie wtedy, ze funkcja instrumentalna atmosfe-
ry jest tam koherentna. Zapiszmy wzor na koherencje katowa, czyli rozmiar
krazka izoplatyzmu:

Jezeli D - érednia odlegloéé obserwatora od warstwy turbulencji ~ 11, 5km
wtedy 9r ~ 1,8". Gdy pod uwage weZmiemy warstwe na wysokosci okolo
3 kilometréw promien krazka izoplanatyzmu jest ¥p ~ 5"

Hipoteza zamrozonych turbulencji. Wiadomo jest, ze cala grubos¢ at-
mosfery (gtéwnie troposfery i nizszej stratosfery) jest przyczyna seeingu 2.
Jednak z obserwacji wiadomo, ze najwiekszy wkiad do tych zaburzen ma
warstwa na poziomie 10 ~ 11km oraz (juz w mniejszym stopniu) warstwa
na poziomie ~ 4, 8km i warstwa przypowierzchniowa < 2km. Wykorzystujac
ten fakt, Taylor sformutowal hipoteze zaktadajaca, ze turbulencje sg ”wmro-
zone” w warstwe powietrza. Warstwa ta porusza sie z predkoscig wiatru - V.
Zgodnie tym, charakterystyczna czestotliwo$¢ czasowej zmiennosci turbulen-

cji dana jest przez
v
~ — 19
e (19)

przecietnie wartosé v, to 10> ~ 10°Hz. Przyjmuje sie, ze odwrotno$é¢ tej
wielkosci to éredni czas zycia turbulencji.

3Jednym ze sztandarowych eksperymentéw dotyczacych pomiaréw turbulencji atmos-
ferycznych jest eksperyment SCIDAR (Scintillation Detection and Ranging) [3] [4].
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1.2.2 Degradacja obrazu przez atmosfere

Wyprzedzajac nieco nasza pézniejsza analize, dokonamy podziatu zjawisk,
z ktérymi ma do czynienia obserwator znajdujacy sie na powierzchni Ziemi.
Oznaczmy - R, - promien apertury teleskopu, jakim postuguje sie obserwator.
Mamy doczynienia z trzema przypadkami:

1. (Ry < rp). Zdolno$¢ rozdzielcza jest ograniczona przez teleskop. Po-
jedyncza turbulencja zakrywa cate pole widzenia. Turbulencje przesu-
waja sie przed teleskopem - jak w modelu Taylora - losowo odchylajac
wiazke $wiatla biegnacego od obiektu punktowego (gwiazdy). Zmienia
sie zatem strumien przechodzacy przez aperture. Powoduje to, ze w
ognisku gwiazda chaotycznie (w sposéb statystyczny) zmienia swoja
jasno$é. To zjawisko nazywane jest migotaniem (lub scyntylacjq).

2. (Ry ~ ro) Na zdolno$é rozdzielcza w jednakowy sposéb wplywa at-
mosfera i teleskop. Obserwujemy chaotyczne ruchy obiektu w ognisku
teleskopu. Potocznie méwi sie, ze gwiazda ,skacze”, ,trzesie sie” (w je-
zyku angielskim jest to okre§lane jako agitation).

3. (Ro > rp). Koherencja przestrzenna czota fali docierajacej do telesko-
pu jest obnizona. Swiatlo dochodzace do apertury jest znieksztatcone
przez wiecej niz jedng turbulencje. W ognisku teleskopu przy czasach
ekspozycji > 1/v. obserwujemy rozmyta plamke. Ten efekt dziatania
atmosfery to rozmycie (smearing).

Wymienione wyzej zjawiska to efekt tego samego procesu w atmosferze. Dla-
tego charakteryzujac znieksztalcajacy jej wpltyw, czesto postugujemy sie ogél-
niejszym pojeciem seeing’u (inaczej widzialno$ci). Mozna jeszcze zauwazy¢,
ze w przypadku ,,duzej apertury” obserwowany wplyw atmosfery jest zalezny
od czasu ekspozycji.
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1.2.3 Funkcje opisujace uklad optyczny PSF, OTF, MTF.

Patrzac ogdlnie na proces obrazowania, atmosfere i teleskop mozna traktowac
tacznie jako element toru przekazu informacji. Element ten mozna przedsta-
wié¢ schematycznie jako ,czarng skrzynke” z sygnalem wejsciowym P(x,y) i
sygnatem wyjsciowym P’(x’y’) (rysunek 4). W obserwacjach astronomicz-

Pixy) P'ixy)

Udad opfyczny

Rysunek 4: Schemat tworzenia obrazu w ukladzie optycznym.

nych dla uktadu optycznego sygnatem wejsciowym i wyjSciowym moze by¢
odpowiednio rozklad strumienia na sferze nieba (w katach x,y) i rozklad
jasnosci na odbiorniku 2D. Podczas dalszej analizy procesu obrazowania po-
shuzmy sie modelem matematycznym przedstawionym ponizej. Zgodnie z nim
przeksztalcenie sygnatu wejsciowego w wyjsciowy jest procesem dwustopnio-
wym opisanym transformata Fouriera (patrz rys 5). Pierwszy etap polega
na roztozeniu sygnatu wejsciowego P(z,y) w widmo czestosci przestrzennych
p(Vz, vy). Etap ten opisany jest za pomoca prostej transformaty Fouriera. To,
jak jest przenoszona informacja o przedmiocie z przestrzeni przedmiotowe]
do obrazowej okresla optyczna funkcja przenoszenia - OTF (od ang.optical
transfer function). Algebraicznie, ten proces przeniesienia czestotliwo$ci wy-
raza si¢ nastepujaco: p'(Vg,vy) = p(va, 1) - OTF. Zatem optyczna funkcja
przenoszenia opisuje odpowiedz impulsowg uktadu w dziedzinie czestotliwo-
sci. W praktyce, funkcja OTF nie przenosi wszystkich czestosci jednakowo
dobrze. Przy ograniczonych rozmiarach apartury teleskopu pewne czestosci
sg wrecz ,obcinane”. Skutkiem tego jest przejécie punktu w rozmytg plam-
ke w obrazie dyfrakcyjnym (rys. 1). Ogélnie optyczna funkcje przenoszenia
mozna przedstawi¢ jako

Ho(vy, vy) = // P(z,y)P*(x — Mfvy,y — AMfvy)dady (20)

gdzie ) - érednia dt. fali obserwacji, f - ogniskowa, v - czestoéci przestrzenne,
P = p(¥)e*") -zespolona funkcja zrenicy. Jezeli otwoér teleskopu jest nieskon-
czenie duzy to P(v)=1 wszedzie. Po znormalizowaniu funkcji (20) i wzieciu z
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niej modutu otrzymamy amplitudowg MTF. Odwrotna transformata fourie-
ra z OTF daje funkcje instrumentalna, lub inaczej, funkcje rozmycia punktu

(PSF).

Pocy) Uklad optyczny Plociy

FT

Widmo czestosci przestrzennych
zawartych w przedmiocie

InvFT

Przeniesienie czestosci przestrzennych
z przedmiotu do obrazu

Widmo czestosci przestrzennych
zawartych w obrazie

Rysunek 5: Model tworzenia obrazu w uktadzie.



1.3 Optyczna funkcja przenoszenia atmosfery 12

1.3 Optyczna funkcja przenoszenia atmosfery

Turbulencje atmosferyczne pozostaja w nieustannym ruchu, i zmieniaja sie
(zgodnie z tym co powiedziane bylo wczeéniej) bardzo gwaltownie. Aby za-
rejestrowac te fluktuacje, czas ekspozycji musi by¢ poréwnywalny z czasem
zycia turbulencji (~ 1072s). Przyjrzyjmy si¢ dwém wykonanym przeze mnie
fotografiom tej samej gwiazdy. W pierwszym przypadku czas ekspozycji wy-
nosit 0.05s, a w drugim 3s.

Rysunek 6: Poréwnanie dlugo i krétkoekspozycyjnej fotografii gwiazdy. Na
pierwszej wykonanej z czasem 0.05s widoczna jest struktura plamkowa, druga
wykonana z czasem 3s nie zawiera widocznych struktur poniewaz zostaly one
usrednione w czasie.

Poréwnujac oba obrazy zauwazy¢ mozna, ze wpltyw atmosfery byt rézny dla
dhugiej i krétkiej ekspozycji. Na tej podstawie uzasadnione jest przypuszcze-
nie, ze dlugoekspozycyjna i krétkoekspozycyjna OTF atmosfery znaczaco sie
od siebie réznig. W nastepnych paragrafach przedstawie analityczng postac
OTF atmosfery dla obu przypadkdéw. Bedzie to tylko heurystyczna analiza
bez szczegbtowego wyprowadzenia ktére mozna znalezé w [5].

1.3.1 Dtugoekspozycyjna OTF

Kiedy pomiary przeprowadzane sa w czasie wiekszym niz czas zycia turbulen-
cji 7., wtedy natezenie w obrazie I(f) da sie wyznaczy¢ usredniajac chwilowe
natezenie rejestrowanych niejednorodnosci.

1(0) = (Io(0) © Hy(9)) (21)



1.3 Optyczna funkcja przenoszenia atmosfery 13

OTF obejmuje w tym przypadku taczny wpltyw atmosfery i instrumentu po-
miarowego, a (®) oznacza splot. Rozklad pola w fali padajacej na detektor
mozemy zapisaé jako

Ulz,y) = Ioexp{x(z,y) + iS(z,9)}, (22)

gdzie Iy jest natezeniem padajacej fali ptaskiej, a x 1 .S sg zmiennymi loso-
wymi o rozkladzie Gaussa, ktére z kolei zwigzane sa z fluktuacjami wspot-
czynnika zalamania generowanymi przez turbulencje. Zapiszmy usredniong,
unormowang OTF dla dtugich ekspozycji:

Hy(vy,vv) =

/[ PP @ = Xfn,y = Xy )exp{la +x2) + (51 — S2) Hady

5 , (23)
/ / P(z,y)P*(z, y)exp{2x }dzdy

gdzie _ _
x1=x(9), x2=x(—Avy,y— fw),

51:S($,y), SQ:S(x_XfVUay_XfVV):

a P jest zespolonag funkcja Zrenicy. Jezeli skorzystamy z wielko$ci opisujace;j
fluktuacje turbulencji atmosferycznych

Ba(a) = (a(a + O81(6) = e [~y (one + &~ a@P)], (20

gdzie ¢p, oznacza front falowy na wysokosci h, = - polozenie pojedynczej tur-
bulencji w warstwie turbulentnej, £ - zmiane polozenia turbulencji (globu-
li). Wyrazajac powyzsze przez parametr struktury wspétczynnika zalamania,
oraz ograniczajac nasze rozwazania do apertury kolowej (znacznie wiekszej
niz aktualny promien Frieda) zauwazymy ze

Hi(v) ~ By(v) = exp(—1.45k*C2 Ah®/3). (25)

Skorzystajmy teraz z wzoru (16) na promien ro. Wyliczajac powyzsze wy-
razenie dostaniemy ostatecznie formute opisujaca dhugoekspozycyjng MTF
(unormowany modul OTFy):

Hy =exp {—3, 44 <&> 5} : (26)
To
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gdzie \ - érednia dtugoéé fali obserwacji, f - odlegtoéé ptaszczyzny obrazowej
od apertury, v - czesto$¢ przestrzenna w widmie, ry - promien Frieda. Za-
uwazmy, ze katowa czestos¢ przestrzenna przy ktérej OTF; maleje e-krotnie
jest ~ PN Widzimy zatem, ze zdefiniowana szeroko$¢ pasma OTF bar-
dzo stabo zalezy od dtugosci fali. Rysunek (7) przedstawia jak sie ma modut

0.9
0.8
0.7
0.6

Dyfrakcyjna OTF 1

05
0.4 :
03 1 OTF_ atmostery

0.2
0.1

A Czestosdci przestrzenne D/A

Rysunek 7: Zestawienie dyfrakcyjnie ograniczonej |OTF| teleskopu z dlugo-
ekspozycyjna |OTF | atmosfery.

usrednionej dtugoekspozycyjnej OTF, do dyfrakcyjnie ograniczonej OTF dla
apertury kotowej. Wida¢ ze, OTF bardzo silnie ttumi informacje o analizo-
wanym obiekcie zawarta w wysokich czesto$ciach nie przenoszac niczego po-
wyzej . Okazuje si¢ wigc, ze w przypadku dlugich ekspozycji, zwigkszanie
rozmiaréw apertury nie powoduje polepszenia zdolnosci rozdzielczej, ktora
jest uwarunkowana aktualnym poziomem seeingu (promieniem Frieda rg).
7 tego samego powodu trudno jest jednoznacznie okresli¢ jaki przedziat cza-
su wystarczy aby ekspozycje uzna¢ za wykonang w rezimie usredniania. Dla
roznych czestosci przestrzennych czas ten jest troche inny - dla wysokich
vy, vy jest on krétszy niz dla niskich.
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1.3.2 Kroétkoekspozycyjna OTF

W paragrafie tym zajmiemy sie OTF atmosfery dla czaséw integracji po-
réwnywalnych z czasem zycia turbulencji (1/v.). Jedng z najwazniejszych
cech zobrazowania krétkoekspozycyjnego jest to, ze jego jako$¢ nie zalezy
od nachylenia frontu falowego. Jedynym tego skutkiem jest zmiana potoze-
nia Srodka obrazu. Jezeli naszym celem nie jest wyznaczenie bezwzglednego
polozenia badanego obiektu, to te nachylenie staje sie nieistotne. Zapiszmy
OTF pojedynczego krétko naswietlanego obrazu:

HL(I/UaVV) =

/| Play)P*(e = Xfvo,y = Xv) exp{(a +x2) +5(S: = S) dady

5 , (27)
/ / P(z,y)P*(z,y) exp{2x }dzdy

Wielkosci opisujace faze w réwnaniu 27 to Sy i Sy. Pozbadzmy sie sktadnika
nachyleniowego z tego wyrazenia. Nastepnie statystycznie usrednijmy caty
wzor 27. W ten sposéb dostaniemy postaé usrednionej krotkoekspozycyjnej

OTF [9]. B N N
T TR |

gdzie Dy jest Srednica apertury. Parametr « jest réwny jednosci, gdy uktad
obrazujacy lezy w bezposrednim sasiedztwie najbardziej znaczacych turbu-
lencji (tak iz prawdziwe jest przyblizenie, ze kazdy promien padajacy na
o$rodek doznaje jedynie przypadkowego opdznienia, natomiast jego ugiecie
jest zaniedbywalnie mate), 1/2 dla sytuacji przeciwnej. Zauwazmy ze dla
a =0 dostaniemy wyrazenie opisujace dtugoekspozycyjna OTF patrz wzor
(26).

Wida¢é zatem, ze krétkoekspozycyjna OTF zalezy od parametréw telesko-
pu - inaczej niz to bylto w przypadku OTF dla krétkich ekspozycji. Wplyw
OTF atmosfery na niezaburzony, pozaatmosferyczny rozklad natezenia w
obrazie jest procesem stochastycznym. Mozna go opisa¢ jako

I(u,v) = Iy(u,v) ® Hg(u,v), (29)

gdzie I(u,v) oznacza rozklad natezenia w otrzymanym obrazie, I, rozklad
natezenia w obiekcie, a Hg (pisane kursywa) funkcje rozmazywania obrazu
przez atmosfere i wpltyw telekopu. Pojedyncza krétkoekspozycyjna fotografia
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gwiazdy przedstawia pewna realizacje tego procesu (patrz rysunek 6). Wi-
doczne na fotografii plamki - speckles to efekt swiadczacy o przenoszeniu
wysokich czestosci przestrzennych. Srednice katowe pojedynczych plamek sa
proporcjonalne do A/D, a wiec do teoretycznej zdolnosci rozdzielczej tele-
skopu przy braku atmosfery. Jezeli oznaczymy przez R, promien apertury,
wtedy liczbe plamek ktéra zawiera calta struktura bedziemy mogli wyrazi¢
przez (Ry/ro)?. Jej rozmiary katowe w plaszczyznie ogniskowej sa ~ \/rg.
Usrednianie kréotkoekspozycyjnej OTF jakiego tutaj dokonaliSmy jest ope-
racja ktéra ttumi wyskoczestoSciowa informacje zawarta w pojedynczych
krétkoekspozycyjnych zobrazowaniach. Zauwazmy, ze jezeli nalozylibySmy
na siebie wiele takich krétkich ekspozycji (specklegramdw), to jakos$é otrzy-
manego w ten sposéb obrazu byta by opisana usredniong krétkoekspozycyjna
optyczng funkcja przenoszenie dyskutowana w tym rozdziale. Technika ktéra
wtasnie w ten sposéb wykorzystuje informacje ze specklegraméw nazywana
jest obrazowo shift and add.

7 punktu widzenia interferometrii plamkowej najbardziej istotne jest za-
chowanie sie drugiego momentu funkcji MTF ($redniego kwadratu modutu
OTF). Z rozwazan teoretycznych wynika, ze dla czestoSci przestrzennych po-
miedzy ro/A 1 Ry/)\ jest on réwny:

To

2
HE)P = (1) Ho) (30)
0
Zwrocmy uwage, ze kwadrat MTF uktadu teleskop + turbulentna atmos-
fera jest proporcjonalny do dyfrakcyjnej OTF teleskopu. Czynnikiem pro-
porcjonalnodci jest (ro/Ry)?. Poniewaz dyfrakcyjna OTF przybiera znaczace
wartosci dla wysokich czestoSci przestrzennych, zatem MTF réwniez bedzie
dobrze przenosi¢ te czestosci, o ile tylko stosunek ry/Ry nie okaze sie zbyt
maly. Rysunek 8 przedstawia ksztalt analizowanej przez nas funkcji. Wktad
do czestosci przestrzennej v/ sktadajacej sie na widmo fourierowskie obiek-
tu daja te pary promieni $wietlnych ktére przecinaja aperture obrazujaca
w punktach odlegtych o s=\f7. Turbulencje atmosferyczne wywotujg zmia-
ny amplitudy i fazy fali swietlnej padajacej na rézne fragmenty powierzch-
ni zrenicy. Tym samym prowadza do zmian zaréwno kontrastu jak i fazy
elementarnych interferograméw tworzacych wybrang sktadowa czesto$ciowa
rozktadu natezenia w widmie. Dla niskich czestosci przestrzennych odlegtosé
pomiedzy punktami tworzacymi wspomniane pary jest bardzo mata. Jezeli
jest ona mniejsza niz promien koherencji ry, to pomimo niejednorodnosci w
atmosferze sktadowe o tych czesto$ciach nie ulegaja znieksztatceniu. Dlatego
dla niskich czestosci drugi moment MTF zachowuje si¢ w istocie tak samo
jak usredniona krétkoekspozycyjna OTF. Jednak jak widaé¢ na rysunku 8 nie
maleje on do zera a tylko do wartosci réwnej w przyblizeniu (ro/Ro)°. Jest to



1.4 Gléwne metody zmniejszania wplywu turbulencji 17

T/ Czestosci przestrzenne D/

Rysunek 8: Krétkoekspozycyjna (JOTF|?)

spowodowane tym, ze kontrast i faza elementernych interferograméw odpo-
wiadajacych czesto$ciom przestrzennych dla ktérych odlegtosé s jest wieksza
od 7y i jednoczesnie zdecydowanie mniejsza niz Srednica apertury sa loso-
wo zaburzane i nie dodaja sie w sposéb konstruktywny. Po przekroczeniu
wartosci (ro/Rp)> $redni kwadrat MTF upodabnia sie do MTF dyfrakeyjnie
ograniczonego uktadu optycznego. Wlasnie w tym obszarze czestoSci uwi-
dacznia sie uzytecznosé¢ interferometrii plamkowe;j i jej przewaga nad techni-
kami nieinterferometrycznymi.

1.4 Gléwne metody zmniejszania wplywu turbulencji

Prowadzac obserwacje Wielkiej Mglawicy w Orionie (odlegtej o okoto 400pc
od Storica) 0,5m teleskopem w filtrze V, teoretycznie mozemy rozrézni¢ dwa
obiekty (np. gwiazde i planete, gwiazde i dysk protoplanetarny) odlegte
o 55 AU. Teleskop 5m osigga dla tego przypadku teoretyczna rozdzielczosé
5,5 AU. Bardzo porzadane byloby zatem wykorzystanie w petni mozliwoéci
teleskopu tak jakby pracowal poza atmosfera. Pojawilo sie kilka rozwiazan
tego problemu.

1.4.1 Obserwacje pozaatmosferyczne

Najprostszym rozwigzaniem jest powadzenie obserwacji z przestrzeni ko-
smicznej. Oprocz eliminacji efektu seeingu, podejécie to pozwala na obser-
wacje na tych dhugosciach fali ktére dotychczas byly blokowane przez atmos-
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fere. Oddala tez problem §wiecenia nieba i absorbcji w liniach telurycznych.
Stabym punktem tego podejscia sa wysokie koszty wynoszenia satelitéw w
przestrzen kosmiczng oraz koszty eksploatacji.

1.4.2 Optyka adaptywna

Metoda ta polega na kompensacji zaburzen frontu falowego $wiatta gwiazdy.
Kompensacja ta odbywa sie poprzez odksztalcenie powierzchni odbijajacej
zwierciadta pomocniczego (za pomoca sitownikéw piezoelektrycznych) tak,
by wynikowy front falowy pozbawiony byt zaburzeri. Rysunek (9) 4 przedsta-
wia schemat urzadzenia skonstruowanego w oparciu o te technologie. Swiatto

~ Znieksztalcony
Y front falowy

Teleskop

Tl dzielnik Front falowy
tggﬁttor Y YVYY Y wigzki PO Korekcji
obrazu N

s Kamera
>
N
\
;>> Yivily
Lustro
deformowalne
Procesor Czujnik
danych czota fali

Rysunek 9: Analiza obrazu w optyce adaptywnej

wpadajace do teleskopu tworzy waska wigzke rownolegta odbijang najpierw
przez zwierciadlo deformowalne, a nastepnie lustro plaskie kompensujace
przemieszczenia calosci obrazu dzieki zmianom kata nachylenia. Wigzka zo-
staje podzielona w ten sposob, ze jej cze$¢ pada na analizator, ktéry okresla
deformacje czota fali w poszczegélnych jej obszarach. Informacja ta jest wy-
korzystywana do poprawiania jakoSci obrazu. Ostatecznie poprawiony obraz

“Rysunek na podstawie [15]
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gwiazdy jest rejestrowany przez kamere. Nalezy zaznaczyé ze liczba sitow-
nikow podpierajacych deformowalne lustro nie jest catkowicie dowolna lecz
zalezy od dhugosci fali obserwacji i rozmiaréw gtéwnego zwierciadta. Nie po-
winna byé¢ mniejsza niz ~ (Ry/ro)”. Czestotliwosé analizowania frontu po-
winna odpowiada¢ aktualnej czestosci charakterystycznej turbulencji ~ v..
W pierwotnej wersji tej metody do analizowania frontu falowego uzywana
byla ta sama gwiazda ktéra obserwowano. Byl to staby punkt tej metody,
poniewaz analizator potrzebuje duzych ilo$ci $§wiatta, a analize turbulencji
przeprowadza sie kilkadziesigt razy na sekunde. W zwiazku z tym, metode te
mozna byto stosowaé tylko do jasnych gwiazd. Drugim problemem bytlo to,
ze kompensacje mozna przeprowadzac¢ tylko w bardzo malym obszarze kato-
wym na niebie - obszarze izoplanatycznym (patrz strona 8). Przy wiekszych
odlegtosciach ksztalt zaburzen zbyt sie rézni od rejestrowanego przez czujnik
czota fali. Nie zawsze jest tak, ze w poblizu interesujacego obiektu znajduje
sie jasna gwiazda poréwnania. ObejSciem tej przeszkody jest prowadzenie ob-
serwacji na wiekszych dtugosciach fali, np w podczerwieni turbulencje atmos-
feryczne sa 5-10 razy mniej dokuczliwe ($rednio 7o & 50cm). Strefy korekcji
moga by¢ wieksze. Drugim pomystem bylo zastosowanie sztucznej gwiazdy
wytworzonej laserem. Sztuczna gwiazda powstaje w goérnych warstwach at-
mosfery, albo w procesie rozpraszanie Rayleigha na czasteczkach powietrza
na wysokoSci 10-40 km, lub w procesie stymulowanej fluorescencji wystepu-
jacej na wysokosci okoto 90 km w warstwie par sodu. Wspdlczesnie czesto
wytwarza sie caly zesp6t takich sztucznych gwiazd dzieki czemu doktadniej
okresla sie ksztalt zaburzonego frontu falowego. Mimo uzycia tej techniki w
praktyce potrzebna jest jednak mimo wszystko naturalna gwiazda prowadze-
nia. Z tego powodu technike optyki adaptywnej mozna stosowa¢ w zakresie
widzialnym na obszarze okoto 30 procent nieba. W podczerwieni natomiast
pokrycie siega prawie 100 procent.

1.4.3 Gwiazdowa interferometria fazowa

W pewnym uproszczeniu mozemy powiedzie¢, ze jezeli aperture teleskopu
zakryjemy przestong w ktérej znajduje sie para otworéw to w ognisku dosta-
niemy rozklad prazkéw interferencyjnych (analogicznie jak w do$wiadczeniu
Younga). W astronomii zjawisko to zostalo wykorzystane do pomiaru $rednic
gwiazd i odleglosci sktadnikéw w uktadach podwdjnych. W interferometrze
gwiazdowym Fizeau przestona umieszczona jest w ognisku uktadu optyczne-
go, dzieki temu w plaszczyZnie obrazowej moga interferowac ze sobg jedynie
dwa matle peki promieni. Kontrast lub widzialno$¢ prazkéw zalezy od modutu
koherencji swiatta. Dla zrodla kotowego o rozmiarze katowym 6 zespolony



2 Podstawy interferometrii plamkowej 20

wspoétezynnik koherencji §wiatta ma postac

I (5 (82) + (Ay)?)
J(AX, Ay) =2
AR T e +

(31)

Prazki znikaja catkowicie (|u,| = 0) gdy odstep otworéw s = \/(Aa:)2 + (Ay)?
jest tak dobrany by funkcja Besla J; osiggala zero, a to zachodzi gdy sq =
1,22% Odleglos¢ na jaka mozna rozsungc otworki jest ograniczony przez
aperture, ogranicza to mozliwo$¢ pomiaru $rednic tylko do stosunkowo du-
zych rozmiaréw katowych. Znaczne zwiekszenie mozliwosci tej techniki daje
interferometr gwiazdowy Michelsona (Michelson 1921 [16]).

1.4.4 Gwiazdowa interferometria natezeniowa

Poprzednio analizowaliémy w plaszczyznie obrazowej rozktad natezenia pro-
mieniowania po interferencji. Wyobrazmy sobie teraz, ze analizujemy pro-
mieniowanie juz w otworkach (przez umieszczenie w tych miejscach np. foto-
powielaczy), nastepnie rejestrowane fotoprady beda oddziatywaly wzajemnie
w pewnym urzadzeniu elektronicznym, a wynik tego oddzialywania bedzie
usredniany w czasie. Jest to zasada dzialania intefrerometru matezeniowe-
go. Gléwna zalety interferometrii natezeniowej jest duza tolerancja wzgle-
dem: niedoskonalych elementéw optycznych, niedoktadnosci wyréwnywania
drég optycznych i wpltywu efektéw wynikajacych z patrzenia przez atmosfere.
Wiecej na temat tej techniki mozna znalesé¢ w [7] i [8].

2 Podstawy interferometrii plamkowej

Jak juz wczesniej wykazano krétkoekspozycyjne fotografie gwiazd zawieraja
wysokoczestotliwoSciowa informacje, ktéra w procesie wykonywania dtugich
ekspozycji jest ttumiona przez funkcje przenoszenia atmosfery. Ponizej zo-
stanie przedstawiona technika zbierania i obrébki danych astronomicznych,
pozwalajaca na wyekstrahowanie informacji z krétkoekspozycyjnych zobrazo-
wan. Po raz pierwszy metode ta opisal Labeyrie [10], uzytecznosé tej metody
pierwsi wykazali Gezari, Labeyrie i Stachnik [13]. Przegladem tego typu tech-
nik sg prace [11] i [12]. Kluczowe znaczenie dla metody interferometrii plam-
kowej ma ksztalt funkcji kwadratu modutu uérednionej krétkoekspozycyjnej
OTF (rysunek 8). Mimo, ze tlumi ona wyraZnie sygnal dla czestotliwosci
przestrzennych wiekszych niz ro/\ (efekt seeingu) to jednak sygnal ten pozo-
staje na tyle duzy, ze mozna odzyska¢ informacje dla wysokich czestotliwosci
ograniczonych jedynie dyfrakcja.
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2.1 Zbieranie i obrébka danych w interferometrii plam-
kowej

Technika zbierania informacji w tej metodzie polega na wykonaniu duzej licz-
by krétko naswietlanych (~ 1/v,) fotografii interesujacego nas obiektu, oraz
obiektu poréwnania - np. pojedynczej, niezbyt odleglej na niebie, gwiaz-
dy. Dodajmy, ze z naszego punktu widzenia wazne jest, aby otrzymaé ostry
obraz struktury plamkowej stuzacy dalszej analizie. Majac na uwadze to,
ze promieni Frieda jest ~ A%, aby nie dopu$é¢ do rozmycia tej struktury w
ukladzie optycznym powinien znajdowac sie waskopasmowy filtr. W praktyce
decydujace znaczenie ma tu stosunek sygnalu do szumu. Dlatego szerokosc¢
filtru uwarunkowana jest réwniez wielkoscia teleskopu, oraz tym jak stabe
obiekty planujemy obserwowaé. Oprécz tego, przy danym rozmiarze piksla
skala obrazu musi by¢ taka, by struktura pojedynczej plamki o rozmiarze
rzedu A\/D (apertury) byla odpowiednio prébkowana. Z tego wynika potrze-
ba dodatkowego powiekszania obrazu dla teleskopéw majacych umiarkowa-
na ogniskowa - co realizuje sie najcze$ciej poprzez umieszczenie w ognisku
obiektywu mikroskopowego. Przypusémy, ze wykonaliSmy w ten sposéb K
ekspozycji. Obliczmy transformate Fouriera kazdej z nich. Oznaczmy przez
I%®) (u,v) rozktad natezenia w k-tym obrazie. Dwuwymiarowa transformata
Fouriera danego zobrazowania przedstawia sie¢ nastepujaco
o

1% vy, vy) = // I®) (4, v) 2o o) gy dy. (32)
I tak - jak to pierwszy zauwazyl Labeyrie - widmo to jest zwiazane z wid-

mem obiektu (niezmiennym w czasie) oraz z widmem pojedynczej realizacji
krétkoekspozycyjnej OTF (réznej od ekspozycji do ekspozycji)®:

I(k) (VU, Vv) = H(k) (VU, Ilv)I()(l/U, Vv), (33)
gdzie I, jest transformata Fouriera pozaatmosferyczego obrazu obiektu, a H*)

to OTF zwiazana z k-tym obrazem. Podnoszac do kwadratu modut kazdego
z widm otrzymamy ciag wielkosci zwanych widmami energii.

EW (g, vv) = 10 vy, vv) ? (34)

Otrzymane widma energii usrednijmy, dodajac wszystkie do siebie i dzielac
przez liczbe K wykonanych ekspozycji. To $rednie widmo energii jest iloczy-
nem widma energii pozaatmosferycznego obrazu i $redniego widma energii
OTF dla krétkiej ekspozycji.

15 (v, vv) |2 = [HE vy, vy) P [Lo (v, vv) |? (35)

SPoréwnaj z wzorem 29
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Wyeksponujmy jeszcze jedno spostrzezenie na ktorym opiera sie interferome-
tria plamkowa. Pomimo iz poszczegélne struktury plamkowe zmieniaja sie
wraz z kolejnymi ekspozycjami (bo chwilowa OTF zmienia sie bardzo szybko
z powodu wystepujacych w atmosferze turbulencji), a co za tym idzie, uzy-
skane dla pojedynczych zobrazowan widma energii réwniez zmieniaja sie w
sposob losowy, to dokonujac usredniania tych widm mozemy otrzymac pewien
ich estymator. Zatem w pewnym okreSlonym czasie, zaleznym od aktualnego
stanu atmosfery, zaburzenia atmosferyczne podlegaja tej samej statystyce.
Przyjmuje sie, ze okres w ktérym seeing jest statystycznie spdjny wynosi
20-40 minut.

Przeprowadzajac powyzsza procedure dla gwiazdy - standardu, otrzyma-
my jej Srednie widmo fourierowskie (widmo mocy). W zwiazku z tym, ze
pozaatmosferyczny obraz gwiazdy jest punktowy, widmo to jest réwnowazne
sredniemu widmu mocy krétkoekspozycyjnej optycznej funkeji przenoszenia.
Wykonujac serie krétkich ekspozycji dla obiektu i standardu bezposrednio
po sobie, sprawimy, ze ich widma energii beda znieksztalcone w ten sam spo-
sob, a OTF dla obu przypadkéw, statystycznie bedzie taka sama. Wydzielmy
przez siebie oba otrzymane Srednie widma energii

EE(vy, v H® (vy, vy) 2|1 (v, vv)|?
13( U, Vv) _ | — (vu V)2| Ly(vy, vv) = T v). (36)
Exevo,vv)  [HE vy, vy) 2 Tose(vy, v

—_—

12

Jak wida¢ w efekcie dostaliSmy uwolnione od wpltywu turbulencji widmo
obiektu. Zauwazmy ze informacja ktéra w ten sposéb zrekonstruowaliSmy
nie jest kompletna. Poniewaz obrébce poddawalismy tylko kwadrat modutu
widma a nie cale widmo zespolone, stracilismy informacje o fazie. Istnie-
ja procedury pozwalajace na ,odzyskanie fazy” czym zajmiemy sie blizej w
rozdziale 3.2. Bardzo czesto jednak ta niepelna informacja jest bardzo uzy-
teczna. Tak jak w niniejszym przyktadzie. Jezeli potraktujemy gwiazde jako
zrodto punktowe to w plaszczyznie obrazu bedzie mozna przedstawic ja ja-
ko dwuwymiarowa delte Diraca. Zatem rozktad natezenia w obrazie dwoch
gwiazd mozna wyrazi¢ ponizszym wzorem

A A
I()(-T,y) 2115 (-T_ ;ﬁ‘/) +IQ(5 <x+7xay> ’ (37)

gdzie x i y oznaczajg wspétrzedne katowe, a Az jest odlegloscia katowa po-
miedzy sktadnikami uktadu. Zapiszmy kwadrat modutu transformaty Fouriera

2L I
Lo (vy, vy)|? = (IF + I2) [1 + I%TIZQ cos(ZWAxyx)] : (38)
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Wystepujaca tu sktadowa sinusoidalna znacznie utatwia nam analize otrzy-
manego widma i manifestuje sie poprzez prazki interferencyjne. Ich czestosc
przestrzenna jednoznacznie okresla odlegtoé¢ sktadnikéw, a nachylenie - kat
pozycyjny. Z modulacji prazkéw mozna otrzymaé wartos¢ stosunku jasnosci
badanych gwiazd. Rysunek 10 przedstawia przyktad widm mocy dla dwéch
gwiazd (obiektéw) podwéjnych. W przedstawionym przykladzie pojedyncza,
symulowana gwiazda nie jest punktem, ale ma gaussowski rozktad jasnosci.
Jak widaé, potozenie obiektu na obrazie nie wpltywa na jego widmo.

Rysunek 10: Przyktad widm dwéch obiektéw podwdjnych.

Sa to podstawy metody wynalezionej przez Labeyrie. W nastepnym pa-
ragrafie skupimy sie na niektérych praktycznych aspektach wystepujacych
podczas prowadzenia obserwacji z wykorzystaniem interferometrii plamko-
wej.

2.2 Ograniczenia szumowe w interferometrii plamko-
wej.

Stosunkiem sygnatu do szumu w interferometrii plamkowej zajmowano sie
wielokrotnie. Jedna z tego typu prac jest [17]. Zdefiniujmy $rednia liczbe
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fotozdarzen na jedng plamke k przez

E= (%YK (39)

gdzie K $rednia liczba fotozdarzen na kadr. Zapiszmy wzér na stosunek sy-
gnatu do szumu dla pojedynczego kadru

N

(S) EHo(Vx,Vy)go(Ux,Uy)
~ 2 _ ~
1 { [1 -+ kH()(llx, Vy)go(Vx, Z/y)] + % [1 + 4]{3H0(1/X, I/y)((:o(I/X’ I/y)+

+ EHO(QV)(, 2yy)go(2VX, 2VY)] }1/2: (40)

gdzie Hy - dyfrakcyjna OTF teleskopu przy braku atmosfery, go - unormowa-
na energetyczna gestos¢ widmowa natezenia padajacego na detektor.W prak-
tyce mamy jednak do czynienia nie z jednym a z wieloma kadrami. Jezeli
realizacje stanu atmosfery w chwilach rejestracji sa niezalezne to stosunek
sygnatu do szumu dla N kadréw jest dany jest przez

S S

(%), =" (%), “n
Z wyrazenia (40) wynika, ze jezeli liczba fotozdarzen roénie to stosunek sygna-
tu do szumu jest zawsze < 1. Jedynym sposobem polepszenia tego stosunku
jest usrednienie wielu niezaleznych zobrazowan. Wtedy S/N bedzie rést jak
pierwiastek z liczby ekspozycji. Jezeli rozwazania nasze ograniczymy do cze-
stosci pomiedzy czestoScia réwna polowie czestosci odciecia (wynikajacego z
ograniczenia dyfrakcyjnego) a czestoScia odciecia teleskopu wtedy stosunek
sygnalu do szumu bedzie mozna zapisa¢ nastepujaco

kH,&,

(42)

(¥),-
N 1 - _ ~ 1 _ ~ '
(1 + EHo&,)2 + ?(1 + 4kHo &)
Ze wzgledu na charakter zaleznosci stosunku sygnatu do szumu od k¥ mozemy
wyréznic¢ trzy rozlaczne regiony:
1. KHoé, > 1, (S/N); ~ 1 (niezaleznie od k)
2. kHoEy <1i K >1, (S/N), =~ kHo&

3. FHE, <1iK <1, (S/N)i~F"*(Ro/ro)Hoy.
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Rysunek 11: Charakterystyka stosun-
ku sygnalu do szumu w interferome-
trii plamkowej uzyskana dla jednego
kadru.

10° %

Rysunek 11 pokazuje jak ksztaltuje sie zaleznoé¢ stosunku sygnatu do szumu
od $redniej liczby fotozdarzeh na jedng plamke k ktéra jest proporcjonalna
do promienia apertury Ry. Waznym wnioskiem nasuwajacym sie po analizie
rysunku 11 jest to, ze dla duzego zakresu k, (S/N); nie jest proporcjonalny
do k a to oznacza, ze (S/N); nie zalezy w tym obszarze od érednicy teleskopu.
Dopiero dla skrajnie matych k (takich, ze érednia liczba fotozdarzeri na kadr
jest < 1) (S/N); zaczyna rosnaé z rozmiarem apertury. Ze wzgledu jednak
na bardzo mala wartos¢ tego stosunku przedzial ten nie odgrywa w praktyce
wiekszej roli.

2.3 Interferometria plamkowa w praktyce

Aby otrzymaé ,zamrozony” seeing nalezy wykonywac¢ ekspozycje z czasem
poréwnywalnym z czasem zycia turbulencji. Z ta dos§¢ lakonicznie wypowie-
dziang ,recepta” na zebranie uzytecznej informacji dla opisywanej metody,
wiaze sie szereg probleméw technicznych. Przyjrzyjmy sie kilku najwazniej-
szym utrudnieniom wystepujacych podczas prowadzenia obserwacji z wyko-
rzystaniem interferometrii plamkowej [14].

2.3.1 Warunki wplywajgce na poprawno$¢ wykonania obserwacji

Rozmiar pixla. Prowadzac obserwacje na fali o dtugosci 550nm, najmniej-
sze struktury jakie mozemy zaobserwowaé teleskopem o aperturze 0,5m w
OAUJ (tel50), maja rozmiar odpowiadajacy wlasciwej dla tego teleskopu
plamce dyfrakcyjnej tj. okoto 0,28"”. Biorac pod uwage rozmiar piksla matry-
cy CCD uzywanej podczas prowadzenia obserwacji oraz ogniskowsg teleskopu
otrzymamy, ze na jeden piksel przypada 0,8"”. Poniewaz rozklad strumie-
nia padajacego na jeden piksel jest usredniany po jego polu, to najmniejsze
obserwowane struktury beda mialy rozmiary 0,8”. W tym przypadku spo-
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tykamy sie z efektem niedostatecznego prébkowania sygnalu powodujacego
spadek rozdzielczosci obrazu. Zdefiniujmy prég odciecia czestotliwo$ci prze-
strzennych jako Ve, = a'2, gdzie a = 2.063 x 10°. Wtedy (dla tel50)
na jedng sekunde tuku przypada¢ bedzie 3,7 cykla. Warunek dostatecznego
probkowania wyrazi¢ mozna przez kryterim Nyquista

1
Vinaz < Ea
gdzie A oznacza odpowiadajacy jednemu pikslowi fragment nieba w sekun-
dach tuku. Biorac pod uwage powyzsze parametry widzimy, ze warunek ten

nie jest spelniony bo

1
= — =0,625.
3,7 I/maw%?A 0,625

Aby zatem w pelni wykorzysta¢ mozliwosci teleskopu obraz byt powieksza-
ny. Obserwacje wykonywane na potrzeby niniejszej pracy prowadzone byly z
wykorzystaniem dwdéch obiektywéw mikroskopowych (10x, 20x). Widaé, ze
juz zastosowanie obiektywu 10x pozwolito na spelnienie kryterium Nyquista
(bo 1/2A = 6,25). Wymiana obiektywéw odbywala sie jedynie na poczatku
nocy, przed rozpoczeciem obserwacji, co wynikalo z czasochtonnosci justo-
wania systemu. Rysunek 12 przedstawia sposob umieszczenia obiektywu w
uktadzie teleskopu.

L ] - Kamera ((D

7

7

A
46 164

Ry

Rysunek 12: Umiejscowienie pierScienia mocujacego wraz z obiektywem mi-
kroskopowym w uktadzie teleskopu 0.5m w OAUJ
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Uzyskane powiekszenie istotnie zalezy od doktadno$ci umieszczenia obiek-
tywu. Jednoczes$nie nie mozna bylo mieé¢ 100% pewnosci, ze sam obiektyw
ma doktadnie znamionowe powiekszenie. W celu wyznaczenia rzeczywistej
skali zdjecia nalezalto przeprowadzi¢ pomiary. Wykonane testy miaty réwniez
poméc w sprawdzeniu jak duzy wplyw maja luzy obrotowe (powstajace na
wyciagu na ktérym umieszczony jest zmieniacz filtréw i kamera CCD) na
btedy wyznaczania kata pozycyjnego. Testy wykonanywane byty z zamonto-
wanym obiektywem 10x. Do pomiaréw uzyto uktadu podwdjnego Mizar A-B.
Kasujac luz obrotowy raz w jednym, raz w drugim kierunku wykonywano se-
rie po 20 fotografii w filtrach B,V ,R,I. Po standardowej redukcji danych,
mierzono potozenia gwiazd na kolejnych zdjeciach. W ten sposéb otrzymano
odleglo$¢ sktadnikéw na matrycy CCD w pikslach, oraz kat pozycyjny wzgle-
dem osi Y na zdjeciu. Teoretyczna odlegtos¢ dzielaca oba sktadniki oraz kat

Tabela 1: Rozmiary katowe piksla dla obiektywu 10x.
Al biad A ["] B ["] biad B [*]
0,082277 | 1,062-107° | 0,0822846 | 8,46-10~°
0,0822766 | 1,104 -107° | 0,0822563 | 1,384 -107°
0,0823519 | 9,984 -107° | 0,0823657 | 1,119-107°
0,0826094 | 1,169 -107° | 0,0826123 | 9,862 -10°°
Sredni rozmiar piksla wynosi 0,0823792 + 9,232 -10°

—| | <|

Tabela 2: Kat pomiedzy osia Y zdjecia a poludnikiem niebieskim.

Al [bldA[][ B[] [bhd[]
4,71354 0,445 —7,561 0,231
3, 58454 0,435 —7,53964 | 0,459
3,24925 0,427 —7,82656 | 0,392
2,44749 0,384 —8,52858 | 0,328
srednio | 3,498 0,470 —7,863 0,239

Réznica (B) — (A) = —11, 363’

—| | <|

pozycyjny na epoke obserwacji, zostaly wyznaczone ze wspotrzednych kata-
logowych (katalog Hiparkosa). Uzyskane w ten spos6b dane (z obserwacji i
z wyliczen) uzyto do wyznaczenia: rozmiaru katowego piksla i kata pozy-
cyjnego osi Y matrycy CCD. Otrzymane wyniki przedstawiono w tabelach
1 i 2. Gdzie przez A zostal oznaczony obroét kasujacy luz zgodny z ruchem
wskazéwek zegara, a przez B obrét przeciwny.
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Czas ekspozycji. Crzas 7ycia poszczegélnych turbulencji jest ~ A%/%. Pod-
stawowym ograniczeniem na czas ekspozycji jest tu dtugos¢ fali §wiatta na ja-
kiej obserwujemy, jasnos¢ obiektu, predkosé¢ odczytu matrycy, oraz czas reak-
cji migawki. Korzystajac z hipotezy Taylora otrzymujemy ograniczenia cza-
sowe dla réznych dhugosci fali i przecietnych warunkéw pogodowych: 0.44pm
~ 0.0086s, 0.55um ~ 0.01s, 0.9um ~ 0.02s. Ustalajac czasy ekspozycji posit-
kowano sie tymi wynikami oraz analizg stanu pogody. Przewaznie stosowano
jednak dluzsze czasy z powodu zbyt matych zliczen (zasieg teleskopu znacz-
nie spada z powodu tak krétkich czaséw integracji). Jednoczesnie zaktadano,
ze takie podejscie nie bedzie powodem znaczacego rozmycia struktury plam-
kowej.

Podawany przez producenta minimalny czas otwierania/zamykania mi-
gawki to 50ms. Zatem zadany czas ekspozycji > 50ms powinien by¢ zgodny
z realizowanym. Nalezy jednak zauwazyc¢, ze obserwacje prowadzone byly z
(zadanymi) czasami ekspozycji nawet pieciokrotnie krétszymi. Oprécz tego,
migawka pracowala dlugimi seriami (czesto kilka tysiecy zamknie¢ w czasie
jednej sesji obserwacyjnej), oraz z czestotliwoécia dochodzaca do 40 uderzen
na minute. Sporadycznie ta intesywna eksploatacja powodowala nawet zobo-
jetnienie migawki na wysytane sygnaly do zamkniecia. Z uwagi na powyzsze
mozna bylo sadzi¢, ze zadany czas reakcji migawki nie odpowiada rzeczywi-
stemu czasowi ekspozycji.

Aby sprawdzi¢ jak jest w rzeczywisto$ci 1 kwietnia 2003 roku zostaly
przeprowadzone testy faktycznie realizowanego czasu ekspozycji.
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Rysunek 13: Wyniki testéw migawki. Sygnal pochodzacy od gwiazdy.
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Do testéow wykorzystano gwiazde SAO 27758. W celu uniezaleznienia sie od
zmian ekstynkcji robiono serie dwusekundowych ekspozycji przed i po kaz-
dej serii pomiarowe] wedtug schematu 2.0s-1.5s-2.0s-1.0s-2.0s-0.5s-2.0s-0.2s-
2.0s ... (Rysunek 13). W uktadzie teleskopu podczas testéw nie znajdowal sie
obiektyw poniewaz dodatkowe uwydatnianie efektéw seeingu w tym przypad-
ku bylo bezcelowe i utrudniatoby pézniejsza analize. Dane byly redukowane
standardowo poza tym, ze kazda seria danych otrzymana dla danego czasu
redukowana byta flat-fieldem sporzadzonym na ten sam czas co ekspozycje.
Spowodowane byto to tym, ze przy tak krétkich czasach ekspozycji uwydat-
nia sie efekt zamykania/otwierania iryséw migawki. Powoduje on nieréwno-
mierne naswietlanie matrycy CCD (najwiecej zliczen rejestruje sie w srodku
obrazka - najmniej na jego brzegach). Ekspozycje dwusekundowe wykorzysto
jako kalibrator w ten sposéb, ze ekstrapolowano przebieg miedzy dwusekun-
dowymi seriami otaczajacymi dang serie. Nastepnie rejestrowane wielkosci z
tej serii dzielono przez przewidywang wielko$¢ strumienia dla czasu dwéch
sekund. Mozna réwniez zauwazy¢ (rysunek 13), ze podczas serii 1.5s chwilo-
wo bardzo silnie wzrosta ekstynkcja. Dlatego do analizy wzieto tylko osiem
pierwszych (o w miare stalym poziomie) punktéw pomiarowych dla tego cza-
su. Na rysunku 14 przedstawiam jak ksztaltuje sie zalezno$é rzeczywistego
czasu ekspozycji od czasu zadawanego. Wykres 15 pokazuje, ze migawka
sama w sobie jest zrédtem powstawiania bledéw fotometrii. Na rysunku za-
znaczony jest teoretyczny blad fotometrii - jezeli pod uwage bedziemy brali
tylko szum kwantowy, oraz zaznaczony poziom ktory prawdopodobnie wyni-
ka z niestabilnosci pogody.

7 przedstawionej analizy wynika, ze zachowanie sie migawki odpowia-
da w granicach bledu specyfikacji podanej przez producenta. Zatem mozna
przyjac, ze zadany czas > 0.05s odpowiada z grubsza rzeczywistemu czasowi
ekspozycji. Na wykresie zauwazy¢ mozna, ze dla czaséw krotszych nastepuje
odejscie od teoretycznie liniowej zaleznosci (z powodu bezwladnosci migaw-
ki) i dazenie do pewnej statej. Widaé, ze w nieznacznym tylko stopniu udato
sie przekroczy¢ granice 0.05s i przesunaé ja ostatecznie do (0.04+0.01)s. Pré-
ba obserwacji z czasem ponizej 0.02s - jak wynika z testéw - jest bezcelowa.
Przyczynia sie tylko do zwiekszenia bledéw.



2.3 Interferometria plamkowa w praktyce 30

16 T T T T om‘all
I —+—
0.12 e 4 s ]
14f 01 o jr
0.08 S o
1o | 006 —
) 0.04 £ 7 e /,»"
) 0.02 -
o : P
o 0 -
2 0 002 004 006 008 01 0.12
8 o08f e
N - R
o F ’¢’
>
2 E et
2 06f 2ot
N E -
3] E -
04 f o
02 f -
E ;"/
N
0 KUY ST S T U W T N S T S T T U W T S T W S T N T T S T W S S T W S T W S T S T W S T W T S S W S U N S U 0 S S ST S W 1
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 12 14 16

czas zadany [s]

Rysunek 14: Rzeczywisty czas ekspozycji w zaleznosci od czasu zadawanego.
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Rysunek 15: Poziom btedu fotometrii w zalezno$ci od czasu ekspozycji.



2.3 Interferometria plamkowa w praktyce 31

Liczba ekspozycji. Aby mie¢ wystarczajaco dobra statystyke materiatu
obserwacyjnego nalezy zebra¢ dosy¢ wiele krotkoekspozycyjnych fotografii
obiektu i gwiazdy poréwnania. Czas zbierania danych w serii obejmujacej
obiekt i standard nie powinien przekracza¢ 20-40min (niestabilno$é¢ seein-
gu). Nalezy zauwazy¢, ze zwiekszajac liczbe analizowanych ekspozycji mozna
podnies¢ stosunek sygnalu do szumu - co jest bardzo istotne szczegdlnie w
przypadku obserwacji stabych obiektéw. Widac ze pojawia sie tutaj sprzecz-
no$¢, poniewaz zwiekszajac liczbe ekspozycji wydtuzamy jednocze$nie czas
obserwacji obiektu i uwydatnia sie niestabilno$¢ seeingu. Podstawowym ogra-
niczeniem na liczbe zdjeé jest czas odczytu (dla matego pola 256x256 wynosi
on okolo 2s), oraz przestawianie teleskopu z obiektu na standard ktére cze-
sto jest dosy¢ czasochlonne. W praktyce taczna liczba ekspozycji w serii nie
przekraczata 600 - 900.

Pole widzenia kamery CCD w OAUJ wynosi okoto 14". Jezeli w uktadzie
umiescimy obiektyw 20x (i wybierzemy fragment chipu 256x256 piksli) to po-
le widzenia spada do okoto 10”. Pole to nie powinno byé¢ zbyt male, poniewaz
maly obszar moze nie obja¢ calej struktury plamkowej. Z drugiej strony po-
jawia sie problem z prowadzeniem przez autoguider. Drobne niedoktadnosci
w prowadzeniu sa zaniedbywalne jezeli nie stosuje sie powiekszenia, jednak
kiedy obraz jest powiekszany staja sie one znaczace. Najwieksze trudnosci
pojawiaja sie podczas ztego seeingu - zdaza sie, ze autoguider chcac nadazy¢
za zmiang polozenia obiektu powoduje dodatkowe drgania (teleskop wpada
w rezonans). Ten efekt czeSciowo omija sie przez zadawanie wiekszej stalej
czasowej reakcji autoguidera.

Niestabilno$é seeingu. Rekonstrukcja amplitudy fourierowskiej obiektu
przez zestawienie z widmem gwiazdy pordéwnania, bazuje na zalozeniu, ze
srednia OTF atmosfery nie zmienia sie podczas obserwacji. Niestety to za-
lozenie nie zawsze jest prawdziwe. Jest to powodem bledéw podczas odzy-
skiwania informacji o obrazie. By ograniczy¢ wplyw niestabilnosci seeingu
trzeba prowadzi¢ obserwacje obiektu i standardu na przemian i w bezpo-
sredniej bliskosci czasowej oraz nie robi¢ zbyt dtugich serii. Dobrze jest tez
powtorzy¢ pomiary tego obiektu np. podczas nastepnej nocy.

Szeroko$¢ filtru a dyspersja atmosferyczna. Najwiekszy wplyw dys-
persji atmosferycznej daje sie odczué przy prowadzeniu obserwacji na duzych
odlegtosciach zenitalnych > 60°. Poniewaz efekt ten moze istotnie znieksztal-
ci¢ widmo obiektu, z tego powodu unikano prowadzenia obserwacji nisko nad
horyzontem. Dobrym rozwigzaniem jest tez stosowanie waskopasmowych fil-
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tréw powodujacych, ze analizowane promieniowanie jest wysoce monochro-
matyczne. Minusem tego typu podejscia jest znaczny spadek docierajacej
do detektora energii. Korzystajac z pracy Wittmanna [1], oszacowalem sze-
rokosci filtréw ktére nalezy zastosowac aby rozciagniecie wzdtuz wertykatu
krazka dyfrakcyjnego z powodu dyspersji nie byto wieksze niz 1.5 x 1.22)\/D.

| Odlegloé¢ zenitalna [7] | 440nm | 550nm [ 700nm | 900nm |

) 6939 | 1.322 x 10* | 2.798 x 10* | 5.47 x 10*
10 1708 3254 6888 1.34 x 10*
15 739 1409 2983 5840
20 401 764 1617 3166
25 244 465 984 1929
30 159 303 645 1258
35 108 206 437 855

40 75 144 304 596

45 53 101 214 419

50 37 71 151 259

55 26 49 105 205

60 18 34 71 140

65 12 22 47 91

70 7 13 28 56

75 4 7 15 30

80 2 3 7 13

Tabela 3: Wymagane szerokosci filtréw w interferometrii plamkowe;j

Przyjmijmy w uproszczeniu, ze szeroko$¢ stosowanych filtréw wynosi 100nm.
Wtedy z tabeli powyzszej wynika, ze filtr I pozwala na prowadzenie obserwa-
cji najblizej horyzontu (okoto 65-70 stopni odlegtosci zenitalnej), podczas gdy
obserwacje w filtrze B powinny by¢ wykonywane przy odlegloSci zenitalnej
mniejszej niz 45 stopni.

3 Metody analizy interferogamoéw

Stosujac procedure zaproponowang, przez Labeyrie uzyskamy pewien estyma-
tor kwadratu modutu widma obiektu. Istnieja dwa zasadnicze podejscia do
wyciggania interesujacych nas informacji z widma fourierowskiego. Pierwszy
spos6b analizy widma polega na dopasowaniu funkcji znanej z teorii, poprzez
odpowiedni dobér parametréw i minimalizacje btedu. Tego rodzaju podejscie
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jest opisane np. w pracy [18]. Drugi polega na odtworzeniu pierwotnego nieza-
burzonego obrazu z zarejestrowanego widma. Taka uwolniong od turbulencji
yfotografie” podaje sie pdzniej analizie astro i fotometrycznej.

3.1 Dopasowanie funkcji

Do kwadratu modulu widma obrazu gwiazdy podwdjnej mozna dopasowac
funkcje postaci:

f(u) = A’ + B> + 2ABcos27(z 4 — ) - U] (43)

gdzie A i B reprezentuja natezenie pierwszego i drugiego sktadnika uktadu,
x4 — xp oznacza wektor separacji sktadnikéw w plaszczyznie obrazowej, a
u jest dwuwymiarowym wektorem czestosci przestrzennych. WartoSci para-
metréw ukladu podwdjnego otrzymuje sie przez minimalizacje wielkosci x?.
Przez ®(u) oznaczymy teoretyczne widmo mocy obrazu, i zalézmy, ze jest
ono rowne 1 dla u = 0. Widmo ktére otrzymaliSmy z obserwacji dane bedzie
przez

Q2 = [I(u)/* - N, (44)

gdzie N jest pelng liczba zarejestrowanych fotonéw. @y jest zwigzane z ®(u)
przez

2

(Q2) = N"®(u), (45)
gdzie N jest $rednig liczba rejestrowanych fotonéw. Mozna pokazaé (patrz
np. [19]), ze wariancja @2 jest réwna

var(Qz) = N° + N @(2u) + 2N ®(u) + N ®%(u) + var(|r(u)|?).  (46)

gdzie r(u) - widmo mocy szumu odczytu. Uzyjmy réwnania 46, widma mocy
obiektu punktowego i sredniej liczby fotonéw w obrazie do wyliczenia warian-
cji w funkcji u, a nastepnie dokonajmy podobnych wyliczen dla obiektu. Te
dwie funkcje sa nastepnie wykorzystywane do wyznaczenia wariancji widma
otrzymanego po dekonwolucji. Ostateczna postaé¢ otrzymanej w ten sposob
funkcji wariancji jest uzywana do wazenia dopasowania funkcji 43 (dopaso-
wanie przez metode najmniejszych kwadratéw).

3.2 Odzyskiwanie informacji fazowej

W paragrafie tym zajmiemy sie inng metoda wykorzystania $redniego kwa-
dratu modutu widma obrazu. To podejécie pozwoli nam uzyskaé zrekonstru-
owany, niezaburzony obraz badanego obiektu. Zanim jednak doktadnie zaj-
miemy sie metoda, spdjrzmy jak wazna jest informacja fazowa w procesie
konstruowania obrazu.
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3.2.1 Znaczenie informacji fazowej

Zgodnie z tym co zostalo napisane w paragrafie 1.2.3, za pomoca odwrot-
nej transformaty Fouriera z widma fourierowskiego mogliby$Smy teoretycznie
uzyskac poszukiwany niezaburzony obraz. W praktyce jednak mierzymy tylko
modut widma. Tracimy przez to informacje o fazie. To, jak wazna jest infor-
macja fazowa ukazuje nam rysunek 16. Rozwazmy jednowymiarowy obiekt
o prostokatnym rozkladzie natezenia. Odpowiadajace mu widmo czestosci
przestrzennych przedstawia funkcja sincus. Ujemne ptaty funkcji sincus moz-
na zinterpretowac jako odwrécenie o 180° fazy rejestrowanych prazkow. Jezeli
taka informacje potraktujemy tak jakby odpowiadata ona prawdziwemu roz-
ktadowi czestosci przestrzennych to po wykonaniu odwrotnej transformaty
Fouriera dostaniemy obraz, ktéry w niewielkim stopniu przypomina orginatl.
Aby zatem odzyskaé calg interesujacg nas informacje o obiekcie stosuje sie
rézne procedury. Problem ten jest szeroko dyskutowany w literaturze, (np
Aristidi 1997 [20], Bogdanov 1990 [21]. Pod koniec lat siedemdziesiatych J.
R. Fienup [22] zaproponowal technike iteracyjna i stwierdzil, iz zapewnia
ona zbieznos¢ do doktadnych wynikéw dla wiekszosci, nawet dosé skapliko-
wanych rozktadéw natezenia w module widma. Ponizej pokaze obrazowo na
czym polega zaproponowana przez niego technika.

3.2.2 Schemat procedury ,,odzyskiwania fazy”

Wyobrazmy sobie, ze uzyskaliSmy estymator widma fourierowskiego intere-
sujacego nas obiektu. Korzystajac z tej informacji chcielibysSmy zrekonstru-
owacl jego rzeczywisty obraz. Zalozenia iteracyjnej procedury numerycznej
zaproponowanej przez Fienupa (ktéra wykorzystywana byla podczas analizy
danych obserwacyjnych w niniejszej pracy) przedstawiaja sie nastepujaco:

1. Modut widma obiektu |I(vy, vy )| znany jest na podstawie przeprowa-
dzonych pomiardow.

2. Rozklad natezenia $wiatta przedmiotu Iy(x,y) jest réwny zeru po-
za pewnym znanym obszarem plaszczyzny (x,y) zajmowanym przez
obiekt.

3. Natezenie Iy(z,y) jest funkcja nieujemna Iy(z,y) > 0

Na poczatku przyjmuje sie losowy rozktad fazy Ip(z,y). Odwrotna trans-
formata fouriera tego wstepnego estymatora oznaczona przez I (1)(36, y) daje
widmo I(()l)(I/U, vy ), ktére w ogdlnosci bedzie niezerowe poza znanym obsza-

rem zawierajacym prawdziwe Iy(x,y) i bedzie miato réwniez pewne wartosci
. , . s . 1
ujemne. Po przyréwnaniu do zera wartosci Ié ) poza znanym obszarem oraz
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Rysunek 16:

wartosci ujemnych, obliczamy transformate Fouriera tego zmodyfikowanego
rozktadu, w ten sposéb dostajemy pewne widmo I(l)(I/U, vy). Ma ono nowy
rozklad fazy jak i modutu. Jezeli zastapimy teraz rozktad modutu I!) mo-
dutem widma znanym z obserwacji zachowujac jednocze$nie rozktad fazy w
IM, to dostaniemy nowy estymator widma I (v, vy). Spodziewamy sie, ze
powtarzajac ten schemat wielokrotnie w granicy dostaniemy pelne widmo
obiektu lim,, o I (vy, vv) = Iy(vy, vv) 1 w ten sposéb bedziemy mogli uzy-
skaé rzeczywisty rozklad natezenia w obrazie. Wykazano (Fienup 1982 [23]),
ze w wiekszosci przypadkéw procedura ta daje pozytywne efekty.

4 Rezultaty

4.1 Obserwacje

Wszystkie obserwacje do niniejszej pracy prowadzone byly od stycznia do
czerwca 2003 roku w Obserwatorium Astronomicznym Uniwersytetu Jagiel-
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loniskiego przy uzyciu teleskopu z lustrem gtéwnym o $rednicy 0,5m. W du-
zym stopniu opierano sie na gotowych rozwigzaniach zawartych w literaturze.
Pewng jednak innowacja bylo pokuszenie sie o wykazanie uzytecznosci dla
interferometrii plamkowej skromnego instrumentarium jakim dysponowano
(maly teleskop, szerokie filtry, kamera cze$ciowo nie przystosowana do tego
typu obserwacji). W celach testowych wykonano kilka obserwacji poczatkowo
nie przystosowanym specjalnie uktadem teleskopu. Nastepnie zaprojektowa-
no uktad obrazujacy z obiektywem mikroskopowym oraz wstepnie zalozono
powiekszenia jakie mialty by¢ wykorzystywane. Wszystkie programy sterujace
kamerag CCD, oraz te stuzace do redukcji i analizy zebranych danych napisane
byty przez dr W. Waniaka. Gtéwnym kryterium doboru obiektéw do obser-
wacji byly teoretyczne mozliwosci teleskopu potmetrowego z uwzglednieniem
czasOw integracji charakterystycznych dla interferometrii plamkowej. Przyje-
to, ze granica bedzie tu separacja ~ 0,2" oraz jasnos¢ ~ 8™ w filtrach R-I.
Zrédltem danych dla tej analizy byl katalog projektu CHARAS znajdujacy
sie w internecie. W trakcje jednej serii obserwacyjnej ekspozycje: pradu ciem-
nego, obiektu i gwiazdy poréwnania wykonywane byly z tym samym czasem
ekspozycji. Przed (lub po) noca obserwacyjna wykonywane byto po ~ 50 eks-
pozycji flat-fieldu dla planowanych czaséw integracji. Podczas wykonywania
flat-fieldu w uktadzie znajdowal sie obiektyw mikroskopowy uzywany poz-
niej do obserwacji, aby osiaggnac¢ zatem odpowiedni poziom zliczen flat-field
wykonywano na do§¢ jasnym niebie. W trakcie dokonywanych obserwacji wy-
ciagnieto wniosek, ze najbardziej optymalna (ze wzgledu na liczbe ekspozycji)
metoda zbierania danych bedzie postepowanie wedlug schematu:

a) 30-50 ekspozycji pradu ciemnego (darki)

b) ~ 150 ekspozycji gwiazdy poréwnania (PSF)
c¢) ~ 300 ekspozycji badanego obiektu

d) ~ 150 ekspozycji gwiazdy poréwnania

e) 30-50 ekspozycji pradu ciemnego.

Taki schemat pozwolit réwniez na kontrole zmian PSF atmosfery w trak-
cie pomiaréw interesujacej nas gwiazdy/planety. Obserwacje - ze wzgledu na
zmniejszone przez obiektyw pole widzenia teleskopu oraz to, ze wykorzysty-
wana byla tylko cze$¢ matrycy CCD - wykonywane byly z zastosowaniem
autoguidera. L.agcznie wykonano ponad 25000 ekspozycji, przeprowadzajac w
roznych filtrach obserwacje osiemnastu gwiazd oraz lo, Ganimedesa i Satur-
na.

6The Center for High Angular Resolution Astronomy
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4.2 Opracowanie danych

Zasadniczo wstepna redukcja danych nie réznita sie od normalnie przepro-
wadzanej dla danych z kamery CCD (poza tym, ze od widma mocy obrazka
odejmowano widmo mocy pradu ciemnego). Postepowanie z danymi obser-
wacyjnymi pokaze na przykladzie opracowywania obiektu BSC 5727 (uktad
podwdjny o wyznaczonym w tej pracy rozdzieleniu 0”.4748 +0”.0014). Dane
te zbierane byly 11 czerwca 2003r podczas nocy o dosé duzym seeingu (okoto
3.5") i normalnej przejrzystosci powietrza z czasem integracji 0.05s. Rysun-
ki 17 i 18 przedstawiaja przyktad kilku wykonanych wtedy krétkoekspozy-
cyjnych fotografii gwiazdy BSC 5727 oraz gwiazdy poréwnania BSC 5747
(filtr R, 256x256 piksli). Podczas obserwacji w ukladzie znajdowal sie obiek-
tyw mikroskopowy 20x. Dalsza obrébka danych przebiegata wedlug schema-

Rysunek 17: Przykladowe zdjecia gwiazdy BSC 5747

Rysunek 18: Przykladowe zdjecia gwiazdy BSC 5727

tu: Od kazdego z obrazkéw odejmuje $redni poziom pradu ciemnego oraz
normuje przez flatfield. Poniewaz struktura plamkowa zajmuje tylko czes$¢
obrazka, reszte przystaniam, dzieki czemu pozbywam sie zbednego szumu.
7 tak apodyzowanych obrazkéw wyliczam ich widma mocy, a po usrednieniu
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odejmuje Srednie widmo darku, stad otrzymuje fourierowskie widmo obiektu
i PSF (a) i (b). Nastepnie wydzielam widmo obiektu przez widmo gwiazdy
poréwnania dostajac uwolnione od wplywu atmosfery widmo mocy obiek-
tu (c). W celu odciecia szuméw uzywam odpowiednio uksztaltowanej maski
(d), przystaniajac réwnoczeénie centalny obszar w ktérym nie znajduje sie
uzyteczna informacja, a jedynie informacja o seeingu i wadach optycznych.

d e f

Rysunek 19: Analiza widma mocy w interferometrii plamkowej.

g h

Po dopasowaniu funkcji (metoda najmniejszych kwadratéw) otrzymuje syn-
tetyczne widmo (e). Nie korzystano tu ze statystyki x? podanej w paragrafie
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3.1 tylko z sumy kwadratéw odchytek, bo nie stwierdzono wystepowania za-
leznosci 46. W celach kontrolnych program przedstawia réznice widma zmie-
rzonego i syntetycznego (f). Nieco inaczej wyglada procedura stosowana w
celu odzyskania obrazu obiektu. Po wydzieleniu (w sensie filtru Wienera)
widma obiektu przez widmo gwiazdy poréwnania, tworzona jest linia w celu
zadania parametréw startowych (kata pozycyjnego) (g) oraz okre§lany jest
obszar wystepowania obiektu (h). Aby zminimalizowaé wplyw szuméw dziele-
nie to wykonuje sie z zastosowaniem gladkiej apodyzacji widma mocy. Rysu-
nek 20 przedstawia poczatkowy i koncowy rozktad fazy oraz uzyskany obraz
uktadu podwdjnego. Zauwazmy, ze to jak stabe, i o jakiej separacji obiek-

losowa faza obraz

odzyskana faza zrekonstruowany obraz

Rysunek 20: Poczatkowy i koncowy rozktad fazy oraz odpowiadajace im zre-
konstruowane obrazy.

ty mozna rozdzieli¢ zalezy przede wszystkim od wyrazistosci na tle szuméw
widma uwolnionego od wplywu atmosfery. Podstawowym ograniczeniem in-
terferometrii plamkowej jest zatem stosunek sygnalu do szumu. Innym nie
zawsze tatwym do rozwigzania problemem jest dobér odpowiedniej maski
(rys. 19 d). Powinna ona przystaniaé ta cze$¢ obrazka ktéra wprowadza je-
dynie wktad pochodzacy od szuméw, z drugiej strony nie moze by¢ ona zbyt
mata aby nie odcinaé czestosci przestrzennych ktére zawieraja uzyteczng in-
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Rysunek 21: Widmo i zrekonstruowany obraz ukladu podwdjnego o duzej
separacji.

formacje o obiekcie. Od wlasciwego doboru maski zalezy przede wszystkim
doktadno$¢ wyznaczenia stosunku jasnosci gwiazd badanego uktadu. Metoda
wyznaczenia parametréw z dopasowania funkcji daje najlepsze rezultaty dla
gwiazd o malej separacji poniewaz widmo jest wtedy dobrze prébkowane.
Dla gwiazd o stosunkowo wiekszych wzajemnych odlegtosciach, wiele cykli
w widmie przypada na maly obszar ptaszczyzny fourierowskiej. Dlatego w
takich przypadkach lepsze rezultaty mozna uzyskac¢ z procedury ,,odzyskiwa-
nia fazy” otrzymujac zrekonstruowany obraz stuzacy dalszej analizie (rysunek
21). Postepowanie zgodne z przedstawionym wyzej schematem pozwolito mi
na opracowanie danych obserwacyjnych. Wyznaczone parametry badanych
gwiazd przedstawiaja tabele 5 i 6. Oznaczeniom filtrow B,V R,I w tabeli, od-
powiadaja kolejno dlugosci efektywne fali 440, 550, 700, 900 nm. Podany w
tabeli czas jest czasem zakladanym (paragraf , Czas ekspozycji” strona 28).
Bledy wyznaczonych parametréw wynikaja z procedury dopasowania funkcji
do widma i mogg by¢ zanizone ze wzgledu na skorelowanie parametréw w
procesie minimalizacji. Najbardziej widocznymi czynnikami zwiekszajacymi
btedy wyznaczenia kata pozycyjnego sa: luz obrotowy kamery CCD, dys-
persja atmosferyczna oraz nie do konca skorygowana abaracja chromatyczna
obiektywu mikroskopowego (dajaca wktad przy stosowaniu réznych filtréw).
Dwa ostatnie czynniki sg rowniez powodem btedéw wyznaczenia separacji.
Dla gwiazd, dla ktorych dysponowano wieksza liczbg obserwacji mozliwe by-
to zbadanie zwigzku miedzy bledami wyznaczonymi z wielu pomiaréw z tymi



4.2 Opracowanie danych 41

18 T T T T T

0.2%x+0.3 --------

16 F P
14 ¢ -

1.2 + -

Sredniokwadratowy blad z dopasowania

04t -

0.2 1 1 1 1 1 1
0 1 2 3 4 5 6 7

Odchylenie standardowe z pomiarow

Rysunek 22: Wykres przedstawiajacy jak sie maja srednie bledy wyznaczenia
kata pozycyjnego dla danej gwiazdy do bltedéw otrzymanych z dopasowania
widma teoretycznego. Wspélczynnik korelacji w tym przypadku jest bliski
0.9.

uzyskanymi na drodze formalnej (rysunek 22). Nalezy jednak podkresli¢, ze
postepowanie takie moze sztucznie zawyzy¢ ich wartos¢, jezeli korelowa¢ be-
dzie sie ze sobag wartoéci parametréow dla réznych filtréw i epok obserwacji.
Na przyklad stosunkowo duza réznica w kacie pozycyjnym moze by¢ pra-
widlowa jezeli tylko wzajemny okres obiegu sktadnikéw jest wystarczajaco
krétki. Réznice w stosunkach jasno$ci réwniez nie zawsze wynika¢ musza z
btedéw pomiarowych a moga by¢ odzwierciedleniem proceséw zachodzacych
w ukladzie. W zwiazku z tym w tabelach nie podawano btedéw po korelacji,
a jedynie blad dopasowania. Dla kata pozycyjnego do btedu dopasowania
dodano potowe wartosci luzu obrotowego. Blad skali jako znikomo maly po-
minieto. Zawarte w tabelach parametry badanych obiektéw podawane sg na
epoke obserwacji. Otrzymane parametry poréwnywano ze znanymi z litera-
tury. Tabela 4 pokazuje przyktadowe zestawienie rezultatéw naszych pomia-
réw (kata i separacji) z danymi z katalogu projektu CHARA dla czterech
wybranych gwiazd. Jak wida¢, pomimio dysponowania malym teleskopem
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Gwiazda Epoka Kat | Separacja | Teleskop [m]
1996.693 | 111.1 0.253 2.5
1998.679 | 1134 0.258 2.0
BSC 6983 1999.728 | 116.4 0.261 1.5
2003.238* | 116.9* 0.250* 0.5
1992.202 37.5 0.260 0.7
1995.202 36.6 0.270 0.7
BSC 3021 1995.922 41.4 0.278 2.5
2003.231* | 36.7* 0.370* 0.5
1986.405 | 277.4 0.357 3.8
1989.709 | 275.1 0.374 3.8
BSC 6920 1998.679 | 271.4 0.429 2.0
2003.235* | 268.1* 0.466* 0.5
1992.313 | 3234 0.506 3.8
1995.313 | 3224 0.532 2.5
SAOBLTS \—oaro7d 3214 | 0533 5.0
1998.241 | 317.6 0.500 0.7
2003.313* | 318.9* 0.600* 0.5

Tabela 4: Przyktadowe poréwnanie wyznaczonych w niniejszej pracy para-
metréw kilku gwiazd z ich parametrami katalogowymi. Gwiazdka (*) oznacza
usrednione wartoSci z kilku pomiaréw wykonanych przez autora.

wyznaczone parametry bardzo dobrze przystaja do wczesniej wykonywanych
obserwacji.
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4.3 Opracowanie danych dla obiektéw rozciggtych - Io,
Ganimedesa i Saturna.

Bardzo interesujagcym zagadnieniem jest obrazowanie obiektow, ktore znaj-
duja sie na tyle blisko obserwatora i sa wystarczajaco duze, ze nie mozna
traktowaé ich juz jak punktéw - jak to robiliémy dla gwiazd”. Dlatego tez
zdecydowano sie na przeprowadzenie obserwacji kilku obiektéw o odpowied-
nich rozmiarach katowych i jasno$ciach. W praktyce wybér ograniczal sie
do planet i ich ksiezycéw. Gléwnym celem jakim sobie tu postawiono by-
lo sprawdzenie, jakie rezultaty dla tego typu obiektéw mozna osiggnaé w
naszych warunkach instrumentalnych i obserwacyjnych. Wstepna redukcja
danych nie réznita sie zasadniczo od opisywanej wczeéniej. Podczas rekon-
strukeji obrazu Io i Ganimedesa wykorzystywano technike odzyskiwania fazy
podang wczesniej (paragraf 3.2.2). W trakcie obrébki danych okazalo sie jed-
nak, ze procedura ta nie daje dla obiektow rozciaggltych tak dobrych rezulta-
téw jak w przypadku uktadéw podwdjnych (rys. 23), gdzie bardzo silne wie-
zy pozwalalty dosta¢ jednoznaczne rozwigzanie. W dyskutowanym przypadku

Rysunek 23: Przyktad niewtasciwego rezultatu dziatania procedury odzyski-
wania fazy.

poczatkowo otrzymywano jedynie mozaike plam. W tej sytuacji zdecydowa-
no sie na zastosowanie innej metody odzyskiwania fazy. Metoda opisana w

"Okazuje sie, ze nie zawsze dokonuje sie takiego przyblizenia. Dzisiejsza astronomia
jest bowiem w stanie uzyskiwaé¢ obrazy powieszchni, szczegdlnie duzych i bliskich gwiazd
(traktuje o tym np. praca [29]).
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a b

Rysunek 24: Obraz Io z interferometrii plamkowej: uzyskany 10-metrowym
teleskopem Keck w podczerwieni 2.2um (a), oraz teleskopem 0.5-metrowym

w OAUJ w filtrze I (b).

pracy [30] polega na analizowaniu nie tylko kwadratu modutu widma obra-
zu obiektu, lecz takze cross-spectrum zawierajacego informacje o réznicach
fazy w pobliskich punktach widma. Informacja ta, podobnie jak widmo mo-
cy obrazu ulega jedynie cze$ciowej degradacji w wyniku dziatania turbulen-
cji atmosferycznych. Konkretna realizacja metody zostala opracowana przez
dr W. Waniaka, a przebiegala nastepujaco:

Dla kazdego otrzymanego obrazu obiektu (i standardu) liczono osiem map
cross-spectrum dla oSmiu kierunkéw do sgsiednich pixli danego punktu w
ptaszczyznie widma, zgodnie ze wzorem:

N
K (Vg 1) = Z I(va, vy)iI" (v + Avg, vy + Ay, (47)

=1

gdzie Av,, Ay, przesuniecia w plaszczyznie widma o -1,0,1 pixel. K to funkcja
zespolona niosaca informacje o réznicy faz. Od tych map odejmowano cross-
spectrum pradu ciemnego 1 dzielono przez cross-spectrum standardu. Fa-
ze odzyskiwano iteracyjng metoda najmniejszych kwadratéow. Obserwacje z
uzyciem optyki adaptywnej, oraz te, oparte o metode interferometrii plamko-
wej prowadzone duzymi teleskopami pokazuja, ze o posiada wyrazne struk-
tury na powieszchni zwigzane z silng dziatalno$cig wulkaniczng (rys. 24 a).
W zwiagzku z tym miano nadzieje na zaobserwowanie takiego rozktadu ja-
snosci na tarczy lo, ktéry by Swiadczyl o istnieniu aktywnosci wlkaniczne]
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Rysunek 25: Widmo Ganimedesa. Wyrazne widoczny krazek z otaczajacymi
pierécieniami - wniosek - obiektem jest ostro zarysowana tarcza.

na jego powieszchni. Niestety nie udalo sie uzyska¢ jednoznaczych dowodéw
na istnienie struktur na powierzchni tego ksiezyca. Metoda oparta o cross-
spectrum pozolita jednak uzyskaé - jednolita pozbawiong szczegétow tarcze
Io (rys. 24 b). Powodem nie zaobserwowania szczegétéw na powieszchni Io
moglo by¢ po pierwsze to, ze poniewaz obserwacje prowadzone byly w fil-
trach R i I, a krazek dyfrakcyjny dla tych dlugosci fali jest niecate 3 razy
mniejszy niz tarcza lo wynoszaca okoto 1 arcsec, to mozliwa do zaobser-
wowania pojedyncza struktura musiatyby pokrywaé ponad 1/3 tarczy tego
ksiezyca. Dodatkowo, obserwacje mogly by¢ prowadzone na dlugosciach fali
na ktorych szczegoly te rzeczywiscie sg stabo widoczne, czy tez na wysokie
czestoSci przestrzenne przypadala zbyt mala energia w widmie.

Dla Ganimedesa wida¢ z widma mocy, ze jest to tarcza bez wyraznych
asymetrii rozktadu jasnosci. Odtworzenie fazy zawiodto. Pokazuje to jasno, ze
informacja fazowa (jej mate znieksztalcenie) jest czestokroé bardziej wazna
podczas rekonstukcji obrazu niz informacja amplidutowa. I pomimo wyraz-
nego widma mocy - jak w przypadku Ganimedesa (rys. 25) - staje sie¢ nie-
mozlwe zrekonstruowanie obrazu. Lepsze rezultaty osiagnieto w obrazowaniu
czeSci pierécienia Saturna. Zastosowanie interferometrii plamkowej dla obiek-
tow o tak duzych rozmiarach katowych jest w praktyce znacznie trudniejsze.
Gloéwnym problemem jest tu przekroczenie obszaru izoplanatyzmu funkcji in-
strumentalnej atmosfery, dlatego tez skupiono sie tylko na czeSci pierscienia
Saturna. Usunieto réwniez fragment tarczy Saturna. Jak wida¢ przedstwa-
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Rysunek 26: Obrébka danych pochodzacych z obserwacji Saturna: a - srednia
fotografia Saturna z krétkich ekspozycji, b - widmo mocy, ¢ - odzyskany
obraz, d - obraz Saturna z Pic du Midi Observatory.

wiona procedura pozwolila na znaczne zwiekszenie rozdzielczos$ci w stosunku
do zdjecia, bedacego $rednig z krétkich ekspozycji (rys 26 a i ¢). Dodatkowo
poréwnujac otrzymany obraz pierScienia Saturna (rys. 26 c) z obrazem uzy-
skanym przez Peach’a z obserwatorium Pic du Midi (rys. 26 d) widzimy, ze
podejscie to pozwolito na uzyskanie do$¢ wiernie zrekonstruowanego obrazu
pierScieni oznaczanych A,B,C,D.
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4.4 Whnioski

Gléwnym zZrédlem danych o badanych uktadach byt katalog powstaty z ini-
cjatywy projektu CHARA o nazwie Fourth Catalog of Interferometric Me-
asurements of Binary Star. Poréwnoéwjac rezultaty uzyskane w ninieszej pra-
cy z danymi pochodzacymi z tego katalogu mozna stwierdzi¢, ze wyniki w
niej przedstawione nie ustepuja jako$ciowo danym z teleskopéw o podob-
nych parametrach. Aby jednak dokonaé¢ obiektywnej oceny i konfrontacji
wynikéw (szczegélnie dla gwiazd stabiej zbadanych) nalezy rozpoczaé syste-
matyczne obserwacje oparte o metode interferometrii plamkowej w ramach
wieloletniego, dobrze zaplanowanego projektu w OAUJ. Wyniki obserwacji
obiektéw rozciggltych nie sa juz tak spektakularne, ale na obecnym etapie
badan nie wydaje sie wlasciwa catkowita rezygnacja z obserwacji tego typu.
Podsumowujac nalezy stwierdzi¢, ze maly teleskop jest uzytecznym narze-
dziem réwniez dla interferometrii plamkowej. Nawet w polskich warunkach
obserwacyjnych mozna uzyska¢ wartoSciowe rezultaty, a zmierzona odlegtosé
sktadnikow nierzadko jest ponizej rozmiaréw krazka dyfrakcyjnego. Praca
niniejsza wykazala zatem, ze poszukiwanie i wyznaczanie parametréw wizu-
alnych uktadéw wielokrotnych jest jeszcze jedna, godna uwagi mozliwoscig
wykorzystania krakowskiego teleskopu, dzieki ktérej mozemy wzbogaca¢ na-
sza wiedze o Wszech$wiecie.



Nr BSC Gwiazda Epoka | Filtr | Czas ekspo- | Separacja ["| Kat Stosunek

lub inny | poréwnania | obserw. zycji [ms] pozycyjny [°] jasnosci
4465 0 Leo 2003.178 | R 50 0.750 4 0.003 | 148.79 4+ 0.59 | 0.334 £ 0.007
4465 0 Leo 2003.178 I 50 0.751 £ 0.003 | 145.14 £ 0.35 | 0.430 £ 0.010
4465 4365 2003.181 | R 70 0.739 £+ 0.002 | 145.30 £ 0.40 | 0.630 4 0.020
4465 4365 2003.181 1 70 0.736 + 0.006 | 145.70 4+ 0.60 | 0.558 + 0.048
Castor* Pollux 2003.181 1 70 3.450 £ 0.600 | 61.40 £0.50 | 0.238 & 0.012
2520 2477 2003.205 1 50 0.234 4 0.005 | 312.70 &£ 1.30 | 0.224 £ 0.007
2214 2220 2003.222 1 50 0.370 4 0.002 | 138.194+0.44 | 0.671 £ 0.034
2257 2201 2003.222 I 50 0.698 + 0.005 | 137.79 £ 0.61 | 0.267 £+ 0.007
SAO 83235 5263 2003.222 | 70 0.560 + 0.002 | 91.30+0.30 | 0.671 + 0.028
3021 2983 2003.227 | V 70 0.545 £ 0.023 | 37.03£0.69 | 0.192 £ 0.011
3021 2983 2003.227 | R 70 0.400 £ 0.030 | 38.20 4+ 0.60 | 0.324 4 0.620
1230 1317 2003.233 1 20 0.786 4+ 0.005 | 133.49 4+ 0.47 | 0.256 £ 0.007
1230 1317 2003.233 1 70 0.777 4+ 0.004 | 133.16 2 0.39 | 0.340 £ 0.010
1976 1802 2003.233 1 70 0.863 4+ 0.003 | 340.45 4+ 0.28 | 0.410 £ 0.100
5435 5602 2003.233 B 20 0.165 4+ 0.005 | 227.30 & 1.20 | 0.128 £ 0.005
6920 7180 2003.233 I 20 0.463 £ 0.004 | 267.91 £ 0.52 | 0.293 + 0.006
927 905 2003.233 | V 50 0.343 +0.004 | 251.98 + 0.41 | 0.730 + 0.061
927 905 2003.233 I 50 0.355 £ 0.003 | 247.03 £ 0.41 | 0.793 £ 0.066
SAO 76954 1620 2003.233 I 100 0.363 + 0.004 | 151.18 £0.71 | 0.292 £ 0.005
3021 2951 2003.236 | V 50 0.321 £ 0.050 | 37.62+0.36 | 0.760 £ 0.100
3021 2951 2003.236 1 50 0.280 4 0.050 | 33.66 =0.99 | 0.157 £ 0.004
6920 7180 2003.236 I 70 0.469 + 0.003 | 268.23 £ 0.49 | 0.289 4 0.006

Tabela 5: Rezultaty obserwacji - parametry badanych ukladéw (cze$é 1). Gwiazdka (*) oznacza obserwacje z obiek-

tywem 20x.
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Nr BSC Gwiazda Epoka | Filtr | Czas ekspo- | Separacja [”] Kat Stosunek
lub inny | poréwnania | obserw. zycji [ms] pozycyjny [°] jasnosci
SAO 83235 5374 2003.236 I 50 0.556 4 0.002 | 91.87+0.28 | 0.684 £+ 0.290

927 905 2003.236 | R 70 0.348 + 0.008 | 249.39 £ 0.58 | 0.603 £ 0.069
6983 7123 2003.247 | R o0 0.2454+0.001 | 117.25 £ 0.34 | 0.762 4 0.028
2520 2477 2003.282 R 20 0.208 + 0.003 | 316.20 +0.74 | 0.528 + 0.021
3269 SAO 116528 | 2003.288 R 100 0.269 4+ 0.016 | 61.20 +0.64 | 0.490 £ 0.148
6689 6710 2003.288 R 70 0.600 £ 0.020 | 98.52 +0.28 | 0.710 £ 0.030
6983 7028 2003.288 | 'V 70 0.254 4 0.001 | 116.60 + 0.30 | 0.641 £ 0.013
SAO 81725 4357 2003.288 R 70 0.603 £ 0.001 | 318.48 +0.26 | 0.670 £ 0.020
6795 6800 2003.337 | R 70 0.569 4+ 0.003 | 293.90 + 0.38 | 0.274 + 0.005
SAO 81725 4300 2003.337 I 70 0.604 + 0.003 | 319.29 £ 0.35 | 0.410 £ 0.010
8595* 8557 2003.419 | V 100 0.1324+0.009 | 152.10 4+ 1.86 | 0.214 £ 0.025
5T27* 5747 2003.444 | R 70 0.47540.002 | 90.36 & 0.28 | 0.696 £ 0.037
8595* 8557 2003.444 R 100 0.11240.001 | 142.49 4+ 1.27 | 0.712 £ 0.100

Tabela 6: Rezultaty obserwacji - parametry badanych uktadéw (cze$é 2). Gwiazdka (*) oznacza obserwacje z obiek-

tywem 20x.
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