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Przedmowa

=< laczego zajalem sie ta tematyka i po c6z ta monografia?
b} ? Mozna odpowiedzie¢ krétko: dlatego, ze wynikta taka po-
trzeba w miejscu mego zatrudnienia 1 dlatego, ze rzecz
(VLBI) jest godna upowszechnienia. Rozwijajac nieco do-
dam, ze do 1980 r. zajmowatem sie interferometrycznymi obserwacjami
Stonca i po obronie doktoratu miatem swobode kontynuowania tam-
tych zainteresowan. Nieliczny zespdt Katedry Radioastronomii UMK
— mej macierzystej instytucji — podjal sie w tym czasie rzeczy niemal
niemozliwe] w 6wczesnej sytuacji. Zdecydowano mianowicie wtaczy¢
sie do najnowoczeéniejsze] i najbardziej obiecujacej dziedziny badan
bodajze w calej astronomii naziemnej — interferometrii na bardzo dtu-
gich bazach czyli VL.BI. Wiele postronnych oséb, ale tylko w kraju, byto
zdecydowanie przeciwnych (niekiedy nawet wrogich) zamystom Kate-
dry. Jednakze dla nas, dla torunskich radioastronomoéw, byta to chyba
jedyna alternatywa przyblizenia sie do awangardy Swiatowej nauki. Bez
wahania zdecydowatem wiec czynnie wesprzec nasz skromny zespot fa-
woryzujac (z powodéw czysto praktycznych) specjalnoéé mniej znana
wérdéd astronoméw — geodezyjne zastosowania VLBI. I to jest gtéwny
powdd, ze w tym opracowaniu stosunkowo duzo miejsca poswiecam
tej tematyce. Calkiem naturalnym poczatkiem mego zainteresowania
byly studia literaturowe, a poniewaz u podstaw wszelkich badan lezy
metodyka stad staratem sie zglebi¢ zasadno$¢ metod stosowanych w
interferometrii wielkobazowej. Znajduje to swe odbicie w tresci pracy.

Ksiazke te opracowatem w zasadzie na podstawie artykutéw prze-
gladowych (i jednego popularnonaukowego) wezeéniej opublikowanych
na tamach Postepdw Astronomii i Mtodego Technika (Borkowski i Kus
1983a, 1983b, 1984, Borkowski 1983, 1984a, 1984b, 1985a, 1985¢, 19864,

10
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198Ta). Naturalnie, tamte materialy poprawitem i naktualnitem korzy-
stajac z najnowsze] literatury. Pewne zmiany wynikly z charakteru
niniejszego opracowania stanowiacego inna jakosé niz zwykta kolekcja
artykutéw. Nowy material zawiera czes$¢ rozdz. 7, poczynajac od wyni-
kéw astrometrycznych, i caty rozdz. 8, ktére przygotowatem oryginalnie
takze dla Postepow Astronomii, lecz zostalty mi zwrdcone przez nowa
redakcje po zmianie profilu tego pisma (na popularnonaukowy). Takze
dodatki zostaly napisane tylko dla potrzeb tej monografii.

7 posiadanym dotad sprzetem (nasza 15-metrowa antena jest naj-
mniejsza na $wiecie wérdd stosowanych systematycznie do obserwacji
VLBI!) nie ma perspektyw na prowadzenie jakich$ interesujacych pro-
graméw geodezyjnych. Przy Katedrze rosnie jednak juz konstrukcja
nowej calkiem pokaznej anteny zaprojektowanej tym razem specjalnie
do celéw VLBI. Zmodernizowana torunska stacja VLBI zostanie w
zwiazku z tym wyposazona w wodorowy wzorzec czestosci z prawdzi-
wego zdarzenia i nowoczesny terminal (Mark IV). Stad juz tylko krok
by uczyni¢ ja waznym punktem do pomiaréw geodezyjnych (przede
wszystkim potrzebne bylyby podwdjne systemy odbiorcze na tzw. pa-
sma S i X).

Trzeba takze wiedzie¢, ze — réwniez w zwiazku z rozbudowa na-
szej stacji — Torun bedzie potrzebowal dodatkowej kadry specjalistow.
Mam nadzieje, ze ta publikacja postuzy jako pewna zacheta i pomoc
dla przysztych kandydatéw. W zwiazku za$ z chronicznym brakiem pol-
skiego podrecznika do radioastronomii! to opracowanie — chociaz jego
szczegdtowosé jest odstreczajaca — mogtoby byé polecane studentom
tego przedmiotu przy omawianiu niektérych tematow.

Rozdziat 1. jest ogbélnym wprowadzeniem do radioastronomii, do
interferometrii 1 do VLBI. W nastepnych rozdziatach przedstawiam
kolejno szczegdtowe tematy: instrumenty specyficzne dla VLBI, opra-
cowanie materialu obserwacyjnego, synteze apertury, widmowe metody
VLBI, geodezyjno—astrometryczne zastosowania VLBI oraz najblizsza
przysztos¢ w rozwoju techniki VLBI. Uzupelieniami sa prezentacje
torunskiej stacji, oryginalny algorytm zamiany wspoétrzednych geocen-

INa pétkach polskich ksiegarii jak dotad — o ile mi wiadomo — pojawily sie
tylko nastepujace pozycje: Mergentaler (1953), Szklowski (1956), Iwanowska (1957)
i Smith 1 Carr (1968).
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trycznych na geodezyjne oraz ,instrukcja” sktadania propozycji obser-
wacji VLBI. Catosé zamyka skumulowany spis literatury.

Na koniec kilka podzieckowan. Przede wszystkim chce wyrazié szcze-
rze wdzigcznosé recenzentom, prof. prof. Jézefowi Mastowskiemu (Kra-
kéw) 1 Andrzejowi Kusowi (Torun), ktérzy przejrzawszy szczegdlowo
plerwsza wersje te] pracy poczynili bardzo wiele krytycznych 1 trafnych
uwag. Praktycznie wszystkie rzeczowe uwagi uwzglednitem w ponownej
redakcji przez co monografia zawiera mniej btedéw i zyskala znaczaco
na przejrzystosci.

Imponujace inicjaly uzyte na poczatkach rozdzialéw opracowal i
udostepnit Yannis Haralambuos, za$ profile teleskopdw torunskich (15-
i 32-metrowego), wykorzystane m.in. na stronie 18, sa dzietem Janusza
Mazurka.

Torun, w czerwcu 1993 r. K.M. Borkowski



Rozdzial 1

VLBI — wprowadzenie

czy obecnie 25 lat. W dwiatowe]j literaturze przyjeta sie dla
, niej nazwa Very Long Baseline Interferometry i powszech-
nie stosuje sie skrot VLBI, ktérym bedziemy postugiwac sie réwniez
w tym opracowaniu. Ta radioastronomiczna technika pozwala osiagac
rozdzielczosci katowe przewyzszajace o cate rzedy wielkosci wszystkie
dotychczasowe metody — zaréwno astronomii optycznej, jak i radio-
astronomii.

Powszechnie wiadomo, ze nawet najwieksze pojedyncze radiotele-
skopy maja rozdzielczosci rzedu jednej minuty tuku (np. Esepkina i in.
1973) — bliskie nieuzbrojonemu ludzkiemu oku. W metodzie okultacji
radiozrédet przez Ksiezyc (np. Hazard 1976) praktycznym ogranicze-
niem sa katowe rozmiary pierwszej strefy Fresnela [ok. 8" na falach me-
trowych; prowadzi to do rozdzielczoéci ok. 0,2” (Cohen 1969)]. Poten-
cjalne mozliwosci od 10 do 100 razy wyzszych rozdzielczosci katowych
tkwia w metodzie scyntylacji miedzyplanetarnych (np. Little 1976), ale
dopiero interferometria wielkobazowa pozwolita obejrzel struktury o
wymiarach zaledwie rzedu kilkudziesieciu mikrosekund tuku (np. Baath
iin. 1991, Baath 1991a, Wright 1991). Dzieki temu od pierwszych lat
po wprowadzeniu VLBI po dzi$ technika ta stanowi potezne narzedzie
astrofizy cznych badan radiozrédel i szybko znalazta zastosowania rewo-
lucjonizujace niektére gatezie astrometrii 1 geodezji. VLBI wymaga jed-

13
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nak stosowania najbardziej zaawansowanych osiagnie¢ techniki (wszak
dzieki tym osiagnieciom mogta zaistniet), co sia wiaze ze znacznymi
kosztami.

Je$li w obserwacjach VLBI uczestniczy n stacji, to kazda ze stacji
mozna ,sparowad” z pozostatymi (n — 1) antenami tworzac tylez pro-
stych (dwuantenowych) interferometréw. Nietrudno jest obliczy¢, ze

tacznie jest w takiej sieci
n\ n(n-—1)
2) 2

interferometréow. Tyle samo jest tez réznych baz, tj. wektorow odleglo-
§ci miedzy antenami. Dtugosci baz w praktyce mieszcza sie pomiedzy
kilkaset i ok. 8000 kilometréw. Pomiedzy antenami sieci nie ma zad-
nych tacz, a spdjnosc i synchronicznosé zapisu zapewniaja oscylatory
lokalne 1 specjalne terminale kontrolowane przez niezalezne wysokosta-
bilne zegary atomowe (najczesciej sa to masery wodorowe lub rubidowe
wzorce czestoscit). W kazdej stacji rejestruje sie odbierany sygnal na
tasmie magnetycznej, by po pewnym czasie — potrzebnym na transport
nosnikéw zapisu — korelowa¢ dane obserwacyjne w jednym osrodku
wyposazonym w specjalny procesor. Obserwacje prowadzi sie zazwy-
czaj w jednym z kilkunastu umownych zakreséw czestodci rozmiesz-
czonych pomiedzy kilkudziesieciu megahercami a kilkuset gigahercami
(najczescie] uzywane zakresy odpowiadaja falom o dtugoéciach: 2,8,
3,8, 6, 13, 18, 21 i 50 cm). Czulod¢ interferometréw wykorzystuja-
cych najwieksze radioteleskopy wynosi kilka milijanskich (jansky, albo
»dzanski”, to jednostka gestoSci strumienia promieniowania o wartosci
1072 Wm™2Hz~! = 1 Jy).

Zgodnie z kryterium Rayleigha rozdzielczos¢ interferometru wynosi:

A
= (1.1)

radiandw, gdzie d jest dlugoscia bazy, a A — dhtugoscia fali; obie te
wielkosci wyrazone sa oczywiscie w tych samych jednostkach. Wyra-
zajac te rozdzielczo$¢ w sekundach tuku dostajemy dla typowych dla
VLBI baz i czestoéci wartosci z zakresu 0,1 do 0,0001. Precyzje tych

W tej pracy terminy czestosé i czgstotliwosé traktowane sa jako synonimy.
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pomiaréw lepiej uzmystowi fakt, ze przemieszczenie sie obserwatora o
jeden krok na powierzchni Ziemi zmienia polozenie jego zenitu o ok.
0,002". Wprawdzie w praktyce te najwyzsze rozdzielczosci nie jest ta-
two osiagaé w sensie absolutnych pomiaréw potozen radiozrédet (astro-
metryczne katalogi zrodet maja doktadnosci rzedu 1 mas, tj. 1 milise-
kundy albo 0,001”), ale za to pray pomiarach wzglednych potozen detali
(sktadnikéw) radiozrédet badz niezbyt odlegtych zrédet osiaga sie na-
wet mikrosekundowe doktadnosci. Graniczne mozliwosci pomiaru po-
zycji radiozrédet w naziemnej VLBI wynikaja z ograniczen na fizyczna
wielkos§¢ bazy oraz/albo z zakldcajacego wplywu atmosfery ziemskiej
(drogi propagacji sygnatu przez atmosfere fluktuuja w zakresie okoto
10 cm i z szybkosciami rzedu 107 c¢m/s).

Podobnie; w zastosowaniach VLBI do geodezji, milisekundowa roz-
dzielezosé czy dokladno$é pomiardéw katowych odpowiada milimetro-
wym dokladnosciom wyznaczen wektoréw baz. Pozwala to mierzy¢ w
sposob bezposredni wiele dotad niemierzalnych zjawisk geofizycznych,
w szczegblnoscei zas ruchy plyt tektonicznych. Mimo praktycznej zlo-
zonosci tej techniki idea geodezyjnych i astrometrycznych pomiardw
VLBI jest prosta. Je§li znamy przyblizone potozenia obserwowanych
radiozrddel na niebie i zmierzymy réznice dréog od tych zrédet do po-
szcezegdlnych stacji VLBI to, przy zgrubnej znajomos$ci polozen tych
stacji, mozemy jednoznacznie rozwiaza¢ uktad réwnan obserwacyjnych
zawierajacy doktadne wspétrzedne stacji i radiozrédet.

Wysoka doktadnosé pomiaréw VLBI uzalezniona jest przede wszyst-
kim od stabilnoéci wzorcdw czestotliwosci i czasu (wymaga sie wzor-
cdw atomowych), szerokosci zapisywanego pasma czestosci radiowych
(stosuje sie specjalne techniki syntezy szerokiego pasma i wieloéciez-
kowe ,magnetowidy”), czutoéci systeméw odbiorczych (radioteleskopy
o kilkudziesieciometrowych $rednicach gtéwnych reflektoréw oraz nisko-
szumowe odbiorniki) i od sumarycznego czasu prowadzenia obserwacji.
Proces pomiarowy jest wiec do&c zlozony i kosztowny, zwlaszcza jesli
jeszcze uwzglednimy opracowanie wynikéw obserwacji, ktére zawiera
wiele etapow 1 w sumie jest stosunkowo skomplikowane.

Na $wiecie mozna doliczy¢ sie dzisiaj okoto 50 stacji wyposazonych
na ogdét w nowoczesny sprzet elektroniczny i duze anteny. Ciagle przy
tym obserwuje sie szybki postep ilosciowy 1 jakosciowy w upowszechnia-
niu VLBI. Polska weszta do klubu krajéw dysponujacych ta technika w
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1981 r., kiedy to przeprowadzono pierwszy udany eksperyment — obser-
wacje testowe na fali 6 cm interferometrem ztozonym ze 100-metrowego
radioteleskopu w Effelsbergu (Max—Planck-Institut fir Radioastrono-
mie — MPI, RFN), systemu anten z Westerborka (Holandia) i torun-
skiego teleskopu 15-metrowego (Katedra Radioastronomii UMK).

Literatura $§wiatowa liczy obecnie tysiace pozycji dotyczacych me-
tod 1 zastosowan techniki VLBI. Wczesniejsze publikacje na te tematy
mozna byto zebra¢ we w miare kompletne spisy. Np., H.Z. Knudsen
(u Cohena 1980) sporzadzita liste 377 prac (do potowy 1980 r.), zas
u Benjauthrita (1978) jest ich 424. Uzupelnia to ponad 100 pozy-
cjowa literatura na temat obserwacji radiozrédet pozagalaktycznych z
lat 1975 — 1981 u Preussa (1981). W niniejszej monografii cytuje kilka-
set prac, jednak jest to kolekcja dalece niekompletna 1 nakierunkowana
na dostepnosé dla polskiego czytelnika — tylko w waznych wypadkach
powolywalem sie na publikacje praktycznie u nas nieosiagalne.

Chyba najwazniejszymi osiagnieciami w atrofizyce uzyskanymi dzie-
ki VLBI jest odkrycie predkosci nadéwietlnych w kwazarach (Whitney
iin. 1971, Pearson i in. 1981, Zensus i Pearson 1987) oraz wyznacza-
nie nowej skali odlegtosci w Galktyce z ruchéw wtasnych sktadnikdéw
maserdéw kosmicznych metodami widmowej VLBI (Genzel i in. 1981a).
Istnieje jednak ogrom innych odkry¢ i szczegdtowych wynikéw (np. Reid
i Moran 1988b), ktérych nie bedziemy omawiaé¢ w tej monografii.

1.1 Z historii interferometrii radiowe]j

Poczatki interferometrii na falach radiowych siegaja roku 1946, kiedy
McCready iin. (1947) rozpoczeli obserwacje Stofica za pomoca jednoan-
tenowego interferometru klifowego w Sydney (Australia). Role drugiej
anteny w tym instrumencie odgrywalo odbicie pierwsze] w powierzchni
morza. W tymze 1946 roku w podobnych celach uruchomiono interfe-
rometr dwuantenowy w Cambridge (Anglia). Oba wymienione instru-
menty pracowaly wowczas na falach metrowych i mialy rozdzielczosc
katowa ok. 10’. W kilku nastepnych latach, do 1952 r., Mills zbudo-
wal interferometr o bazie 10 km wykorzystujac tacza radiowe, Ryle 1
Smith z powodzeniem uzywali juz interferometru z przelaczaniem fazy,
a Hanbury Brown ze wspdlpracownikami zrealizowali pierwszy inter-
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ferometr intensywnosciowy. O tych pierwszych latach interferometrii
szerzej pisza Pawsey i Bracewell (1955). Rokujacy poczatkowo duze
nadzieje (i znaczne kontrowersje) interferometr intensywnoéciowy nie
zrobil wielkiej kariery w radioastronomii z powodu malej czulosci, na-
tomiast notowal znaczne sukcesy w dziedzinie optycznej (np. Hanbury
Brown 1968, 1979, Davis 1976, Tokovinin i Shcheglov 1979).

Dzieki interferometrom o coraz to wiekszych bazach okazalo sie
szybko, ze jest wiele radiozrddel o rozmiarach znacznie ponizej 1'. Jesz-
cze poézniej, w potowie lat 60., dotaczono kilka innych przestanek na
to, ze istnieja obiekty o rozmiarach rzedu milisekundy tuku. Tak np.,
stynna seria obserwacji prowadzonych od 1958 r. w Wielkiej Brytanii
(np. Adgie iin. 1965, Palmer iin. 1967) ujawnita, ze nawet interferometr
o bazie 127 km (na taczach radiowych: Jodrell Bank — Malvern) nie ma
wystarczajacej rozdzielczosci dla zmierzenia $rednic katowych kilku z
obserwowanych zrédel. Ponadto czasowa zmiennos¢ mocy promienio-
wania kwazaréw 1 radiogalaktyk sugerowata rzeczywiscie znikome ich
rozmiary katowe. Dos$wiadczenia wykazywaty wszakze, ze tradycyjne
dotad techniki nie daja nadziei na realizacje interferometréw o bazach
znacznie przekraczajacych 100 km — juz to ze wzgledu na koszty (szcze-
gdlnie w przypadku tacz kablowych), juz to z powodu ograniczen natury
fizycznej: zbyt duze fluktuacje fazy i drogi sygnatéw na trasie tacz. W
tym czasie jednak zaistnialy juz warunki realizacji nowego typu instru-
mentu z niezalezna rejestracja sygnatéw. Sama idea byta oczywista i
rozwazano ja juz wezesniej w Jodrell Bank 1 w Zwiazku Radzieckim, lecz
przetom nastapit po pojawieniu sie powszechnie dostepnych wzglednie
tanich atomowych wzorcéw czestosci i szerokopasmowych rejestratordw
7 tadémami magnetycznymi. Autorami pierwszej opublikowanej dysku-
sji techniki VLBI byli Matveynko i in. (1965), ktérzy wowczas blednie
wnioskowali, ze wymagana stabilnosé¢ czestosci zalezy od dtugoséci bazy.
Poprawniejsza analize przedstawit Slysh (1965).

Prace nad nowym instrumentem prowadzono réwnolegle w Kana-
dzie i Stanach Zjednoczonych. Ukonczono je u schytku 1966 r., a pierw-
sze udane obserwacje przeprowadzono w nastepnym roku prawie jedno-
czeénie w obu krajach (nieco wezedniej w Kanadzie; Gush 1966, Broten
iin. 1967, Bare i in. 1967, Kellermann i Cohen 1988). Jedli zaé chodzi o
pierwszenstwo w niezaleznej rejestracji, to jednak nalezy sie ono innej
grupie badaczy. Carr i in. (1965) uzywajac oddzielnych oscylatoréw
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kwarcowych zapisywali na magnetofonach sygnal podetekcyjny, by za
pomoca interferometru intensywnosciowego mierzy¢ katowe rozmiary
wybuchéw radiowych na Jowiszu na czestosci 18 MHz.

CENT-
RALNY
KORE-
T LATOR
— @] o ||<zrae> ]| e

Rys. 1.1: Ogdlny schemat pracy interferometru wielkoba-
zowego. Sygnaty wpierw sa zapisywane w kazdej stacjt
niezaleznie na tagmach magnetycznych, » ktérych —
po przetransportowaniu tasm do korelatora — sq one
odtwarzane i korelowane

W tych poczatkowych eksperymentach VLBI Kanadyjczycy 1 Ame-
rykanie stosowali odmienne rozwiazania techniczne — kazde ze swoimi
zaletami i wadami: jedno z analogowa rejestracja i obrébka danych,
drugie — metodami cyfrowymi. System amerykanski przejeto pdzniej
znacznie wiecej stacji, m.in. praktycznie cata europejska sie¢ VLBIL

Do 1969 1. przeprowadzono juz obserwacje na bazach siegajacych
80 % érednicy Ziemi (Cohen 1969, Broderick i in. 1970, Kellermann
1971): Goldstone (USA) — Tidbinbilla (Australia) (10 589 km, d/A =
81-10°), czy Green Bank (USA) — Simeiz (Krym, wéwczas ZSRR) (8 030
km, d/X =134 -10°). Wtedy to rozpoczeto proby obserwacji interfero-
metrycznych z niezaleznymi oscylatorami lokalnymi (stabilizowanymi
wzorcami rubidowymi) w Zwiazku Radzieckim (w sierpniu 1969 r. na
czestosci 86 MHz i bazie 0,5 km). Stosowano wéwczas analogowy zapis
pasma od 10 do 80 kHz na tasmie magnetofonowej, a dalsza obrébka
prowadzona byta w postaci dyskretnej (tj. cyfrowej) na maszynie cy-
frowej. Eksperyment ten powtérzono w 1970 r. na bazie Pushchino —
Pereslavl’ (230 km) z rozdzielczoscia 3".
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W czerwcu 1971 r. wykonano obserwacje VLBI na bazach Goldstone
— Green Bank — Simeiz, w ktérych wszystkie stacje stosowalty po raz
pierwszy powszechnie pézniej uzywany system Mark IT (jednobitowe
prébkowanie sygnatu z pasma 2 MHz i rejestracja na magnetowidach;
Clark 1973). Wykorzystano wéwczas dwa wzorce rubidowe i jeden wo-
dorowy (w Goldstone), a wyniki byly opracowywane w Green Bank
(Clark i in. 1972). Europejska sie¢ VLBI, tzw. EVN (od European
VLBI Network), rozpoczeta regularne obserwacje (cztery 8-dniowe se-
sje w roku) w 1980 r., chociaz okazjonalnie eksperymenty przeprowa-
dzano juz od 1976 1.

Duzym krokiem naprzéd w rozwoju VLBI bylo zrealizowanie w
koricu lat 70. w USA trzeciej generacji systeméw cyfrowych — sys-
temu Mark ITI. System ten pozwala na zapis 28 Sciezek — na kazdej
sygnal z pasma o szerokosci do 2 MHz.

Waskim gardtem interferometrii wielkobazowej jest obrébka wiel-
kiej iloéci danych obserwacyjnych. Ilos¢ stacji, ktorych dane mozna
korelowa¢ jednoczesnie, jest ograniczona przez mozliwosci centralnego
procesora do liczby zwykle mniejszej niz ilo$¢ uczestnikdéw sesji obser-
wacyjnej. Zmusza to do czasochlonnego wielokrotnego powtarzania
procesu przetwarzania danych — za kazdym razem z inna kombinacja
stacji. Sytuacja poprawila sie znacznie po zbudowaniu 1 niedawnym
uruchomieniu korelatora Blok IT potaczonymi sitami JPL (Jet Propul-
sion Laboratory, Pasadena) i Caltech (California Institute of Techno-
logy, Pasadena). Mozna na nim korelowaé obserwacje przeprowadzone
systemem Mark [T w 16 stacjach w czasie ,rzeczywistym”, a 24-stacjowy
eksperyment daje sie zredukowac w ciagu zaledwie trzykrotnego czasu
Srzeczywistego”.

Wazkie astrofizyczne wyniki uzyskane dotychczas za pomoca VLBI
ujawniaja rzeczywiscie wielkie mozliwosci tej techniki. Mapy jader ra-
diogalaktyk i kwazaréw wykonywane z rozdzielczosciami katowymi ni-
gdzie indziej nie osiaganymi wskazuja np. na niezwykta pamie¢ kierun-
kowa centralnego zrédla energii w radiozrédtach rozciagtych, a kiedy
indziej — na nad$wietlna widoma predkosc ekspansji struktur o wy-
miarach rzedu milisekund tuku lub mniejszych. Obserwacje oblokdéw
galaktycznych zrodet promieniowania maserowego stuza poznaniu ewo-
lucyjnych proceséw w gwiazdach, zas szczegétowe badania ich ruchdéw
wlasnych maja zastosowania przy ocenach odlegtosci i pomagaja w zro-
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zumieniu ewolucji struktur galaktycznych. W dziedzinie astrometrii
radiowej powstal juz tak dtugo oczekiwany prawie inercjalny uktad od-
niesienia oparty na radiozréodtach pozagalaktycznych, niemal catkowicie
pozbawionych ruchéw wtasnych. Posiada on doktadnosc rzedu jednej
milisekundy tuku — o blisko trzy rzedy wielkosci lepiej niz byto to
mozliwe przy uzyciu metod astrometrii klasycznej. M.in. dzieki temu
technika VLBI znalazta wazne zastosowania w geofizyce oraz geode-
7jl — poprzez precyzyjne pomiary polozenia i ruchu osi rotacji Ziemi
w przestrzeni i wzgledem skorupy ziemskiej oraz wyznaczenia ruchdw
plyt tektonicznych z geodezyjnych pomiaréw odleglosci miedzy ante-
nami sieci VLBI. Stad wiemy juz np., ze najnowsza teoria precesji
1 nutacji ma bledy na poziomie kilku milisekund tuku 1 ze Ameryka
rzeczywiscie oddala sie od Europy (wlaéciwie tektoniczne plyty: pét-
nocnoamerykanska od euroazjatyckiej) z predkoécia okoto 1,5 cm/rok.
Na bazie specjalnej sieci interferometréw VLBI zorganizowano nowa
shuzbe rotacji Ziemi i ruchu jej biegunéw, ktéra obecnie zastepuje dzia-
tajace dotad (do 1987 r.) stuzby oparte o instrumenty klasyczne (o
doktadnoéciach okoto rzedu wielkodci gorszych).

Po 25 latach od pierwszych udanych obserwacji interferometria wiel-
kobazowa prezentuje sie dzi§ jako interdyscyplinarna technika o usta-
bilizowanych metodach obserwacji 1 analizy danych. Kilka wybranych
stacji VLBI prowadzi regularna shuzbe ruchu biegundw i rotacji Ziemi.
Okoto 20 innych stacji zorganizowano w sieci: wspomniana juz EVN
(ktérej cztonkiem stowarzyszonym jest stacja w Toruniu) i US VLBI
Network (sie¢ amerykaniska). Sieci te prowadza regularne, zwykle wza-
jemnie skoordynowane, obserwacje na ogét o charakterze astrofizycz-
nym. Ponadto wiele z teleskopéw wspomnianych sieci wraz z kilkoma
innymi (takze dedykowanymi) antenami wyposazonymi w terminale
VLBI uczestniczy w regularnych obserwacjach specjalnych programéw
geodezyjno—astrometrycznych (np. amerykanski Crustal Dynamics Pro-
gram — CDP). Do celéw astrometryczno—geodezyjnych oraz do nawi-
gacji kosmiczne] wykorzystuje sie takze regularnie, chociaz nie bardzo
intensywnie ze wzgledu na potrzeby agencji NASA, duze anteny ame-
rykanskiej sieci Deep Space Network (DSN) wyposazone, obok trady-
cyjnego sprzetu, takze w specjalny system VLBI (zblizony do Mark
17).

Nie oznacza to bynajmniej, ze VL.BI osiagneta jakis punkt graniczny
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w swym rozwoju. Wrecz przeciwnie: istnieje wiele projektéw narodo-
wych i miedzynarodowych majacych na celu budowe zaréwno catkiem
nowych sieci VLBI jak 1 wzbogacenie sieci istniejacych. Wspomnijmy w
tym miejscu tylko o amerykanskiej dedykowanej 10—-teleskopowej sieci
zwanej VLBA (od Very Long Baseline Array), sieciach kanadyjskiej
(geofizycznej) i australijskiej oraz o kilku projektach kosmicznej VLBI
(jeden radioteleskop w przestrzeni kosmicznej wspdtpracujacy z sie-
cilami VLBI na Ziemi). W miare ekspansji VLBI takze softwarowe
(tj. zwiazane z oprogramowaniem) standardy redukcji i analizy danych
obserwacyjnych musza ulega¢ uaktualnianiu, unowoczesnianiu badz na-
wet catkowitej wymianie. Przyktadem moze by¢ VLBI w zakresie fal
milimetrowych — technika o kilkuletnim zaledwie stazu, w ktérej wiele
ze standardéw na réznych etapach [na obserwacjach poczynajac i na
mapach rozktadu jasnoéci konczac] musi by¢ gruntownie modyfikowa-
nych, gdyz nie spetnia swego zadania w tak skrajnych wymaganiach.

1.2 Szumy w radioastronomii

Srodkiem uzyskiwania informacji o wszechéwiecie w radioastronomii sa
pomiary charakterystyk promieniowania elektromagnetycznego docie-
rajacego do miejsca obserwacji ze zrédet kosmicznych. Promieniowanie
wiekszosci naturalnych obiektéw w przestrzeni kosmicznej ma charak-
ter losowy, co czyni, ze nie mozna z gory przewidzie¢ jego szczegd-
towego przebiegu. Przyczyna losowosci jest ogromna ilo$¢ proceséw
fizycznych zachodzacych w skalach mikroskopijnych w zrédtach i skta-
dajacych sie na obserwowany sygnat. Ta ogromna ilo§¢ powoduje, ze
charakterystyki sygnatu sa zwykle bardzo stabilne 1 mozna je opisac
bardzo doktadnie pewnymi parametrami $rednimi. Uzasadnione jest
takze na ogdt zalozenie o stacjonarnosci konkretnej realizacji procesu
losowego méwiace, ze jego charakterystyki (wartoéé srednia, moc) nie
zaleza od czasu. Istnieja oczywiscie takze sygnaty o zmiennych cha-
rakterystykach (np. milisekundowe wybuchy promieniowania, promie-
niowanie pulsaréw, a nawet krétkookresowa zmiennos$é kwazardéw). W
tych szezegdlnych sytuacjach musimy stosowaé pewne inne zatozenia
1 przyblizenia. W pewnych analizach teoretycznych czynione jest tez
wygodne zalozenie o ergodycznodci procesu, ktére pozwala utozsamiac
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usrednianie w czasie 1 po przestrzeni realizacji.

Po obiektach astronomicznych, ze wzgledu na ztozone pochodzenie
ich promieniowania, moznaby oczekiwa¢ normalnoéci (gaussowskosci)
sygnatu. Rzeczywiscie, zwykle przyjmuje sie, ze prawdopodobienstwo,
iz sygnal 2(t) (gdzie t jest czasem) osiagnie warto$¢ z przedziatu od z
do z + dz wynosi:

p(z)dz = ﬁe—ﬁ/(%}) dz. (1.2)

Wykonujac, w ogélnosci, pewne operacje f(x) na sygnale o znanym roz-
ktadzie prawdopodobienstwa, mozemy z géry ocenié¢ wyniki koticowych
pomiaréw obliczajac tzw. warto$é oczekiwang (albo nadzieje matema-
tyczng; np. Papoulis 1972):

Elfa) = [ f@)p(r)da

W szczegdlnodci, rozktad (1.2) ma zerowa wartoéé Srednia:

At 0
. 1 _ _ _ _
Altlinoo A7 0/17(1‘) dt =<z()>= F(z) = /xp(a?) dz =0

i odchylenie standartowe (warto$é éredniokwadratowa):
E(2?) = 0%

Drugi z tych parametréw reprezentuje moc sygnatu z(¢), i nalezy do
najwazniejszych jego charakterystyk w radioastronomai.

Mozna przyjaé, ze sygnaly astronomiczne sa catkowicie niezalezne
od siebie na réznych czestoéciach obserwacji. Jesli zatem zmierzymy
moc sygnatu w pasémie (niezbyt szerokim) Af, to na jednostke cze-
stodci przypadnie ¢2/Af. Wielkoéé ta, traktowana jako funkcja cze-
stosci f, nazywana jest widmowq gestoscig mocy. Moglibydmy zmie-
rzyé te gesto$é wykonujac przeksztatcenie Fouriera sygnatu z(t) i su-
mujac kwadraty czesci rzeczywistej i urojonej uzyskanego widma ze-
spolonego. Pojawia sie jednak podstawowa trudnosé ideowa w takim
podejsciu: transformata Fouriera ze stacjonarnego procesu losowego nie
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istnieje! Catka z 2%(¢) bowiem, przy stalej mocy o2, jest oczywiscie roz-
biezna. 7 tego powodu w teorii 1 praktyce wykorzystuje sie twierdzenie
Wienera—Chinczyna méwiace, ze widmo mocy i tzw. funkcja autoko-
relacji (albo funkcja korelacji) sa para transformat Fouriera. Funkcja
autokorelacji jest zdefiniowana przez:

/x(t)x(t—l—r)dt:E[x(t)a:(t—l—r)] (1.3)

—At

R(r)

Atlinoo 2At

i w szczegdlnodci, jak tatwo jest to zauwazyé, R(—7) = R(r) 1 R(0) =
o2

Widmo uzyskane z przeksztalcenia Fouriera funkeji autokorelacji nie
wyraza, niestety, czysto monochromatycznych sktadowych analizowa-
nego sygnahu, ktérych najbardziej byémy oczekiwali. Jest to podsta-
wowa wada klasycznej teorii koherencji (spéjnosci) (Born i Wolf 1964,
Mandel i Wolf 1965). By¢ moze nowa teoria Wolfa (1982), ktéra nie
ma tego niedostatku (kosztem wprowadzenia innego niz fourierowski
przeksztatcenia catkowego), okaze sie praktyczna i w przysztodci nieco
inaczej bedzie sie formutowaé zaleznoéci miedzy moca widmowa a syg-
natem losowym.

Moc sygnatu szumowego radioastronomowie czesto wyrazaja w réw-
nowaznych temperaturach szumowych. Bierze sie to stad, ze mierzony
sygnal swym charakterem nie rézni sie od szuméw generowanych w
pomiarowej aparaturze elektronicznej, a te z kolei przyréwnuje sie do
szuméw termicznych o gestodci k7' dostepnych z opornika. Gestosci
widmowe]j mierzonego sygnatu ¢2/A f mozemy zatem przypisaé tempe-
rature szumowa T = 2/ (kAf).

Analogicznie, szumom innego pochodzenia przypisuje sie réwno-
wazne temperatury szumowe. Tak np. temperaturae systemowa, Ty,
odpowiada mocy mierzonej na wyjdciu systemu odbiorczego (wraz z
antena, ale zwykle bez znaczacego 7rédta w jej wiazce). Na Ty, skta-
daja sie szumy wygenerowane w aparaturze odbiorczej? (Tg), liniach

°W praktyce radimetryczne] wlasnoéci szumowe odbiornikéw wyraza sie nie-
rzadko tzw. liczbg szumowg, ktéra (w decybelach) oblicza sie ze wzoru 10 Ig(1 +
Tr[290), gdzie Tr oznacza temperature fizyczna (w kelwinach) opornika umieszczo-
nego na wejsciu idealnie bezszumowego odbiornika powodujaca, ze na jego wyjsciu
pojawia sie szum o mocy réwnej szumom wlasnym charakteryzowanego odbiornika.
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Szumy termiczne

Zwykty nieobciazony rezystor o opornosci R podgrzany do tempera-
tury T' (w skali Kelvina) na swych zaciskach generuje napiecie fluktuujace
losowo, ktdrego zrédtem sa chaotyczne ruchy elektronéw. Srednia war-
to$¢ kwadratu tego napiecia w przedziale czestosci A f okresla zaleznosé
Nyquista (1928):

<v?>=4kTRAfg(f),

gdzie k jest stata Boltzmanna® (1,38066-107%% J/K), zaé monoznik
Plancka’ ma postaé g(f) = hf/(kT)[e"/*T) — 117! i ma wartoéé bli-
ska jednoSci w duzym zakresie czestosci f i temperatur T' (h jest stata
Plancka®: h = 6,62076-1073* Js). Na dopasowanym obciazeniu urzadze-
nia mierzacego odtozy sie tylko potowa fluktuacji napiecia, a wiec dostepna
moc szumigcego opornika wynosi w przyblizeniu

<(v/2)*>=kTAf.

Przyblizenie mnoznika Plancka jednoscia jest rownowazne przyblize-
niu Rayleigha—Jeansa prawa Plancka dla promieniowania ciata doskonale
czarnego i jest stuszne, gdy hf < kT. Ten warunek przestaje jednak
by¢ spetniony dla nazbyt niskich temperatur i zbyt wysokich czestosci.
Popetniamy juz bfad 3,5 % oceniajac moc szumdw na czestosci 22 GHz
przy T' = 15 K. Ogdlniej, jesli dtugos¢ fali A wyrazimy w centymetrach,
a temperature w kelwinach to btad oceny mocy jest mniejszy od 1 % gdy
AT > 72. Dla niektorych nowoczesnych interferometréw na fale milime-
trowe moze byé konieczne uzywanie petnej formy mnoznika Plancka.

*Wartosci stalych podajemy wedlug rekomendacji CODATA z 1986 1. (Co-
hen i Taylor 1987).
*MacDonald (1962) cytuje poprawiony przez innych autoréw wzér na ten

mnoznik: g(f) = hf/(kT){1/2 + [P/ *T) —1]-11,

przesytowych i dochodzace do anteny z otoczenia (Ziemia, atmosfera i
tto nieba). Po skierowaniu anteny na kosmiczny obiekt na wyjéciu sys-
temoéw odbiorczych pojawi sie pewien przyrost rejestrowanego sygnatu
spowodowany wzrostem catkowite] mocy o temperature antenowq, Ty.
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Zwrdémy tu uwage, ze sumowanie napie¢ indukowanych przez rézne
sygnaly w antenie prowadzi — inaczej niz w przypadku sygnatéow de-
terministycznych — do sumowania sie mocy tych sygnaltéw:

B o) = B Y miay) = B(Y o) = ¥ Bad) ~ YT,
7 i g 7 7 7

gdzie wykorzystaliémy fakt, ze dla dwéch catkiem niezaleznych proce-

séw losowych E(z;z;) = 0.

Kiedy skierujemy antene na zrédlo rozciagte, znaczaco wieksze od
rozmiaréw gtéwnej wiazki charakterystyki kierunkowej anteny, wtedy
temperatura antenowa jest rowna fizycznej temperaturze zrodla jesli
owo promieniowanie jest termiczne. Niezaleznie jednak od mechani-
zmu promieniowania zrédta méwimy o jego temperaturze jasnosciowey,
Ts, mierzonej temperatura antenowa. Gdy rozmiary katowe zréodta sa
mniejsze od wiazki radioteleskopu, to mierzona temperatura antenowa
bedzie mniejsza od jasnosciowej proporcjonalnie do stosunku katéw bry-
towych zrédta, ©, i wiazki anteny, A\?/A., gdzie A, jest skuteczng (efek-
tywng) powierzchnig anteny (zwréémy uwage, ze ta ostatnia wielkoéé
— kat brylowy wiazki — jest analogiczna do katowej rozdzielczosci
teleskopu A/d):

TA = Q%TB.

Moc promieniowania zrédta niezalezna od wlasnosci systemu od-
biorczego charakteryzuje sie wielkodcia zwana gestosciq strumienia, F|
i wyraza w W/(m?Hz). Jest to wiec gestos¢ w sensie widmowym (na
Hz) i przestrzennym (na m?). Ten parametr wystepuje w katalogach
radiozrédet dyskretnych (punktowych). Jedli powierzchnia zbierajaca
(apertura) anteny wynosi A (w m?), a jej skuteczno$é n (bezwymiarowe,
0 = 1), to na kazdy herc pasma odbieramy FnA/2 watéw®. Réwno-
wazna temperatura antenowa wynosi zatem:

nA

Ty==—F 1.4
4T %k (14

SPojawil sie tutaj czynnik 2, gdyz pojedyncza antena zwykle odbiera sie tylko
jedna skladowa polaryzacji sygnalu. Jesli sygnal jest niespolaryzowany (spolaryzo-
wany losowo), to odbieramy polowe caltkowite] mocy.
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Kierunkowos¢ anteny

Czesto uzywanym parametrem charakteryzujacym anteny jest jej
wzmocnienie (ang. gain) kierunkowe (kierunkowos¢) wyrazajace ile razy
mniejszy jest kat brytowy wiazki od petnego kata brytowego, tj. od 47
(taka wiazke ma antena bezkierunkowa, izotropowa):

Ae

'D:47fﬁ

Krotki symetryczny dipol (dipol Hertza), o toroidalnej charakterystyce kie-
runkowej F(¢, () = sin ¢, ma wzmocnienie D = 47r/ff2(19, ¢) dQ2, gdzie
catkowanie odbywa sie po catej sferze. Ktadac w tym wzorze sin ¢ d(d?
za dQ) dostajemy D = 4x/ f027r I sin® ¢ d¢d® = 3/2 (np. Rohlfs 1986) i
powierzchnie skuteczng (niejako przekrdj czynny) 3)\2/(877). Dipol potfa-
lowy ma D = 1,64 (albo 10 1g 1,64 = 2,15 dB).

Wida¢ stad, ze wygodna charakterystyka systemu jest wielkosé nA/2k
nazywana czufoscig anteny. Czulo$¢ méwi o ile przyrasta temperatura
antenowa na kazda jednostke strumienia i wyraza sie ja w K/Jy, gdzie
Jy = 1072 W/(m?Hz).

W radioastronomii bardzo pozyteczna zaleznoscia jest wzoér na czu-
to$é radiometru:

Tsys
VATAL (1.5)

ktéry méwi, ze najmniejszy jeszcze wykrywalny sygnal jest odwrot-
nie proporcjonalny do pierwiastka kwadratowego z iloczynu szerokosci
odbieranego pasma czestodci (Af) i czasu integracji (At). W prak-
tyce detekcje uwaza sie za wiarygodna przy sygnale przewyzszajacym
kilkakrotnie (5 — 6 razy) wartodé AT,,;,. Nieformalnie wzér ten uzasad-
nia sie zauwazajac, ze przy mierzeniu dowolnych wielkosci obarczonych
btedami losowymi wynik koficowy uéredniania ma rozrzut (dyspersje)
mniejszy od bltedu pojedynczego pomiaru o czynnik 1/\/N, gdzie N jest
iloscia uérednionych préobek. Wiadomo, ze z szumu waskopasmowego
w czasie Al mozna wybrac co najwyzej 2A f Al niezaleznych prébek.

ATmin =
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Charakterystyki promieniowania dipoli

Dipole sa jednym z najczesciej stosowanych typéw anten w radiotech-
nice i radioastronomii. Nierzadko takze tzw. o$wietlacze wielkich anten
reflektorowych sa dipolami. Napieciowa charakterystyke promieniowania
dipola mozna uzyskal rozktadajac dipol na wiele elementarnych wibra-
toréw Hertza i sumujac przyczynki do natezenia pola elektrycznego. W
odlegtosci od dipola duzej w poréwnaniu do dtugosci jego ramienia, I, tj.
w tzw. dalekim polu, mamy (np. Kotcherzhevskij 1972):

COS(27T% cos() — COS(27T%)

T(ﬁ’ C) = [1 _ cos(ZW%)] SiHC

gdzie kat ¢ liczony jest od kierunku dipola w ptaszczyznie zawierajgcej
dipol (0 =), za$ ¥ jest katem w ptaszczyznie don prostopadiej (0 = 27).
Wida¢, ze charakterystyka ta nie zalezy od 9, czyli ma symetrie osiows.

Jedli dipol jest krétki, na tyle bySmy mogli potozyé sin(2xl/)) =
2wl/A, to F = sin (. Jest to charakterystyka dipola Hertza. Dipol pdfifa-
lowy mal=XA/4i

Fo cos(§ cos C)

sin ¢
Dla dipoli o ramionach dtuzszych niz A/4 charakterystyka przestaje juz
by¢ pojedynczym torusem, gdyz pojawiaja sie , listki boczne” o zmiennych
rozmiarach, jednak symetria osiowa jest utrzymana.

Formalne uzasadnienie jest przynajmniej nietrywialne. Pierwsze
teoretyczne przyblizenie tego wzoru (chociaz nie dostownie w takiej
postaci) wyprowadzit Dicke (1946) oceniajac czuto$é swojego — pdi-
niej stynnego — odbiornika przetaczanego. 7 innych uzasadnien wspo-
mnimy doé¢ tatwo osiagalne publikacje Tiuriego (1964), Christiansena
i Hogboma (1969/1986), Borkowskiego (1980a), Tiuriego i Riisanena
(1986) oraz Crane i Napiera (1989; tutaj mozna znalezé wiecej odestan
do literatury). Nie sa to jednak przejrzyste wywody i na ogdl ina-
czej uzasadniane, a poniewaz wzor ten jest tak powszechnie stosowany
sprébujemy wyprowadzi¢ go w tym miejscu bazujac na elementarnym
rozumowaniu.
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By nie komplikowac notacji ograniczymy sie¢ do najprostszego przypadku pomiaru
mocy catkowitej biatego* szumu normalnego ograniczonego do idealnie prostokatnego
pasma czestosci o szerokosci Af (ze wzgledow formalnych musimy przyjaé, ze pasmo
jest dwustronne: od —Af do +Af o dwukrotnie mniejszej gestosci widmowe] niz od-
powiednie widmo jednostronne). Moc sygnatu dostaniemy wprost stosujac detektor
kwadratowy (albo inny, ale wowczas odpowiedz detektora na szum waskopasmowy jest
bardziej ztozona; np. Borkowski 1987g). Zatézmy réwniez idealny integrator usrednia-
Jacy sygnat na odcinku czasu At. Estymatorem mocy sygnatu jest oczywiscie statystyka

At
N 1 5
= — t)dt
57 [t
0
2

ktérej wartos¢ oczekiwana — Jak juz zauwazylismy — wyn05| E(P) = o°. Interesuje
nas teraz btad pomiaru wielkoéci P, tj. dyspersja pomiaréw P wokét o2, czyli pierwiastek

kwadratowy z odchytki éredniokwadratowej op = 1/ E[(P — 02)2]. Mamy:

E[(P - 6%)*] = E(P?) - 2E(P)o* + o* = E(P?) -

At At
E(P?) = ﬁ//E[xQ(t)ﬁ(t’)]dtdt'.

Do przeksztatcenia funkcji podcatkowe) wykorzystamy znana w statystyce matematycz-
nej zaleznos¢ dla momentéw wielokrotnych proceséw gaussowskich o zerowe) Srednie;:
E(z1zoz3zs) = E(z122)E(2374) + FE(z123) E(2074) + E(2174) E(2225). W naszym
przypadku pod catka znajdzie sie wiec suma nastepujacych trzech wyrazen:

B[z E[L2(t)]) = o%0?
Ble(ta(JEle(Da()] = R( - HR(E - 1
Elz(x()]Elz(t()] = R(f -1)
czyli o* + 2R2(t' — t). Zatem
At At At At
0% = AL// [0! +2R%(¢' — )] dtdt! — o = é//}f(t’—t)dtdt’.

W ostatniej catce, wyrazenie podcatkowe zalezy tylko od réznicy 7 = ' — ¢, co pozwala

48zum bialy to taki, ktérego widmo jest jednostajne i jest tak nazywany przez
analogie do $wiatla bialego.
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uprosci¢ ja do®

:_/( )R2( )dr zéjﬁ(r)dr.

Na pierwszy rzut oka mozna mie¢ duzo watpliwosci co do zastosowanego tutaj przyblize-
nia. Pamietajmy jednak, ze funkcja autokorelacji R(7) do$¢ szybko maleje ze wzrostem
T oraz ze w praktyce At jest znacznie wigksze od 1/A f — tak, ze w istocie catkowa-
nie w obszarze [—At, At] obejmuje znakomity wigkszos¢ mocy funkcji R(7). Ponadto
zalezy nam na ocenie btedu, a wiec mozemy pozwoli¢ sobie na popetnienie bfedu tej
wyceny siegajacego nawet rzedu 10 %.

Jesli zgodzimy si¢ na podane przyblizenie to, uwzgledniajac tatwe do udowodnienia
twierdzenie Parsevala i fakt (wynikajacy z zatozen), ze funkcji autokorelacji w dziedzinie
czestosci odpowiada ptaskie widmo o gestosci o2/(2Af), juz prosto dostajemy:

2 7 2 7 o2 2 ot y ot
2 . 4 2 _ e __ 7
UPNAt/R(T)dT At/ (2Af) S YN /df NN
—co —Af

—oo

Biorac pod uwage, ze op ~ 02/\/AFAT oznacza w istocie najmniejszy wykrywalny
sygnat (méwmy op = kAT,,;,, A[) natle szuméw o mocy o2 = kT, A f, otrzymujemy
natychmiast wzér (1.5).

Podanym tutaj sposobem mozna wyprowadzi¢ analogiczy wzdr dla
interferometru korelacyjnego, w ktérym sygnaly szumowe z dwdch an-
ten sa mnozone przez siebie (operacja odpowiadajaca detekcji kwadra-
towej) 1 usredniane. W tej konfiguracji zamiast posredniczacej funkcji
2R?(r) pojawiaja sie kombinacje funkcji korelacji skrosnej (zwanej tez
krzyzowa albo wzajemna). Niemniej, koncowy wynik jest zgodny z
oczekiwaniami: czuto§¢ ma posta¢ (1.5), ale temperature systemowa
zastepuje érednia geometryczna temperatur systemowych obu telesko-
pow, /Tyys1Tsysa. Zwykle T4 stanowi maly utamek catkowitej odbiera-
nej mocy. Jedli ten warunek nie jest spelniony, wéwczas dla interferome-
tru korelacyjnego o identycznych systemach odbiorczych 1 antenowych
zachodzi (Crane i Napier 1989):

Ti + TA 5?/5 sys/2
AfAL

ATmin =

5Jedli to przejécie okaze sie dla kogoé nazbyt trudne, to moze znalezé proste
wyjasnienie u Bendata i Plersola (1971; w polskim wydaniu na s. 219).
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Przy Ty = 0 K, wzdr ten uprosci sie do (1.5), lecz z dodatkowym czyn-
nikiem 1/\/5 Wyraza to wyzsza czulo$c interferometru w stosunku
do pojedynczego teleskopu, jednak nie o czynnik 2, jak mogliby$émy sie
spodziewaé po dwukrotnie wiekszej powierzchni zbierajacej.

O skutecznosci detekeji czy pomiaru decyduje stosunek tempera-
tury antenowej do najmniejszego wykrywalnego sygnatu, tj. do AT,,;,,
nazywany stosunkiem sygnatu do szumu:

T
p= TA JAFAL. (1.6)
sYs

Stosunek ten mozna poprawi¢ w trojaki sposéb: przez zmniejszenie

Tyys (udoskonalenie wtasnoéci szumowych aparatury), zwickszenie Ty
(poprawa charakterystyk anteny), poszerzenie pasma czestodci i zwick-
szenie czasu integracji (u$redniania) sygnatu. Moznaby logicznie opo-
nowaé, ze skoro usredniamy tak samo sygnat, jak i tlo, to ani posze-
rzenie pasma, ani dtuzsza integracja nie powinny poprawiac stosunku
sygnatu do szumu. Zwr6émy jednak uwage, ze usrednianie nie zmienia
gredniego poziomu, natomiast powoduje, ze poziom ten jest stabilniej-
szy (mniej fluktuuje), ze obserwujemy wezsza Sciezke szumowq wazgle-
dem ktérej mierzymy przyrost T4, ktory to przyrost takze nie zalezy od
czasu usredniania. Tak wiec, uSredniajac zmniejszamy szerokosc Sciezki
szumowej, co pozwala dokladniej mierzy¢ przyrosty.

1.3 Wprowadzenie do interferometrii

1.3.1 Obraz zrédta i jego widmo

7 codziennej praktyki wiemy, ze antena w postaci krétkiego (w pordw-
naniu do dlugoéci fali odbieranego promieniowania, A) przewodu jest
prawie bezkierunkowa. Bezkierunkowo$¢ objawia sie tym, ze styszal-
nosé¢ odbieranego sygnatu stacji radiowej prawie nie zalezy od ustawie-
nia takiej anteny, a juz w zadnym wypadku nie uda sie nam zlokali-
zowal kierunku, skad nadchodzi sygnal. Méwimy wtedy, ze rozdziel-
cz0$¢ kierunkowa naszego systemu odbiorczego jest bardzo zta. Katowa
rozdzielczosé teleskopu — tak optycznego, jak 1 radiowego — wyzna-
czaja liniowe rozmiary albo apertura instrumentu. Teleskop o $red-
nicy czaszy, soczewki lub lustra réwnej d ma zdolnosc¢ rozdzielcza okoto
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A/d radianéw (1 rad s 200 000”). Duze teleskopy optyczne osiagaja
rozdzielczosci przewyzszajace kilkaset razy mozliwosci nieuzbrojonego
ludzkiego oka (tj. okoto 3'), przy czym ich potencjalnie wieksze roz-
dzielezosci ogranicza turbulentnosé atmosfery Ziemi. Na to, aby ra-
dioteleskop osiagnat rozdzielczosc teleskopu optycznego — powiedzmy
1" — musiatby mieé czasze, tj. reflektor, o $rednicy nawet milion razy
wieksze] niz ten optyczny; dokladniej: tyle razy, ile razy dluzsza jest
fala radiowa od optycznej. Latwo jest obliczy¢, ze rozdzielczo$¢ 1”7 ma
teleskop o rednicy okoto 200 000 A, co dla fali o dtugoéci np. 10 cm (za-
kres radiowy) czyni juz 20 km. Najwickszy radioteleskop paraboliczny
(w Arecibo, Puerto Rico) ma érednice zaledwie 300 m. Na szczeScie
wspomniana formuta na rozdzielczosdc jest znacznie ogdlniejsza niz su-
gerowaliémy 1 stosuje sie do doéc¢ dowolnych uktadéw teleskopow, a
wielko$¢ d interpretuje sie wtedy jako najwieksza odleglos¢ miedzy ele-
mentami danego uktadu. Oznacza to, ze dwa odpowiednio potaczone
radioteleskopy maja rozdzielczo$c katowa taka, jaka miatby jeden tele-
skop o Srednicy réownej odleglosci tych dwéch anten. Przeanalizujemy
to blizej.

Promieniowanie elektromagnetyczne odlegtych zrédet kosmicznych
dociera do Ziemi w postaci fal niemal ptaskich. Jesli o§ paraboliczne]j
czaszy skierowana jest na zrédlo promieniowania, to wszystkie promie-
nie po odbiciu od czaszy wpadaja do ogniska — skupiaja sie w punkcie
0, jak pokazaliémy na rys. 1.2. Poniewaz drogi przebyte przez po-
szczegdlne promienie, liczac od czota fali do ogniska, sa jednakowe to
méwimy, ze sygnaly im odpowiadajace dodaja sie w ognisku z jedna-
kowa fazq, przez co ulegaja wzmocnieniu. Jesli jednak zrédlo znajdzie
sie pod katem 6 do osi teleskopu, to drogi takie beda rézne dla réznych
promieni i na przeciwlegtych skrajach czaszy beda réznié sie najbar-
dziej: o dsinfl. Dwie poczatkowo spéjne (o takiej samej fazie) fale po
przebyciu réznych drég i zsumowane daja na ogdét mniejszy sygnat niz
w przypadku jednakowych drég propagacji. W skrajnym przypadku,
gdy réznica drég wyniesie doktadnie A/2, co odpowiada wzajemnemu
przesunieciu fazy o 180° (albo m rad), fale takie catkowicie wygaszaja
sie — doktadnie tak, jak zniklyby na wodzie dwie fale o jednakowych
amplitudach, ktérych grzbiety jednej przypadalyby na doliny drugie;j.
Jest tu mowa o tzw. interferencji destrukcyjne;j.

Przy wzroécie réznicy drég promieni o nastepne A/2 sygnaty ponow-
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Odpowiedz interferometru addytywnego na
monochromatyczne zrédto punktowe

Wprawdzie promieniowanie elektomagnetyczne naturalnych zrédet ko-
smicznych na ogdt niewiele ma wspdlnego z sinusoidg — w praktyce sa
to raczej fragmenty (tym dtuzsze im wezsze jest pasmo przenoszenia sys-
temdéw odbiorczych) sinusoid o ciagle, i w sposdd losowy, zmieniajacych
sie parametrach — ale wspomniany w tekscie efekt znoszenia sie pozo-
staje doktadnie tak samo skuteczny, jesli tylko wzgledne opdznienie dwdch
Jjednakowych sygnatéw losowych jest niewielkie. Wtedy to obie repliki, w
kazdej chwili z osobna, mozna traktowaé jako czyste sinusoidy typu

cos 9 i cos(y —|—27r§sin9), (1.7)

w ktérych na 1 sktada sie przyczynek losowy i 27 ft, gdzie f jest czesto-
$cig odbieranego sygnatu, za§ ¢ — czasem. Wypisane tutaj dwie funkcje
mozemy traktowal jako uproszczony napieciowy model odbieranych sy-
gnatéw z dwéch przeciwlegtych fragmentdw czaszy radioteleskopu, albo
z dwéch oddzielnych radioteleskopdw tworzacych interferometr. Moc re-
jestrowanego sygnatu (z radioteleskopu albo interferometru sumujacego)
jest proporcjonalna do kwadratu sumy tych funkgji, czyli do

d . d . 1?
cos(ﬂ'X sin 8) cos(¢) + WX sin 6)

Przy udrednianiu takiej funkcji czynnik wysokoczestosciowy (ten zawiera-
jacy faze w.cz. ¢) zostaje wygtadzony (formalnie mozemy podane wyra-
zenie scatkowal po jednym okresie ¢, tj. od 0 do 27) i otrzymujemy na
wyjsciu odbiornika przebieg proporcjonalny do:

1+ COS(ZW% sin 6)
5 .

(1.8)

2 .
cos”(m—sinf) =
(x5 sin6)
Traktujac teraz 6 tak, jak czas widzimy, ze % = %cos@ Jest
czestoécig otrzymanej sinusoidy (listkéw). Skoro jednak 6 nie jest cza-
sem lecz nalezy do dziedziny przestrzeni, to wskazang czesto$¢ nazywamy
przestrzenng.
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Odpowiedz interferometru korelacyjnego na
monochromatyczne zrédto punktowe

W interferometrach korelacyjnych, takze w VLBI, sygnaty z dwdch

anten nie sumuje sie lecz wymnaza, dzieki czemu nie ma juz potrzeby
detekcji kwadratowej. Mamy w tym przypadku:

cos ) - cos(¢ + 277% sinf) = % COS(27T§ sin f) 4 cos(2¢ + 277% sin )| .

Podczas u$redniania wysokoczestoéciowy sktadnik tej sumy (ten zawiera-
jacy faze 2¢) zostaje wygtadzony i otrzymujemy odpowiedz postaci

cos(27r%sin9), (1.9)

czyli taka jak w interferometrze addytywnym, ale bez sktadowej statej.

nie dodadza sie w fazie 1 zaobserwujemy drugie maksimum ich mocy
(napieciowo bedzie to minimum). Widzimy juz, ze ze zmiana kata na
wyjsciu prostego (tj. dwuantenowego) interferometru pojawia sie syg-
nat zmodulowany sinusoida z ekstremami (minimami lub maksimami)
tam, gdzie réznica drég jest catkowita wielokrotnoscia A i z miejscami
zerowymi przy nieparzystych wielokrotnosciach A/2. Te ekstrema to
nic innego, jak znane z optyki prazki interferencyjne, w radioastrono-
mii zwane [istkami ze wzgledu na ich zwiazek z charakterystyka kie-
runkowa anteny (posiadajaca m.in. tzw. listki boczne i listek gléwny).
Kilka listkéw interferencyjnych zilustrowaliémy linia ciagta na wykre-
sie przy ognisku paraboli na rys. 1.2. Zauwazmy, ze polozenie listka
wyznacza nam kierunek (tj. odpowiedni kat #) w przestrzeni. Oznacza
to takze, ze je$li w polu widzenia interferometru znajdzie sie zrédto
rozciagte obejmujace réwnoczesnie kierunki kilku listkow, to system
odbiorczy umieszczony w punkcie O zarejestruje jedynie czed¢ mocy
wypromieniowanej przez zrédto — te, ktéra dociera poza miejscami
zer 1 ktéra nie jest kompensowana przez promieniowanie wpadajace
przez listki przeciwnego znaku (napieciowo). Jedli w rozkladzie jasno-
sci zrodta wystepuja struktury o rozmiarach mniejszych niz odstep list-
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Promieniowanie odleglego obiektu

T
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Rys. 1.2: Ilustracja zasad dziatania radioastronomicz-
nych systemdéw antenowych. Miejsca oznaczone sym-
bolami A; i As sa powierzchniami zbierajacymi syg-
nat. Moga to byé fragmenty czaszy paraboliczne;, jak
w zwyktym teleskopie, albo dowolnej konstrukcji an-
teny wyposazone w systemy odbiorcze, jak w pray-
padku interferometru. Sposdb doprowadzenia sygnatu
do miejsca korelacji (punkt O) wiaie ste z typem in-
strumentu. W szezegdlnosdei, w interferometrach po-
taczonych na drogach A-O sa tacza kablowe lub mi-
krofalowe, zaé w VLBI sygnaly pokonujq te drogi naj-
czebciej ... samolotami w postaci zakodowanej na ta-
$mach magnetycznych. Interferometr dwuelementowy
ma napieciowq charakterystyke kierunkowaq typu sinu-
soidy (krzywa ciagba przy ognisku paraboli), zad wy-
petniona do konca paraboloida — sume wielu sinu-
soid odpowiadajacych sktadajacych sie na nig interfe-
rometrom (krzywa przerywana). Moc promientowania
odbieranego z danego kierunku jest proporcjonalna do
kwadratu charakterystyki napieciowej na tym kierunku

kéw interferencyjnych, to zmiany polozenia zrédta (np. wskutek ruchu
dobowego) wzgledem kierunku bazy interferometru (tj. wektora d wy-
znaczonego przez elementy interferometru) spowoduja przesuwanie sie
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tych struktur przez kolejne ekstrema charakterystyki kierunkowej, a w
slad za tym okresowe zmiany na wyjsciu interferometru. Latwo jest
zauwazyc, ze czestosé tych zmian bedzie $cisle odzwierciedlac odstep
listkéw interferencyjnych charakterystyki kierunkowej, ich amplituda
— intensywno$¢ obserwowanych struktur, faza za$ (efektywnie poto-
zenie maksiméw) — umiejscowienie struktur wzgledem $rodka zrédta.
Odnotujmy tez, ze dyskutowana tutaj czesto$¢ jest funkcja nie tyle
czasu, ile polozenia w przestrzeni 1 ze jest ona proporcjonalna do d:
odstepy listkéw maleja, gdy d roénie.

By¢ moze pouczajace bedzie przesledzenie odpowiedzi interferome-
tru prostego na zrédto punktowe, tzn. zrédto o rozmiarach katowych
znacznie mniejszych od odstepu listkow, oraz na zrédlo o prostokat-
nym (jednostajnym) rozktadzie jasnosci o rozciaglodci katowej doktad-
nie réwnej odlegloéci maksiméw (nie ekstreméw!) listkéw. W pierw-
szym przypadku, jak sie tatwo domyslamy z poprzedzajacej analizy,
amplituda interferencji bedzie réwna catkowitej mocy zrddta, a faza
bedzie zerowa (maksimum w zerze odpowiadajacym kierunkowi zré-
dta), za$§ w drugim — listki interferencyjne w ogdle sie nie pojawia.
Dzieje sie tak dlatego, ze kazde dwa punkty zrédta odlegte o potowe
odstepu maksiméw generuja niezalezne listki interferencyjne o doktad-
nie przeciwnych (rézniacych sie o ) fazach i jednakowych amplitudach,
zatem znoszace sie doskonale. Nasze zrodlo prostokatne zawiera tylko
takie pary punktéow, dlatego jest niewidoczne przez interferometr. 7
takiego samego powodu zrédla jeszcze bardziej rozciagle ujawniaja sie
jako pozbawione tego znoszacego sie prostokatnego fragmentu rozktadu
jasno$ci, ktéry ma szerokos§¢ réwna catkowitej wielokrotnosci odstepu
maksiméw listkéw napieciowe]j charakterystyki kierunkowej.

Tak wiec, w ogdlnym przypadku niepunktowego zrddla obserwuje
sie jakis utamek catkowitej mocy zrédta w postaci listkéw interferencyj-
nych o niezerowej fazie. Ten utamek nazywa sie widzialnoscig zrédla,
ktéra w polaczeniu z faza staje sie tzw. funkcjg widzialnosci. Ampli-
tuda i faza tej funkcji (albo listkéw) sa podstawowymi obserwowalnymi
wielkoéciami interferometrii (obserwablami) i niosa cata dostepna in-
formacje o obserwowanych obiektach.

Fakt, ze prosty interferometr jest czuly tylko na pewne struktury
zrédta podsuwa mysl, ze jest on rodzajem filtru. Rzeczywiscie, z ca-
tej rozmaitosci struktur zrédla na odpowiedz interferometru sktadaja
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sie tylko te fragmenty, ktére wykazuja okresowosé wzdluz kata, tzn.
w przestrzeni, réwna odstepowi maksiméw napieciowej charakterystyki
kierunkowej interferometru (przypomnijmy, ze wszystkie mniejsze od
tego odstepu zrédia czy ich struktury wykazuja taka okresowosc, ale
istnieje ponadto wielka réznorodnosc zrédel wiekszych majacych tez
te whasno$é). W zwiazku z tym moéwi sie, ze 6w przyrzad jest fil-
trem czestosci przestrzennych. Cresto$é wlasna interferometru (te prze-
strzenna) definiuje sie zwykle jako sktadowa wektora bazy prostopadta
do kierunku zrédta i wyraza w dtugoséciach fali odbieranego promienio-
wania: dcosf/X. Odwrotnoéé tej wielkosci, to wspomniana wczeéniej
katowa rozdzielczosé¢ instrumentu w kierunku 6.

Poniewaz czestos§é whasna interferometru jest funkcja kata @, to przy
ustalonym potozeniu bazy d nasz filtr ulega przestrajaniu w czestosci w
zakresie od zera (dla kata 6 = +7/2) do d/A (przy 6 = 0), gdy 7rédto
wedruje po niebosklonie podazajac za ruchem dziennym sfery niebie-
skiej. Po kazdej zmianie kata przepuszczane sa przez ten filtr inne
sktadowe struktury zrédta. W ten sposéb dokonuje sie analiza wid-
mowa rozkladu jasnoéci zrédla, a powstate z pomiaru amplitudy i fazy
listkéw widmo przestrzenne zawiera kompletna informacje o ksztatcie
jednowymiarowego zrédta — az do struktur o wymiarach katowych A/d
(wszystkie struktury mniejsze od A/d beda wygtadzone znikajac catko-
wicie lub dajac przyczynek nieodréznialny od tych obserwowalnych). W
celu odtworzenia rozkladu jasnosci zrédta wystarczy do otrzymanego
widma zastosowac operacje odwrotna do analizy — synteze obrazu.
Moglaby ona polega¢ na odtworzeniu wszystkich zmierzonych listkow
interferencyjnych z ich amplitudami 1 fazami, a nastepnie prostym zsu-
mowaniu powstalych sinusoid. Taka suma to juz obraz albo rozktad
jasnosci. Ten sam skutek osiaga sie mniej czasochtonnym aparatem
matematycznym zwanym przeksztatceniem Fouriera.

Widmo przestrzenne zréodta mozna otrzymac niemal natychmiast,
bez oczekiwania na znaczacy obrét Ziemi, dysponujac wieloma interfe-
rometrami o bazach pokrywajacych dostatecznie gesto przedzial od 0
do d, niekoniecznie na tym samym odcinku w przestrzeni. Procedura
taka jest podstawa metody nazywanej syntezq apertury, gdyz na kon-
cowy wynik sktada sie szereg niezaleznych obserwacji wykonanych przy
uzyciu niewielkich powierzchni zbierajacych efektywnie syntezowanych
w jedna wielka. W odréznieniu od tej, synteze oméwiona wczedniej,
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Przeksztatcenie Fouriera

Funkcje f(z) i jej widmo F'(u) wigzg zaleznoSci (para transformat
Fouriera):

F(u): /f(x)e_ﬂ’ruzdx f(x): /F(u)e+j27ruzdu’

gdzie j jest jednostky urojong (j = +/—1), tak ze eI2™U — cos 2mum +
Jsin2ruxr. Gdy f jest funkcja parzysta, f(—z) = f(z), transfornata
Fouriera redukuje sie do tzw. przeksztatcenia kosinusowego:

o0

F(u) = /f(x)cos(Zﬂ'ux) dz.

—00

Dla dwuwymiarowej funkcji f(z,y) i jej widma F(u,v) mamy za$ na-
stepujaca pare transformat:

8\8

/f —j27r(uz+vy)dxdy

F(u, v)e 20t gy g

Z

8\8

a wykorzystujaca obrét Ziemi nazywa sie rotacyjng albo supersyntezq.
Specjalistyczne sieci anten do syntezy apertury zaprojektowane sa do
wykorzystania obu metod. Niektore z kilku do kilkudziesieciu anten ta-
kich sieci umieszczone sa na torowiskach. W celu wzbogacenia widma
przestrzennego, albo — co jest réwnowazne — pokrycia powierzchniami
zbierajacymi mozliwie gesto i réwnomiernie pewnego obszaru, obserwa-
cje tego samego zrddia lub wycinka nieba prowadzi sie czesto przez wiele
dni — codziennie z inna konfiguracja anten.

Wrdémy jeszcze do rys. 1.2 aby wypelni¢ w wyobrazni elemen-
tami odbijajacymi promieniowanie cala parabole tam naszkicowana.
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Dwuwymiarowe widmo réwnomiernego rozktadu pola na
aperturze kotowe;j

Jedli funkcja f(x, y) jest kotowo symetryczna, to takze jej widmo ma
taka symetrie. W tym przypadku do transformat mozemy podstaW|c
Wspo’rrzedne biegunowe: ¢ = rcos¢ iy = rsmc;S oraz u = qcos@ i v =
g sin ¢, uzyskujac zalezno$¢ od jednej tylko zmiennej (r lub ¢). Jakobiany
tych przeksztatcen wynosza r oraz ¢q. Dla pierwszej z transformat mamy
kolejno:

2m

/ /f T y e ]27r(uz+uy)dxdy / f(r)e—j27rrq(cos¢cos<p+sin¢sin<p)rdrd(z)
00

—00 —00

2T

/ {/ —j2mrqcos(p— w)d(;&} rdr = 27r/f VTo(2mgr)r dr = F(q),
0

gdzie Jo(z) = 3= fow exp(—jzcos B)dB = L [ cos(zcos ) dB jest funk-
cja Bessela. Funkcje F'(g) nazywa sie transformatq Hankela (zerowego
rzedu) funkcji f(r). Podobnie dla transformaty odwrotnej dostajemy ta-
two:

o0

5(r) = 27 [ P(a)To(2mar)a da.

0

co jest odwrotna transformatg Hankela (zauwazmy, ze obie majg taka
samg forme i jadro).

W szczegdlnodci zatem, transformata Fouriera dysku (réwnomiernego
rozktadu pola promieniowania na aperturze kotowej) o $rednicy d ma po-
sta¢ funkcji Bessela pierwszego rzedu:

2770/00 ( )-70(27rqr)r dr = —.71(7rdq) =7 (2) %jjﬂ

Utwérzmy wiele elementarnych interferometréw prostych o réwnole-
gltych (do tego o bazie d ) i malejacych do zera bazach — kazdy o
takiej samej powierzchni zbierajacej. Kazdemu z takich interferome-
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tréw odpowiada inna (mniejsza) czesto$¢ przestrzenna, a wiec i inna
(szersza) charakterystyka kierunkowa. Suma czestodci przestrzennych
sktada sie na cale pasmo, czyniac ze nasza antena staje sie dolnoprze-
pustowym filtrem pasmowym o réwnomiernej charakterystyce przeno-
szenia od 0 do d/X. Charakterystyka kierunkowa tego teleskopu jest
suma elementarnych charakterystyk, czyli suma kosinusoid, jakimi sa
listki interferencyjne poszczegdlnych interferometréw. W granicznym
przypadku nieskoniczenie wielu elementarnych baz (stowarzyszonych z
infinitezymalnie matymi powierzchniami zbierajacymi) suma, a raczej
catka, wspomnianych sinusoid wynosi:

+d/2

& in (2 sin 0
/ cos <27FX sin 9) dd' =d % (1.10)
e m$sin

(catkujac w granicach +d/2 uczyniliémy rozklad apertury symetrycz-
nym, aby unikna¢ wprowadzania tutaj nieistotnego czynnika fazowego).
Funkcje te naszkicowaliSmy krzywa przerywana na rys. 1.2. Centralny
sktadnik charakterystyki kierunkowej, zwany wiazka albo listkiem gtow-
nym, ma szeroko$é 2X/d. Taka charakterystyke ma w rzeczywistosci an-
tena z reflektorem typu cylindra parabolicanego (w plaszczyznie prze-
kroju poprzecznego tego cylindra®). W przypadku paraboloidy obroto-
wej charakterystyka kierunkowa wyglada podobnie (jest funkcja typu
201(x)/z, gdzie Jy jest funkcja Bessela), lecz ma symetrie osiowa (wo-
kot osi paraboloidy), jest nieco szersza (o czynnik ok. 1,2) i ma mniej-
sze listki boczne, tzn. wtérne ekstrema (rys. 1.3). Réznice biora sie z
réznego wazenia kazdego elementarnego interferometru (wagami sa po-
wierzchnie zbierajace jednakowe dla cylindra, a rézne dla paraboloidy).

Mozna pokazac, ze transformata Fouriera prostokatnego okna na-
szego jednowymiarowego (jak dla cylindra parabolicznego) filtru cze-
stosci przestrzennych jest identyczna z otrzymana przed chwila funkcja

W plaszczysnie prostopadtej do tego kierunku, wzdluz cylindra, charaktery-
styka ma w przyblizeniu taka sama forme. Bierze sie to stad, ze dwuwymiarowa
charakterystyka dla prostokatnej apertury z jednostajnym na niej rozktadem pola
sin(rdTl sin 01)} {sin(w”l)\—2 sin 62)

d .
75 sin 6y

ma postac: pr— , gdzie wskaznikami odrézniono roz-
752 sin 0o

miary apertury i katy w dwéch wzajemnie prostopadlych ptaszczyznach.
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Rys. 1.3: Pordéwnanie charakterystyk kierunkowych dla
apertury prostokatnej (krzywa przerywana; cylinder
paraboliczny) i kotowej (krzywa ciagta; paraboloida ob-
rotowa). Szerokosci gtéuwnych listkéw na potowie mocy
(tj. dla wartodei 1/0,5) obu funkeji wynosza 2,783 i
3,233 rad, za$ catkowite szerokodei (do pierwszych zer)
— 2m (tj. 6,28) i 7,66 rad. Szerokoéé potéwkowa gtéw-
nej wiqzki radioteleskopu parabolicznego wynost wiec
20 = 2arcsin[3,233)/(27d)] ~ 1,03)\/d, za$ catkowita
szerokodé to 2arcsin(1,22A/d) &= 2,44A/d (podane przy-
blizenia sa stuszne tylko dla duiych wartodct d/A)

opisujaca charakterystyke kierunkowa wypelnionego teleskopu. Jest to
wyraz ogdlnej prawidtowosci mowiacej, ze dla dowolnego uktadu anten
wypadkowa charakterystyka kierunkowa @ widmo czestosci przestrzen-
nych tego ukladu sq parq transformat Fouriera. Innymi slowy, aby
wyznaczy¢ charakterystyke kierunkowa systemu antenowego nalezy ob-
liczy¢ dwuwymiarowa transformate Fouriera z rozkladu powierzchni
zbierajacych tego systemu (Scislej: rozktadu pola elektrycznego na a-
perturze).

To, ze system antenowy jest filtrem dla widma przestrzennego kato-
wego rozktadu jasnosci zrédta wynika z mnozenia widm przestrzennych
zrédia i systemu. Mamy stad drugie bardzo wazne stwierdzenie: kon-
cowa odpowied? systemu antenowego w postaci obrazu lub mapy jest
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splotem (konwolucjq) rozktadu jasnosci Zrédta z charakterystykq kie-
runkowq systemu. Widac to wyraznie w przypadku zrédta punktowego,
ktéremu formalnie przypiszemy wtasnosci specjalnego rodzaju funkeji
impulsowej (nalezacej do klasy dystrybucji) nazywanej deltq Diraca.
Mapa uzyskana z obserwacji zrédta punktowego jest tu charaktery-
styka kierunkowa instrumentu: splot delty Diraca z dowolna funkcja
odtwarza te funkcje. T odwrotnie: system antenowy o bardzo rozlegte]
aperturze (teoretycznie nieskonczenie rozlegtej) miatby nieskonczenie
waska wiazke gtéwna bez listkéw bocznych, czyli charakterystyke typu
delty Diraca. Taki system odtwarzalby z kolei bez znieksztalcen wprost
rozktad jasnosci zrodel.

Przy analizach czasowo/przestrzenno—widmowych pamietajmy, ze
splotow1 funkcji w dziedzinie czasu lub przestrzeni odpowiada mnoze-
nie ich widm w dziedzinie czestosci. 7 faktu, ze widmo delty Diraca
jest réwnomierne w catym zakresie czestosci wynika np., ze sygnat im-
pulsowy (trzask elektryczny, delta, zrédto punktowe) po przejséciu przez
jednobarwny filtr przepuszczajacy bardzo waskie pasmo staje sie czy-
sta sinusoida o amplitudzie niezaleznej od czestosci, na ktéra nastrojono
filtr. Tak samo tez listki interferencyjne pochodzace od zrédta punkto-
wego maja taka sama amplitude na wszystkich bazach. Obserwowane
amplitudy listkow — jako iloczyn statej mocy widmowej zrddla i widma
instrumentu — sa odbiciem li tylko widma przestrzennego instrumentu.

Moze teraz tatwiej rozpoznamy istotna réznice pomiedzy telesko-
pem optycznym i radiowym. Teleskopy optyczne maja tak wielkie aper-
tury (liczac w dlugosciach fali), ze ich charakterystyki kierunkowe sa
bliskie delcie Diraca (bardzo szerokie widmo przestrzenne) i dlatego
zwykta suma promieni skupionych w poblizu ogniska lustra parabolicz-
nego daje od razu przyzwoite obrazy gwiazd i innych obiektéw. W
kontekscie przeprowadzonej juz dyskusji mozemy takze powiedziec, ze
obraz ten jest wynikiem prostego zsumowania wszystkich listkow inter-
ferencyjnych, pojawiajacych sie na wyjsciach wszystkich elementarnych
interferometréw, na jakie mozemy rozlozy¢ w myslach paraboliczny te-
leskop optyczny. Ale i ten instrument nie jest przyrzadem idealnym,
a skonczono$é jego rozmiardw (tj. ograniczonoé¢ widma przestrzennego
filtru) ujawnia sie w postaci pierécieni dyfrakcyjnych wokét obrazéw
gwiazd. W tych pierscieniach rozpoznajemy natychmiast znamie list-
kéw bocznych charakterystyki kierunkowej. Jakze jednak ubogie w po-



[42 ROZDZIAL 1. VLBI — WPROWADZENIE)]

réwnaniu do tego jawi sie nam widmo przestrzenne najwiekszych nawet
radioteleskopéw. Obrazy powstajace naturalnie w ich ogniskach sa —
w poréwnaniu do teleskopdéw optycznych — caltkowicie rozmyte. Wiele
wysitku radioastronomowie kieruja na wzbogacenie tego widma. Czyni
sie to przemyslnymi sposobami sktadajac wiele niezaleznych obserwacji
czastkowych.

Odtworzenie obrazu radiozrédta z jego widma (w postaci zmierzo-
nych amplitud i faz listkéw interferencyjnych) ideowo jest sprawa pro-
sta. Jak wiemy, nalezy tylko przeksztalci¢ widmo fourierowsko. Nie-
stety, praktyka nie jest az tak prosta. Po pierwsze, pomiary obar-
czone sa btedami powstajacymi zaréwno wskutek niedoskonatosci in-
strumentu pomiarowego, jak 1 w wyniku naturalnych fluktuacji fazy
i drogi rozchodzenia sie sygnatéw przez turbulentne i niejednorodne
oérodki (atmosfera Ziemi, przestrzen kosmiczna). Po drugie, rzeczywi-
ste systemy wymagaja syntezy plaszczyzny czestosci przestrzennych, a
nie tylko jednego wymiaru. W zwiazku z tym np. supersynteza, ktdra
tak tatwo zapetnialiSmy przedzial od 0 do d/A, w dwdch wymiarach
okazuje sie znacznie mniej efektywna. Na plaszezyznie czestosci prze-
strzennych, ktéra jest prostopadta do kierunku obserwowanego zrédta
1 zwie sie ja plaszczyzng uv, prosty interferometr w kazdej chwili re-
prezentuje zaledwie jeden punkt wyznaczony przez rzut wektora bazy
na wzajemnie prostopadle osie u 1 v. Wskutek obrotu Ziemi koniec
bazy widziany z kierunku zrédla zatacza w ogdlnosci elipse, a zatem
repertuar dostepnych czestosci przestrzennych jest ograniczony do ta-
kiej wlasnie krzywej. Wynika z tego, ze obserwacja prowadzona nawet
przez znaczny ulamek doby nijak nie jest w stanie zapelni¢ apertury,
czy tez plaszczyzny uv. Dopiero wiele réznych i réznie zorientowanych
interferometrow daje szanse na jako tako réwnomiernie prébkowany
dwuwymiarowy filtr czestosci przestrzennych i odpowiadajaca mu cha-
rakterystyke kierunkowa o wzglednie niskim poziomie listkéw bocznych.

W obserwacjach typu VLBI, ze wzgledu na zlozonosc i czasochlon-
nos¢ tej techniki, udzial bierze zwykle tylko kilka stacji, a teleskopy
sa nieruchome. 7 n teleskopéw mozna utworzy¢ (Z) = n(n —1)/2
par, czyli interferometréw, zatem tylez elips — a raczej tylko ich frag-
mentéw — dostaje sie jako pokrycie ptaszczyzny uv po kilkugodzinne;j
sesji obserwacyjnej. Widaé z tego, ze efektywny, powstaly ze ztoze-
nia takich obserwacji, filtr czestosci przestrzennych jest skrajnie ubogo
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pokryty dostepnym zestawem baz i obfituje w nieokreslone obszary. Ra-
dicastronomom uzywajacym techniki VLBI dokucza ponadto solennie
brak fazy listkéw, gdyz z powodu btedéw jej pomiaréw staje sie ona
zupelnie nieprzydatna do bezposredniej analizy. Powoduje to, ze od-
tworzenie dwuwymiarowego rozktadu jasnosci z tak niekompletnego i
w dodatku obarczonego licznymi bledami widma przestrzennego zrédta
nie jest juz prosta operacja przeksztalcenia Fouriera. 7 teorii analizy
widmowe] wiadomo, ze do jednoznacznego odtworzenia obrazu z jego
widma z zadana rozdzielczosdcia katowa trzeba mie¢ kompletne widmo
prébkowane réwnomiernie 1 dostatecznie gesto na catej plaszczyznie uv
— az do zadanej czestoéci granicznej. Znaczne luki w pokryciu plasz-
czyzny uv powoduja duzy wzrost poziomu listkéw bocznych zsyntezo-
wane]j charakterystyki kierunkowe;.

Obraz zrédta odtworzony bezposrednio z danych obserwacyjnych
jest bardzo znieksztalcony przez splot oryginalnego rozktadu ze wspo-
mniana charakterystyka. O takich obrazach méwi sie ,brudne mapy”.
Czesto bardzo réznia sie one od rzeczywistego rozktadu jasnosci. W
latach siedemdziesiatych opracowano wiele coraz to doskonalszych me-
tod rozwiazywania (dekonwolucji) tych skomplikowanych splotéw pro-
wadzacych do odtwarzania tzw. ,czystych map”. Najwiekszy rozgtos
1 najszersze zastosowanie zyskal algorytm zwany CLEAN opracowany
przez J. Hogboma.

1.3.2 Zapdinienie sygnalu a pasmo przenoszenia

Spéjrzmy teraz na interferometr wielkobazowy jako jeden z najprecy-
zyjniejszych przyrzadow do pomiaru katéw i odlegtodci. Przypomnijmy
tutaj, ze technika ta pozwala osiagaé doktadnosci wyznaczen wektordw
zwiazanych z punktami na Ziemi (baz) poréwnywalne lub przewyzsza-
jace satelitarne techniki laserowe. Podobnie, nie ma ona sobie réwnej
w doktadnosciach wyznaczen potozen radiozrédel.

Te zastosowania opieraja sie na znajomosci wspétrzednych sferycz-
nych stacji lub obserwowanych obiektéw 1 mozliwosci pomiaru réznicy
czasu odebrania sygnalu pochodzacego z odlegtego zrodta i zapisanego
w dwéch stacjach. Réznica ta, dsin(f)/ec, gdzie ¢ jest predkoscia $wia-
tta, nazywana jest zapdinieniem grupowym i oznaczana przez T (w
ogoblniejszym przypadku 7 zawiera jeszcze inne sktadniki oprdcz geo-
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metrycznego, jednak tutaj dla prostoty zaniedbujemy wszystkie inne
przyczynki). Sygnat w kazde] stacji zapisany jest wraz z informacja o
czasie, a pomiar 7 polega na wzajemnym przesunieciu dwéch zapiséw o
takiinterwal, by maksymalnie duzo sktadowych sygnatu w obu zapisach
bylto zsynchronizowanych. Ten interwal to wlasnie szukane zapo6znienie.
C6z jednak rozumie sie przez wspomniane zsynchronizowanie? Gdyby
oba sygnaty byly identyczne, to nie bytoby zadnych watpliwosci. W
praktyce jednak kazdy zapis zawiera w zasadzie niezalezny od pozo-
stalych szum, gdyz to co sie w nich powtarza stanowi zwykle drobny
utamek mocy catkowitej (powiedzmy ponizej 0,001). Normalnym spo-
sobem wykrywania tej wpdlnej czesci jest korelacja, polegajaca na wza-
jemnym wymnozeniu odpowiadajacych sobie prébek obu sygnatéw i
zsumowaniu otrzymanych iloczynéw. Mozemy przy tym proces ten po-
wtorzy¢ po przesunieciu jednego z ciagdw danych o okreslony interwat
czasu uzyskujac oczywiscie inna wartoéé sumy (suma taka po znorma-
lizowaniu nazywa sie wspdtczynnikiem korelacji). Nie jest juz trudno
domysli¢ sie, ze najwieksza korelacja przypadnie dla interwatlu odpo-
wiadajacego doktadnemu zsynchronizowaniu sygnaléw, tj. dla wartosci
zapdznienia grupowego.

Jak doktadnie mozemy zmierzy¢ owo zapdznienie grupowe? Za-
lezy to od tego, jak ostre jest maksimum funkeji korelacji (naszej sumy
iloczynéw), jak bardzo réznia sie sasiednie wartoéci w poblizu znalezio-
nego maksimum. Latwo spostrzezemy, ze jesli dwa korelowane sygnaty
sa szybkozmienne to 1 maksymalna korelacje dostaniemy w bardzo wa-
skim przedziale interwaléw (wzajemych przesunie). Sygnatl za§ moze
by¢ szybkozmienny tylko wtedy, gdy ma szerokie pasmo czestosci wid-
mowych (gdy nie jest zanadto odfiltrowany). Te jakoéciowa dyskusje
mozna poprzeé¢ rachunkowo (patrz ramka) i wéwczas okazuje sie, ze
przebieg funkcji korelacji ma postaé transformaty Fouriera z funkeji
przenoszenia opisujace] ksztalt pasma przepuszczanych czestosci. Dla
filtracji prostokatnym pasmem przenoszenia o szerokosci Af i ze srod-
kiem na czestoéci (w.cz.) f, nasz interferometr daje odpowiedz typu

sinTAfr

Wcos?rfor. (1.11)

Funkcja ta jest kosinusoida o czestoéci éredniej (tj. takiej, jaka maja
listki interferencyjne w érodku prostokatnego pasma) obwiedziona zna-
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Szerokos$¢ pasma a odpowiedz interferometru

Widzielismy juz, ze odpowiedzia interferometru na zrédto punktowe
obserwowane na czestosci f = ¢/ jest

dsin 8

cos(271'é sinf) = cos(2x f

A

) = cos 27 fT.

Obserwacje prowadzi sie jednak zawsze w pasmie czestosci o skonczo-
nej szerokoéci, méwmy od fo — Af/2 do fo + Af/2. Poniewaz sygnaty
na réznych czestosciach sa catkowicie od siebie niezalezne, to na wyjsciu
interferometru dostajemy zwyktg sume (catke) przyczynkdéw z poszczegdl-
nych czestosci:

f°+% . Af . Af
cos(2rfr)df = sin 27 (fo + 7)2_ sin 27 (fo — 5°) —
TT
18t

= 71-1_7- sin(rAfr)cos(2w for).

W powyzszej analizie zatozyliémy, ze sygnat ma state (jednostkowe)
wzmocnienie w catym pasmie przenoszenia. Jesli to zatozenie nie jest
spetnione, to powinniémy obliczy¢ catke typu:

o0

/ H(f)cos(2nfr) df,

—00

czyli w zasadzie transformate Fouriera (tutaj: jej cze$¢ rzeczywista) z
funkcji przenoszenia H.

na nam juz funkcja sinz/x. Pierwsze zera tej funkcji przypadaja w
miejscach, gdzie Afr = 1. Oznacza to, ze jesli korelowane strumienie
danych sa przesuniete wzgledem siebie (wzgledem maksimum korela-
cji), albo sa ,rozsynchronizowane” doktadnie o 1/Af, to listki interfe-
rencyjne znikaja catkowicie. Mozemy tez spodziewac sie, ze z korelacji
dla réznych przesunie¢ bedziemy mogli wyznaczyé miejsce maksimum
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(tj. wartod¢ 7) przynajmniej z doktadnoécia jakiego$ utamka catkowitej
szerokosci gléwnego listka obwiedni, tj. 2/Af.

Jest teraz oczywiste, ze w celu uzyskania mozliwie doktadnych po-
miaréw wektora bazy (w rzeczywistosci zapdznienia grupowego) powin-
niémy obserwowac w mozliwie szerokim pasmie czestosci. W praktyce
VLBI, gdzie sygnaly jeszcze przed korelacja musza by¢ zarejestrowane,
nie mozna zapisa¢ na jednej $éciezce sygnatu o znaczaco szerszym niz
kilka megahercow pasmie. Mozna natomiast zapisac¢ wiele $ciezek na
jednym lub wielu magnetowidach, ale jest to droga coraz uciazliwsza
technicznie w miare wzrostu ilosci Sciezek, a niepraktyczna juz po-
wyzej kilkudziesieciu. 7 tego powodu opracowano specjalna metode,
nazywana syntezq pasma (ang. bandwidth synthesis), ktéra pozwala
uzyskiwac obwiednie listkéw interferencyjnych o bardzo waskim listku
gtéwnym 1 jeszcze znoénie duzych listkach bocznych. Polega ona na
sktadaniu szerokiego pasma z kilku do kilkunastu waskich, ale umiejet-
nie roztozonych na duzym przedziale czestosci. Mamy tutaj dos¢ Scista
analogie do dyskutowanej juz jednowymiarowe] syntezy apertury, w
ktérej wysoka rozdzielczo$c katowa uzyskuje sie sktadajac obserwacje
o niskiej rozdzielczosci z pojedynczych teleskopéw odpowiednio roz-
mieszczonych na bardzo duzym obszarze. Role charakterystyki kie-
runkowej syntezy apertury pelni teraz obwiednia funkcji korelacji czy
listkéw interferencyjnych: byta ona typu sina/z zaréwno dla prosto-
katnej apertury (wzér 1.10), jak i dla prostokatnego pasma (wzdr 1.11).
Zapamietajmy, ze obwiednia ta jest transformata Fouriera z rozkladu
uzyskanego ze zlozenia pewnej iloéci charakterystyk przenoszenia, np.
prostokatnych okien.

1.4 Obserwable interferometrii

1.4.1 Pojecia podstawowe

Wszystkie interferometry — takze optyczne — opieraja sie na podob-
nych zasadach. Zaburzone przez wszelkiego rodzaju zaktécenia promie-
niowanie elektromagnetyczne badanego zrédta prébkuje sie (w czasie)
w dwéch (lub wiecej) miejscach czota fali i w wybranym zakresie cze-
stosci, a nastepnie analizuje sie je w poszukiwaniu wspdlnych whasno-
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sci. Radioastronom dokonuje prébkowania sygnalu za pomoca anten
i systemu urzadzen elektronicznych stuzacych do wydzielenia pozada-
nego pasma czestoéci i przetransponowania tego zakresu do obszaru
wygodniejszego do dalszej obrobki. W konwencjonalnej interferome-
trii odebrane sygnaly analizuje sie na biezaco, w trakcie obserwacji (w
czasie rzeczywistym), za$ w technice VLBI zwykle najpierw sa zapi-
sywane w kazdej stacji niezaleznie, by po pewnym czasie poddac je
obrébce na centralnym procesorze — specjalnym dedykowanym urza-
dzeniu do korelacji zarejestrowanych sygnatéw. W astronomii sygnaty
na ogdt maja charakter losowy — taki sam, jak wiekszosc zaktocen; sa
to szumy gaussowskie, zwane tez normalnymi, o zerowej wartosci $red-
niej. W zwiazku z tym, w celu wydzielenia sygnatu, analiz dokonuje sie
metodami statystycznymi, a wsréd nich pierwszoplanowa role odgrywa
zwykta korelacja.

Stopien zaleznosci dwdch sygnatéow, xy 1 o, np. takich jak zare-
jestrowane w dwdch stacjach VLBI, czyli utamek catkowitego sygnatu
wystepujacy w obu realizacjach jednoczesnie mierzy sie tzw. wspdlczyn-
nikiem korelacyi:

r(r) = —F——", (1.12)

. T . . , -
gdzie {...) = Altlinoo 77 Jag - - dt jest oznaczeniem na usrednianie po

czasie t, a T wyraza wzajemne przesuniecie sygnalow w czasie i zwane
jest zapéinieniem grupowym’. Wspélczynnik korelacji znika, jesli sy-
gnaly sa zupelnie niezalezne, natomiast ma wartos¢ —1 lub 1 w drugim
skrajnym przypadku — gdy sa takie same, méwimy: catkowicie spdjne.
Symbol * wystepujacy w réwnaniu (1.12) oznacza sprzezenie zespolone
i dla sygnatdéw rzeczywistych mozna go pominac.

Jak juz pokazywaliémy (por. tez np. Swenson i Mathur 1968, Chri-
stiansen 1 Hogbom 1969), jesli sygnaly sa stacjonarne w ograniczonym
pasmie czestoSci Af, to wspoétezynnik korelacji przyjmuje nastepujaca
prosta postac:

T, =T, co8®, (1.13)

"Przymiotnik grupowe wywodzi sie z teorii fal elektromagnetycanych i nawiazuje
do tzw. predkosci grupowej w odréznieniu od predkosci fazowej; dla tej ostatnej
istnieje odpowiednie pojecie zapdinienia fazowego, o ktérym bedzie okazja napisaé
w dalszej czesci tej publikacji.
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gdzie r, nazywa sie amplituda, a
D(1,) =wro + P, (1.14)

jest faza listkéw interferencyjnych, w ktérej w = 27 f jest czestoscia
kotowa wspdlna obu sygnatéw z dwdch anten. Te dwie wielkosci, am-
plituda 1 faza, sa podstawowymi obserwablami w interferometrii. Ze
wzoru (1.13) widaé, ze wspdtezynnik korelacji — zwany tez (znormali-
zowana) funkejq korelacji — nie zmieni sie, jedli faza wzroénie o dowolna
wielokrotnosé 27, Czyni to niejednoznacznosé, ktora stosunkowo pro-
sto daje sie rozwiaza¢ w interferometrii konwencjonalnej (ze wzgledu
na mata dynamike zmian fazy). W VLBI stanowi to powazny problem
techniczny, dlatego czesto z koniecznosci zamiast z fazy korzysta sie z
jej pochodnych traktowanych jako podstawowe obserwable: czestodci
listkow )

>
T
gdzie kropka oznaczyliémy rézniczkowanie po czasie, oraz zapéznienia
grupowego

v

do
Cdw’
W obu pochodnych nie ma juz nieokreslonosci, ktéra znika przy réznicz-
kowaniu jako stata addytywna. Wraz z nia znika jednak czes¢ informacji
zawarte] w fazie.

Dodajmy jeszcze, ze czesto rozwaza sie obserwable zwana tempem
zapdinienia, ktéra jest inna forma czestodci listkéw: 7 = v/ f.

Funkcja korelacji jest niemierzalna tam, gdzie cos @ jest bliskie zeru.
By zapobiec tej stracie informacji o amplitudzie (méwimy o stracie in-
formacji, gdyz mierzone wielkosci sa obarczone bledami — w zasadzie
odwrotnie proporcjonalnymi do warto$ci wspétczynnika korelacji) two-
rzy sie podwdjne urzadzenia korelujace i na tym drugim korelatorze
wymnaza sie sygnaly przesuniete wzgledem siebie dodatkowo o /2
otrzymujac

To

Ty =1, cos(P — g)

Te dwie funkcje, 7. 1 r,, tworza wespdt tzw. zespolong funkcje korelacyi:

T:Toejq), (1.15)
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gdzie j = +/—1.

Mozna dalej pokazac, ze w przyblizeniu:
Af
Afo’
gdzie tzw. funkcja wygladzajgca listki (ang. fringe washing function),
a w innym kontekécie zwana funkcjq rozdzielczosci zapdinienia (ang.
delay resolution function), sinc(Afr) = % ma $cisle taka postac
tylko w przypadku prostokatnego pasma czestosci, a efektywna wstega
czestosci Af jest mniejsza od wspdlnej czesci pasm obu sygnatéw Af, o
dopplerowskie przesuniecie w czestosci — wynikajace z tego, ze obie an-
teny odbiorcze maja rézne predkosci wzgledem obserwowanego zrédta
— czyli o czestosé listkéw interferencyjnych, Af = Af, — |v| (Thomas
1972, Robertson 1975b, Moran 1976a). V we wzorze (1.16) jest tzw.
widzialnoscig (ang. visibility) listkéw, ktéra zalezy od struktury zrédta
sygnatéw (od rozktadu jasnosci) i ma warto$é 1, gdy zrédto jest punk-
towe. W przypadku jednowymiarowym (7rédto znajduje sie na okregu,
a nie na sferze) widzialno$¢ mozna zdefiniowac¢ jako (np. Kraus 1966,

Fomalont i Wright 1974)

ro = Vsinc(Afr)—— (1.16)

1 . 1 )
V= = / B(g)ej[‘ﬁ(f)—q’(ro)] dé = = / B(f)ew(f—ro) de, (1.17)

gdzie ' =[5 B({) d{ jest gestoscia strumienia promieniowania zré-
dta o rozktadzie jasnodci powierzchniowej B(€) na odcinku o szerokoéci
A¢ wzdhuz kata ¢ liczonego od érodka zrédta w kierunku wzrastajacej
rektascensji. Przez 7, = 7(f) oznaczyliSmy zapdinienie dla kierunku
srodka zrdédta — 0 jest odlegtoscia katowa érodka zrédla i bieguna bazy,
tJ. kierunku wektora bazy interferometru d

Wyrazenie (1.16) nie jest Sciste i w ogdlnosci r, nie mozna przed-
stawi¢ w postaci iloczynu V' i sinc(Afr), podobnie zreszta jak funkcja
wygtadzajaca nie zawsze jest postaci sinc (np. Swenson i Mathur 1968,
Borkowski 1980b, Thompson i D’Addario 1982a), jednak podany wzér
jest wygodnym czesto dopuszczalnym przyblizeniem.

Na réznice zapdznien wystepujaca w funkcji podcatkowej w (1.17) w
gtéwnej mierze sktada sie réznica w tzw. zapdznieniach geometrycznych

P
=, (1.18)

T
C
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P

Rys. 1.4: Zaleznoéé kata pomiedzy kierunkami Zrédta i
bazy (0) od odpowiednich wspdtrzednych réuwnikowych:
(toyb0) + (I, 85); punkt P oznacza pdtnocny biegun
nieba. Na prawej czedei rysunku przedstawiono kie-
runki wspétrzednych zwigzanych z rozktadem jasnoéci
(&,m) t funkcja widzialnodet (uw,v). Trzecia sktadowa
wektora bazy d — ta w kierunku zZrédta, cayli w — ma
wartosé dsinf = 1,¢

gdzie ¢ jest predkodcia dwiatta, a § wersorem (wektorem jednostkowym)
w kierunku zrédla promieniowania. Dla przypadku, kiedy zrédio po-
siada mate rozmiary katowe i lezy w strefie dalekiej te rdznice dobrze
przybliza

d ordsinf, 2
O TR Y SLLy (1.19)
c A w

Wielko$é v’ = d'sin /X jest tzw. czestoscia przestrzenna na kierunku 6 i
wyraza sktadowa bazy prostopadta do tego kierunku w dltugosciach fali
(A; niekiedy wyraza sie ja w radianach traktujac jako czestoéé wielkoéé
2mu'). Rozumiejac teraz V jako funkcje o', zauwazamy tatwo fourie-
rowski jej zwiazek z B(£). Rozklad jasnosci mozna zatem odtworzyé z
pomiaru widzialnosci:

B(¢) = % / V()e =i gy, (1.20)

Proste rozszerzenie tego zwiazku na przypadek dwuwymiarowy stanowi
podstawe tworzenia map radiozrddel, o czym szerzej napiszemy nieco

dalej (rozdz. 4).
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Przechodzac do dwuwymiarowego uktadu wspdtrzednych sferycz-

Geometria interferometru VLBI

W rozwazaniach teoretycznych i w praktycznym opracowywaniu obser-
wacji wykorzystuje sie przyblizong znajomo$é geometrii sieci VLBI. Niech
AX = Xo— X1, AY = Yo — Y1 i AZ = Zy — Z1 oznaczaja rdz-
nice wspétrzednych kartezjanskich dwéch stacji VLBI znajdujacych sie na
koncach wektora bazy J(AX,AY,AZ). Modelowym zapdznieniem gru-
powym (geometrycznym), 74, bedzie rzut tego wektora na kierunek obser-
wowanego radiozrédta (podzielony przez predko$¢ Swiatta, ¢). Skfadowa
bazy prostopadta do tego kierunku (styczna do sfery niebieskiej w miejscu
zrédta) po podzieleniu przez dtugos¢ fali obserwowanego promieniowa-
nia () jest tzw. czestodcig przestrzenng. Mowi ona na jakiej czestosci
widmowej aktualnie mierzymy (amplitude i faze sygnatu z interfrometru,
czyli) fourierowskie widmo rozktadu jasnosci zrédta. Odwrotna transfor-
macja Fouriera zmierzonego widma (zsumowanie sinusoid o obliczonych
czestosciach przestrzennych i amplitudach i fazach réwnych zmierzonym
amplitudom i fazom sygnatu) daje wprost obraz radiozrédta (rozktad ja-
snosci).

Baze interferometru mozna przedstawi¢ w ukfadzie réwnikowym go-
dzinnym

d=+VAX2+AYZ+ AZ2 — dtugo$é bazy
t, = arc tan % — kat godzinny
6, = arcsin % — deklinacja.

Zakfadajac, ze na tym samym potudniku geograficznym, dla ktérego zde-
finiowalismy t;, tj. dla potudnika Greenwich, wspétrzedne réwnikowe zré-
dfa wynosza t, i 6, tatwo znajdujemy kosinus kata pomiedzy kierunkami
bazy i zrédta: cos 8 = sin & sin 8, + cos 8, cos &, cos(to — tp). Zapdznienie
sygnatéw wyniesie zatem:

Ty = %cos@ = %[sin 80 sin 8 + cos 8o cos 8 cos(to — 1)]. (1.21)
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=0 Ortogonalna do kierunku zrédta sktadowa bazy to oczywiscie dsin§,
ktéra rozktada sie dalej na sktadowa réwnolegty do ptaszczyzny réwnika (w
kierunku wzrostu rektascensji) dsinfsin¢ i styczng do potudnika prze-
chodzacego przez zrédfo (w kierunku deklinacji) dsinf cos, gdzie ¥
jest katem przy zrédle miedzy tukiem 6 i wspomnianym potudnikiem —
wewnatrz trojkata sferycznego o wierzchotkach w biegunie nieba, na kie-
runku bazy i kierunku zrédta (rys. 1.4). Nietrudno jest zauwazyé (wzory
trygonometrii sferycznej), ze:

sin 6 sin ¢ = cos 8, sin(to — tp)

oraz

sin 6 cos ¢ = sin §; cos 8o, — cos 8 sin 8 cos(to — 1p).

Tak wiec czestosci przestrzenne przyjmuja postaé:

u= %cos 8psin(to — tp)

v = %[sin 8p cos 8, — cos 8y sin b, cos(to — )]

Otrzymane wyniki mozemy wyrazi¢ bezposrednio przez wielkosci dane
podstawiajac arctan(—AY/AX) za t; i arcsin(AZ/d) za &. Po kilku
przeksztatceniach dostaniemy:

TN AXsinto + AY costo
v-A —(AX costo — AY sinto)sin 6, + AZ cos b, (1.22)
Tg-c = (AXcosto, — AY sinto)cosbo + AZsin b,

Uwaga: Przy wyprowadzaniu wzoréw (1.22) przyjelimy, ze wspot-
rzedna Y jest okreslona dodatnio na wschéd (w ptaszczyznie réwnika,
od $rodka Ziemi w kierunku potudnika 90°E). Jeli nasze wspdtrzedne
kartezjanskie okreslono w uktadzie lewoskretnym (Y na zachdd) to w po-

wyzszych wzorach nalezy wszedzie zamieni¢ znak przy AY lub tylko przy
YiiYa.
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nych przypiszemy érodkowi zrdédta wspétrzedne réwnikowe ¢, 1 6,, tzn.
kat godzinny (réwny czasowi gwiazdowemu zmniejszonemu o rektascen-
sje a,) 1 deklinacje, a kierunkowi albo biegunowi bazy odpowiednio ¢ i
8. Zapoznienie geometryczne i sktadowe wektora bazy (albo odpowia-
dajace im czestosci przestrzenne) w kierunku rektascensji oraz deklina-
cji wyrazaja sie odpowiednio przez:

d
T, = —[siné,sinép + cos b, cosbpcos(te —tp)] i (1.23)
c
d
u = %W = Xcosébsin(to—tb) oraz (1.24)
wor, d ) .
v o= 305, X[COS 8o sin &, — sin 8, cos & cos(to — tp)]. (1.25)

(por. tez inne wyprowadzenie tych wzoréw przedstawione w ramkach
od s. 51). Dwuwymiarowa funkcja widzialnosci przyjmuje teraz forme:

V(u,v) = %// B(E, )e ™7 m) gedn, (1.26)
zrédlo
gdzie { = (v — a,) cos b, zaé ) = 8 — §,. Rysunek 1.5 przedstawia kilka
rozktadéw jasnosci i odpowiadajacych im funkcji widzialnosci. Wyste-
pujace tam gaussowskie rozktady jasnoéci opisuja wyrazenia typu (5.15)
(na str. 149).

We wzorach (1.24) i (1.25) mozna dostrzec fakt, stwierdzony po
raz pierwszy przez Rowsona (1963), ze rzut bazy na sfere niebieska w
kierunku obserwowanego zrddta zatacza elipse w miare rotacji Ziemi,
tzn. w miare wzrostu kata f,. FElipsa ta ma Srodek w v = 01 v =
d'sin &y cos b,/ A, mimoérdd cos é, 1 wielka pétos réwna réwnikowej skta-
dowej bazy dcoséy/A. Przystepna ilustracje tego zagadnienia podaja
Fomalont i Wright (1974). Z faktu, ze B jest funkcja rzeczywista, wy-
nika ze V jest hermitowskie (tzn. jego cze§é rzeczywista jest parzysta,
a czedé urojona — nieparzysta). To z kolei oznacza, ze jesli baza zosta-
nie odwrécona (o 180°), to nie dostanie sie zadnej nowej informacji o
widzialnosci. Niekiedy wnioskuje sie stad, ze tylko potowa danej elipsy
jest istotna przy obserwacjach 1 jesli prowadzimy obserwacje dtuzej niz
12 godzin (gwiazdowych), to w istocie powtarzamy sie mogac liczy¢ je-
dynie na poprawe doktadnosci wezeéniej wykonanych pomiaréow przez
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Rys. 1.5: Funkcja widzialnodci (sktadowa w) dla %rédta
punktowego (a), gaussowskiego pojedynczego (b) i po-
dwdjnego (¢) oraz dla frédia prostokatnego o jednostaj-
nym rozktadzie jasnosdci (d)
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wzrost statystyki. Jest to prawda tylko w przypadku baz typu E-W
(kiedy obie anteny znajduja sie na tym samym réwnolezniku), dla kté-
rych omawiana elipsa ma $rodek w srodku ptaszczyzny uv. W pozo-
statych przypadkach wektor bazy nigdy nie obréci sie o 1809 gdyz na
skutek rotacji Ziemi zatacza on jedynie pewien stozek w przestrzeni.

1.4.2 Wspélczynnik korelacji przy prébkowaniu
jednobitowym

W zwiazku z ograniczeniem ilodci informacji, ktéra mozna zareje-
strowa¢ w jednostce czasu, w technice VLBI sygnal przed zapisem i
pozniejsza korelacja normalnie ogranicza sie amplitudowo i pasmowo
oraz prébkuje zgodnie z kryterium Nyquista (z czestoécia dwukrotnie
wieksza niz wynosi szeroko$¢ zapisywanego pasma, tj. 2Af). Najcze-
ciej probkowanie odbywa sie jednobitowo, tzn. zamiast oryginalnych
przebiegéw z; ze wzoru (1.12) do zapisu i pézniejszej korelacji bierze

Wyprowadzenie wzoru Van Vlecka

Kazdy z sygnatéw = i y odebranych przez dwie anteny interferome-
tru ma rozktad Gaussa. Jesli sa one czeSciowo skorelowane, to rozktad
tacznego prawdopodobiefnstwa ma postaé

1 t/os)t + oy 2 _ g Oz0y
o) = e [_( [a2) (yz/(l)_ = y/(0s0,)]

gdzie r jest wspétczynnikiem korelacji, a o; sa rozrzutami (dyspersjami)
amplitud. Na wynik korelacji w technice VLBI przyjmuje sie +1 jesli oba
sygnaty maja taki sam znak, za§ —1 gdy sa przeciwnego znaku. Prawdo-
podobienstwo, ze sygnaty maja ten sam znak wynosi

P= P++—|—P__: + =2

/pxydxdy i3
0
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. <£>2+<%>2—2r%5’qd_xd_y

- mo/o/eXp[_ 2(1 = r2)

Oy Oy

N | =

70706 o2 +y _My)/[?(l—ﬁ)]ﬂ.

Jedna z catek, np. catke po y, mozemy przeksztatci¢ do prostszej po-
staci przez podstawienie

y—rzT .
2= = i dy = 1 — r2dz.
V1—r?
Oczywiscie, dolna granica catki po z wynosi teraz z = (0 —rz)/v/1 — 72,
co jest réwnaniem prostej na plaszczyznie (xz), lezacej pod katem O, =

—arctan(r/v/1 —r?) = —arcsin r wzgledem osi x. Mamy zatem

o0 o0

/ / e_(x2+z2)/2dzdx.

—Tz/\/m

Przeksztatcenie z = pcos®, z = psin© (ktdrego jakobian wynosi p)
prowadzi do ostatecznego rozwiazania:

>||H

/2 /2 o
2 2
=012, 4pdo = L / d@/e_p 124(p2/2)
T
0

O, —arcsinr

1
T

0\8

2 T
Nietrudno zauwazyé, iz prawdopodobienstwo, ze sygnaty maja rozne
znaki wynosi P/ = 1 — P = 0,5 — (1/7)arcsinr. W korelatorze VLBI
oblicza sie warto$¢ $rednig z réznicy ilosci przypadkow zgodnych znakéw
sygnatéw i znakdw przeciwnych. Warto$¢ oczekiwana wyniku korelacji
wynosi zatem

1 arcsinr

! .
P — P = —arcsinr,
T

co jest istota wzoru (1.28).
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sie wartosc:
j;»:{ 1, gdy z; >0,
! —1, gdy x; <0.
Tak drastyczne znieksztalcenie oznacza m.in., ze caltkowicie traci sie
informacje o amplitudzie sygnatu (!). Niemniej, mozna stad odzyskaé
wiekszo$¢ informacji o wspétczynniku korelacji. Mianowicie, jak po-
kazal Van Vleck (Van Vleck i Middleton 1966; zob. tez Thomas 1969,
Hagen i Farley 1973, Marecki 1980), zachodzi:

(1.27)

r(r) = sin[gf(r)], (1.28)

gdzie 7 jest wspotczynnikiem korelacji krzyzowej sygnatéw ;. Infor-
macja o amplitudzie funkcji korelacji (nieznormalizowanej) moze by¢
dotaczona do wspétczynnika po dodatkowych kalibracjach:

R(T) = 04,05,7(T),

gdzie 02 = (2?) reprezentuje érednia moc sygnalu rejestrowanego w

danej stacji.
Poniewaz w praktyce prawie zawsze 7 < 1, to zwiazek (1.28) —

nazywany relacjqg Van Viecka — mozna przepisaé do:

™

r(r) = §A(T). (1.29)

Juz stad widaé, a mozemy to stwierdzi¢ pelniejsza analiza, ze owo dra-
styczne ograniczenie prowadzi do spadku czutosci — albo stosunku sy-
gnatu do szumu — jedynie o czynnik 2/7 & 0,6366, albo o okoto 36 %.

1.4.3 Faza interferometru wielkobazowego

Faza listkéw interferencyjnych — taka, jak ja opisaliSmy wczesniej —
jest dobrym przyblizeniem w interferometrii konwencjonalnej. Rozwa-
zymy teraz ogélniejszy przypadek, w ktérym interferometr ma nieza-
lezne oscylatory lokalne.

Faze sygnatu indukowanego w antenie reprezentuje czynnik

bl +7) +x],
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gdzie x(w,t) jest zaburzeniem fazy wywotanym przez oérodek propa-
gacji sygnalu do anten. W kolejnych stopniach systemu odbiorczego
nastepuje wzmocnienie sygnatu i przemiana czestosci, co odpowiada
wymnozeniu sygnatu przez czynnik (amplitude tutaj zaniedbujemy)

e_j(wot + ’l/}o)’

gdzie w, jest czestodcia oscylatora lokalnego, a ¢, (w, ) uwzgladnia nie-
stabilno§é¢ fazy wzorca czestosci oraz zawiera w sobie sktadnik zalezny
od czestosci i pochodzacy od przesuniec¢ fazowych w torze wzmocnienia
systemu odbiorczego. Dla uproszczenia zatozylismy ponadto, ze system
filtruje tylko gérna wstege w.cz. Sygnal zapisany na tasmie magnetycz-
nej ma zatem faze postaci:

dlw, 1) =w(t +71,) —wet + X — Yo (1.30)

Podobna faze ma sygnal rejestrowany w drugim terminalu interfero-
metru, z tym tylko, Ze nie wystepuje tam juz 7, ktére z definicji jest
wielkoécia réznicowa. W korelatorze, przed sama korelacja, 6w drugi
sygnal zostaje przesuniety w czasie (opézniony lub przyspieszony) o 7,
— modelowa warto$¢ zapdznienia, obliczona a priori® (przyblizona),
w celu skompensowania zapdznienia geometrycznego i innych opdznien
mozliwych do oceny (w tym instrumentalnych na kablach i ewentual-
nego btedu ustawienia epoki zegaréw; np. Thomas 1972, 1973). Ten
drugi sygnal ma wiec faze

(W, 1) =w(t +7p) —wh(t + 7)) + X' — VL. (1.30a)

W czasie korelacji pierwszy sygnal jest wymnazany przez sprzezenie
zespolone drugiego, zatem operacja ta daje w wyniku faze réznicowa:

®=¢— ¢ =wr+ Aw,t + D, (1.31)

gdzie polozylidmy 1 za 7, — 7, Aw, 22 W, — wo, 738 Po = wWiTy, + ¥ —
X' — ¢, + ¢}, Istotna réznica w wyrazeniach (1.31) i (1.14) jest pray-
czynek do czestodci listkéw interferencyjnych pochodzacy od réznicy w
czestosciach 1 fazach oscylatoréw lokalnych, Aw,.

8Cresto uzywany w literaturze VLBI zwrot lacifiski oznaczajacy ,przed
doswiadczeniem”, badz ,z zalozenia”, w odréznieniu od a posteriori.
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WspomnieliSmy o wprowadzaniu modelowego zapdznienia 1, do
jednego z korelowanych strumieni danych, ktére w konwencjonalnej in-
terferometrii tez sie realizuje, ale za pomoca wlaczania odpowiednio
dobranych odcinkéw linii zapdzniajacej (zwykle w obwodach posred-
niej czestoéci, p.cz.) w obu gateziach interferometru. Procedura ta
wynika z istnienia funkcji wygtadzajacej listki — typu sincz = Sifr%,
jak we wzorze (1.16) — ktéra szybko maleje ze wzrostem zapéznienia 7,
a to roénie z kolei liniowo z dtugoscia bazy (por. wzér 1.23). By strata
amplitudy listkow byla niewielka, Afr musi by¢ znacznie mniejsze od
1, gdyz dla tej wartosci przypada pierwsze zero funkcji sinc (por. np.
Christiansen i Hégbom 1969). Wymég, aby 7 < 1/Af, jest réwno-
wazny warunkowi, by calkowite zapdznienie bylo znacznie mniejsze od
tzw. czasu spdjnosci sygnatéw (Born i Wolf 1964, Mandel i Wolf 1965).
Przy wstedze o szerokoéci 2 MHz ten czas wynosi zaledwie 0,5 ps.

W czasie obrobki sygnaléw w korelatorze wykonywana jest jeszcze
jedna wazna operacja zmieniajaca faze: zmniejszanie czestoéci (méwi
sie tez o wstecznef rotacji — ang. counterrotation) listkéw interferencyj-
nych. Naturalna czestosc listkéw jest rézna dla réznych baz i zmienia
sie w trakcie obserwacji, a ponadto na ogdél jest zbyt wysoka (np. 1 kHz)
do dalszej obrébki (chodzi tu przede wszystkim o integracje sygnatu).
Wstecznej rotacji dokonuje sie przez mieszanie (przemiana czestosci po-
przez cyfrowe lub analogowe mnozenie) jednego z sygnatéw przed kore-
lacja — albo, alternatywnie, samej funkcji korelacji — z sinusoidalnym
sygnatem o modelowej czestosci obliczonej przez komputer na podsta-
wie znanych przyblizonych (a priori) parametréw obserwacji (takich,
jak np. wspétrzedne 7rédha i bazy interferometru). Modelowa czestoéé
obliczana jest tak, by praktycznie catkowicie skompensowa¢ naturalna
czestosé listkow. Na wyjséciu korelatora obserwuje sie zwykle jednak
rezidualna (resztkowa) czesto$¢ wynikajaca albo z niedoskonatosci uzy-
tego modelu, albo celowego pozostawienia niewielkiej odchytki po to,
by widaé byto listki. W niektorych systemach VLBI te operacje prze-
prowadza sie podczas obserwacji poprzez odpowiednie komputerowo
kontrolowane przestrajanie czestosci oscylatoréw lokalnych (efektywnie
dobieranie odpowiedniej wartosci Aw, we wzorze 1.31).
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1.4.4 Zawarto$¢ informacji geodezyjno—astromet-
rycznych w obserwablach

Na obserwable VLBI, tzn. na amplitude i faze listkéw interferencyjnych
oraz na ich pochodne, oprécz oczywistych czynnikéw typu wspotrzed-
nych obserwowanych 7Zrédel 1 parametréw bazy interferometru,
wpltyw maja w ogdlnosci efekty zwiazane z oSrodkami propagacji sy-
gnatéw, struktura zrédla, jego ruchem, ptywami skorupy ziemskiej, ru-
chami kontynentéw, ruchem bieguna Ziemi, nutacja i precesja osi ziem-
skiej, zachowaniem sie wzorcéw czestodci 1 innymi mniej znaczacymi
zjawiskami. Efekty zwiazane z Ziemia i zrédlem oddzialywuja na faze
poprzez czasowa zalezno$c¢ wektoréow d i §, odpowiednio. Umiejetnie
parametryzujac te wptywy mozna odzyskac ilo$ciowe o nich informacje
7 analizy obserwabli. Same obserwacje powinny, oczywiscie, by¢ tak
zorganizowane, aby — oprdcz zapewnienia wymaganej dokladnosci i
czasokresu — wyeliminowa¢ maskowanie niektérych parametréw przez
kombinacje innych.

Upraszczajac istotnie cale zagadnienie, pokazemy teraz dla przy-
ktadu — podobnie lub analogicznie jak Shapiro (1976), Robertson
(1975a) albo Elsmore (1974) — jak i jakie informacje mozna odzyskaé
7 pomiaru zapdznienia, ktore jest pochodna fazy listkow po czestosci
obserwacji 1 ktére mierzy sie za pomoca technik szerokowstegowych,
tj. syntezy pasma (Rogers 1970). Uproszczenie zawiera sie w zaloze-
niach, ze obserwowane zrédla sa punktowe i nieskoniczenie odlegte, ze
Ziemia rotuje jak ciato sztywne ze znana stata predkoscia i ze do cal-
kowitego zapdznienia nie ma innych przyczynkéw oprécz zapédznienia
geometrycznego (1.23) i rozbieznoéci epoki nastawienia (synchroniza-
cji) i szybkodci chodu zegardéw. Przyjmujac, ze wzgledny chéd zegaréw
da sie opisaé¢ funkeja liniowa, catkowite zap6znienie mozna sparametry-
zowal nastepujaco:

s
T(ts) = - + a3 + aste = a1 + asto + az cos(to — 1p), (1.32)
gdzie a; = dsin 8, sin &,/ c+a (wielkod¢ aj — to btad epoki zegaréw), a,
wyraza niewspétmierno$c chodu zegaréw, zas caz = d cos é, cos 8. Nie
tracac na ogdlnosci tej analizy, kat godzinny 7, traktujemy chwilowo
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jako czas (w rzeczywistosci rézni sie on od czasu o rektascensje 7rédta:
czas gwiazdowy = 1o + ).

Model zapéznienia (1.32) implikuje, ze bedzie ono sinusoida o dobo-
wym okresie natozona na przebieg liniowy o nachyleniu as 1 wysokosci
ay; w chwili t, = 0. Jedli zatem obserwacje obejma znaczny utamek
okresu tej sinusoidy (czyli doby), to bedzie mozna stad wyznaczy¢ dwa
parametry liniowego sktadnika réwnania (1.32) oraz amplitude i faze
sinusoidy, czyli razem cztery parametry. 7 amplitudy mozna odzy-
skac¢ wartos¢ sktadowej rownikowej bazy, zas z fazy — nachylenie tej
bazy wzgledem plaszczyzny prostopadlej do §. Niewiadomych jest jed-
nak az siedem (trzy sktadowe wektora bazy, dwie wspdlrzedne 7rédta
i dwa parametry zegaréw), a zatem uklad nie da sie rozwiaza¢ w tym
przypadku. Jezeli jednak do obserwacji wtaczy¢ dodatkowe zrédto, to
wprowadza sie tylko dwie nowe niewiadome (wspétrzedne tego zrddta),
a uzyskuje trzy parametry z pomiaréw (czwarty parametr, as, nie zmie-
nia si¢). Przy obserwacjach kilku zrédet istnieje dowolnoé¢ w wyborze
poczatku wspélrzednej rektascensji (punktu Barana nie daje sie wyzna-
czy¢ w oparciu o obserwacje pozagalaktyczne) i rektascensje jednego ze
zrodel musimy ustali¢ jako wzorzec, co czyni ze juz przy trzech obser-
wowanych radiozréodlach ilo$¢ niewiadomych jest réwna ilosci mierzo-
nych parametréw. Zatem w takiej sytuacji mozliwe staje sie okreslenie
wspélrzednych wszystkich zrédet, parametréow bazy i charakterystyki
chodu zegaréw jednocze$nie za pomoca pojedynczego interferometru
(Shapiro i Knight 1970). Mozna dalej pokazaé, ze w przypadku sieci
VLBI liczacej wiecej anten, w celu wyznaczenia wszystkich parametréow,
nalezy obserwowaé przynajmniej dwa zrédta (Shapiro 1976).

Podstawowa obserwabla, faza listkéw interferencyjnych, zawiera o-
czywiscie wszystkie informacje, ktére nosi zapdznienie grupowe i moz-
naby powtérzy¢ dla niej dopiero co przedstawiona nalize w sposdb ana-
logiczny (np. Rogers i in. 1978). Niestety faza zawiera w sobie niejed-
noznaczno$¢ wielokrotnosci 27, o czym juz wspominali$émy. Jesli tej
niejednoznacznosci nie da sie usunac, to problem wyznaczenia wpot-
rzednych bazy i 7rédet oraz parametréw zegaréw (wszystkich wielkosci
jednoczednie) jest nierozwiazywalny, gdyz iloé¢ niewiadomych dodana
przy kazdym nowym zrédle jest réowna liczbie wiadomych. Ponadto,
jedli nie uda sie przesledzié przebiegu fazy listkéw bez utraty dodat-
kowych petnych okreséw (2m) przez znaczna cze$é doby, to takze z



ROZDZIAL 1. VLBI — WPROWADZENIE|

Prosty przyktad rachunkowy

Dnia 18.06.1984 r. przeprowadzono 12—godzinne obserwacje VLBI ra-
diozrédta 3C286 (6§ = 30°35'34") na fali 21 ¢cm w celach zwiazanych
z badaniami rozktadu jasnosci. Wsrdd uczestniczacych stacji byty m.in.
Torun i Onsala (Szwecja). Na skutek niedoktadnej znajomosci wspotrzed-
nych torunskiej stacji korelacja danych na bazie Torun—Onsala wykazata
znaczne sinusoidalne (dobowe) zmiany zapdznienia rezidualnego (reszt-
kowego). Warto$¢ zapdznienia w minimum wyniosta 7 = 15,58 ps, a
po okoto 6 godzinach wzrosta do 7 = 15,80 us. Oceni¢ btad sktadowej
rownikowej wektora stacji torunskiej przyjete do korelacji obserwacji.

Rozwiazanie. W korelatorze VLBI nastepuje efektywnie odejmowanie
modelu geometrycznego zapdznienia od wartosci obserwowanej. Réznice
takie, albo zapdznienia resztkowe, mozemy formalnie opisa¢ analogicznie
Jak zapdznienie geometryczne z tym, ze zamiast bazy wystepuje teraz biad
tego wektora:

7-c= pcosbcos(t —1,) + bsin § + const,

gdzie p i b sa sktadowa réwnikowa i biegunowg btedu (por. réwnanie
(1.21)), za$ const grupuje pewne state. W naszym przypadku dla obu
wartoéci zapdznienia, 71 i To, sktadniki b sin 6+ const s3 takie same. Mamy
wiec natychmiast:

T — T = L cos b
c
[cos(ti1 —tp) = =1 i cos(ta — t,) = 0] skad

T — 11 0,22 1075
c =
cos b 0,360806

p= 299792458 m/s = 76 m.

Taki btad bazy odpowiada zmianie wspotrzednych geograficznych o okoto
2,5".

Przeprowadzony rachunek jest przyblizony, gdyz zaniedbano wiele bar-
dzo waznych poprawek (takich jak na ruch biegundéw, opéznienie sygnatéw
w atmosferze, nutacje wspétrzednych radiozrédta i in.). Poprawki skfa-
dowych wektora potozenia stacji VLBI normalnie otrzymuje sie z wielu
pomiaréw zapdznienia i z obserwacji wielu radiozrédet poprzez dopasowa-
nie modelu do wynikéw obserwacji metoda najmniejszych kwadratéw.
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tej obserwabli niewiele informacji mozna odzyskac¢ o sktadowych bazy
lub potozeniu zrédel, z osobna (Shapiro 1976). Wzmiankowane §ledze-
nie fazy wykonuje sie poprzez proste zliczanie listkow interferencyjnych
(kazdy nowy listek powieksza faze o 2) poczynajac od ustalonego mo-
mentu, dla ktérego zaktada sie zwykle zerowa faze.

Czestosé listkéw interferencyjnych nie ma tej nieokreslonosci co faza,
gdyz tamta addytywna nieznana stata (przynajmniej odcinkami stata)
znika przy rézniczkowaniu fazy po czasie. Czesto§é wszakze jest mniej
doktadna: niepewnosc okreslenia potozenia na podstawie ciagu pomia-
réw tej obserwabli bedzie wieksza niz przy uzyciu samej fazy o czynnik
ok. (1 doba)/7T, gdzie T oznacza czas obserwacji (Counselman 1976).
Inna wada czestosci listkéw jako obserwabli jest catkowita jej niewrazli-
wo$c¢ na sktadowa bazy réwnoleglta do osi obrotu Ziemi i zanik czutosci
na deklinacje zrédet znajdujacych sie blisko réwnika niebieskiego (tJ
przy é = 0). Mozna sie o tym przekona¢ rézniczkujac faze po czasie i
7Zauwazajac, ze dd/dt Oxd jest prostopadte do wektora predkosci
obrotowe] Ziemi, Q. Uzywajac czestosci listkow interferencyjnych jako
jedynej obserwabli w zasadzie nie mozna tez okresli¢ btedu synchroni-
zacji zegaréw, albo deklinacji wszystkich zrédet. Pomimo tylu wad, a
7z powodu do$¢ latwego jej mierzenia przy wzglednie prostym instru-
mentarium, obserwabla ta kiedy$ bywata stosunkowo czesto wykorzy-
stywana w praktyce przy okre$laniu pozycji radiozrédet (np. Cohen i
Shaffer 1971, Dubinskii 1973, 1976, Counselman 1974, Cannon 1 in.
1979, Fouquet i Reid 1982, Morabito i in. 1982), réwnikowe] sktadowej
bazy i niejednostajnosci chodu wzorcéw czestosci (Cannon i in. 1979),
a takze do sporzadzania przyblizonych map, gdy zawodzily metody
syntezy apertury (np. Moran 1976b, Walker i in. 1978).

1.4.5 Kalibracja amplitudy funkcji korelacji

Jak juz wspomnieliémy, pomiar wspétczynnika korelacji nie daje in-
formacji o bezwzglednej mocy sygnatéw. Méwi on tylko jaki utamek
zapisanych szuméw stanowi uzyteczny sygnal. Zatem, wielko$¢ wspot-
czynnika korelacji bedzie zalezata od ,dobroci” systemdéw antenowych
i odbiorczych. Skorelowany strumien, tj. gesto$¢ mocy odpowiada-
jaca obserwowanemu wspétczynnikowi obliczymy ze wzoru (Cohen i
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T51T52
Foor = bry/ , 1.
" TolTo2 ( 33)

gdzie T,; = A;/(2k) jest tzw. czuloscia i-tej anteny [K/Jy], A; — jej
powierzchnia skuteczna (m?), k — stata Boltzmanna (1,38-1072* J/K),
Ty; — temperatura systemowa (wliczajac w to temperature antenowa)
1—tego systemu, a czynnik b uwzglednia utrate informacji o amplitu-
dzie funkcji korelacji powstajaca w wyniku prébkowania i ograniczania
(czynnik Van Vlecka) oraz pézniejszej obrébki na korelatorze wykony-
wanej cyfrowo, jak tez czeSciowa utrate spdjnosci sygnatéw spowodo-
wana niestabilno$ciami oscylatoréw lokalnych i atmosfery. Dla systemu
Mark IT warto$¢ b wynosi w przyblizeniu 2,6.

in. 1975):

Nie zawsze mozliwy jest pomiar wartosci Ty; wystarczajaco doktad-
nie, szczegodlnie dla bardzo stabych zrédel, i dlatego na ogét stosuje sie
kalibracje pojedynczych elementéw interferometru technikami réznico-
wymi. Jedli T; jest temperatura systemowa (bez zrédlta w wiazce), a
wskaznikami ,on” i ,off” oznaczymy fragmenty obserwacji prowadzo-
nych ze zrédlem kalibracyjnym, o znanej mocy promieniowania F', w
wiazce anteny i poza nia, odpowiednio, w i—tej stacji wtedy (np. Moran

1976b, Reid i in. 1980):

o {xi(on)) — (a7 (off))
T.F =T, ) , (1.34)

Kalibracja w stopniach Kelvina polega teraz na wymnozeniu funkcji
korelacji (1.12) przez érednia geometryczna mocy sygnatéw (1.34) uzy-
skanych z niezaleznych pomiaréw obu anten interferometru.

Niestety, takze ten sposéb kalibracji nie jest doskonaty, gdyz wy-
maga dobrej znajomosci wlasnoéci anteny i systeméw odbiorczych. W
praktyce, kalibracje taka — w tym 1 uéciSlenie wspoétczynnika b —
przeprowadza sie obserwujac zrddta kalibracyjne (o widzialnoéci bli-
skiej jednosci) w ustalonych krétkich odcinkach czasu w trakcie sesji
obserwacyjnej. Pomocne bywa tez poréwnywanie zgodno$ci amplitudy
w punktach przecinania si¢ elips na pltaszczyznie uv (jesli takie punkty
istnieja; naturalnie moze to mie¢ miejsce jedynie wtedy, gdy sie¢ VLBI
liczy wiecej niz dwie stacje).
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1.4.6 Dokladno$¢é pomiaréw obserwabli

W teorii interferometru zktada sie, ze odbierane sygnaly sa stacjonarne,
a usrednianie prowadzi sie dostatecznie dtugo — na tyle, by pozby¢ sie
prawie wszystkich fluktuacji. Jesli nawet zatozenie pierwsze jest spet-
nione, to integracji mimo to nie mozna prowadzi¢ w nieskonczonos¢,
jak to sugeruje np. wzdr (1.12). Précz trywialnego powodu, ogranicze-
niem w pewnym sensie jest skonczona czesto$c listkow interferencyj-
nych. Wprawdzie naturalna czestoéé wr,/(2m) jest stosunkowo wysoka,
ale mozna ja zredukowac¢ omoéwiona juz operacja rotacji wstecznej do
czestosci w praktyce znacznie ponizej 1 mHz. Istnieje wszakze bardziej
podstawowe ograniczenie na czas integracji: czas spéjnosci (koherencji)
sygnaléw. Sygnaly traca spdjno$¢ na drodze propagacji, przechodzac
przez rézne osrodki i doznajac niejednakowych zaburzen — gtéwnie
w atmosferze ziemskiej (bedacej w réznym stanie nad poszczegélnymi
antenami sieci). Drugim powaznym czynnikiem powodujacym dekohe-
rencje sygnaloéw jest niestabilno$¢ niezaleznych oscylatoréw lokalnych
na obu koncach bazy interferometru. W przypadku wysokostabilnych
wzorcow czestosci dominujacym ograniczeniem jest atmosfera (Rogers
i Moran 1981).

Skonczony czas spdjnej integracji At czyni, ze wspdtezynnik korela-
cji fluktuuje w czasie 1 nie ma sposobu na pomiar absolutnie doktadny.
Podstawowym miernikiem niepewnosci pomiaréw w radioastronomii
jest stosunek sygnatu do szumu (Nes 1981; por. tez Esepkina i in. 1973,
Moran 1974, Rogers 1976, 1980a, Thompson i D’Addario 1982a):

AL A,
T51T52 ’

F
p=L—[2AFAt

o (1.35)

gdzie wielko$¢ 2A fAt wyraza ilos¢ niezaleznych wartosci albo prébek
uérednianego sygnatu, a L — niestusznie niekiedy utozsamiane z 1/b ze
wzoru (1.33) — wyraza straty sygnalu wskutek prébkowania jednobi-
towego (czynnik 2/7), stosowania niesinusoidalnej funkcji do wstecznej
rotacji listkéw (Borkowski 1986¢, 1987b) i in. Czynnik /A1 A F/(2k)
we wzorze (1.35) jest rownowazny $redniej geometrycznej temperatur
antenowych wywolanych przez promieniowanie badanego zrédta.
Odchylenia standartowe pomiaréw amplitudy, fazy i czestosci list-
kéw oraz zapdznienia grupowego okreslaja kolejno odpowiadajace wy-
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razenia (Nes 1981):

o = ﬁ, (1.36)
1 .

oy = ; i (1.37)

o, = W/\L/it oraz (1.38)

o — mﬁf' (1.39)

Przyjmujac, dla przyktadu, ze interferometr pracujacy jednowste-
gowo w systemie Mark 1T (Af =2 MHz, L = 0,38) sktada si¢ z anten
o $rednicach 15 1 100 m ze skutecznosciami po 50 % kazda, ze tem-
peratury systemowe wynosza 100 i 70 K i ze obserwuje sie zrddlo o
strumieniu 1 Jy z integracja 100 s, otrzymuje sie:

poo= 20,

5. 10-5 o, = 0,28 mHz oraz
0, = : )

5 0 cr = 14 ns.
0y = sv

Podane wzory sa przyblizeniami nadajacymi sie do (najczestszych)
przypadkdéw stabego sygnatu i nie uwzgledniaja niestabilnosci atmos-
fery i oscylatoréw lokalnych. Zostaty one wyprowadzone dla jednego ka-
natu (,sinusowego” r,, badz don ortogonalnego r, — , kosinusowego”).

Jesli strumien skorelowany oblicza sie jako F= \/FZ2+ F2) a faze jako

$ = arc tg(F,/F,) to, jak pokazat Moran (1976b; tez Thompson i in.
1986), dla stabych sygnatéw (pu < 1):

. a 2
E(F) ~ E— <1 + %) oraz
Iz
F 2
P (14 8) 1w (1o )
™

za$ dla silnych sygnatéw (> 1):

- 1 F 1
E(F)%F(l—i—ﬁ), UF%;<1——2> 1 0 ~

Jak stad widac¢ ocena F' jest w kazdym przypadku obcigzona.




Rozdzial 2

Instrumentarium VLBI

iele réznych systemdéw techniki VLBI ma wspdlne ele-
menty sktadowe. Np. anteny i tzw. front—end, tzn. wyso-
koczestoSciowa czesé aparatury odbiorczej, nie réznia sie
zasadniczo nawet od analogicznych podzespotéw w rdz-
nych innych zastosowaniach radioastronomii. Systemy VLBI charakte-
ryzuja podobne wymagania i techniczne rozwiazania oscylatoréw lokal-
nych, konwerterow video i uktadéw synchronizacji czasu, ktére wcho-
dza w sktad koncédwek systeméw odbiorczych (tzw. back-end). Istotne
réznice pojawiaja sie dopiero w sposobach kodowania i zapisu (realizo-

wanych w tzw. terminalach) oraz korelacji sygnaltdw.

Duze rozpowszechnienie znalazt amerykanski system cyfrowy (na
ktéry sktadaja sie terminale i korelator) znany pod nazwa Mark TI.
Przez pewien czas konkurowal z nim kanadyjski system analogowy,
ktéry jednak nie znalazt nasladowcdéw w innych krajach 1 obecnie zo-
stal calkowicie zarzucony. Na poczatku lat osiemdziesiatych w wielu
stacjach wprowadzono do uzytkowania bardzo rozbudowany 1 kosz-
towny system Mark I1I, ktory wykorzystuje sie przede wszystkim w
astrometryczno—geodezyjnych zastosowaniach VLBI. Aktualnie wdraza
sie najnowsza wersje amerykanskich systeméw VLBI — system Mark
ITTA (rozdz. 8) i Mark IV. Réznia sie one od Mark TIT przede wszyst-
kim zapisem sygnatéw o kilkunastokrotnie zwickszonej gestoéci (przez
zwielokrotnienie ilosci $ciezek zapisywanych na pojedynczej tasmie ma-
gnetycznej) i automatyzacje procesu obserwacji.

67
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W interferometrze wielkobazowym sygnaly odebrane w dwéch lub
wiecej miejscach sa zapisywane na taémach magnetycznych, najczescie]
7 szybkoscia od 4 do 128 megabitoéw na sekunde, a nastepnie — po prze-
wiezieniu tasm do wspélnego miejsca — sygnaly takie sa odtwarzane i
poddawane dalszej obrdbce. Jak wspomnieliSmy, anteny i wzmacniacze
czestosci radiowych nie réznia sie od urzadzen spotykanych w innych
zastosowaniach radioastronomii. Réwniez co do sterowania teleskopdw
nie ma szczegdlnych wymagan. Tym co istotnie rézni system odbior-
czy VLBI od innych jest sama koncdéwka toru przetwarzania sygnatu —
zwana terminalem — oraz system obrébki zgromadzonych danych, czyli
procesor centralny albo korelator. Na terminal sktadaja sie trzy zasad-
nicze czesci: (1) wysokostabilny oscylator lokalny (sprzegniety fazowo
ze wzorcem atomowym) do konwersji odebranego sygnatu do czestosci
posredniej i dalej do zakresu video (od 0 do zwykle kilku megahercéw),
(2) urzadzenie do synchronizacji czasu i (3) urzadzenie do zapisywania
sygnaléw wraz z precyzyjna informacja o czasie, pobierana z zegara
atomowego.

2.1 Wzorce czestosci

Jednym z najczulszych punktéow prawie wszystkich systeméw VLBI sa
wzorce czestodci wystepujace w roli oscylatoréw lokalnych. Ich niesta-
bilno$¢ narzuca ograniczenie czasu spdjnej integracji funkeji korelacji,
a zatem takze czulosci catego systemu odbiorczego, a dalej — doktad-
nosci pomiaru obserwabli. Stabilno$¢, jaka wykazuje wspdtczesny wzo-
rzec wodorowy (nawet ponizej 107'%; np. Vessot 1980), czyni zado$é
najostrozniejszym ocenom, ale — mimo powszechnosci jego stosowa-
nia na $wiecie — jest to urzadzenie ciagle bardzo kosztowne i dlatego
czesto jeszeze uzywa sie tez tanszych, chociaz o rzad wielkosci lub dwa
gorszych, wzorcéw rubidowych. Tylko w przypadkach szczegdlnych (w
metodach réznicowych i w obserwacjach waskopasmowych silnych sy-
gnatéw) czynnik stabilnoéci oscylatoréw lokalnych jest mniej znaczacy
1 wtedy mozna stosowal nawet wzorce stabilizowane kwarcem.
Wszystkie atomowe wzorce czasu (albo czestodci) opieraja sie na
wykorzystaniu przejs¢ kwantowych miedzy para poziomdéw energetycz-
nych atoméw lub czasteczek. Szczegdlty budowy i dziatania oraz wha-
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snodci wzorcéw atomowych mozna znalezé w wielu publikacjach (np.
Kartaschoff 1 Barnes 1972, Hellwig 1975, Terrien 1976, Vessot 1976,
Rutman 1978, Journal de Physique, 42 — Suppl. do Nr 12 (1981),
Kartaschoff 1985) dlatego tutaj podano tylko bardzo pobiezne charak-
terystyki dwoch najczesciej uzywanych w VLBI wzorcéw: wodorowego
1 rubidowego.

» | | | |
S 4 |
5 9
<

1L HP 5065A (Rb) |
. B _
©
=
a0 - EFOS (H) |
o]
4_45 | | | | | | |

4 2 0 2 4 6

Log. czasu integr. |[s]

Rys. 2.1: Stabilnodci (wariancje Allana) dwéch wzorcéw
atomowych wedlug specyfikacji fabrycznych: rubido-
wego firmy Hewlett—Packard (USA) i wodorowego wy-
twarzanego w Observatoire de Neuchdtel (Szwajearia)

Maser wodorowy, najlepszy z punktu widzenia potrzeb VLBI,
jest urzadzeniem aktywnym w takim sensie, ze generuje sygnal wprost z
przejscia z gornego do dolnego poziomu struktury nadsubtelnej wodoru
atomowego w stanie podstawowym. Przy braku pola magnetycznego 1
w temperaturze zera bezwzglednego, kiedy atomy sa nieruchome, przej-
§ciu temu odpowiada czestosé 1 420 405 751,768 Hz, czyli dobrze znana
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astronomom emisja fal o dtugosci 21 cm. W celu wydzielenia atoméw
o odpowiednim stanie energetycznym we wzorcu wodor czasteczkowy
dysocjuje sie przez wytadowania elektryczne, a nastepnie wiazke otrzy-
manych atoméw przepuszcza przez selektor magnetyczny, w ktdérym
nastepuje przestrzenne rozdzielenie atoméw o réznych stanach. Wia-
sciwe atomy sa teraz kierowane do mikrofalowej komory rezonansowej,
gdzie nastepuje wymuszone uwolnienie energii 1 wytwarzanie sygnatu.
Sygnal ten pobiera sie za pomoca sondy 1 uzywa go do dostrajania fazy
oscylatora kwarcowego.

W rubidowym wzorcu czestoéci stabilizuje sie b—megahercowy
oscylator kwarcowy wzgledem naturalnego rezonansu atomowego —
nadsubtelnego przejScia miedzy dolnym i gérnym poziomem rubidu
87 w stanie podstawowym (6 834 685 Hz). Technicznie uzyskuje sie
to przez optyczne pompowanie atoméw 8"Rb (w celu ich depopulacji)
wiazka pochodzaca z takich wtasnie atomdw, ale doktadnie odfiltro-
wana przy pomocy izotopu ®Rb. Przejscie rezonansowe z powrotem
na nizszy poziom stymuluje sie sygnalem mikrofalowym wytwarzanym
przez powielenie do odpowiednio wysokiej czestosci sygnatu oscylatora
lokalnego (kwarcowego). Stopien dostrojenia do rezonansu monitoruje
sie fotokomédrka oswietlona wiazka uzyta wezeéniej do pompowania. Po-
niewaz wiazka ta jest absorbowana tym bardziej, im lepsze jest dostro-
jenie do rezonansu sygnalu mikrofalowego, to mozliwe staje sie uzycie
sygnatu z fotokomérki w petli sprzezenia zwrotnego do dostrajania cze-
stosci drgan oscylatora kwarcowego.

Dla wszystkich uzytkownikéw wzorcéw czestosci najistotniejsza ich
charakterystyka jest stabilnosé. Sposréd wielu parametréw opisujacych
stabilnoé¢ (np. Rutman 1978) najczesciej korzysta sie z dwuprdbko-
we] statystyki zwanej wariancjg Allana 1 oznaczanej przez ai(At) (np.
Allan 1966, Barnes i in. 1971, Vessot 1976, Kartaschoff 1985), ktéra
charakteryzuje fluktuacje fazy i czestosci sygnatu wzorca w dziedzinie
czasu na odcinku At. Przebieg funkcji o, typowego wzorca czestoSci
mozna podzieli¢ na trzy charakterystyczne obszary. Dla malych war-
tosci czaséw pomiaru At jest to funkcja proporcjonalna do At™! (biaty
szum fazowy albo szum migotania), lub At=? (biaty szum czesto-
§ci) zaleznie od podstawowych whasnosci szumowych wzorca. Zrédlem
tych niestabilnosci moze by¢ np. tzw. szum srutowy we wiazce atomdw
cezu, fotonowy szum $rutowy w fotokomoérce urzadzenia rubidowego,
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Jak sie okresla stabilnos$¢ zegara

Czestotliwos¢ f fali, np. takiej jaka wystepuje we wzorcach atomowych
albo czesto$¢ tykania zegara, i czas zwigzane sg przez okres zjawiska P:

Stabilno$¢ zegara mierzy sie normalnie za pomocg parametru o(At),
ktory jest pierwiastkiem kwadratowym z tzw. dwuprdbkowej wariancyi
Allana dla sasiadujacych prébek, kazda uzyskiwana z usredniania w czasie
At. Wariancje te zapisuje sie prostym wzorem

o2ty = W) _2‘”)2,
gdzie kreska nad wyrazeniem oznacza uSrednianie w czasie (teoretycznie
nieskofczonym), y; moze by¢ $rednig arytmetyczng (na interwale At) po-
miaréw odchytek czestotliwosci naszego wzorca wzgledem innego, stabil-
niejszego, podzielona przez nominalng warto$¢ czestotliwosci: %. Moze
to by¢ takze odpowiednia odchytka &t wskazan naszego zegara wzgledem

innego podzielona przez interwat, na ktérym poréwnywano chody zegardw
5t
E.

Upraszczajac zagadnienie, moglibySmy powiedzie, ze nasz zegarek,
o ile spdznia sie lub $pieszy o 1 sekunde co dobe, ma stabilnosé

1°/(86400°v/2) = 8- 107°,

czy szum addytywny powstajacy w odbiorniku mikrofalowym masera
wodorowego. Od pewnego (wiekszego) czasu udredniania niestabilnoéé
nie zalezy juz od At, a szumy przypisuje sie takim zrédtom, jak fluktu-
acje zasilania 1 zewnetrznego pola magnetycznego, zmiany zachodzace
w elementach sktadowych wzorca, zmiany natezenia promieniowania
mikrofalowego 1 in. Wreszcie, jest trzecia cze$¢ funkeji o, ktéra opi-
suje At w potedze od 0 do 1. Jesli jest to po prostu Azt to fragment
ten wyraza czysta zmiane czestosci (dryf, np. wskutek starzenia sie
wzorca), ktéra nie degraduje stabilnoéci wzorca, gdyz mozna ja do-
ktadnie zmierzyc. Czesto jednak wykltadnik potegowy nie jest jedynka
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1 sam jest niestabilny, a jego wyznaczenie nie jest latwe ze wzgledu na
wymég dtugich czaséw usdredniania. 7 tego powodu w specyfikacjach
konkretnych wzorcéow ta czesé charakterystyki stabilnosci czesto jest
pomijana lub opatrzona uwaga ,,dryf usuniety”.

Czas koherentnej integracji sygnatu At dla interferometréw wielko-
bazowych w przyblizeniu okreéla wyrazenie (Klemperer 1972):

woAto, (At) =1 rad,

gdzie w, jest czestodcia kolowa oscylatora lokalnego. Wyrazenie to
oznacza warunek, by w przeciagu czasu integracji zmiana fazy oscy-
latora nie przekroczyta radiana. Maksymalna czesto$é obserwacji (w
rad/s) bez znaczace] straty spéjnoéci wynosi zatem w przyblizeniu
1/(Ate,). Stosujac wzorce rubidowe, dla ktérych o, (10) = 1072 i
przyjmujac czas integracji rowny 10 s, znajdujemy ok. 10 GHz na gérna
granice czestodci obserwacji. Wartos¢ ta jest 100 razy wicksza dla ma-
seréw wodorowych, dla ktérych ¢,(10) = 2 - 107 Uzycie wzorca
wodorowego w parze (jaka stanowi prosty interferometr) z rubidowym
niewiele polepsza czas spdjnosci takiego interferometru w stosunku do
przypadku dwéch wzorcéw rubidowych (Rogers i Moran 1981).
Kartaschoff (1979) pokazal, ze odchylenie standartowe czasu mie-
rzonego wzorcem na odcinku At wynosi ok. Ate,. Przy czasie integracji
nieco powyzej 100 s o, wzorca rubidowego przestaje male¢ [utrzymujac
sie na poziomie (2 — 3)-107'%], co sprawia, ze wyrazenie Atg, roénie
7z uplywem czasu powodujac wzrost szumu zegara (wzorca). O ile dla
czasu koherentnej integracji mniejszego niz 10* s czynnikiem limitu-
jacym w eksperymentach z maserami wodorowymi jest atmosfera lub
jonosfera, to w praypadku wzorcéw rubidowych (tez cezowych) ograni-
czenie praktycznie zawsze stanowi sam wzorzec (Rogers i Moran 1981).

2.2 Synchronizacja czasu

Czas spdjnosci sygnatéw w interferometrze jest odwrotnie proporcjo-
nalny do szerokoéci pasma odbieranych czestosci. Powoduje to, ze przy
wstedze 2 MHz utrata korelacji nastepuje juz przy wzglednym przesu-
nieciu sygnatéw (zapéznieniu grupowym) o ok. 0,5 us. Tak wiec, by
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uzyskaé listki interferencyjne w VLBI, zapisane sygnaly przy odtwa-
rzaniu w celu korelacji nalezy zgra¢ w czasie z taka wtasnie doktad-
noscia. Korelatory wielokanalowe dopuszczaja wielokrotnie (8 — 128
razy) wieksze bledy zapéznienia modelowego (obliczonego a priori).
Poniewaz jednak na zapdéznienie grupowe sktada sie wiele trudnych do
zmodelowania czynnikéw, to wymaga sie, aby zegary na obu koncach
bazy interferometru wskazywaly czas rézniacy sie znacznie mniej od tej
tolerancji, tj. 4 — 64 us.

Istnieje wiele sposobéw synchronizacji zegaréw stosowanych w pro-
fesjonalnych stuzbach czasu: transport zegaréw, system Loran C (skrét
od LOng-RAnge Navigation), standartowe radiowe sygnaly czasu, me-
toda telewizyjna 1 meteorowa, techniki satelitarne; wszystkie opisano
pokrétce u Borkowskiego i Kusa (1983b). Tutaj skupimy si¢ tylko na
jednej metodzie zapewniajacej stosunkowo wysoka doktadnosé i nie wy-
magajacej znacznych naktadéw — na metodzie telewizyjnej.

W metodzie telewizyjnej (Tolman i in. 1967, Soucek 1967, Miller
1970, Dominski 1972, Enslin 1975, Dominski i Marciniak 1978) do
synchronizacji zegaréw wykorzystuje sie impulsy synchronizacji obrazu
normalnej transmisji programu telewizyjnego (TV). Oba zegary mu-
sza, oczywiscie, znajdowac sie w obszarze nadawania tego samego pro-
gramu. Sygnaly TV sa nadawane w postaci ciagu obrazéw, albo ramek,
7 ktdrych kazdy jest poprzedzony impulsami synchronizacji. W Euro-
pie, gdzie standartowa czesto$¢ ramki wynosi 50 na sekunde, impulsy
te pojawiaja sie co 20 ms i moga by¢ wyprowadzone ze zwyklego od-
biornika TV. Jedli w dwéch stacjach zamierza sie poréwnaé wskazania
zegaréw, to w obu mierzy sie (za pomoca prostego elektronicznego licz-
nika o odpowiednie] rozdzielczodci) odstep czasu pomiedzy znacznikiem
sekundowym kazdego zegara 1 nastepujacym po nim telewizyjnym im-
pulsem synchronizacji obrazu. Rdznica miedzy wskazaniami zegardw
musi by¢ przedtem zredukowana (wyznaczona) zgrubnie do mniej niz
pot okresu ramki, tj. 20 ms — tak, aby oba pomiary odnosity sie do
tego samego impulsu synchronizacji. Jesli w obu miejscach pomiar wy-
konano w tej samej sekundzie, to réznica zmierzonych odstepéw ramki
od impulséw sekundowych, pomniejszona o réznice czaséw propagacji
sygnatu TV od nadajnika do kazdej stacji, stanowi réznice wskazan ze-
garéw. Czasy propagacji oblicza sie na podstawie teorii, albo wyznacza
sie doswiadczalnie przez jednorazowy transport zegaréow.
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Wysoka doktadnosé metody TV wynika z jednej strony z faktu, ze
propagacja fal decymetrowych jest bardzo stabilna, a z drugiej — ze
sygnaly sa szerokowstegowe. Poniewaz czas narastania impulsu jest
odwrotnie proporcjonalny do szeroko§ci pasma, wiec jest on znacznie
mniejszy od 1 ps. Ocenia sie (Enslin 1975, por. tez Angelotti i Cor-
dara 1975), ze w praypadku pordwnai za pomoca tego samego nadaj-
nika TV, ktéry znajduje sie w polu widzenia obu stacji odbiorczych,
doktadno$c¢ pomiaréw réznicy wskazan zegardéw jest lepsza od 50 ns.
Kiedy odbiér jest mozliwy pod horyzontem nadajnika, to doktadnosc¢
takich pomiaréw spada do ok. 0,5 pus. Jesli wreszcie obie stacje ko-
rzystaja z réznych nadajnikdéw sprzegnietych taczmi mikrofalowymi, to
btad moze siegac¢ do 10 ps przy drogach propagacji ok. 6000 km, przy
tym gltéwnym zrédtem niepewnos$ci sa zmiany powstajace na taczach.

Wspomnijmy jeszcze, ze sama technika VLBI pozwala na synchro-
nizacje zegaréw z doktadnoscia pojedynczych nanosekund albo nawet
ponizej 1 ns (np. Whitney i in. 1976, Allan i in. 1981, Callahan i in.
1983). Wiele wskazuje na to, ze praysztosé synchronizacji zegaréw to
sztuczne satelity Ziemi, w szczegdlnosci te geostacjonarne (np. Guba-
nov 1in., 1989, proponuja technike interferometryczna do synchronizacji
czasu poprzez satelite z doktadnoscia rzedu 0,1 ns).

2.3 Systemy VLBI

Sposrod kilkunastu systeméw VLBI blizej przedstawimy trzy zasad-
niczo rézne i reprezentatywne: analogowy system kanadyjski, system
Mark II i Mark III. Pozostale systemy mozna sklasyfikowac jako ana-
logowe (np. Stannard i in. 1970, Sargent i Klemperer 1970), z zapisem
analogowym i obrébka cyfrowa (np. Michelini 1970, Alekseev iin. 1970,
1971, 1972, 1973a, 1973b), albo cyfrowe. Wsréd tych ostatnich znaj-
duje sie m.in. Mark T (Bare i in. 1967, Moran 1976b) — protoplasta
systeméw Mark IT, TTT i TITA, system australijski (Gubbay i in. 1971,
1977, Legg 1 in. 1972) i radziecki system wielofunkcyjny (Gatelyuk i in.
1976).

Protoplaste Mark IV, nowej generacji systeméw VLBI, zbudowali
Japoniczycy: terminal K-4. Podwiecimy mu réwniez kilka zdan na
konicu tego punktu.
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2.3.1 Analogowy system kanadyjski

W przygotowaniu pierwszego kanadyjskiego eksperymentu VLBI bralo
udzial kilka instytucji z tego kraju (Broten i in. 1969). Pézniej dota-
czono do tej sieci stacje Chilbolton (Appleton Laboratory, Wielka Bry-
tania). Centralny procesor miedcil sie w Ottawie (National Research
Council, Kanada). Od 1967 r. system ten ulegl istotnemu rozwojowi,
a niniejszy opis opieramy na pracy Morana (1976b) z niewielkimi uzu-
petnieniami wg Cannona i in. (1979).

System kanadyjski opiera sie na analogowym zapisie 1 przetwarzaniu
sygnatéw. Do rejestracji wykorzystuje sie w nim standartowe magne-
towidy profesjonalne (IVC 800-900) po wprowadzeniu niewielkich mo-
dyfikacji. Na l1-calowej tasmie mieszcza sie — oprdcz $ciezki obrazowe]
— dwie §ciezki audio i jedna dla kontroli glowicy; mozna na niej zareje-
strowa¢ 3,5—godzinna obserwacje (sygnat video o pasmie do ok. 5 MHz).
Wrzorzec atomowy stuzy do kontroli podstawy czasu zapisu 1 do prze-
miany czestosci odbieranego sygnatu. Wraz z sygnalem zapisywane sa
ponadto impulsy o czestosci 60 i 15 750 Hz w celu p6zniejszej synchro-
nizacji; odpowiadaja one czestosci ramki i linii (odpowiednio) obrazu
telewizyjnego (525 linii na ramke). Zapisu dokonuje sie poprzez modu-
lacje sygnalu nosnego o czestosci 5,5 MHz. Magnetowidy wyposazone
sa w osobne glowice czytajace, co pozwala na wygodna kontrole jakosci
zapisu przez podglad w czasie obserwacji. Na $ciezkach audio rejestruje
sie zgrubna informacje o czasie — godziny, minuty, sekundy i numer
ramki — w kodzie BCDY. W trakcie obserwacji dokonuje sie stale kom-
pensacji zapdznienia sygnatu przez zmiany czestosci generatora impul-
séw synchronizacji) i czestosci listkéw interferencyjnych (przez zmiany
czestodcl ostatniego oscylatora lokalnego, ktéry jest programowalny).
Do tego celu uzywa sie matego komputera. Poczatkowe zapdznienie
wprowadzane jest recznie przez obserwatora.

Przy odtwarzaniu zapisu konieczna jest kompensacja niestabilnosci
predkosci zapisu i odtwarzania sygnatu, do czego stuzy tzw. korektor
podstawy czasu. Przed korelacja jeden z sygnatéw, ktéry jest wprowa-
dzany do linii zapdzniajacej zostaje zmodulowany czestoscia 500 Hz,
a po korelacji nastepuje synchroniczna detekcja. Czyni sie tak w celu
unikniecia probleméw zwiazanych z niskimi czestosciami listkéw inter-

1Binary Coded Decimal.
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ferencyjnych. Sam korelator sktada sie z linii zapdzniajacej, ktdéra ma
24 wyprowadzenia w odstepach co 80 ns, i 24 urzadzen mnozacych przez
sygnal niezap6zniony pochodzacy z drugiego magnetowidu. Po wspo-
mnianej synchronicznej detekceji kazdy sygnal z 24 kanatéw jest jeszcze
usredniany za pomoca filtru przepuszczajacego pasmo 0 — 1,5 Hz, co
0,2 s przetwarzany na 12-bitowa postaé cyfrowa 1 wprowadzany do nie-
wielkiego komputera w celu dalszej obrobki. Wartosc zapdznienia od-
powiadajaca maksymalnej korelacji wyznacza sie z doktadnoscia 1/10
odstepu kanatdéw, tzn. £8 ns, poprzez dopasowanie funkcji sinc do ob-
wiedni sygnaléw pojawiajacych sie na wyjéciach poszczegélnych kana-
t6w korelatora. Rezidualna czestosé listkow interferencyjnych okresla
sie transformujac fourierowsko funkcje korelacji, z doktadnoscia 1 mHz.
Procesor jako calo§¢ zapewnia mozliwos¢ recznej kontroli zapéznienia
sygnaléw oraz podglad czasu.

Do zalet tego systemu zalicza sie jego wieksza czulos¢ w stosunku
do amerykanskiego Mark IT (o czynnik 2), wynikajaca z szerszej wstegi
czestoscl 1 petniejszej informacji o sygnate. Wada za$ jest wieksza nie-
stabilno§é podstawy czasu, ktéra ujawnia sie jako szum fazy listkdéw
interferencyjnych.

2.3.2 System Mark II i Ilc

System National Radio Astronomy Observatory (NRAO) Mark IT po-
wstal na bazie wczeéniejszego Mark 1 w 1971 r. i w latach 70—tych i
80-tych byl najszerzej stosowanym systemem VLBI na §wiecie. Mark
ITc jest nieznacznie zmieniona wersja Mark II przystosowana do za-
pisu na magnetowidach kasetowych. Centralne procesory tego systemu
znajduja sie w kilku miejscach Stanéw Zjednoczonych oraz w Europie
(Moskwa) i Chinach (Shanghai). Kilkadziesiat stacji $wiata dysponuje
terminalami Mark ITc. System ten szczegétowo opisal Clark (1973) i
Moran (1976b). Niektére informacje podane w naszym opisie pochodza
bezposrednio z dokumentacji technicznej NRAO.

W terminalu Mark Ilc sygnaly — po przemianie do pasma video
(0 - 2 MHz) — sa prébkowane, ograniczane do jednego bitu (0 lub
1, w zaleznodci od znaku sygnatu) i zapisywane z szybkoscia 4 Mbit/s
na 0,5—calowej tadmie magnetowidu kasetowego (np. VET-250 firmy
RCA). Przed uzyciem magnetowidy wymagaja niewielkich przerébek.



[2.3. SYSTEMY VLBI 77]

Sygnaly synchronizacji i formatowania danych sa wytwarzane z 5-MHz
sygnatu atomowego wzorca czestosci. Maja one czestosci 4 MHz, 200
1 3,84 kHz oraz 60 1 1 Hz. Waszystkie liczniki w obwodach dzielenia
czestoscl moga by¢ uruchamiane z zewnatrz, np. za pomoca impulsu
sekundowego 7 zegara atomowego. Czestos¢ 200 kHz wykorzystywana
jest do synchronizacji czasu z systemem Loran C. Urzadzenie zwane
formaterem koduje informacje o czasie 1 sygnale 1 zapisuje je na jed-
nej $ciezce audio magnetowidu z czestoscia 3,84 kHz. Informacja ta —
précz stalych fragmentéw — sktada sie z 6-bitowego numeru ramki w
danej sekundzie 1 zakodowanych w BCD sekund, minut, godzin 1 mocy
catkowitej sygnatu, a jest zapisywana co 1/60 s. Czas jest pobierany z
wewnetrznego zegara formatera sterowanego impulsami sekundowymi
(1 Hz). Zegar ten mozna ustawiaé recznie. Bity sygnatu przed zapi-
sem s3 kodowane w ten sposdb, ze co kazde 250 ns pojawia sie przeskok
napiecia (z poziomu 0 na 1, lub odwrotnie), gdy sygnal jest ujemny (za-
tem kodowany jako 0), a dwa przeskoki — gdy jest on dodatni (kod 1).
Ten drugi skok nastepuje w poltowie czasu uplywajacego do nastepne]j
prébki. Odpowiada to zamianie pasma czestosci z 0 — 2 MHz na ok. 2 —
4 MHz z zachowaniem kryterium Nyquista, a ponadto umozliwia to da-
lej zapisanie sygnatu wprost na taséme magnetyczna — bez dodatkowe;j
modulacji. Kod ten niesie jednoczesnie precyzyjna informacje o czasie.
Zapis danych na $ciezkach video zorganizowany jest w ramki (60 ramek
w kazdej sekundzie), ramki za$ dzielone sa na bloki 2040-bitowe poroz-
dzielane (co 512 pus) ciagiem 11111110, wykorzystywanym pézniej do
kontroli synchronizacji podczas odtwarzania. Pierwsze 34 bity pierw-
szego bloku zawieraja: staly fragment kontrolny (27 bitéw), 6-bitowy
numer ramki (0 — 59) oraz bit parzystosci. Ostatni natomiast blok,
31-szy, liczy tylko 1226 bitéw danych. Przestrzen pozostajaca do po-
czatku nastepnej ramki (ok. 4000 bitéw) wypetnia zakoriczenie ramki w
postaci 92-bitowego testu, po ktdérym jest przerwa wypelniona samymi
zerami. W systemie Mark IT (z magnetowidami stacyjnymi Ampex
VRE60C o 2-calowej tadmie) wspomnianych blokéw danych jest 33, a
przerwa (ok. 600 bitéw) po teécie wypelniona jest jedynkami.

W czasie obrobki danych na procesorze centralnym, po zsynchroni-
zowaniu magnetowidéw (zgrubnie wykonywanym recznie, a doktadnie
za pomoca komputera), sygnaly przechodza przez bufor w celu wyeli-
minowania nieréwnomierno$ci chodu magnetowidéw, a nastepnie jeden
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ze strumieni danych (oczywiscie odseparowanych od innych impulséw
informacyjnych) jest wymnazany raz przez sinus, raz przez kosinus mo-
delowej fazy listkow interferencyjnych w celu zmniejszenia szybkosci
rotacji listkéw albo czestosci funkcji korelacji. Funkeje sinus i1 kosinus
sa generowane przez komputer w postaci cyfrowego przyblizenia tréjpo-
ziomowego (poniewaz na tym etapie operacje wykonuje si¢ na danych
jednobitowych, to na czas, kiedy przypadaja zera tych funkcji, prace
korelatoréw wstrzymuje sie) na podstawie uprzednio zadanych przez
operatora parametréw obserwacji (takich jak np. wspélrzedne zrédet
czy bazy interferometru). W przypadku danych w postaci prébek jed-
nobitowych tréjpoziomowe przyblizenie sinusa jest juz dobre, gdyz pro-
wadzi do zaledwie 4—procentowej straty mocy listkéw interferncyjnych.
Dalej, tak przygotowane sygnaly sa wymnazane i usredniane w dwdch,
zwanych  sinusowym” 1, kosinusowym”, 95-punktowych korelatorach.
Dziewiecdziesiaty szdsty kanat stuzy do zliczania ilosci skorelowanych
bitéw. Co 0,1 s komputer uaktualnia faze i predkosc rotacji listkdéw
oraz wzajemne zapoéznienie strumieni danych, a co 0,2 s poprawia i
zapamietuje 95-punktowa (punkty sa 12-bitowe) zespolona funkcje ko-
relacji. Normalnie tylko 31 centralnych kanatéw korelatora przepisuje
sie na pamie¢ taSmowa w celu dalszej obrobki, zas wszystkie — w przy-
padku obserwacji w liniach widmowych. 31 kanaléw wystarcza, by
trafi¢ na wlasciwe zapdznienie nawet w obecnosci btedu modelowego
zapdznienia okoto 3.5 pus.

W trakcie procesu korelacji érodkowe 10 punktéw czesci rzeczywi-
ste] funkcji korelacji jest wyswietlane na oscyloskopie w funkcji czasu,
co umozliwia operatorowi stwierdzenie pojawienia sie listkéw interfe-
rencyjnych juz w przypadku, gdy wspétezynnik korelacji wynosi 0,01.

Odstep zapdznienia w kanatach korelatora, normalnie 0,25 ps, moze
w tym systemie by¢ zwiekszany (o czynnik 2 za kazdym razem) az do
32 ps. Pozwala to efektywnie obrabiac sygnaly zapisane w odpowied-
nio wezszych (niz 2 MHz) wstegach — az do 15 625 Hz. W pracy
korelatora, w sumie do$c ztozonej, wystepuje kilka okresowosci, ktére
podsumowujemy w ramce.

W praktyce, na opracowanie 12-godzinnej obserwacji na trzech ba-
zach procesorem tréjstacjowym potrzeba ok. 12 godzin, plus pewien
czas potrzebny na zmiane i synchronizacje tadm, czyli czynnosci zwia-
zane z normalng obstuga korelatora. Jedli w eksperymencie bierze
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Cykle w pracy korelatora Mark Il

Okres Funkcja

0,25 us Czytanie nowego bitu z magnetowidéw, pobieranie
nowego bitu z bufora, obliczanie 95—punktowe] funk-
¢ji korelacji dla tego bitu i jej akumulowanie

maks. 4 us Podjecie decyzji, czy nalezy zwiekszyé modelowa
faze listkéw o 1/8 cyklu

512 us Kontrola synchronizacji i ewentualne przestawienie
licznika bufora

1/60s  Czytanie opisu ramki i zapisu czasu, odéwiezenie wy-
$wietlania funkgcji korelacji

0,1s  Obliczanie nowej modelowej fazy i predkosci rotacji
listkdw oraz podjecie decyzji o zmianie zapdznienia
o 1 bit

0,2s  Przestanie funkcji korelacji do pamieci operacyjnej
komputera, a potem na taSme magnetyczna

12,8s  Najmniejsza dtugos$¢ strumienia danych

udzial wiecej stacji, to dla wyczerpania wszystkich mozliwych kom-
binacji baz na tym procesorze konieczne jest wielokrotne przetwarzanie
zestawow zlozonych za kazdym razem z trzech stacji. Procesory wielo-
stacjowe sa odpowiednio szybsze.

2.3.3 System Mark III

Mark TIT (Coates 1980, s. 285 — 353) jest kolejna generacja systemu
cyfrowego pozostawiajaca uzytkownikowi duzy wybér strategii obser-
wacyjnych w zakresie syntezy pasma czestoéci (w prostej sumie do 56
MHz) oraz przeréznych kombinacji iloéci kanatow, polaryzacjii baz pray
obserwacjach widmowych. Opracowano go w Stanach Zjednoczonych:
NASA (Goddard Space Flight Center), Haystack Observatory, Natio-
nal Radio Astronomy Observatory (NRAQO) i Massachusetts Institute
of Technology (MIT). Wszystkie wieksze obserwatoria radioastrono-
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miczne posiadaja terminale Mark I11 i dostepnych jest kilka korelatordw
tego systemu, m.in. w Bonn (Niemcy).

System Mark III jest bardzo skomplikowany. Wiele czynnosci jest
catkowicie zautomatyzowanych, dzieki zastosowaniu komputera, ktory
m.in. stuzy do kalibracji fazy i dtugoéci kabli systemu odbiorczego (pro-
cedura niezwykle uzyteczna dla astrometrii i geodezji). Terminal sys-
temu jest przystosowany do pobierania sygnaltéw p.cz. z odbiornika o
zakresie czestosci 100 — 500 MHz. Odbierany sygnat jest prébkowany w
czestosci w 14 podzakresach o szerokosci < 4 MHz za pomoca konwerte-
réw video sterowanych sygnatami oscylatoréw lokalnych dostrajanych
z minimalnym skokiem 10 kHz. Ostatnia jednowstegowa przemiana
czestoscl realizowana jest za pomoca jednego oscylatora lokalnego w
celu wydzielenia 28 pasm o szerokosciach < 2 MHz. Sygnaly w kaz-
dym z tych pasm sa dalej probkowane jednobitowo z czestoscia < 4
MHz, formowane (ze wstawianiem bitu parzystodci oraz informacji o
czasie) 1 zapisywane na taémie za pomoca oddzielnych glowic rejestra-
tora 28-$ciezkowego (Honeywell 96). Na kazde] &ciezce mozna zapisaé
informacje o gestosci 33 kilobitéw/cal przy szybkosci tasmy 135 cali/s.
Powoduje to, ze przy tej maksymalne]j szybkodci i gestosci zapisu (112
megabitéw/s) tasdma o dlugosci 9200 stdép wystarcza na zaledwie ok.
15 minut obserwacji. Mozna jednak zapisywac wezsze pasma, np. przy
waskopasmowe] interferometrii widmowej, z odpowiednio mniejsza cze-
stoscia probkowania i przesuwu tasmy. Mozliwy jest tez zapis na mniej
niz 28 $ciezkach i wtedy po zapisaniu tasmy do konica jest ona cofana
1 ponownie zapisywana na innych $ciezkach — az do wyczerpania po-
jemnoscl tasmy.

Na procesor centralny systemu sktadaja sie trzy zasadnicze ele-
menty: odtwarzacze (kazdy zawierajacy wzmacniacze glowicowe i cy-
frowa tablice kontrolna), panel korelatoréw zawierajacy 90 lub 180 mo-
dutéw korelujacych oraz komputer kontrolny (Hewlett—Packard 1000
Model 45) z peryferiami. Sam korelator opracowano w sposdb skrajnie
modularny opierajac sie na podstawowe] jednostce korelujacej, ktéra w
istocie jest 1-bazowym 8-kanatowym korelatorem Mark II. Modut taki
spelnia nastepujace funkcje:

o dekodowanie sygnatu wejsciowego pochodzacego z gltowic
odtwarzaczy,
e sprawdzanie parzystosci,
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e ckstrakcja czasu 1 ubocznych informacji,
e Sledzenie zapdznienia,
e rotacja listkéw interferencyjnych (3-poziomowy zespo-
lony rotator ze $ledzeniem fazy w érodku pasma z do-
ktadnoécia przyblizenia drugiego rzedu),
e korelacja krzyzowa 1
o akumulacja funkcji korelacji (integracja do 2 s przy pa-
émie 2 MHz).
Kazdy modul korelatora pracuje autonomicznie komunikujac sie jedy-
nie z para glowic 1 komputerem.

Dodadé nalezy, ze rekorder magnetyczny wykorzystywany w systemie
Mark I1I ma potencjalnie wieksze mozliwosci gestosci zapisu. Wiele wy-
sitku wlozono na zwiekszenie poprzecznej gestosci zapisu o czynnik 10
— 20, tj. do rzedu tej jaka wystepuje we wspdlezesnych magnetowidach
kasetowych. Doprowadzito to w efekcie do powstania terminala Mark
ITTA, na ktérym zapis jednej tasmy moze trwac nawet 12 godzin.

2.3.4 Terminal K—4

W Communication Research Laboratory (CRL, Japonia), w oparciu
o doswiadczenia z systemem K-3, japonskim odpowiednikiem Mark
111, opracowano terminal, ktory by¢ moze w prazyszlosci wyprze mniej
uniwersalny Mark III.

Terminal K-4 jest zwarty 1 bardzo niezawodny. Opracowano go z
zamiarem powiekszenia pojemnoéci danych (wicksza gesto§é zapisu) i
zmniejszenia wymiaréw w odniesieniu do Mark I1I. Samo urzadzenie
do zapisu magnetycznego jest tu czterokrotnie lzejsze od rejestratoréow
Mark TIT/K-3, jest wiec stosunkowo tatwo przetransportowaé go do
dowolnej stacji. Calo§¢ wazy tylko 164 kg (K-3 ma wage okoto 500
kg) 1 jest tatwa w obstudze i utrzymaniu. Zapis w K-4 wykonywany
jest cyfrowo na tasmach kasetowych w formacie innym niz Mark III,
ale sam terminal wyposazony jest w dwie jednostki dopasowujace do
istniejacych standardéw, pozwalajace zastepowac terminal Mark I11.
Odebrany i przemieniony do czestoéci posredniej (IF) sygnat radiowy
jest doprowadzany do konwertera video terminala, z ktérego jedna ze
wspomnianych jednostek dopasowujacych pobiera probki w 16 kanatach
1 wytwarza dane cyfrowe do zapisu magnetycznego wraz z informacja o
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czasie uzyskiwana z lokalnego oscylatora sprzezonego ze wzorcem wodo-
rowym. Specjalny rejestrator magnetyczny (czwarty podzespdt termi-
nala) na 16-mm tasmie kasetowej umieszcza do 770 Gbit (gigabitéw), co
jest w przyblizeniu réwnowazne 8 szpulom tagm magnetycznych Mark
ITT/K-3. W tempie 64 Mbit/s tasma taka zapisywana jest w ciagu 200
min. Druga jednostka dopasowujaca uzywana jest w czasie korelacji.

Planuje sie, ze w Kashimie (Japonia) stanie korelator K-4 z mozli-
woscia korelacji zapiséw z przynajmniej 10 stacji. Bytby on przystoso-
wany réwniez do korelowania obserwacji kosmicznej VLBI.

System K-4 byt juz uzywany w japonskich eksperymentach VLBI
na odleglych wyspach 1 w stacji antarktycznej. Ponadto testowano go
w kilku sesjach miedzynarodowych oraz w obserwacjach na zakresie fal
milimetrowych. W jednym z testéw na 55-kilometrowej bazie wyniki
pomiaréw wektora bazy systemem K-3 i K—4 rdéznity sie o zaledwie
kilka milimetrow.

W koricu 1990 roku TERS (International Earth Rotation Service)
powotato dwa Technical Development Centers (TDC): CRL i Haystack
Observatory, w ktérych opracowuje sie nowe techniki i systemy obser-
wacjl. Przewiduje sie, ze K—4 zostanie jeszcze znacznie usprawniony 1
wejdzie w uzytkowanie TERS (literatura — patrz poz. TDC CRL 1992).

Pelniejsze informacje o K-4 znajda sie w numerze specjalnym Jour-
nal of Communication Research Laboratory (1992) w postaci artykuléw
H. Kiuchi, S. Hama, Y. Sugimoto i Y. Takahashi ze wspdtautorami.

2.3.5 Rekordery Penny-+Giles

W 1989 r. Netherlands Foundation for Radio Astronomy (w imieniu
European Consortium for VLBI) zlecito angielskiej firmie Penny+Giles
Data Systems Ltd. opracowanie urzadzenia do zapisu i odtwarzania ob-
serwacji VLBI zgodnego ze standardem VLBA. Firma ta dzis oferuje
zestaw zespoldéw (terminali: konwerteréw video, rekorderéw i odtwarza-
czy) zgodnych — dzieki wspétpracy z NRAO — nie tylko z VLBA, ale
tez z Mark ITTA oraz (projektowanymi) Mark TV i Mark TVA. Wszystkie
wyzsze wersje mozna uzyskaé z minimalnej (Mark ITTA/VLBA) przez
dotaczenie odpowiednich podzespoléw.

System moze pracowaé z tadéma magnetyczna standartowa (27 pm)
i cienka (16 gm) na konwencjonalnych szpulach (lub typu stosowanego
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w VLBI) i przesuwem z dowolna predkoécia — az do 320 cali na se-
kunde. Do mechanizmu ruchu gltowic mozna wmontowac¢ do czterech
standartowych 32-4ciezkowych zestawéw, kazdy podlaczany do pary
18-kanalowych moduléw zapisu. Rekorder moze by¢ kontrolowany
przez oprogramowanie dostepne juz w stacjach VLBI 1 zaimplemen-
towane na personalnych komputerach. Koszty podstawowego zestawu
(konwertery video, urzadzenia probkujace, formater, 36-§ciezkowy re-

korder) nie przekraczaja 400 000 US$ (w koncu 1992 r.).



Rozdzial 3
Obrébka danych VLBI

ygnal radiowy odebrany przez anteny interferometru wiel-
kobazowego podlaga rdznorakiego rodzaju przeksztatce-
niom na catej drodze przez systemy odbiorcze, zapis 1 od-

, : twarzanie, korelacje, wydzielanie obserwabli 1 metodyczne
ich dopasowanie — za pomoca specjalnych algorytmdéw — do modeli
teoretycznych. W przypadku powodzenia takiej sekwencji przetwarza-
nia sygnaltéw, jako ostateczny produkt dostaje sie¢ mapy (rozktady ja-
snodci) radiozrédel, albo tylko ich pozycje na sferze niebieskiej, badz
parametry stacji VLBI uzytych do obserwacji (wspdlrzedne stacji, pa-
rametry wzorcéw atomowych i in.), albo — w skrajnym przypadku —
wszystko razem. Wyniki takie na ogdl staja sie przedmiotem dalszego
opracowania w zupelnie innym kontekscie, ktére nazywa sie interpreta-
cja fizyczna.

W tym rozdziale przedstawione beda przeksztatcenia sygnatu od
chwili odtworzenia go z magnetowidéw do uzyskania wynikéw konco-
wych. Nie mozemy, niestety, mowi¢ o ustalonych schematach obrébki
danych obserwacyjnych, gdyz w praktyce zaleza one bardzo od mozliwo-
§ci technicznych danego procesora, celu obserwacji, a takze od inwencji
badz upodoban obserwatoréw. Ponadto, mamy ciagle do czynienia z
rozwojem metod i technik analizy obserwacji VLBI. Szczegdtowa ana-
lize teoretyczna przetwarzania sygnalu podczas korelacji danych obser-
wacyjnych z systemu Mark IIT przedstawit Thomas (1987), za$ stan-
dartowe procedury redukeji danych opisuje Alef (1989).

84



| WSTEP 85|

Dla celow tej prezentacji, przetwarzanie danych dzielimy na trzy
etapy: korelacje sygnatdéw, obrébke pokorelacyjna i analize koncowa.
Podzial taki trzeba rozumieé jako umowny, poniewaz np. w niektérych
centrach czesé obrébki pokorelacyjnej stanowi bezposrednie przedtuze-
nie procesu korelacji 1 odbywa sie niejako w ,czasie rzeczywistym” w
odpowiednio rozbudowanym korelatorze VLBI. Innym razem (np. w
spektroskopii, przy réznicowej kalibracji fazy stabych sygnatéw i w in-
nych przypadkach) jest akurat odwrotnie: w ogéle nie mozna skorzystaé
7 dobrze wyprdébowanych algorytméw standartowych i wtedy trzeba za-
pamietac cata surowa informacje otrzymana z korelatora, np. zespolone
prébki w odstepie 0,2 s z wielu kanaléw i wielu baz jednoczesnie, w celu
pozniejszej koncowej globalnej analizy na duzym komputerze. Czesciej
jednak ostateczne wyniki dostaje sie z obrébki wynikéw posrednich wy-
konywanej na komputerach ogélnego przeznaczenia; zwykle tez — cho¢
nie jest to reguta — w innym miejscu niz to, gdzie dokonano korelacji.

Produktem obrébki danych na procesorze centralnym sa estymatory
funkcji korelacji, z ktérych w dalszych etapach wydzielane sa zespo-
lone funkcje widzialnosci (konkretniej: ich fazy i amplitudy, niekiedy w
funkcji czestodci odbieranego zakresu fal), faza funkcji korelacji (listkéw
interferencyjnych) oraz zapéznienie grupowe i jego pochodna wzgledem
czasu (tempo zapdznienia, albo podobna pochodna fazy czyli czestoéé
listkéw). W koticowej fazie przetwarzania danych VLBI funkcja wi-
dzialnosci jest podstawa syntezy apertury, a pozostate obserwable stuza
do wyznaczania wielu parametréw astrometrycznych i geofizycznych
powiazanych z pomiarami 1 synchronizacja czasu oraz z wzajemnym
polozeniem 1 ruchami obserwowanych obiektow 1 sieci anten rozmiesz-
czonych na niezbyt idealnie sztywnej 1 niezbyt réwnomiernie rotujacej
Ziemi.

Sposéb wydzielenia obserwabli z zebranego materiatu obserwacyj-
nego zalezy naturalnie od techniki obserwacji. Skoncentrujemy sie tutaj
jedynie na systemach cyfrowych VLBI a dokltadniej tych z prébkowa-
niem jednobitowym, ktére odgrywaja pierwszorzedna role w radioastro-
nomii i geofizyce. Na ogdt tez bedziemy mieli na uwadze system Mark
IT, chociaz konkretne rozwiazania w systemach Mark I czy Mark III
r6znia sie co najwyzej w aspektach technicznych.
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3.1 Wstepna redukcja danych

3.1.1 Korelacja

Podstawowy krok redukcji danych VLBI odbywa sie w korelatorach
centralnego procesora, dokad zarejestrowane na tasmach magnetowi-
dowych sygnaly docieraja w jaki§ czas po kazdej sesji obserwacyjnej.
Korelator — to serce procesora, albo raczej catej sieci VLBI — jest
ztozonym urzadzeniem cyfrowym, ktére czyta powiedzmy m tasm jed-
noczesnie — kazda z danymi z innego teleskopu — i koreluje znalezione
tam probki we wszystkich mozliwych kombinacjach po dwie stacje sieci.
Realizuje sie w ten sposéb poszczegdlne proste (dwuantenowe) interfe-
rometry w liczbie m(m — 1)/2. Kazdy modul korelujacy (elementarny
korelator) ma swego ortogonalnego odpowiednika, dzieki czemu na wyj-
sciu dostaje sie zespolone funkcje korelacji dla kazdego interferometru
sieci. Ponadto, kazda korelacja jest wykonywana réwnolegle w & (ty-
powo 8 do 96) kanatach wzglednych zapéinien kazdej pary ciagu danych
(tj. pary anten). Krok zapdznienia w tych kanatach zwykle jest réwny
odstepowi probek sygnatéw. W procesorze systemu Mark 111 wszystkie
te funkcje sa powielone jeszcze 28 razy, gdyz na kazdej tasmie zapisa-
nych jest wlaénie tyle éciezek zawierajacych rézne sygnaty (inne pasma
czestodcl, inne polaryzacje badz wrecz inne obserwacje). Kompletny
korelator zawiera zatem [m(m — 1)/2][2][k] (ewentualnie jeszcze razy
28) elementarnych modutéw korelujacych.

Funkcje modutu korelujacego omoéwilismy juz ogélnie w rozdz. 1
1 2, dlatego tutaj przypomnimy tylko istotne informacje. 7Z powodu
rotacji Ziemi wzgledne zapo6znienie dwoch sygnatéw ulega ciagtej zmia-
nie, prowadzac w efekcie do utraty spojnosci, a zatem wymagana jest
systematyczna kompensacja tego zjawiska. Procesor ,podaza” za obro-
tem Ziemi, opézniajac jeden z dwoch strumieni danych skokami o 1 bit
(pominiecie prébki we wlasciwym strumieniu) w chwilach, gdy réznica
miedzy zapéznieniem modelowym a tym, ktére jest aktualnie realizo-
wane, osiagnie 0,5 bitu (tzn. np. 0,125 us w przypadku normalnej pracy
korelatora Mark 1T lub Mark IIT).

Sygnaly odbierane sa zwykle wraz z wielokrotnie wiekszymi szu-
mami a jedynym sposobem na wydobycie ich z takich zaklécen jest
usrednianie (warto$¢ érednia szuméw losowych jest zerowa). Jest oczy-
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wiste wszakze, ze usredniania nie mozna przeprowadzac na odcinkach
dtuzszych lub poréwnywalnych ze spodziewanym okresem listkéw inter-
ferencyjnych, a te w praktyce VLBI moga by¢ o rzad lub wiecej krétsze
od 1 ms. Z tego powodu modul korelujacy realizuje przemiane cze-
stodci (spowalnianie rotacji) listkéw interferencyjnych poprzez wymno-
zenie jednego ze strumieni danych, albo strumienia juz skorelowanych
prébek, przez wygenerowana w komputerze funkcje F', bedaca cyfro-
wym przyblizeniem sinusoidy (w kanale ortogonalnym — kosinusoidy)
o okresie rownym spodziewanemu okresowi listkéw interferencyjnych na
opracowywane] bazie. Okres ten jest modyfikowany w trakcie korelacji
w celu skompensowania naturalnego przyspieszenia fazy.

Sama korelacja, trzecia funkcja modutu, polega na wzajemnym wy-
mnozeniu, prébka przez probke, odpowiednio zsynchronizowanych stru-
mieni danych z; i y;. Powstate prébki korelacji wzajemnej (krzyzowej)
z;y; I sa na wyjsciu korelatora akumulowane (sumowane ze znakiem)
i liczone. Obliczone z tych dwéch operacji wartoéci érednie (wartosé z
akumulatora podzielona przez iloéé probek) sa danymi wejsciowymi do
dalszych etapéw obrobki.

Warto zauwazy¢, ze jesli liczba stacji bioracych udzial w ekspery-
mencie VLBI przekracza o jeden mozliwosci korelatora wyrazone liczba
m, to w celu skorelowania danych na wszystkich bazach proces prze-
twarzania trzeba powtdrzy¢ trzykrotnie — za kazdym razem z innym
zestawem stacji. R.L. Miller (z JPL, cytowane u Cohena 1980) podal
ogblny wzoér na minimalna liczbe powtérzen w przypadku n stacji i

korelatora m S‘acJOWegO.
n n —
mim — 1

gdzie zapis [2] oznacza najmniejsza liczbe catkowita > z. Latwo jest

stad obliczy¢, ze np. na korelacje danych pochodzacych z tygodniowe;j
ses]i obserwacyjnej 6 europejskich stacji VLBI potrzeba 6 tygodni pracy
3—stacjowego korelatora.

3.1.2 Odpowiedz interferometru VLBI

Operacje, ktére wykonuje modut korelujacy procesora VLBI w kanale
kosinusowym 1 ktorych rezultatem jest estymator kosinusowej sktadowe;j
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funkcji korelacji 7., mozna uja¢ w wyrazenie:

i >z Y F )
ST |F(ei)

gdzie ¢ jest modelowa faza listkéw interferencyjnych generowana przez
komputer procesora. Model ortogonalnej (sinusowej) sktadowej 7, do-
staje sie z (3.1) przez zastapienie ¢, argumentu funkcji rotacji listkéw
F, przez 7/2 — .

Wiadomo, ze w przypadku, gdy wspoétczynnik korelacji oryginalnych
sygnatéw (przed ograniczaniem i probkowaniem) jest maly, r, & 0, to
warto$¢ oczekiwana wyrazenia z;y; jest sinusoida o pewnej czestoSci 1
o amplitudzie 27,/7m — sa to naturalne listki interferencyjne. Kiedy
funkcja F' jest odpowiednio dobrana, to rowniez wartos¢ oczekiwana
calego wyrazenia (3.1) jest sinusoida o czestosci v réwnej réznicy mie-
dzy naturalna czestoscia listkéw i czestoscia funkcji F' i o amplitudzie
sttumionej o czynnik

(3.1)

sin(mAtv)

M(v) = T Aty

= sinc(Atv), (3.2)
gdzie At jest czasem akumulacji (integracji) funkcji korelacji. Okazuje
sie tez, ze wartosc oczekiwana z 7, jest takaz sinusoida tylko przesunieta
w fazie wzgledem pierwszej o /2. Latwo mozna to wszystko sprawdzié
biorac za zy czysta sinusoide, a za F' np. znak innej sinusoidy (funk-
cje prostokatna) i wykonujac operacje wskazane w (3.1) lub zastepujac
sumowania odpowiednimi catkami. Kiedy warunek matych sygnatdéw
stopniowo ostabiamy, to podany wyzej opis staje sie coraz mniej praw-
dziwy: rezidualne (resztkowe) listki przestaja by¢ sinusoidami, chociaz
dtugo jeszcze sa do nich podobne (Borkowski 1986b).

Warto w tym miejscu zauwazyé, ze wzor (3.2) jest jednoczednie
transformata Fouriera z prostokatnego okna w dziedzinie czasu, na kté-
rym usrednialiémy przebiegi typu

cos(2mvt),

czyli listki interferencyjne. Podkreslmy dla jasnosci, ze posta¢ wzoru
(3.2) nie ma zadnego zwiazku z ksztattem funkcji F' uzytej wyltacznie w
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celu przemiany naturalnej czestosci listkow. Straty sygnalu wynikajace
7 odstepstw funkcji /' od sinusoidy musza by¢ uwzgledniane osobno.

Innego rodzaju usrednianie, w dziedzinie czestosci, wystapito jeszcze
przed integracja — podczas probkowania sygnatéw w terminalu VLBI,
kiedy na kazda pojedyncza prébke jednobitowa ztozyly sie przyczynki z
catego pasma odbieranych czestosci. Po korelacji dwdch takich prébek
jest to réwnowazne usrednieniu wielu funkcji typu

cos(2r7f)

na oknie widma fal radiowych (7 jest tutaj calowitym wzajemnym za-
péznieniem korelowanych sygnatéw, a f ich czestoécia radiowa, w.cz.).
Traktujac 71 f dokladnie tak, jak poprzednio v i ¢, odpowiednio, do-
staje sie natychmiast tzw. ,zapdinieniowq” funkcje rozdzielczodei (ang.
delay resolution function) D jako transformate Fouriera z charaktery-
styki przenoszenia filtréw systemdéw odbiorczych. Jesli jest ona pro-
stokatna, tzn. jesli réwno wazy sie wszystkie usredniane kosinusy na
przedziale czestosci Af, to

D(7) = sinc(Af7). (3.3)

Role funkeji F' z poprzedniego usredniania, gdzie — jak méwiliSmy —
minimalizowata ona resztkowa czesto$é v, spetnia w tym przypadku
procesor wprowadzajac zapdznienie modelowe bezposrednio do ciagu
danych.

Trzeci rodzaj usredniania wystepuje w dziedzinie przestrzeni. Kaz-
dy punkt obserwowanego zrddta promieniuje niezaleznie od innych
(mozna przyjaé, ze zrédlta naturalne sa catkowicie niespdjne) i taki
charakter maja tez odpowiadajace tym punktom listki interferencyjne
typu

cos(27cm§'/A),

gdzie dis sa odpowiednio wektorami bazy interferometru 1 kierunku
skad dochodzi promieniowanie (przy tym s = 1), za§ A jest dtugoscia
fali. Ze zréodia rozciagtego dostaje sie zatem prosta sume takich ko-
sinusoid o amplitudach zgodnych z rozktadem jasnosci, albo poznana
juz wezedniej (rozdz. 1) widzialnoé¢ V. Ograniczajac sie chwilowo, dla
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celéw dydaktycznych, do przypadku jednowymiarowego i zrédta o pro-
stokatnym rozktadzie jasnosci, dostaje sie analogicznie jak w dwdch
poprzednich przypadkach

V(u') = sinc(ASd/A) = sinc(Alu'), (3.4)

gdzie u' jest czestoscia przestrzenna interferometru, tzn. wyrazona w A
sktadowa bazy prostopadta do kierunku s.

Z przeprowadzonej dyskusji wynika, ze warto$¢ oczekiwana listkow
interferencyjnych na wyjéciu korelatora ma nastepujaca postac:

r= aM(V)D(T)V(u,v)e]@, (3.5)

gdzie uwzgledniliémy réwniez kanat ortogonalny korelatora, dwuwymia-
rowo$¢ rozktadu jasnosci 7rédha (stad dwie czestosci przestrzenne: u w
kierunku rektascensji i v — deklinacji) oraz czynnik skalujacy @, do
ktérego jeszcze wrocimy. Faza listkow @ zawiera wszystkie przyczynki
zwiazane z indywidualnymi systemami odbiorczymi 1 drogami rozcho-
dzenia sie korelowanych sygnatéw. Jej pochodna po czasie jest rezidu-
alna czestosé listkéw v, a po (kotowej) czestosci radiowej — rezidualne
zapdznienie 7. Czynniki D 1 V' sa na ogét wielkosciami zespolonymi
(ich niezerowe fazy dodaja sie wiec bezposérednio do @).

3.1.3 Pole widzenia korelatora

Sygnaly zapisane w kazdej stacji VLBI pochodza z obszaru nieba ogra-
niczonego przez charakterystyki kierunkowe anten, z pasma czestosci
wybranego przez systemy odbiorcze 1z zakresu czasu objetego progra-
mem obserwacji. Okna w dwdch ostatnich dziedzinach sa dostepne
prawie bezpoérednio i oczywiste sa ich ograniczenia (przez okno czesto-
sci ,wyglada” sie za pomoca analizy widmowej wspdtczynnika korelacji
sygnaléw, zmierzonego w funkcji zapoéznienia realizowanego w poszcze-
gdlnych kanatach korelatora). Obszar nieba dostepny pomiarom jest
natomiast ograniczony dodatkowo przez sam korelator i proces obrébki
danych.

Ze wzoru (3.5) wida¢ od razu, ze pole widzenia jest ograniczone
przez funkcje M 1 D. Poniewaz ich maksima przypadaja w kierunkach,
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w ktérych argumenty v i 7 znikaja, mozna moéwic, ze korelator ,pa-
trzy” wtlasnie tam, a kazdorazowe ustalenie modelowego zapdéznienia
Tm Oznacza zwrdcenie jego ,oczu”, czyli centrum fazowego, w kierunku
Tm. Naturalne zapdznienie sygnatéw, to prawie wytacznie zapoéznienie
geometryczne:

Ty, = —, (3.6)

gdzie ¢ jest predkoscia $wiatta.
Crzestodc listkéw okreéla sie jako pochodna fazy po czasie, czyli (za-
niedbujac inne przyczynki niz geometryczny):

dr cff;'
CaE T

= ¢). Poniewai d= _’X_: zie 2 =1, -107° rad/s jest
fA Poni ;. d= §2 x d, gdzie 2 = 7,292116 - 10~ rad

predkoscia katowa obrotu Ziemi, to ostatecznie

d5 05
)5 _ 9245 (3.7)

(2 x
A A

Vg:

W wyrazeniu tym przez d oznaczylismy wektor o dtugosci réwnej skta-
dowej réwnikowej bazy, d' = dcos 8, gdzie 8 jest deklinacja bieguna
bazy, lezacy w ptaszczyznie réwnika i prostopadty do d

Widaé, ze zaréwno 7, jak i v, sa funkcjami czasu [poprzez zaleznosé
od cf(t)], ale dla kazdej chwili sfera niebieska pokryta jest siatka wspol-
rzednych (chociaz na ogét nie ortogonalnych, jak si¢ niekiedy sugeruje)
wyznaczona przez miejsca o stalych wartosciach 7, 1 v,. Ze wzoréw
(3.6) i (3.7) wynika wprost, ze siatke te tworza mate okregi potozone
rownoleznikowo wokdét wzajemnie prostopadtych osi did.

Oznaczajac przez @, i 0, katy pomiedzy kierunkiem S, a osiami d
i CZ;, odpowiednio, ze wzoréw (3.6) i (3.7) tatwo dostaje sie pochodne:

dr, d . .

© - - sin O 1

d d

dgj, = XQ cos 6y sin O, (3.8)
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takze odpowiednio, ktére wyrazaja szybkosc¢ zmian wspotrzednych ka-
towych na sferze (0;) ze zmianami zapéznienia i czestodci listkéw.

Mozna sie zgodzi¢, ze pole widzenia korelatora siega az do pierw-
szych zer funkcji D 1 M, ale bardziej praktyczne wydaje SIQ ustale—
nie teJ granicy dwukrotnie blizej, tzn. w miejscach, gdzie 7 = 2Af 1
v = E’ 1 gdzie ostabienie listkéw wynosi juz okoto 36% maksymal-
nej amplitudy (sinc 0,5 = 0,6366). Podstawienie tych granic w miejsce
przyrostéw infinitezymalnych we wzorach (3.8) prowadzi do zalezno-
§ci umozliwiajacych ocene odpowiadajacych zmian katéw @ wzgledem
kierunku (©;,0,), czyli promieni pola widzenia korelatora. Szerokosci
tych pdl sa oczywiscie dwukrotnie wieksze i wynosza co najmniej (tyle
jest w miejscach, w ktérych katy @ sa prostymi):

c c .
AO, = 27'3 = Afd 1
A A
AO,= ) = (3.9)

2d' NALd cos &’

w kierunku wspéhrzednej 7 1 v, odpowiednio.

Jedlinp. f =5 GHz, Af = 2 MHzid =d = 3-10° m, to
przy 0,2 s akumulacji sygnalu pole widzenia korelatora ma wymiary
ABO, x AB, = 10,3" x 283". Roéwnie tatwo mozna stwierdzi¢, ze zmiana
zapdznienia o 1 probke, tzn. na ogdt o 1/(2Af), powoduje przesuniecie
wiazki charakterystyki tego korelatora (tj. jego pola widzenia) o okoto
5" wzdtuz wspdtrzednej 7 (poniewaz wspdlrzedna v nie wszedzie jest or-
togonalna do 7, to ta zmiana spowoduje na ogét réwniez pewna zmiana
czestodci listkéw). Oznacza to, ze np. pakiet 32 kanaléw procesora Mark
IT pokrywa w tym przypadku obszar nieba o wymiarach przynajmniej
2,5 x 4,5, Pozostate rejony wiazki gtéwne] radioteleskopéw (o ile ta-
kie istnieja) sa osiagalne, lecz konieczne jest uprzednie przeprowadzenie
ponownej korelacji tych samych danych z innymi parametrami mode-
lowymi i, by¢ moze, kréotszym czasem integracji sygnatu.

Przyklad, ktéry omowiliSmy nie jest wcale typowy tak, jak nie
wszystkie przyjete w nim parametry sa typowe. W praktyce wyste-
puje cata rozmaitosé dtugosci baz 1 dlugosci fal. Trzeba np. liczy¢
sie z istotnymi ograniczeniami naktadanymi przez malosc¢ pola widze-
nia w przysztosciowych kosmicznych interferometrach wielkobazowych,
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ktérych rozmiary baz beda o cate rzedy wielkoSci wieksze, a i pasma
odbieranych czestosci by¢ moze tez o rzedy szersze.

Przeprowadzona analiza pola widzenia interferometru wyjasnia do-
datkowo potrzebe §ledzenia zapdznienia w procesorze, ktora kazdy mo-
dut korelujacy wykonuje rutynowo. Jak widzieliSmy, siatka wspotrzed-
nych (7, v) rotuje sztywno po niebosktonie wraz z obrotem Ziemi, rotuje
wiec takze z nia pole widzenia korelatora. W przypadku rozwazanym
w przyktadzie wiazka charakterystyki korelatora w kilkanascie minut
»przemiottaby” cata swoja szerokoscia obserwowane zrddlo i listki wie-
cej nie pojawityby sie, gdyby nie byto owego $éledzenia zapdznienia. W
tym swietle zadanie korelacji, tj. poczatkowego stadium przetwarzania,
mozna zinterpretowaé jako wstepne zlokalizowanie potozenia zréodta na
tyle doktadnie, aby znalazto sie ono wewnatrz pola widzenia korelatora.

Rola funkcji widzialnosci wystepujace] w odpowiedzi interferome-
tru (3.5) jest zgota odmienna od rél funkcji M i D: czyni ona, ze
pojedynczy interferometr staje sie bardzo waskim filtrem, ktory prze-
puszcza tylko nieliczne z wystepujacych w strukturze zrédia czestosci
przestrzennych — te, ktére odpowiadaja rozmiarom bazy ogladanej z
kierunku zrédta («'). Poniewaz baza obraca sie wraz z Ziemia, to i
jej rozmiary widziane ze zrddla zmieniaja sie z dobowym rytmem. W
efekcie interferometr staje sie przestrajanym filtrem, rodzajem spek-
trografu przestrzennego. Juz z kilku prostych interferometréw mozna
zebrac na tyle pelne widmo Zrodla, ze jest mozliwe odtworzenie struk-
tury Zrédta za pomoca odwrotnego przeksztatcenia Fouriera obwiedni
listkéw interferencyjnych obserwowanych w ciagu doby (dla baz E-W
zupetnie wystarczy pot doby obserwacji, gdyz w drugiej potéwce widmo
przestrzenne jest takie same jak w pierwszej tyle, ze ze zmienionym zna-
kiem fazy).

3.2 Obradbka pokorelacyjna

Kiedy obserwowane zrodlo zostalo juz zlokalizowane w polu widzenia
korelatora, tzn. kiedy pojawily sie wyrazne listki interferencyjne na wyj-
sciach niektérych kanaléw procesora, to mozna dopuscic, ze obserwacje
byly przeprowadzone poprawnie. Brak listkow na niektérych bazach
nie od razu przesadza o nieudanym eksperymencie w danej stacji, gdyz
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ich zanik moze (i czesto tak bywa) réwnie dobrze §wiadczyé o znikajace]
widzialnoéci zrédla na tej czestosci widma przestrzennego. Obecnosé
listkéw oznacza tez, ze dysponujemy juz zgrubnymi ocenami potozenia
zrodla i geometrii sieci anten (model zadany procesorowi plus numer
kanatu, w ktérym sa najwicksze listki, plus ocena czestoéci listkéw).
Celem obrébki pokorelacyjnej jest dalsze uscislenie tych informacji oraz
wydzielenie z funkcji korelacji amplitudy 1 fazy funkcji widzialnosci 1 —
o ile to tylko mozliwe — samej fazy listkéw interferencyjnych.

Glowna przeszkoda na drodze realizacji tych celéw sa btedy pomia-
réw funkeji korelacji. Na ogdét sa one znaczne i konieczne jest dalsze
usrednianie wynikow z korelatora, co — jak wiemy — powoduje dal-
sze zawezenie pola widzenia. Z tego powodu pierwszym krokiem ob-
robki pokorelacyjnej jest zazwycza] uscislenie lokalizacji zrédla na tyle
doktadnie, by po kilkudziesieciu sekundach uéredniania funkcja M nie
spowodowala jeszcze znaczacych strat w amplitudzie listkéw (szerokoéé
tej funkcji maleje tak, jak odwrotnoéé czasu integracji).

Ten pierwszy krok, nazywany czesto wyszukiwaniem listkéw (ang.
fringe search), mozna wykona¢ na kilka sposobdw. Jednym z prostszych
sposobow wydzielenia listkéw interferencyjnych z szumdw jest dopaso-
wanie (np. metoda najmniejszych kwadratéw) sinusoidy do przebiegéw
uzyskanych na poszczegélnych wyjsciach (kanatach) korelatora. Pro-
ces dopasowywania moze wymagac wstepnej oceny rezidualnej czesto-
sci listkow, ktora mozna wykonac np. analizujac fourierowsko czasowe
przebiegi kanatéw. Amplituda, faza i czestos¢ dopasowanych sinusoid
stanowia estymatory poszukiwanych parametréw. Do innych podejsc
wyszukiwania listkéw jeszcze wrocimy.

Ze wzgledu na to, ze btedami obarczona jest takze faza listkow,
algorytmy stosowane w praktyce nie prowadza do optymalnych esty-
matoréw amplitudy funkcji korelacji. Niektdrzy poszukuja lepszych, ze
statystycznego punktu widzenia, metod estymacji tego parametru (np.
Gland 1983), lecz problem ten wydaje sie byé¢ zbyt zlozony by mégh
szybko znalez¢ praktyczne rozwiazanie.

3.2.1 Ekstrakcja obserwabli

Jedli stosunek sygnatu do szumu na wyjséciu korelatora jest duzy, albo
ceche te osiagnieto po dalszym usrednianiu, to obserwable mozna uzy-
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skac wprost z wyj$c korelatora przez wybdr kanalu zapoznienia, w kto-
rym wystepuje najwieksza amplituda sygnatu:

= [i2 472 (3.10)

Po podzieleniu przez aM D wielko$c te traktuje sie jako estymator am-
plitudy funkcji widzialnosci. Estymatorem fazy listkow jest

7

@ = arctan ? (3.11)

Te

Latwo widziel, ze estymatorem tym jest suma, modulo 2w, fazy listkow
(dotyczacej $rodka 7rédta i érodka pasma odbieranych czestosci), fazy
funkcji widzialnosci (V), fazy funkcji zapdéznienia (D) i btedéw fazy.
Zmiennos¢ estymatora fazy w interwale czasu obserwacji pozwala na
estymacje czestosci listkow, ktéra nie ma nieokreslonosci charaktery-
stycznej dla pomiaréw fazy (27). Wreszcie, na rezidualne zapdznienie
grupowe wskazuje numer kanalu, ktéry wykorzystaliSmy przy oblicza-
niu amplitudy (3.10) i fazy (3.11).

Tak wyznaczone obserwable mozna by uznac za ostateczne, gdyby
listki interferencyjne byly dostatecznie silne (wzgledem szumu) i od-
stepy kanatdéw zapdznien dostatecznie mate. W praktyce zaden z tych
wymogo6w nie jest zadowalajaco speliony. 7 tego powodu lepsze esty-
matory dostaje sie przez interpolacje miedzy kanatami o najwiekszych
listkach. W przypadku pomiaréw zapdznienia interpolacji tej dokonuje
sie przez dopasowanie funkcji D [czesto uzywa sie tutaj wlasnie po-
staci sinc(A7)] do amplitud w kilku kanatach. Osiagane doktadnoéci sa
rzedu 0,01/Af (Campbell 1980). Znacznie lepsze efekty w tym wzgle-
dzie zapewniaja metody syntezy pasma, ktorych istota jest formowanie
odpowiedniego ksztattu funkcji D przez sktadanie ostatecznych wyni-
kéw z obserwacji wykonanych jednoczeénie (tak, jak w systemie Mark
I1T) lub na przemian w dwéch lub wiecej waskich pasmach rozrzuconych
na duzym przedziale czestosci.

O sposobach wydzielenia obserwabli ze skorelowanych danych VLBI
bardzo wyczerpujaco pisze J.B. Thomas, doglebnie analizujac kon-
kretne przyktady z systemu Mark T (Thomas 1972, 1973) i Mark II
(Thomas 1981).
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3.2.2 Metoda standartowa

Istota tej metody jest wyznaczanie zapéznienia i czestosci listkéw dla
grupy skorelowanych danych dotyczacych pojedynczej bazy na pew-
nym odcinku czasu (rzedu 0,5 min.) i pézniejsze ich wykorzystanie do
korekcji btedéw modelowych parametréw przyjetych w czasie korela-
cji. Poprawione dane maja teraz rezidualne listki o czestosciach bardzo
bliskich zera, co umozliwia ich usrednianie.

Odpowiedz interferometru mozna przedstawic jako funkcje czasu i
czestosci obserwacji. Zaleznosé zmierzonej funkcji korelacji od czestosci
dostaje sie przez transformacje Fouriera chwilowych wartosci typu (3.5)
traktowanych jako funkcja zapdéznienia grupowego (numeru kanahu).
Na tej czasowo—czestosciowe] ptaszczyznie funkeje korelacji mozna prze-
pisac do postaci:

Tkl(ta f) = gk(t’ f)gf(ta f)vkl(t’ f) + Ekl(t’ f)’ (3'12)

gdzie czas t jest liczony od poczatku bloku danych, a indeksy & 1/
numeruja stacje sieci tworzacych tutaj baze kl. Sciélejsze przedstwienie
wyrazenia (3.12) powinno indeksowaé réwniez wspétrzedne ¢ 1 f, gdyz
dysponujemy tylko dyskretnymi probkami typu ri(4;, f;) — tak, jak
zrobili to Schwab i Cotton (1983), na ktérych wzorujemy sie w tym
fragmencie przegladu. ¢ w (3.12) jest btedem addytywnym. Funkcja
skalujaca g, (gwiazdka oznacza sprzezenie zespolone) kumuluje w sobie
btedy amplitudy i fazy i—tego systemu odbiorczego. Chociaz zaréwno ¢
jak 1V sa funkcjami czasu i czestosci, to przy wyznaczaniu obserwabli
zaktada sie, ze funkcje te sa gladkie 1 zmieniaja sie powoli na calym
obszarze analizy, przy tym o |¢| zaklada sie wrecz statosé. Przyjmuje
sie takze, ze bledy ¢ sa male 1 zachowujace sie ,przyzwoicie”. Przy
takich uproszczeniach wzér (3.12) praybliza sie przez:

i = x| 9| Vi exp{j[(¥x — 1 + 2mvmt + 277 (f — fo)l}, (3.13)

gdzie f, jest dolnym ograniczeniem pasma czestosci, a 7/ — zapdznie-
niem fazowym, czyli pochodna fazy listkéw ¢ — ¢y = @ po czestosci
27 f. Zapéznienie grupowe i fazowe, wprawdzie w swej istocie sa roézne,
w praktyce réznia sie niewiele: jedno odzwierciedla réznice drég fizycz-
nie przebytych przez sygnaly, drugie — rdznice drég odpowiadajaca
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obserwowanej zmianie fazy. W osrodkach elektrycznie obojetnych drogi
te sa identyczne, dlatego w literaturze czesto w ogdle nie rozrdznia sie
tych dwdch wielkosci.

Zbiér 1y na plaszczyznie (¢, f) transformuje sie fourierowsko do
domeny czestoéé listkéw-zapoznienie fazowe (v,7') 1 wyszukuje mak-
simum modutu tak otrzymanego widma. Dostaje sie w ten sposéb
chwilowy rozktad intensywnosci zrédta (albo zrédet) w polu widzenia
korelatora, czyli w istocie obraz (mape) nieba. Oczywicie mapa taka
ma bardzo zta rozdzielczos¢. Transformacja wykonywana jest metoda
szybka (FFT; np. Brenner 1976; piszemy o niej tez na str. 109). Miejsce
na niebie, albo w dziedzinie (v, 7'), w ktérym znajduje sie wspomniane
maksimum, okresla jednoczesnie szukane estymatory czestosci listkdéw
i zapo6znienia. Estymatory te stanowia wlasnie produkt koncowy stan-
dartowej metody detekcji listkéw interferencyjnych. W dalszej obrébcee
sygnatu uzywa sie ich do korekeji fazowej zmierzonych wczesniej wspot-
czynnikow korelacji:

Ty = T exp{—j2x[tvg + (f — fo)ml}- (3.14)

Poprawione tak dane mozna teraz usrednié spéjnie po czestosci f i
czasie t w celu poprawy stosunku sygnalu do szumu.

3.2.3 Metoda globalna

Omoéwione dotychczas schematy wyznaczania obserwabli dziataja na
poszczegdlnych bazach sieci VLBI z osobna. hLatwo jest dostrzec, ze
bledy powstajace w jednej stacji sieci n—elementowe) przenosza sie od
razu na n — 1 interferometréow i w czasie obrébki danych traktowane
sa jak n — 1 niezaleznych bledéw. Dopiero w koncowych etapach opra-
cowywania wynikéw w niektérych metodach syntezy apertury bledy
obserwacji wiaze sie z poszczegélnymi elementami sieci (ktérych jest
mniej niz baz, o ile tych pierwszych jest wiecej niz 3). Praktyka dostar-
cza dowoddw, jak skuteczne jest to podejscie.

Schwab i Cotton (1983; por. tez algorytm Alefa i Porcasa, 1986) za-
proponowali metode pod wielu wzgledami przewyzszajaca tradycyjne,
a oparta na globalnej analizie sieci interferometréw (a nie kazdej bazy
oddzielnie). W gruncie rzeczy jest ona rozszerzeniem dopiero co omé-
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wionej metody standartowej. Uwolnieniu poddaje sie tutaj wielkosci
zwiazane z poszczegblnymi systemami odbiorczymi: ¢;, ¥;, v; = Jp; /0t
oraz 7, = 0p;/0(2n f) 1 — zaktadajac, ze sa one stale w analizowanym
obszarze — wyznacza je z dopasowania modelowej funkcji korelacji typu
(3.12) nad plaszczyzna (1, f) metoda najmniejszych kwadratéw. Ta mo-
delowa funkcja wymaga zalozenia wstepnego rozktadu jasnosci zrodta
w celu uwzglednienia jego widzialnosci V.

Niedostatkiem metody globalnej jest trudnosc zlokalizowania glo-
balnego minimum odchytek kwadratowych, gdyz zwykle istnieje wiele
minimdéw lokalnych. W swym zrealizowanym uproszczonym wariancie
do wstepnego ustalenia okolicy globalnego minimum autorzy metody
uzywaja pewnego, do§¢ prostego, rozszerzenia metody standartowej z
wykorzystaniem przeksztatcenia Fouriera w celu wyznaczenia zgrub-
nych wartosci estymatoréw czestosci listkéw 1 zapdznienia fazowego.

Wyszukiwanie listkéw interferencyjnych metoda globalna moze byé
rozpatrywane jako wariant autokalibracyjnych technik ,kartografii” hy-
brydowej radiozrédel, uzywanych powszechnie w syntezie apertury,
gdyz podstawowe réwnanie obserwacyjne jest takie samo, (3.12). Inna
wspdlna wlasnoscia jest wymog poczatkowego modelu rozktadu jasnosci
zrodla, co moze by¢ wykorzystane w procesie iteracyjnym w kombinacji
z innymi programami inwersji fourierowskiej syntezy apertury do gene-
racji kolejnych przyblizen tego modelu. W odréznieniu od innych me-
toda globalna zachowuje relacje zamknietych zapdznien i zamknietych
czestosci listkow, tzn. pewnych pomocniczych obserwabli utworzonych
7z tych wielkosci, w ktérych indywidualne btedy zwiazane z poszczegdl-
nymi elementami sieci znosza sie catkowicie (podobnie jak to sie dzieje
7z faza w metodzie zamknietych faz opisanej w p. 4.2.10).

Opisy praktycznego wykorzystania metody globalnej w analizie rze-
czywistych 1 dos¢ typowych danych mozna znalez¢ np. u Krichbauma
iin. (1992), zaé Baath (1991b) przedstawia nowatorskie jej uzycie do
opracowywania milimetrowych obserwacji VLBI. Algorytm Schwaba
i Cottona dostepny jest w pakiecie AIPS (patrz p. 3.4) w programie
CALIB.
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3.3 Korekcja amplitudy funkcji widzial-
nosci

O kilku czynnikach wplywajacych na amplitude listkéw interferencyj-
nych wspominaliSmy juz w tej pracy. Wiekszo$¢ z nich jest uwzgled-
niana w czasie pokorelacyjnej obrébki sygnaléow, w szczegdlnosci w tych
bardziej zaawanasowanych algorytmach. W praktyce jednak istnieje
duza rozmaitosc technik opracowania danych VLBI i dziedzina ta cia-
gle podlega ewolucji.

Przy analizie danych dotyczacej cyfrowych systeméw VLBI normal-
nie zaktada sie, ze sygnal jest na tyle staby, iz relacja Van Vlecka [wzér
(1.28)] upraszcza sie do liniowej proporcjonalnoéci ze wspétezynnikiem
(okredlajacym strate amplitudy) 2/m. Pokazano niedawno (Borkowski
1986b), ze takie uproszczenie — chociaz na ogdt do prayjecia — moze
w pewnych sytuacjach prowadzi¢ do znacznych bltedéow estymacji pa-
rametréw odbieranego sygnatu. 7 cytowanej pracy wynika takze, ze w
ogoblnosci korekcji amplitudy nie mozna stosowaé w dowolnym miejscu
(na dowolnym etapie) procesu obrébki danych, lecz konieczne jest roz-
réznienie miedzy czynnikami wplywajacymi na: (1) stosunek sygnatu
do szumu pojedynczej prébki, tzn. przed integracja sygnatu, p., (2)
wsp6tczynnik korelacji ro = po/(1 + io), oraz (3) amplitude listkéw
interferencyjnych, ry;, otrzymana na wyjsciu korelatora.

Poprawka Van Vlecka, czynnik 7/2, oraz czynnik wynikajacy z
ksztattu funkcji F' uzytej do spowalniania szybkosci rotacji (tj. cze-
stosci) listkéw! stosuja sie do amplitudy listkéw interferencyjnych. Do
te] kategorii naleza tez poprawki uwzgledniajace ewentualna strate sy-
gnatu na skutek utraty kwadratury pomiedzy normalnie ortogonalnymi
kanatami korelatora (jest to czynnik od V2 do 2; Rogers 1980a, 1991),
w wyniku wygtadzajacego dziatania akumulacji w korelatorze [czynnik
1/M ze wzoru (3.2); por. tez Reid i in. 1980, Briggs 1983]. Skoniczony
czas spdjnosci sygnatéw, wynikajacy z niedoskonatoéci oscylatoréw lo-
kalnych, powoduje pewna strate amplitudy przy dtuzszych czasach in-
tegracji, ktéra kompensuje sie na amplitudzie listkéw wykorzystujac
bezpoérednie pomiary wielkodci tej straty (np. Readhead i in. 1983).

Dla popularnego tzw. przyblizenia tréjpoziomowego funkcji F' jego wartoéé wy-
nosi B/ sin 8 = 37/[8sin(37/8)] = 1,28 (Borkowski 1987b).



[100 ROZDZIAL 3. OBROBKA DANYCH VLBI]

Niejasne jest znaczenie niezerowej $redniej na wyjsciu urzadze-
nia prébkujacego jednobitowo w systemach odbiorczych (terminalach)
VLBI. Sa wszakze argumenty (Borkowski 1986b), by te strate przypisaé
rowniez amplitudzie listkow interferencyjnych — podobnie jak czynnik
Van Vlecka.

Nieidealnoé¢ éledzenia zap6inienia w korelatorze (skokami o odstep
prébek) prowadzi do utraty stosunku sygnatu do szumu p,. Jesli Sle-
dzenie to prowadzone jest w érodku pasma odbieranych czestosci, to
poprawka wynosi 3,5% (np. Thomas 1973, Rogers 1980a, Borkowski
1986b). W opinii innych autoréw (Cohen i in. 1975, Moran 1976b,
Alef 1982) poprawka ta jest wieksza i wynosi kilkanacie procent; $ci-
slej — prawie dokladnie tyle, ile mozna by oczekiwaé przy $ledzeniu
nie w srodku pasma, lecz na ktéryms z jego skrajéw. Do grupy popra-
wek p, nalezy zaliczy¢ tez te, wynikajace z przenikania szuméw spoza
podstawowego pasma Af (w tym takze z pasma lustrzanego wzgledem
wypadkowej czestoséci oscylatora lokalnego) i z niedoskonatodci ksztattu
charakterystyki przenoszenia filtréw (po ich iloSciowa ocene odsytamy
do Rogersa 1980a).

Niestabilnosci instrumentalne, w szczegblnosci spowodowane przez
niezalezne oscylatory lokalne, oraz fluktuacje drogi ,,optyczne)” sygna-
téw na odcinku od zrédta do anten (Cohen i in. 1975, Rogers i Moran
1981) prowadza do utraty spéjnosci sygnatéw jeszcze przed ich préb-
kowaniem i dlatego powinny by¢ kompensowane na wspoétczynniku ko-
relacji 7,.

Wreszcie, wspomniana na poczatku nieliniowo§é wynikajaca z ist-
nienia zwiazku Van Vlecka, w przypadku tradycyjnej obrébki danych
wymaga wprowadzenia okreslonych nieliniowych poprawek zaraz po
procesie korelacji (Borkowski 1986b). Zignorowanie tej korekty moze
prowadzi¢ do btedu skali strumienia i pewnych znieksztatcen obrazdw
radiozrddet uzyskanych z takich wynikéw. Nawet niewielkie btedy am-
plitudy albo strumienia w VLBI odbijaja sie bardzo niekorzystnie na
dynamice map radiowych (Wilkinson 1983). Nieliniowo$¢ ta ma nato-
miast zaniedbywalny wplyw na pomiary fazy funkcji korelacji, a wiec
w geodezyjno—astrometrycznych zastosowaniach VLBI.
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3.4 Koncowa analiza wynikéw

Duze wymagania dla pokorelacyjnego przygotowania wynikéw obser-
wacji VLBI stawia synteza apertury oczekujaca na mozliwie dobrze
skalibrowane 1 wewnetrznie zgodne amplitudy i fazy funkcji widzial-
noéci. Osiagniecia ostatnich 20-lat tagodza nieco te wymagania dzieki
opracowaniu wielu §wietnie spisujacych sie w praktyce algorytméw au-
tokalibracji. Podstawowymi operacjami przy rekonstrukcji obrazéw ra-
diozrédel z pomiaréw ich widzialnoéci sa: (1) interpolacja dostepnych
danych do réwnomiernej siatki punktéw na plaszczyznie czestosci prze-
strzennych uv, (2) przeksztalcenie Fouriera danych z ptaszczyzny uv
do dziedziny wspétrzednych katowych na niebie i (3) iteracyjny algo-
rytm ,czyszczenia”, w ktérym z niedoskonalej mapy poczatkowej usu-
wane sa wplywy listkéw bocznych zsyntezowanej charakterystyki kie-
runkowej sieci VLBI. Powszechnie uzywanym pakietem programéw do
astrofizy cznych analiz obserwacji VLBI (ale nie tylko takich) jest ATPS
(Astronomical Image Processing System) opracowany w NRAO (Char-
lottesville, VA) i dostepny we wszystkich wiekszych instytucjach ra-
dicastronomicznych (takze w Toruniu). Spelnia on podobna role jak
ESO - MIDAS (European Southern Observatory — Munich Tmage Data
Analysis System) w astronomii optycznej.

7 pomiaréw funkcji widzialnodci korzysta sie takze w dziedzinie
spektralnych zastosowan VLBI. Wyrézniaja sie tutaj dwa rodzaje ana-
lizy: (1) wyznaczanie wzglednych potozen nierozdzielonych (punkto-
wych) sktadnikéw 7rédet oraz (2) odtwarzanie struktury poszczegdlnych
sktadnikéw widmowych lub map grup takich sktadnikéw. Pierwsza z
tych analiz stuzy m.in. do wyznaczen ruchéw wlasnych sktadnikow, a
przeprowadza sie ja przez proste dopasowanie 24-godzinnej sinusoidy
do faz wzglednych (dla tych ostatnich wybiera sie przedtem odpowied-
nie zrédlo punktowe jako odniesienie fazy). W drugim przypadku wy-
korzystuje sie metody zwyklej syntezy apertury, z tym ze algorytmy sa
szybsze, gdyz struktury takich map sa na ogoét prostsze.

Zasadniczo inaczej wyglada analiza danych dla celéw geodezji ¢
astrometrii (np. Callahan i in. 1983). Opracowaniu poddaje sie zmie-
rzone zapoznienia, fazy 1 pochodne fazy lub zapdZznienia po czasie uzy-
skane z typowej obrébki pokorelacyjnej. Residualne obserwable sktada
sie z modelami uzytymi we wczesniejszych etapach opracowania i opa-
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truje etykietami czasu uniwersalnego (koordynowanego). Czynnodci te
mozna traktowac jako ostatni krok obrébki pokorelacyjne;j.

Typowa wstepna analiza geodezyjno—astrometryczna obejmuje: (1)
obliczanie teoretycznego modelu obserwabli, (2) dopasowanie modelu
do danych metoda najmniejszych kwadratéw w celu wyeliminowania
zbyt odstajacych danych obserwacyjnych i rekonstrukcja zapéznienia
fazowego (proces iteracyjny w celu wyeliminowania nieokreslonoéci 2r),
oraz (3) dopasowanie metoda najmniejszych kwadratéw w celu oceny
sktadowych baz, wspdtrzednych Zrddel, parametréw zegaréw i drogi
zenitalnej sygnatéw w atmosferze w kazdej stacji.

Konicowe rozwiazania uzyskuje sie na komputerach ogélnego prze-
znaczenia. Polegaja one na globalnym dopasowaniu danych, zebranych
na przestrzeni miesiecy 1 lat, do modeli teoretycznych. Rozwiazania
dotycza potozen radiozrodet i ich ruchéw, statych precesji i nutacji, ru-
chéw bieguna Ziemi i pomiaréw UT1, oraz wektoréw potozen i wzajem-
nych przesuniec stacji VLBI. Istnieje kilka podstawowych pakietéw pro-
graméw do takich analizz MASTERFIT (JPL, USA), CALC/SOILVE
(Goddard Space Flight Center, USA; modele uzyte w tym pakiecie opi-
suja Clark i in. 1985), BVSS (Bonn VLBI Software System; Geodetic
Institute, University of Bonn, Niemcy), czy DEGRIAS (Delft Geode-
tic Radio Interferometry Adjustment System; University of Delft, Ho-
landia). Uproszczona wersje BVSS o nazwie OCCAM zaimplemento-
wano niedawno takze na komputery osobiste (kompatybilne z IBM PC
XT/AT; Sardén iin. 1989, Zarraoa 1991/1992).



Rozdzial 4

Synteza apertury

od pojeciem ,synteza apertury” rozumie sie zwykle kom-
pletowanie albo sktadanie pewnej powierzchni zbierajace]

{ sygnal za pomoca ruchomych elementéw, czyli tzw. syn-
9 teze Ryle’a. Istnieje wszakze wiele innych sposobéw syn-
tezy — w tym takze technika VLBI — w ktérych przy niezbyt wiel-
kich nieruchomych antenach osiaga sie zdolnosé¢ rozdzielcza odpowia-
dajaca jednej wielkiej antenie o zapelnionej, lub znacznie wypelnionej,

powierzchni. W zwiazku z tym, uzycie stowa ,apertura” do okresle-
nia tych innych sposobow syntezy jest niekiedy zasadnie krytykowane.
Utrzymujemy je jednak, by by¢ w zgodzie z terminologia powszechnie
stosowana w literaturze $wiatowej.

Chociaz zasady syntezy zostaly sformulowane przez Martina Ryle’a
dopiero w 1959 r. (Ryle 1960, Ryle i Hewish 1960) to jej przypadki
szczegolne (interferometry ze zmienna baza, interferometry wieloele-
mentowe, krzyz Millsa i krzyz Christiansena) stosowano juz poczyna-
jac od 1950 r. Kilka z fundamentalnych prac z tamtego okresu cytuje
Fomalont (1979; por. tez Bracewell 1959).

Gdyby pewien obszar Ziemi byl catkowicie pokryty antenami, to
wszystkie mozliwe kombinacje baz (traktowanych jako wektory odle-
glodci taczace poszczegdlne pary anten) istniatyby jednoczeénie, two-
rzac réwnomierne wypehiienie odpowiedniej powierzchni. Poprawna
analiza sygnaléw wyjsciowych ze wszystkich interferometrycznych par
dalaby taki sam wynik, jaki dostaloby sie z pojedynczej anteny o po-
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wierzchni tego obszaru. Sieci VLBI sktadaja sie na ogédt z zaledwie kilku
anten rozrzuconych na obszarach o rozmiarach kontynentu, lub wrecz
calego globu ziemskiego, co stanowi skrajnie niewystarczajace wypel-
nienie apertury (powierzchni). Bazy widziane z obserwowanego odle-
glego radiozrddta sa rzutami tych wektoréw na plaszezyzne prostopadta
do kierunku patrzenia, ciagle zmieniajacymi swe pofozenie i rozmiar na
skutek obrotu Ziemi. W ciagu doby zmiany rzutéw baz sa znaczne, a
sygnaly uzyskane kolejno w czasie z kazdego z interferometréw sa w su-
mie réwnowazne sygnatom otrzymanym z wielokrotnie wiecej réznych
interferometréow pracujacych wielokrotnie krocej, ale jednocze$nie. W
ten sposob efekt rownowazny bogatej sieci anten uzyskuje sie z kilku an-
ten obserwujac dany obiekt przez odpowiednio dtuzszy czas, potrzebny
na znaczacy obrét Ziemi. Metoda ta nazywa sie syntezq rotacyjng (ang.
Earth-rotation synthesis), albo supersyntezq.

Wypelnienie apertury — albo lepiej: pokrycie ptaszczyzny prosto-
padtej do kierunku zrédta (zwanej plaszezyzng czestosci przestrzennych,
uv) — wskutek rotacji Ziemi wygodnie przedstawia si¢ na wykresie za-
wierajacym potozenia koncéw wektoréw baz zajmowanych w przeciagu
czasu obserwacji. W przypadku zrédla znajdujacego sie na biegunie
nieba wszystkie bazy, w rzucie na plaszczyzne uv, zataczaja okregi o
promieniach réownych skladowym réwnikowym baz. Dla zrédel poza
biegunami okregi takie przechodza w coraz to bardziej sptaszczone
elipsy, by wreszcie zdegenerowaé sie do odcinkéw prostych, gdy doj-
dziemy do zrédel na réwniku niebieskim. Rygorystyczniej pisaliSmy
juz o tym wezedniej (por. ponadto takze Ryle i Nevil 1962, Dugin i in.
1971, Tseytlin 1976).

Przypomnijmy jeszcze, ze uzycie interferometrii radiowej w klasycz-
nych badaniach dwuwymiarowych rozktadéw jasnosci zrodel na sferze
niebieskiej (np. Ryle i in. 1959, Bracewell 1961, Kraus 1966, Christian-
sen 1 Hogbom 1969, Swenson 1969, 1981, 1986, Ryle 1972, Fomalont
1973, 1979, Fomalont 1 Wright 1974, Rogers 1 in. 1974, Brouw 1975,
Pooley 1976, D’Addario 1980, Rogers 1980b, Pearson i Readhead 1984,
Kus 1975, 1985, Yen 1985, Thompson 1 in. 1986, Perley 1 in. 1989,
Marecki 1992) znajduje teoretyczne oparcie w znanym w optyce twier-
dzeniu Van Cittert-Zernike (Born i Wolf 1964, Swenson i Mathur 1968,
Thompson i in. 1986). Twierdzenie to méwi bowiem, ze dwuwymiarowa
funkcja widzialnosci V', traktowana jako funkcja czestosci przestrzennych
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u i v, jest transformata Fouriera rozktadu jasnosci zrédta B(£, ). Znajac
wspdlrzedne bazy interferometru zawsze mozna wyznaczy¢ jej sktadowe
w kierunku deklinacji (v) i rektascensji (u; liczac te kierunki od pozy-
cji zrédta) dla kazdej chwili pomiaru funkcji korelacji r, a wiec takze
funkcji widzialnosci V. Po dostatecznie wielu pomiarach, odpowiednio
gesto roztozonych na plaszczyznie uv, mozna odtworzyé rozktad ja-
sno$ci B odwrotnym przeksztalceniem Fouriera przeprowadzonym na
funkcji widzialnosci.

4.1 Problemy odtwarzania obrazow w
VLBI

4.1.1 Luki w pokryciu plaszczyzny uv

Pojedynczy interferometr bardzo skapo pokrywa plaszczyzne czestosci
przestrzennych (na ogét jest to zaledwie fragment elipsy ograniczony
widocznodcia zrédta). Twierdzenie o prébkowaniu (patrz ramka da-
lej; obszerny przeglad teorii i zastosowan tego twierdzenia przedstawit
Jerri, 1977; por. tez Bracewell 1958) wymaga, aby — przy braku jakiej-
kolwiek informacji a priori o strukturze zrédta o rozciagtosci mniejsze;j
niz A©, dla osiagniecia rozdzielczodci 60 — prébkowanie na plasz-
czyznie uv byto wykonane z krokiem 1/A© dtugoéci fali (na ktérej sie
obserwuje) w zakresie az do 1/60. Tutaj wtasnie tkwi pierwszy pro-
blem: obserwacjom VLBI, ktére wykonuje sie zazwycza] w niewielu
stacjach jednoczeénie, daleko jeszcze do spelnienia kryteriéw narzuco-
nych przez to twierdzenie. Luki wystepujace w pokryciu plaszczyzny
uv powoduja wzrost poziomu listkéw bocznych efektywnej (zsyntezo-
wanej) charakterystyki kierunkowej systemu antenowego sieci VLBI, co
w sposéb oczywisty prowadzi do znieksztatcenia obrazu obserwowanego
obiektu. Wplyw listkéw bocznych mozna znacznie zredukowac¢ w cza-
sie opracowywania obserwacji przez uzycie algorytméw typu CLEAN
(piszemy o nim nieco dalej, p. 4.2.6), ale — z powodu btedéw pomiaru
fazy 1 amplitudy funkcji widzialnosci oraz szumoéw termicznych — ni-
gdy catkowicie wyeliminowa¢. Wskutek tego, rekonstrukcja obrazdw
silnych Zrodel jest zwykle dokladniejsza niz stabych.

Duze nadzieje, na razie na przyszlo$c, zapowiada metoda wielopa-
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Twierdzenie o prébkowaniu (Shannona)

Jesli funkcja o wartoéciach zespolonych f zmiennej rzeczywistej ¢ jest
catkowalna z kwadratem (przedziatami ciggta) i jest pasmowo ograni-
czona, tzn. gdy

o0 .
/ FeE 7 dt =0 dla |z| > a,
—00
wtedy f mozna przedstawié catkowicie za pomoca probek w punktach

n/(2a), n =0, £1, £2, ... Oryginalng funkcje mozna otrzymac¢ z takich
prébek za pomoca szeregu Shannona:

s =3 g T il

Najnizsza czasto$¢ probkowania, ktéra zgodnie z twierdzeniem Shan-
nona (zwanym tez twierdzeniem Kotielnikowa) pozwoli odtworzyé pa-
smowo ograniczong funkcje nazywa sie czestoscig Nyquista. Jedli trans-
formata Fouriera funkcji znika poza symetrycznym przedziatem [—a, a],
wtedy czesto$¢ Nyquista wynosi 2a.

Z rozszerzenia dwuwymiarowego tego twierdzenia wynika, ze jezeli ra-
diozrédto B(¢,n) jest ograniczone na niebie do niewielkiego obszaru o
rozciaglodci |¢] < & i |p| < 7. (radiandéw), wtedy mozna go jedno-
znacznie odtworzyé z prébek funkeji widzialnodci V(mAu, nAv), gdzie
Au=1/(2&), Av=1/(2n0), zad m,n = 0, 1, £2, ...

smowej syntezy (MFS, od ang. Multi-Frequency Synthesis). Wiele z
radiozrédel ma widma emitowanej mocy do$c plaskie — w takim sen-
sie, ze struktura tych zrédet nie zmienia sie znaczaco przy zmianach
czestosci obserwacji w granicach 10 %. Dla nich to mozliwe jest istotne
wypetnienie luk pokrycia ptaszczyzny uv przez obserwacje réwnolegle,
albo kolejno w czasie, na kilku czestosciach. Poniewaz czestoSci prze-
strzenne skaluja sie z czesto$cia obserwacji, to uzyskujemy catkowicie
niezalezne prébki funkcji widzialnosci w miejscach ptaszczyzny uv, gdzie
okreslona konfiguracja anten dla pojedynczej czestosci obserwacji pozo-
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stawitaby niewypelnione obszary. Pierwsze wykorzystanie takiej moz-
liwoéci zademonstrowali Conway i Stannard (1975) przy odtwarzaniu
rozktadu jasnosci zrédta 3C273. Niedawno MFS uzyto z powodzeniem
na danych z VLA (Braun i in. 1987). Szczegdlowa dyskusje metody
MFS przedstawili Conway i in. (1990) wnioskujac, ze moze ona by¢
szczegdlnie pozyteczna w technice VILBI.

4.1.2 Problem odtworzenia fazy

Drugim bardzo powaznym niedostatkiem obserwacji VLBI jest brak
lub niepetna informacja o fazie funkcji widzialnoéci. Wprawdzie za-
wsze mierzy sie faze funkcji korelacji (listkéw interferencyjnych), ale
na ogdt sygnal jest tak staby, ze samo tylko przesledzenie fazy przez
kilka godzin bez utraty ciaglodci (nieokreslono$é 27 lub 360°) jest juz
nie lada problemem. Fazy funkcji widzialnosci, jako wolnozmiennego
przyczynku do ogélnej fazy listkow, czesto w ogdle nie mozna wydzielié.
Problem fazowy jest spotykany przy odtwarzaniu obrazéw obiektéw z
ich funkcji autokorelacji (ktére z natury nie maja fazy) w takich zasto-
sowaniach, jak np. mikroskopia elektronowa, radioastronomia, czy rent-
genowska analiza strukturalna. W radioastronomii problem sprowadza
sie do mozliwosci odtworzenia rozkltadu jasnosci B zrédet z pomiaru
samej amplitudy funkcji widzialnoéci |V|. Z literatury znane sa do-
wody istnienia jednoznacznych rozwiazan w szczegdlnych przypadkach
zrodel jednowymiarowych oraz dla pewnych klas zrodel dwuwymiaro-
wych (Bates i Napier 1972, Napier i Bates 1974, Bates 1978, Baldwin i
Warner 1978, Finkelstein i in. 1983a). Bates (1969) zauwaza, ze wazne
sa zera zespolonej funkcji V' na plaszczyznie czestosci przestrzennych.
Okazuje sie, ze zera te tworza pary, za$ widzialno§¢ — ktérej modut
jest réwny obserwowanemu — mozna wygenerowa¢ wybierajac dowol-
nie jedno z zer kazdej pary. Obecnoéé M par zer oznacza zatem 2V
mozliwych zespolonych funkcji widzialnosci o takiej samej amplitudzie.
W praktyce wiele z tych mozliwych rozwiazan na ogét mozna odrzucié¢,
gdy?z nie spetniaja one oczywistego kryterium nieujemnosci obserwowa-
nego rozktadu jasnosci.

Od dawna wiadomo wszakze (Walther 1963), ze w ogdlnodci — na-
wet jesli dysponujemy doskonalymi danymi w postaci amplitud funkcji
widzialnoéci — rozkltadu jasnosci nie mozna odtworzy¢ jednoznacznie



| 108 ROZDZIAL 4. SYNTEZA APERTURY|

bez faz. U Dainty’ego i in. (1979) znalezliémy kilka przekonujacych
przyktaddéw zasadniczo réznych rozktadéw jasnosci dajacych taka sama
amplitude widma przestrzennego nad plaszczyzna uv. Sytuacje pogar-
sza fakt, ze w praktyce dane sa dalekie od doskonatoéci (niekompletne
pokrycie plaszczyzny uv i zaszumienie pomiardw). Szumy w danych
powoduja, ze polozenie zer funkcji widzialnoSci mozna okresli¢ tylko
7 dokladnoscia do pewnego skonczonego obszaru, nie za$ punktowo.
Scidlej méwiac, mozna okredli¢ rozktad prawdopodobiefistwa polozenia
kazdego zera. Przy braku informacji o fazie rozktad ten bedzie sy-
metryczny wzgledem osi rzeczywistej, tzn. wzgledem zerowej fazy (po
porostu nie znamy znaku fazy).

4.2 Metody i techniki odtwarzania rozk-
ladow jasnosci

Mimo wymienionych wyzej, na pozdr nie do pokonania trudnosci, czesto
udaje sie odtworzy¢ wiarogodne mapy radiozrddel dysponujac bardzo
niepelna informacja o obserwablach. Pokrycie plaszczyzny uv wynika-
jace z b baz, a w sprzyjajacych okolicznodciach nawet z 3 lub 4 (Simon
iin. 1980, Pearson i in. 1980), czyni praktycznie realna synteze map
radiowych. Dzieje sie tak dlatego, ze duzo informacji o fazie funkcji wi-
dzialno$ci znajduje sie w samych amplitudach, ze czesto dysponujemy
informacja a priori o zrédle i ze istnieja ograniczenia typu B > 0. Juz
na poczatku lat 80-tych wykonano mapy dziesiatkéw réznych radio-
zrodet technikami VLBI (Presuss 1981) — dzi$ trzebaby liczy¢ je juz
setkami.

Przedstawimy teraz kolejno najwazniejsze ze schematéw inwersji da-
nych interferometrycznych prowadzacych do rozktadéw jasnosci zrédet
w formie map. Cze$¢ z nich — te najwymyslniejsze, omdéwione w dru-
giej kolejnosci — zrodzita sie z ekstremalnych potrzeb techniki VLBI
narzuconych niedoskonatoscia materiatu obserwacyjnego. Metody in-
wersji bezposredniej, p. 4.2.1 — 4.2.3, pozostawiaja okolo h—procentowe
poziomy listkow bocznych oraz wysokie poziomy pierscieni dyfrakcyj-
nych wywolanych dyskretnym (punktowym) prébkowaniem ptaszczy-
zny uv — nawet przy dobrym pokryciu tej plaszczyzny. Gorsze przy-
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padki pokrycia zwiekszaja te poziomy nawet do 30 % listka gtéwnego
charakterystyki systemu. Ponadto, metod tych nie da sie zastosowaé w
przypadkach braku pomiaréw fazy funkcji widzialnosci.

4.2.1 Inwersja bezposrednia

Polega ona na bezposrednim wykorzystaniu twierdzenia Van Cittert-
—Zernike. W przypadku dyskretnych danych obserwacyjnych réwnanie
transformujace ma postac:

B(&,n) =Y wye I Ty ), (4.1)

gdzie (¢, 1) sa wspétrzednymi na niebie, a (uy, vg) jest k—tym punktem
plaszczyzny uv. Zsyntezowana wiazke charakterystyki kierunkowej od-
powiadajaca tej inwersji dostaje sie przyjmujac, ze obserwowane zrédto
jest punktowe, tzn. ktadac na V wartosé 1:

P& ) =3 wye I (1 +vk), (4.2)

Ksztalt tej wiazki mozna formowaé przez odpowiedni wybér wag wg.
Algorytm ten, ze wzgledu na czasochtonnosé, jest rzadko uzywany.

4.2.2 Szybkie przeksztalcenie Fouriera (FFT)

Jedli analizowane dane pochodza z regularnej siatki na plaszczyznie uv,
to mozna zastosowac wielokrotnie szybsze algorytmy obliczania widma
(np. Cooley i Tuckey 1965, Winograd 1978). Zbiér obserwacyjnych
punktdéw pomiaru nie tworzy takiej siatki i dlatego konieczna jest in-
terpolacja (Thompson i Bracewell 1974, Bracewell i Thompson 1973,
1974). Interpolacji dokonuje si¢ przez splot wartosci pomiarowych funk-
cji widzialno$ci z wybrana funkcja interpolujaca. Do splatania uzywa
sie funkcji sinc (= sinz/z), gaussowskiej lub jednostkowej (interpola-
cja liniowa). Przyjmuje sie, ze jezeli pole widzenia jest ograniczone
do (1/Au) x (1/Av), to siatka powinna mie¢ ,oczka” o rozmiarach
Au x Aw, ale nie gesciej niz szerokosé potéwkowa wiazki. Skonczony
odstep i regularnos$c pobierania prébek z ptaszezyzny uv wywotuje efekt
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O tzw. griddingu

Dane obserwacyjne o funkcji widzialnoéci dotycza réznych punktdéw
ptaszczyzny uv, nie pochodzacych z regularnej siatki. Najwazniejsze al-
gorytmy odtwarzania map opracowano dla regularnych siatek. Proces
interpolacji danych obserwacyjnych na taka siatke wspdtrzednych nazywa
sie griddingiem. Polega on na wygtadzeniu danych poprzez ich splot z
wybrana funkcja. Poleca sie np. taka funkcje

sin (bﬂAu ) - (—m )2 A
u aAu mau
Cluy=d 7a © , dla |u] < 5

bAu C
0, gdzie indziej.

Wartoscim = 6, a ~ 2,521 b ~ 1.55 daja w pewnym naturalnym rozumie-
niu optymalna funkcje. Po konwolucji funkcja wynikowa jest prébkowana
w $rodkach oczek siatki. Odstepy probek wybiera sie zgodnie z twierdze-
niem Shannona: jesli rozmiary koficowej mapy sa A¢ x An (rad), wtedy
Au=1/A¢, Av=1/An (w dtugosciach fali, X).

uboczny (tzw. aliasing; Fomalont 1973, Kenderdine 1974) polegajacy
na tym, ze zroédla spoza pola widzenia (spoza mapy) naktadaja sie na
obserwowany obiekt. Zjawisko to jest analogiczne do efektu spowodo-
wane probkowaniem sygnaltéw w dziedzinie czasu z czesto$cia mniej-
sza niz czestos¢ Nyquista. 7Z tym niepozadanym zjawiskiem walczy sie
m.in. przez wlasciwy dobér funkeji wygtadzajacej uzytej do interpolacji
1 przez poszerzenie pola widzenia.

Podprogramy FFT (od ang. Fast Fourier Transform) sa obecnie po-
wszechnie wykorzystywane jako elementy bardziej zaawansowanych ite-
racyjnych algorytméw odtwarzania obrazéw radiowych (np. INVERT).

4.2.3 Metody analogowe

Wiadomo, ze obraz dyfrakcyjny utworzony przez aperture o$wietlona
swiattem monochromatycznym jest transformata Fouriera rozktadu jas-
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nosci na aperturze. Zjawisko to wykorzystuje sie do inwersji funkcji wi-
dzialno$ci zapisane] w tym przypadku na kliszy fotograficznej. Spdjne
swiatto po przejéciu przez klisze skupia sie na siatke fotodetektoréw, na
ktérej powstaje obraz zrdédta. Metoda ta daje gorsza doktadnosé niz
metody cyfrowe (Fomalont 1979).

Znane sa metody wykorzystujace zjawisko piezoelektrycznosci do
zamiany sygnatu radiowego o niskiej czestoéci na fale ultradzwickowe,
ktére w dalekim polu tworza obraz przetworzony fourierowsko. Wspo-
mnimy jeszcze tylko o wykorzystaniu w podobnych celach soczewek
radiowych, kabli koncentrycznych i urzadzen opartych na strumieniach
elektronéw. Zadna z tych metod nie znalazla szerszego zastosowania
w radioastronomiczne]j technice VLBI. Zainteresowanych ta tematyka
kierujemy do pracy Cole’a (1979).

4.2.4 Dopasowywanie modeli rozkladéw jasnosci

Metody tej grupy wykorzystuja zmierzona funkcje widzialnosci do bez-
posredniego wyznaczenia zgodnego z nia rozktadu jasnoséci modelowego
zrodla. Dobieranie modelu jest zwykle procesem iteracyjnym, w kto-
rym parametry opisujace zr6dto — tzn. ilo§¢ sktadnikéw, ich rozmiary
i jasnos¢ — sa modyfikowane w kazdym cyklu, az do osiagniecia zado-
walajacej zgodnosci (Fomalont 1968). Cata analiza sprowadza sie do
minimalizacji bltedu widzialnosci:

AV = [V (ug, ) — Vinl?, (4.3)
k

gdzie Vi, jest widzialnoscia modelowego zrédla. Ze wzgledu na wygode
przeksztalcania fourierowskiego, za sktadniki modelu przyjmuje sie naj-
czescie] rozktady gaussowskie. Jezeli dane wejSciowe sa bezfazowe, to
absolutne potozenie dopasowanego modelu — jak 1 jego orientacja —
pozostaja nieokreslone.

Metoda najmniejszych kwadratéw zastosowana do réwnania (4.3)
prowadzi do powstania nieliniowego uktadu réwnan, ktéry mozna zli-
nearyzowal w bezposrednim sasiedztwie rozktadu prdbnego 1 dostac
w wyniku jego rozwiazania niewielkie poprawki parametréw poczatko-
wych modelu. Poprawiony rozktad modelowy jest uzywany jako model
poczatkowy w nastepnej iteracji. Jesli modele sa zlozone, to proces
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iteracyjny czesto bywa powolny i nie zawsze jest zbiezny (Fomalont i

Wright 1974).

4.2.5 Odejmowanie zrédel

Mapy radiozrédel czesto zawieraja struktury pochodzace od listkow
bocznych zsyntezowanej wiazki. Struktury te znieksztalcaja, lub wrecz
przestaniaja, obszary stabszej emisji. Skuteczna metoda usuwania tych
znieksztalcen jest odejmowanie funkcji widzialnosci intensywnych zro-
del znajdujacych sie w polu widzenia, albo poza nim, od zmierzonej
funkcji widzialnosci. Pomocna procedura wyszukiwania silnych sktad-
nikéw jest opisane w poprzednim podpunkcie dopasowywanie modeli.
W przypadku wzglednie prostych struktur, oryginalna mapa zawieraja-
ca listki boczne na poziomie 30 % moze by¢ tym sposobem poprawiona
do pozioméw rzedu 5 % w poczatkowej skali (Fomalont i Wright 1974,
Windram 1970).

4.2.6 Czyszczenie map (CLEAN)

Podobnie jak poprzednia, metoda ta stuzy do usuwania wplywu listkow
bocznych charakterystyki promieniowania systemu antenowego. Jest to
rodzaj pasmowo ograniczonego rozplatania (dekonwolucji), w ktdérym
rozktad jasnosci zostaje roztozony na sume pewnych przyblizen charak-
terystyk promieniowania (zsystezowanych wiazek) (Rogstad i Shostak
1971; por. tez Greisen 1973).

Niech B4(¢, ) bedzie rozktadem uzyskanym z prostej inwersji funk-
¢cji widzialnosci (,,brudna” mapa), a Py(¢,7) — odpowiednia wiazka
instrumentalna (,brudna” wiazka). Powszechnie stosowany algorytm
czyszczenia, CLEAN (Hoégbom 1974), rozwiazuje nastepujace réwna-
nie:

Ba(&,n) = Ap(&, me) Pa(€ — &k, n — ) + B, (&, n), (4.4)

gdzie B, jest rezidualnym rozkladem jasnodci (pozostaloéé po czyszcze-
niu), a liczby Ay sa wyznaczane w procesie rozwiazywania. Réwnanie
(4.4) nie da sie rozwiazaé analitycznie, a metoda iteracyjna sktada sie
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zwykle z nastepujacych krokéow:

e (A) wyznaczenie brudnej mapy i wiazki za pomoca inwersji fourie-
rowskiej,

o (B) wyszukanie miejsca (&;,1;), w ktérym jasnodé | By| jest najwicksza
¢ (C) odjecie z catej mapy pewnego utamka ¢ brudnej wiazki skierowa-
nej na punkt (&, n;):

By = Ba(&,n) — ¢Ba(&, ni) Pa(& — &, n — i),

e (D) powrdt do kroku (B) z nowym rozktadem B, albo zakoncze-
nie procesu iteracji jedli: |Bg(&;, ;)| jest mniejsze od zadanej wartosci,
badz iloé¢ iteracji przekracza zadana granice, bad? | Ba(&;, m:)| przestaje
malec.

W czasie kolejnych iteracji wiazka moze by¢ odjeta wielokrotnie,
fragmentami, w tym samym miejscu. W praktyce przyjecie ¢ &~ 0,5
prowadzi do szybkiej i doé¢ doktadnej zbieznosci. ,,Czysta” mape do-
staje sie ze zsumowania zgodnie ze wzorem (4.4), w ktérym brudna
wiazke zastepuje sie inna — ,czysta”. Na te czysta wiazke przyjmuje
sie zwykle ucieta na poziomie 0,01 funkcje Gaussa najlepiej przybliza-
jaca centralna cze$¢ wiazki instrumentalnej (por. tez procedure Chow i
Pelletiera, 1974).

Podstawowa wada algorytmu CLEAN jest niedoktadna rekonstruk-
cja obszaréw promieniowania rozciagtego. Wsrdd zalet wylicza sie
znaczna szybkos$é (szczegdlnie w implementacji Clarka, 1980), wzgledna
prostote w korzystaniu oraz wygode w uzyciu w réznorakich procedu-
rach autokalibracyjnych (np. Schwab 1980, Cornwell i Wilkinson 1981).
Cornwell (1983) zaproponowat dwie modyfikacje CLEANu majace na
celu ztagodzenie wspomnianej wady. Jedna z nich — wydaje sie, ze lep-
sza pod wzgledem szybkosci, prostoty i skuteczno$ci — wymaga jedynie
trywialnej zmiany algorytmu programu (pewnej modyfikacji brudnej
wiazki).

Zalety CLEANu i trudnoé¢ analizy matematycznej (z powodu itera-
cyjnego charakteru metody) uczynity go powszechnym narzedziem ra-
dioastronoméw jeszcze przed gruntownym zbadaniem poprawnosci me-
todycznej. Praktyka i pézniejsze analizy algorytmu wykazaty (Schwarz
1977a, 1977b, 1978, 1979, Sanroma i Estalella 1983), ze oprécz nie-
watpliwych zalet ma on istotne ograniczenia zbieznosci i jednoznaczno-
§ci rozwiazan — szczegdlnie dla zrédet o bardziej ztozonej strukturze.
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Ograniczenia te w sumie jednak ujmuja niewiele z praktycznej uzytecz-
nosci CLEANu — oczywiscie, jesli tylko obserwator zdaje sobie sprawe
z ich istnienia.

Program APCLN w AIPS (Astronomical Image Processing System)
czyéci obrazy wedtug algorytmu CLEAN.

4.2.7 Kalibracja fazy na zZrédtach punktowych

Jest to metoda autokalibracji fazy, ktéra wykorzystuje sie w wielu spe-
cjalnych przypadkach opracowania danych VLBI (np. Moran i in. 1967,
Peckham 1973, Booth i in. 1981). Procedura moze wyglada¢ naste-
pujaco (Fomalont 1979): Na wstepie trzeba oczyéci¢ mape zwyktymi
metodami. Nastepnie od funkcji widzialnosci nalezy odjac¢ wszystkie
oczyszczone sktadniki z wyjatkiem jednego — tego kalibracyjnego —
i odtworzy¢ mape, ktéra teraz zawiera jedynie to dominujace zrédto
punktowe, wraz z listkami bocznymi oraz amplituda 1 faza fluktuacj
pochodzacych z zaklocen obserwacji. Wreszcie, nalezy oczy$ci¢ mape
poczatkowa wykorzystujac nowa odpowiedz na zrédto punktowe.

W praktyce, czeScie] wyizolowane w powyzszy sposéb zrédto punk-
towe transformuje sie na widzialnos¢ i jej faze odejmuje sie od faz ob-
serwowanych. Zmodyfikowana tak obserwowana funkcja widzialnosci
uzywana jest dalej w typowy sposdéb do odtworzenia obrazu zrodla.
Norris (1983) przedstawit rozszerzenie tej metody na przypadek, kiedy
zrdodlo odniesienia nie jest punktowe w zastosowaniu do obserwacji wid-
mowych. Istota tego rozszerzenia polega na zwracaniu fazom wzgled-
nym przyczynkéw pochodzacych od struktury zrédta referencyjnego,
odjetych pierwotnie od faz obserwowanych w czasie obliczania faz réz-
nicowych.

4.2.8 Metoda maksimum entropii (MEM)

Pierwsza zasada redukcji danych obserwacyjnych moéwi, ze rezultaty
przeksztalcen dokonywanych na surowych wynikach powinny uwzgled-
nia¢ cata stosowna wiedze i by¢ z nia w zgodzie, oraz powinny by¢
maksymalnie niezalezne od niedostepnych danych. Zwykte techniki in-
wersji (wyjawszy dopasowywanie modeli) zaktadaja implicite wartosé
zero funkcji widzialnosci w miejscach plaszczyzny uv, gdzie nie bylo
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pomiaréw. Metoda maksimum entropii (MEM od ang. Maximum En-
tropy Method; m.in. rozdz. V u Schoonevelda, 1979 1 przeglad Narayana
i Nityanandy, 1986) korzysta tylko z danych rzeczywiscie zmierzonych
i daje rozktad jasnosci, ktory jest najbardziej losowy, tzn. ma najwiek-
sza entropie, ze wszystkich mozliwych rozktadéw zgodnych z danymi
obserwacyjnymi.

MEM zostala wpierw opracowana do analizy widmowej danych au-
tokorelacyjnych (Burg 1967, Newman 1977, Usowicz 1981, McClellan
1982, Johnson 1982, Robinson 1982, Haykin 1990), a potem uogdl-
niona dla potrzeb interferometrii radiowej przez Ablesa (1974). Wielu
autoréw sadzi, ze jest to jedyna poprawna metoda analizy danych do-
swiadczalnych. Mimo tego, nie zdobyla ona takiej popularnosci jak
CLEAN, a kilkakrotnie byta ostro krytykowana (np. Cornwell 1984,
Frieden 1985, Terebizh 1991). Odnotowuje si¢ m.in. fakt, ze MEM
prowadzi do niegodnej zaufania nadrozdzielczosci jasnych izolowanych
obiektéw (np. Pearson i Readhead, 1984). Generalnie, poleca sie sto-
sowanie MEM obok innych metod i jesli uzyskane wyniki okaza sie
zadowalajaco zgodne, to mozna uznaé je za w petni wiarogodne.

U podstaw MEM lezy minimalizacja (podobnie jak u CLEANu, w
sensie odchylek éredniokwadratowych) rozbieznoéci pomiedzy konicowa
mapa a mapa odpowiadajaca zmierzonej funkcji widzialnosci i maksy-
malizacja pewnego funkcjonatu (entropii) mapy. Wyréznia te metode z
innych druga z wymienionych wtasnosci, ktéra sprowadza sie zasadni-
czo do dwdch kryteriow wcielanych bezposrednio przez algorytmy: do-
datniodc rozktadu jasnosci i jego ,gltadko$c”. W praktyce mozna okre-
§li¢ kilka funkcjonatéw entropii na jasnoéci zrédta [np. 35 In B(&x, ni)],
co — 7z teoretycznego punktu widzenia — jest staboscia metody, ale
wszystkie one prowadza do podobnych wynikéw koficowych (Wernecke
1977, Sanroma i Estalella 1983).

Dzisiaj istnieje juz spora liczba réznych algorytméw odtwarzania
map metoda maksymalnej entropii, z ktérych dos§é ogdlnym jest sche-
mat Skillinga i Bryana (1984). Algorytm ,pseudo-MEM” Cornwella
(1982) wykorzystuje CLEAN w procesie iteracyjnym, w ktérym brudna
mapa jest modyfikowana w celu uzyskania koncowych skltadnikéw ,,ma-
ksymalno-entropijnych”, a nie jak zwykle — | czystych”. Inne algorytmy
oparte sa catkowicie na maksymalizacji entropii (Wernecke i D’Addario
1977, Gull 1 Daniell 1978, Sanroma 1 Estalella 1983; por. tez Lim 1 Malik
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1981, Komesaroff i in. 1981).

Radioastronomowie czesto uzywaja stosunkowo prostego algorytmu
dekonwolucji MEM zaimplementowanego w programie VM nalezacym
do pakietu ATPS. W algorytmie tym (Cornwell i Evans, 1985) stosuje
sie proste podejscia Newtona—Raphsona do optymalizacji wzglednej en-
tropii obrazu z pewnymi warunkami ograniczajacymi. Sault (1990)
zauwazyl, ze jedynie poprzez modyfikacje sposobu wyznaczania para-
metréow kontrolnych algorytm ten mozna istotnie poprawié. Efektywnie
prowadzi to do o 20 — 35 % szybsze]j zbieznosci do koricowych rozwiazan.

Ostatnie kilka lat przyniosto gwaltowny postep w technikach odtwa-
rzania obrazdéw z zastosowaniem MEM w innych niz radioastronomia
dziedzinach (np. Weir i Djorgovski 1991, Usowicz 1993). Mozemy wiec
domyélac sie dalszego wzrostu znaczenia tej metody takze i w VLBI.

4.2.9 Metody bezfazowe (mapy hybrydowe)

Informacja o obrazie zawarta jest zaréwno w amplitudach jak 1 w fa-
zach skatadnikéw widma (funkcji widzialnodci). T chociaz, formalnie
rzecz biorac, obie wielkosci sa caltkowicie niezalezne, to pewna czesc
informacji o samych fazach tkwi juz w amplitudach. Dlatego tez na-
wet zupelny brak pomiaru faz listkéw interferencyjnych nie przesadza
jeszcze o nieprzydatnosci takich danych do tworzenia map. Opierajac
sie na technikach stosowanych m.in. w krystalografii Baldwin 1 War-
ner (1976) opracowali metode bezfazowego odtwarzania rzeczywistych
rozktadéw jasnosci w przypadku, gdy jedno zrédto punktowe dominuje
w polu widzenia (por. tez Riley i Pooley 1978). Pézniej rozszerzyli ja
oni (Baldwin i Warner 1978) na przypadki ogdlniejsze — bez wymogu
punktowosci czy dominacji.

Jeden ze sposobéw polega na przetransformowaniu (fourierowsko)
nie samych amplitud, lecz ich kwadratéow z fazami ustalonymi na zerze
i analizie takiej mapy prébnej. W analizie tej wykorzystuje sie fakt,
7ze mapa uzyskana z kwadratéw amplitud jest dwuwymiarowa funk-
cja autokorelacji mapy prawdziwej, w zwiazku z czym posiada szereg
charakterystycznych symetrii pozwalajacych odrézni¢ sktadniki rzeczy-
wiste od falszywych.

W drugiej metodzie uzywa sie mapy probnej zawierajacej niektére
ze sktadnikéw prawdziwych. Mozna ja uzyskaé z analizy mapy otrzyma-
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nej z kwadratéw amplitud (z poprzedniej metody), badz wykorzystujac
inne informacje. 7 takiej mapy oblicza sie fazy funkcji widzialnosci 1
dotacza do obserwowanych bezfazowych amplitud. Tak skomponowane
dane stanowia punkt wyjscia do nowej, poprawionej mapy probnej zwa-
nej hybrydowq. Po 2 — 3 cyklach poprawiania map probnych dostaje
sie mape o jakosci zblizonej do mapy prawdziwej.

Kus iin. (1981; por. tez Grzybek 1983) wyznaczali rozktad jasnosci
7 samych amplitud listkéw interferencyjnych korzystajac z metody po-
dobnej do proponowanej przez Forta i Yee (1976) i rozszerzonej przez
Cohena (Wilkinson i in. 1977). Poczatkowy model zrédta transfor-
mowano na funkcje widzialnodci, ktérej sama tylko faze wykorzysty-
wano w miejsce brakujacych faz w danych obeserwacyjnych. Uzyskana
tak widzialno$¢ ,hybrydowa” byta transformowana na rozktad jasnosci.
Wynikowa mape czyszczono CLEANem i1 ponownie transformowano do
funkcji widzialnosci, ktérej fazy wraz obserwowanymi amplitudami bylty
podstawa do nastepnego przyblizenia rozktadu jasnosci.

Mapy hybrydowe — z powodu braku fazy — maja 180-stopniowa
nieokreélonos$é pozycji (orientacji) i dowolnoé¢ potozenia na niebie. Na
ogol istnieje jednak jakas szczatkowa informacja o fazie, ktéra wystar-
cza do rozwiazania wspomnianej nieokreslonosci. Dowolnos¢ potozenia
zas oznacza tylko tyle, ze nie da sie z takiej analizy poprawié wspotrzed-
nych érodka mapy (centrum fazowego) przyjetych w procesie korelacji.

Termin ,hybrydowe” przylgnal pézniej do ogdlniejszej klasy map
zrekonstruowanych z niepelnych danych obserwacyjnych i wykonanych
niekonwencjonalnymi metodami.

4.2.10 Metody zamknietych obserwabli

Zmana wezesniej metode zamknietych faz (ang. closure phase; Jennison
1958, Rogstad 1968) Rogers i in. (1974) przystosowali do odtwarzania
map VLBI obarczonych btedami fazy. Jej istota jest tworzenie algebra-
icznej kombinacji obserwowanych faz funkcji korelacji wokol triad anten
(k,l;m). W takich kombinacjach wszystkie indywidualne przyczynki
do faz, a zwiazane z miejscem obserwacji (atmosfera Ziemi, teleskop),
znosza sie catkowicie wraz, zreszta, z cata przypisana srodkowi zrédta
faza:
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Cpi + P+ Prngy =0 (4.5)

(bo ®;; = ¢; — ¢;). To co nie znika w zamknietych fazach jest zwiazane
tylko ze struktura zrédta i pochodzi z zespolonej funkcji widzialnosci.
W rzeczywistosci fazy ®;; ze wzoru (4.5) sa tylko estymatorami tych
wielkosci na poszczegdlnych bazach sieci, a zatem sa obarczone niewiel-
kimi bledami wprowadzonymi w czasie korelacji oraz btedami wynika-
jacymi ze skoficzonej czutosci systeméw odbiorczych (btad , termiczny”
¢ ze wzoru (3.12)).

Poniewaz z n—elementowe] sieci anten dostaje sie (721) =n(n—1)/2
niezaleznych faz (i amplitud) stowarzyszonych z tyloma wektorami baz,
za$ niezaleznych faz wzglednych jest n—1 (na jedna z faz mozna potozy¢
wartos¢ 0), to daje sie utworzy¢

niezaleznych zamknietych faz. Wynika z tego, ze zamkniete fazy zawie-
raja [(n — 1)(n — 2)/2]/(721) = (n — 2)/n catkowitej informacji o fazie
funkcji widzialnosci.

Opracowano kilka programéw iteracyjnych dopasowujacych modele
rozktadéw jasnosci z uwzglednieniem zamknietych faz (np. Fort i Yee
1976, Wilkinson i in. 1977, Cotton 1979). W wersji Readheada i Wil-
kinsona (1978; tez Wilkinson i Readhead 1979) pierwszy krok cyklu
iteracji polega na obliczeniu n — 1 faz funkcji widzialnosci z modelu
zrodla, w drugim rozwiazuje sie (n — 1)(n — 2)/2 réwnan zamknietych
faz w celu wyliczenia pozostalych faz funkcji widzialnosci z wartosci ob-
serwowanych, a pozostate kroki sa identyczne z tymi, ktére wystepuja
w dowolnym pakiecie programéw procedury INVERT i CLEAN.

Do celéw analizy danych VLBI zaprzegnieto réwniez znana wcze-
éniej (Twiss i in. 1960), ale zapomniana metode zamknietej amplitudy
— analogu do zamknietej fazy — stosowalna w przypadku obserwacji
przynajmniej czterema teleskopami (k, [, m, n).

Jezeli wyrazenie (1.16) stanowiace model listkéw interferencyjnych
(funkcji korelacji) mozna przyblizy¢ przez

Th = gkglej(¢k - ¢Z)Vkla (4.6)
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to wielkos¢
* *
R T

Aklmn = (47)

Tkal*n B Vkal;
jest zupelnie wolna od wspoélczynnikéw wzmocnienia anten i systemow
odbiorczych g;, czyli od czynnikéw zawierajacych btedy amplitudy. Dla
kazdej czworki anten mozna utworzy¢ trzy takie niezalezne wielkosci
[oprécz wypisanej jeszcze kombinacje klnm i knml, ktére nazywane
sa zamknietymi widzialnosciami (Readhead i in. 1980)]. Zamknietq
amplitudg nazywa sie modul zamknietej widzialnosci, badz wielkosc
analogiczna do (4.7), utworzona z modutéw widzialnosci. Mamy dwie
niezalezne zamkniete amplitudy w sieci czteroantenowej. Ogdlniej, w
sieci n—elementowej jest (721) niezaleznych funkcji korelacji ry;, a nieza-
leznych amplitud jest tyle, ile teleskopéw, czyli n. Mozliwe jest wiec

utworzenie
ny n(n —3)
2 2

niezaleznych zamknietych amplitud (badz innych niezaleznych wielkosci
niosacych informacje o amplitudzie). Wynika z tego dalej, ze utamek
catkowitej informacji o amplitudach funkcji widzialnosci w zamknietych
amplitudach wynosi [n(n — 3)/2]/(721) = (n—3)/(n—1). Oznacza to,
ze kiedy sieé liczy 10 stacji, to juz niemal 80 % calkowitej informacji
o funkcji widzialnosci znajduje sie w dwu wielkosciach zamknietych —
amplitudzie 1 fazie. Dolaczenie jeszcze jednej stacji do takiej sieci nie-
wiele juz poprawia efektywnosé wykorzystania informacji tkwiacej w
oryginalnych danych (pozostaje, oczywiscie, niezmiennie wazna wyni-
kajaca z tego uzupelnienia poprawa pokrycia plaszczyzny uv — w tym
przypadku o czynnik 2). Readhead iin. (1980) pokazali, ze metoda za-
mknietych amplitud mozna uzyskiwac¢ wiarogodne mapy w obecnosci
nawet znacznych btedéw pomiaru amplitudy listkéw interferencyjnych.
Jeszcze bardziej zaawansowane podejscie do hybrydowej rekonstruk-
cji obrazéw radiozrédet zaproponowali Schwab (1980) i Cornwell 1 Wil-
kinson (1981). W tych podejéciach taczy sie cechy algorytméw zamknie-
tych faz i zamknietych amplitud 1 — co jest chyba jeszcze cenniejsze —
uwzglednia sie réznie wazone indywidualne bledy teleskopow sieci.
Cornwell 1 Wilkinson w swojej procedurze uzywaja najpierw mapy
prébnej do obliczenia |Vi| i @5 dla wszystkich obserwowanych punk-
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Source: 30288
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Rys. 4.1: Przyktad pokrycia ptaszezyzny uv (a), odpo-
wiadajacej temu Lbrudnej wiqzki” sieci (b), ,brudnej
mapy” (c) i mapy koncowej (d). Wyniki pochodzq =
pracy Mareckiego (1992) i dotyczq %rédta 3C286 ob-
serwowanego na czestodci 609 MHz w dziesteciu sta-
cjach VLBI (steé¢ globalna, w tym Torun i Arecibo)
w paidziernitku 1986 r. Uzyskano je stosujac m.in.
metody zamknietych faz i amplitud. Najmmniejsza po-
dziatka skali czestoéci przestrzennych wynosi 107 X, zas
mapy obejmujg obszar 240x240 mas. Do rekonstrukeji
koncowe]j mapy uzyto czystej wigzki o rozmiarach 9x 17
mas
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téw bezposrednio przez transformacje Fouriera. Natepnie obliczane sa
bledy amplitudy 1 fazy dla kazdego odcinka integracji funkcji korelacji
z wykorzystaniem wszystkich dostepnych danych obserwacyjnych na
wszystkich bazach. Obserwowane wielko$ci sa korygowane 1 przetwa-
rzane za pomoca typowego programu — w danym przypadku INVERT
i CLEAN — na mape préobna. Proces zostaje powtérzony z ta nowa
mapa. W kolejnych iteracjach poprawki staja sie na ogét mniejsze, a
test zbieznosci pozwala zakonczy¢ prace we wlasciwym momencie.

Warto jeszcze raz zwrocié uwage, ze wielkoSci zamkniete sa calko-
wicie niezalezne od mocy zrddia i jego potozenia — tak samo, jak od
btedéw tych parametréw. 7 tego powodu mapy oparte wylacznie na
zamknietych obserwablach — podobnie, jak mapy hybrydowe Baldwina
i Warnera — maja dowolnos¢ poczatku wspdhzednych i ponadto do-
wolno$¢ skali strumienia.

4.2.11 Metoda minimum informacji (MIM)

W opisanych procedurach odtwarzania rozktadéw jasnosci tatwo mozna
zauwazyC przynajmniej trzy powazne uchybienia metodyczne. Po pier-
wsze, interpolacje obserwowanej funkcji widzialnosci wykonuje sie po-
miedzy danymi odnoszacymi sie do réznych momentéw i rdéznych inter-
ferometréw sieci. Czyni to, ze informacja o btedach na poszczegdlnych
bazach zostaje rozmyta, a korekcja moze by¢ wykonana jedynie meto-
dami iteracyjnymi; takze sam proces interpolacji jest zrédlem bleddw.
Po drugie, w miejscach na ptaszczyznie uv, gdzie nie ma obserwacji
ktadzie sie zera na funkcje widzialnosci. Prowadzi to do nadmiernego
wzrostu listkéw bocznych brudnej wiazki. Wreszcie — po trzecie —
zwykle zaniedbuje sie catkowicie informacje zawarta w czesci urojonej
brudnej mapy (tylko niektérzy autorzy stosuja ,zespolony” CLEAN).

Zauwazajac te niedostatki Pfleiderer (1988, 1989, 1990, 1991) pro-
ponuje catkowicie rézne podejscie do problemu odtwarzania map, ktore
jest od nich wolne, a ktére wezesniej opracowano dla dziedziny optycz-
nej. W podejsciu tym konstruuje sie rzeczywiste réwnania na rozktad
jasnosci w funkcji jedynie obserwowanych danych o funkcji widzialno-
sci: kazda wartosc tej funkcji wyrazana jest przez sume przyczynkéw od
wszystkich elementéw (pikseli) rozktadu. Natepnie, tworzy sie uktad
réwnan liniowych wyrazajacy dopasowanie minimalizujace sume norm
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réznic pomiedzy widzialnoéciami obserwowanymi i uzyskanymi z mo-
delowego rozkladu jasnosci. Tak powstaty uktad mozna interpretowac
jako splot rozktadu z pewnym rodzajem wiazki instrumentalnej (zmo-
dyfikowana brudna wiazka) i moze by¢ poddany procesowi rozplatania
(dekonwolucji) w zasadzie dowolna metoda.

Algorytm dekonwolucji wspomnianego uktadu, zaadoptowany juz
do potrzeb radioastronomii (Kus i in. 1992; petniejszy opis ma by¢
wkrédtce opublikowany), opiera sie na ,metodzie minimum informacji”
(MIM) z uzyciem kryterium wygtadzajacego (Pfleiderer 1989, 1990)
wprowadzanego w sposéb analogiczny, jak to czynit Cornwell (1983)
usprawniajac CLEAN, o czym wspominali$my wczesniej. Uktad ten
jest normalizowany tak, by rezidua (btedy obserwacyjne) rozwiazania
mialy rozklad w przyblizeniu normalny o zerowej sredniej i jednostko-
wym rozrzucie. Wspomniane kryterium uwzglednia ilosciowa informa-
cje o strukturze (np. rozktad intensywnoéci) czyniac, ze wygladzanie i
rozplatanie sa raczej operacjami lokalnymi na ptaszczyznie mapy (im
punkty sa bardziej odlegle, tym mniejszy maja wzajemny wplyw na
wyniki wymienionych operacji). Ta wtasnoé¢, unikalna dla tej metody,
jest szczegdlnie pozadana ze wzgledu na mozliwosé uzyskiwania wy-
sokich rozdzielczosci, nawet nadrozdzielczoéci — poza granice wyzna-
czone teoria prébkowania (ang. superresolution).

4.2.12 Metody stosowane przy duzych polach wi-
dzenia

We wszystkich standartowych metodach tworzenia map obraz otrzy-
muje sie poprzez dwuwymiarowa transformacje Fouriera danych obser-
wacyjnych o funkcji widzialnosci radiozrédta. Zasadnicze usprawnienia
ostatnie] dekady polegaly na dopracowywaniu metod dekonwolucji w
celu poprawy bledéw wynikajacych z niekompletnosci obserwowanego
widma przestrzennego, oraz na udoskonalaniu samokalibracji potrzeb-
nej do eliminacji btedéw kalibracji. Mniej uwagi poswiecono kilku in-
nym lecz réwnie podstawowym niedostatkom (Cornwell i Perley 1992),
waznym przy obserwacjach obiektéw bardziej rozciagtych.

Po pierwsze, probki funkcji widzialnosci przypisane sa srodkowi pa-
sma odbieranych czestoéci — w istocie reprezentuja one odcinki pro-
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stych na plaszczyznie uv. Usrednienie po czestosciach obserwacji pro-
wadzi do wymazywania sktadnikéw widma przestrzennego odlegtych od
srodka pasma. Proponuje sie jako remedium uzywanie wezszych pasm.

Po drugie, analogiczne do wygladzania w obserwowanym pasmie
jest wygtadzanie w dziedzinie czasu przy usrednianiu sygnatu (funkeji
widzialnoéci) niejako wzdtuz éciezki na ptaszczyznie uv. Rozwiazaniem
tego problemu jest stosowanie krétkich czaséw usredniania.

Po trzecie, bledy fazowe wprowadzane przez atmosfere sa rézne w
réznych obszarach pola widzenia. Moze to mie¢ szczegdlnie duze zna-
czenie przy obserwacjach na dtuzszych falach (metrowych). Dla takich
przypadkéw Schwab (1984) proponuje zmodyfikowany algorytm auto-
kalibracji.

Po czwarte, skonczone rozmiary poszczegolnych teleskopow sieci
VLBI powoduja, ze ich pola widzenia sa takze skoficzone. Odtwarzanie
rozktadéw jasnosci katowo wiekszych wymaga techniki ,mozaikowania”.
Polega ona na sktadaniu duzej mapy z wielu mniejszych, z ktérych
kazda jest zrobiona wokdt nieco przesunietego centrum fazowego, albo
— gdy teleskopy maja bardzo waskie wiazki — kazda otrzymana z in-
nej obserwacji (z teleskopami skierowanymi na inne obszary zrddta).
Cornwell (1988) opracowal algorytm odtwarzania map mozaikowych z
uzyciem MEM (odpowiedni program, VTESS, dostepny jest w pakiecie
ATPS).

Wreszcie, zintegrowane probki funkeji widzialnosci mierzone sa nie-
koplanarnie. Dowolnemu punktowi na mapie przypisuje sie widzial-
nos¢ na czestodciach przestrzennych odpowiadajacych rzutowi punk-
téw probkujacych (radioteleskopédw) na plaszczyzne uv prostopadta do
kierunku widzenia owego punktu na niebie. Czestoéci przestrzenne
zmieniaja sie w ogolnosci w dosé ztozony sposéb wraz ze zmianami
punktdéw na niebie. Zwiazek rozktadu jasnosci z niekoplanarna funkcja
widzialnosci nie jest juz prosta dwuwymiarowa transformata Fouriera,
lecz transformata tréjwymiarowa. Cornwell i Perley (1992) opracowali
dwie metody odtwarzania map z niekoplanarnych danych stosujac je
do obserwacji na czestoéci 327 MHz za pomoca VLA.

Dla map duzych obszaréw zawierajacych wiele prawie punktowych
7zr6det nowa technike nazwana po ang. beam—sets opracowali Waldram
i McGilchrist (1990). Uzyto jej w Cambridge do przygotowania prze-
gladéw na czestoéciach 38 (Rees 1990) 1 151 MHz (7C).
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4.3 Dynamika map

Dynamika okresla jakos¢ mapy. Definicje sa jednak rézne. Jedni uwa-
7aja, ze jest to stosunek intensywnosci zrédta w maksimum, F,.., do
sredniej odchytki kwadratowe] w pustych obszarach mapy, inni za ten
drugi czynnik biora pierwszy ujemny kontur mapy. Najczedciej na miare
dynamiki bierze sie stosunek F},,, do najnizszego wiarogodnego kon-
turu. Zadna z tych definicji nie jest zadowalajaco jednoznaczna, a po-
nadto wystepuje tutaj bardzo silna zalezno$c¢ od mocy zrédta.
Réwnomiernie prébkowana mapa ma szum éredniokwadratowy (ter-
miczny) 0'/\/N, gdzie N jest liczba punktéw pomiarowych, a ¢ wyraza
btad pojedynczego pomiaru, ktéry jest funkcja stosunku sygnatu do
szumu, p. Oczekiwana dynamike mozna wiec oceni¢ z wyrazenia:

Fm(ll‘
ka/\/ﬁ

gdzie czynnik k zamienia btad ¢ na wielko$¢ szczytowa 1 miedci sie mie-
dzy 4 1 5. Jak wynika z opublikowanych map, w praktyce VLBI naj-
nizsze wiarogodne kontury przewyzszaja oczekiwane granice szumow
termicznych o czynnik 10 do 100 (Wilkinson 1983). Sa wszakze liczne
przyktady osiagania dynamiki rzedu kilkuset (np. Wilkinson i in. 1986,
Kus iin. 1990), a nawet tysiaca czy dwoch (np. Zensus iin. 1988, Unwin
i Davis 1988, Benson i in. 1988).

Trudnosci osiagania duzej dynamiki map VLBI wynikaja z nieréw-
nomiernego prébkowania na ptaszczyznie uv i czesto duzych luk w jej
pokryciu. Uzycie metod zamknietych obserwabli takze czesciowo redu-
kuje dynamike na skutek utraty informacji o funkcji widzialnosci. Na
przyktad, w przypadku sieci 10—antenowej, te 80 % informacji wspo-
mniane nieco wczedniej oznacza efektywne zmniejszenie ilosci punktéw
N o czynnik 0,8. Mechanizm tej straty mozna interpretowaé nastepu-
jaco: wyznaczajac bledy teleskopéw z zaszumionych danych — tak, jak
w metodach zamknietych obserwabli — 1 uzywajac ich dalej do popra-
wienia danych wprowadza sie dodatkowy szum na powrdt do mapy.

Wilkinson (1983) pokazal, ze duze znaczenie dla dynamiki map
VLBI maja bledy systematyczne w wyznaczeniach amplitudy funk-
cji widzialnoéci. Oto kilka z jego argumentéw w tej waznej sprawie.
Angielski system interferometréw o taczach mikrofalowych, MERLIN,

(4.8)
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pracowal woéwczas w warunkach bardzo zblizonych do techniki VLBI
(5 — 6 teleskopdw, prébkowanie jednobitowe) i stosowano do niego te
same metody syntezy apertury co w VLBI. Z poréwnania map uzy-
skanych z tego instrumentu z obrazami amerykanskiej VLA wynika, ze
osiagano tutaj regularnie granice wiarogodnosci konturéw na poziomie
szumoéw termicznych. Testy komputerowe wskazuja, ze kiepskie pokry-
cie ptaszczyzny uv wcale nie jest krytyczne dla wiarogodnosci mapy.
Wreszcie, do$wiadczenia zdobyte na MERLINie sugeruja, ze doskonate
mapy mozna kreowa¢ juz woéwczas, gdy stosunek sygnatu do szumu na
wszystkich bazach przewyzsza wartos¢ ~ 2, przy ktorej szum termiczny
mapy nie powinien by¢ wiecej niz dwukrotnie wiekszy od oczekiwanego
w przypadku idealnej stabilnoéci faz i amplitud. Pozostaja zatem tylko
btedy systematyczne funkcji widzialnosci jako jedyne zrédlto gorszej niz
mozna by oczekiwaé dynamiki map VLBI. Chodzi tutaj o btedy, ktére
nie znosza sie w zamknietych obserwablach, tzn. te, ktére wiaza sie z
bazami (albo z korelatorem). Wilkinson wyliczyt kilka tego rodzaju
btedéw i zademonstrowal ich degradujacy wplyw na jakos¢ mapy. Po
dalsze studia dynamiki map kierujemy czytelnika do Hamakera (1979),
Cohena (1980), Condona i in. (1982) oraz Norrisa (1983). Wspomnie¢
trzeba, ze w tych dyskusjach pomijane jest zrodlo potencjalnych syste-
matycznych btedéw amplitudy funkcji widzialnoéci, tkwiace w probko-
waniu jednobitowym (Borkowski 1986).

Na koniec warto odnotowac podstawowa prawde, ktéra powinien
znac kazdy twoérca map VLBI:

btedy amplitudy prowadza do fatszywych symetrycznych struktur na ma-
pie, za$ btedy fazy — do struktur antysymetrycznych (Wilkinson 1983).




Rozdzial 5
Widmowa VLBI

adanie linii widmowych w radioastronomii rozpoczeto sie
w 1951 r. wykryciem neutralnego wodoru w przestrzeni
miedzygwiazdowej na fali o dtugodci 21 cm (Ewen i Pur-
/ cell 1951). Pierwsze obserwacje byty z koniecznosci wyko-
nywane za pomoca odbiornikéw przestrajanych lub wielokanatowych i
na ogoét z wykorzystaniem pojedynczych radioteleskopéw. Obecnie do
tego celu uzywa sie powszechnie takze interferometréw — tak konwen-
cjonalnych, jak 1 wielkobazowych.

Filtrowanie wielokanalowe i przestrajanie odbieranego pasma czes-
tosci to tylko dwa z mozliwych sposobéw analizy widmowe] sygnatow.
Roéwnowazny efekt dostaje sie przez transformacje Fouriera czasowych
przebiegéw albo ich funkcji autokorelacji. W przypadku interferometrii
wazne sa widma wzajemne uzyskiwane badz przez wymnozenie trans-
format Fouriera dwéch sygnatéw, badz przez wykonanie takiej transfor-
macji na funkcji korelacji wzajemnej tych sygnaléw. W VLBI stosuje
sie praktycznie wyltacznie tylko ten ostatni sposéb.

Zwiazki widma z przebiegami czasowymi i ich funkcjami (auto)-
korelacji, opieraja sie na znanych twierdzeniach o transformacie Fo-
uriera i o splocie (np. Bracewell 1965). Zwiazki te bywaja nazywane
tez twierdzeniem Wienera—Chinczyna (albo —Khintchine) (np. Bendat
i Piersol 1971, 1980):

S(f) = /°° r(r)e=27dr (5.1)

—00
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gdzie f jest czestoscia w uzyskanym widmie, a 7 — wzajemnym zapoz-
nieniem korelowanych sygnatdw.

Wraz z szybkim rozwojem elektroniki cyfrowej na poczatku lat
szeScdziesiatych stato sie mozliwe wykorzystanie doktadnosci i stabilno-
sci technik cyfrowych do analizy widmowej. W systemach radioastro-
nomicznych funkcja (auto)korelacji nie jest mierzona bezpoérednio, lecz
na ogo6t jest oceniana z cyfrowych probek sygnatu. Czesto tez, ta po-
sta¢ cyfrowa jest ograniczana do zaledwie jednego bitu reprezentujacego
znak oryginalnego sygnalu — tak, jak w opisanych juz w tej pracy cy-
frowych systemach VLBI. Operacja korelacji ograniczonego sygnatu
staje sie wtedy wyjatkowo prosta: wynik korelacji jest albo 1 (oba sy-
gnaty maja identyczny znak), albo —1 (przeciwne znaki). W przesztosci
uwazano, ze strata informacji (o czynnik 7/2, tzn. o okoto 36 %), wy-
nikajaca z kwantyzacji jednobitowej, jest jeszcze znosna w kontekscie
wiekszych kosztéw systeméw opartych na prébkowaniu wielobitowym
(dzisiaj korelatory wielobitowe sa raczej normalnodcia). Blizsze ana-
lizy wykazuja, ze np. prébkowanie dwubitowe zmniejsza straty do 12 %
(Cooper 1970), a trzybitowe — juz do 5 % w stosunku sygnatu do
szumu liczonego wzgledem systemu analogowego. Jednakze réwnole-
gle z ta poprawa rosnie réwniez gwaltownie ztozonosc cyfrowej logiki
takich korelatoréw (Cooper 1976). Ponadto jak pokazali Burns i Yao
(1969; por. tez Bowers i Klinger 1974), czutoé¢ korelatora jednobitowego
(takze wielobitowych) mozna znaczaco poprawié, zwickszajac szybkoéé
prébkowania ponad minimalna czestosé Nygquista (réwna podwojonej
szerokoéci odbieranego pasma). Np. dwukrotnie szybsze prébkowanie
zmniejsza wspomniane straty teoretycznie z 36 do 26 % (do$wiadczalnie
stwierdzono tylko 22 %).

Technike jednobitowa jako pierwszy zastosowal Goldstein (1962) do
analizy widma echa radarowego z Wenus, a kréotko po nim Weinreb
(1963) wprowadzit ja do radioastronomii, prébujac wykryé¢ linie deuteru
na czestodci 327 MHz. W kilka lat pdzniej, u zarania rozwoju techniki
wielkobazowe], wykonano pierwsze analizy widmowe obserwacji VLBI
(Moran i in. 1968, Burke 1969).

Cyfrowa spektroskopia korelacyjna ma wiele zalet w poréwnaniu z
innymi technikami. Mimo koniecznosci stosowania komputera do wy-
konania operacji przeksztalcenia Fouriera, korelator cyfrowy jest tan-
szy np. od systeméw zawierajancych wielokanalowe analizatory widma.
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W przypadku dhuzszych integracji sygnatu stabilno$c tego korelatora
jest tez lepsza. Poprzez sprzezenie oscylatoréw lokalnych i urzadzen
prébkujacych z atomowym wzorcem czestosci kalibracja widma moze
mie¢ doktadnoéc atomowa. Ponadto korelatory cyfrowe pozwalaja na
swobodny wybér rozdzielczosci widma przez prosta zmiane czestosci
probkowania. Ich wada jest ograniczona szeroko$é widma wynikajaca
7 szybkosci dostepnych elementéw elektronicznych, co jednak nie ma
wiekszego znaczenia w VLBI, w ktérej pasmo jest i tak ograniczone
przez systemy rejestracji sygnatow.

Na wyjsciu normalnego korelatora VL.BI dostaje sie dyskretne war-
tosci funkeji korelacji wzajemnej sygnatéw zapisanych w dwéch (ki l)
lub wiecej stacjach ry(7), w wielu kanatach zapéznien 7. Poniewaz
ta funkcja nie jest parzysta w odréznieniu od funkcji autokorelacji, to
pomiary jej musza by¢ wykonane zaréwno z dodatnimi, jak i uyjemnymi
zapoznieniami. Transformata Fouriera tych wartosci, czyli widmo wza-
jemne sygnatéw Sii(f), bedzie zatem w ogdlnosci zespolona.

W systemach VLBI sygnaly sa zapisywane jednokanatowo w tym
sensie, ze nie odbiera sie sktadowej ortogonalnej (w interferometrach
konwencjonalnych uzyskiwanej przez uzycie dwéch sprzegnietych oscy-
latoréw lokalnych generujacuch sygnaly sinusoidalne w kwadraturze,
tzn. o fazach przesunietych o 90°), dlatego funkcja korelacji wzajemnej
jest rzeczywista, a jej transformata jest hermitowska: S(—f) = S*(f).
Powoduje to, ze widmo uzyskane z ortogonalnego kanalu korelatora
VLBI nie wnosi zadnej nowej informacji (dostaje sie tam widmo jS(f),
by¢ moze z wyjatkiem sktadnika o czestoéci zerowej, ktéremu odpo-
wiada warto§¢ érednia i ktéry znika dla sygnatéw losowych). W zwiazku
7z tym, jesli stosunek sygnatu do szumu nie jest krytyczny, w czasie ko-
relacji obserwacji widmowych kanaly ortogonalne mozna w ogédle po-
minac¢ na korzysc zwiekszonej rozdzielczosci koncowych widm. Tak sie
postepuje np. przy pracy w trybie widmowym angielskiego MERLIN-u
(Norris i in. 1982). W analogiczny sposdb, zadnej dodatkowej informa-
cji nie niesie druga potowa hermitowskiej transformaty Fouriera.

Prawdziwa funkcja korelacji ma nieskonczenie wiele punktéw, zas
kolerator prébkuje ja tylko w N punktach (kanatach zapéznien). Wy-
bér N punktow odpowiada pomnozeniu prawdziwej funkcji korelacji
przez prostokatna funkcje okna o szerokodci N/(2Af), gdzie Af jest
szerokoscia pasma w.cz. odbieranego sygnatu prébkowanego z czes-
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toscia Nyquista. Po transformacji do dziedziny czestosci zgodnie ze
wzorem (5.1) jest to réwnowazne splotowi (a wiec wygtadzeniu) praw-
dziwego widma z transformata Fouriera funkcji okna, czyl tutaj z
sinc(f,) = sin(wf,)/(7f,). Funkcja sinc ma wiele malejacych listkéw
bocznych (ekstreméw), ujemnych i dodatnich na przemian, z ktérych
pierwszy ma wysokos¢ —22 % listka gtéwnego. Uwidacznia sie to w
widmach z waskimi liniami typu zrdédet maserowych jako ,,dzwonienie”,
ktérego skutkiem jest pojawianie sie na pozycji silnego masera zrédet
absorpcyjnych 1 emisyjnych na przemian, na mapach wykonanych z
danych z kolejnych kanaléw widmowych.

Kiedy funkcja okna ma wspomniana wyzej szerokos¢, to jej transfor-
mata ma szeroko$¢ mierzona na potowie wysokosci gtéwnego listka 1,2
razy odwrotnos¢ szerokodci okna, czyli 24Af/N. Wielkod¢ te uwaza
sie za miare rozdzielczoSci otrzymanego widma.

Poza opisanym zjawiskiem wygladzania widma przez funkcje okna,
w analizie widmowej pojawia sie dodatkowo tzw. efekt Gibbsa (np.
Bracewell 1965, Yuen i Fraser 1976, D’Addario 1982), tj. pewne znie-
ksztalcenia widma w jego niskoczestosciowej cze$ci, wywolane przez
omdwione wygtadzanie w obszarze nagtej zmiany znaku czeéci urojonej
widma przy przejéciu przez czestodé zerowa (hermitowskosé). Skutecz-
nym sposobem na oba te zjawiska jest wygladzanie stromych z natury
brzegéw prostokatnej funkcji okna. Istnieje wiele w praktyce stosowa-
nych funkeji okna (np. Ball 1976), ale w VLBI najczeéciej uzywa sie tzw.
okna Hanna (np. Otnes i Enochen 1972), ktérym jest cos?(x7Af/N), a
w dziedzinie czestosci sprowadza sie to do prostego zsumowania trzech
sasiadujacych wartosci widma ze $rodkowa wzieta dwukrotnie. , Han-
ningowanie” zmniejsza poziom listkéw bocznych do ponizej 3 %, ale
dzieje sie to kosztem rozdzielczosci widma, ktéra wynosi wtedy 4A f/N.

Obserwowane linie widmowe sa poprzesuwane odpowiednio do ru-
chéw wlasnych badanych obiektéw i radioteleskopow sieci VLBI. Zgod-
nie ze szczegdlna teoria wzglednosdci, obserwowana dlugosc fali A ze
spoczynkowa A, zwiazane sa rownaniem:

/\0:/\1—%c0sﬁ

- (9
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gdzie ¢ jest predkoscia $wiatta, V' — predkosécia ruchu obiektu w ukta-
dzie obserwatora, a § — katem miedzy kierunkiem widzenia a kierun-
kiem ruchu. W przypadku niewielkich predkosci radialnych V, (méwmy,
do 1000 km/s) dopuszczalne sa uproszczenia dopplerowskie typu (sto-
sowane w radioastronomii):

V; Ao
. 3 (5.3)

albo, jak przyjmuje sie w astronomii optycznej,

V.oA
MY 5.4
by (5.4)

z

Od predkosci radialnych wyznaczonych z obserwowanych przesunie¢ li-
nii, zaleznie od przyjetego uktadu odniesienia, odejmuje sie radialne
sktadowe ruchu rotacyjnego Ziemi (maksymalnie 0,465 km/s), ruchu
Ziemi wokét drodka masy uktadu Ziemia—Ksiezyc (0,013 km/s; uktad
geocentryczny ), ruchu Ziemi wokét Stonica (30 km/s; heliocentryczny),
ruchu Storica wokét barycentrum Uktadu Stonecznego (0,012 km/s; ba-
rycentryczny, zwany czesto tez heliocentrycznym), ruchu Stonca (20
km/s; lokalny uklad odniesienia LSR') i rotacyjnego ruchu Galaktyki
(225 km/s; galaktyczny) (np. Gordon 1976, Rots 1982). Radioastrono-
mowie najczedciej sprowadzaja predkosci do LSR. Praktyczne wzory i
aktualne state astronomiczne potrzebne przy redukeji predkosci prze-
strzennych obserwatora mozna znalezé np. u Gordona (1976), Gliese
(1982) i Wielena (1982).

Metody widmowe w VLBI stosuje sie praktycznie wyltacznie do ana-
lizy obserwacji maseréw kosmicznych. Obiekty te byly zreszta jednym
7 wazniejszy ch stymulatoréw narodzin i rozwoju techniki VLBI jako ta-
kiej. Poniewaz masery obserwuje sie w obszarach powstawania gwiazd
i w sasiedztwie gwiazd péinych typéw (zwykle M), dostarczaja one
unikalnych informacji o narodzinach i $mierci gwiazd.

Ze wzgledu na znaczne rozpowszechnienie w Galaktyce, duza moc
i mate rozmiary, masery astronomiczne moga stanowic¢ wazny prébnik
osrodka miedzygwiazdowego poprzez analizy rozpraszania ich promie-
niowania. Zaobserwowano, ze niektére detale maserowe wykazuja ten-

10d ang. Local Standard of Rest.
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dencje posiadania wiekszych rozmiaréw widmowych na dalszych odle-
glosciach od Uktadu Stonecznego, co sie interpretuje jako przestanke su-
gerujaca, iz poszerzenie takie jest skutkiem rozpraszania miedzygwiaz-
dowego (Reid i Moran 1981). Niedawno efekty te potwierdzono dla
maseréw OH (Diamond i in. 1988) i HoO (Gwinn i in. 1988). Bowers
iin. (1980) zauwazyli, ze u najodleglejszych maseréw OH nie wyste-
puja struktury matoskalowe. Moran i in. (1973) zwracaja uwage na to,
ze w zrodle W49 stosunek widmowych rozmiaréw maseréw HoO 1 OH
jest w przyblizeniu réwny oczekiwanemu z prawa kwadratowej zalez-
nosci rozpraszania od dtugosci fali. W przysztosci, przy wykorzystaniu
metod syntezy apertury, powinno by¢ mozliwe okreslenie dokltadnych
rozmiaréw dla wielu zrédet, co uczyni tego typu badania bardziej uzy-
tecznymi.

Z wielko$ci rozszczepienia Zeemana linii widmowych maseréw moz-
na wnioskowaé o natezeniach pdél magnetycznych (Reid i Silverstein
1990, Reid i Menten 1992). Typowe natezenie 5 mGs wystarcza do roz-
szczepienia przekraczajacego szerokos¢ linii OH, a powstata para ma
przeciwne polaryzacje kotowe. Dotad zmierzono pola u kilkadziesieciu
maseréw miedzygwiazdowych, ale prace trwaja i oczekuje sie wtacze-
nia do tych badan techniki VLBI. Pozwoli to wyznaczy¢ rozktad pola
magnetycznego w Galaktyce.

Obserwacje maseréw kosmicznych z czerwonych olbrzyméw mozna
wykorzystac takze do oceny predkosci utraty masy tych gwiazd z po-
miaréw rozrzutu predkoéci radialnych w widmie 7rédet (Reid i Moran
1981). Analiza ruchéw wthasnych prowadzi takze do wyznaczen odle-
glodci tych zrédet metodami paralaksy statystycznej i dopasowywania
modeli. Wprawdzie na razie takie prace dotycza tylko Galaktyki, ale
istnieje oczekiwanie, ze poprawa rozdzielczosci VLBI pozwoli odtwarzac
mapy maseréw pozagalaktycznych z doktadnosciami umozliwiajacymi
niezalezne wyznaczanie odlegtosci do galaktyk.

Nastepny punkt poswiecimy blizszej, chociaz z koniecznosci takze
krétkiej, charakterystyce tych ciekawych radiozrédet. W dalszych pun-
ktach oméwimy typowe strategie obserwacji widmowych VLBI i ob-
rébke danych — od korelacji do metod analizy koncowej wynikéw. Za-
ktadamy przy tym, ze Czytelnik zna juz ogdlne problemy obrébki da-
nych VLBI, o ktéorych pisaliémy szerzej w rozdz. 3. Ponadto opis niniej-
szy dotyczy w zasadzie opracowania wspolczesnych obserwacji wykona-
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nych z systemami Mark 111 Mark I1I. Wiele szczegdtéw przykladowe;j
obrébki obserwacji widmowych z systemu Mark I podano u Reisza i in.
(1973). By¢ moze warto odnotowaé, ze autorzy ci juz wéwcezas uzyskali
wyznaczenia pozycji maserdéw z doktadnosciami 0,0003".

5.1 Masery kosmiczne

Znakomita wiekszo$¢ sposréd ponad 50 molekut wykrytych metodami
radiowymi w ostatnich 25 latach w chmurach miedzygwiazdowych znaj-
duje sie w réwnowadze termodynamicznej. Ich widma emisyjne badz
absorpcyjne daje sie wzglednie prosto interpretowaé. W kilku przypad-
kach promieniowanie jest jednak tak szczegdlne, ze mozna je thumaczy¢
jedynie jako efekt wzmocnienia maserowego. Proces maserowy wymaga
uczestnictwa przynajmniej trzech pozioméw energetycznych danej cza-
steczki. Pod wplywem pewnego mechanizmu pompowania nastepuje
przejscie czasteczek z najnizszego na najwyzszy z tych trzech pozio-
méw, skad — dostatecznie szybko — na bardziej dtugozyciowy poziom
posredni. Moze sie zdarzy¢, ze poziom posredni uzyska w ten sposéb
wyzsze obsadzenie niz poziom najnizszy (inwersja obsadzen). W takim
przypadku kwanty o energii réwnej réznicy energetycznej tych pozio-
méw (pochodzace np. z emisji spontanicznej w oérodku lub z promie-
niowania tta) przechodzac przez chmure czasteczek czedciej wywoluja
stymulowana emisje niz sa absorwowane. Kwanty wyemitowane w spo-
s6b wymuszony sa wiernymi kopiami kwantéw stymulujacych — tak
pod wzgledem energii, jak i kierunku rozchodzenia sie. Skutkiem jest
proces lawinowy prowadzacy do wielokrotnego wzmocnienia promie-
niowania stymulujacego na czestodci linii czasteczki (stad wyraz maser
jako skrét od ang. Microwave Amplification by Stimulated Emission of
Radiation).

Bodajze najbardziej niezwykly wéréd tych z natury osobliwych ob-
jektéw jest maser pary wodnej (H2O) stowarzyszony z obszarem HIT
nazywanym W49 i odkryty w 1968 r. (Cheung i in. 1969). Jego energia
wypromieniowana w pagmie o szerokosci zaledwie okoto 30 MHz (na
czestodcl spoczynkowej 22 235,080 MHz) jest rzedu catkowitej energii
elektromagnetycznej wypromieniowywanej przez Stonce. Poszczegdlne
sktadniki bogatego profilu widma w tym okienku radiowym maja $red-
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nice zaledwie rzedu 0,001”, co czyni ze strumien promieniowania w ta-
kich prazkach widmowych odpowiada emisji ciala doskonale czarnego
o temperaturze 10'® K. 7 odleglosci W49 (15 000 pc, tj. parsekow)
wynika, ze liniowe rozmiary poszczegdlnych maserdéw sa rzedu 10 AU
(jednostek astronomicznych), a jest ich tam kilkaset rozsianych na ob-
szarze o rozciagtosci okoto 1”. Ponadto ogniska maserujace zapalaja sie
1 gasng po czasie rzedu 1 roku, a poniewaz kazdemu takiemu ognisku
odpowiada jeden waski (typowo 50 kHz) prazek w widmie (umiejsco-
wiony na czestosci zgodnej z predkoscia radialna obtoku, w ktérym
odbywa sie akcja maserowa), to i widmo catego obiektu ulega réwnie
szybkim 1 dramatycznym zmianom.

Linia H,O ma szeé¢ nadsubtelnych sktadnikéw o czestosciach od-
powiadajacych odstepowi okoto 6 km/s w predkosci radialnej (Sullivan
1973). Sugerowano wczeéniej, ze pewien utamek rozrzutu obserwowa-
nych predkoéci moze by¢ skutkiem tej nadsubtelnej struktury (Moran
iin. 1973, Genzel i in. 1979a). Analizy statystyczne Walkera (1984a)
wskazuja na realnosé tego efektu wtagnie w wynikach obserwacji zrédta
W49.

Znamy przynajmniej 300 réznych zrddel, skupisk maseréw H,O
zwiazanych z obszarami powstawania gwiazd i kilkaset maseréw oko-
togwiazdowych. Tylko niektére z nich wykazuja polaryzacje liniowa w
stopniu do 50 %. Pierwsze obserwacje VLBI maseréw wodnych wyko-
nano w USA w 1969 r. (Burke i in. 1970). Wykryto takze masery tej
czasteczki na wyzszych czestoéciach: 183,31009 GHz (Cernicharo i in.
1990) i 321,22564 GHz (Menten i in. 1990). Jednym z wazniejszych wy-
nikéw obserwacji VLBI tych obiektéw bylo wyznaczenie odlegtosci do
srodka Galaktyki (do zrédta Sgr B2) z analizy ruchéw whasnych detali:
7,6 £ 0,6 kpc (Moran i in. 1992, Reid i in. 1988).

Chociaz te sa najsilniejsze, nie wodne masery kosmiczne wykryto
jednak najpierw. Jeszcze w latach piecdziesiatych, w okresie wysitkow
skoncentrowanych na radiowych obserwacjach w linii neutralnego wo-
doru, przynajmniej raz prébowano dostrzec linie wodorotlenku, rodnika
OH. Niepowodzenie spowodowane bylo niedostateczna znajomoscia
czestoscl przejécia te] molekuty. Pdzniej, opierajac sie na pomiarach
laboratoryjnych, wykryto absorpcyjna linie OH w kierunku radiozrédta
Cas A (Weinreb i in. 1963). Dwa lata potem zaobserwowano te cza-
steczke takze w linii emisyjnej (Guderman 1965, Weaver i in. 1965) na
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czestosciach 1665,4018 1 1667,539 MHz. Jeszcze pdzniejsze obserwacje
wielkobazowe (Moran i in. 1968) wykazaly, ze sa to masery. Wniosek
taki wyciagnieto z faktu, ze temperatura jasnosciowa w tych liniach
osiagata patologicznie wysokie wartosci (miliard razy wyzsze niz te dla
Stonca), zad same linie byly nadzwyczaj waskie, rzedu 1 kHz, a czasem
nawet 600 Hz, czyli najwezsze linie spotykane w astrofizyce. Jedliby
te szerokos¢ interpretowac jako poszerzenie termiczne, to temperatura
kinetyczna powinna wynosi¢ zaledwie 10 do 100 K, co stoi w razacej
sprzecznosci z temperatura jasnodciowa.

Znanych jest kilkanascie radiowych linii czasteczki OH, ale najsil-
niejsze z nich to te dwie wymienione wyzej i nazwane gléwnymi oraz
dwie satelitarne o czestosciach spoczynkowych 16122311 1720,53 MHz.
Wykryto juz ponad 1000 takich zrédet, z ktérych najlepiej zbadane 1
jedno z najsilniejszych to zrédto w obszarze W3. Masery OH w ogdlno-
sci spotyka sie w rejonach powstawania gwiazd, w otoczkach olbrzymdw
1 nadolbrzymoéw poéznych typoéw 1 na obrzezach pozostaloéci po super-
nowych. Sa one na ogét stabsze od maseréw wodnych, o mniejszej
dyspersji predkoéci radialnych (rzedu 100 km/s, gdy w zrédtach H,0
bywa i 500 km/s) i o promieniowaniu silnie spolaryzowanym kotowo. 7
obserwacji VLBI wynika, ze zrédta OH stanowia skupiska oddzielnych
maserow o rozmiarach kilku jednostek astronomicznych. Ich promienio-
wanie jest szybkozmienne, ze skala czasowa od kilku tygodni do kilku
lat.

Swiatowa literatura duza wage przypisuje takze kilku pracom torun-
skich radioastronoméw dotyczacych maserowych zrédet OH w otocz-
kach gwiazd. Mamy tu na mysli klasyczna juz prace Bootha i in.
(1981), w ktérej przedstawiono mocne i bezpoérednie wyjaénienie na-
tury podwéjnego maksimum w linii 1612 MHz, na przyktadzie zrédta
OH127.8—0.0 obserwowanego technika interferometryczna (MERLI).
Asymetrie takich podwéjnych profili sprawiaja spory klopot teorety-
kom. Na tym polu powszechne uznanie znalazty niedawne publikacje
Szymezaka (m.in. 1989 i 1990a; zob. tez 1990b).

Czasteczka OH jest bardzo czulta na pole magnetyczne, dlatego mo-
7na ja wykorzysta¢ do pomiaru natezenia tego pola w zrédle. Zaob-
serwowano przypadki detali dopplerowskich z przeciwna polaryzacja
kotowa, a pdzniejsze obserwacje VLBI (Moran i in. 1978, Reid i in.
1980) wykazaly ich zbieznodé przestrzenna. Interpretacja tego faktu
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jako rozszczepienia Zeemana prowadzi do natezen 1 do 10 mGs, tzn.
kilkakrotnie wiecej niz obserwuje sie w przestrzeni miedzygwiazdowej.

Trzecim z lepiej poznanych maseréw jest maser tlenku krzemu, SiO
na czestoéci 43 GHz i wyzej, odryty przez Snydera i Buhla (1974; wiele
prac o tym maserze znajduje sie w zbiorze Andrew 1980; o odkryciu
nowych linii donosili niedawno Jewell 1 in. 1987, Nguyen—Q-Rieu 1 in.
1988 i Barcia i in. 1989). Pionierskie prace VLBI dotyczace maserdw
Si0 wykonali Moran iin. (1979), Genzel i in. (1979b), Lane i in. (1980)
i Lane (1984). Przed kilku laty wykonano pierwsze pomiary polary-
zacyjne i interperetowano wraz z danymi VLBI (McIntosh i in. 1989),
wykryto zwarte emisje maserowe? (Colomer i in. 1992), za$ w bieza-
cym roku Miyoshi i in. (1992) donieéli o odkryciu masera SiO przy p
Cephei w dwéch sasiadujacych (w odlegtosci okoto 300 MHz) liniach w
poblizu pasma 43 GHz. Poniewaz, najprawdopodobniej, oba masery sa
w tym samym fizycznie miejscu, to taka odleglto$¢ w czestosci stwarza
mozliwos¢ wykorzystania tej podwdjnej linii do swego rodzaju syntezy
pasma w celach astrometrycznych (wyznaczenia pozycji i ruchu wla-
snego z mikrosekundowa dokltadnoscia). Sa przestanki, ze réwniez inne
masery SiO koincyduja na tych samych pozycjach 1 na tychze dwdch
liniach. Poniewaz zas w Galaktyce jest kilkaset takich maseréw, to ro-
dzi sie nadzieja na wykorzystanie wreszcie obserwacji VLBI do badania
dynamiki Drogi Mleczne;.

Masery HoO, OH 1 510 sa najbardziej rozpowszechnione w Galak-
tyce, chociaz ani typ, ani miejsce nie sa wyjatkami. Poza nimi technika
VLBI obserwowano takze masery alkoholu drzewnego (metylowego)
czyli metanolu (CH3OH, 25 GHz; odkryty przez Barreta i in. 1971;
pomiedzy 834 MHz i 350 GHz zaobserwowano dotad ponad 200 linii (1)
tej czasteczki, z ktorych powyzej dwudziestu stanowia masery wykryte
w ponad 100 obszarach powstawania gwiazd — brak ich natomiast
w otoczkach gwiazd). Ponadto znane sa kosmiczne masery formalde-
hydu (H2CO, 4,8 GHz; Downes i Wilson 1974, Rots i in. 1981), siarczku
krzemu (SiS, 18 GHz; Henkel i in. 1983), cyjanowodoru (HCN, 89 GHz;
Guilloteau i in. 1987; dla innych przejs¢ kwantowych: Izumiura i in.
1987 oraz Lucas i Cernicharo 1989), amoniaku (NHj, 22,789421 GHz;

?Dotad wierzono, ze na dtuzszych bazach masery te sa rozdzielane i ze optymalne
dlugosci baz sa rzedu 100 km.
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Johnston i in. 1989) i, prawdopodobnie, tlenku wegla (CO; Zuckerman
i Dyck 1986).

Ostatnio catkiem niespodziewanie Menten (1991) odkryt bardzo sil-
ne (drugie co do mocy po maserze wodnym) promieniowanie maserowe
metanolu w linii 6668,518 MHz (fala 4,5 cm). Np. w zrédle W3(OH)
szezytowa warto$¢ gestosci strumienia w tej linii wynosi 3880 Jy —
okoto pietnastokrotnie wiecej niz w linit OH tego obiektu. Prawdopo-
dobnie maser ten zrobi szybka ,kariere” w astronomii. Juz odkryto
okoto 150 takich zrédet, wszystkie stowarzyszone z maserami OH. Wy-
raza sie nadzieje, ze VLBI pozwoli zmierzy¢ absolutne ruchy wtasne
CH3OH, co prowadzitoby do doktadnych wyznaczen parametréw rotacji
Galaktyki. Pierwsze obserwacje VLBI na tej niestandartowej czestosci
juz przeprowadzono (w kwietniu 1992 r. w stacjach NRAO, Haystack i
Bonn; Menten i in. 1992).

Masery HoO 1 OH s tak intensywne, ze juz do§é dawno niektére z
nich udato sie wykryé w innych galaktykach (Morris i Rickard 1982).
Obecnie znane sa tez pozagalaktyczne masery H,CO [ten jest wyjat-
kowy, gdyz znamy wiecej (catery) zrédet pozagalaktycznych niz ga-
laktycznych] i CH (zob. przeglad Henkela i in. 1991). Prace pozaga-
laktyczne koncentruja sie jednak wokot maseréw wody i rodnika OH.
Wykryto bardzo silne zrédta nazywane z tego powodu kilo—, mega—
giga— lub supermaserami (odpowiednio do mocy wzgledem odpowied-
nikéw galaktycznych). Np. maser OH w IC 4553 ma jasnos¢ (lumino-
sity) rzedu 1000 Lg, gdy najjadniejszy obszar HIT/OH w Galaktyce ma
tylko okoto 0,001 L. Niestety, rozdzielczo$c¢ naziemnych interferome-
tréw jest jeszcze za mata dla studiéw maseréw pozagalaktycznych. Jest
oczekiwanie na dalsze udoskonalenie techniki VLBI, a zwlaszcza na ko-
smiczna VLBI — na tyle by rozdzieli¢ takie zrédta. Umozliwitoby to
m.in. wyznaczanie odlegtosci galaktyk. Reid i Moran (1981) oceniaja,
ze np. dla rozdzielenia masera wodnego wykrytego w M33 (odlegtej o
750 kpc) potrzebna bedzie rozdzielczoéé kilku mikrosekund tuku.

Duzo wiecej informacji o maserach astronomicznych zainteresowany
Czytelnik znajdzie w przegladach takich autoréw, jak: Reid 1 Mo-
ran (1988a), Cohen (1989), Moran (1990), Szymczak (1990) czy Elit-
zur (1992a, 1992¢, 1992d). Ponadto specjalizowane krétsze przeglady
mozna znalezé w zbiorach Reid i Moran (1988b) oraz Clegg i Nedoluha
(1992) i w pracach Henkela i in. (1991), Cohena (1992) oraz Elitzura
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(1992b).

Najbardziej aktualne katalogi maseréw kosmicznych opublikowali
Cesaroni i in. (1988; ponad 500 zrdédet HoO), Lintel Hekkert i in. (1989;
442 OH) oraz Engels i Heske (1989; 191 SiO) — wszystkie w Astronomy
& Astrophysics Supplement Series.

5.2 Przyklady obserwacji

Przebieg obserwacji widmowych VLBI ustala sie w zalezno$ci od wzgle-
déw astrofizycznych biorac pod uwage takie czynniki, jak: rodzaje ba-
danych rédet (typ, rozciaglodé, moc, struktura) i zakresy dostepnych
czestosci radiowych oraz przyjete zatozenia co do rodzaju informacji,
ktéra oczekuje sie wyekstrahowac z wynikéow. W przypadku obserwacji
zrédet OH (18 c¢m) istnieje wybdr caterech zakreséw czestosci tej cza-
steczki 1 dodatkowo dwie mozliwe polaryzacje kotowe, a ponadto trzeba
ustali¢ szerokosé pasma odbieranych czestosci, ktéra bedzie narzucona
dyspersja predkosci radialnych molekut w zrédle. System Mark IT do-
puszcza rejestracje tylko jednego sygnatu o wstedze do 2 MHz, dlatego
konieczne bywa powtarzanie obserwacji na kolejnych czestosciach —
az do wyczerpania caltego zakresu albo wszystkich polaryzacji. Alter-
natywna strategia jest przetaczanie czestoéci (np. Johnston i in. 1971,
Genzel i in. 1981b, Kent i Mutel 1982, Fouquet i Reid 1982) bad? po-
laryzacji (np. Benson i Mutel 1979, 1982, Fix i in. 1982) w trakcie ob-
serwacji w ustalonych odstepach czasu. Mozna przy tym przelaczania
takie realizowa¢ w czasach krétszych od czasu spdjnosci interferome-
tru (np. co sekunde), nie tracac zwiazku miedzy parametrami 7rédta i
instrumentu, wyznaczanymi pozniej dla oddzielnych zakresow lub pola-
ryzacjl. Prawie zawsze tez, co jakis czas, trzeba obserwowac zrédla kali-
bracyjne o promieniowaniu ciagtym oraz tto nieba poza zrédtem. Robi
sie to w celu wyznaczenia aktualnych pozycji obserwowanych zrédet,
sktadowych baz interferometru oraz kalibracji parametréw systeméw
odbiorczych (temperatury systemowe], charakterystyki przenoszenia,
zapdznienia instrumentalnego itp.). Niekiedy pozyteczne wyniki moz-
na uzyska¢ juz z jednobazowych obserwacji (np. Moran i in. 1977, Reid
iin. 1977, Elmegreen i in. 1980, Kent i Mutel 1982), ale oczywiscie sys-
temy wieloantenowe daja znacznie bardzie] wyczerpujace informacje o
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zrddle.

Kiedy sygnaly zapisywane sa waskowstegowo, to wzgledne przesu-
niecia dopplerowskie wynikajace z rotacji Ziemi (czyli czestosci listkéw)
moga sta¢ sie znaczacymi utamkami szerokoéci odbieranego pasma,
powodujac istotne zawezenie efektywnej (wspdlnej dla dwéch stacji)
wstegi. Moze doj$¢ nawet do catkowitej utraty korelacji (obserwowane
pasma nie pokrywaja sie), gdy przesuniecia sa wieksze od szerokosci
pasma. Jedyna rada na ten efekt jest systematyczne, z géry zaplano-
wane przestrajanie oscylatoréw lokalnych w poszczegdlnych stacjach w
trakcie obserwacji. Tak byly wykonane np. obserwacje opisane przez
Reisza iin. (1973) i Gubbaya i in. (1977).

Podamy teraz dwa przyktady organizacji obserwacji widmowych
VLBI z uzyciem systemu Mark II. Oba eksperymenty przeprowadzono
w Stanach Zjednoczonych, a dotyczyty najsilniejszych maserdw.

Walker i in. (1982) opisuja obserwacje zrédta W49 za pomoca inter-
ferometru tréjelementowego. W kazdej stacji stosowano wzmacniacze
maserowe 1 wodorowe wzorce czestosci do stabilizacji oscylatoréw lo-
kalnych. Oscylatory byly przelaczane miedzy dwiema lub czterema
czestosciami z jednosekundowym czasem obserwacji na kazdej. Wy-
brany zestaw czestosci zawieral jedno pasmo wspdlne dla wszystkich
zestawéw, w ktérym znajdowal sie detal (maser) uzyty jako zrédto od-
niesienia. W sumie, w ciagu trzech dni, zapisano 14 réznych 2-MHz
okien na widmie tego zrédta H,O z rozdzielczoscia wyrazona w pred-
koéci radialnej 0,2 km/s. Efektem koricowej obrébki byto wyznaczenie
wzajemnych potozen 386 oddzielnych detali zrédta.

Inaczej zorganizowano obserwacje zrédta W3 (OH), w ktérych u-
czestniczylo osiem stacji Ameryki (Reid iin. 1980). Sesja obserwacyjna
sktadata sie z powtarzajacych sie sekwencji sledzenia zrédta ze wstega
62,5 kHz w ciagu 14 minut i sze$ciominutowych obserwacji zrédta ka-
libracyjnego 3C84 ze wstega 2 MHz w pasmie 1665 MHz i na jednej
polaryzacji liniowej. Ponadto, przeprowadzono obserwacje (ze wstega
2 MHz) zestawu 7rédet pozagalaktycznych o promieniowaniu ciaglym,
uzytych pézniej do wyznaczenia wspohrzednych stacji uczestniczacych
w eksperymencie oraz btedéw ustawienia epoki i dryféw zegardw atomo-
wych. Kilka najsilniejszych z tych zrédet obserwowano takze ze wstega
62,5 kHz w celu okredlenia réznicy zapdznien w tych dwéch wstegach.
Potozenie bezwzgledne zrédta wyznaczono z analizy czestosci listkow
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izolowanego detalu wewnatrz W3 oraz zrddel kalibracyjnych o znanych
wspélrzednych. W tych wyznaczeniach wykorzystano pomiary gestosci
elektronéw w atmosferze (do modelowania wptywu jonosfery) wyko-
nane w czasie obserwacji w dwdch innych miejscach USA. Szczegdtowe
mapy koficowe pozwolity zidentyfikowaé (potozenie, natezenie i predko-
§ci) 70 sktadnikéw zrédia, ktére w widmie mocy catkowitej (uzyskiwa-
nym np. z obserwacji pojedynczymi radioteleskopami) zdaje sie sktada¢
z zaledwie kilkunastu detali (blendowanie linii). Analogiczna strategie
obserwacyjna opisuja Haschick i in. (1981).

Wiele wspdlnego z obserwacjami widmowymi VLBI maja podobne
obserwacje wykonywane na MERLIN—ie (Norris i Booth 1981, Norris i
in. 1982), z tym ze korelacja danych odbywa sie tam w czasie rzeczy-
wistym (w trakcie obserwacji).

Po korelacji i skalibrowaniu funkcji widzialnosci dane VLBI poddaje
sie analizie jedna lub kilku metodami, o ktérych piszemy w szczegétach
nizej, w celu wyznaczenia wzajemnych polozen i intensywnosci poszcze-
g6lnych sktadnikéw widmowych badz ich predkosci. Czesto przy tym
zdarza sie, ze interesujacy obiekt obejmuje obszar na niebie zbyt duzy
na to, aby poddac go w catosci analizie szczegdlowe] wybrana technika.
Podjecie takiej proby oznaczatoby koniecznosé wykonania dziesiatkow
map o duzych rozmiarach, co wiaze sie z olbrzymia czasochtonnoscia,
kosztami obliczen i problemami z pojemno$cia pamieci komputeréw.
Dlatego w praktyce wykonuje sie najpierw przyblizone rozpoznanie cha-
rakteru rozktadu jasnodci mniej doktadnymi metodami (najczesciej jest
to metoda jednopunktowa) w celu okreélenia rozmieszczenia gniazd de-
tali wewnatrz wiekszego obszaru. Dopiero teraz szczegdtowej analizie
poddaje sie jedynie fragmenty pola widzenia obejmujace znalezione sku-
piska. W takich sytuacjach problemem bywa réwniez sama prezentacja
map o bardzo wysokich rozdzielczosciach i obejmujacych duze rozmiary
katowe. Czesto praktykowanym wyjsciem jest kilka niezaleznych map.
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5.3 Korelacja danych

Najczesciej uzywanym korelatorem do obrébki widmowych obserwa-
cji VLBI jest procesor w Charlottesville (NRAO, USA). Rzadziej do
tego celu wykorzystywany byl europejski korelator w Bonn. Korelator
amerykanski jest tréjstacjowy, chociaz jego mozliwosci przewidywano
rozszerzy¢ o czynnik cztery, co pozwolitoby na prace w uktadzie piecio-
stacjowym, za§ w trybie widmowym — w uktadzie trdjstacjowym z 256
zespolonymi kanatami zapéznien na kazda baze (Backer 1981). Dziata-
nie korelatora NRAO opisaliémy juz w rozdz. 2, jednakze gtéwnie pod
katem korelacji obserwacji zrédet o widmach ciagtych. wprawdzie w
jednym z trybéw widmowych tego korelatora istnieje mozliwos¢ pracy
w uktadzie tréjstacjowym, jednakze obserwatorzy korzystaja na ogdt z
trybu dwustacjowego pozwalajacego uzyskiwaé trzykrotnie wiecej (192)
kanatéw zapdznien funkcji korelacji, a zatem tylez razy lepsza rozdziel-
czo$¢ konicowych widm, plus dwie (po jednej dla kazdej stacji) 1,5 razy
dtuzsze (96-punktowe) funkcje autokorelacji. Oczywiscie, w tym try-
bie dane z kazdej bazy sieci interferometréw musza by¢ korelowane
osobno. Po 0,2-sekundowe] integracji funkcji korelacji wzajemnej dane
wyjsciowe korelatora sa transformowane fourierowsko (FFT) za pomoca
komputera Nova na 256-punktowe widmo. Podczas transformacji dane
te uzupetnia sie 64 zerami (aby zadoééuczynié¢ wymaganiom algorytmu
FFT), dlatego sasiednie punkty widma sa mniej niezalezne. Potowa
widma, dla ujemnych czestosci, jest zaniedbywana i do dalszych etapdw
opracowania zapamietuje sie tylko 128—punktowe zespolone widmo ko-
relacji krzyzowej oraz dwie 96-punktowe funkcje autokorelacji. Widmo
takie jest tez zwykle poprawiane (te] procedury nie realizowat kore-
lator bonski) na efekt dyskretnego (o odstep jednej prébki) Sledzenia
zapéznienia przez wymnozenie kazdego sktadnika przez exp(y2r f, At),
gdzie f, jest czestoscia wewnatrz odbieranego pasma video, a At —
réznica miedzy zap6znieniem modelowym i tym realizowanym skokowo
w korelatorze.

Korelator botiski w trybie widmowym (jednobazowym) co 4 s dawat
128—punktowe widmo funkcji korelacji wzajemnej, za$ widma autoko-
relacyjne dotyczace kazdego teleskopu — co kilka minut. Pézniejsza
analize wykonywano w Jodrell Bank (Anglia).
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5.4 Kalibracja funkcji korelacji

5.4.1 Kalibracja amplitudy listkow

Bezposredno po korelacji dane wymagaja poprawienia na efekt jedno-
bitowego prébkowania (czynnik Van Vlecka). Realizuje sie to przez
pomnozenie funkcji korelacji przez m/2. Funkcje autokorelacji usred-
nia sie dalej typowo na odcinkach rzedu minuty, a widmo wzajemne
— rzedu sekundy (ograniczeniem jest tutaj rezidualna czestoéé listkow
interferencyjnych). Nastepnie kalibruje si¢ pasmo przenoszenia wszyst-
kich indywidualnych systeméw odbiorczych z fragmentéw obserwacji
wykonanych z wiazka teleskopdw skierowana poza zrdédto. Ksztaltt pa-
sma dostaje sie z transformaty Fouriera funkcji autokorelacji, Sy (f,).
Piszac f, nie odrézniamy tutaj czestosci widma uzyskanego z transfor-
macji funkcji (auto)korelacji od czestosci w pasmie video, gdyz mozna
je &cidle powiazaé. Skalibrowane widmo indywidualne oblicza sie jako:

Son - Sojj

S =
Sogt

, (5.5)

gdzie S,,(f,) jest widmem indywidualnym, uzyskanym z funkcji auto-
korelacji obserwacji zrodia.

Poniewaz stacje sieci VLBI sa rozmieszczone w réznych miejscach
Ziemi, dopplerowskie przesuniecia widm indywidualnych, a takze wza-
jemnych (w ktérych przesuniecie jest réwne naturalnej czestosci list-
kéw) sa rézne, o ile nie prowadzono kompensujacego przestrajania oscy-
latoréw lokalnych w czasie obserwacji. Narzuca to koniecznos¢ korekty
czestosci widmowych, w ktdrej uwzglednia sie takze wszelkie rozbiezno-
§ci w ustawieniach czestosci oscylatordéw lokalnych i ewentualnie znane
lub uprzednio wyznaczone dryfy w chodach wzorcdw czestosci. Korekty
dokonuje sie przez transformacje widm na powrét do dziedziny zapdz-
nien, wymnozenie otrzymanych funkcji korelacji przez exp(y2rAf,7),
gdzie Af, jest zadana poprawka w czestosci, i ponowna transformacje
do dziedziny czestosci.

Widzialnosé listkéw interferencyjnych w funkcji czestosci widmo-
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wych f, okreéla sie wyrazeniem:

Swui(fo)

Vi = ————,
VSk(fo)Si(fo)

gdzie Sy jest widmem wzajemnym uzyskanym z korelacji danych stacji
kil a Sy, S;sa widmami indywidualnymi typu (5.5).

Ostateczna kalibracja amplitudy (Reid i in. 1980) uwzglednia jesz-
cze indywidualne btedy éledzenia zrédta, wzmocnienia anten, lokalnych

(5.6)

nieprzezroczystosci atmosfery 1 zmian temperatury systemowej, ktore
stabo — na ogét zaniedbywalnie — zaleza od czestosci w odbieranym
pasmie. Wystarczy zatem wyznaczy¢ pojedynczy parametr charakte-
ryzujacy te wplywy dla kazdej anteny i dla wszystkich jednoczesnie
kanatéw widmowych. W tym celu okresla sie najpierw widmo mocy
calowitej obserwowanego zrédta S(f,) z obserwacji na wybranym tele-
skopie (albo na wszystkich razem), a nastepnie okredla sie czynnik Q;
proporcjonalny do powierzchni skutecznej teleskopéw podzielonej przez
ich temperature systemowa — taki, ze:

Si(fo) = QuS(fo). (5.7)
Parametry ; oblicza sie minimalizujac sume kwadratéw wielkosci

S; — @S na catym widmie. Skalibrowana widzialnoéc¢ dostaje sie teraz
ostatecznie jako:

Vkl(fv) = %\/Qk@la (58)

co jest ztozeniem wzoréw (5.6) i (5.7).

5.4.2 Kalibracja fazy listkéw

Funkcja korelacji, albo widzialnos¢, skalibrowane w opisany sposob wy-
kazuje jeszcze znaczne bledy fazy, argumentu Vi ze wzoru (5.8), jako
funkcji czasu i czestosci (albo kanalu widmowego). Problem fazowy
znany dobrze w syntezie apertury (rozdz. 4) ma tutaj pelna analogie.
Zaszumienie fazy uniemozliwia uzywanie obserwabli typu (5.8) wprost,
dlatego opracowano szereg tzw. metod réznicowych, ktére wykorzystuja
fakt, ze réznica faz listkéw interferencyjnych pochodzacych od dwéch
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réznych, ale niezbyt odlegtych katowo i w czestosci, zrodet punktowych
prawie nie zawiera juz przyczynkéw spowodowanych przez rézne drogi
propagacji sygnatéw, niestabilnodci wzorcéw czestosci, czy w ogdlno-
sci btedéw modeli przyjetych w czasie korelacji. To, co pozostaje w
réznicowe] fazie, to sa przyczynki od wzajemnego usytuowania (od-
legtodci), badz struktury niedcile punktowych zrédet. W widmowej
analizie najczesciej stosuje sie 7rédto odniesienia (referencyjne) wyse-
lekcjonowane w polu widzenia korelatora poprzez wybér odpowiedniego
kanatu widmowego, ktérego faze funkcji widzialnosci odejmuje sie od
faz wszystkich pozostatych kanaléw (operacje taka nazywa sie rotacjg
fazy). Spreparowana w ten sposéb widzialnoéé jest dalej uzywana w
miejsce oryginalnej, co w konicowym rachunku sprowadzi sie do wyzna-
czen rozkltadéw jasnosci wzgledem obranego zrddla odniesienia, tzn.
bez bezwzglednych wyznaczen pozycji. Potozenie zrddla referencyj-
nego oblicza sie z kolei przez nawiazanie do potozen radiozrédet kali-
bracyjnych o znanych wspétrzednych. W tych obliczeniach podstawa
sa takze obserwable réznicowe. O ile nam wiadomo Peckham (1973)
byt pierwszym, ktéry zaproponowal réznicowa metode kalibracji fazy
interferometru wewnatrz wiazki teleskopu.

Czytelnik zorientowal sie zapewne, ze z teoretycznego punktu wi-
dzenia wielko$¢ uzyskana po modyfikacji fazy obserwowanej funkcji wi-
dzialno$ci jest w istocie swej takze definicyjna widzialnoscia zrédta.
Omoéwiana zmiana fazy odpowiada jedynie wyborowi innego ,$rodka”
zrédla, wzgledem ktérego okresla sie widzialnos¢. Przyczynek ,widzial-
nosciowego” srodka zrédta do fazy funkcji widzialnosci écisle znika wsze-
dzie na ptaszczyznie czestosci przestrzennych uv, natomiast objawia sie
w calej okazalosci jako czysto sinusoidalny czynnik funkcji korelacji o
stosunkowo duzej, w praktyce, czestosécii jednostkowej amplitudzie. Do
teoretycznej strony zagadnienia wrdcimy jeszcze w punkcie 5.5.

Kalibracje fazy najprosciej wykonuje sie, gdy wspomniany sktadnik
referencyjny jest silnym zrédtem punktowym (tzn. ma stata widzialnoéé
na wszystkich bazach) i stanowi izolowany prazek w widmie. Czeciej
jednak faze wybranego zrédta przychodzi wydzieli¢ przez dtuzsze od po-
zostatych danych usrednianie sygnatu (ale, oczywidcie, nie dtuzsze niz
wynosi czas spéjnosci dla danego interferometru), a niekiedy konieczne
staje sie modelowanie jego rozktadu jasnosci. Jako zrédito odniesie-
nia traktuje sie wtedy odchytki fazy obserwowanej od fazy widzialnosci
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modelowego rozktadu (np. Genzel i in. 1981b), albo wszystkie dane
sa przeskalowywane 1 przesuwane fazowo tak, aby dane z kanalu refe-
rencyjnego zgadzaly sie z modelem w fazie, lub jednoczesnie w fazie
i amplitudzie (Walker i in. 1978). Z literatury znamy tez przypadek
(Benson i Mutel 1979), kiedy modelowe fazy ztozonego zrédta odnie-
sienia uzyto do rotacji fazy pozostalych sktadnikéw w celu zachowania
szuméw wlasnych rotowanych faz.

Norris (1983; por. tez Norris i in. 1982) zaproponowat metode rézni-
cowa, ktéra nie wymaga obecnosci prostego zréodta odniesienia. Sposrdd
wszystkich kanatéw widmowych wybiera sie jeden o najsilniejszych list-
kach, nie dbajac zbytnio o prostote zachowania sie widzialnosci. Dane
7z tego kanalu poddawane sa obrébce metoda zamknietych faz (opisa-
liSmy ja w rozdz. 4) w celu uzyskania mapy 7rédta. Uzyskany rozktad
przestrzenny jasnosci jest teraz transformowany fourierowsko na wi-
dzialnos¢ w celu wyznaczenia przyczynku ®, do caltkowitej obserwowa-
nej fazy 7rédta referencyjnego (®,.;), pochodzacego od jego struktury.
Faze w innych kanatach widmowych zmniejsza si¢ o @,.; — @, + Py,
gdzie ®pp jest niewielka poprawka na odpowiedz fazowa instrumentu.
Jak wida¢, rezultatem koficowym jest znéw odjecie zrédta efektywnie
punktowego.

5.4.3 Kalibracja zapd6znienia

Niektore metody koricowej analizy danych widmowych wymagaja jesz-
cze kalibracji zap6znienia, albo usuniecia trendéw fazy w funkcji czes-
tosci pasma. Trendy takie moga by¢ skutkiem bledéw geometrii obser-
wacjl oraz instrumentalnej kompensacji zapdznienia. Do korekty wy-
korzystuje sie czeste pomocnicze obserwacje zrédet o promieniowaniu
ciagtym. W przypadku braku takich danych konieczne jest jednocze-
sne dopasowywanie wynikéw obserwacji dwéch zrédel odniesienia do
modelu ich fazy réznicowej, w ktorych uwzgledniono takze parametry
opisujace bledy zegaréw kazdej stacji (Walker i in. 1978).
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5.5 Jeszcze troche teorii

5.5.1 Obserwable réznicowe

Jedli zrédto ma rozmiary mniejsze od rozdzielczoséci interferometru, to
dobrym jego modelem jest delta Diraca i wtedy funkcja widzialnosci
upraszcza sie do V. = exp(j¢), co oznacza, ze listki interferencyjne sa
sinusoidami o statej amplitudzie na catej ptaszczyznie czestosci prze-
strzennych. Faze takich listkéw mozna rozpisa¢ np. tak:

¢ =wr, + ¢, (5.9)

gdzie w jest czestoscia (kotowa) obserwacji, 7, — (modelowym) zapéz-
nieniem wynikajacym z geometrycznej réznicy drég ze zréodta do obu
anten interferometru, a ¢, kumuluje w sobie przyczynki pochodzace od
wszelkiego rodzaju bledéw tak prostego modelu. Na bedy te sktadaja
sie m.in. niedoktadnosci wspétrzednych bazy i zrédel przyjetych do wy-
liczenia 7,, btedy synchronizacji zegaréw 1 réznice w drogach ,optycz-
nych” sygnatéw przechodacych przez rézne osrodki przed odebraniem
przez odlegle anteny jak i w czasie przetwarzania przed zapisem. Za-
uwazmy, ze faza rodzaju (5.9), lecz listkéw pochodzacych od innego
zrédlta obserwowanego w tym samym czasie i tylko nieznacznie prze-
sunietego na niebie, miataby praktycznie taki sam btad ¢, jak zrédto
plerwsze. Z dobrym przyblizeniem zatem, i tym lepszym, im dwa zrodla
sa blizej siebie, mozna przyjac, ze ich faza réznicowa wynosi:

A¢ =2 w A1y =2 21 (ué + vp), (5.10)

w 01, w ary

(v = ———=2) jest czestodcia przestrzenna na

27 cos 8 Jav 2 96
kierunku rektascensji a (deklinacji §), zas £ = Aacosé (5 = Aé) jest

wzgledna odlegloécia katowa zrédet w tymze kierunku.

Drugie przyblizenie w (5.10) wynika z tego, ze czestoéci przestrzenne
sa nieco inne dla obu zrédet. Przyjmujac, ze przyblizenia sa jednak
dobre, tatwo jest pokazac, ze:

gdzie u =

d
Ar, = —{cosbpcosésin(t —1p)Aa +
c
+ [sin & cos§ — cos dpsin é cos(t — 15)] A}, (5.11)
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gdzie d jest dtugoscia bazy interferometru, ¢ — predkoscia $wiatta, a
wskaznik b odréznia wspéhrzedne réwnikowe (¢ jest katem godzinnym)
bieguna bazy od wspoétrzednych jednego ze zrédel przyjetego za miejsce
odniesienia fazy (centrum fazowe).

Réznicowa czestosé listkdéw jest pochodna po czasie réznicowej fazy,
czyli:

Av = %Ai'g = %t cos bp[cos 8 cos(t—tp) Aatsin §sin(t—t5)Ab]. (5.12)
W wyrazeniu tym ¢ = Q jest predkoécia rotacji Ziemi.

Wzory (5.10) — (5.12) sa matematycznymi modelami réznicowych
obserwabli: fazy, zapdznienia i czestosci listkéw, odpowiednio. Do-
dajmy, ze przy pomiarach astrometrycznych, o precyzji wyznaczen wza-
jemnych potozen zrédet siegajacych mikrosekund huku, przyjete wyzej
przyblizenia sa zbyt grube, a w szczegdlnosci wzédr (5.12) trzeba uzupet-
ni¢ o czlony wyzszego rzedu (np. Shapiro i in. 1979, Marcaide i Shapiro
1983).

5.5.2 Dwuwymiarowe rozklady a ich widma prze-
strzenne

Wkrétce (p. 5.6.2) oméwimy metode wielopunktowa, w ktérej korzy-
sta sie z faktu, ze réznicowa czestos$¢ listkéw o maksynalnej amplitu-
dzie wskazuje kierunek na niebie, na ktérym lezy odpowiedzialne za to
maksimum zrédlo. Cho¢ stwierdzenie takie nie ktéci sie z intuicja, to
jednak z pewnoscia nie jest ono oczywiste. Poniewaz w dostepnej lite-
raturze nie znalezliSmy wtasciwego uzasadnienia, wypowiemy teraz na-
sze twierdzenie, ktére moze stanowic teoretyczna podbudowe nie tylko
wspomnianej metody. Niech funkcje B(&, )iV (u, v) beda para dwuwy-
miarowych transformat Fouriera. Wprawdzie B 1V maja nam przypo-
mina¢ oczywiscie rozktad jasnosci i jego widmo przestrzenne, to jednak
chwilowo nie musimy korzystaé z zadnych dodatkowych ograniczeé, np.
typu B > 0.

Twierdzenie: Jednowymiarowa transformata Fouriera z przekroju
widma V(u,v), wzietego wzdtuz prostej nachylonej do osi u pod katem
@ i odlegtej od srodka ptaszczyzny uv o r, w punkcie p jest réwna jedno-
wymiarowej transformacie Fouriera z przekroju rozktadu B(¢, ), wzdtuz
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Rys. 5.1: Tlustracja do wogdlnionego twierdzenia o projek-
cji. 7 lewej strony jest ptaszezyzna nieba z rozktadem
jasnoéci B, a z prawej — odpowtadajaea jej ptaszezyzna
czestodet prrzestrzennych z widzialnoscia V. Twierdze-
nie wigie przekrdj przez B wzdtui ( z przekrojem przez
Vo owezdbuz w. Wielkodct r © p sq czestosciami: prze-
strzenng wzdtuz ¢ dla przekroju B i listkéw wzdlui w
dla przekroju V', odpowiednio

prostej nachylonej do osi 5 pod katem @ i odlegtej o p od poczatku ptasz-
czyzny €7, na czestosci r (rys. 5.1). To samo w zapisie symbolicznym
ma postac:

/ V(—rsinf + wcosf,rcosf + wsin 9)6+j27rpwdw =

—00

/OO B(pcosfl — (sinf, psinf + ¢ cos 9)6_]27FTCdC. (5.13)

Nieskomplikowany dowdd (w ramce; por. Borkowski 1985b) moze
polegaé na wykonaniu odwrotnej (do tej z lewej strony) transformacji
Fouriera na wyrazeniu z prawej strony (5.13) i pokazaniu, ze jest to
oczekiwany przekroj przez widzialnosc.

Szczegdlnym przypadkiem zwiazku (5.13) jest znane twierdzenie o
projekeji, w ktérym prawa strona (5.13) brana jest jedynie na zero-
wej czestoéci (r = 0), co sprowadza ja do tzw. transformaty Radona.
Naturalnie, lewa strona redukuje sie wéwczas do centralnych przekro-
jéw widma (przez érodek plaszczyzny uv). Ten szczegdlny przypadek
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Dowdd uogdlnionego twierdzenia o projekg;i
Whyrazenie (5.13) mozna przepisaé do postaci:

V(—rsinf + wcosf,rcosd + wsinf) =

// B(pcosf — (sind, psin§ + ( cos H)e_jzw(rc + wp)dCdp. (5.14)

—00

Niech teraz € = pcosf — (sinf i n = psind + (cosf, wtedy tez p =
Ecosf+nsinb i ( = —Esin 4 cos b, zatem prawa strona (5.14) redukuje
sie do:

//OO B(&, n)e—jZﬂ'[f(—r sinf 4+ wcos @) + n(rcosd + wsin 6)]d£d17

(Jakobian rotacji wspétrzednych jest jednoscia), co jest identyczne (z defi-
nicji przeksztatcenia Fouriera) z lewg strong (5.14).

ma szereg praktycznych zastosowan nie tylko w radioastronomii (np.

Barcewell i Riddle 1967, Perley 1979, Rowland 1979).

Jedli na B przyjaé rozktad zrédet prawie punktowych (takich, by
ich widmo przestrzenne nie znikato na czestosci r), to, pray ustalonym
0, prawa strona (5.13) w funkcji p bedzie rézna od zera tylko w sa-
siedztwie wartoéci p, dla ktérych proste (p, @) przecinaja te sktadniki.
Inaczej méwiac, jednowymiarowe widmo fourierowskie (widmo czestodci
listkéw interferencyjnych) przekroju widzialnosci wzdtuz danej prostej
(r,0), albo jej odcinka przyblizajacego w praktyce fragment elipsy na
ptaszczyznie uv, posiada zbiér maksiméw wskazujacych kierunki zrédet
punktowych (w wyzej okreslonym pojeciu) na ptaszczyznie &y. Zalezato
nam na zademonstrowaniu wtasnie tego faktu.

Idac dalej mozna pokazac, ze w fazie widma czestosci listkow tkwi
takze informacja o wartosci ¢, czyli o polozeniu zrédla na znalezionej
prostej. Tego faktu nie wykorzystuja znane nam metody wyznaczania
potozen zrédet maserowych. Aby nie popadaé w zbytnia ogdlnikowosé,
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rozwazmy przyktad zrédta o gaussowskim rozktadzie jasnosci:

B —l(€ = &7 + (0 =)l 0 (5.15)

o2

ktérego widzialnosé wynosi
F6_7r0-2(u2+02)6_j27r(€°u+7700). (516)

Biorac z takiej widzialnosci transformate Fouriera na prostej (r, ) do-
staje sie:
F —7r[(0'T)2 + (6o cosfl + nosinf — p)2/0'2]6—j27r7“(—£0 sin 6 + 7, cos 9).

—€
g

Transformata ta ma, jak wida¢, maksimum na czestosci
&, cos b+ nesinf = p,,

oraz faze
2mr(—&,8in 0 + 1, cos ) = 2mr(,.

Parametry p, i (, sa wspétrzednymi prostokatnymi analizowanego zr6d-
ta w uktadzie obréconym o kat  wzgledem wspdtrzednych £ i 9. Pomiar
czestosci listkow przez odszukanie maksimum w ich widmie oraz pomiar
fazy, czyli parametru {,, w okolicy tegoz maksimum (zauwazamy, ze nie
zalezy ona tutaj od czestoéci) pozwala wiec obliczy¢ pozycje 7rédta z
tatwych do sprawdzenia zaleznosci:

& = pocos® —(,sind (5.17)
o = posinf+(,cosb. (5.18)

By uniknaé nieporozumien dodajmy, ze w powyzszym rozumowaniu
zaktadalismy milczaco, iz z geometrii obserwacji dysponujemy parame-
trami r i 8. Nie ma przy tym istotnej réznicy miedzy przypadkiem
korzystania z danych zawierajacych oryginalna faze, a danych z faza
réznicowa (w tym ostatnim przypadku nalezatoby zamiast ,czestosci
listkéw” uzywaé okreslenia ,réznicowa czestodci listkéw”).

Skupisko wielu zrédel gaussowskich ma, naturalnie, widzialnosé
sktadajaca sie z sumy widzialnosci wszystkich sktadnikéw, a jej jed-
nowymiarowa transformata ma wiele maksiméw — sScisle odpowiednio
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do poszczegdlnych zrodet. Mozna by sadzi¢ zatem, ze dysponujac po-
miarami widzialnoéci wzdtuz niewielu wiecej niz jednego $ladu przy-
pominajacego odcinek prostej na plaszczyznie uv mozna jednoznacz-
nie okresli¢ pozycje wszystkich obserwowanych — prawie punktowych
— sktadnikéw, czyli wykona¢ mape. To prawda, jednak juz teraz mo-
zemy wskaza¢ podstawowe trudnosci w praktycznym wdrazaniu takiej
metody. Pierwsza z nich, to nieokreslonos¢ 27 tkwiaca w fazie zmie-
rzone]j funkcji widzialnosci, ktéra przenosi sie na pomiar fazy widma
czestodcl listkdw 27ré,. W pewnych sytuacjach, nie tak zndéw wyjat-
kowych, udaje sie z powodzeniem rozwiaza¢ problem fazowy. Druga
sprawa, to zjawisko naktadania sie maksiméw. Moze sie zdarzy¢, ze
dwa lub wiecej 7rédet lezy na jednej prostej (p, 0) i chociaz maksimum
w widmie czestosci listkéw wskaze poprawny kierunek, to faza tego
widma wskaze potozenie fikcyjnego pojedynczego zrédta. Ten problem
jest mniej podstawowy i jego rozwiazanie mozna oprze¢ na tym z me-
tody wielopunktowe]. Poniewaz faza niesie najdokladniejsza informacje
o polozeniach, mozna dopusci¢, ze rozwdj technik opracowywania da-
nych VLBI wczedniej czy pdzniej doprowadzi do wykorzystania podane;j
tutaj mozliwosci.

Chcielibyémy wreszcie zwrécic uwage na ogolnosc twierdzenia
(5.13). Stosuje sie ono do dowolnych, nie tylko ,prawie punktowych”,
7rédet co podsuwa my$l, ze moze ono by¢ podstawa nowej metody
odtwarzania rozkltadéw jasno$ci — uogdlnienia znanej techniki rzuto-
wania wstecznego (ang. back projection), stosowanej dotychczas tylko
do przypadkéw, kiedy znane sa radialne (centralne) przekroje widma
przestrzennego, czyli zupelnie nie przystajacych do sytuacji w syntezie
apertury typu VLBI. Trudno na tym etapie wyrokowac o problemach
zwiazanych z implementacja tej idei, mozna wszakze juz teraz prze-
widzie¢ znaczny zysk w szybkosci dziatania ewentualnych procedur w
poréwnaniu z jakze czasochlonnymi wspoétczesnymi metodami wykorzy-
stujacymi wielokrotne dwuwymiarowe transformowanie fourierowskie.
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5.6 Metody wyznaczania wzglednych
polozen skladnikow maserow

5.6.1 Metoda jednopunktowa (fringe rate mapping)

Réznicowa czestodé listkéw (5.12) jest sinusoida o dobowym okresie.
Mozna wiec do pomiaréw Ar dopasowaé modelowa funkcje postaci:

Av = asin(t +b), (5.19)

wyznaczajac amplitude a 1 faze b, np. przez minimalizacje sumy odchy-
tek kwadratowych. Nietrudno jest pokazac, ze wtedy wzgledne pozycje
dwdéch zrédet okresdlaja wzory:

asin(b —tp)
A —
“ d€ cos by cos b oraz
acos(b —tp)
AN = —————2 5.20
d) cos by sin 6 ( )

Pomiary Ay wykonuje sie przez transformacje Fouriera czasowych prze-
biegéw funkcji korelacji w kazdym z kanaldéw czestosci z osobna. Mak-
symalna wartos¢ amplitudy w takich widmach wskazuje na poszuki-
wana czestosé. Doktadniejsza estymacje Av dostaje sie zwykle przez
interpolacje pomiedzy sasiednimi sktadnikami widma czestosci listkow.

U samych podstaw tej metody lezy zalozenie, ze w kazdym z ka-
naléw czestosci f, jest tylko jedno maksimum, za ktére jest odpowie-
dzialne pojedyncze zrédlo punktowe. Czesto zatozenie to jest zte 1 wow-
czas wyznaczona pozycja jest obarczona bltedem, jednak zawsze wskaze
ona miejsce blisko dominujacego (o ile taki jest) wéréd zblendowanych
detali, albo przynajmniej w poblizu rozmytego sktadnika (Walker i in.
1978). Informacja zawarta w danych i dotyczaca ztozonych struktur
jest oczywiscie utracona.

Duza zaleta metody jednopunktowej jest to, ze mozna nia wykony-
wac mapy rozkladu jasnosci zrdédel juz przy bardzo niewielkiej liczbie
obserwacji. Obserwacje takie nie musza tez by¢ nadto starannie kalibro-
wane, z wyjatkiem odniesienia fazy do zrédta referencyjnego. Wynika
to z faktu, ze najwyzsze maksimum w widmie czestosci listkow uzyska-
nym nawet z nieskalibrowanych danych jest prawie na pewno skutkiem
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obecnosci najintensywniejszego sktadnika przestrzennego o predkosci
radialnej odpowiadajacej czestosci widmowej f,. Ponadto, pole widze-
nia nie jest istotnie ograniczone przez te metode, dlatego okazuje sie ona
bardzo uzyteczna przy wykonywaniu map zrddet bardzo rozlegtych. W
wiekszosci publikacji dotyczacych widmowej VLBI metode jednopunk-
towa znajdujemy na ktéryms z etapéw analizy danych obserwacyjnych
(np. Moran iin. 1977, Genzel i in. 1978, Haschick i in. 1981, Fouquet i
Reid 1982).

Doktadnosé wyznaczenia wielkodci (5.20) analizowat Moran (1976b).
Wynosza one:

V3

Cra = oraz
mudd cos & cos AL/ N2
TAa
= 5.21
7as tan &’ (5:21)
gdzie p jest stosunkiem sygnatu do szumu, At — czasem integracji,

zas§ N — iloécia pomiaréw wzietych do wyznaczen. Jest to o czynnik

AQ/\/12 gorzej niz w przypadku podobnych wyznaczen z pomiaru fazy.
Jako prace podstawowe o tej metodzie cytuje sie Morana i in. (1968),

Johnstona i in. (1971) oraz, najczesciej, Morana (1973 1 1976b).

5.6.2 Metoda wielopunktowa (multiple-point fringe
rate mapping)

Wzér (5.12) mozna przepisa¢ w postaci:
Av = iAo + vAS, (5.22)

gdzie kropki oznaczaja szybkosci zmian odpowiednich czestosci prze-
strzennych w czasie. Wyrazenie (5.22) jest réwnaniem prostej na plasz-
czyznie AaAé. Jeden parametr Ay wyznacza zatem kierunek na wspo-
mnianej plaszczyznie albo na niebie, na ktérym lezy zrodlo listkow o
zmierzonej czestosci (doktadniejsze uzasadnienie tej interpretacji przed-
stawiliSmy w p. 5.5.2). Poniewaz @, ¢ i Av zmieniaja si¢ w czasie, to
jest mozliwe okreslenie miejsca zrédta jako punktu przeciecia sie wielu
prostych (5.22), odpowiadajacych réznym fragmentom obserwacji. W
rzeczywistodci réwnanie (5.22) trzeba rozszerzyé do pewnego obszaru
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wokdt podanego kierunku. Szeroko$¢ tego pasa na niebie okresla pole
widzenia korelatora we wspétrzednej v i jest miara rozdzielczosci kato-
wej pomiaréw. W literaturze nazywa sie to ,wiazka czestosci listkéw” 1
wyraza przez znany nam z rozdz. 3 wzér (3.9) (por. tez Peckham 1973):

A

Aby = — "
Y7 QAtd cos 6,

(5.23)

Jezeli w analizowanym obszarze nieba znajduje sie kilka obiektéw o
tych samych predkosciach radialnych, ale w réznych miejscach, to kaz-
demu bedzie odpowiadal jeden prazek (maksimum) w widmie czesto-
§ci listkéw odpowiedniego kanatu czestoéci radiowych (video). Celem
metody wielopunktowej jest wyznaczenie pozycji réznych sktadnikéw
widma czestosci listkéw na podstawie wielu kilku— do kilkudziesiecio-
minutowych obserwacji.

Autorstwo metody przypisuje sie Guiffridzie (1977), ktéry jako pier-
wszy uzyl jej do analizy danych VLBI (Walker 1981). Te same idee
znalezliSmy jednak tez u Speeda (1976), powotujacego sie na jeszcze
wczesniejsza prace Peckhama (1971). Speed uzywal jej w innym kon-
tekscie, ale jego tzw. strip transforms bez trudu mozna rozpoznac jako
widma czestosci listkow z maksimami wskazujacymi kierunki przecina-
jace sie w pozycjach zrédet.

Metoda wielopunktowa w praktyce VLBI (Elmegreen i in. 1980,
Walker 1981, Kent i Mutel 1982) wymaga wszystkich doktadnych ka-
libracji — tak, jak opisaliSmy to wczeéniej. W odréznieniu od metod
syntezy apertury lub modelowania fazy nie wymaga ona kalibracji za-
pdznienia (gltéwnie bledéw zegaréw, powodujacych liniowa zaleznoéé
fazy od czestosci pasma), ktéra jest jednym z najtrudniejszych proble-
méw kalibracyjnych. W warunkach idealnych metoda ta daje doktad-
nosci siegajace tych z uzyciem fazy. W praktyce jednak typowe bledy
sa rzedu dwoch odstepow listkéw interferencyjnych.

5.6.3 Modelowanie fazy

Dopasowanie modeli uzywa sie przede wszystkim w przypadkach wy-
znaczania bardzo doktadnych wzglednych potozen Zrédet, o ktérych sie
zaktada, ze sa punktowymi (Moran 1976b, Reid i in. 1977). Drugim
réwnie podstawowym zalozeniem jest to, ze zrédta sa niezblendowane
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w widmie, tzn. ze w kazdym kanale pojawia sie co najwyze] jeden pra-
zek pochodzacy od pojedynczego zrédta. Jesli te zatozenia sa dobrze
spetnione, to uzyskuje sie doktadnosci rzedu utamka odstepu listkdéw
interferencyjnych.

Z powodu wymienionych zalozen zastosowanie metody modelowania
fazy jest ograniczone tak, jak metody jednopunktowej analizy czestosci
listkéw, a w przypadku odstepstw od idealnych warunkéw pojawiaja
sie trudnoéci analogiczne jak w metodach syntezy apertury.

Sposéb wyznaczenia wzglednych polozen dwdch zrédet z pomiaru
fazy réznicowej podali Harvey i in. (1974; por. tez Rogers i in. 1967,
Masheder i in. 1974). Polega on na dopasowaniu pomiaréw do modelu
wyrazonego wzorami (5.10) 1 (5.11), czyli do sinusoidy o dobowym okre-
sie nalozonej na sktadnik liniowy. Latwo jest sprawdzi¢, ze rownowazny
model takiej fazy jest nastepujacy:

A¢ =2m(ucos$Aa + vAS). (5.24)

Potozenia zrddet wyznacza sie przez dobér takich Aa i Ad w (5.24),
ktére minimalizuja sume kwadratéw odchytek faz obserwowanych od
modelowych (np. Reid i in. 1977).

W przypadku widm zblendowanych konieczne jest modelowanie petl-
nej fazy i amplitudy listkéw interferencyjnych, co sie sprowadza do mo-
delu rozktadu jasnosci zrédta. W tym celu do obserwowanych faz i am-
plitud dopasowuje sie jednoczesnie zestaw parametréow zrodla, na ktére
sktadaja sie m.in. moc, ksztalt, rozmiary i polozenie kazdego sktadnika.
Procedura ta wymaga rozwiazania nieokreslonosci 2r, tkwiacej w wy-
nikach pomiaru fazy. Wielopunktowe modelowanie jest trudnym zada-
niem, poniewaz proces jest nieliniowy 1 wymaga znacznej informacji a
priori o strukturze zrédia.

Dokladnos¢ wyznaczen pozycji z analizy fazy jest teoretycznie o
okoto dwa rzedy wielkoSci lepsza niz z analizy czestosci listkow. Jesh
obserwacje prowadzone sa w szerokim przedziale czestodci (uzyskiwa-
nym np. przez wspomniane w p. 5.2 przetaczanie pasma w czestosci w
czasie obserwacji), to przyblizenia wprowadzone przy omawianiu wzo-
réw (5.10) 1 (5.11) staja sie za mato doktadne i sa 7rédtem dodatkowych
btedéw ostatecznych wynikdéw wyznaczen potozen. Te subtelne czyn-
niki oméwili Genzel i in. (1981a).
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5.6.4 Synteza apertury

Kiedy$ wszystkie, a dzi$ pewna cze$¢ obserwacji VL.BI przeznaczonych
do analizy widmowe]j jest redukowana wstepnie na korelatorach pracu-
jacych w trybie jednobazowym. Oznacza to, ze uzyskane wspdtezynniki
korelacji z kazdej bazy zawieraja niezalezne btedy, ktére nie znosza sie
w tzw. zamknietych obserwablach. Bledy takie powstaja np. wskutek
zaokraglania poprawek do czestosci oscylatordéw lokalnych, nieciagtosci
fazy wywotanej skwantowaniem modelowej czestosci listkéw w poblizu
jej zmiany znaku, skokowego $ledzenia zapdznienia w korelatorze (o
ile odpowiedniej korekcji nie wprowadzono w czasie korelacji — tak,
jak to sie robi w NRAO), niesynchronicznodci integracji na réznych
bazach itp. Po poprawieniu fazy na wymienione btedy, co w ogdlno-
§ci wymaga interpolacji amplitudy i fazy, i skalibrowaniu amplitudy i
fazy w sposéb opisany w p. 5.4, dane z kazdego kanatu widmowego
(nie zapdznieniowego) moglyby z powodzeniem by¢ poddane oddziel-
nie zwyktej obrébce metodami syntezy apertury (patrz rozdz. 4) w celu
odtworzenia rozktadu zrodel w polu widzenia. Poniewaz jednak kana-
téw widmowych jest wiele (typowo rzedu setki), a metody odtwarzania
map sa bardzo czasochlonne, rzadko wykonuje sie mapy odpowiadajace
wszystkim kanatom albo przedziatom predkosci radialnych.

Ze wzgledu na ktopotliwa kalibracje, wygdrowane wymogi co do sta-
bilnosci systeméw odbiorczych i kompletnoséci pokrycia plaszczyzny uv
oraz na duza czasochtonnos$c opracowywania wynikéow w ogdle, stosun-
kowo rzadko uzywa sie te] metody w analizach widmowych obserwacji
VLBI. Metody syntezy apertury stosowano m.in. w nastepujacych pra-
cach: Reid i Muhleman (1978), Walker i in. (1978) Reid i in. (1980),
Haschick i in. (1981) oraz Genzel i in. (1981b).

Duza zaleta metody jest to, ze nie wymaga ona znajomosci a priori
rozktadu jasnosci zrédta i nie trzeba rozwiazywaé nieokreslonosci fazy.
Poza tym, procedura CLEAN, tak powszechnie uzywana w syntezie
apertury VLBI w continuum, znajduje w danych widmowych idealne
warunki pracy: rozktady jasnosci sktadaja sie prawie wylacznie z niemal
punktowych maserdéw. Warto tez wiedzie¢, ze czulos¢ metod syntezy
apertury na stabe 7rédla jest kilkakrotnie (pieciokrotnie, jak podaja
Genzel i in. 1981a) lepsza niz wczeéniej opisanych metod analizy czes-
tosci listkow lub fazy.
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Alcolea i in. (1992) twierdza, ze analizujac obserwacje Mark IT z
1982 1. moga zmierzy¢ odlegtoéci katowe miedzy sktadnikami grupy
maseréw H,0 (albo miedzy tym samym maserem w réznych epokach)
z doktadnoscia okoto 107° sekundy tuku (!).

5.7 Wyznaczanie odleglo$ci maserow

Metody wyznaczania odlegltosci do skupisk maseréw zostaly zaadapto-
wane z astronomii optycznej, w ktérej uzywano ich w podobnych celach
choé w nieco innym kontekscie od dziesiatkéw lat (np. Trumpler i We-
aver 1953, Gliese 1982).

Przy zatozeniu, ze obserwowane predkosci radialne detali masero-
wych (wyznaczane 7z pomiaru przesunie¢ linii widmowych) sa kine-
tyczne, poszczegdlne sktadniki zrédta powinny przemieszczal sie po
niebie z predkosciami wlasnymi odpowiadajacymi rozrzutowi w pred-
kosciach radialnych. Pomiary wzglednych ruchéw wtasnych tych detali
mozna zatem uzyc¢ do rozréznienia pomiedzy kinetyczna i niekinetyczna
natura obserwowanych predkosci. Zespdt ruchéw wlasnych maserdw
tworzy pole predkosci zrddla i zawiera informacje o jego tréojwymia-
rowej strukturze. Moze to by¢ wykorzystane do niezaleznej od calej
hierarchii innych indykatoréw odleglosci, bezposéredniej estymacji od-
legtosci takiego skupiska. Kiedy ruchy wtasne sa losowe, to odleglosc
skupiska maseréw mozna wyznaczy¢ ze stosunku rozrzutéw predkosci
radialnych o, [km/s] do rozrzutu ruchéw wiasciwych o, [rad/s]:

O-U

D=2 (5.25)

Opu

zaktadajac, ze predkoéci przestrzenne sa roztozone normalnie (gaussow-
sko) z jednakowymi rozrzutami we wszystkich kierunkach (metoda sta-
tistical parallaz). Dyskusje doktadnodci wynikéw uzyskanych z takiego
podejécia przedstawili Genzel 1 in. (1981a). Wedlug opinii Morana i
in. (1992), jedli btad pomiaru predkosci katowej jest niewielki, to btad
oceny odlegltoéci op ~ D//2N, gdzie N jest iloécia zrédet maserowych
(,spotow”).

Jezeli ruchy sugeruja pewne uporzadkowanie — takie, jak np. eks-
pansja lub kontrakcja — to mozliwe jest podejécie alternatywne (me-
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toda ezpanding cluster parallaz). Do globalnego modelu skupiska do-
pasowuje sie obserwowane ruchy wtasne i radialne oraz dwie wspot-
rzedne katowe w celu wyznaczenia trzecie] wspotrzednej przestrzennej
i wartosci predkosci transwersalnej. Odleglosci dostaje sie przez prze-
skalowanie obserwowanych ruchéw wtasnych do znalezionych predkosci
transwersalnych (Genzel i in. 1981a). Zmodyfikowana nieco wersje tej
metody przedstawiaja Reid iin. (1988; por. tez Moran i in. 1992) uzy-
waj¢ jej do dopasowania gaussowskich modeli maserdw.

Ze wzgledu na zmiennos¢ i czas zycia maseré6w kosmicznych po-
miary ruchéw whasnych powinny by¢ wykonane na przestrzeni jednego
do dwéch lat. W latach 1977 — 1979 wykonano serie szeSciu global-
nych eksperymentéw VLBI z zamiarem wyznaczenia wzglednych ru-
chéw whasnych zrédet maserowych w trzech skupiskach molekut HoO
w obszarach powstawania gwiazd (Genzel i in. 1981a, 1981b, Schneps
iin. 1981). W celu pokrycia catego zakresu predkoéci rzedu 100 km/s
(albo 7 MHz w czestoéci), co sekunde przetaczano czesto$é obserwacji
pomiedzy czterema wartosciami (uzywano systemu Mark IT z petna, 2
MHz, wstega). Zrédta byly obserwowane z przerwami od ich wschodu
do zachodu. We wspomnianych przerwach obserwowano tlo nieba poza
zrédtem w celu pézniejszej kalibracji amplitudy widm i — co druga
godzine — zrédia kalibracyjne o widmie ciagltym dla kalibracji zap6z-
nien. Wrzgledne polozenie sktadnikéw maseréw wyznaczano metoda
wielopunktowa 1 z analizy fazy, a w przypadku jednego ze zréodel —
takze metoda syntezy apertury. Osiagnieto doktadnosci wyznaczonych
potozen okoto 0,0001”; a zmierzone ruchy wtasne wynosity typowo 0,001
" /rok lub kilka razy ta wartosé. Stwierdzono dobra zgodnosé oceny od-
legtosci zrédet z innymi wyznaczeniami. Pézniejsze obserwacje 1 wyniki
przedstawiaja Moran i in. (1992). Ogdtem, na podstawie ruchéw wta-
snych zrédet maserowych w galaktycznych skupiskach molekut H5O,
wyznaczono odlegloéci do 7 maseréw oraz do $rodka Galaktyki (7,6 +

0,6 kpc).



Rozdzial 6

Znaczenie 1 zastosowania
VLBI w astrometrii,
geofizyce 1 nawigacji

ilka lat sasiadujacych z rokiem 1960 przyniosto dwa wazne
odkrycia naukowe, ktére wéwezas wydawalty sie catkowicie
pozbawione wspdlnej plaszczyzny. W szczegdlnosci nikt
nie wiazal ich wtedy z zagadnieniem rotacji Ziemi, a nawet
problemem inercjalnego uktadu odniesienia, cho¢ dzi§ zwiazki takie sa
az nadto oczywiste. Jedno z tych odkryé — to z dziedziny geofizyki —
dotyczylo globalnej tektoniki plyt skorupy ziemskiej 1 koncepcji rozsu-
wania sie dna oceanéw. Podwazyto ono podstawowe pojecie ,$redniego
potozenia” obserwatoriéw, a razem z nim procedure konstrukcji wek-
toréw bazowych zwiazanych sztywno z bryla Ziemi. Wiemy teraz, ze
obserwatoria przemieszczaja sie wiekowo w prawie losowych kierunkach
i z szybkoéciami zawierajacymi sie w granicach od 1 do nawet 15 cm na
rok. Drugim ze wspomnianych wydarzen byto odkrycie przez astrono-
méw radiowych obiektéw gwiazdopodobnych albo kwazaréw. Do roku
1963 rozpoznano w nich — po przesunieciach linii widmowych ku czer-
wieni — najdalsze obiekty obserwowalnego Wszech$wiata. O ile pierw-
sze rewolucyjne odkrycie miato podstawowe znaczenie dla lepszego ro-
zumienia rotacji Ziemi, o tyle drugie pozwolito na realizacje niemal
wymarzonego, prawie inercjalnego uktadu odniesienia, ktérego stoso-
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walnos¢ wykracza daleko poza potrzeby badaczy samej rotacji Ziemi.
0Od samego poczatku wprowadzenia VLBI do praktyki zdawano so-
bie dobrze sprawe z wyjatkowych mozliwosci tej techniki w obszarze po-
miaréw katowych (obiektéw na niebie) i odlegtodci (anten sieci interfe-
rometrycznej). W ciagu mniej wiecej dekady technike VLBI udoskona-
lono na tyle, ze obecnie niewiele pozostato do osiagniecia teoretycznych
mozliwosci. W praktyce oznacza to centymetrowy poziom doktadnosci
pomiaru odlegloéci miedzykontynentalnych i milisekundy tuku w poto-
zeniach zrédet odlegtych o dowolny kat na niebie. W pordwnaniu z tech-
nikami klasycznymi poprawa dokladnosci jest tak drastyczna, ze wespol
ze znanymi dzi$ efektami geofizycznymi — typu dryfu kontynentéw —
wspodlczesne pomiary VLBI czynia przestarzalymi fundamentalne de-
finicje uktadéw odniesienia stuzacych za podstawe okreslania potozen
punktdéw na Ziemi i ich ruchu wzgledem przestrzeni inercjalnej.

Aby jeszcze dosadniej zobrazowa¢ znaczenie tej nowej techniki za-
uwazmy, na przyktad, ze geodezyjne metody okreslania potozen na
Ziemi jeszcze do niedawna byty ograniczone do wzglednych doktadnosci
z gubsza biorac 107%. Na takim poziomie dokladnoéci Ziemia moze byé
uwazana za bryle sztywna, gdyz najwieksze odksztatcenie (wywotane
przez ptywy) jest rzedu 1077. U astronoméw za$, uktad odniesienia
oparty na standardowym katalogu okoto 1500 gwiazd ma wewnetrzna
doktadnosc okoto 0,03”. Nie bedzie potrzeby komentowania tego faktu,
gdy zauwazymy, ze 0,1” na niebie transformuje sie na okoto 3 m w
potozeniu obserwatora na powierzchni Ziemi.

Zrédla pozagalaktyczne przez swe olbrzymie oddalenie od Uktadu
Stonecznego wykazuja znikome ruchy na sferze niebieskiej. Katalog pre-
cyzyjnych polozen takich zrédel moze zatem definiowa¢ fundamentalny
uktad odniesienia, wzgledem ktérego mozna mierzy¢ potozenia i ruchy
obiektéw na Ziemi, ruchy samej Ziemi, obiektéw z otoczenia Ziemi (np.
satelitéw) 1 obiektéw na sferze niebieskiej (statki kosmiczne, planety
gwiazdy i galaktyki). Taki uklad odniesienia ma wiec bezpodrednie
zastosowanie w nawigacji, astronomii i geofizyce.

Nim przejdziemy do bardziej szczegdlowego oméwienia metod i réz-
norakich zastosowan VLBI, naszkicujemy wpierw pewne ogdlne aspekty
pomiaréw astrometryczno—geodezyjnych skupiajac uwage na zagadnie-
niach odrézniajacych je od metod stosowanych w syntezie apertury,
badz w widmowych obserwacjach VL.BI, ktore byly przedmiotem wcze-
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éniejszych partii tego opracowania. W drugiej kolejnosci sprébujemy
przyblizy¢ dziedziny i zakres oczekiwanych zastosowan techniki VLBI.

7 bogatej literatury przedmiotu w przygotowaniu tego rozdziatu
najwiecej skorzystatem z publikacji nastepujacych autoréw lub redak-
toré6w: Robertson (1975a), Counselman (1976), Dermanis (1977), Ma
(1978), Coates (1980), Cohen (1980), Bock (1980), Fell (1980), Wilkins
i Feissal (1982), Marcaide (1982), Carter i Tusuchiya (1982), Calame
(1982), Biraud (1983), Gubanov i in. (1983), Podobied (1983) oraz Re-
mondi (1984). Lista ta stanowi niewielka prébke dostepnej literatury i
zawiera przewaznie opracowania zbiorowe materialow z konferencji lub
wieksze autorskie typu prac doktorskich.

6.1 VLBI jako narzedzie do pomiarow
katow 1 odleglosci

Interferometr wielkobazowy w swej istocie jest zwyklym czy tez kon-
wencjonalnym interferometrem, jakie stosowano w radioastronomii od
poczatku jej intensywnego rozwoju, z tym ze jego elementy pracuja cal-
kowicie niezaleznie — bez jakiegokolwiek fizycznego tacza. Po zapisaniu
sygnaltéw w kazdej ze stacji sieci interferometrycznej sa one pézniej od-
twarzane 1 korelowane w celu wydzielenia charakterystycznych, prawie
sinusoidalnych, listkow interferencyjnych. Istnieje kilka systemdw re-
jestracji i korelacji danych VLBI, z ktérych najwazniejsze oméwiliSmy
w rozdz. 2. Opracowano takze, o czym wcze$niej nie wspominalidmy,
kilka systeméw specjalnie do zastosowan geodezyjnych lub nawigacyj-
nych, wyrézniajacych sie tym, ze sa to urzadzenia przenosne, wrecz
miniaturowe. Zminiaturyzowanie mozliwe jest jedynie w przypadku,
kiedy obserwowane sygnaly sa bardzo silne — takie jak np. ze sztucz-
nych satelitow Ziemi, co pozwala na stosowanie malych anten. Dostrzec
mozna wiele inwencji wykazanej przy probach zbudowania systemu in-
terferometrycznego typu VLBI pod katem wykorzystania aktualnie re-
alizowanej sieci satelitéw GPS (ang. Global Positioning System). Bty-
skotliwym efektem tych staran jest tzw. makrometr opracowany przez
grupe C.C. Counselmana, pozwalajacy okresla¢ potozenie punktéw po-
miarowych w trzech wymiarach z centymetrowa doktadnoscia w czasie
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pojedynczych godzin. Do urzadzenia tego jeszcze powrécimy (p. 6.6).

Sygnaty pobrane z dwdch miejsc czota fali wyemitowanej z odlegtego
punktu, po wymnozeniu (skorelowaniu) albo dodaniu i detekcji (wypro-
stowaniu), daja charakterystyczne prazki interferencyjne — analogiczne
do znanych z optyki. Prazki te $cidle odzwierciedlaja charakterystyke
kierunkowa urzadzenia prébkujacego sygnat, czyli interferometru, i stad
nazwa (listki interferncyjne przyjeta w radioastronomii. Amplituda 1
faza listkéw interferencyjnych, ktére wynurzaja sie ze skorelowanych,
na ogdt mocno zaszumionych, sygnatéw niosa informacje o geometrii
uktadu anteny—zrédlo, o strukturze zrddla i o znieksztalceniach, jakim
ulegly sygnaty na drodze rozchodzenia sie 1 w czasie obrébki danych.
Informacje te sa podstawa rozmaitych zastosowan interferometrii.

Poniewaz na wyjsciu korelatora VL.BI dostaje sie listki interferen-
cyjne w postaci prawie sinusoidalnego przebiegu, podstawowymi wielko-
§ciami mierzonymi (obserwablami) sa chwilowe amplitudy i fazy owych
listkéw 1 te wtasnie obserwable zawieraja cata wspomniana wyzej infor-
macje. Gdyby udato sie sparametryzowac¢ przebiegi listkéw w funkeji
czasu obserwacji i wszystkich interesujacych badz znaczacych czynni-
kéw, to obserwacje odpowiednio zorganizowane (rozktad anten, wybor
zrodet, zakreséw 1 pasm czestoéci i czasokresu) dostarczytyby dostatecz-
nie wiele punktéw pomiarowych do rozwiazania uktadu réwnan obser-
wacyjnych ze wzgledu na jednoczes$nie wszystkie parametry: rozktady
jasnoscl 1 polozenia zrodel, wektory bazowe systemdéw odbiorczych,
synchronizacja czasu w poszczegolnych stacjach 1 atmosferyczne oraz
kosmiczne efekty propagacyjne. Byloby to jednak zbyt wygérowane
przedsiewziecie i w praktyce obserwatorzy zadowalaja sie uzyskaniem
tylko ich interesujacych informacji, co pozwala na znaczne zredukowa-
nie programu obserwacji i obrébki danych.

Tak wiec, astrofizyk moze poprawi¢ obserwowana amplitude i faze
listkéw na wszystkie mozliwe do oceny wplywy uzyskujac listki, ktére
zawieraja informacje dotyczaca tylko struktury zrédta i ktére nazywa
sie teraz funkcjq widzialnosci, a wiadomo o niej, ze jest wprost transfor-
macja Fouriera z rozktadu jasnosci. Przy pracach spektralnych obser-
watorzy sa zainteresowani zmienno$cia rozktadu jasnosci w dziedzinie
czestoscl radiowych (w.cz.). W czasie obrébki pokorelacyjnej wyko-
rzystuja listki interferencyjne zmierzone w wielu (rzedu setki w tym
wypadku) kanatach zapdinien korelatora jednoczeénie. Kazdy pomiar
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funkcji widzialnosci odpowiada zatem wielu punktom w dziedzinie za-
poznien, ktore sa transformata Fouriera z widzialno$ci traktowanej jako
funkcja czestosci radiowej.

Geofizykdw 1 astrometrystoéw interesuje struktura zrodta o tyle, ze
jesli jest nieznana, to moze wplynaé degradujaco na pomiary parame-
tréw o pierwszorzednym znaczeniu. Wola oni wiec wybiera¢ zrédta o
mozliwie najmniejszych rozmiarach — takich, ze wktad ich rozciagte;]
struktury do obserwowanej fazy listkéw jest zaniedbywalny. Uzyteczne
w tym wzgledzie bylyby réwniez zrédta o Scisle symetrycznych struktu-
rach, ktorych widzialnoéci sa funkcjami rzeczywistymi, czyli o zerowej
fazie. W kazdym razie w astrometrii 1 geodezji uzyteczna obserwabla
jest faza listkéw interferencyjnych, a amplituda moze byc¢ rozpatrywana
jako nosnik dla fazy i jako taka powinna byc¢ dostatecznie duza dla za-
pewnienia zadowalajacych doktadnosci pomiaréw fazy.

Idea pomiaréw katowych i dlugosci bazy cfwywodzi sie z proste]
zaleznosci fazy listkow interferencyjnych od tych wielkosci:

<I>:27r§—<1>0, (6.1)

A

w ktérej wektory § (wersor w kierunku obserwowanego 7rédta) i cfsq w
ogoblnosci funkcjami czasu obserwacji, zas @, grupuje w sobie wszyst-
kie efekty, jakie nalezy wyrugowac¢ w procesie obrébki danych. Pomiar
dostatecznie wielu faz ® moze umozliwi¢c wyznaczenie geometrii anten
i zrédta (lub zrédet) przez dobranie takich di 8, ktére w jakims sensie
najlepiej spetniaja uktad réwnan obserwacyjnych typu (6.1). Natu-
ralnie, problem wyznaczen znacznie sie upraszcza jesli potozenia zréd-
det albo anten, alternatywnie, sa znane z zadowalajaca dokladnoscia.
Réwnanie (6.1) uzasadnia takze nasze globalne podejécie do omédwie-
nia zastosowan VLBI do astrometrii, geodezji, geodynamiki, nawigacji
i pewnych szczegdlnych probleméw miedzydyscyplinarnych.

6.2 Wczoraj i jutro astrometrii
Pierwszym zadaniem astrometrii jest wypracowanie systemu wspol-

rzednych na niebie i w tym kontekscie badanie ruchu ciat Uktadu Sto-
necznego 1 gwiazd. Ten dzial astronomii jest najstarszy 1 pozostaje
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niezbedny dla wszystkich pozostatych dzialéw astronomii oraz kilku
dziedzin stosowanych — takich jak geodezja, nawigacja czy eksploracja
kosmosu — w ktérych wykorzystuje sie znajomos¢ doktadnych potozen,
odleglosci, ksztaltu, rozmiaréw i ruchéw ciat niebieskich oraz Ziemi.

Powszechnie dzi§ uzywany uktad wspoétrzednych dla okreslania poto-
zen cial niebieskich — uktad réwnikowy — wywodzi sie od starozyt-
nych. Jego podstawowymi elementami sa 0§ obrotu Ziemi i punkt row-
nonocy wiosennej, zwiazane z ruchem Ziemi wokét wlasnej osi i wo-
kot Stonca. Wysitek pokolenn astronoméw ucielesnia wspétczeénie (od
1985 1.) standartowy kwaziinercjalny (gwiazdowy) system wspdtrzed-
nych oparty na tzw. (piatym) fundamentalnym katalogu (FK5) nieco
ponad péttora tysiaca najjadniejszych gwiazd Galaktyki (plus 3117
gwiazd w rozszerzeniu do katalogu; Fricke i in. 1988, 1991). Srednie
btedy potozen w tym katalogu wynosza 0,02 — 0,03".

Wspdlezesna astrometria optyczna, tak jak przed setkami lat, jest
oparta na systemie metod poludnikowych wykorzystujacych mecha-
niczne przyrzady do pomiaru katéw. Niedostateczna doktadnosc kla-
sycznej astrometrii wynika przede wszystkim z istnienia trudnych do
uwzglednienia btedéw systematycznych — tak instrumentalnych, jak
i refrakcyjnych. Kiedy nawet udaje sie znaczaco wyeliminowa¢ bledy
systematyczne, to $rednie btedy pomiaru wspoélrzednych za pomoca
przyrzadéw potudnikowych rzadko bywaja mniejsze niz 0,3”, a przy
obserwacjach fotograficznych 0,15".

Inna podstawowa wada systemu wspdtrzednych opartego na funda-
mentalnych katalogach gwiazd jest deformowanie sie takiego systemu z
uptywem czasu na skutek niewystarczajacej znajomosci ruchéw whas-
nych gwiazd. Istotnym $rodkiem zaradczym jest wtlaczanie do kata-
logéw podstawowych takze gwiazd stabych, zwykle bardziej odlegtych
1 o mniejszych ruchach wtasnych. Nie jest to jednak ani tatwe, ani
ostateczne rozwiazanie problemu.

W ostatnich 25 — 30 latach obok metod klasycznych w astrometrii
raczeto stosowal catkowicie nowe techniki pomiaréw. Sa to m.in. na-
ziemne pomiary laserowe 1 interferometryczne oraz z uzyciem przyrza-
déw wyniesionych w kosmos. Te nowe podejécia pozwalaja osiagaé dok-
tadnosci przewyzszajace wszystko to, co osiagnieto dotad w klasyczne]j
wizualnej 1 fotograficznej astrometrii. Na przyktad, radiolokacja We-
nus prowadzona w poczatkach lat 60, pozwolita wyznaczy¢ jednostke
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astronomiczna — $rednia odleglo§¢ Ziemi od Stotica — z doktadnoscia
20 razy lepsza niz w przypadku wynikéw uzyskanych z opracowania ol-
brzymiej liczby fotografii planetoidy Eros przy jej przejéciach w poblizu
Ziemi w latach 1926 — 1945. Istnieja juz katalogi — obejmujace setki
radiozrédet (kwazaréw) pétocnej pétkuli nieba — ze wspdtrzednymi
wyznaczonymi radiowymi technikami interferometrycznymi z doktad-
nosciami okoto 0,001”) czyli o rzad lepszymi niz te ze wspdlczesnych
katalogéw optycznych. Podobnie wysokich doktadnosci oczekuje sie po
astrometrycznych pomiarach amerykanskiego teleskopu kosmicznego i
europejskiego HIPPARCOSal. Wspomnijmy jeszcze o réwnie pieknych
perspektywach rozwoju nowych optycznych technik naziemnej astrome-
trii, o ktérych wyczerpujaco pisza van Altena (1983), Monet (1988) i
Shao i Colavita (1992b) i ktére wraz z VLBI? zrewolucjonizuja te gataz
astronomii.

Klasycznym i wspélnym dla astrometrii i geofizyki problemem ba-
dawczym jest rotacja Ziemi. Szybkos¢ obrotu naszej planety, mierzona
wzgledem gwiazd i Stonica, determinuje chéd czasu gwiazdowego 1 sto-
necznego. Czas uniwersalny (koordynowany, UTC), stosowany w zy-
ciu codziennym, mierzony jest wprawdzie sekundami atomowymi, ale
nawiazuje do czasu astronomicznego zwiazanego z obrotem Ziemi 1
wyznaczanego z obserwacji astronomicznych. Ostatnie dziesieciolecia
przyniosty informacje o szeregu nieregularnodciach w rotacji Ziemi (np.
Morrison i Stephenson 1982, Kovalevsky i Yatskiv 1982, Merriam 1983).
Niedawna kampania MERIT po$wiecona byta poréwnaniu wynikéw po-
miardéw rotacji Ziemi wyznaczonych réznymi technikami. Uwzgledniono
w tym klasyczne astronomiczne wyznaczanie czasu i szerokosci geogra-
ficznej, dopplerowskie i laserowe obserwacje sztucznych satelitow Ziemi,
interferometrie na falach radiowych i inne techniki (Feissel 1982, Wil-
kins i Feissel 1982, Wilkins 1984). Wyniki tej kampanii staty sie pod-
stawa glebokich reform miedzynarodowych stuzb rotacji Ziemi i1 ruchu
bieguna wprowadzonych w 1988 r. W zreformowanych stuzbach decy-

1Pierwszym rezultatom z HIPPARCOSa poéwiecono caly numer 1 Astronomy &
Astrophysics (vol. 258 z maja 1992) oraz ESA Bulletin Nr 69 (luty 1992).

2Radiowa, optyczna i na fale podczerwone. W tym ostatnim zakresie (A = 2,2
um) oczekuje sie mierzenia katéw do 0,5° z dokladnosciami na poziomie zaledwie 10
mikrosekund tuku (!) przy uzyciu interferometru o bazie ~200 m i dwéch teleskopéw
o érednicach po ~1,5 m (Shao i Colavita 1992a).



[6.2. WCZORAJ I JUTRO ASTROMETRII 165

dujacy udziatl maja nowe techniki: laserowe 1 interferometryczne. Przed
ta reforma, $wiatowa sie¢ shuzby czasu po miesiecznych obserwacjach
dostarczalta oceny dhugosci doby z doktadnoscia 0,5 ms, gdy tymczasem
jednodobowa obserwacja z uzyciem techniki VLBI pozwala wyznaczy¢
ten parametr z doktadnoscia 0,1 ms. Podobny kontrast wystepowatl w
obszarze pomiaréw polozenia bieguna: éwiatowa sie¢ liczaca okoto 20
stacji osiagata doktadnoéé okoto 1 m (20 cm na érednich miesiecznych;
Winkler 1979), gdy interferometr wielkobazowy odpowiednio zaprojek-
towany ma doktadnosc centymetrowa juz z jednodobowych obserwacji.

Pojawienie sie interferometrii wielkobazowej ma ogromne znaczenie
dla astrometrii fundamentalnej. Uktad wspétrzednych oparty na po-
tozeniach radiozrddel pozagalaktycznych o wewnetrznej precyzji rzedu
0,001” pozostaje niezmienny przez setki, a moze i tysiace lat. Pozostaje
zatem nawiazanie potozen stabych gwiazd Galaktyki do tego uktadu,
co umozliwi pomiary bezwzglednych ruchéw ciat Galaktyki i Galaktyki
jako pewnej catosci. Ocenia sie, ze doktadnos¢ dzisiejszych katalogow
fundamentalnych, po nawiazaniu do obserwacji radiowych, poprawi sie
o rzad wielkosci.

Uzywajac techniki VLBI do obserwacji sztucznych zrédet promie-
niowania na innym ciele Uktadu Stonecznego, moznaby uzyskaé nie-
bywale wysokie doktadnosci danych o ruchu tego ciata, jego orbicie 1
zaburzeniach. Radiolatarnie umieszczone na innej planecie pozwolilyby
ustali¢ takze punkt zerowy uktadu wspéhrzednych réwnikowych z do-
ktadnoscia o dwa rzedy wielkosci wyzsza niz uzyskiwana z obserwacji
optycznych. Zainstalowanie dwéch lub wiecej latarni umozliwitoby wy-
znaczenie zmian predkosci rotacji planety, a nawet ruchu jej biegunéw.

Obiecujaco zarysowuje sie perspektywa zastosowania VLBI do ba-
dania uktadu Ziemia—Ksiezyc. Wérdd celéw mozna wymienié poprawe
pomiaréw czasu efemeryd (dynamicznego) i orbity Ksiezyca, a takze
uscislenie danych o fizycznej libracji Ksiezyca — okresowych nieréw-
nomiernosciach jego obrotu wokét osi i okresowym przemieszczaniu sie
bieguna ksiezycowego.

Poniewaz technika interferometryczna pozwala na doktadne wyzna-
czenie wzajemnych potozen dwéch nadajnikéw, to tego typu pomiary
mozna wykorzystaé przy kartografowaniu powierzchni planet, jesli je-
den z nadajnikéw zostanie umieszczony na pojezdzie. Podobne pomiary
wykonano juz w czasie ekspedycji Apollo na Ksiezyc: potozenie pojazdu
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ksiezycowego z lunonautami wzgledem ladownika wyznaczano wéwczas
7 doktadnoscia 1 m.

6.3 Problemy geofizyki a VLBI

Na przestrzeni ostatnich 35 lat dokonat sie przwdziwy przewrdt w na-
uce o Ziemi. O ile dawniej gtéwne badania skupialy sie na sitach i
ruchach pionowych, ktére miaty prowadzi¢ do uksztattowania sie topo-
logii i struktury globu, o tyle obecnie wiekszo$é badaczy przychyla sie
do opinii, ze tamte efekty sa wzglednie matymi produktami ubocznymi
poteznych, horyzontalnych przemieszczen wielkich potaci zewnetrznej
skorupy Ziemi. Wskutek wzajemnych ruchéw tych potaci, albo plyt,
powstaly cate systemy goérskie w miejscach ich kolizji, szczeliny, rowy 1
nowa skorupa w miejscach rozstepowania sie oraz ogromne uskoki czy
dyslokacje w miejscach scierania sie. Odzyla stara koncepcja wzgled-
nego ruchu kontynentéw zyskujac stad nowe, powszechnie akceptowane
swiadectwa, z ktdrych wiekszosé wywodzi sie ze studidw geomagnety-
zmu 1 refrakcyjnych pomiaréw sejsmicznych w oceanach $wiata, gdzie
skorupa ma grubodé okoto 6 km (kontrastuje to z grubodcia skorupy
kontynentalnej — 30 — 40 km).

Chociaz koncepcja tektoniki ptyt ma dzi§ przekonywujaco solidne
podstawy, jest wciaz wiele szczegdtow oczekujacych na pelne wyjasnie-
nie. Duzo dyskutowano np. nad mechanizmem rozstepowania sie plyt,
a szokujacy poglad jakoby Ziemia rozszerzata sie, mial tez swych za-
gorzatych zwolennikéw. Wspdlezesne teorie geofizyczne przewiduja na
dzi$ ruch plyt z predkosciami rzedu 10 cm/rok, ale oparte sa one na ru-
chach usrednionych na tysiacach, a nawet milionach lat. W istocie rze-
czy jeszcze kilka lat temu brak bylo bezposrednich dowoddw, ze plyty
tektoniczne obecnie rzeczywiscie przemieszczaja sie, wobec mozliwosci
epizodycznoéci takich ruchéw w skali globalnej (Cohen 1980).

Wiele zjawisk geofizycznych pozostawia §lady w zmianach dlugosci
doby 1 orientacji skorupy Ziemi wzgledem jej osi rotacji. Te dwa typy
zmian, znajdujace sie w sferze zainteresowan astrometrystow, okresla
sie jako mnieregularnosci czasu uniwersalnego (8cidlej UT1) i ruch bie-
gundéw. Do niedawna geofizycy zaledwie spekulowali, ze maja one ja-
ki$ zwiazek z tak interesujacymi zjawiskami jak trzesienia Ziemi, asej-



[6.3. PROBLEMY GEOFIZYKI A VLBI 167]

smiczne ruchy tektoniczne, oddzialywania jadra z plaszczem Ziemi oraz
zjawiska meteorologiczne i klimatyczne. Oczywiscie, dla rozstrzygniec
ilosciowych konieczne sa mozliwie doktadne pomiary UT1 i potozenia
biegunéw.

Wyznaczaniem rozmiaréw i ksztaltu Ziemi oraz rozmieszczenia
punktdéw na jej powierzchni i taczacych ich wektoréw odlegtosci zajmuje
sie dzial geofizyki zwany geodezjg. Inny dzial, geodynamika, obejmuje
badania zmian tych parametréw. Dla potrzeb obu tych dzialéw trady-
cyjnie uzywato sie uktadu wspétrzednych sztywno zwiazanych z Ziemia.
Wiadomo juz jednak, ze taki uktad nie nadaje sie dla celéw geodyna-
miki, gdyz sam ulega deformacjom wraz ze zmianami na powierzchni
Ziemi.

Nowe mozliwosci dla geodezji i geodynamiki otworzyty sztuczne sa-
telity Ziemi. Tak np., wykonujac jednoczesne fotografie satelity na tle
gwiazd z dwoch punktéw Ziemi mozna byto okreslic kat, pod jakim
widac z satelity linie taczaca oba punkty. Jesli ponadto wykonano jed-
noczesne pomiary laserowe odleglosci satelity, to juz prosta sprawa jest
wyznaczenie dtugosci 1 kierunku tej linii. Katy wszakze mierzone sa
7 wykorzystaniem fundamentalnego katalogu, ktéry ma znaczne bledy
przenoszace sie oczywiscie na wyniki pomiaréw. Przy pomiarach odle-
glodci rzedu tysiecy kilometrow wymagana wysoko$¢ satelity jest tego
samego rzedu co odlegtosé, a wtedy katalogowe btedy 0,02 — 0,03" czy-
nia juz 50 — 80-centymetrowy btad w wyznaczeniu odleglosci. Nalezy
jeszcze do tego doliczy¢ inne bledy instrumentalne, refrakeyjne i tp.
Efekty geodynamiczne maja na ogdt amplitudy duzo mniejsze od oce-
nionego btedu. Dla badan maltych zmian ksztaltu i ruchu Ziemi do-
ktadnosé wyznaczen kierunkéw odniesienia powinna stanowi¢ tysieczna
czes¢ sekundy tuku. Wtedy tylko mozna zaobserwowac znikomo mate
przesuniecia kontynentéw, ruch bieguna Ziemi i wahania predkosci ro-
tacji zachodzace w krétkich odstepach czasu.

Tak wygdrowane wymagania geofizyki w zakresie dokladnosci po-
miaréw odlegloéci zadowala interferometria wielkobazowa z oméwio-
nym juz inercjalnym ukladem odniesienia. W poréwnaniu z innymi
technikami, w szczegélnosci laserowymi, istotna zaleta VLBI jest jej
niezalezno$¢ od pory dnia i od pogody. Nie bez znaczenia jest row-
niez to, ze ksztalt Ziemi mozna wyznacza¢ metodami niezaleznymi od
osobliwosci pola grawitacyjnego i rozkltadu masy Ziemi (sa to pierw-
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szorzedne czynniki wplywajace na ruch sztucznych satelitéw). Doktad-
nosci pomiardéw kierunku bazy interferometru sa tego samego rzedu co
wyznaczen potozen radiozrédet, tzn. 0,001, a jej dlugoéci — pojedyn-
cze centymetry na tle wielu tysiecy kilometréw. Na przyktad, baze
pomiedzy teleskopami w Owens Valley (USA) i w Effelsbergu (RFN)
o dlugosci 8 203 742,44 m juz na poczatku lat 80-tych zmierzono z
doktadnodcia 4 cm (Rogers i in. 1983). Sie¢ kilkudziesieciu radiotele-
skopéw rozsianych po globie ziemskim oznacza system wektoréw baz
mierzalnych z centymetrowa dokladnoscia. Regularne pomiary taka
siecia umozliwia doktadne wyznaczenie zmian ksztattu globu. Pozwoli
to dalej na obserwacje plywowego wznoszenia sie 1 opadania skorupy
ziemskiej, wynoszacego kilkadziesiat centymetréow, jak réwniez niere-
gularnych zmian powierzchni Ziemi powstajacych podczas jej trzesien,
kiedy to unosza sie lub zapadaja cata potacie skorupy. Byé moze dopro-
wadzi to w przysztosci do efektywnego przewidywania wielkich trzesien
Ziemi.

Do spektakularnych sukceséw VLBI mozna zaliczyé obserwacyjne
potwierdzenie przemieszczania sie kontynentéw. W szczegdlnosci po-
twierdzily sie geofizyczne przewidywania oddalania sie Ameryki od Eu-
ropy z szybkoscia okoto 1,5 cm/rok. Méwi sie, ze przyszte mapy wza-
jemnych ruchéw kontynentdéw i ptyt tektonicznych pozwola lepiej po-
znac¢ prawa 1 historie ich powstania, odkry¢ prawidlowosci rozktadu
kopalin uzytkowych i efektywniej prowadzi¢ ich poszukiwania.

6.4 Astrometryczno—geodezyjne modele
fazy

Wartos¢ oczekiwana fazy listkéw interferencyjnych mierzonych na wyj-
sciu korelatora VLBI moze by¢ wyrazona w funkcji czasu atomowego,
t, przechowywanego w jednej z dwdch stacji sieci jako:

d
D(t) = w—[cos by cos b, cos(ap — avo + ) + sin & sin §,] +
c
+ O,(t)+ B:(t) + D,(2) + 27n. (6.2)

W modelu tym wyrazenie trygonometryczne stanowi czysto geome-
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tryczny przyczynek do fazy, w ktérym réznice katéw godzinnych zrédta
i bazy zastapiliémy réznica rektascensji bazy w chwili ¢ = 0 i Zrddla,
zwiakszona o kat wynikajacy z rotacji Ziemi z predkoscia katowa €.
Rektascensje « i deklinacje 6 obserwowanego zrodta i bazy odrézniaja
wskazniki o 1 b, odpowiednio, w = 27 f jest kotowa czestoscia radiowa
(w.cz.), d — dtugoécia bazy interferometru, ¢ — predkodcia $wiatta, a
przyczynki fazowe ze wskaznikami p, ¢ oraz s odnosza sie do efektdéw
osrodka propagacji, instrumentéw oraz struktury zrédta. Liczba cal-
kowita n oznacza nieokreslonosé wielokrotnosci petnego cyklu listkow,
wynikajaca ze sposobu pomiaru fazy jako funkcji arkustangens ze sto-
sunku wspétezynnikdéw korelacji zmierzonych w dwéch ortogonalnych
kanatach korelatora.

Podane wyrazenie zawiera cztery typy informacji, sktaniajacych ba-
daczy z réznych dyscyplin 1 o réznych zainteresowaniach do naturalnej
wspdlpracy na polu techniki VLBI. Astrofizycy — jak to juz demon-
strowaliSmy — skupiaja swe zainteresowanie na ®,, geodynamicy — na
d, a3 1 8, a astrometrysci na a, 1 é,. Czwarta grupa, wywodzaca sie
7 kregu meteorologéw 1 inzynieréw radiowych, interesuje sie wielkoscia
®,. Kazda z wymienionych grup w mniejszym lub wiekszym stopniu
zalezy od pozostatych, a dla wszystkich zaréwno ®; jak i n sa ktopo-
thiwym przydatkiem. Istnieje wszakze jeszcze jedna grupa uczonych
zainteresowanych w ®;, gdyz w tej wielkosci ukryta jest precyzyjna in-
formacja o synchronizacji zegaréw atomowych iich wzglednym chodzie.

Poniewaz, z powodéw natury praktycznej, obserwacje VLBI zwy-
kle sa rozbite na wzglednie krétkie odcinki czasowe i wzglednie waskie
przedzialty czestosci, jest rzecza wygodna i praktykowana rozpatrywanie
dodatkowych albo pochodnych od fazy wielkoéci. Trzy takie obserwa-
ble sa uzywane w astrometrii i geodezji: (1) czestosé listkow, ktéra jest
pochodna fazy po czasie, (2) zapdznienie grupowe, jako pochodna fazy
po kolowej czestosci, oraz (3) zapéinienie fazowe — faza podzielona
przez kotowa czesto$é odniesienia (drodkowa albo érednia) obserwacji.
Oprécz ostatniej, wielkoSci te sa wolne od nieokreslonosci 27n, ktéra
jako stata znika wskutek rozniczkowania. Typowo tylko dwie pierwsze z
wymienionych wielko$ci uzywa sie w praktyce. W specjalnych przypad-
kach mozna $ledzi¢ zachowanie sie fazy pomiedzy kolejnymi pomiarami
bez wprowadzania dodatkowych nieznanych przyczynkéw o wielokrot-
nosci 27 1 wéwczas zapdznienie fazowe jest takze uzyteczne w analizie
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(np. Wittels 1980). Technika ta na ogét nie moze by¢ stosowana, o
ile przerwy w obserwacjach jakiego$ szczegdlnego zrédta nie sa bardzo
krétkie. Szczegdtowe wyrazenia dla obserwabli wtérnych mozna wy-
prowadzi¢ opierajac si¢ na podanych definicjach i modelu fazy (6.2).

Na to, by rozwiazania na wspdlrzedne zrédel i parametry baz byty
dostatecznie doktadne, wszystkie pozostale efekty wpltywajace na faze
musza by¢ zmodelowane lub zmierzone przynajmniej na takim samym
poziomie dokladnosci. Istniejace programy do estymacji parametrow
wykorzystuja dopasowania réznych modeli metoda najmniejszych kwa-
dratéw do poprawionych obserwabli. Takie programy sa zwykle znacz-
nie szybsze niz te uzywane do wykonywania map radiozrédet. Mo-
dele astrometryczno—geofizyczne uzywane w praktyce mozna podzieli¢
na cztery klasy obejmujace kolejno: rotacje calej Ziemi, przemiesz-
czenia poszczegdlnych stacji, przemieszczenia poszczegdlnych zrédet i
ruch orbitalny Ziemi. Modele pierwszej klasy realizuje sie w postaci
iloczynu czterech macierzy rotacji: dtugookresowy ruch bieguna (ang.
wobble), dobowa rotacja Ziemi, nutacja i precesja®. Transformuja one
sktadowe baz z ziemskiego uktadu odniesienia do uktadu wspétrzed-
nych niebieskich (np. Robertson 1975a, Cannon 1978, Ma 1978, Ma
i in. 1980). Modele drugiej klasy zawieraja niewielkie poprawki po-
tozen stacji, ktére zmieniaja sie w czasie wskutek plywdw i efektow
przemieszczania sie mas wodnych (ang. ocean loading). Przesuniecia
zrédet dotycza takze niewielkich rotacji ich wektoréw jednostkowych,
powstajacych jako skutek grawitacyjnego ugiecia swiatta. W tym mo-
delu pojawia sie proste wyrazenie pozwalajace na wyznaczenie relaty-
wistycznego parametru gamma (np. Shapiro 1967, Ma 1978). Wreszcie,
geometrie uktadu zrédlo-Stotice-Ziemia oraz predkosc orbitalna Ziemi
wzgledem barycentrum Uktadu Stonecznego wylicza sie za pomoca ak-
tualnie dostepnych programdéw obliczajacych efemerydy uktadu plane-
tarnego.

W praktyce, jawna parametryzacja stosowana na wszystkie wspo-
mniane efekty jest stosunkowo ztozona i staje sie bardziej wyrafinowana

3We weczeéniejszych publikacjach na ten temat niektérzy autorzy pisza o pieciu
macierzach, przy czym ta brakujaca tutaj dotyczy dobowego ruchu bieguna. W
zwiazku z jego natura od kilku lat uwzglednia sie ten niewielki (< 20 mas) ruch w
teorii nutacji i nie jest on wiecej zaliczany do ruchu bieguna (oczywiscie, nie trzeba
go tez osobno modelowaé przy analizach obserwacji VLBI).
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w miare osiagania teoretycznych granic doktadnoéci techniki VLBI (np.
Cannon 1980, Marcaide 1982). W ogdlnodci, wszystkie parametry ro-
tacji Ziemi mozna uwazal za niezalezne niewiadome dla kazdej epoki
obserwacji. Okazuje sie, ze aby je wszystkich wyznaczy¢ wraz z pa-
rametrami astrometrycznymi konieczne jest dysponowanie dostateczna
iloscia stacji, zorganizowanych w specjalny sposéb w podgrupy obser-
wujace jednoczesnie te same zrédta wybrane ze znéw dostatecznie bo-
gatego zestawu. Podobne problemy wystepuja przy wyznaczaniu pa-
rametréw modeli opisujacych deformacje Ziemi. Jesli dla kazdej nowe;j
epoki obserwacji uzywa sie réznych niezaleznych parametréw geometrii
sieci stacji, to ilo§¢ niewiadomych jest znacznie wieksza niz ilo$¢ zmie-
rzonych obserwabli. Jednakze, jesli efekty okresowe — typu ptywéw —
zostana wyfiltrowane, to pozostata deformacja jest stosunkowo powolna
i mozna ja zmodelowac prostymi funkcjami skokowymi lub odcinkami
liniowymi, co znacznie zmniejsza ilos¢ niewiadomych umozliwiajac tym
samym obejécie problemu (Dermanis 1980, Dermanis i Grafarend 1981).

6.5 Technika syntezy pasma czestosci

Nieokreslonos$c 27 wystepujaca w fazie, jak to wida¢ chocby we wzorze
(6.2), dodaje sie do statej zawierajacej biegunowa sktadowa bazy (czyn-
nik dsin 8;) i powoduje trudnosci w okreslaniu tej sktadowej z pomiaréw
samej fazy. Wczedniej pokazalidémy, ze to samo — tyle ze jaskrawiej —
dotyczy takze czestosci listkéw. Inna staboscia tych dwdch obserwa-
bli jest zanik czulosci na deklinacje zrédet potozonych blisko réwnika
niebieskiego. Gléwnie te powody sprawiaja, ze szybko$¢ zmiany fazy
wewnatrz odbieranego pasma (ze zmiana czestodci), czyli zapdznienie
grupowe, jest bodajze najwazniejsza obserwabla VLBI w astrometrii 1
geodezji. Pomnozona przez predkosé Swiatta wyraza ona wprost roz-
nice drég od zrédta do obu anten interferometru. Doktadnosé jej po-
miaru zalezy w prosty sposdb od szerokosci pasma czestosci Af: przy
ustalonym stosunku sygnatu do szumu jest proporcjonalna do 1/Af.
Waszystkie systemy VL.BI maja znacznie ograniczone mozliwosci zapisu
szerokiego pasma, co wynika z trudnodci technicznych (wspdtczesne ma-
gnetowidy moga rejestrowac sygnaly z pasma o szerokosci do kilku me-
gahercé6w na jednej §ciezce). W systemie Mark IIT istnieje mozliwoéé
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zapisu 28 §ciezek, kazda na pasmo 2 MHz, co w prostej sumie stanowi
56 MHz. Okazuje sie, ze mozna te granice znacznie przekroczy¢ uzywa-
jac techniki nazywanej — przez analogie do syntezy apertury — syntezqg
pasma (ang. bandwidth synthesis).

W prostszym wariancie synteze pasma robi sie obserwujac tylko w
dwéch wstegach rozstawionych szeroko w czestodci obserwacji (najcze-
écie] w odstepie 40 MHz) i zapisujac, np. co 1 s, na przemian obie
wstegi na jednej &ciezce magnetowidu, albo jednocze$nie — réwnole-
gle na oddzielnych §ciezkach. Ten wariant dwuwstegowy odpowiada
prostemu interferometrowi w syntezie apertury, a dokladnos¢ pomiaru
zapdznienia wzrasta wowczas wzgledem systemu jednowstegowego tak
samo, jak katowa rozdzielczo§é interferometru wzgledem rozdzielczo-
§ci pojedynczej anteny. Podobnie jednak jak w interferometrze, gdzie
przy duzych bazach pojawia sie problem rozstrzygniecia przez ktory
listek charakterystyki kierunkowej system ,,widzi” aktualnie obserwo-
wane zrédlo (nieokreslonodé 2w sygnatu wyjéciowego interferometru),
tak 1 tutaj przy duzych odstepach wsteg trzeba rozwiazywaé pewna,
zupetnie analogiczna, nieokreslono§é.

Podczas analizy obserwacji wykonanych dwuwstegowa technika syn-
tezy, faze w kazdym kanale (odpowiadajacym zapisanej wstedze) mozna
§ledzi¢ bez utraty dodatkowych okreséw (2m) przez jaki$ czas,a odpo-
wiadajace tym pomiarom zapdznienia mozna wtedy wyliczyé ze sto-
sunku réznicy faz do réznicy czestosci obu kanatéw, Ad/Aw, przybli-
zajacego pochodna fazy po czestosSci obserwacji. Réznica czestosci ka-
naléw jest znana z géry bardzo doktadnie, gdyz ustanawiaja ja atomowe
wzorce czestosci. Gorzej jest z wyznaczeniem rdznicy faz bez narazania
sie na btad wielokrotnosci 27/ Aw — zwlaszcza przy duzych odstepach
kanatéw (przy duzym Aw). Naturalnym wyjéciem jest dobra znajomoéé
wszystkich parametréow a priori, czyli dobry model zapéznienia, dlatego
pozadane bywa zrobienie wpierw obserwacji pomocniczych z mniejszym
odstepem wsteg w celu wyznaczenia zgrubnych parametréw. O prak-
tycznych stronach techniki dwuwstegowej szczegdétowo pisze Thomas
(1973).

Opisana technike mozna rozszerzy¢ do ogdlniejszego przypadku syn-
tezy pasma z obserwacji wielowstegowych. Wyznacza sie wtedy naj-
pierw zapdznienie zgrubne na parach kanatéw poczynajac od tych naj-
mniej odlegtych w czestosci, a na samym koncu — kiedy nie ma juz



[6.5. TECHNIKA SYNTEZY PASMA CZESTOSCI 173]

obawy o utrate jakiego$ dodatkowego cyklu fazy przy przejsciu z kanatu
do kanalu — analizujac sygnaty odpowiadajace najbardziej rozstawio-
nym wstegom. Przy takim podej$ciu wydaje sie uzasadnione stwier-
dzenie MacDorana (przytoczone przez Thomasa, 1973), ze stosowanie
wielu kanaléow w poréwnaniu z tylko dwoma jest marnowaniem obser-
wacji (wszak tych mniej odlegtych wsteg uzywa sie jedynie na poczatku
analizy w celu rozwiazania nieokre$lonodci fazy). W ogélnodci jednak
nie jest to prawda, o czym Czytelnik niebawem sam sie przekona.

W przypadku syntezy wielowstegowe] pojawia sie problem optymal-
nego roztozenia poszczegdlnych wsteg na wybranym zakresie czesto-
éci. W pracy Hintereggera i in. (1968), ktéra jest najstarsza dostepna
nam publikacja dotyczaca syntezy pasma, w prosty sposéb dowodzi sie,
ze odstepy wsteg w dziedzinie czestoéci powinny tworzyé postep geo-
metryczny. Stosunek sasiednich odstepéw powinien by¢ przy tym w
przyblizeniu réwny oczekiwanemu stosunkowi sygnatu do szumu, p, w
pojedynczym kanale. Przy okreSlonym stosunku p faze w kazdym ka-
nale mozna wyznaczy¢ z doktadnoécia do §& = 1/ (por. wzdr (1.37)).
Je$li dwa najblizsze siebie kanaly na czestosciach fy 1 fi sa tak bli-
sko, 7ze nie wprowadza sie jeszcze nieokreslonosci cyklu w réznicy ich
faz, to z doktadnoécia 1 rad (oznaczajaca, ze nie gubimy zadnego pel-
nego cyklu) mozna przewidzieé faze w kanale o czestoéci fo, takiej ze
60(f2) = o1 -2m(fo—fo) = 1 1ad, skad fo—fo = 1/(2mém) = p(fi—fo).
Rozumowanie takie nie traci na wartosci w Swietle Scislejszych rozwazan
teoretycznych.

Ogdlne teoretyczne podstawy techniki syntezy pasma opracowal
Rogers (1970; takze 1976). Jego teoria opiera sie na fourierowskim
zwiazku pomiedzy funkcja korelacji sygnatu a widmem, ktéry to zwia-
zek jest takze podstawa analizy obserwacji spektralnych wykonywanych
technika VLBI [wzér (5.1)]. W przypadku, kiedy mamy do czynienia
7z szumem bialym — tak, jak u wiekszoséci radiozrédet w miejscach
poza liniami — sygnal tego typu po przejéciu przez filtry systemdw
odbiorczych w dziedzinie czestodci (w widmie) odzwierciedla dosé $ci-
sle ksztatty pasm przenoszenia w poszczegdlnych kanatach. Zatem glo-
balna (sumaryczna ze wszystkich kanatéw) funkcja korelacji ma obwied-
nie (w dziedzinie zapéznien), bedaca transformata Fouriera z rozktadu
okien odpowiadajacych wszystkim kanalom czestosci jednoczesnie. W
uktadzie jednokanatowym i przy wstedze prostokatnej ta obwiednia jest
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oczywidcie dobrze znana nam funkcja sinc(Afr), gdzie Af jest szero-
koscia odbieranego pasma. Zauwazmy, ze gtéwny listek tej funkcji ma
szeroko$¢ rzedu 1/Af. W obecnosci dwéch identycznych kanatéw o
takie] samej szerokoéci w widmie i odlegtych o Aw/27 obwiednia ta
przyjmuje postac:

sinc(Afr) - cos(Awr), (6.3)

w ktérej wystepuje caly szereg ,listkéw” (sa one odpowiedzialne za
wspomniana wczeéniej nieokreslonoé¢ pomiaru zapéznienia) obwiedzio-
nych funkcja sinc, przy tym centralny ma catkowita szerokos¢ 27 /Aw.
Zwiekszajac dalej ilos¢ kanaléw i manewrujac ich rozktadem w czestosci
mozna ,zsyntezowac” charakterystyke zapéinienia (obwiednie listkéw
interferencyjnych) z bardzo waskim listkiem gtéwnym i matymi bocz-
nymi, co oznacza nie tylko bardzo dobra rozdzielczo$¢ pomiaru zapo6z-
nienia, ale takze uwolnienie sie od nieokreélonosci (matosé lub wrecz
znikanie zaklécajacych listkéw bocznych). Jeszcze jedna interpretacje
ide1 syntezy pasma przedstawimy przy omawianiu technik VLBI stoso-
wanych w nawigacji kosmiczne;.

Optymalna ocena zapdéznienia moze byé oparta na estymatorach
maksymalnej wiarogodnoéci. Rogers (1970) pokazal, ze najbardziej
prawdopodobna wartoscia 7 jest ta, ktéra maksymalizuje czesé rzeczy-
wista albo modul funkeji rozdzielczosei zapdinienia (ang. delay resolu-
tion function), na wyjéciu korelatora obserwowanej w postaci obwiedni
listkéw interferencyjnych [np. typu (6.3)] jako funkcja numeru kanatu
zapdznienia. Praktyczne algorytmy oceniania tego estymatora znalez-
liSmy u Rogersa (1970), Whitneya i in. (1976), Gubanova i in. (1983,
s. 226) oraz Clarka i in. (1985). Po typowej korelacji k-tej wstegi —
7 odpowiednia wsteczna rotacja listkow, Sledzeniem zapdznienia i aku-
mulacja w czasie 1zedu 1 s — dostaje sie probki zespolonej funkcji ko-
relacji rix (1), gdzie wskaznik i numeruje kolejne prébki w czasie (¢;), za$
[ odnosi sie do numeru kanaltu zapdznienr korelatora (w 8-kanatowym
korelatorze —3 <! < 4). Funkcje korelacji r mozna by traktowaé jako
funkcje rozdzielczosci zapdznienia, jednakze — z powodu niedoskonato-
sci korelatoréw — r zawiera btad wynikajacy z dyskretnego [z odstepem
prébek korelowanych sygnatéw video, 1/(2Af)] $ledzenia zapéznienia.
Poprawki wprowadza si¢ w widmie czestodci video (w,):
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Sin(wy) = 3 rp(1)e It/ 2AS) = jwnbT (6.4)
1

gdzie 87 jest ta niewielka poprawka (efektywnie powodujaca co najwy-
zej 45° zmiany fazy). Korekcji nie wymaga $rodek pasma oraz przy-
padek, gdy w czasie akumulacji r wypada catkowita iloé¢ skokowych
zmian zapdznienia. Poprawione widmo transformuje sie na powrét do
dziedziny zap6znien, obliczajac przy tym wartosci funkcji rozdzielczosci
gesciej niz oryginalne odstepy kanatéw korelatora [np. co 1/(8Af)] w
celu unikniecia dodatkowych strat sygnatu przy interpolacji tej funkcji
w pozniejszych obliczeniach:

D,k(T) = Z Sik(wv)ejw”T. (65)

Procedura powyzsza jest odpowiednia zaréwno dla przypadku od-
bioru gérnej (USB), jak i dolnej wstegi w.cz. (LSB) pod warunkiem,
ze w formalnym zapisie wzordw uwzgledni sie znak minus przy czesto-
sciach video dolnej wstegi.

7 jednowstegowych funkcji typu (6.5) konstruuje sie zsyntezowana
funkcje zapdznienia (1), resztkowego albo rezidualnego zapdznienia
(A7) irezidualnej czestodci listkéw (Av) albo réwnowaznmu jej tempu
zmiany zapéznienia grupowego (AT = Av/fy, gdzie fi jest srodkowa
czestodcia k—tej wstegi w.cz.):

D(r,Ar, Av) = Z > Dy (T)e_ﬂﬂ-(kaT + tiAV). (6.6)

W tej tréjwymiarowej funkcji wyszukuje sie maksimum jej amplitudy,
ktére wskazuje najlepsze oceny 7, A7 i Av. W celu poprawy doktad-
nosci wyznaczen parametréw funkcje D oblicza sie jeszcze raz, ale juz
tylko w niewielkim sasiedztwie znalezionego maksimum. Interpolacja
tych danych prowadzi do ostatecznych estymatoréw pozwalajacych na
bardzo precyzyjne wyznaczenie zapdznienia grupowego z sumy 7, At i
ATt

Szczegbtowa analiza bledéw (np. Rogers 1970, Gubanov i in. 1983)
pokazuje, ze doktadno$¢ pomiaru zapdznienia przy syntezie pasma jest
réwna odchyleniu standartowemu pomiaru fazy [obliczonemu np. ze
wzoru (1.37)], podzielonemu przez éredni kwadratowy rozrzut czestosci
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obserwacji (w rad/s). Kawaguchi (1983) podaje uzyteczny wzér na
czynnik, o jaki zmniejsza sie btad pomiaru zapdznienia przy syntezie
pasma z N wsteg na czestoéciach f — kazda o szerokosci Af — w
stosunku do przypadku jednowstegowego:

fi
123 (fr =2 N)z
o, P i
= 6.7
OrN Af ( )
Gorodetski 1 in. (1981; takze Gubanov i in. 1983) proponuja inne
podejscie do syntezy pasma. Wprawdzie po blizszej analizie ich metody
,zwijania” wstegl nie podzielamy optymizmu autoréw, ale — choéby
dla celéw dydaktycznych — warto sie z nia zapoznac. Szerokie pasmo
w czestoscl proponuja oni wtltoczyé niejako do N—krotnie wezszego pa-

sma video poprzez uzycie log, N sprzegnietych oscylatoréw lokalnych
i dwuwstegowa przemiane czestodci. Efektem miataby byé odpowiedz
impulsowa: listki N-krotnie silniejsze, lecz szybko zanikajace, by po-
jawi¢ sie ponownie dopiero po korekeji zapdznienia. Wymagatoby to
gromadzenia surowych danych w komputerze w celu synchronicznej de-
tekcji. Wydaje sie jednak, ze zysk na amplitudzie w impulsach nie
bytby tak znaczacy 1 dodatkowo zostatby okupiony niewspoétmiernymi
stratami sygnatu poza impulsami. Trzeba wiac¢ pod uwage, ze — jak to
podkreslat Rogers (1980a, 1991) — odbiér dwuwstegowy zawsze pro-
wadzi do straty g (sygnatu) o czynnik /2, gdyz listki w USB i LSB
maja czestodci (te naturalne, a nie rezidualne) przeciwnego znaku.

6.6 Techniki zliczania cykli

W wielu astrometrycznych 1 geodezyjnych zastosowaniach VLBI w
Uktadzie Stonecznym korzysta sie z sygnaléw wysylanych ze statkow
kosmicznych. Ze wzgledu na waskopasmowosc transmitowanej fali no-
$nej, czas spojnosci sygnatu jest na tyle dtugi, ze pomiar fazy mozna
realizowac znacznie prosciej niz typowymi technikami. W kazdej stacji
odbierany sygnatl sprzega sie fazowo (tzw. phase—lock) z oscylatorem,
na ktérego wyjsciu pojawia sie prawie czysta sinusoida bedaca odfiltro-
wana kopia fali nosnej. Sledzenie fazy mozna teraz prowadzié¢ za po-
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moca typowych licznikéw cyfrowych w funkcji lokalnego wzorca czasu
(atomowego lub kwarcowego). Faza interferometryczna jest réznica faz
odczytanych w ten sposéb w dwoch miejscach pomiaru. Poniewaz para-
metry sygnatu (amplituda i faza sinusoidy) zmieniaja sie bardzo wolno
— co wynika z waskopasmowosci — to 1 niewiele danych potrzeba by
zapisac¢ cata dostepna informacje, albo nawet przesta¢ wprost kablem
telefonicznym lub telegraficznie do odleglej stacji w celu korelacji w
czasie rzeczywistym (Counselman iin. 1973a, 1973b, Counselman 1976,
Counselman 1 Hinteregger 1973, Salzberg 1973, King 1975, King 1 in.
1976).

Counselman i Shapiro (1979; tez Counselman i in. 1980) szeroko
dyskutuja rézne aspekty zastosowania tej techniki do woéwczas plano-
wanego, a dzi§ juz eksploatowanego systemu satelitéw nawigacyjnych
GPS, konkretyzujac to w postaci projektu MITES*. Konkurencyjny
projekt, SERIES* do tych samych celéw z potraktowaniem transmi-
towanego sygnatu jako losowego opracowal MacDoran (1979 i 1980).
Chociaz w swych pierwotnych postaciach propozycje te nie zostaly zre-
alizowane, to wydaje sie, ze wlasnie one byly bezposrednia podstawa
urzadzen typu ,makrometru”. Inny projekt, w swej istocie oparty na
technice zliczania cykli w wersji wieloczesto$ciowej w zastosowaniu do
probleméw mechaniki nieba i geodynamiki, a przewidujacy wykorzysta-
nie sztucznych satelitéw Ziemi i Ksiezyca jako ,latarni” kosmicznych,
zaproponowali Gubanov i in. (1980).

Poniewaz wspomniany makrometr stal sie swego czasu rewelacja
owiana na dodatek mgietka tajemnicy z powodu ochrony patentowej,
poswiecimy mu tutaj kilka zdan. Podstawowe charakterystyki urzadze-
nia Counselman (1982) streszcza nastepujaco. MACROMETER In-
terferometric Surveyor jest to przenosny przyrzad mierniczy do stoso-
wania na ladzie, ktéry wykorzystuje sygnaly radiowe emitowane przez
GPS-y. Wizgledne potozenie punktéw pomiarowych wyznacza sie w
trzech wymiarach bez stawiania wymogu braku przeston terenowych
miedzy punktami. Jest to jedyny radiowy system pozycyjny posiada-
jacy centymetrowa doktadnos$c. Czas potrzebny do nawiazania punktu
pomiarowego do lokalnego czy panstwowego repera (punktu odniesie-
nia) wynosi okoto dwéch godzin. Oznacza to zaledwie utamek czasu

4Piszemy o nim tez w p. 7.1.5



|178 ROZDZIAL 6. ASTROMETRIA, GEOFIZYKA ... |

wymaganego dotychczas dla innych urzadzen, jak réwniez utamek do-
tychczasowych kosztéw pomiardw.

Makrometr sktada sie z dwdch gléwnych czesci — anteny o skrzyzo-
wanych dipolach 1 uktadu elektronicznego — taczonych razem jednym
kablem. Antene ustawia sie bezposrednio na punkcie pomiarowym, a
calos¢ pracuje autonomicznie. Dane cyfrowe sa formowane i pamietane
w ukladzie elektrycznym. W celu wyznaczenia wzglednego polozenia
potrzeba drugiego makrometru ustawionego w innym miejscu 1 obser-
wujacego satelity GPS w tym samym czasie, za$8 wyniki uzyskuje sie
7z korelacji danych zebranych przez oba urzadzenia. Obrébke danych
wykonuje sie za pomoca procesora opartego na mikrokomputerze, po-
éwiecajac okoto 30 minut na kazde wyznaczenie potozenia (w czas ten
wliczono takze cale przygotowanie danych i podawanie rozkazéw przez
obstugujacego).

Nowsza wersja, MACROMETER II Surveyor (Ladd i in. 1985), daje
juz milisekundowe doktadnosci w kilkanascie minut pomiaréw (korzysta
sie z obu pasm®, L1 i L2, GPS—6w bez znajomosci kodéw sygnatéw).

Jak juz pisaliémy, w typowe]j obrébce astrometryczno—geodezyjnej
wyznaczanie parametréw wykonuje sie przez dopasowanie modeli do
obserwabli metoda najmniejszych kwadratéw. Alternatywna metoda
wyznaczania bazy i polozen zrddel opiera sie na analizie tzw. funk-
cji nieokreslonosei (Counselman i Gourevitch 1981), ktéra w prostsze]
postaci jest wartoscia bezwzgledna sumy fazoréw {skierowanych wek-
toréw jednostkowych typu exp[j(p — ¢o)], gdzie ¢ jest faza modelowa,
a p, — faza obserwowana z nieokreslonoécia 27}. Suma taka w funk-
cji ocenianych parametréw (tkwiacych w modelowej fazie) ma zwykle
wiele maksiméw, a rozwiazanie polega na wyszukaniu tego najwyz-
szego. W ogdlnosci, kazdy z fazoréw sumy moze byé inaczej wazony
— np. charakterystyka kierunkowa systemu odbiorczego. Analityczny
czytelnik dostrzeze w tym podejéciu analogie metody opartej na funk-
cji rozdzielczosci zapdznienia Rogersa opracowanej dla syntezy pasma
(Rogers 1970), badz metody Reisza i in. (1973) wyznaczania wzgled-
nych potozen zrédet poprzez maksymalizacje pewnej funkcji prawdo-
podobienstwa, czy wreszcie sposobu uwalniania sie od nieokreslonosci
2m przy wyznaczaniu bazy interferometru opisanego w pracy Rogersa 1

5Pasma L1 i L2 maja czestosci 1227 1 1575 MHz.
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in. (1978). Wyczerpujaca interpretacje metody funkcji nieokre$lonosci
1 zastosowania jej do danych obserwacyjnych uzyskanych z makrome-
tru podaje Remondi (1984) obok kilku innych metod, o ktérych nie
bedziemy tu pisaé.

6.7 Zastosowania VLBI w nawigacji ko-
smicznej

Proces nawigacji statkéw miedzyplanetarnych obejmuje wyznaczanie
trajektorii statku, przewidywanie przysztych pozycji i predkosci oraz
dokonywanie korekcyjnych manewréw na drodze lotu. Historie nawi-
gacji miedzyplanetarnej charakteryzuje sie dwoma etapami: (1) lata
szeStdziesiate i siedemdziesiate, w ktérych rozwijata sie i dojrzewata ra-
diowa technika dopplerowska z kulminacja na obsludze misji Marinera 9
oraz Vikinga 11 2, oraz (2) wprowadzenie nawigacji optycznej, ktéra
poprzez sukces Voyagera znalazla miejsce obok radiowej jako spraw-
dzona 1 wiarogodna technika. Przez wiele lat zaréwno wokdtziemskie
jak 1 miedzyplanetarne statki byly sterowane na zasadach konwencjo-
nalnych technik radiometrycznych. Techniki te opieraja sie na pomia-
rach przesuniecia czestosci (Doppler) albo opéznienia (Range) spOJnego
sygnatlu wystanego ze stacji naziemnej i powracajacego po rowniez spdj-
nej retransmisji przez statek kosmiczny. Te wielce uzyteczne techniki
sa jednak czaso— 1 sprzetochtonne. Osiagniecie oczekiwanych doktad-
noscl nawigacji wymagato czesto albo bardzo dtugich obserwacji, albo
wielokrotnych powtérzen. Ze wzrostem ilosci misji kosmicznych i poste-
pujacymi wymaganiami co do doktadnosci prowadzenia statkéw rosnie
réwniez zapotrzebowanie na czas antenowy, przekraczajac czesto moz-
liwoéci §ledzacych stacji (Frauenholz i Ellis 1984).

Ostatnio réwniez VLBI toruje sobie droge w tej szczegdlnej dziedzi-
nie. Chodzi tu przede wszystkim o bardzo precyzyjne sterowanie stat-
kéw wzgledem uktadu odniesienia opartego o zrédta pozagalaktyczne, a
nie — jak dotad — opartego na gwiazdach Galaktyki i ciatach Uktadu
Stonecznego. W latach osiemdziesiatych pomiaréw interferometrycz-
nych uzywano przede wszystkim do dokladnych rekonstrukcji orbit,
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ale w koncu moga wyprzec tradycyjne techniki radiometryczne, jesli
tylko efemerydy planet zostana poprawione 1 beda wyliczane wzgledem
uktadu kwazaréw (Jordan i Wood 1984).

Przeprowadzono szereg studiéw teoretycznych i obserwacyjnych w
celu zbadania mozliwosci uzycia techniki VLBI do celéw nawigacji. W
poréwnaniu do konwencjonalnych pomiaréw predkosci i odlegtosci dane
VLBI uzyskane z obserwacji statku kosmicznego i pobliskiego (katowo)
radiozrdédta pozagalaktycznego okazuja sie zawieraé znacznie doktad-
niejsze informacje. Technika réznicowa, tzw. AVLBI, stosowana juz w
praktyce nawigacji miedzyplanetarnej, procz lepszej dokladnosci, ma
nastepujace zalety: (1) krétszy czas obserwacji, (2) mniejsze koszty
i zlozono§é obrébki danych i (3) mozliwosé zbierania danych w try-
bie jednostronnym (bez koniecznodci wysytania specjalnego sygnahu).
Oczekuje sie, ze przyszlosciowa nawigacja miedzyplanetarna w czesci
okreslania potozenia i predkosci statkéw bedzie opierata sie na technice
VLBI (Hildebrand i in. 1983, Mohan i Ananda 1983, Frauenholz i Ellis
1984).

Odmiennym polem nawigacyjnych zastosowan VLBI jest obszar
przyziemny. Istnieje mianowicie kilka systeméw VLBI, albo raczej tego
typu, ktére maja pewne szanse zastosowania do celéw nawigacji statkdow
powietrznych, morskich i pojazdéw ladowych. Systemy takie wykorzy-
stuja silne sygnaly, pochodzace ze sztucznych satelitéw Ziemi, i na ogdt
wspdlzaleza od typowych systeméw VLBI majacych znacznie wieksza
czutoéc. Wspdlzaleznosé wynika z potrzeby nawiazania pomiaréw do
inercjalnego uktadu zrddet pozagalaktycznych. Jednym z takich syste-
méw jest omawiany juz makrometr.

Wspomnijmy tu na marginesie o pewnym egzotycznym, naukowym
wykorzystaniu VLBI w nawigacji. Teoria Finsteina przewiduje istnie-
nie fal grawitacyjnych, ktérych jednak jak dotad nie udato sie wykryé.
Anderson (1983) uzywal sieci stacji VLBI stosowanych do nawigacji
miedzyplanetarnej i pewnej techniki wydzielania tonéw kalibracyjnych
(opracowanej pierwotnie do kalibracji fazy i zapé7nienia instrumental-
nego przy geofizycznych obserwacjach VLBI), majac nadzieje na po-
miar natezenia kosmicznego tta fal grawitacyjnych. Twierdzi on, ze
przy pewnych warunkach pomiar taki bedzie mozliwy, o ile promienio-
wanie jest rzeczywiscie takie, jak to przewiduja wspdtczesne modele
kosmologiczne.
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Proces wyznaczania orbity statku kosmicznego polega na iteracyj-
nym dobieraniu ocen poczatkowych warunkéw trajektorii lotu i wybra-
nych parametréw modelowych — do momentu, az réznica pomiedzy
danymi obserwacyjnymi 1 dobieranym modelem nie siagnie minimum
(w sensie wazonej sumy kwadratéw odchytek). W tym celu na interesu-
jacy okres generuje sie efemerydy lotu poprzez numeryczne catkowanie
réwnan ruchu poczynajac od zatozonego stanu wstepnego (potozenia i
predkodci). Uzywa sie przy tym zaréwno modeli analitycznych, jak i
numerycznych (np. Fuchs 1981, Jordan 1981, Drozyner 1983, Rosen-
gren 1984). Trajektoria oceniona w ten sposéb stuzy dalej jako baza
do obliczen poprawek predkosci statku, koniecznych do osiagniecia celu
misji. W Jet Propulsion Laboratory (JPL) — na ktérego doswiad-
czeniach opieramy trzon tego punktu pracy — wyznaczenia orbit robi
sie na komputerze UNIVAC 1100, wykorzystujac bardzo rozbudowany
system programéw dostarczajacych doktadnych efemeryd planet i ksie-
zycdw, potozen stacji $ledzacych, czasu uniwersalnego, ruchu bieguna
oraz danych do kalibracji oérodkéw transmisji sygnatéw. O ztozono-
§ci tego systemu swiadczy fakt, ze cato§¢ programéw obliczeniowych
zwiera okoto pét miliona kart (linii) FORTRAN-owskich (Renzetti i
in. 1982). Warto tez nadmieni¢, ze efemerydy wyznaczane i stale ulep-
szane w JPL staly sie $wiatowym standardem (takze astronoméw) z
powodu swej duzej dokladnosci.

Doktadnosé radiowej nawigacji charakteryzuje niepewnosc kierunku
statku widzianego z Ziemi. Mozliwosci techniki dopplerowskiej przy
wyznaczaniu deklinacji (§) sa proporcjonalne do kotangensa tej wspét-
rzednej (Stuart, 1984, pokazuje to przekonywujaco, podczas gdy niekté-
rzy inni autorzy sugeruja proporcjonalnosé do cscé). Stad wywodzi sie
dobrze znana z literatury osobliwos¢ na zerowych deklinacjach. Przy 8
wiekszych od, powiedzmy, 23° btad wyznaczenia deklinacji spada nieco
ponizej 0,05” z drugiej zas strony osiaga juz okolo 0,2"” przy 6 = 6°.
Taka sama doktadnosc¢ w tym miejscu i dla mniejszych deklinacji zapew-
nia dwustacjowa technika radiometryczna (ang. 2-station 2-way range)
(np. Jordan 1981). Pomiary optyczne z pokladu statku umiejscawiaja
go wzgledem gwiazd 1 celu lotu z niepewnoscia 17, albo 1 % promienia
ciata docelowego.

Techniki VLBI w zastosowaniu do nawigacji oparte sa na metodzie
réznicowe], w ktorej podstawowa obserwabla jest réznica faz interfe-
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rometru wielkobazowego skierowanego na statek kosmiczny 1 na po-
bliskie (katowo) radiozrédlto. Wykorzystuje sie tutaj fakt, ze jesli te
dwa obiekty sa bardzo blisko 1 odstep czasu ich obserwacji jest bardzo
krétki, to znakomita wiekszos¢ btedéw fazy znosi sie w procesie formo-
wania algebraicznej réznicy faz. PisaliSmy o tym szczegétowo w rozdz.
5. Dalszymi zaletami tej metody, w odréznieniu od nieréznicowej VLBI,
sa: znaczna redukcja ilosci oryginalnych danych i uproszczenie procesu
ich obrébki. Réznicowa faza i jej pochodna po czasie (czestoscé listkéw)
zawieraja informacje o potozeniu obserwowanego statku kosmicznego 1
jego predkosci (odpowiednio) liczonych wzgledem inercjalnego uktadu
kwazaréw i Ziemi (takze odpowiednio).

Prostym interferometrem mozna zmierzy¢ bezposrednio jedynie ka-
towe odleglosci zrédet zrzutowanych na ptaszczyzne wyznaczona przez
kierunek zrédla odniesienia (tutaj kwazara) i kierunek bazy interfero-
metru. Moéwiac inaczej, polozenia zrédet sa okreSlane wzdluz rzutu
bazy na sfere niebieska w miejscu zrédta referencyjnego. To samo do-
tyczy pomiaréw predkosci. W celu wyznaczenia sktadowej ortogonalne;j
konieczne jest uzycie trzeciej stacji VLBI nie lezacej na kierunku dwdch
poprzednich. Oczywiscie, najlepiej jest, jesli te trzy stacje znajduja sie
na wierzchotkach tréjkata prostokatnego, w ktérym wystepuja dwa or-
togonalne boki (bazy). Spotykany w literaturze termin Dual-Baseline
VL BI dotyczy wlasnie takich dwubazowych pomiaréw réznicowych.

Istnieja dwie podstawowe techniki typu AVLBI: szeroko- 1 wasko-
pasmowa. W drugiej z nich, katowa odleglos¢ statku i zrédta w rek-
tascensji 1 deklinacji wyznacza sie z fazy i amplitudy (odpowiednio)
sinusoidalnej modulacji fazy réznicowej. Modulacja ta jest oczywiscie
odbiciem dobowej rotacji Ziemi. Wymaga to gromadzenia danych z
okoto 4 — 5 godzin obserwacji, tzn. z 15 — 25 % okresu owej sinusoidy.
Gléwna obserwabla waskopasmowej AVLBI jest jednak pochodna fazy
po czasie. Wielkos¢ ta, inaczej niz dopplerowskie przesuniecie czestosci,
stanowi miare chwilowej predkosci statku zrzutowanej na ptaszczyzne
styczna do sfery niebieskiej, nie za$ predkosci radialnej. Czestosc list-
kéw — bo o niej tu mowa — wyznacza zatem polozenie weztéw orbity
obserwowanego statku. To stwierdzenie ujmuje najwazniejsza przewage
tej techniki nad konwencjonalnym ,,dopplerem”, ktory jest zupelnie nie-
czuty na ruchy transwersalne (Mohan i Ananda 1983). Doktadnoéé wy-
znaczen predkodci szacuje sie na 0,000001 ”/s. Wood i Jordan (1982;
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zob. tez przeglad tychze autoréw z 1984 r.) pisza, ze misja Venus Orbi-
ting Image Radar — pirwotnie planowana na 1988 r. — bedzie pierwsza
wyprawa wymagajaca uzycia techniki waskowstegowe] AVLBI w celu
doktadnych wyznaczen transwersalnej sktadowej predkosci.

Sygnaly emitowane z, lub retransmitowane przez statki kosmiczne
1 uzywane typowo w technikach radiometrycznych sa bardzo waskopa-
smowe — tak bardzo, ze mozna je swobodnie traktowac jako sinusoidy.
7 tego co pisaliémy w poprzednich punktach wynika, ze taki prazek w
czestodci odpowiada niemal plaskiej charakterystyce zapéznienia (jest
rzecza obojetna, czy sygnal zostanie odfiltrowany w systemie odbior-
czym, czy jest on ze swej natury waskowstegowy). Oznacza to, ze
funkcja korelacji takiego sygnatu jest takze sinusoida (Scislej traktujac
to zagadnienie nalezatoby méwic raczej o fazorze zamiast sinusoidy),
co uniemozliwia jednoznaczne wskazanie prawdziwego zapoéznienia, a
zatem réznicy odleglosci od statku do dwéch stacji. 7 tego powodu
w radiometrycznej technice ,range” na spdjny sygnat naktada sie mo-
dulacje o stosunkowo dlugim okresie — tak dlugim, by przyblizona
znajomo$c odlegtosci statku pozwolita uniknac¢ grubych nieokreslono-
§ci. Ta powolna modulacja w praktyce oznacza jednak, ze poczatkowo
czysta sinusoida funkcji korelacji sygnatu jest teraz takze zmodulowana
inna sinusoida o bardzo dlugim okresie, a to pozostawia znowu znaczna
nieokreslonos¢ wyboru najwiekszego jej maksimum. W celu dalszej po-
prawy trzeba pierwsza modulacje zastapi¢ — albo do niej dotozyé —
nowa o wyzszej czestosci. Postepujac tak dalej mozna osiagnac punkt,
kiedy nie ma juz watpliwosci, ktéry to okres pierwotnej funkcji korelacji
jest tym poszukiwanym (pozbycie sie nieokreslonoéci 27) i przywrécié
nalezna warto$¢ bardzo precyzyjnym pomiarom fazy.

Wiadomo, ze modulacja amplitudy albo fazy odpowiada rozmyciu
— az do rozszczepienia (zaleznie od czestosci modulacji) — poczat-
kowo czystych prazkéw w widmie. Opisane wyzej zabiegi na spdjnym
sygnale mozemy teraz zinterpretowaé jako kolejne kroki zmierzajace
do efektywnego poszerzenia wstegi przez rozszczepienie pojedynczego
prazka widmowego na wiecej rozrzuconych na znacznym przedziale cze-
stosci. Mamy nadzieje, ze nawet znawcy przedmiotu nie oburza sie juz,
jesli stwierdzimy, ze tzw. two—way range wykorzystuje — acz niejawnie,
ale w czystej postaci — technike syntezy pasma.

Podobnie jak waskowstegowa AVLBI odpowiada radiometryczne]j
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technice dopplerowskiej, tak wspomnianej powyzej ,range” odpowiada
szerokowstegowa AVLBI. W tej ostatniej statek kosmiczny wysyla
przynajmniej dwa sygnaty na duzym przedziale czestosci (np. 40 MHz),
a obserwuje sie je przynajmniej w dwéch stacjach VLBI, na przemian
z promieniowaniem pobliskiego zwartego kwazara, w takich samych za-
kresach czestosci. Podwéjne zrdznicowanie fazy listkéw (kwazar — sta-
tek i dwa kanaly czestodci) pozwala wyznaczy¢ prawdziwe zapdznienie
sygnatéow. Ta AVLBI jest oczywiscie prosta wersja techniki syntezy
pasma. Losowy sktadnik btedu wyznaczenia odlegtosci (poprzez po-
miar zapéznienia przy znanej bazie) w szerokowstegowej AVLBI wy-
nosi okoto 15 ¢m, na co wystarczy 10 minut obserwacji. Jest to o okolo
rzad wielkodci lepiej niz radiometryczna technika dwustacjowa (ang.
2-sation 2-way range).

Szerokowstegowa AVLBI byla zasadnicza technike przy nawigacji
Voyagera 2 w czasie jego zblizania sie do Urana w koncu 1985 r. Takze
latem 1989 r., przy spotkaniu Voyagera z Neptunem, orbite tego statku
wyznaczano m.in. szerokowstegowa technika AVLBI (Lewis i in. 1992).
Galileo natomiast bedzie pierwsza miedzyplanetarna misja wyposazona
w szerokowstegowy transponder (przekaznik) zaprojektowany specjal-
nie do celéw AVLBI (Hildebrand i in. 1983, Miller i Nicholson 1984,
Wood 1985). Dodajmy jeszcze, ze praktycznie implementacje szero-
kowstegowe] AVLBI otrzymaly osobna, chociaz jasna w swej tresci,
lecz nieco mylaca nazwe ADOR (albo DDOR; od ang. delta Differen-
tial One-way Range).

Dla statkéw miedzyplanetarnych heliocentryczne polozenie i pred-
kos¢ sa wzglednie stale w czasie pojedynczych obserwacji. 7Z powodu
duzej odleglosci statkdéw od stacji naziemnych mozna zatozy¢, ze topo—
1 geocentryczny kierunek do statku sa jednakowe. W takiej sytuacji
pomiary DOR (tzn. VLBI bez posrednictwa kwazaréw) pozwalaja wy-
znaczy¢ kat miedzy baza i kierunkiem statku. Podobnych informacji
dostarczaja takze obserwacje DOR dla bardzo splaszczonych orbit wo-
kétziemskich w poblizu apogeum. W perigeum jednak, katowe zmiany
moga by¢ znaczne w czasie zbierania danych i wtedy czeste pomiary
DOR w pojedynczym okresie widzialnosci statku dostarczaja precyzyj-
nych predkoéci katowych. Studia Frauenholza i Ellisa (1984) pokazaty,
ze pomiary AVLBI 1 VLBI w zastosowaniu do nawigacji sztucznych
satelitdéw Ziemi o bardzo wydtuzonych orbitach maja szereg zalet w
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poréwnaniu z typowymi technikami dopplerowskimi. Techniki VLBI,
bedac o rzad lub dwa rzedy wielkosci doktadniejsze, pozwalaja ponadto
dziesieciokrotnie zredukowa¢ ilo$¢ niezbednych sesji obserwacyjnych,
gdy jednoczeénie catkowita ilo$¢ pomiaréw spada tu az o dwa rzedy
wielkosci.

Teoretyczna doktadnosé nawigacji kosmicznej technikami VLBI
w ostatecznym rozrachunku jest ograniczona przez efekty mechaniki
kwantowej zwiazane z pomiarem fazy sygnaltu éledzacego statek (m.in.
zasade nieoznaczonodci; Cannon 1990). W praktyce zalezy ona jeszcze
istotnie m.in. od gestosci dostepnych radiozréodel odniesienia na nie-
bie. Katalogi radioastronomiczne sa zbyt ubogie 1 maja luki w wielu
dla nawigacji strategicznie waznych obszarach nieba. W szczegdlnosci,
obserwacje Prestona i Morabito (1980) oraz Prestona i in. (1983) wy-
kazaty niedobér silnych zrédet w poblizu ekliptyki. Kolejny przeglad
(Wehrle iin. 1984) podjeto w poszukiwaniu stabszych zwartych Zrédet
pozagalaktycznych, ktdre moga by¢ uzyte do celéw nawigacji. W tym
ostatnim przegladzie autorzy umiescili liste 304 Zrédet, uwzgledniajaca
takze wczesniejsze wyznaczenia. Przy tej okazji wskazuja oni na korzy-
sci 1sposoby realizacji bardzo doktadnych efemeryd planet, wyliczanych
— jak sie wyrazaja — w ukladzie odniesienia VLBI.

6.8 Opracowywanie danych obserwacyj-
nych

W rozdz. 3 przedstawiliémy ogélny zarys proceséw redukeji i analizy da-
nych VLBI ze wskazaniem niektérych tylko réznic zwiazanych z typem
1 celem obserwacji. W tym miejscu skupimy sie wylacznie na obser-
wacjach astrometryczno-geodezyjnych wykonanych z systemem Mark
11, ograniczajac sie do analizy samych obserwabli. Warto jednak przy-
pomnieé, ze zasadnicza redukcja olbrzymiej liczby danych odbywa sie
podczas korelacji 1 ekstrakcji obserwabli, kiedy z dostownie miliardéw
liczb pozostaja jedynie pojedyncze pomiary. Do tego etapu obrébki
zaliczamy proces wyszukiwania listkéw interferencyjnych oraz opisana
wczesniej synteze pasma. Tak wiec, jako dane poczatkowe do analizy
pokorelacyjnej przyjmujemy wyniki pomiaréw zapdéznienia grupowego
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T 1 czestoscl listkéw v. Czytelnik powinien by¢ jednak uprzedzony, ze
prefererowanie wielko$ci v wynika jedynie z checi utrzymania mozliwie
jednolitej prezentacji w calej pracy i ze w praktyce uzywa sie raczej v/ f,
gdzie f jest czestoscia radiowa — nazywa sie te obserwable szybkoscia
albo tempem zmiany zapdéznienia (ang. phase delay rate; 7). Te dwa
pomiary, 7 i v, albo catery, jesli obserwowano w dwéch pasmach (np. Si
X), sa przechowywane w archiwach (specjalnych bankach danych) wraz
7 odpowiednia para liczb okreslajacych doktadno$c¢ wyznaczonych wiel-
kosci i szeregiem dodatkowych informacji opisujacych czas, czestosé,
stacje, zrodlo itp. Wspomniana doktadno§é jest pézniej wykorzysty-
wana jako wspétezynnik wazacy dany pomiar w koncowej analizie, a
oceniana jest ze stosunku sygnatu do szumu na danej bazie, stano-
wiacego funkcje temperatur systemowych (wielkosci reprezentujacych
czutodé teleskopéw), mocy promieniowania zrédta i innych parametréw
obserwacji.

Nim takie dane obserwacyjne zostana poddane konicowej analizie
musza by¢ jeszcze poprawione na kilka efektdéw, o ktorych piszemy nizej.
Ostateczna analiza polega na dopasowaniu poprawionych pomiaréw do
teoretycznych astronomiczno-geofizycznych modeli 1 na tej podstawie
wnioskowaniu o parametrach uzytych modeli.

Warto wiedzieé, ze w wickszodci stosowanych obecnie opracowan
istnieje kilka krokéw subiektywnych, zaleznych od osadu lub upodoban
osoby wykonujacej analize. Wskazemy na nie w dalszej czesci rozdziatu.
Tutaj chcemy podkresli¢, ze do subiektywnych nalezaloby takze zali-
czy¢ wybdr kryterium najlepszego dopasowania modeli i danych. Tylko
z paroma eksperymentalnymi wyjatkami, wszystkie statystyczne ana-
lizy danych VLBI prowadzi sie na bazie metody najmniejszych kwadra-
tow, o ktorej wiadomo, ze jest optymalna i daje najbardziej wiarygodne
(ang. maximum likelihood) estymatory, o ile bltedy pomiardéw sa nor-
malnymi (gaussowskimi) z zerowa érednia i jednakowa (niekoniecznie
znana) wariancja. Omawiane tutaj obserwacje VLBI w sposéb oczy-
wisty nie spelniaja warunkéw optymalnosci tej metody. Popularnosc
jej wynika przede wszystkim z wygody uzycia i1 solidnej teoretyczne]j
podbudowy, ale — o czym pisze sie rzadko — wiele wspdlezesnych au-
torytetow otwarcie podwaza zasadno$¢ stosowania metody najmniej-
szych kwadratéow w wielu, by¢ moze nawet w wiekszosci, przypadkdw
praktycznych (np. Branham 1982, Narula i Wellington 1982). Z publi-
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kowanych rezultatéw analiz VLBI jasno wynika, ze rozrzuty wokét kon-
cowych rozwiazan sa znacznie — nierzadko 10-krotnie — wicksze niz
oceny bledéw pomiaréw (statystyczny parametr x? w przeliczeniu na
jeden stopien swobody rézni sie istotnie od jednoéci). Ponadto warian-
cje zmodyfikowane tak, by wspomniany parametr byt jednoscia (sposéb
normalnie praktykowany) prowadza ciagle do zbyt optymistycznych (o
czynnik okolo 2) ocen bledéw. Swiadczy to niechybnie o obecnosci
btedéw systematycznych czyli o niedoskonatosci stosowanych modeli.

Poniewaz rozbieznosci te sa dobrze znane spotecznosci uzytkowni-
kéw VLBI, nalezy sie liczy¢ z pewnymi zmianami w metodyce opraco-
wania geofizyczno—astrometrycznych danych VLBI. Biorac pod uwage
male rozpowszechnienie jeszcze nie calkiem godnych zaufania algoryt-
méw obliczen z wykorzystaniem metod innych niz metoda najmniej-
szych kwadratow, wypadnie jednak prawdopodobnie jeszcze jaki$ czas
odczekaé nim pojawia sie zasadnicze zmiany.

Nieuzasadnione bylyby jednak obawy, ze dotychczasowe obserwa-
cje zostana zmarnowane przez to, ze istnieje jeszcze wiele niejasnych
aspektow dotyczacych pomiaréw VLBI. Wstepnie zredukowane, skore-
lowane dane obserwacyjne sa na ogdl pieczotowicie archiwizowane dla
przysztych wielokrotnych analiz. Najobfitsze bazy takich danych zgro-
madzono w Goddard Space Flight Center (GSFC, NASA, Greenbelt, z
ktérym w znacznym stopniu zwiazany jest badawczy program CDP), w
podobnym centrum National Geodetic Survey (NGS, Rockville, ktéry
kieruje programem POLARIS/IRIS), oraz w Jet Propulsion Labora-
tory (JPL, Caltech, Pasadena, realizujacym m.in. program TEMPO).
Wspomniane w nawiasach programy zostana oméwione w p. 7.1.

Chcemy wreszcie zwroci¢ uwage Crzytelnika na strone metodyczna
niektérych bardzo precyzyjnych wyznaczen pozycji radiozrodet, ktéra
zdaje sie stanowi¢ w pewnym stopniu nowa tendencje. W warunkach,
gdy wyczerpuja sie dostepne dotad rutynowo mozliwosci detekcji sta-
bych sygnatéw niektérzy obserwatorzy (np. Bartel i in. 1985b, 1988)
cofaja sie do dopracowania techniki pomiaru listkéw interferencyjnych,
to znaczy w praktyce do samego procesu korelacji obserwacji VLBI
uzyskujac zaskakujaco dobre efekty. Gra idzie tutaj gtéwnie o mak-
symalne zawezenie okien (w dziedzinie zapdéznien i czestosci listkéw;
patrz rozdz. 3) poszukiwania listkéw, uzywanie zamknietych obserwa-
bli i pewne metody eliminacji krotkoczasowych niestabilnosci wzorcéw
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czestosci — wszystko w celu uzyskania mozliwie najwickszego stosunku
sygnatu do szumu przy detekcji listkéw. Zapewne czyni to metodyke
opracowywania obserwacji VLBI jeszcze bardzie) wyrafinowana, a opisy
literaturowe coraz mniej dostepne szerszemu ogétowi, ale samo zjawisko
swiadczy o ciaglym postepie w tej skadinad stusznie uwazanej od kilku
lat za dojrzala dziedzinie.

6.8.1 Wstepna analiza pokorelacyjna

W pomiarach zapéznienia grupowego nie wystepuje wprawdzie nieokre-
slonos¢ odpowiadajaca zmianie fazy o petne cykle, ale niekompletnosc
pokrycia pasma czestoSci przy syntezie pasma pozostawia jednak pewne
grubsze nieokreslonosci. Najgrozniejsza jest ta z odstepem réwnym
odwrotnosci najmniejszego odstepu wsteg w syntetyzowanym pasmie.
Najmniejsze odstepy typowo mieszcza sie w przedziale Af od 5 do
20 MHz, ktéry odpowiada niepewnosci wyznaczenia T o wielokrotnosc
1/Af od 200 do 50 ns (jest to réwnowazne 60 — 15 m w drodze propa-
gacji sygnatéw). Przy doktadnodci wyznaczen zapéznienia rzedu 0,1 ns
(3 ¢cm) nie ma obawy o nalozenie sie tych dwéch bledéw. Cazyni to,
ze niemal trywialna staje sie korekcja na ten na pozédr trudny efekt:
do kazdej zmierzonej wartosci T nalezy dodac lub od niej odjac wie-
lokrotno$¢ odstepu nieokreslonosci — tak, by wszystkie rezidualne za-
poéznienia widoczne na wstepnych dopasowaniach do prostego modelu
tej obserwabli skupialy sie wokét jednej, dowolnie wybranej wartosci.
Ewentualny blad tego ostatniego wyboru zostanie zaabsorbowany w
stata epoki zegardw.

Do$¢ krytyczne dla powodzenia dalszych analiz jest rozpoznanie
chodu zegaréw w poszczegblnych stacjach. Wszelkie niejednostajnosci
w pracy wzorcéow atomowych przenosza sie wprost na pomiary zapo6z-
nienia. Chéd zegaréw przybliza sie zwykle wielomianami niewysokiego
stopnia, wzbogacanymi niekiedy o sinusoide o dobowym okresie. Na
ogol tez takie modele sa dobre tylko dla krétkiego odcinka czasowego
(np. na jedna sesje). Zawsze wszakze konieczna jest (subiektywna) in-
terwencja opracowujacego obserwacje w celu wychwycenia — na pod-
stawie wizualnej inspekcji wstepnych dopasowan — katastroficznych,
czy tylko nazbyt nieregularnych, zachowan sie zegaréw oraz w celu pod-
jecia decyzji o sposobie parametryzacji. Poniewaz chody zegaréw nie
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zaleza od obserwowanych zrédet, a zrédta sa czesto zmieniane, przynaj-
mniej te bardziej znaczace zmiany pracy wzorcow wyraznie ujawniaja
sie w reziduach zapéznienia. Modele chodu zegaréw ustalone w ten
sposob zostana pézniej dopasowane wraz z innymi modelami zjawisk
fizycznych w koncowych rozwiazaniach.

W trakcie wstepnych dopasowan zwiazanych z eliminacja nieokre-
glonodci zap6znienia i parametryzacja zegaréw, eliminuje sie takze (a
raczej oznacza tylko jako zte, by je péiniej pomijaé) zbyt odstajace po-
miary zapdznienia i czestodci listkéw. Jako kryterium uzywa sie m.in.
trzech odchytek standartowych (§redniokwadratowych).

6.8.2 Modele

Przez modele rozumiemy wzory lub algorytmy obliczania wptywu réz-
nych naturalnych zjawisk fizycznych i efektéw instrumentalnych na war-
tosci mierzonych obserwabli. Przyktadem tego typu modelu, o ktérym
tutaj nie bedziemy juz moéwic, jest opisany w poprzednim podpunkcie
wielomian opisujacy zachowanie sie wzorca czestosci w danej stacji. W
praktyce VLBI mozna by sie doliczy¢ okoto 20 modeli réznych efek-
téw, ale nie wszystkie one sa jednolicie stosowane w poszczegdlnych
osrodkach badawczych. Znaczna cze$c ogdlnej liczby modeli pokrywa
sie ze standardami MERIT (Melbourne i in. 1983) i IERS (McCarthy
1989/1992). Sporo opiséw, czasami znacznie réznych mozna znalezé w
literaturze VLBI (Ma 1978, Robertson 1975a, Cannon 1978, Gubanov
iin. 1983, Manabe i in. 1984). Modele zapdznienia zrézniczkowane po
czasie stanowia przyblizenia stosowane do obliczania modelowego (a
priori) tempa zmian zapéznienia, czyli czestodci listkéw. W przypadku
kilku zjawisk przyczynki do czestoéci pochodzace z takich wyliczen by-
tyby tak matle, ze catkowicie pomija sie je w analizie.

Mozna wyrdznié trzy duze kategorie btedéw modelowania: (1) po-
chodzace od rozciagtej struktury zrédta, (2) instrumentalne (w tym
wzorce czestodci) i (3) efekty propagacyjne. Struktura — przy wtadci-
wym doborze zrédet — wnosi przyczynki do btedéw zapdznienia, wyra-
zajac je w jednostkach drogi wiatta, ponizej 1 cm (Cotton 1980, Tang
1988, Charlot 1989). Takze bledy instrumentalne redukuje sie obecnie
do subcentymetrowych przyczynkéw, co dobitnie pokazaly analizy ob-
serwacji na krétkich bazach, dla ktérych efekty atmosferyczne znosza



|190 ROZDZIAL 6. ASTROMETRIA, GEOFIZYKA ... |

sie prawie catkowicie (obie anteny w takim interferometrze ,patrza”
na zrédto przez praktycznie taka sama atmosfere) (Rogers i in. 1978,
Carter iin. 1980). Tak wiec, w pomiarach VLBI dominujacym zrédtem
btedéw jest atmosfera Ziemi.

Dla celéw modelowych atmosfere mozna podzieli¢ na czesé¢ dysper-
syjna (zalezna od czestodci obserwacji, ,,jonosfere”) i neutralna (,,tro-
posfere”). Przyczynek sktadowej dyspersyjnej do zapéznienia sygnatéw
w poblizu potudnia lokalnego ma w zenicie warto$c 15 — 30 cm w pasmie
X i spada o okoto rzad wielko$ci z zapadnieciem zmroku. Ten sktadnik
jest bardzo trudny do zmodelowania, ale na szczescie istnieje dobrze
znana bardzo regularna zaleznoéé dylatacji (opéznienia) od czestosci
obserwacji (jak f7%), co umozliwia wyeliminowanie go 7z obserwabli.
Jesli np., zmierzono zapdznienie 7, i 7, w dwdch pasmach, to mozna
utworzy¢ nowa poprawiona obserwable wolna od wplywu jonosfery (a
takze elektrycznej sktadowej korony stonecznej):

2

T=Ts _(Tz_Ts)f2_Sf2 (68)
(Ma 1978, Robertson i Carter 1982a, Shaffer 1984). W ten sposéb
mozna wyeliminowa¢ sktadowa dysperyjna z dokladnoscia centyme-
trowa (Robertson 1986).

Chyba najbardziej kltopotliwa do zmodelowania jest dylatacja tro-
posferyczna. Jej wplyw w zenicie wynosi okolo 15 m i pozostaje
gtéwnym winowajca czesto nadspodziewanie duzych btedéw obserwabli.
Tylko okoto 90 % z owych 1,5 m udaje sie skompensowaé stosujac te-
oretyczno—empiryczne przyblizenia. W praktyce VLBI czesto uzywano

modelu C.C. Chao (np. Robertson 1975a, Ma 1978):

To
; 000143
Sinh 4 R 0,00045

(6.9)

gdzie 7, wynosi okoto 7 ns i jest funkcja ciénienia atmosferycznego i lo-
kalnego przyépieszenia grawitacyjnego Ziemi (np. Moran i Rosen 1981),
a h jest katowa wysokoécia nad horyzontem. Model Chao w zasadzie
dotyczy sktadowej ,,suchej” atmosfery. Nieco bardziej zlozony, ale réw-
nie czesto uzywany w praktyce, model uwzgledniajacy takze sktadowa
swilgotna” (zawarto$¢ pary wodnej) opracowat J.W. Marini (Manabe
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iin. 1984, Takahashi i in. 1985, Clark i in. 1985). Wymaga on pomia-
réw temperatury, wilgotnoéci i ciénienia. 7 pracy Davisa i in. (1985)
mozna sie dowiedzie¢, ze wspomiane wyzej modele wprowadzaly bledy
systematyczne (géwnie dla h < 10°) do dotychczasowych analiz obser-
wacji VLBI. Skutkiem tego, wyznaczenia dtugosci baz rzedu 8000 km
mialy nawet bh—centymetrowe btedy. Ci ostatni autorzy proponuja dal-
sze ulepszenie modelu Mariniego — w istocie swej polegajace na pewne]j
rozbudowie funkcyjnej zaleznosci od h — konstatujac, ze redukuje to
wspomniany blad systematyczny do 1 cm.

Problem zmiennej zawartosci pary wodnej w atmosferze od szeregu
lat prébowano rozwiazac bezposrednimi pomiarami iloci tego sktad-
nika za pomoca radiometréw mikrofalowych (na 22-GHz linie H,0;
np. Kroger i in. 1986, Johansson 1992). Dzi$ wydaje sie jednak, ze te
poczatkowo wielce obiecujace wysitki nie do kornca spetnity nadzieje.
Sadzi sie, ze w przyszlosci najwiekszy przyczynek do poprawy doktad-
nosci wynikéw obserwacji VLBI bedzie pochodzil z tego obszaru, tj.
pomiaréw lub modelowania troposfery (Robertson 1986; por. tez Her-
ring 1986b). Optymistycznie rokuja np. eksperymenty z tzw. filtramu
Kalmana (patrz s. 198). Doé¢ aktualny przeglad publikacji dotycza-
cych wptywu efektéw atmosferycznych na obserwacje radiowe (ale takze
optyczne), znalezliémy u Dodsona (1986; por. tez Gurvits 1993).

Miejsce zaczepienia (albo konca) wektora bazy definiuje sie jako
punkt przeciecia sie plaszczyzny, ktéra wyznacza ruchoma o$ teleskopu,
7 osia nieruchoma. Jesli osie sie nie przecinaja, powstaje zmienny przy-
czynek do drogi propagacji sygnalu zalezny od montazu teleskopu 1
kierunku na 7rédto (np. Robertson 1975a):

Asin z, (6.10)

gdzie A jest odlegtoscia wspomnianych osi, za$ z — katem pomiedzy
kierunkiem osi nieruchomej i kierunkiem Zrédta [odlegtoéé biegunowa
zrodla przy montazu réwnikowym (rys. 6.1), a odlegto$¢ zenitalna —
przy horyzontalnym]. Poprawke te nazywa sie odstepem osi (ang. axis
offset), a w przypadku torunskiego teleskopu 15-metrowego wynosi ona
3,25cos & (w metrach; Borkowski i Graham 1987), gdzie § jest deklinacja
obserwowanego obiektu.

Przesuniecia catego teleskopu na skutek ptywéw skorupy ziemskiej
wywolanych grawitacyjnym oddzialywaniem Ksiezyca i Storica siegaja
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Punkt odniesienia

Rys. 6.1: Punkt odniestenia w konstrukcji anteny i po-
prawka do modelu fazy i zapdinienia wynikajgca z se-
paracji ost (axis offset) dla montaiu réwnikowego

kilku dziesiatkéw centymetréow i sa uwzgledniane standartowo we wszys-
tkich analizach danych VLBI. Wplyw tego efektu oblicza sie stosujac
§cigle (484 sferyczne harmoniki), albo w przyblizeniu (jak np. Mel-
bourne i in. 1983), teorie Wahra (1981a). W tym modelu pojawiaja
sie tzw. liczby Love’a — pewne parametry charakteryzujace elastycz-
nos¢ Ziemi. Dla obserwatoriow bliskich wybrzezy oceanéw trzeba jesz-
cze modelowa¢ lokalne odksztalcenia skorupy spowodowane przez oce-
aniczne fale ptywowe (ang. ocean loading), ale ten czynnik jest inny
w kazdym miejscu (zalezy od uksztaltowania linii brzegowej) i jego
modelowanie jest na tyle zlozone, ze praktyczniejsze bywa przepro-
wadzenie odpowiednich obliczen oddzielnie — poza zasadnicza analiza
VLBI. Niemniej, standartowe oprogramowania zawieraja odpowiedni
model wedlug standardéw MERIT (Melbourne i in. 1983) oparty w
tym przypadku na pracy Goada (1980). Z reguly modelu tego efektu
nie uwzglednia sie jednak w analizach obserwacji VLBI (np. Carter i
in. 1985, Herring i in. 1986a, Ryan i Ma 1987), ale sa tez wyjatki (np.
Carter i in. 1988a). Wysokod¢ unoszenia lub zapadania sie tego skorupy
pod ciezarem fali ptywowej nie przekracza na ogét 1 cm, ale sa miejsca,
gdzie osiaga nawet 20 cm (Melbourne i in. 1983, Manabe i in. 1984,
Schuh i Moehlmann 1989).
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Ruch bieguna Ziemi (wobble) i dobowa rotacja Ziemi, to dwie rota-

cje wektora bazy szglqdem inercjalnego uktadu radiozrédet modelo-
wane jako iloczyn tego wektora 1 odpowiednich macierzy:

. 1 0 — Wy, cos GAST  sin GAST 0
d-| 0 1 4w, |- |—sinGAST cosGAST 0|, (6.11)
+w, —wy 1 0 0 1

gdzie GAST oznacza widomy (ang. apparent) czas gwiazdowy (Aoki
iin. 1982), a w; sa sktadowymi ruchu bieguna (tutaj wyrazonymi w
radianach). Tych ostatnich w zasadzie nie daje sie z géry przewidzieé,
ale sa to wielko$ci mate wiec mozna je wyznaczy¢ wprost z dopasowania.
W innych przypadkach interpoluje sie wyniki pomiaréw IERS (dawniej
TPMS lub BIH) albo VLBI.

Wersor kierunku zrédta §(cos é cos o, cosésin o, sin é), gdzie o jest
rektascensja zrédla, a & — jego deklinacja, w iloczynie skalarnym z
wektorem bazy (6.11) daje zapéznienie geometryczne. Czytelnik moze
tatwo sprawdzi¢ dla siebie, ze otrzymana w ten sposdb postac jest
ogdblniejsza (bogatsza o ruch bieguna) forma odpowiednich sktadnikéw
wzoru (6.2). Kompletnoé¢ modelu wymaga, aby jeszcze przed wymno-
zeniem § zostal poprawiony na precesje, nutacje i pewne efekty rela-
tywistyczne. Precesje 1 nutacje mozna wprowadzi¢ jako iloczyn dwdch
macierzy obrotu i rozpatrywanego wersora w sposéb analogiczny do wy-
razenia (6.11). Elementy tych macierzy sa obliczane wedtug aktualnie
powszechnie akceptowanych teorii (Lieske i in. 1977, Wahr 1981b; zob.
tez Kinoshita 1977, Melbourne i in. 1983).

Przeliczanie lokalnych czaséw atomowych na TDB (koordynowany
czas barycentrum Ukltadu Stonecznego) obejmuje kolejno: zamiane cza-
su lokalnego na uniwersalny koordynowany (UTC), tego na miedzyna-
rodowy atomowy (TATI) i dalej na TDB za pomoca zwiazku podanego
przez Moyera (1981).

Na kilku etapach modelowania wystepuja efekty relatywistyczne.
Przy wspomnianym przeliczaniu TAI na TDB w gre wchodza aber-
racja roczna 1 dobowa. W teorii precesji uwzglednia sie tzw. precesje
geodezyjng. Dalsze poprawki relatywistyczne to lorenzowska kontrak-
cja przestrzeni (Fujimoto i in. 1982) oraz grawitacyjne ugiccie wiazki
dwiatta (fali radiowej) przez Storice i Jowisza. Wartodé ugiecia w prze-
sztosci wyliczano z réznych wyrazen (Murray 1981, 1983). W analizach
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VLBI najczesciej uzywa sie wzoru Shapiro (1967), ktéry w uproszczone]j
postaci wyglada tak (por. tez Soffel i in. 1985):

2,036(1 + 7)

[mas],
tan —S)—

(6.12)

gdzie v jest znanym relatywistycznym parametrem (w teorii Einste-
ina ma wartod¢ 1), a @ — elongacja, czyli katem miedzy 7rédtem a
Stonicem (tak, jak go widzi obserwator). Efekt ugiecia — jak tatwo
sprawdzi¢ z tego wzoru — siega blisko 2 przy samym Sloticu, ale jest
jeszcze wyczuwalny (dla obserwacji VLBI) w odlegloéciach 150°, gdzie
spada do ok. 1 mas. Z tego powodu obserwacje VLBI sa bardzo obie-
cujacym narzedziem do testowania teorii wzglednoéci (np. Carter i in.
1985). Z przegladu literatury nasuwa sie wniosek, ze efekty relatywi-
styczne nie sa jeszcze do konca solidnie opracowane (np. Finkelstein i
in. 1983b, Cannon i1n. 1986, Hellings 1986, Fukushima 1 in. 1986, Mur-
ray 1986, Kopekin 1990). Potwierdza to praca Yang Zhi-gena i Zhao
Minga (1992), ktérzy wykryli szereg bledéw na poziomie przynajmniej
1 ps we wszystkich analizowanych przez nich teoriach innych autoréw
[m.in. Hellingsa (1986), Zhu i Grotena (1988), Soffela i in. (1991)], a
dotyczacych relatywistycznych efektéw w pomiarach zapéznienia. W
zwiazku z tym okazuje sie, ze znany pakiet CALC 7.0 (Caprette i in.
1990) uzywany do redukcji danych w programie CDP jest oparty na
btednej teorii (trzeba naturalnie zdawaé sobie sprawe, ze chodzi tu o
btedy rzedu utamka milimetra).

Ugiecie fal radiowych w koronie Stonecznej jest na ogoét zaniedby-
walne, gdyz obserwacje zwykle prowadzone sa z dala od Stonca. Pro-
sty model tego efektu zawiera dwa parametry charakteryzujace gestosc
elektronéw w koronie 1 jest funkcja odleglosci Ziemi od Shorica, czesto-
§ci plazmowej i czestoéci obserwacji (Manabe iin. 1984, Ma 1978). Ten
model nie jest jednak uniwersalnie stosowany.

6.8.3 Analiza konicowa

Komplet pomiaréw zapéznienie—czestosé listkéw i odpowiadajacych im
wartosci a priori (obliczanych z modeli) poddaje sie wzajemnemu do-
pasowaniu, w ktérym do parametréw modeli dobiera sie niewielkie po-
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prawki — tak, by uzyska¢ najmniejsza warto$¢ sumy kwadratéow wazo-
nych odchytek obserwacji od modeli.

Przy opracowywaniu wynikéw obserwacji VLBI z wielu lat mamy do
dyspozycji setki tysiecy danych i dostownie tysiace parametréw, ktore
nalezy dopasowac. Ta wielka liczba parametréw wiaze sie z tym, ze
wiele z nich jest niezaleznych dla kazdego dnia obserwacji (np. para-
metry zegaréw, grubo$é atmosfery, parametry orientacji Ziemi), a wiec
musza by¢ traktowane jako osobne wielkosci. W celu ztagodzenia trud-
nosci wynikajacych z ograniczen komputeréw w niektérych centrach
VLBI stosuje sie znana w geodezji satelitarnej sekwencyjng metode naj-
mniejszych kwadratéw (Kaula 1966), ktéra jest réwnowazna metodzie
klasycznej. Wykorzystuje sie w niej wtasnie ten fakt, ze zwykle tylko
niewielki procent wszystkich dopasowywanych parametréow dotyczy ca-
tej kolekcji danych. W tej sytuacji, pelna macierz réwnan normalnych
(M) obfituje w obszary wypetnione jedynie zerami (na skrzyzowaniach
kolumn 1 wierszy odpowiadajacych parametrom nie wystepujacym jed-
noczeénie w obserwacjach). Dzieki temu, proces dopasowywania mozna
zorganizowaé krokowo (np. sesja po sesji; stad przymiotnik ,sekwen-
cyjna”) — tak, ze w kazdym kroku wystepuje macierz okrojona do pa-
rametréw globalnych i ,lokalnych” danego kroku. Po ostatnim kroku
oblicza sie parametry globalne. Dysponujac juz tymi parametrami,
mozna réwniez odzyskaé wszystkie lokalne stosujac dodatkowe rozwia-
zanie ,wstecz”.

Wspominali$my wczeéniej o istnieniu btedéw systematycznych, wy-
nikajacych z niedoskonato$ci modeli i objawiajacych sie znacznie wiek-
sza od jednoéci wartodcia parametru x2/N, gdzie N jest iloécia stopni
swobody (ilo$cia pomiaréw zmniejszona o ilo§¢ dopasowywanych pa-
rametréw). Te nienaturalna sytuacje ratuje sie przez zmiane wazenia
pomiaréw (po ang. zwana reweighting). Po wstepnych dopasowaniach
nowe wagi oblicza sie tak, by na kazdej bazie x* bylo bliskie N (efek-
tywnie do poczatkowych wariancji dodaje sie pewna stata charaktery-
styczna dla danej bazy) i jest to proces iteracyjny. Ostateczne warian-
cje parametréw (te, ktére wystepuja w macierzy kowariancji) skaluje
sie dodatkowo koricowym y?/N. Pierwiastek kwadratowy z tej wielko-
§ci w literaturze wystepuje pod nazwa przeskalowana sigma albo blgd
formalny parametréw, a pierwiastek ze wspomnianego czynnika ska-
lujacego — przeskalowany albo znormalizowany rms. Sigmy mdwia o
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Metoda najmniejszych kwadratéw

Zaktadajac, ze modele obserwabli 7 i v (albo 7) sa poprawne, mozemy
wnosi¢, ze odchytki wywotane btedami parametréw bedg losowe (nieza-
lezne od siebie). Pozwala to na podstawe dopasowania przyja¢ maksyma-
lizacje pewnego typowego funkcjonatu prawdopodobienstwa proporcjonal-
nego do exp —(x?/2), gdzie

X2:Z{[Ti—7'(i)]2+ [w—l/(i)r}. (6.13)

- Or;
k2

7

W tym wyrazeniu 7; i v; s3 wynikami pomiaréw (wskaznik ¢ moze odnosi¢
sie do kolejnych probek w czasie), za$ przez (1) i v(f) oznaczyliSmy od-
powiednie wartosci wyliczone z modeli. W praktyce wyliczanie to realizuje
sie z przyblizen typu:

(1) =m0 + Z %Apj, (6.14)

gdzie ;o jest obliczong wartoéciag modelu przy poczatkowych wartosciach
parametréw p;. Wartoéci pochodnych po parametrach sa wyliczane réw-
niez na poczatku procesu dopasowywania dla startowych wartoéci para-
metréw, a poprawki Ap; maja na poczatku wartosci zerowe. Uwagi te
stosuja sie réwniez do drugiej obserwabli, v().

Jak tatwo jest zauwazy¢, najlepsze dopasowanie dostaniemy minimali-
zujac 2, a osiagniemy to przyréwnujac wszystkie pochodne prawej strony
(6.13) po kazdym parametrze po kolei do zera. Powstaje w ten sposdb
uktad tylu réwnan, ile jest dobieranych parametréw. Jest to tzw. uklad
réwnar normalnych; wygodnie zapisuje sie go w postaci macierzowej:

X = M- Ap, (6.15)

gdzie wystepuja wektory poprawek Ap (Api, Aps, Aps,...) i ,danych”
X, oraz symetryczna macierz ,pomiardw”. Ten drugi wektor ma sktadowe:

X; Z ( ni 97 + ay_(z')) , (6.16)

Un crl,l. ap;
=
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HD za$ elementami symetrycznej macierzy sa:

My = Z (% ar (1) o7 (1) n %al/(i) al/(i)) . (6.17)

i a7; apl apm Ty, apl apm

Rozwigzaniem uktadu (6.15) jest oczywiscie A—];Z M X tzn. odwré-
cona macierz pomiaréw pomnozona przez wektor danych.

Mozna pokazaé, ze jesli indywidualne pomiary sa statystycznie nie-
zalezne, to (pm — Pm)(p1 — P1) = M;ﬁ gdzie kreska nad zmienng lub
wyrazeniem oznacza warto$¢ Srednia. Jest to réwnowazne stwierdzeniu,

ze odwrdcona macierz pomiaréw na swej przekatnej zawiera wariancje
parametréw, za$ pozostate elementy sa kowariancjami méwiacymi o wza-
jemnej zaleznoéci parametréw. Po znormalizowaniu (podzieleniu przez
odpowiednie wariancje) dostaje sie stad wspdtczynniki korelacsi parame-
tréw:

-1
M

onl = TP
VM - My

Wspdtczynniki korelacji co do wartosci bezwzgledne]j bliskie lub réwne

(6.18)

Jjednoéci sa oznaka ztego uwarunkowania lub wrecz osobliwoéci macierzy
réwnan normalnych. Te w ogdlnosci nierzadkie przypadki wymagaja albo
zgota innej parametryzacji, albo wyboru innej ortogonalnej kombinacji
wektora oryginalnych parametréw. Pomocna w tych problemach jest ana-
liza wartoSci wtasnych macierzy (Bock 1980, Takahashi 1985, rozdz. 12 i
13 u Haykina 1990).

doktadnodci pomiaru poszczegélnych parametréw (zwykle optymistycz-
nie), zas rms jest globalna miara dobroci dopasowania danych i modeli.
Inna uzywana w praktyce VLBI miara globalnego dopasowania jest x?2
podzielony przez sume kwadratéw wag, ktérej pierwiastek nazywany
jest wazonym rms. Jest takze bardzo prawdopodobne, ze niektérzy
autorzy licza x? osobno dla zapdznien i czestoéci listkéw, wtedy po-
szczegdlne miary dopasowania maja odpowiednio zmieniony sens. W
publikacjach VLBI na ogdt jest podany sposéb liczenia poszczegdlnych
wielkosci, co jest gleboko uzasadnione wobec istnienia subiektywnych
krokéw analizy (takim jest tez proces modyfikacji wag!).
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Filtry Kalmana

Opis filtréw, oryginalnie opracowanych przez R.E. Kalmana w pracy z
1960 r., formutuje sie na bazie tzw. przestrzeni stanu systemu, w ktdrej
dynamiczny system okreéla sie zbiorem zmiennych zwanych stanem. Stan
zawiera wszystkie informacje niezbedne do przewidywania zachowania sie
systemu. Znajac obecne i przyszte wartosci na wejsciu, mozna obliczy¢
przyszty stan i wyjscie systemu. Podstawowa funkcja filtru Kalmana jest
dostarczenie oceny biezgcego stanu systemu.

Praktyczne zastosowanie teorii filtrow Kalmana prowadzi do ukfadu
rownah réznicowych, ktdrych rozwigzanie mozna uzyska¢ rekurencyjnie.
W szczegdlnosci, kazdg ocene stanu biezagcego mozna wykonaé na podsta-
wie poprzedniej oceny i nowej wartosci na wejsciu systemu. Wynika stad,
ze zapamietywal trzeba tylko ostatnie oceny, nie za$ caty zbdr wczedniej-
szych danych obserwacyjnych. Ponadto, szybko$¢ oceny przez filtracje
kalmanowska jest duzo wyzsza niz w przypadku obliczeh w oparciu o caty
materiat przesztych obserwacji.

Filtracja kalmanowska dostarcza rozwiazan wielu probleméw rekur-
sywnej estymacji minimalno—kwadratowe] dla proceséw niestacjonarnych.
Specjalny przypadek tych filtréw stanowia znane wczesniej (lata czter-
dzieste) filtry Wienera, w ktdrych podstawowym zatozeniem jest wtadnie
stacjonarnosé procesow.

Haykin (1990, rozdz. 14) w swojej prezentacji formutuje problem w
postaci pary rownan: réwnanie procesu, ktdre opisuje szumowa ewolucje
wektora stanu dla liniowego systemu dynamicznego, oraz réwnanie po-
miaréw opisujace zaszumiony wektor obserwacji. Rozwiagzanie polega na
znalezieniu wektora stanu, gdy dany jest wektor obserwacji i statystyki
odnosnego procesu szumowego.

Ostanimi laty coraz czeéciej uzywa sie dopasowan z wykorzystaniem
tzw. filtréw Kalmana w celu uwzglednienia stochastycznego charakteru
niektérych z dopasowywanych parametréw (tych, ktére zmieniaja sie
w czasie trwania obserwacji). Dotyczy to przede wszystkim parame-
tréow atmosfery i zegardw. Jakosc estymatoréw okazuje sie lepsza niz w
przypadku stosowania wazonej metody najmniejszych kwadratéw (np.
Herring i in. 1990).



Rozdzialt 7

Organizacja 1 wyniki astro-
metryczno—geodezyjnych

obserwacji VLBI

edli nie brzmiace jak fantazja lub zart, to przynajmniej wy-
mowne jest stwierdzenie, ze ze starannych obserwacji bar-
dzo stabych sygnaléw radiowych z kwazaréw — tj. obiek-
tow odlegtych o miliardy lat $wietlnych, na samych kran-
cach obserwowalnego Wszech§wiata — mozna wyciagna¢ wazne wnio-
ski o strukturze Ziemi. Faktem jest jednak, ze astronomowie-geodeci
uzywajac techniki VLBI mierza znikomo mate zmiany dlugosci i orien-
tacji baz pomiedzy radioteleskopami sieci odleglymi o setki i tysiace
kilometréw. W tego rodzaju pomiarach ujawniaja sie efekty centy-
metrowych wahnieé¢ catego ptaszcza i skorupy ziemskiej wzgledem osi
obrotu, zmiany kierunku tej osi w przestrzeni o pojedyncza milisekunde
tuku (0,001” oznaczamy przez 1 mas) i zmiany dtugosci doby o jedna
milisekunde czasu. Na te] podstawie geofizycy udoskonalaja swe mo-
dele wewnetrznej budowy Ziemi i ruchéw ptyt tektonicznych jej skorupy
(Carter i Robertson 1986).

Interferometréw o bardzo dtugich bazach uzywano do pomiaréw po-
tozen radioteleskopéw i radiozrédet juz od 1969 r. (Hinteregger i in.
1972). W pierwszych eksperymentach doktadnosci pomiaréw odlegloéci
byty rzedu 1 m. Od tamtych czaséw znacznie udoskonalono aparature
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i techniki analizy obserwacji (np. Shapiro i in. 1974, Ong i in. 1976,
Thomas 1 in. 1976, Cannon 1 in. 1979, Niell 1 in. 1979, Robertson 1 in.
1979, Herring 1 in. 1981, Robertson 1 Carter 1982a, Rogers i1 in. 1983,
Sovers 1 in. 1984, Fanselow 1 in. 1984, Clark 1 in. 1985, Herring 1986a,
Ryan iin. 1986, Ma iin. 1986, Herring i in. 1986b). Obecne pomiary z
wykorzystaniem systemu Mark 111 siegaja doktadnosci wymaganych w
wielu weztowych problemach geofizycznych i1 astrometrycznych.
Wiekszoé¢ obserwacji VIL.BI nastawionych na zastosowania geode-
zyjne i astrometryczne skupia sie w kilkunastu instytucjach. 7Z pewnos-
cia najszersza dziatalnosé prowadza grupy badawcze w Stanach Zjedno-
czonych. Obok Kanadyjczykéw do Amerykanéw stopniowo dotaczaja
oérodki europejskie, a ostatni takze Japonczycy (Kunimori i in. 1986).
Wieksza aktywnos$¢ badawcza 1 zaangazowanie inwestycyjne mozna za-
obserwowaé na terenach niespokojnych sejsmicznie (Kalifornia w USA,
Japonia i Wlochy), gdzie zainstalowano juz i przewiduje sie dalsza roz-
budowe instrumentéw VLBI dedykowanych dla geodezji. Istnieje tez
caly szereg programéw badawczych — tak efemerydalnych jak i dtu-
goterminowych — z ktérych niektére zwiazane sa z poszczegdlnymi
grupami lub instytucjami finansujacymi, a inne obejmuja wiecej jedno-
stek organizacyjnych 1 czesto programy takie wzajemnie sie przeplataje
i uzupeliaja (Campbell 1979, 1982, 1983, Kawajiri 1981). Podobna
jest rozmaitosé i wzajemne relacje celéw badawczych poszczegdlnych
programéw. Sa wiec programy regionalne i globalne, dotyczace ruchu
Ziemi i ruchu biegundw, dryfu kontynentéw i ruchéw ptyt tektonicz-
nych, a takze majace na celu rozszerzenie 1 udoskonalenie zwyktych
krajowych lub regionalnych sieci geodezyjnych. Istnieja tez osobne pro-
gramy astrometryczne, ale wiekszo$¢ tego rodzaju wyznaczen realizo-
wana jest przy okazji pomiaréw geodezyjnych. Podobnie, przeglady
radiozrdodet wykorzystuje sie takze do wyznaczen potozen stacji VLBI.
Wyniki analiz danych obserwacyjnych publikowane sa, pomijajac
bogaty zbiér wydawnictw lokalnych i materiatéw z konferencji, gtéwnie
na tamach Journal of Geophysical Research (geodezja), Astronomical
Journal (astrometria). Najéwiezszych wynikéw zwiazanych z rotacja i
orientacja Ziemi oraz uktadami odniesienia (na niebie i Ziemi) trzeba
szuka¢ w publikacjach International Earth Rotation Service (IERS):
w tygodniowych i miesiecznych biuletynach (A i B, odpowiednio) i co-
rocznym podsumowujacym Annual Report of the IERS (pierwszy z nich
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dotyczy roku 1988). W ostatnim juz w serii poprzedzajacych roczni-
kéw BIH, Annual Report for 1987, znajduja sie m.in. analizy obserwa-
cji VLBI pod wzgledem wyznaczenia poprawek do teorii nutacji TAU
1980, oraz definicje i dyskusje pozagalaktycznego (lista 228 zwartych
radiozrédet o deklinacjach wiekszych od —45°) i ziemskich uktadéw
odniesienia.

Wieksze, dosé aktualne jeszcze, opracowania na dyskutowane w
tym rozdziale tematy to: Campbell i Schuh (1987), Babcock i Wil-
kins (1988), Reid i Moran (1988b), Kovalevsky i in. (1989), Lieske i
Abalakin (1990), Hughes i in. (1991), Robertson (1991) oraz Carter
(1991).

Specyficzna cecha opublikowanych wynikéw obserwacji VLBI jest
to, ze z reguly ostatnie publikacje nie tyle uzupetniaja poprzednie, ile
je zastepuja. Dzieje sie tak dlatego, ze rozwiazania na sktadowe baz czy
wspélrzedne radiozrédet uzyskuje sie z globalnego dopasowania modeli
do wszystkich istniejacych obserwacji, a uzywane modele obserwabli
oraz metody analizy danych ciagle jeszcze sa udoskonalane.

Chyba warto zwr6ci¢ uwage na to, ze wiekszod¢ zbidréw danych
obserwacyjnych z tych programéw uwaza sie za domene publiczna i
udostepnia zainteresowanym badaczom na ich zyczenie. Postawa taka
nie jest jakas filantropia, lecz wynika z dobrze pojetego interesu oséb
bezposrednio zaangazowanych w badania. Licza one mianowicie na
poprawe powszechnego zaufania do wtasnych wynikéw po niezaleznych
analizach.

Nizej przedstwiamy blize] najwazniejsze programy, co pozwoli m.in.
na zorientowanie sie w sposobach prowadzenia obserwacji. Dalsze pun-
kty poswiecone sa wynikom z dziedziny astrometrii, geodezji i pewnych
zagadnien miedzydyscyplinarnych.
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OBSERWACJE

7.1 Programy badawcze i organizacja ob-
serwacji

7.1.1 GSFC i CDP

Crustal Dynamics Project (CDP; Ryan i Ma 1985, Coates 1980, Ryan
iin. 1980, Ma 1978) to wieloletni program obserwacji VLBI (ale nie
tylko), prowadzonych pod auspicjami NASA w znanych amerykanskich
placéwkach radioastronomicznych oraz kilku europejskich (Onsala, Ef-
felsberg, Wettzell, Chilbolton i ostatnio Matera) i po jednej z Japonii
(stacja w Kashimie) i Kanady (Algonquin Park). CDP obejmuje réw-
niez kilka mobilnych anten rozmieszczonych na terenie USA (gléwnie
w Kalifornii — bedzie o nich mowa w p. 7.1.5).

Dane zebrane w GSFC (Goddard Space Flight Center, Greenbelt)
do 1979 r., jeszcze zanim powstal CDP, pochodza z obserwacji za po-
moca systemu Mark T (wstega 360 kHz, 5 przetaczanych kanatéw cze-
stodci radiowych w padmie 7,8 — 8,4 GHz, tj. tzw. padmie X), a p6éznie]j
Mark 1T [28 MHz, jednoczeénie 14 kanatéw w pasmach X i S (okoto
2,3 GHz), ponadto pomiary ciénienia, temperatury i wilgotnoéci powie-
trza oraz kalibracje elektrycznej dtugosci kabli]. W prawie wszystkich
sesjach (ponad 200 do konca 1984 r.) uzywano wodorowych wzorcéw
czestoscl 1 czasu. W celu instrumentalnej kalibracji fazy do sygnalu w
kazdym zapisywanym kanale dodaje sie czysta harmoniczna wspdlnego
sygnalu odniesienia.

Poszczegdlne sesje obserwacyjne miaty rézne cele. Byty wiec po-
miary stabilnoéci pétnocnoamerykanskiej plyty tektonicznej, wzgled-
nego ruchu kontynentéw Ameryki i Europy, badania stynnego uskoku
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San Andreas (zachodnie wybrzeze USA) i in. W kazdym dniu obser-
wacjl, z paru wyjatkami, kazda antena wykonywata 140 — 220 kilkumi-
nutowych éledzen (skandw) na zbiorze 10 — 15 radiozrédet. Starano sie
tak uktadaé programy sesji, by kazde zrédto byto obserwowane przynaj-
mniej 10 razy. Przy uzyciu systemu Mark ITI dzielono niekiedy stacje
na dwie grupy, wschodnia i zachodnia, obserwujace réwnolegle rézne
zrédta ze wzgledu na ograniczony czas wspdlnej widocznosci obiektdw
niebieskich w Ameryce 1 Europie.

Surowe dane obserwacyjne korelowano na czterech réznych proceso-
rach (na nieistniejacym juz Mark T w Haystack Observatory, na Mark
I1T tamze i w Bonn, RFN, oraz na japonskim K-3 w Kashimie). Wyniki
korelacji trafiaty do centrum GSFC lub NGS (patrz nizej), w ktérych
dane te sa archiwowane po uzupelnieniu o informacje kalibracyjne, efe-
merydy Uktadu Stonecznego, wartosci a priori parametréw, pochod-
nych oraz teoretycznych zapdznien i czestosci listkéw. W procesie ana-
lizy do tej bazy danych dodaje sie jeszcze informacje o jakosci obser-
wacjl, nieokreslonoséci w rozdzielczosci zapoznienia, parametryzacji roz-
wigzan 1 modyfikacji wariancji.

Obserwacje systemem Mark I w przeszlosci byty przedmiotem wie-
lokrotnych analiz czastkowych, a obecnie zostaly uporzadkowane 1 sa
przechowywane w banku danych CDP. Po szczegdltowe opisy tak obser-
wacji, jak 1 ich opracowania odsytamy Czytelnika do analiz Ryana 1 in.
(1986; pod katem geodezji) oraz Ma iin. (1986; pod katem astrometrii),
gdzie podano takze odnosniki do wczesniejszych prac.

Co do aktualnie kontynuowanych obserwacji Mark 111, sposr6d wielu
publikacji godne polecenia wydaja sie nam opisy Caprette i in. (1990),
Herringa (1986a), Clarka i in. (1985) oraz Ryana i in. (1980), chociaz
w wiekszosci z innych cytowanych dotad i dalej prac dotyczacych tego
centrum mozna znalez¢ wartosciowe informacje ogdlne i szczegdtowe
wraz z pewna liczba odnosnikéw do literatury.

7.1.2 NGS i POLARIS/IRIS

Nazwa programu POLARIS rozwija sie na Polar motion Analysis by
Radio Interferometric Surveying, zas IRIS jest akronimem pdzniejsze]
wersji tego samego programu (Carter 1980, Carter i in. 1984, Car-
ter i Robertson 1984) i oznacza International Radio Interferometric
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Surveying. Oba prowadzi National Geodetic Survey (NGS, Rockville).
Pomyst zorganizowania dedykowanego instrumentu VLBI w celu re-
gularnego monitorowania ruchu bieguna Ziemi i czasu UT1 podsunat
W.E. Carter w 1977 1. Pierwsze obserwacje w programie POLARIS
wykonano w konicu 1980 r. z uzyciem anten w Haystack Observatory
(niedaleko od Bostonu, Massachusetts) i G.R. Agassis Station (GRAS,
dawniej Harvard Radio Astronomy Station, w poblizu Fort Davis w
Teksasie). W czerweu 1981 r. Haystack zastapiono pobliskim West-
ford. Ten interferometr ma baze ponad 3100 km skierowana prawie
réwnoleznikowo (deklinacja bazy wynosi 20°), co czyni ja bardzo czuta
na zmiany rotacyjnej orientacji Ziemi (Carter i Robertson 1982). Pod
koniec 1983 1. do tych dwéch dotaczono trzecia stacje na Florydzie (w
Richmond).

24-godzinne sesje POLARIS zorganizowane sa podobnie do tych z
programu CDP: kilkanascie zrédet, 2- — 3—minutowe skany na kazdym
powtarzane przynajmniej 10-krotnie w okresie wspdlnej widocznosci
we wszystkich stacjach. Obserwacje sa zapisywane w 14 kanatach jed-
noczesnie, z ktoérych 6 umiejscowiono w pasmie S, a 8 w X. Poniewaz
szybkos¢ zapisu wynosi 4 mln bitéw na sekunde w kazdym kanale, nie-
trudno jest obliczyé, ze pojedynczy skan (z ktérego pdiniej otrzymuje
sie pojedynczy pomiar obu obserwabli na kazdej bazie) stanowi zapis
okoto 10 mld (10'°) bitéw w kazdej stacji. Jedna sesja H—stacjowe] sieci
IRIS (10 baz) dostarcza okoto 2000 par zapdéznienie-czestodé listkéw
(Ma 1986, Robertson 1986). Metody i algorytmy opracowywania da-
nych uzywane przez NGS opisuja ze szczegétami Robertson 1 Carter
(1982a, 1982b).

Dazac do wyzszych doktadnosci, POLARIS rozszerzono na IRIS
przez dotaczenie stacji europejskich — najpierw Onsali (udzial raz na
miesiac), pézniej (koniec 1983 r.) Wettzell (RFN; co b dni), oraz stop-
niowo obserwatoriéw z innych kontynentéw. Obecnie (1992 r.) istnieje
kilka podprograméw IRIS. Sie¢ atlantycka, IRIS-A (Wettzell, West-
ford, Mojave w Kalifornii, Richmond oraz — co tydzien — Onsala i
Matera we Wtoszech), w 1991 r. potaczono z programem NAVNET (US
Naval Observatory ze stacjami Richmond, Green Bank, Kokee Park 1
Fairbanks) z cotygodniowymi 24-godzinnymi sesjami koordynowanymi
przez US National Earth Orientation Service. W ramach TRIS-A konty-
nuowane sa tez codzienne obserwacje UT1 na bazie Wettzell-Westford.
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Sie¢ Pacyfiku, IRIS-P, sktada sie ze stacji Kashima, Hobart na Tasma-
nii, Fairbanks 1 Mojave 1 prowadzi obserwacje w 24-godzinnych sesjach
raz w miesiacu. Podobnie, raz w miesiacu prowadzi obserwacje sie¢
potudniowa, IRIS-S (stacje Hartebesthoek w RPA, Hobart i Santiago
w Chile, z pewna kombinacja innych stacji IRIS z pétkuli pdinocnej).
Nadmieni¢ nalezy, ze dotaczenie stacji potudniowych natychmiast po-
prawito doktadnosé okreslania uktadu odniesienia wspdtrzednych na
potudniowej pétkuli nieba do wartosci poréwnywalnych z pétkula pot-
nocna, tj. ponizej milisekundy tuku. W biezacym roku przewiduje sie
wlaczenie jeszcze dwoch stacji potudniowych — w O’Higgins na An-
tarktyce i Eusabio w Brazylii (Carter, 1992).

7.1.3 JPL

Sie¢ dalekosieznej tacznosci NASA, Deep Space Network (DSN), od
sierpnia 1971 r. jest uzywana takze do radioastronomicznych obser-
wacji technika VLBI. Kieruje nia Jet Propulsion Laboratory (JPL,
Caltech, Pasadena). Pierwszym celem tej sieci jest nawigacja statkéw
kosmicznych, stad tez obserwacje VLBI nastawione sa na wypracowanie
katalogu radiozrédel nadajacych sie do tego celu, ale jest to w sposéb
naturalny zwiazane z wieloma innymi wyznaczeniami. W pierwszych
eksperymentach uzywano tam prototypowego systemu na jeden was-
kopasmowy (24 kHz) kanal w pasmie S. Pézniej, od 1977 1., zastapil
go 2—megahercowy Mark II z przetaczaniem czestosci obserwacji po-
miedzy kilku kanalami w pasmach S 1 X. Uzywajac metody syntezy
szerokiego pasma uzyskuja oni obecnie doktadno$é pomiaru zapdznie-
nia okoto 0,1 ns (3 cm drogi éwiatta), obserwujac zrédto o strumieniu
0,5 Jy przez okoto 3 minuty na czterech czestoéciach w pasmie S i
czterech w X, roztozonych na przestrzeni 30 do 40 MHz (zaktadajac
dwie 64-metrowe anteny DSN o temperaturach systemowych po 35 K
kazda). Do stabilizacji czestodci uzywano wszystkich trzech podstawo-
wych wzorcéw (H, Rb i Cs), a w ostatnich latach gtéwnie wodorowych
(H). Kilkugodzinne sesje obserwacyjne — w iloéci kilka do kilkuna-
stu w roku — obejmowaly rézne zestawy na ogét kilkudziesieciu zrédet
(obecnie liczba ta wynosi 100 — 200), kazde obserwowane przynajmniej
trzykrotnie (Fanselow i in. 1984, Sovers i in. 1984).

Od lutego 1982 1. obok wyze] opisanych obserwacji zwiazanych z
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utrzymaniem 1 wzbogacaniem katalogu radiozrédet w JPL wprowa-
dzono cotygodniowe krétkoczasowe (po 3 godz.) obserwacje na dwéch
bazach (Kalifornia-Hiszpania i Kalifornia-Australia) w celu synchroni-
zacjl zegaréw i pomiaréw orientacji Ziemi. Na sesje tego programu, na-
zwanego TEMPO od Time and Earth Motion Precision Observations,
sktada sie obserwacja do 20 zrédel, kazde przez 200 s, w 6 kanatach cze-
stodci (po trzy w pasmach S i X) dla syntezy 40-megahercowej wstegi
w kazdym pasmie (Eubanks i in. 1985a).
JPL jest zaangazowane takze w program ARIES (p. 7.1.5).

7.1.4 Kampania MERIT i IERS
W roku 1978 TAU (MUA) zainicjowata program MERIT (Monitor

Earth Rotation and Intercompare Techniques of Observations and
Analysis) w celu poréwnania niezawodnoéci i doktadnoéci wspétcze-
snych technik okreslania orientacji Ziemi, o czym wspominaliSmy w
punkcie 6.2. Poczatkowo zaplanowano krétka kampanie testowa (na
jesienn 1980 r.; Calame 1982) i zasadnicza cze$¢ na okres od wrzeénia
1983 r. do pazdziernika 1984 r. W przedsiewzieciach tych bardzo wazna
role odegraly obserwacje VLBI (gtéwnie w programie POLARIS/IRIS).
Poniewaz juz ze wstepnych analiz wynikéw kampanii MERIT okazato
sie, ze ich znaczenie wykracza daleko poza samo udoskonalenie tabel
ruchu bieguna i pomiaréw UT1, podjeto radykalne dziatania organiza-
cyjne usankcjonowane przez najwyzsze organy swiatowych organizacji
astronomdéw i geofizykéw. Mianowicie, zgodnie z rekomendacja odpo-
wiednich grup roboczych IAU i IUGG, decyzja zgromadzenia ogblnego
TAU (w Delhi, 1985 1.) z poczatkiem 1988 r. ustanowiono nowa mie-
dzynarodowa stuzbe: International Earth Rotation Service (IERS) w
miejsce dotad dziatajacych TPMS oraz BIH (Wilkins i Mueller 1986,
Wilkins 1986). Technika VLBI gra wiodaca role w tej stuzbie.

7.1.5 Inne programy

W roku 1979 przeprowadzono pierwsza z kilku sesji w ramach euro-
pejskiego programu ERIDOC (European Radio Interferometry and
Doppler Campaign). Cze$¢ dotyczaca VLBI oparta byla na istnieja-
cych wowczas stacjach radioastronomicznych wyposazonych w system



[7.1. PROGRAMY I ORGANIZACJA OBSERWACJI 207]

Mark IT i systemy odbiorcze na fale 6 cm (Beyer i in. 1982; Brouwer
1984). Torunscy radioastronomowie liczyli powaznie na udzial w tego
rodzaju badaniach kiedy ich stacja przeszla pomyslnie pierwsze testowe
obserwacje VLBI (Abstract 3 u Brouwera 1984). Okazalo sie jednak,
ze w krotkim czasie wiekszo$¢ europejskich stacji VLBI zostata wy-
posazona w kosztowny 1 skomlikowany system Mark III, w zwiazku
z czym niemal do ,zera” spadlo zainteresowanie w wykorzystywaniu
(prymitywnego w tym kontekécie) Mark IT do wyznaczen baz i zwiaza-
nych z tym parametréw geofizycznych (Mark IT w dalszym ciagu jest
ceniony — ze wzgledu na znacznie nizsze koszty eksploatacji — w za-
stosowaniach astrofizycznych). Szczegdtowe wyniki kampanii ERIDOC
przedstawiono w pracy Brouwera i in. (1987). Europejscy radioastro-
nomowie zajmujacy sie zastosowaniami VLBI do geodezji urzadzaja
coroczne spotkania robocze, gdzie omawiane sa biezace problemy. Nie-
kiedy z tych spotkan wydaje sie zbiory publikacji (np. Campbell i Schuh
198Ta, Rius 1989).

W stanach Zjednoczonych od wielu lat prowadzono studia nad zmi-
niaturyzowaniem i obnizeniem kosztéw stacji VLBI w celu stworze-
nia operacyjnego instrumentu geodezyjnego. Tak powstal testowy pro-
gram ARIES (Astronomical Radio Interferometric Earth Surveying) z
przewoznymi antenami — pierwsza o $rednicy 9 m (MV1) i péiniejsza
4-metrowa (ARIES IT lub MV2) — poczatkowo wyposazonymi w sys-
tem Mark IT, potem — Mark TIT (Moran 1974, Ong i in. 1976, Niell i
in. 1980, Trask i Vegos 1983). Praktyka wykorzystania polega na insta-
lowaniu anten ARIES po kolei na wybranych stanowiskach 1 obserwa-
cjach wspélnie ze statymi stacjami VLBI (w ramach programu CDP).
Po wstepnych prébach, na podstawie zdobytych doswiadczen, podjeto
wdrazanie programu z 5-metrowymi antenami ORION (Operational
Radio Interferometry Observation Network; Renzetti i in. 1983, Da-
vidson 1 Trask 1985; zob. tez Lyzenga 1 Golombek 1986, Kroger i in.
1986).

Inna grupa przedsiewzie¢ dotyczyta systeméw typu VLBI, ale opar-
tych na obserwacjach sztucznych satelitéw serii GPS. Byl wiec pro-
jekt SERIES [Satellite Emission Range Inferred (albo Radio Inter-
ferometric) Earth Surveying] proponowany przez MacDorana (1979,
1980) i niejako don konkurencyjny MITES (Miniature Interferometric
Terminals for Earth Surveying) autorstwa grupy C.C. Counselmana.
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Jak juz pisaliémy wczeéniej (p. 6.6); tez Bock i in. 1984, 1985, Bock
1985, Ware iin. 1986), ten drugi przerodzit sie w komercyjny MACRO-
METER. Podobny los spotkal SERIES, ktérego owocem jest dostepny
w handlu GPS Land Surveyor, Model 1991, o doktadnosci 5 — 20 cm.

W kontrascie do oryginalnego projektu Surveyor ma antene bezkie-
runkowa, a sygnal GPS traktowany jest jak szum, lecz — inaczej niz
w typowe] VLBI — przed zapisem poddawany jest wielkiej kompresji
pasma (o czynnik 10 mln) i nastepnie sygnat audio (80 Hz) jest préb-
kowany i rejestrowany cyfrowo na taémie magnetycznej. Komputerowa
obrébka polega na wydzieleniu (za pomoca analizy widmowej) w pierw-
sze]j kolejnosci czestosci i fazy sygnatu dopplerowskiego kazdego satelity
znajdujacego sie w polu widzenia. Nastepnie mikrokomputer tworzy
obserwable réznicowe (dla dwéch odbiornikéw). Efemerydy satelitéw
(parametry orbit) uzyskuje sie z dekodera tzw. kodu C/A GPS-déw
(MacDoran i in. 1985). W oparciu o dodwiadczenia z Land Surveyorem
opracowano podobnie dzialajacy nowy instrument do celéw nawigacji
morskiej: Marine Positioning Sensor (MPS). Przewidywano, ze na od-
leglosciach do 500 km bedzie on miat doktadnos¢ 2 m, a na 1000 km —
4 m. Nie udalo sie nam, niestety, zdoby¢ bardziej aktualnych informacji
niz te od MacDorana i in. (1985).

Trzeba w tym miejscu odnotowac, ze takze w Polsce — w Cen-
trum Badan Kosmicznych PAN — prowadzono prace nad oryginalnym
systemem podobnym w idei i do SERIES, i do MACROMETER (Kry-
sifiski 1 Vorbrich 1985a, 1985b). Na caloé¢, zwana interferometrem
RYSY, maja sie sktadaé niewielkie przenosne anteny mikrofalowe do
odbioru obu sygnatéw GPS (w pasmach 1227 i 1575 MHz), odbiorniki
posiadajace cztery 0,5-megahercowe kanaly (po dwa na kazde pasmo)
i terminale, tj. urzadzenia do probkowania, kodowania i zapisu sygna-
t6w. Przewiduje sie, ze w jednym z trybdw systemu RYSY bedzie on
zgodny ze standardem VLBI Mark ITc. W tym przypadku, wymagaja-
cym anten kierunkowych, do pomiaru zapéznienia bedzie wykorzystana
tréjwstegowa technika syntezy pasma (odstepy wsteg okoto 10 MHz i
360 MHz, kazda o szerokosci 0,5 MHz) co — po wyeliminowaniu gru-
bych nieokreslonosci rzedu 1077 s (albo 30 m) — pozwoli wyznaczaé
zapéznienie z nieokreslonoscia okoto 1/360 - 107° = 2,8 ns (albo okoto
80 cm). Jesli doktadnoéé pomiaréw zapédznienia bedzie znacznie wyz-
sza niz ta nieokreslono$¢, bedzie mozna uzyskiwac precyzje pomiaru
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bazy wynoszace utamek dtugosci fali nognej GPS (19 cm). Z doniesien
sprzed kilku lat (Krysifiski 1987, 1988) wynikato, ze program ten jest
znacznie zaawansowany (gotowa kierunkowa antena testowa, odbior-
nik i oprogramowanie do analizy obserwacji metodami VLBI). Obec-
nie, z powodu przemian organizacyjnych w nauce polskiej, omawiane
przedsiewziecie znalazlo sie na rozdrozach i1 nie wiadomo czy bedzie
kontynuowane wedtug pierwotnego zamierzenia. Rozwija sie natomiast
wspélpraca z Katedra Radioastronomii UMK w Toruniu (np. Vorbrich
iin. 1992, Vorbrich i Pazderski 1992).

WYNIKI ASTROMETRYCZNE

7.2 Bezwzgledne wyznaczenia polozen
radiozrédel: katalogi i uktady odnie-
sienia

W ostatnich latach wida¢ wyrazny wzrost iloSciowy i jakosciowy okre-
slen pozycji radiozrédet z obserwacji VLBI. Jest to wynik wielostron-
nych dziatan zmierzajacych do zdefiniowania fundamentalnego uktadu
odniesienia wspotrzednych na niebie w oparciu o zrédla pozagalak-
tyczne, jak réwniez coraz powszechniejszego stosowania samej techniki
VLBI do celéw geodezji i nawigacji statkéw kosmicznych (Clark i in.
1976, Rogers i in. 1983, Fanselow iin. 1984, Ma iin. 1986). Warto sobie
uzmystowié¢, ze do zmierzenia bazy o dtugosci 4000 km z doktadnoscia 2
cm trzeba znac, albo jednocze$nie wyznaczy¢, polozenia radiozrddel z
doktadnoécia rzedu 1 mas (0,001”). Podobnie, dla celéw nawigacji misji
Galileo za pomoca VLBI wymaga sie uktadu odniesienia o pozycjach
okreslonych nie gorzej niz z bltedem 5 mas (Ma i in. 1986).

Zwarte obiekty pozagalaktyczne odlegte o okolo 100 Mpc lub wiece]
maja, jak na dzisiaj, niewykrywalne ruchy wlasne (np. Shapiro i in.
1979, Bartel i in. 1986). Wzajemne potozenia centréw tych obiektéw
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definiuja sferyczny uktad odniesienia na niebie uzyteczny w astrome-
trii, nawigacjii geofizyce (poprzez pomiary ruchéw tektonicznych, czasu
uniwersalnego i ruchu biegunéw). Ostatnie wyniki VLBI (np. Fanse-
low i in. 1984, Ma 1986) wskazuja, ze zaréwno ilo§¢ jak i doktadnoéé
wyznaczen pozycji radiozrédet osiagnety zadowalajacy poziom do zde-
finiowania fundamentalnego uktadu odniesienia. Aktualna doktadnosé,
czesto ponizej 1 mas, wyraza postep o czynnik rzedu 100 w poréwna-
niu z uktadem odniesienia zdefiniowanym przez katalog FK4. W tym
punkcie podamy garéc informacji zwiazanych z praktyka opracowywa-
nia katalogdw precyzyjnych polozen radiozrédet z obserwacji VLBI,
ktére sa podstawa uktadéw odniesienia.

7.2.1 Katalogi

Katalog GSFC (Ma iin. 1986), nazwijmy go tutaj GSFC86, uzyskano z
analizy 33 000 pomiaréw par zapdznienie—czestosc¢ listkéw wykonanych
w okresie od lata 1979 do konca 1982 r. za pomoca 9 stacji VLBI w
Ameryce i Europie. Obejmuje on 82 zrédta o deklinacjach wiekszych
niz —13°.

Podczas analizy danych do tego katalogu uzywano modeli w za-
sadzie zgodnych ze standartami programu MERIT (Melbourne i in.
1983). Przy modelowaniu ruchu i orientacji Ziemi w przestrzeni wy-
korzystano teorie precesji i nutacji IAU 1980 w sposéb podsumowany
u Kaplana (1981) oraz planetarne efemerydy PEP dostepne w M.I.T.
Zachowanie sie same] powierzchni Ziemi modelowano wedtug danych
BIH (ruch bieguna i UT1) poprawionych na krétkookresowe zmiany
w UT1 1 plywy skorupy ziemskiej wyznaczone z efemeryd Ksiezyca 1
Stonca. Wplyw troposfery na obserwacje korygowano wedtug modelu
Mariniego z wykorzystaniem lokalnych pomiaréw cisnienia i wilgotno-
§ci powietrza. Eliminacje dyspersyjnego wplywu jonosfery wykonywano
na podstawie odwrotnej kwadratowej zaleznosci od czestosci obserwacji
(obserwowano w pasmach S i X). Inne uzyte modele to: geometria kaz-
dej anteny, grawitacyjne ugiecie $wiatla w polu Stonca, chéd wzorcow
atomowych (wielomiany plus 24-godzinna sinusoida), relacja miedzy
czasem atomowym 1 koordynowanym i teoretyczne obserwable.

Wspomiane tysiace danych zredukowano omoéwiona wczesniej se-
kwencyjna metoda najmniejszych kwadratéw przy czym parametrami
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globalnymi w tych obliczeniach byly potozenia teleskopéw (z wyjat-
kiem 37-metrowej anteny w Haystack o wspdtrzednych ustalonych jako
punkt odniesienia) i zrédet [wyjawszy rektascensje zrédta 3C273B (albo
12264023) przyjetego za punkt odniesienia dla tej wspétrzednej]. Po-
zostale parametry modeli byly wyznaczane osobno dla kazdego dnia
obserwacji. Koncowe dopasowanie danych obserwacyjnych do modeli
posiadato rozrzut 0,1 ns w zapéznieniu i 0,1 ps/s w czestosci listkow
(podzielonej przez czesto$é obserwacji). Rozrzuty takie w tym przy-
padku oznaczaly, ze btedy formalne wyznaczonych potozen radiozrédet
sa mniejsze niz 3 mas dla 90 % ze wspomnianych 82 sktadnikéw kata-
logu.

Nowsze wersje GSFC86 (Ma i in. 1990, Russell i in. 1991, 1992)
stanowia kolejne przyblizenia do zestawienia globalnego (radiowo—op-
tycznego) uktadu odniesienia obejmujacego 400 radiozrédel pozagalak-
tycznych, o ktérym piszemy nieco dalej.

W JPL opracowuje sie katalogi, zupelnie niezalezne od wyzej opi-
sanego, w oparciu o wieloletnie (od 1971 r.) obserwacje VLBI (system
Mark II z przetaczaniem czestosci obserwacji i wykorzystaniem stacji
DSN) (np. Fanselow i in. 1981). Koricowe dopasowanie okoto 2400 par
obserwabli, z ktérego powstat jeden z katalogdw tej serii (nazwany JPL
1983-3; Fanselow i in. 1984), miato rozrzut wokét modeli 3 — 5 razy
wiekszy niz w analizie GSFC. Jest to rezultat stosowania wezsze] syn-
tezowane] wstegi czestosci w JPL. Katalog ten obejmuje 117 zrédet o
deklinacjach powyzej —45° z pewnym zageszczeniem w okolicy eklip-
tyki (obszar wazny dla nawigacji kosmicznej). Najnowszy katalog z tej
serii, JPL 1987-1, opisuja Sovers i in. (1988).

Wspomnieé wypada tez o znacznie bogatszych katalogach radiozré-
del zestawianych z obserwacji VLBI w JPL, ktére chociaz (z zalozenia
twércéw) maja mniejsza doktadnoéé, znajduja zastosowania w geode-
7ji, astrometrii, nawigacji i synchronizacji zegaréw. Jedna z ostatnich
publikacji zawierajaca m.in. spis literatury na ten temat 1 katalog 416
zrédet jest praca Morabito i in. (1986; por. tez Preston i in. 1985).

Takze obserwacje programéw POLARIS i IRIS uzyto do wyznaczen
potozen radiozrédet i to z doktadnoscia przewyzszajaca wyzej opisane
katalogi. Oprogramowanie uzywane w NGS pozwala na opracowanie
catego zbioru danych tych programéw badawczych w ciagu okoto 2
godzin, w ktorych dopasowuje sie okoto 5000 parametréw do ponad
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80 000 pomiaréw.

Robertson i in. (1986) przedstawili wyniki dotyczace 26 7rédet, kté-
rych wspétrzedne w znakomitej wickszosci przypadkéw okreslono z bte-
dami (formalnymi) znacznie ponizej 1 mas (Tab. 1). Testy powtarzal-
nosci, przeprowadzone z uzyciem czastkowych danych obserwacyjnych,
potwierdzaja, ze btedy systematyczne wspdtrzednych sa rzedu 0,5 mas.
Na tym poziomie doktadnosci ujawniaja sie juz niedoskonatosci teorii
nutacji. Autorzy cytowanej pracy wykazali, ze teoria TAU 1980 wy-
maga korekty sktadnikiem o rocznej okresowosci i amplitudzie okoto 2
mas zaréwno w dhugosci jak 1 nachyleniu ekliptyki do réwnika. Zauwa-
zono takze niewielki dryf wiekowy odpowiadajacy prawdopodobnie ble-
dowi w 18-letnim sktadniku nutacji lub w statej precesji (albo w obu).
Oczywiscie, tak duze btedy modelu nutacji odbijaja sie na doktadno-
§ci wyznaczen wspotrzednych i np. istotnie zawazyty na wezeéniejszych
wynikach z tej serii opublikowanych przez Cartera i in. (1985). Roz-
bieznosci miedzy teoria [AU 1980 i nutacja obserwowana byty komu-
nikowane takze przez Herringa i in. (1986a; por. tez Himwich i Harder
1988). Wiecej na ten temat piszemy w p. 7.9.

7.2.2 Poréwnania katalogéw

Katalogi GSFC86 i JPL 1983-3 maja 45 wspdlnych zrédet co umoz-
liwito pewne analizy poréwnawcze. Okazalo sie, ze poza nieznacz-

Tabela 1: Wybrane katalogi radiozrédet pozagalaktycznych

Program llo$¢ Precyzja Okres Instru- Autorzy

zrédet  [mas] obserw. menty
JPL 117 1-5 1971-80 MkKIT/DSN Fanselow i in. 1984
POLARIS/IRIS 26 0,1-2,5 1981-85 Mark III ~ Robertson i in. 1986
CDhP 82 0,2-2001972-78

10 1-5 1972-78 Mark I }Ma i in. 1986
20 0,2-0,3 1979-82 Mark IT1
CDP 101 0,2-10 1979-86 Mark ITT  Ma 1988
CDP/IRIS 182 <25 1979-88 Mark III  Ma i in. 1990
~200 ~1 1979-91 Mark ITT  Fey i in. 1992
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nym statym przesunieciem uktadéw wspétrzednych te dwa katalogi sa
zgodne na poziomie ponizej 4 mas (niewazony rozrzut $redniokwadra-
towy réznic w deklinacjach i rektascensjach; Ma 1986). Analize doktad-
nosci (formalnie 0,6 do 10 mas) nieco nowszego katalogu JPL 19834,
obejmujacego obserwacje od wrzesnia 1978 r. do maja 1983 r., przed-
stawili Niell i in. (1986) stwierdzajac wySmienita zgodnoé¢ wewnetrzna
1 z katalogiem GSFC86.

Podobny optymizm, zgodnos¢ na poziomie 1 — 3 mas, bije tez z
kolejnych doniesienn o analizach stabilnosci i zgodno$ci nowszych kata-
logéw: Robertson iin. (1986), Ma (1988, 1989), Vegt i Johnston (1988),
Arias iin. (1988), Sovers iin. (1988), Sovers (1991), Ma i Shaffer (1991)
czy Walter (1991, 1992).

Pordéwnania katalogéw JPL-owskich z katalogami optycznych odpo-
wiednikéw radiozrédet ujawniaja systematyczne réznice w deklinacjach
rzedu 100 mas (Fanselow iin. 1984). Jeszcze inne tego typu poréwnania
wskazuja na przynajmniej 200-300 mas réznice (Argue 1986, por. tez
Johnston 1 in. 1985, Dickey 1 in. 1986, Johnston 1 Vegt 1986, Vegt 1 in.
198Ta, 1987b). Specjalne pomiary potozen kilku wybranych, optycz-
nie jasnych, gwiazd przeprowadzono rdznicowa technika VLBI w JPL
(Lestrade iin. 1988a) w celu poréwnania tam realizowanego uktadu od-
niesienia z tym, ktéry definiowal prowizoryczny katalog FK5. Gwiazdy
te byly rutynowo mierzone w Bordeaux do celéw misji HIPPARCOSa.
Okazalo sie, ze katalogi JPL 1 FK5 sa zgodne przynajmniej na poziomie
40 — 70 mas.

Bardziej wyczerpujaca analize doktadnosci katalogu FK5 (Fricke i
in. 1988) przeprowadzili Tel'nyuk-Adamchuk i in. (1992) korzystajac
gtéwnie z kompilacyjnego katalogu radiowo—optycznego Waltera (1989).
Do réznic wspdtrzednych optycznych i radiowych (A« w rektascensji i
Aé w deklinacji) dopasowali oni nastepujacy model:

i

(Aacosé)_(—cosasiné —sinacosd cosd 0). 19
AS - sin o —cos 0 1 15 |’

i

gdzie szukane parametry to trzy obroty wokét osi ukladu wspétrzed-
nych prostokatnych XY, 7Z sprowadzajace uktad FKb5 do uktadu VLBI
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(pierwsze dwie osie w plaszczyznie réwnika niebieskiego: X w kie-
runku rektascensji 0", a Y — 6" trzecia dla deklinacji +90°): 4,, iy
i i3, odpowiednio. Czwarta niewiadoma, ¢4, opisuje nieortogonalnosc
uktadu FK5 wyrazajaca sie przesunieciem jego réwnika okreslonym do-
datnio w kierunku bieguna pétnocnego. Uzyskano rozwiazanie (w mas):
(0,470,420,—30) z btedami standardowymi 20 — 30 mas. Précz wyraz-
nych rozbieznoéci osi tych uktadéw (i przesuniecia réwnika FK5 az o
30 mas w kierunku potudnia) w residuach dopasowania stwierdzono
systematyczne odchytki w niektérych (znacznych) obszarach nieba na
poziomie 100 mas (0,1").

7.2.3 Uklady odniesienia

Zadne z pozagalaktycznych zrédet ujetych w zwykly katalog (np. JPL
1983-4) nie bedzie widoczne przez astrometrycznego satelite HIPPAR-
COS z powodu malej jasnosci odpowiednikéw optycznych. Jak wia-
domo, satelita ten dostarcza danych do galaktycznego uktadu odniesie-
nia o wewnetrznej precyzji rzedu kilku milisekund tuku (Kovalevsky
1980), a tak wysoka doktadnos$é bedzie mogta byé w pelni wykorzy-
stana dopiero po nawiazaniu do quasi—inercjalnego uktadu pozagalak-
tycznego. Niektore gwiazdy jasniejsze niz 11™ (HIPPARCOS siega do
13™) emituja radiowy strumien wystarczajaco silny do detekeji technika
VLBI. Teoretycznie, do nawiazania uktadéw wystarczytoby zmierzenie
pozycji i ruchéw whasciwych dwdch radiogwiazd w uktadzie odniesie-
nia kwazaréw, ale w praktyce trzeba bedzie 5 — 15 takich obiektdéw
(Froesche i Kovalevsky 1982). Juz od 1982 r. trwaja wysitki w tym
kierunku. Wstepne obserwacje technika syntezy pasma dawaly doklad-
nosci na poziomie 10 — 20 mas (Lestrade i in. 1988b). Stosunkowo niska
doktadnosc¢ wynikata ze zmiennej aktywnosci gwiazd i generalnie sha-
bych strumieni (stabszych o czynnik 100 — 1000 od strumieni zrédet
pozagalaktycznych zwykle obserwowanych ta technika). Takze ograni-
czenie czasu integracji sygnatu do okoto 10 minut (na tyle pozwalaja
masery wodorowe na czestosci obserwacji 8,4 GHz) przyczynia sie do
mniejszej czutosci. Jasne stato sie niebawem, ze dla uzyskania astrome-
trycznych precyzji 1 mas za pomoca klasycznej VLBI trzeba ,,polowac”
na wzglednie rzadko pojawiajace sie silne (o strumieniach >100 mJy)
radiowe wybuchy gwiazd. Bardziej obiecujaca jest technika réznicowa
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wymagajaca alternatywnej obserwacji radiogwiazdy 1 pobliskiego kwa-
zara. Dlatego w 1984 r. zmieniono strategie przez wprowadzenie te]
whadnie techniki. Praktyczne badania zainicjowali Lestrade i in. (1986)
obserwujac radiowo 20 wyselekcjonowanych gwiazd. Okazalo sie, ze
11 z nich ma sprzyjajace whasnoéci (jasnosci i struktury). Wiekszosé
z optycznych odpowiednikéw tych radiozrddel to systemy podwdjne
typu RS Canum Venaticorum. W ramach testu okreslono pozycje Al-
gola z milisekundowa doktadnoscia w czasie, gdy jego strumien wynosit
zaledwie 4 mJy (Lestrade i in. 1987; por. tez 1988a). Obecnie prowa-
dzi sie definitywne obserwacje wspomnianych 11 gwiazd stosujac prze-
taczanie kwazar-gwiazda w cyklu okolo 5-minutowym na przestrzeni
wielu godzin. Podstawowa obserwabla jest faza réznicowa, ktéra w tym
przypadku jest doktadniejsza od zapdznienia grupowego, ale za to wy-
maga specjalnego traktowania w celu wyeliminowania nieokreslonosci
27 (Lestrade i in. 1990). Opublikowano juz pierwsze wyniki tego pro-
gramu (Lestrade i in. 1992): wyznaczenie pozycji, ruchu wladciwego i
paralaksy trygonometrycznej gwiazdy oCrB z doktadnoscia lepsza niz
0,2 mas (lub mas/rok).

Niezalezny od misji HIPPARCOS (cho¢ niewatpliwie o ogromnym i
dla niej znaczeniu) program powiazania radiowego i optycznego uktadu
odniesienia podjeto w 1987 r. (Johnston i in. 1988, 1991). Przewiduje
on opracowanie uktadu odniesienia opartego na pozycjach okoto 400
rownomiernie rozlozonych na sferze niebieskiej radiozrddel z optycz-
nymi odpowiednikami. U podstaw selekcji obiektéw leza zalozenia, ze
wybrane Zrdédla musza by¢ zwarte w obu zakresach promieniowania,
by¢ wizualnie jasniejsze niz 19™, a radiowy strumien nie moze miec
gestosci mniejszej niz 1 Jy na czestosci b GHz. Metoda konstrukeji
uktadu polega na zaadoptowaniu pozycji radiowych jako punktéw od-
niesienia uktadu i przyjeciu ich dla sktadnikéw optycznych. Pierwsze
radiowo-optyczne dane, oparte na danych CDP do lipca 1988 ., zostaly
opublikowana w Ma i in. (1990). Na poczatek rektascensji wybrano tu
— w odréznieniu od poprzednich katalogéw — érednia wartosé z 28
wspdlrzednych optycznych odpowiednikéw radiozrodel pozagalaktycz-
nych wedlug katalogu FK5. Katalog Ma i in. (1990) zawiera wspél-
rzedne 182 zrddel dosc réwnomiernie roztozonych dla § > —30°. W
zestawie tym az 105 Zrddet obserwowano tylko raz lub dwukrotnie, a
70 % wszystkich obserwacji poswieconych byto 11 podstawowym zré-
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dtom (rozktad taki wynikal z zatozenr programu CDP). W lipcu 1987 r.
rozpoczeto specjalna serie obserwacji w celu wyrdwnania tego nieko-
rzystnego rozktadu. Kolejne uzupetnienia i udoskonalenia katalogu Ma
i in. (1990) opisano w pracach: Russell i in. (1991; dodano 53 zré-
dta), Russell i in. (1992; dodano kolejne 39 nowych 7rédel, gtéwnie dla
§ < 40°) i Fey iin. (1992). Znaczacy postep stanowi ostatnia praca
Robertsona i in. (1993), w ktérej przedstawiono wyniki pomiaréw po-
zycji radiozrdodet pokrywajacych zadowalajaco réwnomiernie cata sfere
nieba dzieki wykorzystaniu nowych stacji VLBI rozmieszczonych na po-
tudniowej pétkuli: Hartebeesthoek (Afryka Potudniowa; uzywana od
1986 1.), Hobart (Tasmania; 1988) i Santiago (Chile; 1991). Dodawane
zrédta maja zwykle dokladnosci wyznaczen polozen ponizej 1 mas w
obu wspélrzednych. W sumie opracowano juz pozycje okoto 300 zréd-
det z doktadnosciami ponizej 1 mas, oraz pozycje 56 odpowiednikéw
optycznych o doktadnosciach ~50 mas.

Ronnang (1989) rozwaza mozliwo$¢ powiazania uktadu optycznego
z radiowym za posrednictwem maseréw kosmicznych. Dochodzi on do
wniosku, ze najodpowiedniejszymi bytyby masery SiO (na fali 7 mm).
Dostepnych bytoby okoto 50 maseréw o odpowiedniej sile promienio-
wania i kilka par teleskopéw na fale milimetrowe.

Trzeci z waznych w astronomii ukladéw odniesienia, uktad plane-
tarny, formalnie jest zdefiniowany réwnaniami ruchu wiekszych ciat
Uktadu Stonecznego. W JPL w latach 1980 — 1983 przeprowadzono
pierwsze proby nawiazania tego uktadu do kwazaréw. Uzywano oczy-
wiscie anten DSN i JPL-owskiego systemu Mark II, a do nawiazania
wykorzystano orbitery Marsa (Viking) i Wenus (Pioneer). Wstepne
analizy fazy rdznicowej (statek — kwazar) wskazuja na zgodnosé ukta-
déw odniesienia w obu wspétrzednych w granicach 20 mas (tyle tez
siegal rozrzut zmierzonych réznic). Ta nieco za duza — jak na ocze-
kiwania — rozbieznoéé autorzy (Newhall i in. 1986; por. tez Standish
1982) przypisuja niepewnym wyznaczeniom orbit statkéw pochodza-
cych z niezaleznych obserwacji tradycyjna dopplerowska technika range
(p. 6.7). W dyskusji po cytowanym referacie Newhall stwierdzit (byto
to w 1984 r.), ze dla pelnego powiazania tych dwéch uktadéw trzeba
bedzie jeszcze 3 — 5 lat podobnych prac — byé moze uzupetnionych o
réznicowe obserwacje ksiezycow Jowisza, Saturna oraz Urana i kwaza-
réw — z uzyciem VLA (por. tez Muhleman i in. 1985).
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7.3 Wazgledne polozenia, struktura i ki-
nematyka radiozrodel

Niemal wszystkie zwarte zrodla pozagalaktyczne wykazuja struktury na
poziomie milisekund tuku (Tang 1988, Charlot 1989). Sa one zwykle
zmienne w czasie, dlatego jednym z gléwnych zadan astrometrii oparte;j
o takie zrédta jest stata kontrola ich struktury i wewnetrznej kinema-
tyki w celu opracowanie mozliwie dobrych podstaw dla teorii proceséw
fizycznych zachodzacych w tych obiektach. W istocie, problem ten ma
pierwszorzedne znaczenie dla precyzyjne) geodezji i jest podstawowym
dla realizacji fundamentalnego uktadu odniesienia. Jak pokazal Tang
(1988), niepewno$¢ wyznaczen zapdéznienia na bazie o dtugoéci 5600
km, gdy zrédto ma strukture milisekundowa, moze siega¢ 0,1 ns (kilka
centymetréw) a w tempie zapdznienia — 0,01 ps/s. Zmienno$é czasowa
zwiazana ze struktura moze powodowac skutki tego samego rzedu juz
w skali kilku miesiecy do roku.

Tabela 2: Niektore wyznaczenia wzglednych pozycji zrodet

Para zrédet Odlegt. Czest. Dokladnoé¢ Autorzy
[ [GHz] [0,000001"]
3C345 1 30 7,85 500 Shapiro 1 in. 1979
NRAOH12 { 30 8,4 >40 Bartel 1 in. 1986
19284738 1 , L
20074777 } 2760 8,3 100 Elésegui i in. 1992
09574561 A1 B 0,1 2,29 40 Gorenstein 1 in. 1984
GC13424662 1 .
GO1342.1 663 boo4e 229 20 Morabito 1985
1038+528 A1 B 0,6 5 50 Reid 11in. 1979
2,29 9 }Marcaide 1
8,3 3 Shapiro 1983

W tej dziedzinie astrometrii stosuje sie obok typowo astrometrycz-
no-geodezyjnych metody zaczerpniete z syntezy apertury (np. mapy hy-
brydowe; rozdz. 4) i obserwacji spektralnych (np. wyznaczanie wzgled-
nych polozen maseréw w skupiskach; rozdz. 5). Stuza one w tym pray-
padku do odzyskania doktadnych informacji o wzglednych polozeniach
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sktadnikéw danego zrédla lub sasiadujacych zrédet. Rozdzielczo$é od-
twarzany ch struktur radiozrédet (map) z obserwacji typu syntezy aper-
tury technika VLBI osiaga obecnie 0,1 mas (Bartel i in. 1988). Takze
niepewnos$¢ wyznaczen odlegtodci w bliskich parach zrédet, jak to ujaw-
nia Tab. 2, jest na poziomie 0,1 mas (na wysokich czestosciach obserwa-
cji). Jesli para obiektéw jest tak bliska, ze miesci sie we wiazce kazdej
anteny sieci VLBI to wspomniana niepewnos$¢ maleje do zaledwie kilku
mikrosekund tuku! (oprécz odnoénikéw z tabeli por. tez Elésegui i in.
1989).

Rogers i in. (1983) pokazali, ze réwniez odleglodci powyzej 1°
mozna wyznacza¢ z milisekundowa dokladnoscia. Na przyklad, z
ich obliczen wynika, ze zrédta 03554508 1 09234392 sa odlegte o
56°03'52,200" £ 0,002”. Zmierzyli oni tez 5 innych odlegtoéci kato-
wych miedzy 6 zréodtami z doktadnosciami 2 — 7 mas. Tego rodzaju
pomiary moga by¢ wykorzystane do stworzenia uktadu odniesienia nie-
zaleznego od wyboru osi, kierunkéw i poczatkéw typowych wspotrzed-
nych. Opiera sie na nich tzw. metoda tukéw szeroko lansowana, chyba
stusznie, od strony teoretycznej przez badaczy radzieckich (Dravskikh

iin. 1975, 1979a, 1979b; tez Gubanov i in. 1983).

7.4 Astrometria pulsarow

Astrometryczne obserwacje pulsaréw technika VLBI prowadza do wy-
znaczen ich bezwzglednych 1 wzglednych potozen na niebie oraz pa-
ralaks rocznych z dokladno$ciami miliseskundowymi, a nawet submi-
lisekundowymi (tych dwéch ostatnich). Tak precyzyjne pomiary, w
polaczeniu z pomiarami czasu rejestracji poszczegolnych pulséw (PTA,
od ang. Puls Time-of-Arrival), moga by¢ uzyte do wyznaczen orbity
Ziemi oraz do studiow whasnoéci pulsaréw i osrodka miedzygwiazdo-
wego. Wspdlrzedne pulsaréw okreslone z obserwacji VLBI z natury sa
odniesione do osi obrotu Ziemi (bezwzgledne wyznaczenia deklinacji),
a poprzez pomiary innych radiozrédet — do pozagalaktycznego uktadu
odniesienia, za§ pomiary czasu pulséw daja miare polozen na orbicie
Ziemi wokot Stonica. Poréwnanie tych dwéch typéw pomiaréw pozwoli
na wyznaczenie nachylenia ekliptyki do réwnika niebieskiego oraz poto-
zenia punktu réwnonocy wzgledem uktadu pozagalaktycznego. Roczna
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paralaksa jest odwrotnodcia odlegtosci obserwowanego obiektu (war-
toéci 1”7 opowiada, z definicji, 1 parsek), a wiec jej pomiar uzupetnia
informacje o przestrzennym potozeniu pulsara, niezalezna od modeli
rozktadu elektronow wykorzystywanych normalnie przy uzywaniu tzw.
miary dyspersji.

W metodyce obserwacji pulsaréw i ich analizie wystepuje jeden
istotny element wyrézniajacy ja sposréd dotad omawianych procedur
VLBI. Mamy tu na myéli tzw. ,,bramkowanie” (ang. gating) podczas
korelacji sprowadzajace sie do zaniedbywania obserwacji nie obejmuja-
cych pulséw. Chodzi przede wszystkim o poprawienie stosunku sygnatu
do szumu poprzez eliminacje fragmentéw obserwacji nie zawierajacych
mierzalnego sygnatu. Poprawa tego parametru moze siegac pierwiastka
kwadratowego ze stosunku okresu pulsara do dtugosci pulsu, co w prak-
tyce stanowi czynnik kilka do 10. Czynnik ten jest niekiedy decydujacy
w ogole o powodzeniu obserwacji, gdyz pulsary sa bardzo stabymi zré-
dtami — szczegdlnie na wyzszych czestosciach! (ktére skadinad zapew-
niaja duze doktadnoéci dzieki mozliwodci eliminacji wplywu jonosfery).

Przyktadowe obserwacje pulsaréw opisuja Bartel i in. (1985a; za
pomoca systemu Mark IIT w pasmach S i X) oraz Gwinn i in. (1986a;
Mark 11, 1,6 GHz). Z analizy tych obserwacji uzyskano m.in. wspét-
rzedne kilku pulsaréw (z doktadnosciami siegajacymi 5 mas) i paralaksy
(w jednym przypadku 2,8 + 0,6, a w innym 7,9 + 0,8 mas). Gwinn
1 in. zastosowali ponadto specjalny model zapéznienia w jonosferze o
ktérym pisza, ze powinien by¢ przydatny réwniez dla innych typdw
obserwacji VLBI w zakresie fal decymetrowych.

Petit i in. (1990) pokazali — korzystajac z krétkich (3 min.) obser-
wacjl pulsara PSR19374214 systemem Mark 11 — ze stosunek sygnalu
do szumu mozna poprawié jesli przed korelacja oprocz bramkowania za-
stosuje sie dedyspersje. Dedyspersja polega na przesunieciu sygnaltdw
w czasie (ale w funkcji czestoéci obserwacji) — tak, by impulsy byly
zsynchronizowane na wszystkich czestosciach. Dodatkowe opéznienie
AT pulsu na czestosci f + Af wzgledem f wynosi

AT = QK%A]”,

f3

1Kilka milijafiskich na czestoéci 1,6 GHz i okolo 30 razy mniej na 10 GHz.
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gdzie DM jest tzw. miarg dyspersji i dla wspomnianego pulsara wynosi
71,045 pc/cm?® natomiast k = 4150 cm®pc™'MHz. Np., przy obser-
wacjach ze wstega 2 MHz na czestosci 1660 MHz pulsy PSR1937+214
pojawiaja sie o 260 ps wczedniej na gérnym skraju pasma niz na dol-
nym.

WYNIKI GEODEZYJNE

7.5 Wyznaczenia wspolrzednych i dlu-
gosci baz

7.5.1 Tektonika plyt

Istnieja teoretyczne modele wzajemnych ruchéw plyt tektonicznych ba-
zujace na $wiadectwach geologicznych: np. Jordan i Minster 1988, Min-
ster i Jordan 1978, Chase 1978 (te dwie prace zawieraja modele uwazane
za lepsze od wszystkich poprzednich, np. Harper 1986), DeMets i in.
1990. W modelach takich dla kazdej pary specyfikuje sie szybkosc i
biegun (0§) obrotu jednej z nich wzgledem drugiej (tak, jak w pray-
ktadzie Tab. 4). Mozna te informacje uzyé do obliczenia wzglednego
ruchu dowolnej pary punktéw polozonych na obu plytach, a w szcze-
gdlnodci do oceny zmiany ich odlegtoéci (prowadza do tego elementarne
sposoby; polecamy prosty algorytm wsparty programem fortranowskim
podany przez Bevisa, 1987). Z modeli geofizycznych wynika, ze wza-
jemne szybkosci ruchéw sa rzedu kilku centymetréw na rok z niepew-
noscia oceniang na ogdt na 1 em/rok lub mniej.

Studia tektoniki plyt oparte o obserwacje VLBI prowadzi sie po-
przez analize zmienno$ci dtugosci baz, ktére w odrdznieniu od wektordw
sa niewrazliwe na zmiany w orientacji Ziemi. Ponadto, w przypadku
baz rzedu 100 km lub mniejszych, dtugosci sa praktycznie horyzontal-
nymi sktadowymi baz, a zatem w znacznym stopniu sa niewrazliwe na
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Tabela 3: Porownanie przewidywan teoretycznych z obser-
wacjami zmian dtugoéci (w cm/rok) baz pomiedzy stacjami
VLBI. Wartosciom ujemnym odpowiada skracanie sie bazy.
Ptyty oznaczono nastepujgco: A — pdétnocnoamerykanska, E —
euroazjatycka, P — Pacyfiku, | — indyjska

Baza Szybkosé zmiany
od (ptyta) do (ptyta) teoret. VLBI  Autorzy*
Westford (A) - Fort Davis (A) 0,0 -1,0/-1,3 CR/CRPD
—— - Onsala (E) 1,7 1,1/1,6/1,7CR/RC/H
—— — Wettzell (E) 1,9 1,1/1,3 CR/RC
Onsala (E) — Fort Davis (A) 1,6 2,0+£0,7 H
Vandenberg (P) — Fairbanks (A) 52 -79 CR
— - Gilmore Creek (A) -6,0 -5,6+0,6 RC
—— - Mojave (A) 2,2 2,0+0,7 RC
—— - Kauai (P) 0 -1,540,9 RC
—— - Kashima (E) -51  —6,1+£2,6 RC
Kashima (E) - Fairbanks (A) -0,7 -1,9 CR
Kashima(E;A) - Gilmore Creek (A) -0,7;,0 +1,3/-1,5 K/RC
—— - Kauai (P) -8,9;-7,7-6,9/-11,1 K,CR
—— — Kwajalein (P) -9,4,-8,5 -9,0/-8,5 K,CR
—— - Mojave (A) -0,9;,0 4,4/-2,0 K/RC
Kauai (P) - —— 2,4 26/0,8 K/RC
—— - Kwajalein (P) 0 0,0£22 K
Mojave (A) - —— 2,5 3,2/-0,2 K/RC
—— - Gilmore Creek (A) 0 0,5/-1,2 K/RC
Fairbanks (A) - Kwajalein (P) -23 -44  CR
—— - Kauai (P) -5,0  -3,9/-6,3 CR/K
(A) - Pasadena (P) 5,6 25/2,9 Lyz/KLWD
Goldstone (A) - Tidbinbilla (T) -3 —5,3 £4,8 Sovers
—— - Madryt (E) 1,7 6,5+10,2 Sovers

* Znaczenie skrétéw: CR — Carter i Robertson (1986), CRPD — Carter i in.
(1986), RC — Ryan i Clark (1988), H — Herring i in. (1986b), K — Kondo i
in. (1987), Lyz — Lyzenga i in. (1986), KLWD — Kroger i in. (1987), Sovers
— Sovers i in. (1984).
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zaktdcenia wywotane gltéwnie w sktadowej pionowej przez trudne do
wyeliminowania nieregularne efekty troposferyczne.

| | | | | | | | |
HAYSTACK — ONSALA ]

5959971400 cm
o o
) o
| |

o
S
|

44 Nachylenie: N
5 F 1,58 +/— 0,04 cm/rok —
M 36 | | | | | | | | | | |

80 82 86 88 90 92

84
Epoka [rok—-1900]

Rys. 7.1:  Wyniki pomiaréw dlugodei bazy z Haystack
(USA) do Onsali (Szwecja) w latach 1980 — 1991. W
danych tych moina bez dalszej analizy dostrzec trend
w kierunku wydtuzania sie bazy. Wedlug ostatnich wy-
znaczen tempo zmiany tej bazy wynost 1,58 £ 0,04
em/rok (Johansson 1992; por. te Caprette i in. 1990)

W Tab. 3 zebralismy niektdre wyniki obliczen szybkosci wydtuza-
nia sie baz pomiedzy stacjami VLBI, otrzymane przez réznych autordw
7 pomiardw dtugosci baz. Zestawione sa one z odpowiednimi wielko-
§ciami teoretycznymi zgodnie z modelami Minstera i Jordana (1978).
Seria pomiaréw bazy z Ameryki do Europy wykazuje dosé przekonu-
jaco, ze kontynenty te oddalaja sic o 1 — 2 cm/rok, co jest w zgodzie
z tempem ocenianym z danych geofizycznych. Czesé¢ tych wynikéw [na
bazie Onsala (Szwecja) — Haystack/Westford (Mass.)] przedstawiamy
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na rys. 7.1. Jak widaé¢ z Tab. 3, réwniez przewidywane i zmierzone
tempa zmian innych baz sa zgrubsza w zgodzie, z wyjatkiem kilku [np.
7 Westford do Fort Davis (Teksas)], ktérych konice leza na tej samej
(z zatozenia sztywnej) ptycie i nie powinny ulegaé zadnym zmianom.
Wyniki VLBI zdaja sie wiec w tym przypadku podwaza¢ jedno z pod-
stawowych zalozen o sztywnosci tektoniki plyt.

Ten wazny wniosek znajduje dalsze poparcie w pracy Lyzengi 1 in.
(1986; zob. tez Lyzenga i Golombek, 1986). Pomiary VLBI krétszych
baz (rzedu 100 km) w okolicach uskoku San Andreas w Kaliforni pro-
wadzone przez JPL wykazuja przesuwanie sie plyty pacyficznej zgodne
7z innymi wspétczesnymi wyznaczeniami (ok. 3 cm/rok), co jest okoto
dwukrotnie mniej miz to przewiduja modele teoretyczne zakladajace
sztywnos$c ptyt. Analizujac ten przypadek Lyzenga ze wspotpracow-
nikami prébuja interpretacji z modelem elastycznej kompresji pltyt w
bezposredniej bliskosci uskoku. Dodajmy, ze pomiary geodezyjne VLBI
w Kalifornii oparte sa ostatnio o sie¢ przewoznych anten o kilkumetro-
wej Srednicy (obok wspomnianych prac Lyzengi i in. obserwacji tych
dotycza takze: Kroger i in., 1987, Clark i in., 1987). Sie¢ ta prébuje
sie rozszerzy¢ na potudnie, na obszary Meksyku, wykorzystujac bardziej
mobilne 1 poreczne systemy odbiorcze typu TI-4100 obserwujac sygnaty
satelitéw systemu GPS. Tralli i Dixon (1988) donosza o pierwszych wy-
nikach tych poczynan (uzyskuje sie doktadnoéci kilkucentymetrowe na

odlegloéciach do 650 km).

Generalnie jednak, obserwuje sie zgodnosé pomiaréw VLBI z teore-
tycznym przewidywaniami, co ilustrujemy tutaj wynikami opracowan
japonskich (Tab. 4; por. tez Heki i in. 1987).

Tabela 4: Poréwnanie teoretycznego modelu (Minster i Jor-
dan, 1978) ruchu ptyty Pacyfiku wzgledem euroazjatyckiej z
wynikami japonskich pomiaréw VLBI (Kondo i in., 1987)

Wartoséc Wspotrzedne bieguna Predkosc rotacji
¢ [] ALl w [°/10° lat]
Teoretyczna -61,66 £ 5,11 97,19 £ 7,71 0,967 + 0,085

VLBI 61,48 + 5,19 89,3 + 54,0 0,954 4 0,189
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7.5.2 Tektoniczna sytuacja w Europie

Tak jak dla Stanéw Zjednoczonych najwazniejszym geodynamicznie
jest uskok San Andreas, tak dla Europy jest nim caty basen érdédziem-
nomorski — od Bliskiego Wschodu az po Azory. Zgodnie z koncepcja
tektoniki ptyt (np. Graham 1981) plyta afrykanska przed 120 — 150
milionami lat (Maxwell 1985, Siever 1983) oderwata sie od kontynentu
Ameryki Poludniowej i przemieszczala sie z szybkoscia ok. 2 cm/rok
na kierunku prowadzacym do kolizji z Eurazja [popularne ujecie no-
woczesnego podejscia do mechanizméw rzadzacych rozpadaniem sie i
powstawaniem wielkich (super—) kontynentéw przedstawiaja Nance i
in. (1988) na tamach Scientific American]. Na skutek przesuwania
sie Afryki dawny ocean na poludniu Eurazji, Thetys, prawie catkiem
zniknat z powierzchni Ziemi, a Europa zyskalta system alpejski (efekt
wynoszenia mas spowodowany subdukcja plyty afrykanskiej pod eu-
roazjatycka). W skomplikowanym procesie kolizji obok wielkich plyt
kontynentalnych uczestnicza takze mniejsze ptyty Arabii, Whoch i P6t-
wyspu Iberyjskiego, jak réwniez szereg mikroptyt, za§ dobitnym ob-
jawem wspdtczesne] aktywnosSci sa m.in. czeste wstrzasy sejsmiczne w
tym regionie. Oceny wzglednych predkosci ptyt tektonicznych w ob-
szarze $rédziemnomorskim mieszcza sie w granicach od 1 (w zachod-
niej czedci) do 4 cm/rok (wschdd), zatem sa to wartosci dod¢ tatwo
wykrywalne w ciagu kilku lat systematycznych pomiaréw baz miedzy
stacjami VLBI. Srodkowq Europe (na péinoc od Alp, w tym takze ob-
szar Polski) uwaza sie za stabilna cze$¢ ptyty euroazjatyckiej, dlatego
tutaj upatruje si¢ miejsc dla referencyjnych stacji VLBI (taka jest np.
Wettzell w Niemczech). Péinocna Europe (Fennoskandynawie) cha-
rakteryzuje czysto polodowcowe podnoszenie si¢ skorupy (ang. postgla-
cial rebound) z szybkoscia dochodzaca w centrum strefy do 1 cm/rok
(Campbell 1987).

7 mysla o przysztosci torunskiej radioastronomii sporzadzitem Ta-
bele 5, w ktérej widnieja spodziewane predkosci Torunia wzgledem waz-
niejszych plyt tektonicznych i zmiany baz do kilku wybranych stacji
VLBI. Czytelnik nie popelni zbyt duzego btedu jesli potraktuje dane z
tej tabeli jako poprawne dla calej Polski.

Aktywnos§é europejskich grup geodezyjnych, procz systematycznych
obserwacji VLBI we wspotpracy z Amerykanami, przejawita sie w kilku
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przygotowawczych pomiarach wspdtrzednych stacji z doktadnosciami
rzedu kilkudziesieciu centymetréw (Campbell i Schuh, 1987a, 1987b).
I tak, z obserwacji systemem Mark IT (dwukanalowa synteza pasma
7 odstepem kanatéw 18 MHz w okolicy 1660 MHz przetaczanych co
1 s) przeprowadzonych w polowie roku 1985 (dwie sesje po 6,5 godz.)
wyznaczono potozenie stacji Onsala, Nancay (Francja), Atibaia (Bra-
zylia) i Hartebeesthoeck (RPA) wzgledem DSS63 (antena sieci DSN
w Hiszpanii). Na poczatku 1986 r. przeprowadzono obserwacje an-
tenami sieci RIS 1 Hartebeesthoeck w celu wyznaczenia pozycji tej
ostatniej anteny (Nothangel i in. 1988). Stacja afrykanska zostata na
te okolicznosé wyposazona w system Mark I11 1 w efekcie opracowania
czterech 24-godzinnych sesji (14 7rédet) uzyskano wspétrzedne z do-
ktadnoscia 20 cm. Odnotowujemy na marginesie, ze dwa wymienione

Tabela 5: Teoretyczne wektory predkosci Torunia wzgledem
wiekszych ptyt tektonicznych (w cm/rok). Azymuty wekto-
row liczone sa od kierunku potnocy na wschdd (w stopniach).
Podalismy takze przewidywane zmiany baz (tez w cm/rok) z
Torunia do niektorych stacji VLBI przy zatozeniu, ze sa one
umiejscowione na podanych ptytach

Plyta Predkoé¢ Azymut Stacja Zmiana bazy
Pacyfiku 8,2 499  Kashima 6,34
Hawai -2,74
Vandenberg -0,79
Pasadena —0,58
Ameryki Pétnocnej 2,0 118,7  Westford 1,75
Algonquin 1,73
Miami 1,58
VLA 1,46
Fairbanks 0,99
Kashima 0,42
Ameryki Poludniowe; 1,97 0,8 Itapetinga 1,28
Afryki 0,75 152,8  Hartebeesthoeck 0,55
Indii 1 Australii 4,6 57,5 Ootacamund -2,44

Tidbinbilla -1,38
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wyzej wyznaczenia wspotrzednych tej stacji (Mark IT 1 I1T) réznia sie
we wspdhrzednej 2 o ponad metr, co prawdopodobnie wynika ze sto-
sowania w obu przypadkach réznych uktadéw odniesienia. Wezedniej,
w 1983 1., wyznaczono potozenie madryckiej stacji DSN (konkretnie
DSS61), na wypozyczonym z Wettzell Mark 111, z centymetrowa do-
ktadnoécia wzgledem Effelsbergu (Niemcy) i Haystack (USA). Tomasi
iin. (1988) donosza o wyznaczeniu pozycji 32-metrowej anteny w Me-
dicina z doktadnoécia 5 cm z pierwszego w tej stacji eksperymentu
geodezyjnego (uzywano oczywiscie systemu Mark TIT).

Godne wspomnienia sa takze wyniki programu ERIDOC, ktére
szczegtowo omawiaja Brouwer i in. (1987). Ostateczne wyniki po-
miaréw baz pomiedzy europejskimi stacjami VLBI (niestety, wéwczas
jeszcze bez Torunia) w tym programie mialty dokladnosci w granicach
od 2 do 30 cm, a réznice wazgledem (w przyblizeniu tak samo doktad-
nych) wyznaczen dopplerowskich siegaly 2 m. Rozbieznoéci takie in-
terpretuje sie jako wynik stosowania réznych uktadéw odniesienia w
tych dwéch typach pomiaréw. W 1987 r. przeprowadzono podobne ob-
serwacje ponownie, ale juz z wykorzystaniem systeméw Mark TIT (w
programie ERIDOC stosowano Mark Il z synteza 40 MHz pasma na
fali 6 cm), lecz wynikéw tego eksperymentu jeszcze nie znamy.

7.5.3 Inne przedsiewziecia

W sytuacji podobnej do Europejczykéw znajduja sie Japonczycy, ktéd-
rzy gros dotychczas uzyskanych wynikéw zrealizowali we wspélpracy
ze Stanami Zjednoczonymi. Sa tam wszakze podejmowane takze nie-
zalezne powazne przedsiewziecia o zasiegu lokalnym i we wspédlpracy
7z Chinami (stacja Shanghai). Np., jak donosili Kunimori i in. (1986),
w konicu 1985 r. przeprowadzono pomiary bazy od Kashimy (antena
o érednicy 26 m) do Shanghai (6 m) i mimo wyraznej ,,prowizorki”
(antena chinska pracowata efektywnie jako 2,3—metrowa, obserwowano
jedynie w padmie X) uzyskano formalnie doktadnoéé 4 cm (na odle-
glodci blisko 2000 km). 7 tego samego 7rédta dowiadujemy sie, ze w
Japonii organizuje sie sie¢ kilku mobilnych stacji VLBI o antenach 5—
(juz uzyta w obserwacjach) i 3—metrowych, ktére wykorzysta sie (we-
spo6t z wiekszymi antenami stacjonarnymi) do geodezyjnych pomiaréw
wszystkich wysp Japonii.
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Kilka lat temu (w 1982 r.) w Australii, we wspdlpracy z pracowni-
kami JPL, zorganizowano prébna sie¢ VL.BI zlozona z 5—ciu istniejacych
tam anten rozmieszczonych na przestrzeni okoto 2500 km (od Hobart
na Tasmanii do znanego z jednego z seriali TV potozonego w centrum
kontynentu Alice Springs) (Harvey i Stolz, 1983, Stolz i in. 1983). Na
czas eksperymentu wyposazono wszystkie stacje w systemy rejestracji
Mark IT (w trzech stacjach stosowano ponadto synteze 40 MHz pasma)
1 odbiorcze na pasmo S lub S 1 X oraz rubidowe lub wodorowe wzorce
czestosci. Opracowanie w sumie 2,5 doby obserwacji zestawu 20 radio-
zrodet pozwolito wyznaczyé bazy z doktadnosciami od 6 cm (najkrétsza
baza z Tidbinbilli do Parkes) do 6,5 m (od tamtych stacji do Hobart)
(Harvey i in. 1983).

Nie chcemy zostawi¢ wrazenia, ze doktadnosci decymetrowe i gor-
sze sa rzecza powszechna w pomiarach VLBI (jest tak rzeczywiscie, ale
tylko przy uzyciu systemu Mark IT). Wspomnimy wiec na zakonczenie
tej dyskusji, ze np. Davis i in. (1988) zmierzyli baze z Mojave (Kalifor-
nia) do Westford (ok. 3900 km) z doktadnoscia 8 mm usredniajac 22
niezaleznych wyznaczen z okresu nieco ponad rok (uzyto naturalnie sys-
temu Mark IIT). Ogdlniej, mozna stwierdzi¢, ze wyspecjalizowane sieci
VLBI osiagaja obecnie rutynowo doktadnosci rzedu 1 cm (np. Preuss
1988, Caprette i in. 1990, Preuss i Campbell 1992).

7.6 Parametry plywow ziemskich

Grawitacyjne oddziatywanie Ksiezyca i Storica deformuje Ziemie tak,
ze na matych szeroko$ciach geograficznych jej powierzchnia unosi sie i
opada w granicach ponad 40 cm w nieco ponad 6 godzin (Baker 1984,
Jelley 1986). Zapéinienie grupowe w VLBI zalezy m.in. od zmian po-
zycji radioteleskopdéw w czasie obserwacji, a wiec jest czute na plywy
skorupy ziemskiej. Herring (1986a) przedstawia analize kilkuletnich
(1980 - 1983) obserwacji, zebranych w bazie danych CDP, pod katem
wyznaczenia poszczegolnych parametréw plywowych odksztatcen sko-
rupy: liczb Love’a (h, radialna), Shidy (I, horyzontalna) oraz kqta opds-
nienia fali ptywowej ®. Zbiér analizowanych danych sktadal sie z 42 604
pomiaréw zapdznienia grupowego, z ktérych 31 091 uzyto w sekwencyj-
nej wazonej metodzie najmniejszych kwadratéw (pozostate dane badz
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byly oznaczone w procesie korelacji jako zte, badz nie spetniaty kryte-
rium ,trzech sigma”). Dopasowywanymi parametrami byty jak zwykle
wspdlezynniki zegaréw, poprawki do modelu atmosfery, wspétrzedne
stacji i radiozréodet, poprawki do polozenia bieguna Ziemi, UT1, katdéw
nutacji wystepujacych w teorii IAU 1980 oraz dodatkowo poprawki do
parametréw plywéw skorupy ziemskiej. W analizie wykorzystano wek-
torowy model pltywdéw, w ktérym odksztatcenia wylicza sie wprost z
potencjatu ptywowego 1 jego pochodnych, a nie z bardziej typowej w
geofizyce dekompozycji tego potencjatu na sktadniki fourierowskie (np.
Baker 1984, Wahr 1986).

Usérednione wartosci parametréw, obliczone z wyznaczen dla kazde;j
ze 123 24-godzinnych sesji z osobna, sa nastepujace: A = 0,611 + 0,003,
[ =0,071 &£ 0,008 i & = 0,1 & 0,1 stopnia, gdzie niepewnosciami sa
przeskalowane (o czynnik 2 — 3) odchylenia standardowe. Przeskalowy-
wanie wiaze sie z faktem, ze rozrzut wyznaczen wokol wartosci srednich
przewyzsza znacznie (o wspomniany czynnik) rozrzut oczekiwany staty-
stycznie na podstawie (zmierzonych) btedéw losowych poszczegdlnych
pomiaréw. Jest to, jak juz pisalisémy, znamie obecnosci bledéw syste-
matycznych w analizie (niedoskonate dopasowywane modele). Mimo
to, oceny te dobrze zgadzaja sie tak z wartoéciami teoretycznymi (h =
0,609, { = 0,085; Wahr 1981a), jak i z innymi wyznaczeniami (tego au-
tora oraz np. Robertsona 1975a, Soversa 1 in. 1984, Cartera 1 in. 1985
czy Ryana i in. 1986).

Doktadne (lepiej niz 0,1 ms) 5-dniowe wyniki pomiaréw UT1 siecia
IRIS w latach 1984 — 1986 oraz nieco krétszy ciag podobnych lecz co-
dziennych wyznaczen (cho¢ z sesji trwajacych tylko 1 godz.) na bazie
Westford — Wettzell postuzyty Schuhowi (1987) do wyznaczenia liczby
Love’a k (proporcjonalnej do ptywowych zmian rotacji Ziemi). Otrzy-
mat on zgodno$¢ z wartodcia teoretyczna (0,94 £ 0,04) w granicach jej
bledu.

Skutkiem ubocznym plywéw oceanicznych sa pionowe przemiesz-
czenia skorupy ziemskiej pod naciskiem naptywajacych mas wody (ang.
ocean loading). Odpowiedni model wedtug standadéw MERIT zostal
wprawdzie zaimplementowany do wiekszosci programéw geofizycznych
analiz obserwacji VLBI, lecz wynikajace stad poprawki do dobserwa-
bli nie byly dotad uwzgledniane w standartowych analizach obserwacji.
Ostatnio Schuh i Moehlmann (1989) zbadali blize] wptyw tego efektu
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na wyniki opracowan danych VLBI. Stwierdzili oni, ze uwzglednienie
efektu ocean loading poprawia znaczaco btedy dopasowan (formalne
,rms” ) — przynajmniej dla stacji potozonych blisko mérz i na wyspach.
Stwierdzone rdznice w dhugoéciach baz siegaty kilku centymetréw (np.
dla stacji Kwajalein na Pacyfiku byto to od —4 c¢m do 4+6 cm w skla-
dowej ). Chociaz — jak sie dzi$ sadzi — powszechnie uzywany model
Goada (1980) jest nieadekwatny do precyzji VLBI, to autorzy zale-
caja uzywanie go do korygowania obserwabli, gdyz w znacznym stop-
niu eliminuje to bledy systematyczne. Postuluja oni tez udoskonalenie
modelu Goada, co w przyszlych analizach obserwacji VLBI pozwolitoby
wnioskowaé nawet o parametrach regionalnej struktury gérnych warstw
skorupy ziemskiej.

Podsumowujac, za Herringiem (1986a), mozna stwierdzié, ze po-
miary parametréow ptywowych technika VLBI potwierdzaja poprawnosc
teoretycznych wartosci, ale obecnie sa bardziej uzyteczne w studiach
btedéw systematycznych wystepujacych w obserwacjach VLBI. Udo-
skonalenie modeli VLBI mogtoby pozwoli¢ w przysztoéci na mierzenie
horyzontalnych i radialnych ptywowych odksztalcen skorupy o amplitu-
dach ponizej 1 cm, ktérych mozna oczekiwac ze wspdlczesnych modeli
wewnetrzne] struktury 1 dynamiki Ziemi.

7.7 Rotacja Ziemi

Do lat 30-tych naszego stulecia uwazano, ze Ziemia rotuje z cyklem
dobowym jednostajnie (stad doba stoneczna byta ongi§ podstawowa
jednostka czasu). 7 udoskonaleniem zegaréw mechanicznych, a jesz-
cze dobitniej po wprowadzeniu w 1955 r. zegaréw atomowych, stato
sie jasne, ze rotacja Ziemi przebiega zgota nieréwnomiernie; np., dni
w styczniu sa na ogdl o kilka milisekund czasu dtuzsze od dni lipca.
Obok tej rocznej zmiany okresu rotacji dlugosc¢ doby zawiera caty sze-
reg innych szybszych i réwnie systematycznych fluktuacji scisle zwiaza-
nych z pltywami skorupy ziemskiej wywolanymi oddzialywaniem Ksie-
zyca i Stonca. Odksztatcenia ptywowe zmieniaja moment bezwtadnosci
Ziemi, a w $lad za tym szybkoéc rotacji catego globu (iloczyn momentu
i predkoéci katowej musi by¢ zachowany). Poniewaz orbity Ksiezyca i
Ziemi sa dobrze znane to i ptywowe zmiany dtugosci doby mozna do-
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statecznie dobrze przewidywaé, dlatego nie zalicza sie ich do specjalnie
ciekawych obiektéw badawczych. Jednakze w przebiegu dtugosci doby
obserwuje sie takze inne, mniej systematyczne fluktuacje nie zwiazane
7 pltywami i to wlaénie na nich skupia sie uwaga badaczy z kregu VLBI.

Wyznaczanie dtugosci doby technika interferometryczna sprowadza
sie do zmierzenia czasu (atomowego) uptywajacego pomiedzy kolejnymi
momentami, kiedy zapdznienie grupowe osiaga taka sama wartos¢ albo
faze (np. maksimum; pamietamy, ze obserwabla ta zmienia si¢ sinu-
soidalnie z okresem okragtej doby gwiazdowej). Faza zapdznienia jest
zatem réwnowazna (z doktadnoécia do statej addytywnej) katowi ob-
rotu Ziemi wzgledem kwazaréw, albo czasowi gwiazdowemu, ktéry jest
proporcjonalny (z nieznacznym dryfem wiekowym) do czasu uniwersal-
nego, UT1. [Dla tego ostatniego czasu TAU poleca definicje Aokiego i
in. (1982), ale poniewaz nie jest ona najszczesliwsza (Capitaine 1986),
to pojawiaja sie nowe propozycje i interpretacje (moze przyjmie sie de-
finicja UT1, ktéra proponuje Sinclair, 1988)]. Oczywiscie, w praktyce
dlugos¢ 1 zmiennosé doby bada sie nie na pojedynczych obserwacjach
lecz z serii wieloletnich pomiaréw (np. Schuh 1988, Carter i in. 1988b).
Jesli chodzi o doktadno$ci wyznaczen UT1, na przyktad w pomiarach
POLARIS/IRIS, to poprawily sie one w ostatnich latach z kilku dzie-
siatych czedci milisekundy (Carter i in. 1984, 1988b) do ponizej 0,1 ms
(Robertson i in. 1988).

Zrédel nieptywowych fluktuacji predkosci rotacji Ziemi w skali sezo-
néw klimatycznych juz w latach 60—-tych upatrywano w przekazywaniu
momentu pedu pomiedzy atmosfera i skorupa Ziemi. W 10 lat p6zniej
nie byto juz wprawdzie watpliwosci co do realnosci takiego zwiazku,
ale dopiero ostatnie kilka lat precyzyjnych obserwacji VLBI obok in-
nych (Dickey i Eubanks 1986, Wahr 1985, Nastula 1985) potwierdzity
te zalezno$¢ w sposdb szczegdlnie przekonujacy: zmiana momentu at-
mosfery (oceniana z globalnych obserwacji meteorologicznych) jest od-
powiedzialna za 90 % wszystkich obserwowanych nieplywowych sezo-
nowych zmian tempa rotacji (Carter i Robertson, 1986, przedstawiaja
wyniki z lat 1981 — 1985, a nieco wczesniejsze opracowania opubliko-
wano u Cartera i in., 1984). Tak wiec, kiedy érednie globalne predkosci
wiatréw na kierunku E-W wzrastaja to Ziemia spowalnia swe obroty.
W szczegolnosci efekt ten zaobserwowano wyraznie na przelomie 1982
i 1983 1., kiedy dtugos¢ doby wzrosta prawie o 3 ms podczas nieregu-
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larnego zjawiska klimatycznego na Oceanie Spokojnym nazywanego El
Nifio (Rasmusson 1985, Graham i White 1988).

Obserwacje VLBI pokazaly takze, ze nieptywowe fluktuacje o okre-
sach krotszych niz sezonowe, widoczne wprawdzie w obserwacjach opty-
cznych, ale wczedniej uwazane powszechnie za btedy pomiaréw, sa rze-
czywiste 1 ze s3 réwniez wywolane przede wszystkim przez wymiany
momentdéw peddéw miedzy atmosfera i skorupa Ziemi. W przypadku skal
czasowych rzedu 10 lat lub wiecej od dawna sugeruje sie, ze odpowie-
dzialno$¢ za nieptywowe fluktuacje rotacji ponosza odziatywania (prze-
kazywanie momentéw) miedzy ptaszczem i jadrem Ziemi. Na istotny
przyczynek VLBI w tym obszarze potrzeba jednak jeszcze wielu lat
obserwacji.

7.8 Ruch biegunéw Ziemi

Cata Ziemia wykonuje na pozér beztadne ruchy wzgledem wlasnej osi
rotacji. O8 ta, sama bedac nieruchoma (pomijajac nutacje i precesje),
zakresla na jej powierzchni pulsujaca (z okresem okoto 6,5 lat) spirale.
Ta nie caltkiem regularna spirala jest wynikiem ztozenia gtéwnie dwdch
oscylacji: jednej o okresie 1 roku (cykl roczny o amplitudzie okoto 100
mas; 1 mas & 3 cm na powierzchni Ziemi), a drugiej o okoto 433 dniach
(ang. Chandler wobble; 200 mas), oraz wiekowego dryfu (ok. 4 mas/rok)
w kierunku poludnika 17° na zach6d od Greenwich (na pétocnym bie-
gunie). Wartoéci liczbowe, ktére podaliémy dla dryfu dotycza pomiaréw
VLBI (w NGS) i laserowych (Carter i in. 1986) i réznia sie znacznie od
wyznaczen klasycznych (np. Li Zhi’an iin. 1984, Vondrdk 1985). Cykl
roczny daje sie tatwo zinterpretowaé jako skutek sezonowej redystry-
bucji mas powietrza 1 wody. Ustalono takze, ze oscylacje Chandlera
odpowiadaja do$¢ dobrze znanej precesji Eulera dla ciala sztywnego ro-
tujacego wokdl osi innej niz o8 symetrii, pod warunkiem, ze uwzgledni
sie elastyczno$¢ ptaszcza Ziemi i obecno$¢ oceanéw.

Blisko 90 lat systematycznych obserwacji astronomicznych ruchu
bieguna nie dalo jednak odpowiedzi na fundamentalne pytanie: skad
pochodzi energia podtrzymujaca oscylacje Chandlera (bez tej energii
oscylacje musiatyby z czasem wygasnaé catkowicie). Pobudzanie oscy-
lacji moze by¢ skutkiem dowolnego dostatecznie duzego przemieszcze-
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Rys. 7.2: Przebieg potozen bieguna Ziemi w latach 1990 —
1993 wyznaczony w gtédwnej mierze z pomiaréw VLBI
(dane pochodzq z 1990 i 1991 IERS Annual Report ovaz z
Central Bureau of TERS poprzez Internet). Jednostka
skali rysunku jest sekunda tukw ()

nia mas na lub wewnatrz Ziemi prowadzacego do zmiany kierunku osi
symetrii. Wéréd mozliwych mechanizméw wylicza sie trzesienia Ziemi,
prady powietrzne i oceaniczne oraz topnienie $niegéw na duzych ob-
szarach (np. na Syberii). Jednak ani ilo§¢ energii wyzwalana przez
wymienione zjawiska, ani ilo$¢ potrzebna do podtrzymania oscylacji
Chandlera nie jest znana. Mimo to mozna zywi¢ nadzieje na wykry-
cie korelacji niewielkich zmian pozycji bieguna z wystepowaniem np.
trzesien Ziemi. Juz obecnie wszakze wiadomo, ze bedzie to trudny
problem. Np. trzesienie o sile 8,1 w skali Richtera, ktére nawiedzito
Meksyk w dniu 19 wrzesnia 1985 r., nie spowodowalo zadnych zauwa-
zalnych zmian pozycji bieguna (Carter i Robertson 1986) chociaz VLBI
jest czute juz na 2 — 6 cm przesuniecia (Carter i in. 1988b).

Waznym wynikiem pierwszych 5 lat obserwacji VLBI jest potwier-
dzenie wiekowego dryfu bieguna, ktéry chociaz widoczny wyraznie w
wieloletnich obserwacjach optycznych mial réznorakie oceny szybko-
§ci i kierunku, zaé niektdrzy badacze podejrzewajac btedy systema-
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tyczne wrecz watpili w realnos¢ tego zjawiska. Réwniez z geofizycznego
punktu widzenia wynik ten jest wazny poniewaz, jak sie sadzi, dryf
wiekowy wynika z powolnych systematycznych przemieszczen duzych
mas w plaszczu Ziemi. Mozliwym zrédtem obecnego dryfu jest cof-
niecie sie lodowcéow Kanady i Skandynawii z czasdéw epoki lodowcowe;j
(ktére dokonato sie przed 5000 lat) powodujace powrdt odksztatconego
lodowcami ptaszcza Ziemi na tych obszarach w kierunku dawnych po-
zycji. Rozmiary dryfu moga nie$¢ wazna informacje o lepkosci ptaszcza,
ktéra z kolei decyduje o ruchach konwektywnych napedzajacych m.in.
ptyty tektoniczne (Carter i in. 1986).

7.9 Nutacje i precesja

Obserwacje VLBI nadaja sie idealnie do analiz nutacji poniewaz sa
odniesione bezposrednio do fundamentalnego uktadu zdefiniowanego
przez kwazary. Ruchy nutacyjne osi obrotu Ziemi w przestrzeni wy-
wolane sa gltéwnie przez pltywowe przekazywanie momentéow pedu po-
miedzy Ziemia, Ksiezycem, Stoncem i planetami. Te tzw. wymuszone
nutacje sa zatem tatwe do modelowania. Istnieja jednak takze nutacje
spowodowane przekazywaniem momentéw na i wewnatrz Ziemi nazy-
wane swobodnymi, ktére sa juz znacznie trudniejszymi do przewidzenia.
W obu przypadkach teoria nutacji korzysta z niedoskonatego modelu
struktury wewnetrznej Ziemi. Poréwnanie nutacji teoretycznych z ob-
serwacjami stanowi wiec dobry test owego modelu. Obecnym standar-
dem astronoméw jest teoria nutacji TAU 1980 (Seidelman 1982) oparta
na modelu Ziemi opracowanym przez Wahra (1981b). Doktadnosé ob-
liczen Wahra przewyzsza znacznie doktadno$¢ optycznych pomiardw
nutacji, tak ze jego model moze by¢ testowany jedynie na pomiarach
VLBIL

Wiszystkie ostatnio przeprowadzone studia nutacji oparte na obser-
wacjach VLBI (np. Herring i in. 1985, Eubanks i in. 1985b, Herring i
in. 1986a, 1988, Himwich i Harder 1988, Herring 1988) wykazaty ko-
nieczno$c poprawek do amplitud rocznej i pétrocznej nutacji w szeregu
Wahra o wartosciach siegajacych 2 mas. Wspominaliémy juz o tym w p.
7.2 w kontekécie astrometrycznych prac (NGS). Blizsza analiza poka-
zuje, ze odchytki te wynikaja prawdopodobnie z bledu w modelu Ziemi
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i Ze ostatecznie wymagaja znaczacych poprawek réwniez w 18,6-letniej
nutacji. Herring ze wspdtpracownikami dowodza, ze poprawki znikaja,
gdy w modelu Ziemi przyjmie sie nowa warto$¢ okresu swobodnych
(nieptywowych) oscylacji ptynnego elipsoidalnego jadra: 433 dni gwiaz-
dowe (w modelu Wahra przyjeto 460,5). Okres ten jest z kolei bardzo
silnie zwiazany ze splaszczeniem (eliptycznoécia) granicy pomiedzy ja-
drem i plaszczem Ziemi. Obliczono, ze taka poprawka okresu wymaga
o okoto 0,5 km bardziej sptaszczonego jadra niz u Wahra (Gwinn i in.
1986b). Trzeba przy tym wiedzie¢, ze tak na pozér nieistotne zmiany
sa jednak wazne w geofizyce, gdyz ksztalt jadra Ziemi jest krytycznym
parametrem w modelach wnetrza Ziemi. Zwazywszy jak niewiele wia-
domo o jadrze i o jego oddziatywaniu z plaszczem trzeba uznaé ten
przyczynek VLBI za warto$ciowy. Mozliwe to bylto tylko dzieki nad-
zwyczajne]j precyzji obserwacji VLBI, ktéra pozwala na pomiar nutacji
z dokladnosciami ponizej 1 mas.

Robocza grupa TAU zajmujaca sie teoria nutacji wyraza zgodna opi-
nie (McCarthy 1991), ze jest obecnie przedwczesne proponowanie nowej
teoril nutacji juz to z powodu braku dostatecznie doktadnej powszech-
nie akceptowanej teorii nutacji opartej na modelu elastycznej Ziemi, juz
to z powodu dostepnosci (w biuletynach TERS) zaréwno obserwowa-
nych, jak i przewidywanych (na 6 miesiecy naprzdd) wartoéci odchytek
polozenia bieguna nieba (z doktadnoécia ponizej 0,6 mas). Uzytkow-
nicy wymagajacy doktadnosci numerycznie wiekszych od 2 mas powinni
w dalszym ciagu korzystac z teorii AU 1980. Niemniej, dostepne sa
juz nowe teorie nutacji o lepszej zgodnosci z obserwacjami VLBI niz
TAU 1980. Taka proponuje np. Herring (1991), a zawiera ona okoto 200
sktadnikéw okresowych i daje btedy mniejsze od 1 mas.

Precesje, czyli rotacje osi obrotu Ziemi wokét bieguna ekliptyki,
mozna takze potraktowac jako bardzo dlugookresowa nutacje o duzej
amplitudzie (ok. 23°). Z powodu dlugiego okresu (ok. 26 000 lat) ob-
serwacyjne wyznaczenie tempa precesji musi obejmowaé odpowiednio
dtuzsze odcinki czasu. Okoto 2400 obserwacji kwazaréw wykonanych w
JPL (siecia DSN) w latach 1971 — 1980 sktonito Soversa i jego kolegdw
(1984) do préby oceny statej precesji, ktéra okazata sie mniejsza o (3,8
+ 2) mas/rok niz warto$¢ TAU 1976. Uwzgledniajac niepewno$¢ sta-
tej TAU (1,5 mas/rok) mozna przyjac, ze réznica ta jest nieznaczaca.
Podobne oceny poprawki (—1 - —3,8 mas/rok) uzykali réwniez inni



[7.10. INNE WYNIKI POMIAROW KATOWYCH 235]

autorzy badajac dane IRIS/Polaris, CDP i JPL (Herring i in. 1990,
Zhu i in. 1990, Steppe i in. 1990), kompilacyjne katalogi VLBI (Walter
1990, 1991, 1992), czy dane laserowych pomiaréw odlegloéci do Ksie-
zyca (Williams i in. 1991).

7.10 Inne wyniki pomiaréw katowych

7.10.1 Stala Hubble’a

Istnieje kilka znanych metod wyznaczania odlegloéci do supernowych
(Bartel 1985b). Nowa zaproponowal Bartel (1985a). Polega ona na
ztozeniu optycznie (spektroskopowo) zmierzonych radialnych predkosci
ekspansji i pomiaréw katowych predkosci transwersalnych wykonanych
technika VLBI. Wydaje sie, ze taka kombinacja stanowi najbardzie]
bezpoérednia metode (wymaga najmniej zatozen), ale przy dzisiejszych
czutosciach systeméw VLBI jest ograniczona do supernowych w odle-
glosciach do okoto 40 Mpc. Wykorzystujac najczulsze teleskopy Europy
i USA Bartel i in. (1985b) wyznaczyli odlegto$é do SN 1979¢ z doktad-
noscia okoto 7 Mpc (na tle 19-tu). Pozwolito im to oceni¢ wartod¢ stalej
Hubble’a na 40 — 100 (z najprawdopodobniejsza wartoscia 65) km/(s
Mpc). Oba wyznaczenia wynikaja z pomiaru (lub raczej oceny) rozmia-
réw supernowej w okoto 4 lata po eksplozji (1 &+ 0,25 mas), uzyskanego
7z obserwowanych funkcji widzialnosci (patrz rozdz. 11 4) i zatozonych
modelowych rozkladéw jasnosci otoczki.

7.10.2 Efekty relatywistyczne

Ogélna teoria wzglednosci przewiduje mierzalne ugiecie promieni elek-
tromagnetycznych w polu grawitacyjnym Stonca. Kilka typéw obser-
wacji (w tym interferometria radiowa na krétkich bazach) wykazywato
zgodnosé z teoria w granicach btedéw (y = 1). Obserwacje VLBI
prowadzone w ramach kampanii MERIT wykorzystano do caltkowicie
niezaleznego od tamtych wyznaczenia relatywistycznego parametru =y
(Robertson i Carter 1984). Do analizy wzieto ponad 40 000 pomia-
réw zapoznienia i czestodci listkéw zebranych w latach 1980 — 1984. W
wyniku dopasowania tego parametru do (odpowiednio poprawionych)
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obserwacji metoda najmniejszych kwadratéw uzyskano wartosc 1,000 +
0,003 (formalne odchylenie standardowe), ktéra pod wzgledem doktad-
nosci ustepuje tylko wyznaczeniu Reasenberga i in. (1979). Pézniejsze
podobne opracowanie (Robertson i in. 1991) znacznie bogatszego ma-
teriatu obserwacyjnego (342 810 pomiaréw zpdinienia) pochodzacych
7 programéw POLARIS, IRIS i CDP do 1990 r. i z uzyciem udoskona-
lonych modeli dato wynik 1,0002 z btedem formalnym (wynikajacym
7z dopasowania) réwnym 0,001 i btedem ocenionym z uwzglednieniem
niedoktadnosci modeli réwnym 0,002. Autorzy sadza, ze mozemy ocze-
kiwaé rychtego poprawienia doktadnosci tych wynikéw. W przeciagu
najblizsze] dekady lat bardzo realne jest poprawienie o czynnik 2 — 5,
a moze nawet o caly rzad.

Byty takze préby wykrycia grawitacyjnego ugiecia $wiatta w polu
Jowisza, lecz ten efekt jest obecnie na granicy wykrywalnosci (<100
ps) przy malych katach (mniej niz kilka minut tuku; Campbell 1989,
Treuhaft i Lowe 1991).

Schuh i in. (1988) przedstawili ostatnio argumenty wskazujace na
obecno$é innego efektu relatywistycznego (Finkelstein iin. 1983b, Soffel
iin. 1986) w danych IRIS: dodatkowego niewielkiego (co najwyzej rzedu
20 ps) opéznienia sygnaléw spowodowanego przez nieréwnomiernoéé
rozktadu pola grawitacyjnego Ziemi.



Rozdzial 8

VLBI lat dziewiecdziesigtych

tyskotliwe osiagniecia ostatnich 20 lat stosowania techniki
VLBI w astronomii, geodezji 1 nawigacji, chociaz zdaja sie
by¢ na miare oczekiwan jej pionieréw, wzbudzaja uzna-
/ nie, a nierzadko i podziw, innych twoércow nauki i tech-
niki. Historie i obecny stan VLBI na Swiecie staraliémy sie przedstawic
w kolejnych rozdziatach tego przegladu. Tutaj ilustrujemy to dodat-
kowo podsumowaniem w postaci Tabel 11 2, w ktoérych przytaczamy
dane gléwnie za Preussem (1988), Schilizzim (1989), Spencerem (1991)
i Preussem i Campbellem (1992). Tylko w kilku miejscach sa one zmo-
dyfikowane w celu uaktualnienia. Podobnie jak dotychczasowe osiagnie-
cia imponowaé moze rozmach nadany rozwojowi VLBI w wielu krajach,
pomimo niemalych kosztéw inwestycji. Prawie we wszystkich krajach,
w ktdrych istnieja pewne tradycje radioastronomiczne, czynione sa sta-
rania w kierunku przynajmniej adaptacji istniejacego sprzetu do pracy
technika VL.BI. W istocie polega to najczesciej na zakupie odpowied-
niego terminala VLBI i wzorca czestoéci (powszechnie jest to maser
wodorowy) i, jesli nie byto takowych dotad, zbudowaniu lub przystoso-
waniu wlasciwego tym obserwacjom zestawu odbiornikéw i owietlaczy.

Mozna zauwazy¢ silna rywalizacje w kierunku budowania systemoéw
i sieci VLBI o nowych mozliwosciach obserwacyjnych oraz w technice
zapisu, korelacji 1 opracowania danych. Na przyktad, w US Naval Ob-
servatory (Washington) zbudowano niedawno nowy typ korelatora na-
zwany Mark ITTA (Whitney 1988a, 1988b), ktéry jest 5-stacjowym, na
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Tabela 1: Sieci VLBI (stan w roku 1992)

EVN

MPI, Bonn Effelsberg, 100 m

NFRA, Dwingeloo Westerbork, 3 km sieé

NRAL, Jodrell Bank Lovell, 76 m + MERLIN +
+ 32 m (Cambridge)

Onsala Space Observatory 20m 4+ 26 m

Istituto di Radioastronomia, Bologna Medicina, 32 m + Noto 32 m
Stacje stowarzyszone

Wettzell geodetic station 20 m
Astrophysical Observatory, Meudon  Nangay, 94 m
TRAO, Torun 15 m
Crimean Astrophysical Observatory 22 m
Shanghai 25 m

US VLBI Network
Harvard/Smithsonian Observatory Fort Davis, 26 m
MIT/Northeast Radio Observ. Corp. Haystack, 36 m
University of lowa 18 m
Caltech Owens Valley, 40 m

Umniversity of California Berkeley —
Stacje stowarzyszone

NRAO Green Bank, 43 m + VLA +
+ anteny VLBA

Naval Research Laboratories Maryland Point, 28 m

Jet Propulsion Laboratory 70-m antena DSN

Stacje EVN: Bonn 1 Bologna jak w EVN

pasmo 28 MHz, o podwdjnej szybkosci, dtuzszej integracji sygnatu, z
udoskonalonym modelowaniem obserwabli a priori 1 przystosowanym
do redukcji obserwacji pulsaréw oraz kosmicznej VLBI. W Europie (w
Dwingeloo, Holandia) pod egida European Consortium for VLBI (kie-
rownicze ciato EVN, tzn. European VLBI Network) powstaje nowocze-
sne centrum opracowywania obserwacji VLBI, JIVE tj. Joint Institute
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Tabela 2: Instrumenty VLBI

(1 mas = 0,001")

Dltugosci fal obserwowanych
rakresow

Rozdzielczodé katowa [A/(2d)]

Czulos¢ na zrédlo punktowe
Zdolnos¢ odtwarzania obrazoéw

Mapy polaryzacji
Doktadnosci pomiardw:
zapdznienie grupowe
dlugosé bazy
ruch bieguna
dtugosé doby (UT1)

wspdtrzedne zrodet

Czynniki okreslajace czultosc
zapisywane pasmo
czas spdjnosci sygnatow
temperatura szumowa systemow
skuteczna érednica anten
Korelatory: miejsce
Pasadena
Haystack
Charlottesville
Washington
Bonn
Bologna
Moskwa
Shanghai
Kashima
Geografia stacji (ok. 40 anten):

92, 50, 21, 18, 13, 6, 3,8, 2,8
11,3 (0,710,3— testowo) cm
1 mas (A/cm)/(d/1000 km)
ez = 8200 km
>3 mJy =3-107%° W/(m? Hz)
Mark II: strumien > 400 mlJy
Mark III: strumien > 80 mJy
dynamika: < 100:1
(osiagano tez > 1000:1)
plerwsze proby z rozdz. 1 mas

<5107 s
<3 cm

< 1mas =3 cm
< 0,1 ms

< 3 mas (cate niebo)
> 0,01 mas (tuki < 0,5°)

< 9/56 MHz (Mark 11/111)
> 10 min. (fala > 1 cm)
< 100 K (fala > 1 cm)
> 15 m
typ (ilosé stacji)
Mark IT (16), Mark TITA (4)
Mark TITA (6), Mark TIT (3)
Mark 1T (3)
Mark TITA (5)
Mark TITA (6)
Mark IT (5)
Mark 1T (3)
S-2(7)
K-3 (2)
Australia, Brazylia, Chiny,

\Y

Finlandia, Hiszpania, Holandia, Indie, Japonia, Kanada, Niemcy,

Polska, RPA, Szwecja, USA, Wielka Brytania, Wtochy, WNP
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for VLBI in Europe, z 20-stacjowym procesorem (zauwazmy, ze 0znacza
to réwnoczesne korelowanie sygnatéw na 190 bazach/interferometrach)
1 zapleczem zapewniajacym uzytkownikom otrzymywanie prawie goto-
wych wynikéw ich obserwacji VLBI (European Consortium 1988).

Oprécz wspomnianego poteznego korelatora, w niedlugim czasie
(horyzont 2000 r.) EVN prawdopodobnie wzbogaci sie o szereg dalszych
duzych teleskopéw przeznaczonych do celéw VLBI: Matera (§rednica 20
m), Sardynia (32, oba we Wloszech), Torun (32, Polska), Francja (40),
Westerbork (50, Holandia), Effelsberg (50, Niemcy), Onsala (70, Szwe-
cja) 1 Suffa (70, WNP) (Schilizzi 1989). Mozna to interpretowaé tak,
ze wespol z istniejacymi juz radioteleskopami EVN bedzie dysponowac
instrumentarium bijacym pod wzgledem czutosci wszystkie inne sieci
VLBI (w tym réwniez amerykanska wspaniale reklamowana VLBA, o
ktérej piszemy nizej dzielac w duzej mierze zachwyt jej twércéw).

Przypuszczalnie niemate znaczenie dla VLBI (zwlaszcza kosmicz-
nej) bedzie miata nowa olbrzymia ($rednica 100 m w rzucie na plasz-
czyzne apertury) offsetowa antena paraboliczna (z nietypowym roz-
wigzaniem, w ktérym wierzchotek paraboloidy znajduje sie na skraju
czaszy, a urzadzenia ogniskowe wcale nie przestaniaja apertury) budo-
wana wtasnie w Green Bank i przewidziana do operacyjnego uzytko-
wania w 1995 r. Ma ona by¢ uzyteczna takze na falach milimetrowych,
na ktérych bedzie prawdopodobnie najpotezniejszym instrumentem na
§wiecie (wszak jego powierzchnia zbierajaca jest 1,6 razy wieksza od
catej VLBA! Vanden Bout 1991).

Wymienione juz przedsiewziecia i te opisane dale] maja na celu
poprawe funkcjonowania sieci VLBI oraz uzyskiwanie lepszych 1 obfit-
szych danych obserwacyjnych. Wérdd zadan na nastepne lata wymienia
sie (Schilizzi 1989): optymalizacje pokrycia plaszczyzny czestosci prze-
strzennych (uv), zwickszenie przepustowosci korelatoréw (wielostacjo-
woél), poprawe czulosci (poprzez uzycie wiekszych i skuteczniejszych
teleskopdéw, odbiornikéw o lepszych wlasnosciach szumowych, zwiek-
szenie szerokosci zapisywanego pasma czestoéci i wydtuzenie spéjnej
integracji sygnatu), realizacje kosmicznej VLBI, rozszerzenie przedziatu
obserwowanych czestosci na fale milimetrowe i dekametrowe, pomiary
polaryzacyjne, poprawe technik kalibracji sieci VLBI, zwiekszenie czasu
obserwacji oraz usprawnienie dziatania sieci (obserwacje, korelacja i ka-
libracje bez udziatu uzytkownika wynikéw).
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8.1 Projekty nowych sieci VLBI

8.1.1 VLBA

VLBA (Very Long Baseline Array) bedzie — wlaéciwie juz jest, gdyz
zakonczenie budowy przewidziano na rok 1993 — pierwsza w Swiecie
wielkoskalowa dedykowana siecia VL.BI. Zostata ona zaproponowana
przez amerykanska National Radio Astronomy Observatory (NRAO,
Zachodnia Wirginia) w 1982 r., po siedmiu latach starannych studiéw
(np. Cohen 1980), jako remedium na niedostatki istniejacych niede-
dykowanych sieci VLBI. Dobry szczegdtowy opis (dla niespecjalistéw)
tego projektu zawiera publikacja Kellermanna i Thompsona [1985; ko-
rzystaliémy takze z aktualniejszych opiséw Romneya (1988), Fomalonta
(1988) i Vanden Bouta (1991)]. Ta nowa sie¢ byta planowana jako wie-
lozadaniowy instrument do pomiaréw promieniowania ciagtego, w li-
niach widmowych, obserwacji astrometryczno—geodezyjnych, pulsaréw,
w wielu zakresach czestosci, z synteza pasma, mierzeniem polaryzacji
wraz z réznorodno$cia wyboru szerokosci i kombinacji wsteg, czestosci
probkowania i schematéw kwantyzacji.

Sie¢ sktada sie z dziesieciu jednakowych 25-metrowych precyzyj-
nych anten w optymalizowanej (Walker 1984b) konfiguracji geograficz-
nej (wszystkie znajduja sie na terytorium USA: od Hawajéw po Wyspy
Dziewicze). Rozktad baz o dlugoéciach z zakresu 200 — 8000 km (na
5 GHz odpowiada to odstepowi listkéw interferencyjnych od 1,5 do 60
mas) umozliwi synteze wzglednie réwnomiernie wypetnionej apertury
(pokrycia ptaszczyzny uv) w przynajmniej 6 godzin obserwacji na de-
klinacjach na pétnoc od —20°. Praca sieci VLBA odbywac sie bedzie
wedlug uprzednio przygotowanego programu pod nadzorem centralnego
komputera, ktory bedzie kontrolowal zachowanie sie anten i urzadzen
odbiorczych.

Anteny sa reflektorami parabolicznymi zamontowanymi w uktadzie
horyzontalnym i pracujacymi w systemie Cassegraina (powyzej 1 GHz;
na nizszych czestodciach odwietlacze beda miescic¢ sie w ognisku pierwot-
nym). Dokladno$é wykonania gtéwnego reflektora wynosi ok. 0,3 mm
(w do$¢ sprzyjajacych warunkach), a subreflektora — 0,1 do 0,15 mm.
Powinno to zapewni¢ zadowalajace charakterystyki jeszcze w pasmie
43 GHz, a w dobrych warunkach atmosferycznych nawet 89 GHz.
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Oéwietlacze systeméw odbiorczych rozmieszczone sa na okregu, o
grednicy 1,7 m, wokdt gltéwnej osi anteny i sa wybierane ruchem sub-
reflektora. Zapewniono mozliwo$¢ jednoczesnej obserwacji w pasmach
S (2,3 GHz) i X (8,4 GHz), co jest szczegdlnie istotne w zastosowa-
niach geodezyjno-astrometrycznych, z przewidywanym rozszerzeniem
tej mozliwosci na inne pary pasm.

Szczegoblnie niskoszumowe odbiorniki sa instalowane na obie polary-
zacje kotowe na kazde z 9—ciu pasm z przedziatu 0,33 — 43 GHz (w tym
prawie wszystkie konwencjonalnie stosowane pasma VLBI). Kazdy ma
dwa wyjscia p.cz. na pasmo 500 — 1000 MHz. Sygnaly z dwéch wybra-
nych odbiornikéw (4 kanaty) mozna przestaé¢ do budynku kontrolnego,
gdzie poddaje si¢ je przemianie do pasma video (o szerokodci 62,5 kHz
do 16 MHz) w 16 kanatach (wybieranych 8 oscylatorami lokalnymi z
krokiem 10 kHz) i prébkuje (dwu— lub czteropoziomowo; to pierwsze
prébkowanie jest typowe dla istniejacych systeméw VLBI) z szybkoscia
od 2 do 32 milionéw prébek na sekunde.

System zapisu sygnaléw pozwala na automatyczna (bez kontroli
cztowieka) prace kazdej stacji przez 24 godziny. Rejestracja sygnatéw
odbywa sie z gestoécia 128 — 512 Mb/s (Mb jest tutaj skrétem na milion
bitéw) co oznacza, ze trzeba dwéch magnetowidéw zatadowanych tagma
mogaca pomiesci¢ 12 godzin obserwacji. Te jakze wygérowane parame-
try w poréwnaniu z systemem Mark TIT (ktéry jedna, taka sama, tadme
zapelnia w ciagu 13 minut) osiaga sie przez zwielokrotnienie gestosci
zapisu na typowych tasmach na drodze zwezenia i zwielokrotnienia ilo-
sci sciezek. W ostatnich latach opracowano i przetestowano system
Mark IITA, w ktérym stosuje sie 16 Sciezek. VLBA bedzie wyposazona
w jeszcze doskonalszy terminal: 32 Sciezki (50 000 bitéw na cal) zapi-
sywane przez 16 godzin na jednej 1-calowej (o dhugoéci 8 km) tadmie
(Webber i Hinteregger 1988).

Réwnie imponujaco przedstawia sie projekt centralnego procesora
VLBA, ktéry stanie w oérodku koordynacyjnym (administrowanym
przez NRAO) w Socorro (Nowy Meksyk, w poblizu znanego kompleksu
VLA). Podobnie jak europejski opisany we wstepie bedzie on mégh
korelowac jednoczeénie obserwacje zapisane w 20 stacjach (VLBA plus
10 stacji VLBI). Stwarza to mozliwo$é efektywnej korelacji obserwacji
VLBA o podwojonej szerokosci pasma (po dwa magnetowidy rejestru-
jace jednoczesnie, ale rézne pasma czestoéci w kazdej stacji), albo obser-
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wacji typowych wykonanych podczas dwdch niezaleznych sesji VLBA
i/lub VLBI. Ze wzgledéw ekonomicznych (jednakze dalece nie tylko ta-
kich) rozwiazanie korelatora jest rézne od obecnie typowo uzywanych
w VLBI. W szczegdlnoéci sygnaly z poszczegélnych stacji (magnetowi-
déw) sa najpierw transformowane do dziedziny czestodci szybkim algo-
rytmem fourierowskim (FFT; 1024 punkty widma), a nastepnie wymna-
zane parami w celu uzyskania krzyzowych (wzajemnych) widm mocy
na kazdej z baz. Korelator bedzie zawieral 160 modutéw FFT, co jest
iloécia wystarczajaca na obrébke obserwacji z 20 stacji w 8 kanalach.
Konstrukcja (juz rozpoczeta) poczatkowo T-stacjowego i 2-kanatowego
korelatora VLLBA ma trwac 2 lata, a wykonczenie wersji kompletnej ma
zajac dalsze dwa.

W 1987 r. byty wykonane juz 4 anteny, z ktérych jedna (w Pie Town,
Nowy Meksyk, na wysokosci 2371 m n.p.m.) byta gotowa do eksplo-
atacji. Obecnie, w polowie 1992 r.; jest juz czynnych 8§ stacji VLBA,
dziewiata przygotowywana jest do odbioru w najblizszych miesiacach,
za$ ostatnia antena jest w trakcie montazu 1 powinna by¢ oddana do
uzytkowania w styczniu 1993 r. (wg. informacji z ulotek datowanych
na 14 1 15 lipca 1992 r. autorstwa J.D. Romneya 1 J.M. Wrobela roz-
powszechnianych z NRAO m.in. droga pocaty elektronicznej).

8.1.2 Sieé australijska (Australia Telescope, AT)

Konstrukcje sieci australijskiej (AT) rozpoczeto w 1983 r. po wielo-
letnich przygotowaniach (Norris 1988a). Ostatecznie bedzie ona skta-
daé sie z 6-km zwartego systemu antenowego (tzw. Compact Array: 6
22-metrowych teleskopéw, w tym 5 na 3—km torowisku — wszystkie na
linii E-W; Poulton 1984) w Paul Wild Observatory w poblizu Narrabri
(Culgoora, Nowa Potudniowa Walia) i sieci wielkobazowej obejmuja-
cej caly kontynent (wlacznie z Tasmania) z bazami do 1400 km. W
sieci tej znajdzie sie nowa (takze 22-metrowa) antena w Siding Springs
oraz wczedniej zbudowane anteny w Parkes (64 m), Tidbinbilla (64 m)
i przy Uniwersytecie Tasmanii (25 m) (Whiteoak 1986, Norris 1988b,
Manchester i Ekers 1991).

Lokalne oscylatory kazdej stacji AT maja by¢ synchronizowane do
centralnego wzorca w Culgoora poprzez dwustronne tacza radiowe z
geostacjonarnym satelita (AUSSAT). Poza tym, poszczegdlne stacje
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sieci beda rotowaly listki interferencyjne na miejscu, a nie (jak to zwy-
kle sie robi) podczas korelacji. W tym celu przewiduje sie ciaghta komu-
nikacje z centralnym komputerem. Przy wspoélpracy z innymi sieciami
VLBI (w tym takze z RADIOASTRONem i VSOP) i gdy redukcja ob-
serwacji bedzie planowana na inne korelatory niz ten w Culgoora rotacja
listkéw bedzie wstrzymywana. Zapis sygnatéw bedzie oparty o spodzie-
wany zakup w USA odpowiednich podzespotéw VLBA, podobnie jak
czes¢ odtwarzajaca zapisy w korelatorze australijskim.

W publikacji Annual Report ATNF, 1990 stwierdza sie ze AT jest
juz w 90 % ukonczona (w tym dziatajacy Compact Array — pierwsze
obserwacje opisuja Norris i in. 1990). 7 powodu przeciagajacych sie
prac nad terminalem Mark ITTA (do VLBA) i rosnacych jego kosztéw
odlozono wyposazanie AT w te urzadzenia i rozwaza sie alternatywne
mozliwoséci. Tymczasowo planuje sie instalacje terminali Mark IT (jed-
nak bez odpowiedniego korelatora).

8.1.3 Kanadyjski geofizyczny interferometr wiel-
kobazowy

Kanadyjscy radioastronomowie w 1979 proponowali jedna z wiekszych
sieci VLBI, tzw. Canadian Longe Baseline Array [CLBA — 8 anten
32-metrowych i jedna mniejsza (nieco pézniejsza wersja przewidywala
juz tylko 4 anteny); Legg 1984, Seaquist 1984, Broten 1983]. Dzié
projekt ten, jak sie wydaje, mimo aprobaty National Research Council
of Canada, ma niewiele szans realizacji ze wzgledu na brak fundatora.

Tymczasem nowy system VLBI opracowano 1 juz uruchomiono w
Kanadzie na bazie istniejacego sprzetu (Yen i in. 1991 i 1988, Ewing
1984) z przeznaczeniem do celéw geofizycznych. Ma on trzy wyréznia-
jace go charakterystyki. (1) Oscylatory lokalne sa synchronizowane do
czasu zwiazanego z czotem fali obserwowanego zrédta co pozwala na
nieréwnomierne (byle jednakowo w kazdej stacji) prébkowanie sygnatu.
Oznacza to realizacje rotacji listkow interferencyjnych i $ledzenie zap6z-
nienia na miejscu podczas obserwacji. Nieco wieksza ztozono$¢ zegara
lokalnego (sterowanego mikroprocesorem) jest skompensowana uprosz-
czeniem procesu korelacji. Z tego wynika (2) mozliwo$é zapisu o wy-
buchowo wzrastajacej gestodci w wybranych momentach (np. w czasie
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pulséw pulsara), przyspieszonego zapisu prébek w buforach, a nastep-
nie (juz wolniej i réwnomiernie) przepisania ich na magnetowidy. W ten
sposdb tatwo dostaje sie 10-krotnie zwiekszona szeroko$é odbieranego
pasma (wezsza charakterystyka rozdzielczoéci zpéznienia, tzn. odpo-
wiednio wyzsza doktadnoéé pomiaru tej obserwabli). Wreszcie, (3) do
zapisu réznych kanaléw czestodci stosuje sie osobne magnetowidy (ko-
mercyjne VHS typu VCR pracujace na szybkosci 12 Mb/s; co sie osiaga
specjalnymi technikami).

8.1.4 CVN - chifiska sieé VLBI

Chinezycy proponowali lokalna sie¢ VLBI juz w 1979 r. i zostata ona
raakceptowana przez wlasciwa komérke Academia Sinica. Od kilku lat
stacja Shanghai Observatory (Sheshan Radio Astronomy Station) bie-
rze udzial w tego typu obserwacjach we wpélpracy z Europa i Japonia,
chociaz nie jest to udzial regularny. Stacja ta stanie sie centrum sieci
chiniskiej [z wlasnymi korelatorami (Mark 1T o nazwie S-2 zostal zbu-
dowany w 1988 r., a Mark III: S-3 ma by¢ uruchomiony do 1994 r.
po zakupie w USA) i antena 25-metrowa] obok Urumqi (takze 25 m)
i Kunming (32 m). Te trzy podstawowe stacje juz obecnie sa wyposa-
zone w systemy Mark 111 rubidowe wzorce czestosci synchronizowane do
sieci Loran—C i (czeSciowo) czasu GPS, w stadium realizacji sa wzorce
wodorowe, a w planach — terminale Mark IIT albo VLBA (Sheshan
juz posiada wzorzec H i terminal Mark IIT). Dodatkowo do sieci tej
wlaczane moga by¢ dwa istniejace obserwatoria radioastronomiczne: w
Miyun (koto Pekinu, gdzie znajduje sie system do syntezy apertury
na fale metrowe odpowiadajacy paraboloidzie o $rednicy 47 m; Chen
Hongsheng i Zhenh Yijia 1985) i w Delingha (Qinghai; 13,7-metrowy
teleskop na fale milimetrowe) (Wan Tongshan i Qian Zhihan 1988, Ling
1991, Ye Shuhua i Qian Zhihan 1991).

8.1.5 Sieci VLBI w bylym ZSRR

Wprawdzie rozdzial ten dotyczy projektéw VLBI, jednak wczesniej
nie mieliémy okazji przedstawié dziatajacej od kilku lat sieci w ZSRR,
(WNP), dlatego najpierw to istotne uzupetnienie. Istniejaca sie¢ ra-
dziecka sktada sie z nastepujacych stacji Ussuriisk (antena 70 m), Me-
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dvezhi Ozera (64), Pushino (22), Evpatoria (70), Simeiz (takze w sieci
EVN, 22) i Ulan-Ude (25). Z wyjatkiem tej ostatniej, gdzie jest wzorzec
rubidowy, wszystkie stacje maja masery wodorowe. Bazy maja dlugo-
éci od okoto 100 km do 1300 (w kierunku pétnoc—potudnie) i do 7000
km (wschéd-zachéd). Terminale VLBI sa radzieckimi odpowiednikami
Mark IT (pasmo 2 MHz, zapis cyfrowy na magnetowidach). Istnieje
takze radziecki korelator 3—stacjowy do redukcji obserwacji w promie-
niowaniu ciaglym, a 2-stacjowy w uktadzie do obserwacji widmowych
(Matveyenko i in. 1983, 1986, 1988 i 1992).

Ukrainska Akademia Nauk zainicjowala program zmierzajacy do
opracowania i konstrukeji dekametrowego systemu interferometréow na-
zwanego URAN (od: Ukrainskie Radio-interferometry Akademii Na-
uk). System ma sktadac sie z 4 interferometréw o bazach od 40 do 900
km. Wstepne obserwacje VLBI na istniejacych juz antenach (na bazie
ok. 600 km) przeprowadzono w latach 1986-87 (Braude i in. 1988; por.
tez Galanin i in. 1989).

Od 1.D. Finkelshteina i V.M. Gorodetskiego, ktéorzy w 1988 r. goscili
w Toruniu, ustyszeliémy szczegoly ambitnych planéw realizacji dedy-
kowanej (do celéw astrometrii i geodezji z 20 % czasu przeznaczonego
dla zadan astrofizycznych) sieci VLBI na obszarze éwczesnego Zwiazku
Radzieckiego, ktére sa pewna pochodna znanego projektu POLIGAM
(Alekseeviin. 1980, Dravskikh iin. 1981, Gubanov iin. 1983) i mozna je
poréwnac do amerykanskiej VLBA. Przedsiewzieciem kieruje specjal-
nie do tego celu powoltany Institut Prikladnoj Astronomii z siedziba w
Leningradzie (Petersburgu). Sie¢, nazwana KVAZAR (albo QUASAR),
sktadac sie bedzie 7z 6 radioteleskopdéw o Srednicach 32 m rozmieszczo-
nych na obszarze 25°x100° w szerokosci i dhugosci geograficznej, kazdy
wyposazony w systemy odbiorcze z zakresu fal o dtugosei 1,35 — 21 ecm 1
o temperaturze szumowej 50 — 70 K oraz wodorowy wzorzec czestoéci (o
stabilnosci rzedu 107'*). Rozmiary teleskopéw wybrano na podstawie
studiéw optymalizacyjnych kosztdéw 1 czutodci. Przewiduje sie ponadto
zlokalizowanie w poblizu radioteleskopdéw stacji geofizycznych wyposa-
zonych m.in. w lasery 1 urzadzenia do pomiaru zawarto$ci pary wodnej
w atmosferze. W Leningradzie zostanie zbudowany specjalny korelator
do opracowywania obserwacji ta siecia, poczatkowo waskopasmowy (2
MHz; wéwczas planowany juz na 1992 r.), a w rok pdzniej rozbudo-
wany do mozliwosci redukcji obserwacji szerokopasmowych (112 MHz).
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Rozwaza sie takze mozliwosé pracy korelatora i calej sieci w czasie rze-
czywistym (z wykorzystaniem tacz przez sputnik).

Aktualniejsze dane o calym przedsiewzieciu KVAZAR podaja Yat-
skiv i in. (1990) oraz Finkelstein i in. (1990), jednak ze wzgledu na
rozpad Zwiazku Radzieckiego jego losy staly sie niepewne.

8.1.6 Japonska sie¢c VERA

International Latitude Observatory w Mizusawie wraz z Tokyo Astro-
nomical Observatory podjety program VERA (od: VLBI for Earth
Rotation and Astrometry) przewidujacy zorganizowanie jednobazowe]
sieci dedykowanej do regularnych obserwacji rotacji Ziemi (uczestnic-
two w programie IRIS jak i prace niezalezne). Sieé¢ te miatyby tworzy¢
dwa nowe radioteleskopy: w Mizusawie (35 m) i prawdopodobnie na
jednej z wysp na potudniowym zachodzie Japonii (15 m), co datoby
baze o dtugoséci okoto 2300 km. Stacje beda wyposazone w japonskie
terminale K-3 (odpowiednik Mark IIT) i odbiorniki na pasma S, X i K
(23 MHz). Centrum opracowania obserwacji (z wielostacjowym korela-
torem) znajdzie sie w obecnym kompleksie obserwatorium w Mizusawie.
Spodziewano sie, ze VERA wejdzie w uzytkowanie do 1990 r. (Fujishita
i Hara 1988, Yokoyama i Manabe 1988), ale tak si¢ nie stato.

Dodajmy, ze japonska National Institute for Polar Research, zgod-
nie z wezeéniejszymi zapowiedziami (Yokoyama i Manabe 1988), zbu-
dowata 10-metrowa antene w Antarktyce. Stacja zwana Showa zostala
zainstalowana na skalistym gruncie (a nie na lodzie). Seria prébnych
obserwacji geodezyjnych przeprowadzonych w latach 1988-89 pomiedzy
Antarktyda 1 jedna ze stacji VLBI w Japonii pozwolita na wyznaczenie
wsp6trzednych tej anteny (Hasegawa 1992).

8.1.7 Indyjska sie¢ na fale metrowe

Na 110 Sympozjum TAU w Bolonii Bhonsle i in. (1984) informowali o
indyjskich planach stworzenia tréjelementowej sieci VLBI na czestosc
103 MHz na bazie wéwczas budowanego (dwie anteny w ugyciu) instru-
mentu do obserwacji scyntylacji miedzyplanetarnych zwartych radio-
7rédet. Poszczegdlne anteny umiejscowiono w Ahmedabadzie, Rajkot
i Surat — na wierzchotkach w przyblizeniu réwnobocznego tréjkata o
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boku okoto 200 km. Kazda z anten ma aperture 5000 m? (prostokatna
siatka dipoli). Modyfikacja istniejacego systemu miataby polegaé na
zastosowaniu rubidowych wzorcéw czestosci do przechowywania czasu
1 stabilizacji oscylatoréw lokalnych oraz zainstalowaniu terminali typu
Mark II. Niestety, bardziej aktualnych informacji nie udalo nam sie
zdoby¢.

8.2 Kosmiczna VLBI

Daznosc do rozszerzenia sieci naziemnych w kosmos wiaze sie z natu-
ralna potrzeba poprawienia rozdzielczosci 1 wypetnienia apertury inter-
ferometrow oraz mozliwosciami ekspoloracji zupelnie nowych zakreséw
widma promieniowania elektromagnetycznego poza atmosfera Ziemi.
Rozdzielczo§é roénie w miare zwickszania dlugoéci baz, zas lepsze po-
krycie ptaszczyzny uv uzyskuje sie przez uzycie anten szybko zmienia-
jacych swe potozenie na orbicie wokdtziemskiej.

Dotychczasowe propozycje zainstalowania stacji VLBI w kosmosie
datuja sie od poczatku lat 70. (Burke 1984a). W zwiazku z takimi
planami duze znaczenie ma doswiadczalne sprawdzanie realnosci ko-
smiczne] VLBI. W koncu 1976 r. przeprowadzono pierwszy udany
eksperyment, w ktérym uzyskano listki interferencyjne w czasie rze-
czywistym dzieki wykorzystaniu tacza radiowego poprzez satelite tele-
komunikacyjnego CTS (pdzniej znanego pod nazwa Hermes; Yen i in.
197T7). W doéwiadczeniu tym uczestniczyty stacje w Green Bank (USA)
i Algonquin Park (Kanada) odlegte 0 840 km. Sygnat w Green Bank po
konwersji do postaci cyfrowe] nadawano do geostacjonarnego satelity,
skad byt odbierany w Kanadzie. W 1978 r. przeprowadzono podobny
eksperyment ze stacja OVRO (Big Pine w Kalifornii; Waltman i in.
1980). Préby obserwacji typu VLBI, z rejestracja sygnatu, zakonczyty
sie sukcesem po kilkuletnich przygotowaniach (np. Levy iin. 1984). W
testach tych uzyto amerykanskiego satelity TDRSS (Transfer and Data
Relay Satellite System z 4,9-metrowa antena) i kilku naziemnych stacji:
Tidbinbilla, Usuda (64 m) i Kashima (26 m). Baza z Usudy do satelity
przewyzszala dwie érednice Ziemi. Na tak wielkich bazach wszystkie
7 23 zaobserwowanych zrdédel w pasmie S okazaly sie cze$ciowo roz-
dzielone (co oznacza rozmiary katowe wicksze od odstepu listkéw in-
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terferencyjnych) (Levy iin. 1986, Linfield i in. 1988, Hirabayashi 1988,
Linfield 1990).

W niedtugim czasie powinnis$my by¢ swiadkami realizacji kilku eks-
perymentalnych sieci kosmicznych, ktére oméwimy po kolei. W nieco
dalszej perspektywie niz lata 90. przewiduje sie m.in. Astro—-Array (cal-
kowicie kosmiczna sie¢ 30 50—metrowych teleskopéw na orbitach o pro-
mieniu 60 000 mil), interferometr Ksiezyc — Ziemia (MERI) taczacy ra-
dioteleskopy na Ksiezycu, Ziemi i w przestrzeni kosmiczne), oraz Space
Station Millimeter Facility czyli kompleks 30 5—metrowych paraboloid
na fale milimetrowe zainstalowany na sztywno w ksztalt litery T na
stacji kosmicznej. O tych na razie dosé fantastycznych projektach nie
bedziemy wiecej pisa¢, a zaciekawionego Czytelnika odsytamy do barw-
nej opowiesci Weilera i in. (1988¢).

8.2.1 QUASAT iIVS

W koticu 1982 r. miedzynarodowa grupa astronomdw, po studiach przy-
gotowawczych (ESA 1980, 1981a, Schilizzi i in. 1984), zlozyta w ESA
(European Space Agency) propozycje misji QUASAT w charakterze
przedsiewziecia realizowanego wspélnie z NASA. Na poczatku 1986 1.,
po szczegdtowej analizie specjalnej grupy roboczej (ESA 1985), przyjeto
do realizacji faze wstepna w Europie. W tym czasie nastapita gloéna
katastrofa Challengera, co w efekcie doprowadzito do pewnych zmian
pierwotne] koncepcji zmniejszajacych udziat NASA 1 zaakceptowanych
w lutym 1987 r.

Statek QUASAT zostal pomyslany jako swobodnie orbitujacy sate-
lita Ziemi wyposazony w specjalnie zaprojektowana antene radioastro-
nomiczna o srednicy 15 m i ogniskowej 6,5 m do obserwacji kwazardw
(stad pierwszy czlon nazwy: qua) wraz z naziemnymi sieciami VLBI
(Europa, USA, Australia, Japonia i ZSRR/WNP). Antena miata by¢
przestana w kosmos w postaci zwinietej wokdt wiezy oéwietlaczy (mie-
dzy nia a panelami baterii stonecznych) a tam, na orbicie, przejé¢ proces
rozktadania (przez nadmuchanie gazem) i usztywniania (reakcja termo-
chemiczna 1 usztywniajacy nadmuchiwany torus na obrzezu parabolo-
idy). Projekt przewidywal 2-letni czas misji lecz faktyczne] uzytecz-
nosci oczekiwano na 5 lat. Obserwacje mialy by¢ prowadzone w obu
polaryzacjach kotowych w pasmach 22, 5, 1,6 1 0,3 GHz z przesyta-
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niem odebranych sygnatéw przez cyfrowe lub analogowe tacza radiowe
bezpoérednio do stacji telemetrycznych na Ziemi (DSN i/lub ESA).
Pasmo kazdego kanatu tacza miatoby przynajmniej 32 MHz szerokosci.
Sygnaty stabilizujace oscylatory lokalne do wodorowych wzorcoéw cze-
stoéci bylyby dostarczane z Ziemi z kolejnych stacji telemetrycznych.

7 dwéch koncepcji wyniesienia QUASATa na orbite faworyzowano
(ze wzgledéw ekonomicznych) te, ktéra zaktada dwie rézne orbity z po-
czatkowa utrzymywana przez 1 — 2 lata (wysoko§¢ w perigeum 5000, w
apogeum 36 000 km, inklinacja 30°, okres 12,2 godziny) i nizsza kon-
cowa (22 000 km w apogeum, okres 7,75 godziny). Oczekiwane rozdziel-
czosci obserwacji naziemnych z QUASATem mieszcza sie w granicach
od 0,06 (22 GHz) do 4 mas (327 MHz) (Schilizzi 1988).

Propozycja QUASAT miala przejs¢ faze szczegdlowego projekto-
wania (w latach 1989-90), faze konstrukcji i testéw (1990-94) oraz
konicowa integracje statku kosmicznego (1995) i wystrzelenia (1995 lub
1996). W konicu 1988 r. odbyt sie konkurs kwalifikujacy projekty do
realizacji przez ESA, na ktérym QUASAT nie znalazl niestety uzna-
nia komisji. Mimo to wyraza sie pewna nadzieje na ponowne podje-
cie tego projektu przez ESA w terminie pdzniejszym. Obecnie zary-
sowuje sie wspdlny projekt NASA 1 ESA wystania w przestrzen ko-
smiczna 25-metrowej anteny do celow VLBI. Otrzymal on robocza
nazwe International VLBI Satellite (IVS), jednak bedzie on prawdo-
podobnie realizowany dopiero po roku 2000. Wybrano dlani program
7 trzema apogeami (osiaganymi kolejno w czasie misji) orbit o okre-
sach 7,5, 14 i 68 godzin. Bedzie to bardzo ciezki (jak na dzisiejsze
standardy) satelita (27 274 kg) i w zwiazku z tym planuje sie uzycie
radzieckiej (WNP) rakiety noénej Ehnergiya (Schilizzi 1990, Spencer
1991, Agostini 1992).

8.2.2 RADIOASTRON

Zadaniem dwuletniej misji RADIOASTRON, planowanej pierwotnie na
1992 r. a obecnie na potowe lat 90., jest stworzenie sieci interferome-
tréow obejmujacej najwieksze teleskopy naziemne i antene o $rednicy
10 m wyniesiona w przestrzen kosmiczna. Wéréd celéw na pierwszym
miejscu wymienia sie osiagniecie rozdzielczosci katowej o okoto rzad
wielkosci lepszej niz sieciami naziemnymi (ok. 0,02 mas na 22 GHz i
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1 mas na 327 MHz). Przy planowanych parametrach orbity (okres 24
godziny, wielka pdtos skierowana na biegun ekliptyki 42 000 km, mimo-
ér6d 0,8 i inklinacja 67°) najdtuzsze bazy do stacji naziemnych wyniosa
ok. 80 000 km (Kardashev i Slysh 1988, Andreyanov iin. 1986, Sagdeev
1984, Andreyanov i Kardashev 1981).

Antena bedzie sktadaé sie z 24 radialnych elementéw (wycinkéw
paraboloidy) gtéwnego reflektora (o doktadnosci wykonania 0,5 mm) i
urzadzen odbiorczych zainstalowanych na czterech podporach w ogni-
sku odleglym o 4,3 m od reflektora. Odbiorniki beda pracowaly w
pasmach 327, 1665, 4830 1 22 235 MHz.

Sygnal oscylatora lokalnego (do stabilnej przemiany czestoéci w od-
biornikach) bedzie sprzegniety fazowo do wodorowego wzorca czestosci
na powierzchni Ziemi przez tacza radiowe. W rezerwie bedzie jednak
wzorzec rubidowy na pokladzie satelity (ma on stabilno$é rzedu 10712).
Sygnaty z pasma wideo beda mogty by¢ prébkowane z szybkoscia 64
Mb/s w kazdym kanale (na obie polaryzacje kotowe sygnatu w.cz.), co
oznacza np. mozliwos¢ obstuzenia 32 MHz pasma z prébkowaniem jed-
nobitowym (albo 16 MHz — cateropoziomowo). Zakodowane prébki
sygnaléw zostana przestane droga radiowa (pasmo X) na Ziemie. Tam
sygnal zostanie zapisany na tasmie magnetycznej w formacie VLBA.

Strona rosyjska oczekuje szerokiej wspoétpracy miedzynarodowej,
tak przy konstrukcji elementu kosmicznego, jak 1 w czasie jego uzytko-
wania (wlaczenie istniejacych teleskopéw VLBI w Europie, USA, Ja-
ponii, Kanadzie i w Indiach). Taka pomoc zostanie niewatpliwie sze-
roko udzielona, gdyz lezy to w interesie wszystkich radioastronoméw
(zwlaszcza, ze losy innych misji sa niepewne). W koficu 1988 r. w przy-
gotowaniach misji RADIOASTRON braly juz czynny udzial instytucje
w Finlandii, Australii, na Wegrzech, w USA, Indiach, Kanadzie oraz
EVN Consortium (Schilizzi 1989).

8.2.3 VSOP

Ten akronim oznacza VLBI Space Observatory Program. Jest to ja-
ponski plan umieszczenia radioastronomicznego satelity w przestrzeni
wokétziemskie] w 1994 r. (Hirabayashi i in. 1991, Hirabayashi 1990, Hi-
rabayashi 1988, Morimoto i in. 1988, Nishimura i in. 1986). Niewiele
szczegdlow jest obecnie ostatecznie ustalonych. Wiadomo wszakze, ze
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beda tu istotne ograniczenia na wage statku ze wzgledu na niewielka
nosno$é¢ rakiet japonskich (bierze sie tez pod uwage uzycie amerykan-
skiej rakiety noénej). W obstudze programu obserwacyjnego bedzie ko-
nieczna pomoc miedzynarodowa. Istnieje nawet propozycja przeksztal-
cenia tego programu w misje miedzynarodowa krajéw Pacyfiku (Jordan
i Hirabayashi 1988). Wstepne specyfikacje postulowaty 5-metrowa an-
tene na bardzo wydtuzonej orbicie (mimosréd 0,379, wysoko$é w apo-
geum 10 000 km, inklinacja 31°, okres 6 godz.); obecnie méwi sie o
10 metrowej antenie z 0,5—mm doktadnoscia wykonania paraboloidy.
Wymienia sie 1,6, 51 22 GHz jako pasma kandydujace do obserwacji
astronomicznych oraz pasma S 1 X do transmisji danych do 1z satelity.

Ogromne zainteresowanie i deklaracje szerokiej wspotpracy miedzy-
narodowej (np. Hirabayashiiin. 1991) sa najlepsza gwarancja realizacji
tego projektu.

8.2.4 LFSA

Obszar czestosci radiowych ponizej 30 MHz jest wzglednie zaniedbany
7z powodu ttumienia lub catkowitego odbijania sygnatéw przez jonos-
fere Ziemi. Grupa Amerykanéw (Weiler i in. 1988a i 1988b) wymienia
dluga liste korzysci naukowych z umieszczenia sieci radioastronomicz-
nych stacji na dtugie fale w kosmosie. Przeprowadzono juz i kontynuuje
sie szczegbdlowe studia systemu do obserwacji (wykonywania map) ca-
tego nieba i indywidualnych 7rédet w pasmach (o szerokosci 50 kHz) 1,5,
4,4, 13,11 25,6 MHz. Jedna rakieta moglaby wynies¢ kilka (minimum 4)
identycznych satelitéw swobodnie orbitujacych na nieco réznych (pre-
cesujacych z szybkoscia rzedu 1°/dzien) orbitach kotowych (inklinacja
100 — 120°, promien 8 — 10 tys. km). Anteny mogtyby by¢ typu fali
biezacej w ksztalcie dwdch skrzyzowanych liter V o ramionach o dtu-
gosci okoto 70 m. Pelny obserwowany sygnat bytby zapamietywany na
statku 1 okresowo przesylany na Ziemie.

W ciagu roku moznaby uzyskaé bardzo bogate pokrycie plaszczyzny
uv (bazy w granicach od ponizej 1 km do wiecej niz 300 km) pozwa-
lajace na kreowanie wysokiej jakosci map nieba. Zbieranie i korelacja
danych moglyby by¢ oparte na technice VLBA. Gestos¢ zapisu okoto
7 Tb (terabitéw) na tadme pozwolitaby na zabezpieczenie kilkudniowe]
pracy calej sieci (nazwanej LFSA od Low Frequency Space Array).



Dodatek A
VLBI w Toruniu

adra pracownikéw naukowych, ktérzy organizowali astro-
nomie w 1945 r. na Umwersytecie Mikotaja Kopernika
(UMK) w Toruniu, pochodzita z Obserwatorium Astro-
nomicznego Uniwersytetu Stefana Batorego w Wilnie (w
1939 I. W}adze litewskie zlikwidowaty USB). Na lokalizacje nowego ob-
serwatorium (optycznego) wybrano miejscowo$¢ Piwnice lezaca ok. 12
km na pétnoc od Torunia. Tam tez od 1973 r. miesci sie, po sasiedzku
z optycznym, obserwatorium radioastronomiczne. Przygotowania do

obserwacji radiowych rozpoczeto w Instytucie Astronomii UMK jed-
nak znacznie wczesniej bo juz w 1955 r. W tym tez czasie powstawatl
osrodek radioastronomii przy Uniwersytecie Jagiellonskim w Krakowie
(Kubiak i Korzeniowska 1973). Oérodki te pozostaty do dzi$ w Polsce
jedynymi, w ktorych prowadzone sa obserwacje radioastronomiczne.

A.1 Torunska radioastronomia

Pierwszym instrumentem radioastronomicznym zbudowanym w Toru-
niu (w 1957 r.) byla antena cylindryczno-paraboliczna. Za jej po-
moca udalo sie zarejestrowac m.in. promieniowanie aktywnego Stonca
w dniu 6 lutego 1958 r. W miesiac pdzniej teleskop ten runat pod cie-
zarem oblodzenia. W tym czasie byla juz prawie gotowa inna antena
— sterowana paraboloida obrotowa o srednicy 12 m 1 o montazu hory-
zontalnym. Uzywano jej do obserwacji Slofica na czestosci 127 MHz od

253
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wrzesnia 1958 r. Zapoczatkowane wtedy obserwacje Stonica na tej fali
(2,36 m) kontynuowano pézniej przez wiele lat, chociaz z innymi ante-
nami, w formie codziennej stuzby. Juz od pazdziernika 1960 r. przez
kilkanascie lat uzywano w tym celu interferometru ztozonego z pary
anten cylindrycznych w odlegloéci 10 A (23,6 m), ktére w 1972 r. zo-
staty wymienione na prostsze anteny o plaskich reflektorach (dzieto A.J.
Kusa; Borkowski 1979). 15 lutego 1961 r. rozszerzono stuzbe Stonica o
obserwacje na czestosci 327 MHz podobnym interferometrem o bazie
10 A

Inny wieloletni owocny program radioastronoméw w Toruniu do-
tyczyt zakry¢ (okultacji) radiozrédet prze korone stoneczna. Do tego
programu zbudowano interferometr tréjantenowy, o najdtuzszej bazie
réwnej 1400 m, pracujacy na czestotliwosci 32,5 MHz od maja 1961 .
(Gorgolewski 1964, Krygier 1973).

W pézniejszym okresie zbudowano tutaj jeszcze interferometr sze-
rokopasmowy (100 — 150 MHz) do obserwacji centréw aktywnych na
Stonicu (Turto 1965), spektrograf stoneczny na zakres 25 — 200 MHz
z antena logarytmiczno—periodyczna i system do okotobiegunowej syn-
tezy apertury na czestodci 43 MHz (Kus 1975).

We wszystkich tych pionierskich latach istniato $ciste wspétdziata-
nie pracownikéw Uniwersytetu i Pracowni Astrofizyki Polskiej Akade-
mii Nauk. Jeszcze dzieki tej wspdlpracy powstata aparatura badaw-
cza (spektrograf na pasmo 0,6 — 6 MHz) do sputnika KOPERNIK 500
wystrzelonego 19 kwietnia 1973 r., propozycja i koordynacja budowy
15-metrowego radioteleskopu oddanego do eksploatacji w 1977 r., oraz
niewielki sterowany radioteleskop paraboliczny do stuzby Stonca na cze-
stosci 2,8 GHz.

Z wymienionych starszych instrumentow do dzi$ przetrwal jedynie
interferometr do stuzby Stonica na czestosci 127 MHz zlokalizowany —
jak przed laty — na terenie pobliskiego Obserwatorium Astronomicz-
nego. Tam tez mozna jeszcze ogladaé od wielu juz lat nieuzywane:
teleskop 12-metrowy i interferometr stoneczny na czestosé 327 MHz.

Bardziej szczegbétowo o historii torunskiej radioastronomii do konca
lat 70. napisal Krygier (1985), a kontynuacji tej opowiedci mozemy
oczekiwaé wkrétce (Krygier 1993). Krétsze opisy, wraz ze zdjeciami
niektérych instrumentéw, mozna znalezé¢ u Iwaniszewskiej (1972) oraz
u Kubiaka i Korzeniowskiej (1973).
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Radioteleskop 15—metrowy jest wykorzystywany gtéwnie do ce-
l6w VLBI, ale prowadzono nim réwniez okazjonalnie inne obserwacje.
Wspomnimy tutaj tylko o programie monitorowania kilku najsilniej-
szych pulsaréw (Borkowski i in. 1983). Czasochtonnod¢ tego przedsie-
wrziecia spowodowala jednak jego zaniechanie.

A.2 Stacja VLBI

Wtaczenie sie do obserwacji VLBI planowano w Katedrze Radioastro-
nomii UMK! na dtugo przed uruchomieniem radioteleskopu o érednicy
15 m lecz praktyczne dziatania mozna byto podjac dopiero w tym czasie.
Najwazniejszymi zadaniami w tych przygotowaniach byto zbudowanie
terminala Mark II oraz zakup atomowego wzorca czestosci. Terminal
zostal zbudowany calkowicie sitami pracownikéw Katedry w oparciu o
szcezegdtowa dokumentacje udostepniona przez Anglikéw za zgoda Na-
tional Radio Astronomy Observatory (Green Bank, USA). Po wstep-
nych niepowodzeniach, w 1981 r. uzyskano pierwsze listki interferen-
cyjne z obserwacji w dniu 31 maja na fali 6 cm na bazie do Effelsbergu
(RFN) (uczestniczyta wtedy tez stacja w Westerborku, Holandia).

Niedtugo potem stacja torunska bralta juz regularnie udziat w prak-
tycznie wszystkich europejskich obserwacjach VLBI, a takze — oka-
zjonalnie — w eksperymentach miedzykontynentalnych. Udzial ten to
typowo cztery 7 — 14-dobowe sesje w ciagu roku. Obecnie zapotrzebo-
wanie na torunska stacje jest mniejsze, gdyz wiecej obserwacji wykonuje
sie 7 systemem Mark ITT (ktérego nie ma w Toruniu) oraz jest wiekszy
wybér stacji posiadajacych wieksze (zatem i czulsze) anteny.

10 sierpnia 1982 r. w Westerborku, Jodrell Bank (W. Brytania) i
w Toruniu wykonano obserwacje zrédta 3C286 na dotad nie uzywanej
(z powodu braku wyposazenia na tej czestodci odpowiedniej liczby sta-
cji) w Europie fali 49 cm. Z obserwacji tych, po korelacji w Bonn na
wowczas jeszcze tam czynnym korelatorze Mark I, powstala pierwsza
mapa opracowana w Toruniu (Marecki i Kus 1987). Spoéréd wielu in-
nych obserwacji, w ktérych uczestniczyta torunska stacja VLBI warto

Do 1979 r. byl to jeszcze Zaklad Radicastronomii w Instytucie Astronomii.
Nazwa Katedry ,na eksport” brzmi Torun Radio Astronomy Observatory skracana
do TRAO.



[256 DODATEK A. VLBI W TORUNIU]

Charakterystyka 15—metrowego radioteleskopu

TYp o sterowalna antena paraboliczna
MoONtazZ ..t rownikowy
Optyka ... ognisko pierwotne
Srednica reflektora ........oooeee d 150 m
Odlegtos¢ ogniskowa ....... ... ... . ... . i f 49650 m
Stosunek ogniskowej do $rednicy ............ ... ... f/d 0,331
Gleboko$C czaszy ....................... H= d2/(16f) 2,8323 m
Kat rozwarcia .................. 20, =4 arctg[d/(4f)] 148,2531 °
Powierzchnia catkowita ...... 8mf2cos™3(0,/2) — 1]/3 199,92 m?
Apertura (powierzchnia zbierajgca) .............. rd%/4 176,71 m?

Réwnanie paraboli]L r=2/f(f—2z)=2ftg(©/2)
Odlegtos¢: ognisko — o$ deklinacji ..................... 5,9097 m
— 0§ deklinacji — 0§ biegunowa ............. ... ... .. 3,250 m
Droga sygnatu (kablami): ognisko — terminal VLBI ..... ~170 m
Nachylenie osi biegunowej ...............c.covivin.... 53°5'43"
Najwieksza wysoko$¢ (bez pojemnika ogniskowego) ... 17,478 m
Doktadnos¢ powierzchni reflektora (rms) .............. 2 mm
— ustawienia Kierunku . .........o oo 0,01°
Szybkos¢ ruchu (obie osie) ......... ... 0,25 + 25°/min
Zakres ruchu w osi deklinacji ....................... —32 = 497 °
— — — — biegunowej ...l —6h12™m — 4 6h10™
Przyspieszenie (Srednio) .......... ... .. . oo ~1°/s?
Catkowity cigzar (bez balastu w przeciwwadze) ........ 45 t
oS¢ paneli (24 + 4 4+ 1) ... 29

t 7 jest odlegtoscig od osi symetrii radioteleskopu, wzdtuz ktérej mierzona jest
wspétrzedna z, poczynajac od ogniska paraboloidy i dodatnio w kierunku czaszy.
O jest katem pomiedzy osig z | promieniem wodzacym.

wymienic tzw. ,world radio array” — globalny eksperyment na fali 18
cm wykonany w kwietniu 1984 r., w ktérym uczestniczylta najwieksza
liczba stacji: 18 (153 bazy!). Baza z Kaliforni do Torunia byta jedna z
najdtuzszych (najdtuzsza po Krymie) w tej sieci. Obserwacje i wyniki
tego niezwyktego eksperymentu opisano w pracy Bensona i in. (1988).
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Na wyposazenie teleskopu 15h-metrowego zwiazane z obserwacjami
VLBI sktada sie: rubidowy wzorzec czestosci, syntezery czestosci (do
wytwarzania sygnatéw lokalnego oscylatora), zegar cyfrowy i system do
synchronizacji czasu metoda telewizyjna, terminal Mark TT (konwerter
video, formater i magnetowid kasetowy) oraz zestaw odbiornikéw na
standartowe pasma VLBI: 408, 610, 1420, 1660 1 5000 MHz. Znaczna
czesC tego wyposazenia zostata zbudowana caltkowicie w Katedrze, ale
nie daloby sie tego z pewnoscia osiagnac bez wydatnej materialnej po-
mocy partneréw zagranicznych (np. Kusiin. 1983, Pazderski i in. 1987,

Gorgolewski 1989).

Rys. A.1: Nowa sterownia t radioteleskop 15-metrowy

(marzec 1992; foto: A.J. Kus)

Aktualnie o sile Katedry stanowi kadra 7 pracownikéw naukowych
(w tym dwéch profesoréw i pieciu adiunktéw) oraz 6 pracownikdw
naukowo-technicznych. Sktad osobowy tylko nieznacznie zmienil sie
od lat 70-tych. Liczymy jednak na rychte wzmocnienie zwlaszcza ka-
dry pomocniczej dla zapewnienia sprawnosci wyposazania, uruchamia-
nia 1 utrzymania nowej 32-metrowej anteny. Na Zachodzie funkcjonuje
niepisana reguta méwiaca, ze jesli obserwatorium dysponuje radiotele-
skopem o srednicy m metrow, to jego prawidtowe utrzymanie zapewnic
moze grupa specjalistéw w liczbie > m.
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A.3 Nowa antena (32 m)

Budowana aktualnie przy Katedrze Radioastronomiit UMK antena do
celéw VLBI jest dzielem wielu zespotdéw z calej Polski. Zalozenia do
projektu opracowali radioastronomowie torunscy. Projektantem gtow-
nym jest, podobnie jak w przypadku poprzedniej 15-metrowej anteny
(Bujakowski i Wrzosek 1974), mgr inz. Zygmunt Bujakowski. Przy pra-
cach projektowych wykorzystano takze doswiadczenia specjalistéw z
kilku zagranicznych oérodkéw zwiazanych z budowaniem instrumentdw
radioastronomicznych (m.in. z Jodrell Bank, Cambridge, Rutherford
Appleton Laboratory i Bonn). Podsumowanie i uzasadnienie zatozen
wstepnych znajduje sie w pracach Borkowski (1985d 1 1986d).

Omawiany teleskop jest w pelni sterowalna antena o montazu hory-
zontalnym, z reflektorem gtéwnym o érednicy 32 m. Na reflektor ten, w
ksztalcie paraboloidy obrotowej, sktada sie 336 paneli ulozonych w sied-
miu koncentrycznych pierécieniach. Wszystkie panele maja taka sama
dtugodé (1,6 m), a szeroko$¢ zalezna od przynaleznosci do jednego z
siedmiu pierdcieni (1,2 = 1,6 m) i wykonane sa z blachy aluminiowej
o grubosci 2,5 mm przynitowanej do ramy zbudowanej z aluminiowych
teownikéw. Blasze nadano odpowiedni ksztalt (wycinka paraboloidy)
wstepnie poprzez mechaniczne naciaganie na specjalne kopyto, a p6z-
niej za pomoca 39 érub naciagowych, ktérych regulacja pozwala ko-
rygowaé powierzchnie panelu przez odksztalcanie ramy, na ktorej jest
zamocowana blacha. Panele sa mocowane do konstrukeji teleskopu na
czterech regulowanych srubach umieszczonych przy naroznikach panelu.

Mechanizmy obrotu wokét osi wysokosci beda napedzane silnikami
pradu zmiennego (niemieckiej firmy Lenze). Zastosowano tu specjalna
technike przeciwluzowa (ang. antibacklash), polegajaca na tym, ze w
kazdym napedzie sa po dwa silniki, z ktérych gdy jeden napedza, to
drugi hamuje (z sita ok. 10 % nominalnego ciagu wynoszacego 27,5
Nm).

Cata konstrukcja noéna zamontowana jest na czterech dwukotowych
(kota maja $rednice 1,25 m) wézkach napedzanych podobnie jak w osi
wysokoéci (takie same silniki i kompensacja luzéw). Wézki sa ustawione
na jezdni — grubej szynie w ksztatcie dwuteownika (T).

Sterowanie teleskopu odbywac sie bedzie dwupoziomowo. Wyzszy



|A.3. NOWA ANTENA (32 m) 259 |

poziom — nadzorujacy — umozliwia interaktywna komunikacje opera-
tora z nizszym poziomem przeznaczonym do bezposredniego sterowania
polozeniem anteny oraz prowadzenia diagnostyki. Uzytkownik bedzie
mégt sterowac¢ antene w trybie recznym lub automatycznym — np.
zgodnie z wczedniej przygotowanym programem obserwacji (Skwarek i
in. 1992, Borkowski 1989b). Potozenie anteny bedzie kontrolowane w
dwojaki sposéb: za pomoca konwerteréw analogowych (katy absolutne)
oraz w systemie zliczania przyrostéw opartym na koderach cyfrowych.
Po nawiazaniu wspotrzednych teleskopu do pozycji radiozrodet odpo-
wiednie tabele poprawek zostana wpisane na state do pamieci systemu
sterowania.

Wiekszosc¢ prac obserwacyjnych bedzie prowadzona z tzw. systemem
Cassegraina, na co zezwala obecno$¢ hiperbolicznego lustra wtdrnego
o $rednicy 3,2 m umieszczonego miedzy ogniskiem paraboloidy a gtow-
nym reflektorem. Promieniowanie kosmiczne po odbiciu od paraboloidy
i lustra wtoérnego skupiaja sie w ognisku wtérnym, gdzie umieszcza sie
wlasciwe anteny, tzw. oswietlacze, 1 systemy odbiorcze. Ze wzgledu
na duza ilo§¢ pasm uzywanych w praktyce VLBI i czeste zmiany ob-
serwowanych czestosci — nawet w czasie jednej sesji obserwacyjnej —
najwazniejsze systemy odbiorcze beda na stale zainstalowane w poblizu
ogniska wtérnego. Wybdr wlasciwego o$wietlacza nastapi przez odpo-

Rys. A.2: Radioteleskop 32-metrowy w budowie — stan z
17 kwietnia 1993 (foto: A.J. Kus)
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Parametry geometryczne radioteleskopu

G16wny reflektor (paraboloida)

SredniCa .« oot d 32,0 m
Odlegtos¢ ogniskowa .......... ... ... ... L. f 112 m
Stosunek ogniskowej do $rednicy .......... ... ... f/d 0,35
Gleboko$C czaszy ..., H=d%/(16f) 57143 m
Kat rozwarcia .................... 20, = darctg[d/(4f)] 142,1507 °
Powierzchnia catkowita ......... 8mfcos™3(0,/2) —1]/3 899,45 m?
Apertura (powierzchnia zbierajgca) ................ wd?/4 804,25 m?
Réwnanie paraboli]L r=/A4f(f—z)=2ftg(©/2)

Radioteleskop w ukladzie Cassegraina

Srednica hiperbolicznego subreflektora ................. ds 32m
Wysoko$¢ ogniska wtdrnego nad wierzchotkiem czaszy .. h 1.0m
Kat rozwarcia subreflektora 2®, = 2 arc ctg[2(fd h 1= H)] 18,8256 °
Efektywna ogniskowa ................. = d/[4 tg(®o/2)] 97,1729 m
Powiekszenie radioteleskopu .............. ... ... F/f 86762
Odlegtos¢ ognisk ......... ... .. L 2e=f—h 102 m
Mimosréd hiperboli .............. cfa=(F+f)/(F—f) 12605
Nachylenie asymptoty .. ... a = arccos(a/c) = arccos §_-I_—§ 37,5044 °
Odlegtos¢ wierzchotka hiperboloidy od ognisk ....... c—a 1,054l m
....... c+a 9,1459 m
Gtebokos¢ subreflektora ............. c—a—(f—H)ds/d 05056 m
Réznica drog optycznych do obu ognisk ....... (f—h)a/c 8,0917T m

Catkowita powierzchnia subreflektora .................. ... ... ... ...
2 _ 2
2 (q 2 —cos?a —sina — cos® aln LhV 4 —costa 8,7728 m?

1—sin a '

....................... gdzie ¢ = \/T+ (d,/2)2/(Z —a?) 1,1250

Powierzchnia cienia subreflektora na aperturze ...... wd?/4  8,0425 m?
2 2y .
) Lo . _ C— 212 _(c"=a")sin®
Réwnanie hlperboll]L r= \/(c2 —a?)[( =) 1] = T ccosO

f 7 jest odlegtoicia od osi symetrii radioteleskopu, wzdtuz ktérej mierzona jest
wspotrzedna z, poczynajqc od ogniska paraboloidy (pokrywajacego sie z Jednym
z ognisk hiperboloidy) i dodatnio w kierunku czaszy. © jest katem pomiedzy osia
z 1 promieniem wodzacym.
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Charakterystyka techniczna radioteleskopu
TYp o sterowalna antena paraboliczna
MoONtazZ ..ot horyzontalny
Optyka dook. 1 GHz ........................ ognisko pierwotne
— powyzejok. 1GHz ...................... system Cassegraina
Srednica torowiska . ........oiii 24,0 m
Najwicksza wysokoSC .. ... 372 m
Panele: iloS¢ (7 pierscieni) ...644+644644644+32432416 = 336
—POZMIAY ... 224%(120 + 160) cm
Doktadnos¢ wykonania paneli czaszy (rms) .................. 0,4 mm
— ustawienia wzgledem wzorca obrotowego (rms) ........... 1,0 mm
— czaszy po ostatecznej justacji radioastronomicznej (rms) .. 0,2 mm
— wykonania subreflektora (rms) ........ ... ... .o 0,05 mm
— ustawienia osi subreflektora wzgledem paraboloidy ........ 0,1 mm
— poziomowania torowiska .............. i, 0,3 mm
— poziomowania 0si WySoKOSCI ........oiiiiiiiiiiiaa, 0,3 mm
Grawitacyjne odksztatcenia (brzeg czaszy; max) ... .......... 4,2 mm
Odstepstwa od homologii w potozeniu zenitalnym (rms) .... 0,11 mm
————— horyzontalnym (rms) ...................... 0,14 mm
Zakres obrotu w osi wysokoSci ...l 42 =~ 495°
— — — — azymutu (od potudnika) .......... ... ... +270 °
— ruchu subreflektora wzdtuz osi ............. ... ... +60 mm
— obrotu subreflektora wokét dwoch osi ..ol +5°
Szybkos¢ ruchu czaszy w osi wysokosci ............ 0,004 + 14,7 °/min
————— azymutu ........................... 0,008 = 31 °/min
Doktadnos¢ $ledzenia (w obu osiach) ..................... 0,002 °
Blokowanie apertury przez subreflektor i jego podpory ......... 8 %
Obciagzenie na torowisku ...........ciiiiiiiiiiiinn... 5265t
— na osi wysokosci (bez balastu przeciwwagi) ............ 2235t
Ciezar wyposazenia elektrycznego ............ .. ... ... ... ~2t
— urzadzen w kabinie centralnej (pod anteng) .............. 9,4t
— stalowych szyn (o szerokodci 180 mm) .................. 42,5 t
— konstrukcji do montazu i konserwacji subreflektora ...... 16,0 t
Dopuszczalna szybko$¢ wiatru podczas uzytkowania .......... 16 m/s
Graniczna szybko$¢ wiatru grozgca uszkodzeniem ............ 56 m/s
Dopuszczalna grubos$¢ oblodzenia ....... ... ... ... ... . ... 2 cm
— zakres temperatur .............. .. ... ... —25 = 435 °C




[262 DODATEK A. VLBI W TORUNIU]

wiedni przechyt lustra Cassegraina. Istnieje tez mozliwosé obserwacji
w trybie ogniska pierwotnego (w zasadzie na dtuzszych falach, A > 50
cm). W tym celu przewidziano specjalne urzadzenie z wzglednie prosta
procedura demontowania lustra Cassegraina 1 instalowania tam urza-
dzen odbiorczych w kabinie ogniska pierwotnego.

Parametry geometryczne anteny okreslaja w pelni cztery parame-
try: érednica reflektora gtéwnego (d), dtugosé ogniskowej (f), érednica
reflektora wtérnego (subreflektora, d,) i potozenie ogniska wtérnego,
np. jego odlegtoéé od wierzchotka paraboloidy (). Pozostate parame-
try mozna obliczy¢ z zaleznosci matematycznych podanych w tabeli
na s. 260 (za: Borkowski 1986d; por. tez Usowicz 1987). Charaktery-
styki techniczne zebraliSémy w osobnej tabeli (s. 261) na podstawie prac
Bujakowskiego (1987) i Gorgolewskiego i in. (1992).

Niezwykle wazna charakterystyka teleskopu jest doktadnos¢ wyko-
nania reflektoréw, gdyz decyduje ona o jego uzytecznosci na krétkich
falach. Wiadomo, ze jesli btad éredniokwadratowy (rms) powierzchni
luster wynosi o, to traci sie na skutecznoéci wykorzystania apertury
anteny o czynnik (np. Ruze 1966):

e = e (47r0'//\)2.

Czesto przyjmuje sie, ze radioteleskop jest uzyteczny do fal A = 160,
kiedy jego skutecznosé maleje do 54 % (o czynnik 7, = 0,54)%. Torunscy
radioastronomowie poczatkowo liczyli na obserwacje na czestosciach az
do 43 GHz, ale dzi§ marza im sie jeszcze wyzsze. Oczekiwana doktad-
nosé¢ gltéwnego reflektora teleskopu 32-metrowego wynosi 0,5 mm, co
oznaczatoby jego uzywalno$é nawet na 3 mm (ok. 100 GHz). Uzyska-
nie tej precyzji nie bedzie jednak tatwe i bedzie wymaga¢ specjalnych
metod holograficznych, w ktérych z obserwacji radioastronomicznych
odtwarza sie mape ... samej anteny (np. Scott i Ryle 1972, Moyer i
in. 1983, Napier i in. 1983) by wykorzystac ja do precyzyjnej regulacji
ustawienia poszczegolnych paneli, badz ich wymiany.

Od strony dtugich fal ograniczeniem uzytecznoSci tego teleskopu
bedzie zapewne efekt blokowania (przestaniania) powierzchni reflektora
przez konstrukcje nosna urzadzen instalowanych w ognisku pierwotnym.

°Inni biora za najmniejsza dtugoéé fali 4mo, przy ktdrej skutecznoéé wykorzy-
stania powlerzchni wynosi ok. 37 %.
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16  14.14 1221 10.21 8.14 6.01 3.82

Rys. A.3: Rozktad paneli i blokowanie apertury torun-
skiego radioteleskopu 32-metrowego. Na rysunku za-
chowano skale. Obszar jadniej zakreskowany (cien ze-
wnetrzny) ma powierzchnie 22,56 m? zas ciemnie)-
szy — 71,62 m?2. Krzywe opisujace brzegi zewnetrz-
nego ctenia jednej podpory maja postaé f(r) = f, —
arccos[r/(2ro) — 2f2/(rro)], gdzie f jest ogniskowaq (11,2
m), a B, i r, wynoszqg 2,3345 rad i 60,987 m dla jednej
strony cienia za$ 2,2789 rad i 62,043 m — dla drugiej

Zjawisko to staje sie coraz grozniejsze w miare jak rosnie dtugosé fali.
Mozna przyjac, ze oswietlacze sa catkowicie przestoniete przez podpory,
gdy srednia odleglos¢ podpdr siega ok. pdt dlugosci fali. To kryterium
zezwalaloby na obserwacje nawet na czestosciach znacznie ponizej 100
MHz, ale na dolna granice przewidziano najnizsza ze standartowych
czestosci VLBI — 327 MHz.

Czynnik blokowania powierzchni pozostaje jednak wazny z powodu
wpltywu na skutecznoéé wykorzystania apertury. Méwi sie (np. Napier
1989), ze skutecznoéc anteny maleje o czynnik



[264 DODATEK A. VLBI W TORUNIU]

powierzchnia zablokowana ?
M = - - : -
catkowita powierzchnia apertury

Na powierzchnie zablokowana skladaja sie trzy przyczynki: (1) pro-
sty cien subreflektora, (2) prosty cien jego podpér i (3) przestanianie
promieniowania juz odbitego od zwierciadta gtéwnego na drodze w kie-
runku ogniska. Pierwsze dwie sktadowe jest dosé¢ tatwo wyznaczy¢, na-
tomiast trzeci skltadnik moze sprawiac¢ pewne trudnosci — zwlaszcza w
konstrukcjach, w ktérych podpory nie leza w ptaszczyznach przechodza-
cych przez of paraboloidy (tak jest w naszym teleskopie posiadajacym
8 podpdr lustra Cassegraina). Oryginalne niezbyt skomplikowane roz-
wigzanie analityczne tego przypadku znalezli Borkowski i Maciejewski
(1987; por. tez Maciejewski i Borkowski 1987). Szczegdtowe obliczenia
analityczne i w oparciu o graficzne rzutowanie (Bujakowski 1985) wy-
kazuja w sumie niespelna 8 % strat apertury, co czyni ok. 15 % strat
w skutecznosci anteny — tylko z powodu blokowania apertury.
Montaz horyzontalny ma te whasnos¢, ze istnieje pewien niewielki
obszar na niebie w poblizu zenitu, gdzie teleskop zadna miara nie na-
dazy za ruchem dziennym obiektéw niebieskich. Wynika to z faktu, ze
azymut kazdego obiektu przechodzacego przez sam zenit zmienia sie w
nieskonczenie krétkim czasie z 270° (albo —90°) na 90°. Ogélniej: im

LI
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Rys. A.4: 7 lewej: wokdlzenitalny obszar, w ktdrym
srednia szybkosé amiany azymutu Zrédet kosmicznych
jest wieksza od 31°/min na szerokodci geograficanej ¢ =
53,1°. Z prawej: czas potrzebny na dogonienie Zrédta.
Pozorne symetrie wzgledem deklinacji réumej ¢ wyni-
kaja z matoéci réinic
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Martwy obszar w poblizu zenitu

Szybko$¢ zmiany azymutu A obiektéw poruszajacych sie z ruchem
dziennym sfery niebieskiej wynosi:
Sin ¢ — sin é cos z cos A

— = sin ¢ + cos p——,
sin” z tg z

A:

gdzie ¢ jest szerokoscig geograficzng, § — deklinacjg obiektu, a z —
jego odlegtoscig zenitalna (tj. dopetnieniem do 7/2 kata wysokosci albo
elewacji). Obszar krytyczny, w ktérym teleskop nie nadazy za zrédfem,
dla teleskopu o maksymalnej predkosci V' — wyrazonej w jednostkach
naturalnych, tj. rad/rad, albo (obroty teleskopu)/(obroty nieba), i przyj-
mujacej znak minus dla obiektéw gdrujacych po stronie potudniowej —
miesci sie pomiedzy okregami deklinacyjnymi:

cos @

A

a wiec obejmuje pas o szerokosci ~ 2cos ¢/V. Dla Torunia i V = 120
(tzn. 30°/min) 6_ — 64 = 34,4’. Kat godzinny, przy ktérym $ledzony
obiekt ucieknie teleskopowi mozna obliczy¢ elementarnie w sposéb $ci-
sty (Borkowski 1987¢), ale w praktyce bardzo dobrym przyblizeniem jest
nastepujace proste wyrazenie (Borkowski 1987f):

(v —0)(6 — o)

to " —
cos b

Wielko$¢ Ao = —arccos+/(¢ — 6)(£V —sin )/ cos ¢ opisuje odpo-
wiedni kat azymutu (jest on ujemny, gdyz obiekt znajduje sie na wschéd
od potudnika).

blizej obiekt mija zenit (punkt osobliwy), tym szybsze sa zmiany azy-
mutu. Mozna pokazac, ze przy szybkosci teleskopu w azymucie siega-
jacej 30°/min owa ,8lepa plama” w okolicy zenitu, gdzie (azymutalna)
szybkos$c zrédel przewyzszy ta wartos¢, ma rozmiary ok. 0,5° x 1,5°
(Borkowski 1987e, 1987f). System sterowania teleskopu musi koniecz-
nie uwzgledni¢ istnienie omawianej osobliwosci.
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A.4 Wspoélrzedne radioteleskopu 15—me-
trowego

Wspdhrzedne anten uzywanych do obserwacji VLBI potrzebne sa do
modelu a priori w czasie korelacji danych. Bledny model utrudnia
proces detekeji listkéw interferencyjnych w sposéb zalezny od dtugosci
bazy interferometru i od czestosci obserwacji. Dla sprawnego prze-
biegu korelacji pozadane jest by wartosci a priori wspétrzednych nie
réznity sie od prawdziwych o wiecej niz kilka metréw. Juz z pierw-
szych analiz obserwacji VLBI z uzyciem torunskiej anteny wynikalo,
ze je] wspolrzedne nie spetniaja wspomnianego oczekiwania. Wspot-
rzedne te odczytano z map geodezyjnych zawierajacych monument w
pobliskim Obserwatorium Astronomicznym UMK, ktérego wspétrzedne
(¢ = 53°H47,7" £0,2", X\ = 1"14™13,06° & 0, 03*) wyznaczono me-
todami astronomii geodezyjnej (Pieczynski 1958), a zatem w innym
uktadzie odniesienia niz stosowane wspdlczesnie — w szczegdlnosci w
VLBI. Dokladniejsze wspétrzedne anteny 15—metrowej beda tez przy-
datne do wstepnego wyznaczenia polozenia nowej, odlegtej o ok. 200
m na wschdd, 32-metrowej anteny torunskiej stacji, ktéra — mamy
nadzieje — bedzie wykorzystana réwniez do geodezyjnych zastosowan
VLBIL

W 1986 r. podjeto prébe poprawienia przyjmowanych wspdtrzed-
nych na podstawie analizy jednego z typowych eksperymentéw astro-
fizycznych na bazie Onsala-Torun (Borkowski i Graham 1987). Uzy-
skane wéwczas wyniki pozostawialy duzy (formalnie 36 m) btad skta-
dowej biegunowej (z) torunskiej stacji (z powodu niewtaéciwych zré-
det, krétkiego czasu obserwacji i niskiej czestosci obserwacji — 1417,99
MHz). W zwiazku z tym w marcu 1990 r. przeprowadzono specjalne
12—godzinne obserwacje na czestosci 4990,99 MHz i na tej samej ba-
zie. Obserwowano cztery do§¢ silnie zrédta w skanach do dwéch godzin
na jednym zrddle. Niestety, pozniejsza korelacja 1 dopasowanie list-
kéw (fringe fitting; przeprowadzone na procesorze w Bolonii w czerwcu
1990 i czerweu 1991 r.) wykazaly, ze znaczna czedé obserwacji jest bez-
uzyteczna z nieznanych powodéw (w Toruniu odnotowaliémy wyrazne
niestabilnoci wzmocnienia systemu odbiorczego). Pozostata wszakze
cze$¢ danych — w sumie okoto 3 godzin obserwacji — nadawata sie do
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dalszej analizy.
Do zmierzonych w Bolonii rezidualnych zapdznien i czestosci listkow
juz w Toruniu dopasowano nastepujace modele:

A A A
T = <—Icost— —ysint> cosé—i——zsiné—l—a—l—bT
c c c

T=-{ <%sint + %cost) cosd + b,
gdzie Az, Ay i Az sa trzema niewiadomymi poprawkami wspotrzed-
nych prostokatnych (kierunek y okreélono tutaj dodatnio na wschéd), é
it — deklinacja i katem godzinnym obserwowanego zrédta widzianym
7 Greenwich, ¢ jest predkoscia swiatta, £2 — predkoscia dobowej rotacji
Ziemi, T — czasem (UTC lub TAT), a a i b reprezentuja niewiadome:
stata epoki i tempo wzglednego dryfu zegaréw w Omnsali i Toruniu.
Dopasowanie wazona metoda najmniejszych kwadratéw przebiegato w
zasadzie zgodnie z algorytmem podanym w p. 6.8.3.

Sredniokwadratowe odchytki danych pomiarowych od dopasowa-
nego modelu wyniosty 10,1 ns w zapéznieniu i 1,75 mHz (albo 0,35
ps/s) w czestodci listkéw. Otrzymano nastepujace poprawki:

Az = =572 4+£0,19 m,

Ay = —512 4+ 054 m,

Az= —=12345 =+ 1,66 m,
a= —0,232 4+ 0,003 ps oraz
b= — 1,469 =+ 0,007 us/dobe.

Wspdhrzedne poprawione, uzyskane ze zltozenia wyznaczonych po-
prawek i wartodci przyjetych (a priori) zawiera Tab. A.1. Odnosza sie
one formalnie do miedzynarodowego ukltadu ziemskiego ITRF (IERS
Terrestrial Reference Frame), a z drugiej strony wskazuja na punkt na
osi biegunowej torunskiego teleskopu, przez ktéry przechodzi ptaszczy-
zna prostopadta do tej osi 1 zawierajaca o$ deklinacji. Wspétrzedne
kartezjanskie z Tab. A.1 mozna tatwo zamieni¢ na biegunowe geocen-
tryczne i geodezyjne (np. korzystajac z algorytmu podanego w Dodatku
B). Przyjmujac elipsoide TAU (wielka péto§ 6378140 m i sptaszczenie
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Rys. A.5: Koncowe rezidua najlepiej dopasowanych obser-
wowanych zapéinien [us]

Tabela A.1: Wektor bazy i wspétrzedne anten

Wektor z [m] y [m] z [m]
Onsala8b (przyjete) 3370968,18 711464,92  5349664,11
Baza 267641,43 510308,31 —272639,61
Torun (poprawione) 3638609,62  1221773,23  5077024,50

Btad formalny (1 o) 0,19 0,54 1,66

1/298,257) dostaje sie dla referencyjnego punktu anteny torunskiej:

Promien wodzacy 636461998 £ 1,42 m
Dhugoéé geograficzna (wschodnia) 18°33'39,72" + 0,03"
Szeroko$¢ geocentryczna 52°54'37,93" £+ 0,03”
Szerokos$c geodezyjna 53°05'43,79" £+ 0,03”
Wysokosé nad elipsoida 11235 £ 143 m

Podane tutaj btedy sa obliczone z formalnych bledéw parametréw Az,
Ay 1 Az oraz macierzy ich kowariancji.

Nieco bardziej szczegdtowy raport z opisanej analizy zawiera praca
Borkowskiego i Baatha (1992).



Dodatek B

Sciste obliczanie
wspolrzednych geodezyjnych

agadnienie transformacji wspdtrzednych pomiedzy ukta-
dem geocentrycznym a geodezyjnym wystepuje w codzien-
nej praktyce w geodezji i astrometrii, a wspoétczesne po-
miary astrogeodezyjne wymagaja zgodnej pary transfor-
mat ktorych doktadnosci utrzymuja sie w duzym przedziale wysoko-
§ci na dowolnej szerokosci geograficznej. O ile zamiana elipsoidalnych
wsp6trzednych geodezyjnych: szerokosci (), dlugoéci i wysokodci nad
elipsoida odniesienia (h), na geocentryczne wspétrzedne kartezjanskie
(z,y,7) lub biegunowe (szerokoé¢, dtugoséc i promien wodzacy) nie sta-
nowi zadnego problemu, o tyle proces odwrotny sprawia pewne trud-
nosci. Odwrotne przeksztatcenie wykonuje sie zwykle w sposéb przy-
blizony w procesie iteracyjnym, albo uzywajac przyblizen w postaci
szeregow potegowych lub innych zwartych wyrazen. Ponizej przedsta-
wiamy algorytm oparty o Sciste rozwiazanie znalezione przez autora tej
monografii.

Znane zaleznosci zamiany wspolrzednych geodezyjnych na karte-
zjanskie mozna uja¢ w nastepujace formuty:

r=acost+ hcosy oraz
: : (B.1)
z =bsiny + hsin p,

269
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(r,2)

Rys. B.1: Sposéb okreslania wspdtrzednych geodezyjnych
(¢, h) ma przyktadzie elipsoidy o duzym splaszezeniu
[(¢ —b)/a = 0,23; parametr ten dla elipsoidy ziemskiej
wynost ok. 0,003]. Wspdtrzedne prostokatne (r, z) bie-
gng od érodka elipsy wzdtuz osi a i b, odpowiednio. D
jest ujemne wewnatrz asteroidy, gdzie wystepuja 4 roz-
wigzania rzeczywiste na (¢, h) dla kazdego (r,z). W
innych miejscach sa dwa takie rozwigzania, z ktérych
jedno ma || > 90° (tu: linia przerywana wzdbui ujem-
nej wysokoéci, h)

gdzie a (b) jest wielka (mata) pétosia elipsoidy odniesienia, a r (skta-
dowa réwnikowa) rozklada sie na z i y przez pomnozenie przez funk-
cje kosinus i sinus, odpowiednio, dlugosci geograficznej. Parametr ¢,
nazywany niekiedy szeroko$cia parametryczng lub zredukowana albo
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ekscentryczna, oblicza sie ze wzoru:

b
Y= arctg(gtg ®). (B.2)

Problemem jest znalezienie ¢ 1 h, gdy dane sa r i z. Geometrycznie
oznacza to wyznaczenie kierunku prostej prostopadtej do elipsoidy z da-
nego punktu (r, z). Kat, pod ktérym prosta taka przebija plaszczyzne
réwnika, jest szerokoscia geodezyjna, ¢, konwencjonalnie liczona dodat-
nio na pétnoc od réwnika, a ujemnie — na potudnie. Odleglos¢ punktu
od elipsoidy jest wysokodcia, h (dodatnia na zewnatrz elipsoidy). Uzy-
wajac elementarnych przeksztatcen mozna sprawdzi¢, ze problem ten
sprowadza sie do rozwiazania réwnania artgiy = bz + (a? — b?)sin ¢
albo:

2sin(y — Q) — esin 29 = 0, (B.3)

gdzie Q = arctg[bz/(ar)], za ¢ = (¢ — b?)/[(ar)? + (b2)*]*/2.

Taka reprezentacja omawianego problemu wydaje sie by¢ catkiem
oryginalna. Réwnanie powyzsze na kilka sposobow mozna przeksztatcic
do wielomianu czwartego stopnia. Jesli wyrazimy je w tg(r/4—1/2) =
t, to dostaniemy wyjatkowo prosta postac takiego wielomianu:

"4 2EP 4 2Ft — 1 =0, (B.4)

gdzie .
E:th—CO:QZbZ_(ZT_b) i (B.5)
F:th+COZQ=bZ+(Zi_b2). (B.6)

Istnieja standartowe rozwiazania réwnan czwartego stopnia, z kté-
rych w naszym przypadku najodpowiedniejszym zdaje sie by¢ tzw. roz-
wiazanie Ferrariego. W juz zredukowanej formie jest ono nastepujace:

-
=1/ + o _“g -G, (B.7)

+VE24+v+ E
2 bl

gdzie

G (B.8)
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(VD= Q' = (VD + Q' (B.9

v = )
D = P47 (B.10)
P = %(EF—I—l) oraz (B.11)
Q = 2B — F?) (B.12)

Dla przypadku D < 0, aby unikna¢ w tej sytuacji uciazliwej arytmetyki
liczb zespolonych, mozna uzy¢ réwnowaznego, ale wygodniejszego od
(B.9) wyrazenia:

v =2v/—Pcos E arc cos < (B.13)

77))
)|
Warto jednak wiedzieé, ze praypadek D < 0 (miedzy $rodkiem elipsy i
krzywa D = 0) bedzie w praktyce co najwyzej marginalnie uzyteczny,
gdyz D jest dodatnie wszedzie dalej niz okoto 21 — 45 km od $rodka
elipsoidy ziemskiej. W ogélnoéci krzywa D = 0, albo 27[abrz(a® —
b))? = [(a®—b%)2—(ar)?—(bz)?]?, osiaga osie r oraz z w punktach +(a®—
b*)/a oraz £(a® —b?)/b, a jej minimalna odleglosé¢ od poczatku uktadu
kartezjanskiego przypada dla © = w/4 i wynosi (a/b—b/a)\/(a® 4 2)/8.
Ciekawe, ze jest ona obwiedma prostych prostopadlych do elipsy w
sasiednim kwadrancie (jest wiec tzw. ewoluty elipsy).

Kazde rozwiazanie rzeczywiste z czterech podanych [odpowiadaja-
cych czterem kombinacjom znakéw +/— w réwnaniach (B.7) i (B.8)]
reprezentuje inna pare wspotrzednych geodezyjnych, a odpowiadajace
im kierunki sa stycznymi do wlasciwych galezi ewoluty. Wspétrzedne
te mozna odzyskac z ¢ w nastepujacy sposob:

2
= arctg% oraz (B.14)
h = (r—at)cosp+ (2 —b)sing. (B.15)

Oczywiscie, w praktyce nie sa potrzebne wszystkie cztery rozwiaza-
nia (wszystkie one sa rzeczywiste dla D < 0, a tylko dwa sa takie w
przeciwnym przypadku). Aby uzyska¢ wygodny do zaprogramowania
algorytm dajacy to pojedyncze pozadane rozwiazanie wystarczy opu-
§ci¢ podwdjne znaki () we wzorach (B.7) i (B.8) pozostawiajac tam
dodatnie wartosci pirwiastkéw. Taki algorytm bedzie poprawny tylko
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subroutine GEOD(r,z,fi,h)
¢ Program to transform Cartesian to geodetic coordinates based on
¢ the exact solution (Borkowski, 1989a)
¢ Input:  r, z = equatorial [m] and polar [m] components
¢ Output: fi, h = geodetic latitude [rad] and height [m]
implicit real*8(a—h,0-z)
Examples of semimajor axis (a) and inverse flattening (fr):
European Datum (ED-79) 6378388, 297
World Geodetic System (WGS-72) 6378135, 298.26
World Geodetic System (WGS-84) 6378137, 298.257223563
IAU system of constants 6378140, 298.257
data a,fr /6378140.d0,298.257d0/
b = dsign(a — a/fr.z)
E=((z+ b)*b/a —a)/r
F=((z-b)*b/a +a)/r
c Find solution to: t**4 4 2¥E*t**3 4 2*F*t — 1 =0
P = (E*F + 1.)*4d0/3.d0
Q = (E*E - F*F)*2.d0
D = P*P*P + Q*Q
if(D.ge.0d0) then
s = dsqrt(D) + Q
s = dsign(dexp(dlog(dabs(s))/3d0),s)
v=P/s-s
¢ Improve the accuracy of numeric value of v
v=-(Q + Q + v¥*v)/(3*P)
else
v = 2*dsqrt(-P)*dcos(dacos(Q/P/dsqrt(-P))/3.)
endif
G = 5*(E + dsqrt(E*E + v))
t = dsqrt(G*G + (F - v*G)/(G+ G-E)) - G
fi = datan((1.d0 — t*t)*a/(2*b*t))
h = (r — a*t)*dcos(fi) + (z — b)*dsin(fi)

end

O O O 0o o0

Test: r z fi h
4000000. 6000000. 0.985526645027216 847786.638189974
4000.000 -6000.000 —1.48883906081174 —6350591.52477262
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dla @ > b (co w praktyce jest zawsze spelnione) i ¢ > 0. Takze to ostat-
nie ograniczenie niewiele ujmuje z ogdlnosci rozwiazania, gdyz na potu-
dniowej pétkuli mamy takie same wyniki, tyle ze z przeciwnym znakiem
szerokosci. Ponadto, w naszym algorytmie istnieje prosty sposéb au-
tomatycznego przypisania wlasciwego znaku wynikowi: nadanie mate;j
potosi b znaku wspotrzednej z przed procesem rozwiazywania problemu
czyni podany algorytm (ten uproszczony do dodatnich pierwiastkéw)
poprawnym na obu poétkulach — bez koniecznosci wyszukiwania wla-
sciwego rozwiazania posrod czterech.

Podany algorytm jest Scisty, ale w praktyce beda wystepowaty btedy
zaokraglen!. Warto w zwiazku z tym odnotowaé, ze bledy takie mozna
znacznie zredukowac w przypadku obliczania pierwiastka szesciennego,
skad pochodzi najwiekszy przyczynek. Mozna mianowicie poprawic
wynik otrzymany z (B.9), méwmy ¢, korzystajac z resolwenty réwnania
(B.4) (ktérej jednym z trzech pierwiastkéw jest wladnie v badz o'):

2

P (B.16)

Nietrudno jest pokazal, ze v z powyzszego réwnania jest doktadniejsze
niz ¢’ o ile tylko v < |P], co jest spetnione wszedzie poza kotem o
promieniu ok. 70 km wokdt srodka ziemskiej elipsoidy. W przypadkach
wielokrotnych przeliczenn wazna moze okazac sie szybko$c¢ rachunkéw.
Podany algorytm bedzie znaczaco szybszy, gdy réwnanie (B.9) zastapi
sie réwnowaznym:
v=—s (B.17)

gdzie s = \3/\/5—1— @, co pozwala wyeliminowac obliczanie jednego z
dwéch pierwiastkéw szedciennych (s nigdzie nie znika dla D > 0).

Trzon przedstawionego algorytmu opublikowano pierwotnie w pra-
cach Borkowskiego (1987d i 1989a). Na poprzedniej stronie znajduje
sie gotowy podprogram (w jezyku FORTRAN) realizujacy ten algorytm
(por. tez Borkowski 1991a s. 21 i 1992a).

W crasie pisania tej pracy odkrylem osobliwoéé w opisanym algorytmie dla
P =0, albo EF = —1, ktéra wystepuje w odleglodci 41 — 46 km od srodka Ziemi,
jest wiec niegrozna w praktycznych zastosowaniach.
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Jak uzyska¢ wlasne dane

VLBI

iekszosé obserwacji VL BI robionych na §wiecie jest od po-
czatku do konca dzietem radioastronoméw. Nie oznacza
to jednak, ze jedynie oni maja na to wytacznosé. W zasa-
dzie kazdy moze ubiega¢ sie o obserwacje VLBI zrobione
specjalnie dla niego, ale zawsze wymagane jest spetnienie kilku warun-
kéw, z ktérych najwazniejszym jest przedstawienie tzw. ,propozalu”,
t]. pisemnego wniosku albo propozycji obserwacji. Opiszemy teraz w
skrécie droge pozyskiwania wynikéw VILBI praktykowana w EVN (Alef
iin. 1991, Schilizzi 1989, Booth 1983, por. tez Backer 1981).
Propozal, o objetosci do 3 stron maszynopisu, powinien by¢ za-
opatrzony w standartowy formularz (ang. cover sheet; jawna czesé
wniosku), podsumowanie (summary), naukowe uzasadnienie propono-
wanych obserwacji (dlaczego wybrano dany obiekt, sugerowana sie¢ te-
leskopéw 1 czestosci obserwacji, czego sie oczekuje z wynikow, w jaki
sposob obiekt reprezentuje pewna klase lub jest kluczem do problemu
astrofizycznego; zaleca sie dotaczenie wspierajacych materialéw w ro-
dzaju preprintéw, kopii streszczen i rysunkéw), parametry techniczne
[wspotrzedne 1 gesto$é strumienia obiektu, sie¢ teleskopdw, czestosé i
czas obserwacji, sposéb zapisu (jesli zada sie systemu Mark 111, to winno
to by¢ dodatkowo uzasadnione wymogiem wysokiej czutoéci), saczegdly
dotyczace wyboru polaryzacji oraz sekwencji kalibracji fazy], stan do-
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tychczasowych obserwacji VLBI tego obiektu lub tego typu i1 wreszcie
odnosniki literaturowe.

Gotowy wniosek trzeba przedtozy¢ aktualnemu przewodniczacemu
komitetu programowego EVN (obecnie swa dwuletnia kadencje koni-
czy R. Fanti) lub USVN (na rece C. Lonsdale z Haystack Observatory,
Mass.), a propozale globalne w oba miejsca (uzycie teleskopéw spoza
sieci wymaga skontaktowania sie autora wniosku z odpowiednimi dy-
rektorami stacji VLBI) do dnia 1 lutego (na sesje czerwcowa), 1 czerwcea
(pazdziernikowa i grudniowa) lub 1 pazdziernika (sesja w lutym i kwiet-
niu). Komitet programowy EVN zbiera sie trzykrotnie w roku by roz-
patrzy¢ ztozone wnioski. Kazdy z nich (takze ,globalne”) otrzymuje
ocene w skali do 10 punktéw. W USA recenzenci oceniaja propozale
niezaleznie od siebie, a ,planista” (ang. scheduler) bierze warto§¢ éred-
nia. Autorzy sa informowani listownie o wynikach oceny. W zaleznosci
od oceny proponowane obserwacje czekaja dtuzej lub krdcej w kolejce,
jednak przepadaja po roku oczekiwania (albo po dwéch sesjach na da-
nej czestoscl, jesli odstep miedzy nimi jest dtuzszy niz rok) jedli w tym
czasle nie zmieszcza sie w grupie realizowanych.

Odpowiedzialne osoby w EVN 1 USVN w porozumieniu ustalaja
blokowy program poszczegdlnych sesji obserwacyjnych. Program taki
zawiera nazwiska autorow, numery projektéw, tytuly propozali, tryb
rejestracji, liste teleskopow sieci VLBI, wskazanie korelatora, ilos¢ wy-
maganych taém magnetycznych dla Mark 111, date i czas obserwacji
oraz daty i godziny kalibracji sieci (obserwacje standartowych radio-
zrodet). Luki w programie blokowym moga byé wypetnione krétkimi
obserwacjami (Mark IT do 4 godzin) proponowanymi do 3 tygodni przed
poczatkiem sesji, co jest wygodna forma przeprowadzenia pilotowych
obserwacji wiekszych eksperymentdw.

Szczegotowy plan kazdej obserwacji przygotowuja pojektodawcy 1
musza go dostarczy¢ do osoby odpowiedzialnej (tzw. ,VLBI Friend”) w
kazdej stacji calej sieci VLBI przynajmniej na 2 tygodnie przed poczat-
kiem sesji obserwacyjnej. W planie takim winny by¢ zaznaczone: data,
czas UT poczatku i konca obserwacji, nazwa, wspolrzedne i przybli-
zony strumien zrédla, godziny pomiaréw kalibracyjnych (temperatury
systemowe i antenowe, sprawdzenie prowadzenia teleskopu i t.p.) oraz
godziny zmian tasém magnetycznych (w systemie Mark IT normalnie o
petnych godzinach co 4 godziny).
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Obserwacje wykonywane sa przez wszystkie stacje indywidualnie
wg. szczegotowego planu autoréw. Po zakonczeniu sesji zapisane tagmy
sa przesylane do wskazanych korelatoréw, a raporty na standardowych
formularzach wraz z danymi o przeprowadzonych kalibracjach — do
autoréw propozali i do korelatoréw.

Korelacja obserwacji systemem Mark 111 na ogdt wykonywana jest
bez udzialu autoréow propozali, ktéry to udzial jest normalnie prak-
tykowany na korelatorach Mark TI. Dane kalibracyjne sesji (odchytki
wskazan zegaréw, czestosci oscylatoréow lokalnych, oceny czasu spdj-
nosci) nadzoruje ustalony specjalista sieci (,,network scientist”), ktéry
takze zbiera informacje o wszelkich usterkach 1 ,,wpadkach” w poszcze-
gblnych stacjach.

W rok po obserwacjach od ich autora wymaga sie dostarczenia in-
formacji o poprawnoéci dziatania sieci w czasie jego eksperymentu.

7 powyzszego opisu wynika, ze chociaz nie konieczne ale wysoce roz-
sadne jest skontaktowanie sie osoby zamierzajacej ubiegac sie o przepro-
wadzenie dla niej obserwacji VLBI z pracownikami odpowiedzialnymi
za tego typu obserwacje w ktérejs ze stacji VLBI. W Toruniu taka
osoba (VLBI Friend) jest dr Andrzej Marecki.

Waznym zagadnieniem w przygotowywaniu propozycji obserwacji
jest ocena czuloéci wybranej sieci. Niepewno$¢ pomiaru strumienia na

pojedynczej bazie VLBI mozna obliczyé ze wzoru':

5-108 | Ty
o~ . s
d1d2 771772AfAl‘

gdzie 1; sa skutecznodciami anten (od 0 do 1), d; — érednicami anten

(w metrach), T; — calkowitymi temperaturami systemowymi (w kelwi-
nach), Af — szerokoscia zapisywanego pasma czestoéci (w hercach), a
At — czasem integracji (w sekundach). Uzyskany wynik wyraza mini-
malny wykrywalny sygnal w milijankich. Dla pewnej detekcji sygnalu
trzeba przyja¢ okoto To dla systemu Mark 11T i okoto 40 — dla Mark
I1. Z takich obliczen mozna ocenic, ktory z systemow jest wlasciwy dla
upatrzonych celdow.

TWszystkie wzory w tym punkcie pochodza z ,handbookéw” VLBI (np. Alef i
in. 1991).
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Czas integracji wymagany do uzyskania wtasciwego stosunku sy-
gnatu do szumu w koncowej mapie mozna oceni¢ ze wzoru:

42,2 <Tyys>*

Al ~
Af2N3(N — 1)%ct7,’

gdzie <Ty,,> jest érednia geometryczna wszystkich T, sieci [Jy], 7. —
czasem spdjnej integracji [s], N — iloécia anten, za$ ¢ — wartoscia wy-
maganego szumu ,termicznego” na piksel konicowej mapy [mJy]. Nie-
stety, wspétczesne sieci rzadko zapewniaja osiagniecie takiej granicy, ze
wzgledu na niepelne pokrycie ptaszczyzny uv.

W VLBI efektywne pole widzenia jest ograniczone przez skonczona
wstege 1 czas integracji sygnatu. Efekt wygtadzania spowodowany wste-
ga czestodci staje sie znaczacy (10 % strata amplitudy) w katowych
odlegtosciach od centrum fazowego:

f

0= 05 A_f’
gdzie Oy 5 jest szerokoécia (na potowie mocy) zsyntezowanej wiazki, zas
f — czestodcia obserwacji. Dla EVN na fali 18 cm ze wstega 28 MHz
pole widzenia wynosi 1,17 (przyjmujac 0o s = 0,02").

Czas spojnej integracji nalezy wybra¢ dostatecznie duzy, jednak nie
do przesady, gdyz wygtadzanie w czasie jest réwnowazne usrednianiu
wzdluz éciezek na plaszczyznie uv. Jesli akceptujemy 10 % straty am-
plitudy r, wtedy pole widzenia zostaje ograniczone do

9 < 263001 — r%.

Dla EVN na 18 cm, przy r & 0 i At & 500 s, otrzymamy 0 = 1”.
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