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Предисловие редактора 
перевода

За последние двадцать лет астрометрия изменилась очень силь­
но. Это связано с использованием новых инструментов и специа­
лизированных спутников. Повышение точности позиционных из­
мерений привело к расширению задач, которые могут быть реше­
ны при использовании астрометрических результатов. Из основных 
результатов можно выделить определение Международной небес­
ной системы отсчета на основе координат внегалактических радиои­
сточников, издание каталогов Hipparcos и Tycho, разработку новых 
стандартов частоты и пульсарной шкалы времени. Через несколько 
лет будут запущены и начнут работать астрометрические спутники 
GAIA и SIM, планируется запуск в космос стандартов частоты на 
цезиевом фонтане. Благодаря значительному повышению точности 
измерений положений различных небесных объектов окажется воз­
можным решить многие задачи астрофизики и звездной динамики.

Автором книги является крупный специалист в области астро­
метрии. Под его руководством и при его непосредственном уча­
стии разрабатывались и вводились в действие новые астрометриче­
ские инструменты, спутник Гиппаркос. Опыт и великолепное зна­
ние предмета нашли свое отражение в монографии «Современная 
астрометрия». В книге рассматриваются принципы работы как клас­
сических, так и самых современных инструментов, включая опти­
ческие и спекл-интерферометры, радиоинтерферометры, лазерные 
дальномеры, дается описание методов редукции, калибровки и уче­
та ошибок. Особое внимание уделяется вопросам распространения 
света через атмосферу и учету рефракции.

Автор подробно излагает принципы действия телескопа Гиппар-



кос, анализирует ошибки и описывает результаты этого проекта. Это 
особенно интересно, так как основные принципы работы Гиппарко- 
са, а именно, двойное поле зрения, медленное вращение спутника 
и специальный закон сканирования неба, оправдали себя и присут­
ствуют в новых астрометрических космических проектах.

Перевод монографии выполнен В. Е. Жаровым (предисловия, гла­
вы 1, 4, 5), С. Н. Марковой (главы 2, 3, 6, 7 ,9-11), О. С. Хованской и 
А. В. Кузьминым (глава 8) и Л. В. Зотовым (глава 12). Огромную по­
мощь при работе над переводом оказали С. Н. Блинников, К. В. Куи- 
мов и В. Н. Семенцов.

Данная монография является прекрасным пособием не только 
для астрометристов, но и для специалистов в области астрофизики. 
Книга будет полезна научным сотрудникам, аспирантам и студен­
там, обучающимся астрономии.
Москва, июнь 2004 В. Е. Жаров



Предисловия автора
Предисловие к русскому изданию

Я очень рад, что данная книга издана на русском языке. Так как 
я русский по происхождению, мне крайне приятно держать в руках 
книгу, переведенную на язык моих предков. Я хочу поблагодарить 
доктора В. Е. Жарова, под руководством которого с высоким про­
фессионализмом и прекрасным знанием предмета выполнен превос­
ходный перевод. Для меня было удовольствием читать книгу в пе­
реводе, и я подчеркиваю, как точно были сохранены нюансы ориги­
нального текста.

Данная книга является переводом второго издания монографии 
«Modern astrometry», опубликованной в 2002 г. издательством Sprin­
ger Verlag (Германия), которая в свою очередь была значительно пе­
реработанной версией первого издания 1994 г. Хотя астрометрия, 
как и другие области астрономии, развивается очень быстро, хочет­
ся надеяться, что материал, представленный в книге, не устареет в 
ближайшие несколько лет. При определении точности наблюдений 
в эти годы мы по-прежнему будем использовать миллисекунду дуги. 
Следующий значительный скачок точности следует ожидать около 
2010 г., когда будут запущены и начнут работать спутники GAIA и 
SIM, устройство которых кратко описано в книге. Это приведет к 
замене единицы измерения и появлению микросекундной астромет­
рии.

Мне хочется поблагодарить издательство Springer Verlag за пре­
доставление прав для издания книги на русском языке. Но мою са­
мую искреннюю и теплую благодарность я хочу выразить Владими­
ру Евгеньевичу Жарову за его огромную работу по редактированию 
и подготовке рукописи. Я считаю его, в некотором смысле, соавто­
ром этой книги.
Грасс, май 2004 Иван Иванович Ковалевский



Предисловие ко второму изданию

Перед выходом в свет второго издания книги появилась необхо­
димость обновить ее содержание, так как информация о состоянии 
астрометрии в ней соответствует положению дел семилетней дав­
ности. В астрометрии за эти годы были получены важные резуль­
таты. Поэтому, кроме исправления ошибок и опечаток, в книге бы­
ли сделаны многочисленные поправки. Среди событий, которым я 
уделил особое внимание, и это потребовало значительно изменить 
содержание книги, наиболее важными являются издание каталогов 
Hipparcos и Tycho, развитие ПЗС-астрометрии, решение Междуна­
родного астрономического союза принять новую небесную систему 
отсчета, улучшение точности стандартов частоты и времени, реше­
ние космических агентств о разработке нескольких новых астромет­
рических спутников, развитие оптической интерферометрии. Опи­
сание этих событий и их следствий включено во второе издание кни­
ги. Одним из следствий стало широкое использование такой едини­
цы измерения углов, как микросекунды дуги или микроарксекунды 
{microsecond o f  arc или microarcsecond, \хas).

Одним из результатов стало также то, что значение некото­
рых инструментов, таких как астролябии или меридианные круги, 
уменьшилось. Однако я оставил их описание неизменным, причем 
не только из-за исторического интереса, но и из-за того, что новые 
инструменты часто используют аналогичные методы редукции дан­
ных, и, поэтому, я буду на них ссылаться. Кроме этого, в течение по­
следних лет развивались новые методы, разрабатывались новые ин­
струменты, и информация о них была включена в книгу. Было до­
бавлено много новых ссылок в список литературы.

Последняя глава была почти полностью переписана. С одной 
стороны, некоторые объявленные проекты уже стали осуществлять­
ся, и их описание является основой книги. Описание других проек­
тов, которые никогда не будут реализованы, было исключено. Оно 
было заменено перечислением новых утвержденных программ, ко­
торые находятся на разных стадиях проработки или реализации.

В дополнение к тем коллегам, которых я уже упомянул в преди­
словии, хочу поблагодарить др-в К. Делма и Р. К. Сейделманна, ко­
торые обеспечили меня очень полезной информацией.

Грасс, апрель 2001 Иван Иванович Ковалевский



Предисловие к первому изданию
Астрометрия — это область астрономии, занимающаяся опреде­

лением положений небесных тел и их изменений во времени, или бо­
лее широко, определением видимых размеров и формы тел. Во мно­
гих книгах описываются теоретические основы позиционной астро­
номии. Однако инструменты и процедуры для получения геометри­
ческих или кинематических величин, которые являются одними из 
основных наблюдательных данных при изучении Вселенной и ее ча­
стей, описаны излишне кратко. Целью данной книги, в отличие от 
других, является описание современной астрометрической техники, 
в особенности самых новых и мощных средств, независимо от того, 
где располагаются инструменты — на Земле или в космосе.

До конца XIX столетия, до начала развития физической аст­
рономии все астрономические обсерватории были ориентированы 
на определение положений небесных тел. Затем астрофизика стала 
наиболее важной областью астрономии. С использованием наблю­
дений практически во всем диапазоне длин волн — от радиоволн до 
гамма-лучей, с применением новых очень чувствительных приемни­
ков и разработкой быстродействующих компьютеров был достигнут 
замечательный прогресс в описании и понимании Вселенной.

Приблизительно до 1970 г. астрометрия была в стороне от обще­
го развития астрономии, хотя тригонометрические параллаксы, соб­
ственные движения и угловые размеры звезд, которые могут быть 
определены только астрометрическими средствами, являются фун­
даментальными величинами во многих областях астрофизики. Как 
следствие, некоторые основные разделы астрофизики стали мало­
привлекательными по сравнению с другими, в которых был достиг­
нут прогресс. С 1970 г. астрометрия начала наверстывать потерян­
ное время, и ее вклад в астрономию значительно увеличился. Новые 
средства, такие как радио и оптическая астрометрия, ПЗС-прием- 
ники, астрометрические спутники, хронометрия и компьютеры кру­
то изменили астрометрию, приведя к увеличению точности на один, 
два, а иногда на несколько порядков. Благодаря этим средствам, аст­
рометрия стала полностью обновленной наукой. Эта новая наука и 
описывается в данной книге, которая является переработкой курсов 
лекций, читавшихся аспирантам Парижской обсерватории в течение 
нескольких лет.

Первая версия книги — на французском языке — с изложени­



ем материала, представленного ниже, была опубликована издатель­
ством Springer в серии «Lecture Notes» [149]. Однако настоящая 
книга не является просто обновленной версией первой. Несколько 
глав почти полностью переписаны. Новый материал был добавлен в 
большинство разделов, также была добавлена новая глава о будущих 
проектах. Результаты наблюдений космического телескопа им. Хаб­
бла (Hubble Space Telescope) и спутника Гиппаркос уже опублико­
ваны; они представлены в книге, как и другие новые достижения, 
полученные другими средствами.

В первой главе дается общее введение в астрометрию, причем ак­
цент делается на ее целях и основных методах. Следующие две гла­
вы представляют сводку основных результатов в физической опти­
ке, которая необходима для понимания основных свойств астромет­
рических инструментов, а также атмосферы — неизбежной среды 
для наземной астрометрии, которая сильно влияет на наблюдения. 
Глава 4 представляет сводку основных формул сферической астро­
номии, которые постоянно используются при обработке наблюде­
ний; это не является попыткой написать новый трактат по фунда­
ментальной астрономии. Эта глава была добавлена, чтобы под рукой 
была книга, в которой есть все необходимые для ссылок формулы. 
Та же концепция привела к краткому описанию основных методов 
редукции данных и оценки ошибок, а также к описанию физических 
основ используемых методов.

Следующие семь глав посвящены описанию инструментов, ис­
пользуемых в астрометрических наблюдениях небесных тел и си­
стемы Земля-Луна. Цель этих глав — дать краткое описание ин­
струментов и принципов их действия, обсудить причины ошибок, 
описать методы калибровки и методы, используемые при обработ­
ке наблюдений. Кроме классических астрометрических инструмен­
тов, таких как астрографы, меридианные круги и астролябии по­
следних модификаций, мы представляем все новые приборы и ме­
тоды, которые появились в последние 10-20  лет и которые вно­
сят вклад в получение современных высокоточных астрометриче­
ских данных (ПЗС- приемники, космический телескоп им. Хаббла, 
Гиппаркос, оптическая интерферометрия, РСДБ, лазерная локация, 
система глобального позиционирования GPS, хронометрирование 
пульсаров). В последней главе после краткого описания основных 
достижений современной астрометрии мы показываем, что суще­
ствует потребность в наблюдениях еще более высокой точности, и



даем описание проектов, целью которых является осуществление та­
ких наблюдений.

В книге мы использовали Международную систему единиц (СИ). 
Однако с увеличением точности единица угла — секунда дуги (") — 
оказывается слишком большой. В литературе встречаются несколь­
ко видов обозначений тысячной доли секунды дуги. В английской 
литературе встречается обозначение «milliarcsecond» — миллиарк- 
секунда, сокращенно записываемое как «mas», или «millisecond of 
arc» — миллисекунда дуги (в действительности следовало бы гово­
рить миллисекунда градуса или миллисекунда угла, так как измеря­
емыми величинами являются не дуги, а углы). Я использую обозна­
чение «millisecond of arc» и аббревиатуру «mas»1.

Я выражаю признательность Жанне Фалин за очень компетент­
ную и быструю печать книги. Я благодарю д-ра Д. Бонне за тща­
тельное прочтение главы по интерферометрии: в действительно­
сти некоторые параграфы были написаны им. Я благодарю д-ров 
М. Фрошли, Ф. Леклера, Ф. Миньарда и С. Томаса за чтение некото­
рых глав, исправление ошибок и предложение уместных поправок. 
Грасс, май 1994 Иван Иванович Ковалевский

Соответственно при переводе используется обозначение «миллисекун­
да дуги» и сокращение «мс дуги» (Прим. ред.).



Глава 1.

Предмет астрометрии

Что собой представляет астрометрия? Каковы ее цели и ее ме­
сто в астрономии? Какими средствами эти цели достигаются? На 
эти вопросы мы ответим в этой главе перед тем, как дадим деталь­
ное описание основных методов астрометрии.

1.1. Место астрометрии в астрономии
Что собой представляет астрометрия? Астрометрия — это часть 

астрономии, которая занимается определением координат небесных 
тел, а также определением их размеров и формы. В общем случае эти 
величины изменяются со временем. Поэтому главной целью астро­
метрии является описание движения тел. Если эти движения изме­
рены, то их анализ осуществляется двумя существенно различаю­
щимися методами.
(i) Целью первого метода является только описание движения. Это 
— кинематический подход. Например, звездная кинематика — это 
область науки, в которой устанавливаются соотношения или корре­
ляции между характеристиками движения звезд и некоторыми из 
внутренних свойств звезд (таких как химический состав, возраст, 
спектральный тип и т.д.).
(ii) Мы пытаемся понять, почему движения тел имеют наблюдае­
мые свойства. Это означает, что мы изучаем силы, которые управ­
ляют этими движениями. Это — динамический подход. Например, 
в небесной механике мы объясняем движение планет и спутников 
присутствуем различных сил, действующих в Солнечной системе.



Аналогично, в динамике Галактики мы пытаемся объяснить строе­
ние Галактики, исходя из параметров движения звезд.

Но даже само знание положений звезд или галактик, безотноси­
тельно к тому — движутся они или нет, очень важно для астроно­
мии, например, для понимания структуры звездных скоплений или 
для понимания распределения вещества во Вселенной.

Во всех этих приложениях астрометрия является наблюдатель­
ной основой для получения научных результатов. Должны ли мы 
рассматривать астрометрию как астрономический метод? Такая точ­
ка зрения вполне уместна, ведь фотометрия, спектроскопия или ра­
диоастрономия считаются таковыми. Однако лучшим определени­
ем астрометрии было бы следующее: астрометрия — это применение 
некоторых методов, которые можно назвать астрометрическими ме­
тодами, для определения геометрических, кинематических и дина­
мических свойств небесных тел во Вселенной.

В следующем разделе мы представим далеко не полный список 
некоторых основных задач астрометрии. Когда наука развивается, 
когда точность астрометрических наблюдений растет, появляются 
все новые задачи. В главе 12 некоторые из будущих приложений 
астрометрии будут кратко описаны вместе с методами, которые, как 
ожидается, появятся в ближайшее десятилетие.

1.2. Задачи астрометрии
В самом общем виде все, что как-то распределено во Вселенной, 

движется или имеет размеры или форму и доступно для измерений, 
находится в сфере интересов астрометрии при условии, что научный 
интерес лежит за пределами простого описания. Современная астро­
метрия прошла описательную стадию развития науки. Существует 
большое число проблем, связанных с пониманием явлений, с под­
тверждением различных гипотез о структуре и эволюции небесных 
тел, их объединении в скопления или связанных с реальными фи­
зическими законами во Вселенной. Теперь уже нельзя использовать 
немногочисленные и дорогие инструменты для того, чтобы наблю­
дать какой-то объект только потому, что его можно наблюдать.

В течение первой половины двадцатого столетия некоторые аст­
рономы говорили, что любое наблюдение является капиталом, кото­
рый будет ценным и в будущем. Сейчас это уже не так. Наблюдение 
должно иметь целью решение определенной проблемы. Когда гото­



вится наблюдательная программа, каждый ученый должен спросить 
себя, какова полезность этих наблюдений, на какой вопрос ищется 
ответ?

Астрометрия определенно должна подчиняться этому правилу. 
Из-за того, что в течение многих лет астрометрия не всегда ему сле­
довала, не было необходимости для ее развития; результатом было 
отставание от очень быстрого прогресса в других областях астроно­
мии. У астрометрии сложилась репутация эзотерической деятельно­
сти, скучной и направленной в прошлое. За последние 30 лет такая 
ситуация изменилась; современная астрометрия начала развивать­
ся. Но нужно, и всегда будет нужно, задать самому себе вопрос: в ка­
ких областях астрономии требуется знание положений, движений, 
размеров и формы небесных тел, и для чего?

Давайте дадим ответы на эти вопросы и последовательно рас­
смотрим различные классы объектов, которые наблюдаются астро­
метрическими методами, начиная с самых далеких объектов.

1.2.1. Внегалактические объекты

Если исключить из рассмотрения изменение координат вслед­
ствие смещения области излучения, то положения квазаров и уда­
ленных галактик остаются постоянными на небе с точностью, луч­
шей, чем 10-5  сек дуги в год. Поэтому, в общем случае, пытаться 
наблюдать движения таких объектов нецелесообразно. Более близ­
кие галактики, такие как Магеллановы Облака и члены Местной 
группы, движутся со скоростями, которые находятся на пределе точ­
ности измерения современными астрометрическими методами. Эти 
скорости определенно будут измерены во время выполнения плани­
руемых космических астрометрических программ. Чтобы измерить 
такие малые движения, необходимо построить систему отсчета, ко­
торая фиксирована на небе. Проблема построения систем координат 
и систем отсчета рассматривается в разделе 4.1. Это необходимая ос­
нова для определения любого видимого движения, свободного от ка­
жущихся эффектов, таких как глобальное вращение, а в динамике — 
от появления кориолисовых ускорений.

Квазары и далекие галактики являются идеальными реперными 
точками для определения небесной системы отчета. Следовательно, 
непрерывные астрометрические наблюдения, из которых определя­
ются точные положения этих объектов, являются фундаментальной 
задачей астрометрии, решение которой косвенно влияет на все дру­



гие измерения движений небесных тел: любое вращение системы от­
счета может быть неправильно истолковано, а именно, как движение 
наблюдаемых тел.

Другой результат астрометрии — это распределение галактик во 
Вселенной. Описание крупномасштабных структур необходимо для 
понимания ранних стадий жизни Вселенной, когда эти структуры 
формировались.

1.2.2. Звезды
Существует множество причин для определения видимых кине­

матических свойств звезд. Можно выделить три основных области 
применения.
(i) Звездная астрофизика

Наиболее важный параметр, который может быть получен из 
астрометрических измерений — это параллакс (§4.2.2). Тригоно­
метрические параллаксы лежат в основе всех остальных методов 
определения расстояний во Вселенной, если предполагается, что 
две звезды с одинаковыми физическими характеристиками (спек­
тром, температурой, переменностью и т.д.) имеют одинаковую све­
тимость. При этом подразумевается, что истинная светимость неко­
торых звезд в каждом классе уже прокалибрована. Последнее воз­
можно только если известно расстояние до этих звезд: значение три­
гонометрических параллаксов заключается в том, что они являются 
первым звеном в цепочке.

Трудность заключается в том, что невозможно определить парал­
лаксы всех звезд. На расстоянии в 100 парсек (316 световых лет) 
параллакс равен 0','010 или, используя миллисекунду дуги как еди­
ницу измерения и обозначая как mas = milliarcsecond, равен 10 mas 
(по-русски, 10 мс дуги). Поэтому, можно уверенно получить вели­
чины расстояний (D = 1/7Г, где D выражается в парсеках, 7г в сек 
дуги) только в окрестности Солнечной системы, крошечной части 
нашей Галактики. Новые космические проекты (SIM и GAIA) рас­
ширят область, доступную для исследования, в 100 и более раз. В 
конечном счете, программа наблюдений будет зависеть от того, на­
сколько звезды интересны в астрофизическом плане.

Некоторые другие параметры также определяются астрометри­
ческими методами:

• орбитальное движение двойных и кратных звезд,
• видимые диаметры звезд,



• собственное движение, представляющее видимый путь звезды 
на небе; измерение собственного движения особенно полезно при 
изучении скоплений звезд, Галактики и галактик Местной группы,

• открытие невидимых компаньонов звезд по их нелинейному 
собственному движению.

Среди следствий знания расстояний до звезд наиболее важным 
является следствие, согласно которому измеренные значения па­
раметров могут быть выражены в физических единицах, использу­
емых в лабораториях. Только при этом условии можно получить 
необходимые ограничения на физические модели звезд, включая их 
внутреннее строение и эволюцию. Среди таких параметров выде­
лим:

• блеск звезд в широкополосных или узкополосных фотометри­
ческих системах в видимой, радио, инфракрасной или ультрафио­
летовой областях преобразуется в абсолютные светимости и потоки 
энергии,

• видимые диаметры звезд, которые становятся реальными диа­
метрами, выраженными в километрах,

• видимый размер орбиты двойной звезды может быть выражен 
в астрономических единицах, затем можно вычислить сумму масс 
компонентов в единицах солнечной массы. Кроме этого, двойные 
пульсары, являющиеся индикаторами свойств сильных гравитаци­
онных полей, могут быть использованы для подтверждения выводов 
общей теории относительности,

• собственные движения звезд, которые можно выразить в ки­
лометрах в секунду в картинной плоскости. Если спектроскопиче­
скими методами (раздел 5.5) дополнительно измерена лучевая ско­
рость, то можно определить вектор скорости звезды относительно 
наблюдателя.
(ii) Кинематика и динамика групп звезд

Важное значение имеют собственные движения, а также лучевые 
скорости звезд. Они позволяют нам изучать движения звезд в скоп­
лениях (и косвенным образом определить расстояния до них), обна­
ружить звездные ассоциации (звезды, имеющие общее место рож­
дения), проанализировать движения внутри Галактики и получить 
соотношения между кинематическими и астрофизическими свой­
ствами звезд (химическим составом, спектром, типом переменности, 
возрастом), которые приводят к пониманию эволюции Галактики.



Интерпретация кинематических свойств скоплений приводит к 
изучению силовых полей, которые сохраняют их от разрушения, а 
также эволюции скоплений во времени (например, процент убега­
ющих звезд или образование двойных звезд). Аналогичным обра­
зом, будучи входными параметрами при исследовании динамики Га­
лактики, собственные движения и лучевые скорости звезд являются 
основными наблюдательными данными для определения строения 
Галактики, галактического гравитационного поля (существования 
темной материи, строения диска, внутреннего бара, плотности бал- 
джа и т.д.) и эволюции Галактики (устойчивости спиральной струк­
туры).
(iii) Системы отсчета в астрометрии

Чтобы корректно решить астрометрические задачи, нужно иметь 
надежную и доступную небесную систему отсчета. Для материали­
зации такой системы мы должны построить систему координат, за­
даваемую положениями выбранных реперных точек на небе, кото­
рыми могут быть звезды, галактики или квазары. Задача астромет­
рии — обеспечение потребителей такой системой координат и ее 
поддержание с помощью измерения движения опорных звезд.

1.2.3. Объекты в Солнечной системе
Как и в случае со звездами и галактиками, не нужно систематиче­

ски наблюдать все объекты Солнечной системы. Мы должны огра­
ничиться такими наблюдениями, которые представляют практиче­
ский или теоретический интерес. Дадим некоторые примеры.
(i) Солни/е

Среди небесных тел Солнце наиболее трудно наблюдать для 
определения его положения. До нынешнего времени эти наблюде­
ния были важны, так как движение Солнца определяло точку ве­
сеннего равноденствия. Сейчас, когда определение системы отсчета 
не зависит от Солнечной системы, эти наблюдения стали ненужны­
ми. Тем не менее два параметра важно знать для уточнения теории 
внутреннего строения Солнца. Этими параметрами являются форма 
и диаметр Солнца и их изменения со временем.
(ii) Большие планеты

Изучение динамики тел Солнечной системы остается важной ис­
следовательской темой: в этой лаборатории могут быть проанализи­
рованы эффекты общей теории относительности в слабом гравита­
ционном поле. Движение планет — это основа для определения ди­



намической небесной системы отсчета, которая использовалась до 
1997 г. как фундаментальная система (система FK5). Она должна 
поддерживаться для сравнения с внегалактической системой отсче­
та, и это является главной теоретической задачей. Только очень точ­
ные наблюдения планет полезны для решения этой задачи; такие на­
блюдения нужны также и для подготовки космических миссий и их 
выполнения.
(iii) Спутники планет

Практически каждый спутник — это особая проблема для небес­
ной механики. Значит, наблюдения за движением спутников очень 
полезны по теоретическим причинам. Подготовка и запуск космиче­
ских аппаратов к некоторым спутникам требует частых и очень точ­
ных позиционных наблюдений.
(\у)Астероиды и кометы

Эти объекты слишком многочисленны, чтобы стремиться ко все­
объемлющим наблюдениям с максимально возможной точностью. В 
действительности это не нужно: нескольких наблюдений этих тел 
достаточно для вычисления их эфемерид, достаточно точных, что­
бы не потерять объекты. Однако имеются случаи, когда требуются 
точные и многочисленные наблюдения, например:

• Подготовка и выполнение космических полетов к данной коме­
те или малой планете.

• Некоторые малые планеты представляют особый интерес для 
небесной механики: троянцы, некоторые члены из семейств астеро­
идов, подверженных сильным резонансам, и объекты, находящиеся 
вблизи Земли (космический мусор). Это относится также к кометам, 
которые подвергаются сильным возмущениям от больших планет.

• Некоторые малые планеты могут влиять на орбиты других 
астероидов. Точные измерения траектории возмущенного тела поз­
воляют нам определить массу возмущающей малой планеты.

• Некоторые очень хорошо наблюдаемые астероиды вместе с 
большими планетами вносят вклад в определение динамической си­
стемы отсчета.

• Некоторые астероиды могут иногда затмевать звезду с пример­
но такой же звездной величиной. Для предсказания такого события 
необходимо знать точные координаты астероида; затем анализ фо­
тометрических наблюдений позволяет определить размеры и форму 
астероида.

• Исследование трансплутоновых планет (пояс Койпера).



1.2.4. Система Земля-Луна

Система Земля-Луна — это уникальная динамическая система в 
том смысле, что ее динамика может быть очень точно проанализиро­
вана и представляется многими наблюдаемыми явлениями (прили­
вами, резонансным вращением Луны, замедлением движения Луны, 
обменом угловым моментом с Землей). Точные наблюдения поло­
жения Луны особенно важны, так как они помогают понять дина­
мику системы. Сейчас они очень точны (лазерная локация Луны), 
поэтому более старые методы стали ненужными. По той же причине 
измерения нерегулярностей лимба Луны потеряли свое значение.

Другими индикаторами динамического поведения системы — и 
особенно самой Земли — являются искусственные спутники. Их 
траектория — очень чувствительный индикатор гравитационного 
поля Земли и других сил, главным образом приливных сил и сил 
торможения воздухом. Не все спутники пригодны для точных пози­
ционных наблюдений, а только те, которые специально спроектиро­
ваны для таких наблюдений (спутники с уголковыми отражателя­
ми, радиопередатчиками, а также эталонами точного времени). Сре­
ди приложений точных наблюдений искусственных спутников наи­
более важными являются следующие:

• детальное определение гравитационного поля Земли,
• регулярное измерение параметров, описывающих вращение 

Земли,
• регулярное измерение положения наблюдательных станций, 

что позволяет измерить движение тектонических плит, локальные 
подъемы станций и приливные движения,

• точные траекторные измерения спутника, необходимые для вы­
полнения программы (альтиметрия для изучения динамики океа­
нов, передача точного времени, геодезия).

Вообще говоря, включая наблюдения искусственных спутников 
в астрометрию, мы включаем в нее и значительную часть косми­
ческой геодезии. Это не произвольное решение, оно оправдывается 
следующими аргументами:

• Изучение Луны всегда имело отношение к астрометрии: наблю­
дения искусственных спутников выполняются очень схожими мето­
дами.

• С точки зрения небесной механики нет разницы между искус­



ственным спутником и близким естественным спутником (напри­
мер, спутником Марса).

• Для исследования вращения Земли одновременно используют­
ся наблюдения искусственных спутников, Луны и квазаров.

• Синхронизация часов выполняется с использованием искус­
ственных спутников, и это обязательная операция при радиоинтер- 
ферометрических наблюдениях.

1.2.5. Заключение
Этот длинный и, конечно же, неполный список применений аст­

рометрии вызывает появление некоторых идей и выводов, которые 
проясняют особое положение астрометрии в астрономии.

• Астрометрические программы должны определяться научны­
ми задачами в различных областях астрономии и астрофизики (изу­
чение физических и динамических свойств Вселенной и составля­
ющих ее частей) или геодинамики (кинематики и динамики Земли 
или системы Земля-Луна).

• Выбор программы нередко является результатом взаимодей­
ствия всего научного сообщества; зачастую отдельная обсерватория 
не способна выполнить программу наблюдений полностью и долж­
на работать в кооперации с другими обсерваториями.

• Выбор инструментов также важен. Благодаря прогрессу в этой 
области некоторые астрометрические инструменты устарели и сле­
дует без колебаний заменить их более современными. Через 20 лет 
примерно 80% существующих типов инструментов будут заменены 
новыми или каким-то образом модернизированы, так что они станут 
новыми инструментами, или же будут упразднены. Из пятнадцати 
или около этого инструментов или методов, описываемых в книге, 
только три существовало 30 лет назад, и даже они были значительно 
модифицированы.

• В астрометрии изменились не только инструменты, но и ме­
тоды редукции, получившие значительное развитие. В современное 
программное обеспечение должно быть включено детальное моде­
лирование структуры информации, которую несут оптические или 
радиоволны, для преобразования «сырых» наблюдений и получения 
реальных астрометрических результатов. Это усложняет математи­
ческую обработку наблюдений и статистическую оценку получае­
мых результатов, но дает существенный вклад в точность и качество 
данных.



• Другим следствием этого обновления, которое и привело к ос­
новному увеличению точности, является то, что инструменты сей­
час представляют из себя мощные и сложные устройства, разработ­
ка и эксплуатация которых требует значительных средств. Это огра­
ничивает их число, поэтому возрастает необходимость тщательного 
планирования наблюдений.

• Астрометрические программы часто имеют рутинный характер. 
Поэтому при проектировании инструментов надо стремиться к пол­
ной автоматизации наблюдений.

В конце XX столетия ставилась задача получения точности на­
блюдения, которая равнялась бы одной миллисекунде дуги при уг­
ловых измерениях и одному сантиметру по расстоянию в пределах 
системы Земля-Луна. Эта точность от 100 до 1000 раз выше, чем бы­
ла получена двадцатью годами ранее. Относительные ошибки сей­
час лежат в диапазоне 10-8  Ю-10. В течение следующих лет це­
лью ставится достижение точности, равной миллиметру по расстоя­
нию и 10-5  -г 10_6 секунд дуги в угловых измерениях (10_6 секун­
ды дуги называется микроарксекундой и обозначается как //as или 
мкс дуги). В физике достижение таких точностей относится к обла­
сти метрологии. В астрометрии обязательным становится тщатель­
ный и доскональный анализ систематических и случайных ошибок. 
Астрометрия является для астрономии тем, чем является метроло­
гия для физики: это базис, без которого наука частично теряет свою 
количественную строгость. Другими словами, астрометрия -  метро­
логический базис астрономии.

1.3. Астрометрическая техника и методы
Для достижения этих целей существует большое число методов, 

ожидается также появление новых. Перед тем, как давать детальное 
описание каждого метода, давайте представим их вместе с четырьмя 
областями астрометрии, в которые они вносят вклад.

1.3.1. Астрометрия в малом поле

Под таким названием мы понимаем астрометрические методы, 
которые позволяют нам связать положение небесного тела с сосед­
ними звездами в поле зрения телескопа, которое обычно составляет 
несколько градусов. Методы, которые позволяют определить разме­
ры небесных тел, попадают в эту категорию. Методы, которые будут



описаны в следующих главах и имеют отношение к астрометрии ма­
лого поля — это:

• фотография, достаточно старый метод, но все же еще иногда 
используемый,

• регистрация приборами с зарядовой связью (ПЗС) (по-англий- 
ски, charge coupled devices -  CCD),

• фотометрические измерения в фокусе телескопа,
• спекл-интерферометрия,
• интерферометрия Майкельсона,
• радиоинтерферометрия,
• космическая интерферометрия и построение изображений.
Кроме этого, при наблюдениях двойных звезд эсе еще использу­

ются визуальные микрометрические измерения.

1.3.2. Астрометрия в большом поле
Инструменты, которые попадают в эту категорию (semi-global, по 

терминологии автора), могут связать положения небесных тел, раз­
деленных большими углами, при условии, что они располагаются в 
определенных конфигурациях. В этом случае можно сравнить по­
ложения звезд, даже если они находятся в различных частях неба. 
Необходимо, однако, чтобы они наблюдались инструментом более 
или менее одновременно. К этой категории мы относим:

• меридианные круги и пассажные инструменты,
• астролябии,
• астрометрические спутники (HIPPARCOS1,...),
• оптические фазовые интерферометры,
• радиоинтерферометры со сверхдлинными базами.
Для сканирования всего неба необходимы несколько инструмен­

тов, расположенных на разных широтах. Это последнее ограничение 
не относится к инструментам в космосе: они являются инструмента­
ми глобальной астрометрии.

1.3.3. Измерение расстояний
Расстояния могут быть определены измерением времени распро­

странения электромагнитного сигнала туда и обратно между излуча­
телем и рефлектором, который отражает сигнал обратно к инстру­

1В отечественной астрометрической литературе нет общепринятого написания на­
звания этого проекта. Мы следуем традиции написания имени Гиппарха, а для спут­
ника далее используем название «Гиппаркос». {Прим. ред.)



менту. Существуют два основных метода, зависящих от длины вол­
ны сигнала: спутниковая и лунная лазерная дальнометрия, которые 
используют сигналы в видимом или близком инфракрасном диа­
пазоне, и радиолокация. Конечно, эти методы применимы только в 
окрестностях Земли или, самое большее, в Солнечной системе.

1.3.4. Другие методы

Астрометрические результаты могут быть также получены с по­
мощью других методов, которые предназначены для получения раз­
личных видов информации. Эти методы обычно не считаются аст­
рометрическими. Однако, так как с их помощью получают инфор­
мацию о положении, размере и скорости небесных тел, то мы упо­
минаем о них в книге. Это:

• спектроскопия, позволяющая измерять лучевые скорости не­
бесных тел,

• фотометрия, используемая для определения диаметров звезд во 
время их затмений Луной,

• хронометрия, в применении к пульсарам дающая информацию 
об их движении относительно наблюдателя.

В действительности эти методы могут обеспечить нас и други­
ми данными, которые приведут к астрометрическим результатам, 
но здесь мы их описывать не будем. Просто напомним, что враще­
ние звезд может быть определено из уширения спектральных линий. 
Также, фотометрические наблюдения затменных двойных звезд да­
ют очень хорошую информацию об относительном движении и раз­
мерах компонент (которые могут быть планетами) и об их орбиталь­
ных элементах.

1.3.5. Наземная или космическая астрометрия?

Перед запуском спутника Гиппаркос и космического телеско­
па имени Хаббла (КТХ) все астрометрические измерения выполня­
лись с Земли. Это накладывало на наблюдения определенные огра­
ничения.
(i) Турбулентность атмосферы непрерывно изменяет видимое на­
правление на источник: изображение является суммой движущих­
ся мгновенных изображений. Поэтому, результирующее изображе­
ние гораздо хуже того, что можно было бы ожидать только от одного 
телескопа. Адаптивная оптика позволяет преодолеть эффекты атмо­



сферных возмущений, но работает только в очень малом поле зрения 
(несколько секунд дуги), и в астрометрии еще не применялась.
(ii) Атмосферная рефракция систематически изменяет видимое на­
правление на небесные тела. Это изменение является функцией фи­
зического состояния и влажности атмосферных слоев. Поэтому по­
правку за рефракцию никогда нельзя будет определить точно.
(iii) Наземные инструменты движутся вместе с Землей. Чтобы на­
блюдаемые положения небесных тел правильно преобразовать в 
неподвижную систему отсчета, надо знать параметры, которые опре­
деляют ориентацию Земли в пространстве. Вращение Земли изме­
ряется специальными астрометрическими методами.
(iv) Когда несколько инструментов используются для получения 
астрометрических результатов (например, когда объединяются на­
блюдения, выполненные на нескольких астрометрических инстру­
ментах большого поля для получения общего каталога положений), 
то каждый инструмент вносит в каталог свои собственные система­
тические ошибки. Эти ошибки не могут быть исключены полностью, 
и в сводном каталоге в результате появляются зонные ошибки.

Большинство причин, из-за которых появляются ошибки, ис­
чезает в космосе. Но возникают другие проблемы, среди которых 
выделим техническую сложность создания инструментов, их сто­
имость, сложность проведения наблюдений. Поэтому только часть 
задач астрометрии будет решена из космоса, и наземную астромет­
рию еще рано списывать. Она должна специализироваться на ре­
шении специфических задач, таких как астрометрия в малом поле, 
слежение за явлениями, зависящими от времени (двойными звез­
дами, движением астероидов и спутников, системой Земля-Луна). 
Точность в миллисекунду дуги, которая достигнута в космосе, уже 
достигнута с Земли при использовании радиоинтерферометрии со 
сверхдлинной базой и некоторых методов хронометрирования. Еще 
остается место для дальнейшего прогресса, как показано в послед­
ней главе, и для космических, и для наземных методов. И наземная, 
и космическая астрометрии необходимы, поскольку они дополняют 
друг друга.



Глава 2.

Формирование 
изображений

Все астрометрические приборы используют свойства приходя­
щего электромагнитного излучения, испускаемого небесными тела­
ми, для определения направления на источник или для определения 
структуры излучения от некоторой малой области небосвода. Вы­
делим две задачи: сначала нужно собрать свет и измерить его свой­
ства с помощью приемника астрономического инструмента, затем 
интерпретировать измерения с целью изучения свойств самого из­
лучающего объекта на небе. Эти две задачи подразумевают, что мы 
должны уметь точно описывать изменения, происходящие со свето­
выми (или радио) волнами на пути от небесного тела до приемного 
устройства инструмента. В реальности, кроме одного специального 
случая -  хронометрирования пульсаров, можно считать, что ощути­
мое влияние межзвездное и межпланетное пространство на распро­
странение световых лучей не оказывают1. Итак, достаточно рассмот­
реть устройство инструмента, с одной стороны, и влияние атмосфер­
ных эффектов, с другой стороны. Влияние атмосферы мы рассмот­

1 Невидимые массивные тела при прохождении света на малом угловом расстоя­
нии от них могут вызывать непредсказуемые гравитационные отклонения пути рас­
пространения света (так называемый эффект микролинзирования). Величина от­
клонения составляет единицы-десятки микросекунд дуги. Микролинзирование на­
кладывает фундаментальный предел на стабильность небесной системы координат. 
{Прим. ред.)



рим в главе 3. В настоящей главе мы на основе некоторых законов 
оптики начнем изучать инструментальные эффекты.

Эта книга не является введением в физическую оптику. Во мно­
гих учебниках, например [53, 70,105,182,188] или на французском 
языке [207], вопросы физической оптики рассматриваются очень 
подробно и в полном объеме2. С точки зрения применения оптики 
в астрономии эти вопросы рассмотрены в книге Шредера [237]. В 
данной книге мы представим без доказательств некоторые результа­
ты, которые будут использоваться далее, так как они крайне необхо­
димы для понимания работы астрономических инструментов.

2.1. Основные принципы
Существует два независимых, хотя и взаимодополняющих, под­

хода в оптике.
(i) Геометрическая оптика

Этот подход рассматривает пути лучей при отражении и прелом­
лении в среде. В основе теории лежит принцип Ферма. Основное 
применение этого принципа -  построение изображения в поле зре­
ния. В геометрической оптике световые лучи рассматриваются как 
траектории фотонов. Понятие фотона является основой теорий фо­
тоэлектричества и фотометрии, которые будут кратко рассмотрены 
в §5.2.1.
(ii) Физическая оптика

При этом подходе свет рассматривается как совокупность волн 
конечной длины. Основными его приложениями, с которыми мы бу­
дем иметь дело, являются объяснение дифракции -  вездесущего яв­
ления -  и интерференции. Еще одно применение -  спектроскопия, 
которую мы кратко рассмотрим в § 5.5.1.

2.1.1. Распространение световых лучей
Рассмотрим свет, распространяющийся в вакууме. В этом случае 

распространение света происходит вдоль прямой линии со скоро­
стью с = 299792458 мс-1 . Это точное значение, принятое согласно 
современным измерениям. В любой другой среде скорость распро­
странения v будет меньше. Отношение c/v называется показателем 
преломления среды

2Наиболее полный и авторитетный труд по оптике в мировой литературе -  [1*]. 
См. также [4*]. (Прим. ред.)



п — c/v .

Величина показателя преломления всегда больше 1. Обозначим 
длину световой волны в вакууме как Л. Тогда период Т  волны равен 
А/с. В среде с показателем преломления п длина волны А' равна

Л' = А/п.

Рассмотрим распространение светового пучка между двумя точками 
А и В  в среде с показателем преломления п. Определим оптическую 
длину пути как преобразование

п • АВ .

В неоднородной среде оптическая длина пути вычисляется как ин­
теграл

в
j nds, (2.1)
А

где п -  показатель преломления на бесконечно малом участке пути 
ds.

2.1.2. Принцип Ферма
Современная трактовка принципа Ферма следующая:

Реальная траектория распространения светового луча соответ­
ствует минимальной оптической длине пути, что эквивалентно ра­
венству нулю вариации от интеграла

в
S j nds — 0.

А
Это означает, что разность между оптической длиной пути, по ко­
торому проходит свет, и оптической длиной пути вдоль любой со­
седней траектории отрицательна. Указанная разность имеет второй 
порядок малости относительно расстояния между двумя траектори­
ями.

Этот принцип имеет несколько важных следствий:
• В однородной среде свет распространяется вдоль прямой ли­

нии.



• При отражении от поверхности зеркала луч отражается сим­
метрично падающему лучу относительно нормали к поверхности 
зеркала в точке падения (рис. 2.1).

• Из принципа Ферма легко вывести закон Снеллиуса: прелом­
ление световых лучей на границе сред с разными показателями пре­
ломления пип' описывается следующим уравнением

где г и г' -  углы падения и преломления, соответственно (рис. 2.1).
• Закон обратимости светового пути: если возможно распростра­

нение света в некотором направлении, оно также возможно и в про­
тивоположном направлении.

2.1.3. Распространение монохроматической световой волны

Рассмотрим световую волну как суперпозицию плоских волн, 
фронты которых перпендикулярны направлению распространения 
световых лучей. Уравнение, описывающее распространение свето­
вых волн вдоль оси Ох , записывается в виде

В'

Рис. 2.1. Отражение и преломление светового луча.

nsinz =  n 's in t', (2.2)

(2.3)



где U -  мгновенная амплитуда волны при прохождения фронтом 
волны абсциссы х в момент времени t , a -  амплитуда волны, v -  ско­
рость распространения волны. Определим частоту волны как

f  =  i .  j j i  >

и назовем и угловой частотой:

ш = Y  =  2тг/. (2.4)

Величина u;x/v может быть переписана с учетом того, что

Л'v = —.
Т

Таким образом, из выражения (2.3) получаем

/  27Г71Х \
U = a cos f utf----- -— j  = a cos (u;t — 0 ), (2.5)

где ф -  фаза, а пх -  оптическая длина пути.
Иногда удобно использовать комплексное представление и рас­

сматривать комплексную функцию V, где U -  ее действительная 
часть

У = t/ + iUr = a [cos (а>£ — ф) + г sin (u;t — 0)] = а exp г(а;£ — ф). (2.6)

В случае сферической волны, исходящей от точечного источника, на 
расстоянии г имеем

U cos (u>t — ф) . (2.7)
Г

Амплитуда волны а/г  обратно пропорциональна расстоянию г.
На практике невозможно измерить амплитуду непосредственно. 

Измеряют интенсивностЬу которая пропорциональна освещенности 
Е  и квадрату мгновенной амплитуды. Мы будем использовать как 
интенсивность, так и освещенность. Определим среднюю освещен­
ность за один период как

Т Т 2 
Е  ~  — J  U2dt ~  ~  J  a2 cos2 (Lot — ф) dt =



Заметим, что в комплексном представлении выражение имеет вид:

т
E ~ ± J w * d t ,  (2.8)

О

где V* -  величина, комплексно сопряженная V.
Для сферической волны Е  ~ а2/2г2, где г -  радиус сферы.

2.1.4. Принцип суперпозиции

Этот принцип гласит:

При сложении нескольких волновых фронтов результируюгцая мгно­
венная амплитуда есть геометрическая сумма первоначальных мгно­
венных амплитуд всех компонент.

Рассмотрим две монохроматические волны с фазами ф и ф' и оди­
наковыми амплитудами:

U = a cos (u>t — ф) ; U' = a cos (vt — ф') .

Результирующая волна описывается функцией

U + U* = a [cos (ujt — ф) + cos (ujt — ф>)\ =

= 2а cos ^  2  ̂ )  COS ~  ̂~2  ̂ ^  ^

Результирующая амплитуда и фаза являются функциями первона­
чальных фаз.

2.1.5. Принцип Гюйгенса

Рассмотрим волновой фронт. Принцип Гюйгенса гласит: 
Каждая точка волнового фронта в момент времени t может рас­
сматриваться как источник вторичных сферических волн, кото­
рые характеризуются амплитудами и фазами, присущими соот­
ветствующей точке волнового фронта. Результирующий волновой 
фронт в момент времени t + At представляет собой огибающую



вторичных сферических волн, или интегрированную геометрическую 
сумму амплитуд волн от каждой точки волнового фронта? 
Применяя этот принцип для бесконечной плоскости или сфериче­
ских волн, можно получить выражения (2.5) или (2.7). Это реше­
ние дает выражение для волновых фронтов в момент времени t + At 
и t — At (рис. 2.2). Можно сделать те же выводы, используя прин­
цип Ферма (плоская волна в однородной среде и закон Снеллиуса) 
и факт, что направление распространения световых лучей перпен­
дикулярно плоскости волнового фронта.

l - щ ,  I  1 -Г Щ ,

Рис. 2.2. Распространение плоской и сферической волны согласно принци­
пу Гюйгенса.

2.2. Дифракция
В случае распространения бесконечной плоской волны или сфе­

рических волн геометрическая сумма всех вторичных сферических 
волн может быть вычислена согласно §2.1.5. Но это не справедли­
во, если распространению волны препятствует какая-либо прегра­
да. Амплитуды в разных точках волнового фронта в этом случае не

3В отечественной научной литературе принято использовать принцип Гюйгенса- 
Френеля. Френель дополнил принцип Гюйгенса утверждением, что вторичные волны 
интерферируют между собой. Принцип Гюйгенса-Френеля гласит, что возмущение в 
некоторой точке можно рассматривать как результат интерференции элементарных 
вторичных волн, излучаемых каждой точкой волновой поверхности. (Прим. ред.)

t+At



одинаковы, и распространение волн нельзя считать линейным. Это 
явление называется дифракцией. Дифракция играет фундаменталь­
ную роль при распространении световых лучей во всех оптических 
системах и, в частности, во всех астрометрических инструментах, ко­
торые далее будут рассмотрены в данной книге.

2.2.1. Распространение ограниченной плоской волны
Пусть в некоторый момент времени t монохроматическая плос­

кая волна, распространяющаяся в вакууме, пересекает плоскость П 
с прозрачным отверстием площадью 5, которое ограничено замкну­
той кривой С (рис. 2.3). Это отверстие часто называется апертурой 
оптического инструмента или входным зрачком. Пусть О -  произ­
вольная точка, которая является началом отсчета на плоскости П. 
Перед нами стоит следующий вопрос: каково будет распределение 
интенсивности света после прохождения волной плоскости П в на­
правлении оси Оу> заданной углом в к нормали к П? Пусть Ох -  про­
екция Оу на П и пусть Р -  произвольная точка на апертуре S внутри 
кривой С . Полярные координаты точки Р  относительно Ох равны р 
и ф. Пусть фронт плоской волны, проходя через точку Р, пересекает 
Ох в точке Р', а Оу в точке Р". Поэтому разность оптической длины 
пути между точками Р " и О будет равна

D =  pcosV>sin0.

Если Л -  длина волны и к = 27г/А, то разность фаз равна

Д ф =  кр cos ̂  sin 0.

Используя выражение (2.5), найдем, что амплитуда волн от вто­
ричных источников, центры которых расположены в бесконечно ма­
лой площадке dA = pdpdip около точки Р, описывается выражением

a cos (u>t — кр cos <ф sin 9)pdpdtp̂

где а -  коэффициент пропорциональности, а частота ш задана выра­
жением 27г с / \  = кс.

Теперь применим принцип суперпозиции (§ 2.1.4) по всей апер­
туре 5  и получим мгновенную амплитуду в направлении Оу

Uy = a J J  cos (u;£ — кр cos ф sin в) pdpdф. (2.10)
s



Рис. 2.3. Дифракция плоской волны П на апертуре S.

В комплексном представлении Uy -  действительная часть выраже­
ния

Vy =  a  J J  ехр г (utf — кр cos гр sin 0) pdpdip,
5

которое также можно записать в виде

Vy =  a  exp iutf J J  exp (—ikp  cos 'ф sin 0) pdpd'ij). (2-И )
s

Эта функция зависит от формы и размера входного отверстия, дли­
ны волны и направления Оу. Вычисление этой функции возможно 
лишь численными методами. В случае неплоского волнового фрон­
та выражение будет еще более сложным, так как нормаль к поверх­
ности волнового фронта зависит от расположения точки Р. Выраже­
ние (2.11) получено для случая параллельных падающих лучей, это 
соответствует тому, что называют дифракцией в дальней зоне.

2.2.2. Дифракция на круглом отверстии
В важном частном случае выражение (2.10) имеет аналитическое 

решение. Этот случай соответствует круглому входному отверстию, 
наиболее часто встречающемуся в практике наблюдений на астроно­



мических приборах. В качестве круглого отверстия выступает вход­
ное отверстие объектива или диафрагма. Если источником света яв­
ляется звезда, то фронт волны будет плоским, и мы будем предпо­
лагать, что свет распространяется вдоль прямой, перпендикулярной 
оси апертуры. В выражении (2.10) будем считать, что точка О яв­
ляется центром входного отверстия, поэтому, U является функцией 
только угла в:

R 2тг
Uу — acosut J  pdp J  cos(fcpcos^sin0)cfyM-

o оR 2тг (2.12)
+a sin art J  pdp J  sin (fcpcos^sin 0)dip,

где R -  радиус входного отверстия. Определим параметр 
z = кр sin в у тогда второй интеграл в первой строчке будет иметь вид

27Г

J  cos (z cos ф) d'tp = 27Г Jo (z) >
о

где J q(z) -  функция Бесселя нулевого порядка, классический ре­
зультат в теории функций Бесселя. Второй интеграл (2.12) во вто­
рой строчке равен нулю вследствие сферической симметрии отно­
сительно гр = 7Г.

Другим результатом теории функций Бесселя являются рекур­
рентные соотношения:

*о
J  zJq (z) dz = zqJi (zo),

где Ji(z0) -  функция Бесселя первого порядка. Определяя zo как 
z0 = kRsinO, и делая замену переменной

_  z 
 ̂ к sin в ’

U (0) сводим к интегралу:

и(в) = acosut [  — 27гД2а ——— cosu>t. (2.13)
v J J k2 sin в z0 v '



2.2.3. Функция рассеяния точки круглой апертуры
Рассчитаем теперь освещенность в направлении 0> зная, что она 

пропорциональна квадрату амплитуды

E ( e ) ~ ( * R 2a)2( ^ ^ y .

Определим функцию рассеяния точки (ФРТ) как освещенность,
нормированную к освещенности при в = 0. В этом случае z0 = 0,
и из свойств функции Бесселя первого порядка следует, что:

lim (Ji (*)/ *) =  z—►о z

Следовательно, ФРТ для круглой апертуры имеет вид

F ( R , e ) = ( — (2.14)

для параметра

, л 27rRsin0 7rDsin0zo =  kRsinv = ------------------ г—— = --- ---------- ---------- ,
A A

где D -  диаметр отверстия, параметр более часто используемый при 
определении апертуры телескопа, чем радиус R. На рис. 2.4 показа­
на соответствующее распределение ФРТ как функции от параметра 
zo и угла 0, выраженного в радианах. Это распределение называется 
колъи/ами Эйри. Центральный светлый диск получил название диска 
Эйри} в нем концентрируется 83,8% полной энергии.
Замечания

• Размеры дифракционной картины обратно пропорциональны 
диаметру входного отверстия. Если R возрастает, то Е(в)/Е(0) стре­
мится к нулю, кроме случая в = 0: в этом случае не происходит 
отклонения светового луча, и можно наблюдать невозмущенное ли­
нейное распространение бесконечной плоской волны.

• Когда угол падения а  лучей увеличивается, входной зрачок ча­
стично диафрагмируется. Это явление называется виньетировани­
ем, оно изменяет распределение света в дифракционной картине. В 
астрономических приборах угол а  обычно достаточно мал, и этим 
эффектом пренебрегают.



l i ^ o )

Рис. 2.4. Распределение относительной освещенности (ФРТ) в дифрак­
ционной картине от круглого отверстия диаметром D при длине волны Л

(го = nDsmO/X).

• Очень часто вторичные зеркала и другие различные элемен­
ты, существующие в реальных приборах, частично затеняют входное 
отверстие. Следствием этого является искажение и увеличение раз­
меров дифракционной картины. Например, если круглая пластинка 
диаметром eD закрывает входной зрачок, то ФРТ имеет вид:

(1 - £ 2) V / V «О /

Для малых значений е распределение освещенности аналогично 
кольцам Эйри. Но несимметричные элементы или некруглые отвер­



стия могут изменить вид распределения значительным образом. На­
пример, радиальные держатели вторичных зеркал являются причи­
ной возникновения дифракционных крестов, видимых на передер­
жанных фотографиях ярких звезд (пример показан на рис. 5.4).

2.2.4. Разрешающая способность

Разрешающей способностью инструмента называется минималь­
ное угловое расстояние между двумя точечными объектами, при ко­
тором они еще различаются отдельно друг от друга. За значение раз­
решающей способности принимают величину радиуса диска Эйри, а 
именно

1,22 А 
e ~ ~ D ~ '

Этот результат, называемый критерием Релея, является соглашени­
ем; в действительности разрешающая способность зависит от отно­
сительной яркости источников и точности, с которой мы можем про­
анализировать результирующую дифракционную картину и срав­
нить ее с теоретически рассчитанной дифракционной картиной от 
одиночного точечного источника. Некоторые методы анализа рас­
пределения освещенности позволяют улучшить результат пример­
но на порядок величины (см., например, раздел 5.3). Однако при на­
земных наблюдениях ограничение разрешающей способности про­
исходит главным образом из-за неоднородности и турбулентности 
атмосферы (глава 3). Размывание изображения вследствие этих эф­
фектов значительно больше, чем размеры диска Эйри для телеско­
пов с апертурами, превышающими 10-20 см. Недавно появились но­
вые приборы на основе адаптивной оптики (см. § 3.4.8). Они приме­
няются для коррекции влияния атмосферы и увеличения разреша­
ющей силы приборов. Однако эти приборы эффективны лишь при 
наблюдении участков неба с размерами, которые составляют доли 
минуты дуги.

2.3. Когерентность света
До сих пор мы рассматривали монохроматический свет. Но в 

природе чисто монохроматической свет не существует: все природ­
ные источники имеют определенную ширину спектральной линии. 
В результате выражение (2.5) верно лишь для длин волн А, лежащих 
в интервале Ао -  ДА < А < Ао + ДА. Вопрос в том, может ли фор­



мула (2.5), а также следствия этой формулы, описанные в §2.1.3 и 
2.1.4 и разделе 2.2, оставаться справедливыми для интервала с нерав­
ным нулю ДА, по крайней мере для заданного интервала времени 
At. Например, применимы ли они для излучения в спектральной 
линии, которая уширена вследствие температурных эффектов или 
по каким-то другим причинам? Это означает, что в течение времени 
At, называемого временем когерентности, волны будут иметь оди­
наковые фазы. В этом случае, световой импульс или волновой пакет 
называется когерентным.

2.3.1. Ширина полосы
Рассмотрим ансамбль световых волн, мгновенная амплитуда ко­

торого находится как сумма амплитуд каждой из присутствующих 
волн. Запишем выражение (2.5), используя частоту / = о;/27г, а не 
длину волны А:

U (/, t) = а (/) cos 2̂7гf t  -  •

Суммарная амплитуда может быть получена интегрированием этого 
выражения по всему спектру длин волн:

+оо

U (t) = J  а (/) cos ^2 ж f t  -
—ОО

где, для применения теоремы Фурье, был добавлен интервал от -оо 
до 0; конечно, в этом интервале a(f)  = 0. Запишем это выражение в 
комплексном виде с учетом (2.6):

+оо

V (t) = J о (/) exp (2inft) exp df-
— ОО

Определим комплексную амплитуду как:

A(f )  = a (/)exp  ̂ ^

так что
+оо

V (t) = J  А (/) exp (2inft) df.
— ОО



Это выражение показывает, что V (t) -  это Фурье-преобразование 
амплитуды A(f). Мы можем применить обратное преобразование и 
получить

+оо

A ( f ) =  J  V (f)  exp (—2i7rft) dt. (2.15)
— oo

Применим это преобразование к синусоидальному (и, следователь­
но, когерентному) волновому пакету с центральной частотой /о и 
длительностью At, так что

V (t) = а exp (2г7г/о£),

для
At At

------< t <  — ,

2 “  “  2 ’

и V(t) = 0 вне этого временного интервала. Тогда выражение (2.15) 
будет иметь вид

At/2

f )  — a f  ехр(—2г7г(/ -  f 0)t)dt.
-A t/2

Проинтегрировав и умножив обе части на At,получаем

sin (тг (/ -/ о) A t)A( f )  = aAt-
*  (/ “  /о) &t

Если положить, что А/ = / — /о, то освещенность, пропорциональ­
ная квадрату амплитуды, равна

(2Лв>
Функция (sin z/z)2 хорошо известна. Она показана на рис. 2.5.

Основная часть энергии приходится на центральный пик, огра­
ниченный интервалом ± Д / относительно /о; А/ называют шири­
ной полосы когерентного волнового пакета.
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Рис. 2.5. Энергетический спектр волнового пакета с шириной полосы А/ и
длительностью At.

2.3.2. Время и длина когерентности
Первые нули выражения (2.16) соответствуют условию 7г A fA t = 

± 7г. Следовательно, A fA t = 1 или

Д* = 1/Д/.

Этот временной интервал называют временем когерентности. Ин­
терпретация этого результата следующая. В волновом пакете с энер­
гетическим спектром, показанном на рис. 2.5, волны с частотами в 
интервале /о -  Д/ < / < /о + Д/ сохраняют одинаковые (коге­
рентные) фазы в течение интервала времени, равного At. Теперь с 
учетом того, что / = с /А, имеем

|Д/| = с|ДА|/А2,

и найдем расстояние, которое свет пройдет за время At:

А2
AD = c A t  =

ДА

Расстояние AD называется длиной когерентности. Это расстояние 
равно длине когерентного светового импульса с полосой частот Д/. 
Поскольку значение с значительно больше, чем А, то время когерент­
ности и длина когерентности малы, до тех пор пока полоса Д/ не ста­
новится очень малой. Для примера возьмем полосу пропускания в



1 нм (фильтр на 10 X) при длине волны А = 0,5 мкм (зеленый свет). 
Длина когерентности в этом случае будет равна AD = 0,25 мм, а вре­
мя когерентности -  8,3 • 10" 13 с. Очень малая длина когерентности 
является основной проблемой при использовании интерферометров 
(см. главы 9 и 10).

В конце заметим, что понятие времени и длины когерентности 
впервые было использовано в радиотехнике. Этим объясняется ис­
пользование термина ширина полосы вместо интервала когерент­
ных частот, который более понятен и более подходит по смыслу к 
выражениям длина и время когерентности.

2.4. Инструментальные искажения
Не существует оптической системы, обеспечивающей создание 

точечного изображения точечного источника. Мы уже видели, что 
дифракционные эффекты размывают изображение точки по некото­
рой поверхности. Но это не единственная причина искажения изоб­
ражений: существуют и другие причины возникновения искажений 
и не только размывания, но и смещения изображения. В этом разде­
ле мы коротко расскажем об искажениях, которые возникают внут­
ри астрономических инструментов; следующая глава будет посвя­
щена влиянию атмосферы.

2.4.1. Условное изображение

Для описания инструментальных искажений необходимо опре­
делить идеальный инструмент. Мы будем считать, что это инстру­
мент, точно подчиняющийся законам геометрической, точнее гаус­
совой оптики. Эти законы, согласно Максвеллу, сформулируем сле­
дующим образом.

• Все лучи от одной точки объекта, входящие в инструмент, 
должны сходиться в одной точке изображения.

• Если объект находится в плоскости, перпендикулярной оси ин­
струмента, то и изображение объекта должно лежать в плоскости, 
перпендикулярной к этой оси.

• Изображение должно быть геометрически подобно объекту 
(коэффициент увеличения должен быть постоянным).

Предположим, что рассматриваемая область -  это определенный 
участок С на небе. Если инструмент идеальный, изображением С бу­
дет область С' на поверхности F Изображением точки Pi из С будет



точка Р[ в области С". Но при использовании реального инструмен­
та свет, исходящий из С и входящий в инструмент, заполняет опре­
деленный объем £, а свет, исходящий из точки Pi заключен в неко­
тором объеме Oi в окрестности F  (рис. 2.6). Имеем,

С Е ,

и для всех точек из С,
и(<7*) С £ .

Рассмотрим поверхность Ф, на которой выполняются измерения. 
Она может совпадать или не совпадать с F. Чаще всего это плос­
кость, но не обязательно. Например, в телескопах Шмидта (см. 
§ 5.1.1) поверхность Ф является сферой. Мы будем называть ее фо­
кальной поверхностью.

Рис. 2.6. Схематическое представление соответствия участка неба С и его 
изображения С*. Физическое изображение Р* точки Pi и ее условное изоб­

ражение qi показаны в увеличенном масштабе участка С*.

Пересечение Ф с £  определяет область С*, называемую изобра­
жением Су и, аналогично, пересечение (пятно) Р* поверхности Ф с 
конусом а г называется физическим изображением точки Pi. Имеем

р ; с с \



и
UP* с  С\

Для каждого участка Р* выберем некоторое правило, определяю­
щее точку qiy которую мы будем называть условным изображением. 
Например, условным изображением можно считать точку, в кото­
рой наблюдается максимум освещенности или которая соответству­
ет центру тяжести пятна. Существенно, что это правило

ft =

должно быть одинаковым для всего поля данного инструмента. То­
гда преобразование Pi —► qi определяет изображение любой точки Pi 
области С на фокальной поверхности Ф. Искажения могут быть та­
ким образом оценены количественно. Вектор P{qt определяет абер­
рацию инструмента для точки Р Аберрация, в частности, зависит от 
выбора поверхности Ф. Теория инструментальных искажений помо­
гает при оптимизации выбора такой поверхности.

На практике мы игнорируем плоскость F  и работаем на по­
верхности Ф, учитывая только поперечные аберрации. При этом мы 
предполагаем, что Ф находится очень близко к F  и что можно найти 
проекцию P{qi в локальной системе координат. Пусть f  и rj -  коор­
динаты проекции Р[ на Ф. Координаты точки qi можно записать в 
виде £ + Д£ и rj + Ату, и аберрации представляются в виде компонент 
вектора ДР|:

= /(£.»?); Л*? = </(£>*?)• (2-17)

В инструменте с осевой симметрией можно рассматривать только 
один параметр, а именно р =  (£2 + 772)1/2. В этом случае мы имеем

|ДР|| = Ар = h(p).

В последующих параграфах мы коротко рассмотрим наиболее 
важные аберрации. Более подробно с теорией аберраций можно 
ознакомиться по работам [47, 237, 298 ,5*, 7*, 8*].

2 .4 .2 . Дефокусировка

Основным проявлением дефокусировки является размытие кру­
говой структуры колец Эйри и сдвиг центра изображения, пропор­
циональный расстоянию р от оси инструмента. Если Ах -  дефоку­



сировка и х -  расстояние от изображения до входного зрачка, мы 
имеем

Это эффект первого порядка по р.

2.4.3. Сферическая аберрация

Причина возникновения этого дефекта заключается в том, что 
лучи от точечного источника, находящегося на оси инструмента, не 
пересекаются в фокусе, который определяется по законам Гауссовой 
оптики, а образуют поверхность, называемую каустикой. По друго­
му это можно объяснить тем, что лучи, распространяющиеся внутри 
инструмента, имеют различные оптические длины путей и не схо­
дятся в одну точку. Каустика имеет перетяжку (самое узкое сече­
ние), но, как показано на рис. 2.7, эта перетяжка окружена большим 
гало. Обычно середина каустики определяется положением экрана, 
перпендикулярного оси инструмента, при котором площадь осве­
щенной поверхности минимальна. В этом кружке сферические абер­
рации минимальны. В инструменте со сферическими аберрациями 
этот кружок должен находиться на плоскости Ф; он представляет 
собой физическое изображение бесконечно удаленного источника 
на оси инструмента. Для компенсации сферической аберрации ис­
пользуются несферические оптические поверхности. Например, па­
раболическое зеркало не имеет сферической аберрации: все лучи, 
параллельные оси зеркала, сходятся в фокусе параболоида. В теле­
скопах Шмидта для исправления сферической аберрации использу­
ется линзовый корректор (§5.1.1).

2.4.4. Кома

Поведение неаксиальных световых лучей аналогично. Вместо 
фокусирования в гауссовом изображении неаксиальные световые 
лучи формируют каустику, которая к тому же не является симмет­
ричной. Физическое изображение, получаемое при пересечении лу­
чей с плоскостью Ф, имеет вид капли (комы), что и дает назва­
ние этому виду аберраций. Острие комы находится на каустике 
(рис. 2.7).

Длина комы пропорциональна угловому удалению объекта от 
оптической оси р и квадрату относительного отверстия D/f .  Сме­
щение изображения пропорционально р. Однако, анализируя кома-



D

физическое
изображение

Рис. 2.7. Аксиальная и неаксиальная каустики и вид пятна рассеяния в 
плоскости Ф, проведенной через кружок минимальной сферической абер-

подобное пятно Р* для определения условного изображения q, мы 
испытываем значительные трудности: в зависимости от чувстви­
тельности детектора только часть хвоста комы может быть доступна 
измерениям. По мере того, как хвост становится больше -  и соот­
ветственно слабее -  с увеличением р, другой член более высокого 
порядка в выражении р влияет на положение условного изображе­
ния следующим образом:

Можно минимизировать или даже убрать кому, используя условие 
апланатизма: все входящие на расстоянии у от оси системы лучи 
должны выходить из нее с наклоном г к оси таким, что отношение 
yj sin i постоянно для всех у (критерий Аббе).

Инструмент, исправленный в отношении комы и сферической 
аберрации, называется апланатом. Смещение изображения, пропор­
циональное р, корректируется такой системой.

2.4.5. Астигматизм и кривизна поля
Коррекция в отношении апланатизма не уничтожает каустику, и 

физическое изображение, формируемое неаксиальными лучами, не 
является ни точкой, ни кружком. Множество лучей, исходящих из

рации и  (справа).



точки Pi и формирующих конус а», как определено в § 2.4.1, имеют 
особенность, образуя две линии, которые называются тангенциаль­
ным4 (Т) и сагиттальным (S) изображениями, соответственно, или, 
просто, астигматическими изображениями. Тангенциальное изоб­
ражение перпендикулярно меридиональной плоскости, определя­
емой направлением главного луча, и осью системы. Сагиттальное 
изображение располагается в меридиональной плоскости. Рассто­
яние вдоль главного луча между двумя астигматическими изобра­
жениями называется длиной астигматизма. Изображения в проме­
жуточных между этими плоскостями сечениях имеют вид эллипсов 
(рис. 2.8).

Рис. 2.8. Сфера минимальных аберраций и структура пучка лучей, прошед­
шего через систему, обладающую астигматизмом.

В точке М, расположенной близко от середины отрезка TS, сече­
ние светового пучка имеет форму круга и минимальную площадь. 
Этот кружок имеет минимальные аберрации и является наилуч­
шим из возможных физических изображений Р* точки Pi. Для всех 
участков области С геометрическим местом точек Р* является сфе­
ра -  сфера минимальных аберраций. Оптимальной по этому пара­

4 В отечественной литературе по оптике чаще употребляется термин меридиональ­
ный. (Прим. ред.)



метру фокальной поверхностью Е является сфера, показанная на 
рис. 2.8, а Р* являются физическим изображением точки Р По этой 
причине, это свойство оптических систем называется кривизной по­
ля5.

Рассматриваемый дефект корректируется в телескопах Шмид­
та путем прикрепления фотографической пластинки к поверхности 
сферы минимальных аберраций. Размещая затем пластинку в гаус­
совой фокальной плоскости F, касательной к сфере Е в точке О, мы 
заменяем гауссово изображение Р  на Q так, что OQ = R6, где R -  
длина главного луча от его пересечения с осью и в -  угол его накло­
на к оси. В этом случае величина аберрации равна

AP = O P - O Q  = R(tg6 -  в) ~  Ф;
О

где R -  радиус сферы минимальных аберраций.
Если же спроектировать М на F(M'), то результирующая абер­

рация будет

о3
АР' = О Р -  ОМ' = R(tgO-sinO) ~

Эта формула применяется в том случае, когда в качестве фокальной 
поверхности используется F  вместо Е. В дополнение имеется рас­
фокусировка ММ', что дает дополнительную ошибку, пропорцио­
нальную р, так что изображения становятся нерезкими при увели­
чении угла в.

2.4.6. Дисторсия
Эта аберрация возникает, когда входной зрачок не совпадает, на­

пример, с передней главной плоскостью линзы. В этом случае можно 
показать, что увеличение изображения зависит от расстояния до оп­
тической оси. Последствия этого таковы, что изображение неради­
ального отрезка искривляется. Два возможных вида искажений, да­
ваемых системой, обладающей дисторсией, показаны на рис. 2.9. В 
обоих случаях, смещение пропорционально р3, но так как это функ­
ция расстояния в фокальной плоскости, то ее можно представить в 
виде полинома третьей степени по £ и 77.

5Другими словами, изображение плоского предмета получается резким не в фо­
кальной плоскости, как должно быть в идеальном инструменте, а на сферической по­
верхности (Прим. ред.).



Рис. 2.9. Картина дисторсии. Слева: подушкообразная дисторсия. Справа: 
бочкообразная дисторсия.

2.4.7. Хроматическая аберрация

До сих пор, при рассмотрении инструментальных дефектов, мы 
предполагали, что падающий свет монохроматический. Реальное 
физическое изображение -  это суперпозиция монохроматических 
изображений, которые совсем не обязательно идентичны друг дру­
гу и расположены в одном и том же месте. Это особенно заметно в 
том случае, когда оптическая система включает в себя линзы с по­
казателем преломления, зависящим от длины волны, так что их дис­
персия зависит от цвета. Влияние этого эффекта может быть умень­
шено соединением собирающих линз, сделанных из стекла с боль­
шим показателем преломления и малой хроматической дисперсией, 
с рассеивающими линзами, сделанными из стекла с малым показа­
телем преломления и большой хроматической дисперсией. Радиусы 
кривизны линз выбираются таким образом, чтобы компенсировать 
хроматическую дисперсию; такая комбинация оптических элемен­
тов называется ахроматом. Однако, хроматические свойства стекол 
зависят от длины волны нелинейным образом. Поэтому невозмож­
но сделать точную компенсацию, особенно, если система должна ис­
пользоваться в широком диапазоне длин волн. Рекомендуется ис­
пользование узкополосных фильтров, хотя они сильно уменьшают 
освещенность изображения.

Рассмотрим физическое изображение Р*(А) точки Pi, зависящее 
от длины волны. Спектральную интенсивность света после прохож­
дения инструмента обозначим как /(А). Пусть х и у -  координа­
ты точки в локальной системе координат на Ф и Fi(\,x,y) -  рас­



пределение освещенности физического изображения. Полное рас­
пределение освещенности Gi(x,y) физического полихроматическо­
го изображения Q* -  это интеграл от Fi(A,x,y), умноженный на 
спектральную интенсивность /(А) в используемом диапазоне длин 
волн Ai — А2:

Для каждой длины волны А выбранное нами правило редукции 
определяет условное точечное изображение qi (А), являющееся функ­
цией А. Применив это же правило к изображению Q* определим 
условное изображение q[. Ясно, что изображения д*(А) для различ­
ных длин волн не идентичны и не совпадают с q[y которое само за­
висит от спектрального распределения /(А). Это означает, что век­
тор хроматической аберрации, определенный согласно (2.17), явля­
ется также функцией /(А). В астрономических вычислениях распре­
деление /(А) заменяют в первом приближении показателем цвета 1С, 
который является фотометрическим параметром, зависящим от рас­
пределения интенсивности в спектре. Таким образом, он является 
числовым представлением цвета звезды. Для звезды показатель цве­
та равен разности

между звездной величиной шд, измеренной с применением голубо­
го фильтра с максимумом на длине волны А в — 0,48мкм, и вели­
чиной ту, измеренной с применением фильтра с максимумом на 
длине волны Ау = 0, 537 мкм (см. также таблицу 3.1). Соответству­
ющая гауссова точка Р[ получается в предположении, что показа­
тель цвета звезды равен нулю, так что выражения для компонент 
вектора аберрации могут быть разложены в ряд по степеням /с. На 
практике обычно оставляют только члены первого порядка. Зависи­
мость от f  и rj тоже должна приниматься во внимание, так как хро­
матическая аберрация не постоянна по полю. Для инструментов, в 
которых, по крайней мере, хроматические эффекты частично скор­
ректированы, достаточно использовать выражения:

/с = тв -  ту (2.18)

AS = Icf(Z,v); Д|7 =  /с^,*7), (2.19)



а в качестве / и д взять полиномы второго порядка по £ и 77. Дру­
гие аберрации, описанные в предыдущих параграфах, также должны 
быть учтены в формулах (2.19).

2.4.8. Дифракционный хроматизм
Наилучший способ избавиться от хроматической аберрации -  

это отказаться от стеклянных линз в инструменте и использовать 
только зеркала (далее мы увидим, что это не выход для большин­
ства астрометрических инструментов, и на это есть веские причи­
ны). Когда изображения точек являются кружками, то дифракци­
онные картины представляют собой концентрические кольца с цен­
тром в той же точке, поэтому, условные изображения находятся в 
центре дифракционной картины. Но если имеет место кома, различ­
ные дифракционные картины не имеют общего центра. Дифракци­
онная картина комы в красных лучах значительно больше, чем в си­
них, хотя острия их совпадают. Соответственно, положение услов­
ного изображения зависит от длины волны. Это явление называ­
ется дифракционным хроматизмом. Этим эффектом пренебрегают 
в классических инструментах, которые имеют другие значительно 
большие аберрации, но его необходимо учитывать в катадиоптри- 
ческих астрономических инструментах в космосе. Например, в те­
лескопе Гиппаркос этот эффект составляет несколько миллисекунд 
дуги. Этой величиной для инструмента, имеющего точность 1 мс ду­
ги, нельзя пренебрегать. Дифракционный хроматизм станет основ­
ной проблемой в высокоточных космических астрометрических ин­
струментах, где условное изображение должно быть определено по 
всему полю зрения с точностью в несколько микросекунд дуги.



Глава 3

Влияние атмосферы на 
формирование 
изображений

Все наземные астрономические инструменты окружены атмо­
сферой. От звезды до регистрирующего устройства, размещенного 
в фокусе астрономического прибора, свет проходит не только через 
оптические элементы инструмента, свойства которых описаны в гла­
ве 2, но и через разнородные атмосферные слои, встречающиеся на 
его пути. Атмосфера значительно изменяет не только вид изображе­
ния, но и направление на наблюдаемое небесное тело.

Рассмотрим волновой фронт, плоскость которого перпендику­
лярна видимому направлению на источник излучения. Атмосфера 
отклоняет свет от первоначального направления, так как показатель 
преломления атмосферы отличен от единицы: это явление называет­
ся атмосферной рефракцией. Кроме этого, из-за атмосферных неод­
нородностей изменяется и форма волнового фронта, что приводит к 
изменению распределения освещенности и вида физического изоб­
ражения. А поскольку эти неоднородности переменны во времени, 
то окончательная структура изображения и, соответственно, поло­
жение условного изображения также изменяются со временем.



3.1. Монохроматическая атмосферная рефракция
Предположим, что атмосфера стабильна во времени и состоит из 

однородных параллельных слоев. Ограничимся здесь случаем моно­
хроматического света.

3.1.1. Приближенная теория атмосферной рефракции
В первом приближении предположим, что атмосфера состоит из 

плоских горизонтальных слоев. Показатель преломления п являет­
ся функцией высоты h слоя. Будем считать, что бесконечно малые 
изменения dn величины п происходят на границе бесконечно тонко­
го слоя атмосферы. Пусть z — зенитное расстояние источника излу­
чения над этим слоем (рис. 3.1), при прохождении слоя луч откло­
няется на dz согласно закону преломления Снеллиуса:

nsinz = (n + dn) sin (z + dz) . (3.1)

Рис. 3.1. Рефракция в атмосфере, состоящей из горизонтальных плоских
слоев.

Из этого следует, что величина nsinz инвариантна вдоль пу­
ти распространения луча через атмосферу от внешней границы, где 
n = 1, до поверхности Земли, где коэффициент преломления равен 
п0. Следовательно, можно получить соотношение между истинным



направлением на источник излучения в вакууме, заданный истин­
ным зенитным расстоянием г, и видимым зенитным расстоянием z q  

на поверхности Земли:

sin z = щ  sin zo. (3.2)

По определению астрономическая рефракция или просто рефрак­
ция R  равна

R = z -  zo, или 2 = zo + R. (3.3)

Это — величина, которая должна быть добавлена к наблюдаемому 
зенитному расстоянию для того, чтобы получить зенитное расстоя­
ние, которое было бы измерено при отсутствии атмосферы.

Подставляя (3.3) в (3.2) и пренебрегая членами второго порядка 
по Я, получаем:

sin zo + R cos zo = no sin z,

или
R  =  (n0 -  1) tg zo. (3.4)

3.1.2. Приближение атмосферы сферическим слоем
Следующим шагом в оценке рефракции будет предположение, 

что атмосферные слои являются сферическими слоями, причем их 
центры совпадают с центром Земли, которая, в свою очередь, тоже 
считается сферой. Геометрический путь луча, пересекающего беско­
нечно тонкий слой толщиной dr с показателем преломления п, по­
казан на рис. 3.2.

Пусть показатель преломления в ближайшей внешней к слою 
окрестности будет п — dn (считаем, что dn положительно). Пусть £ 
и С + ~  углы падения луча относительно радиусов ОМ и ON.
Угол между этими радиусами равен dO. Из этого можно сделать за­
ключение, что в треугольнике ОМ N угол N равен £ — dO. Используя 
теорему синусов для этого треугольника, получим

г sin С = {г + dr) sin (С — dQ) .

Далее, применяя закон Снеллиуса в точке АГ, имеем:

п sin (С — dO) = (n — dn) sin (С + С̂) •

Исключая sin (С -  d6) в обоих уравнениях, получаем

nr sin £ = (n — dn)(r + dr) sin(£ + dQ = пого sin z q . (3.5)



Рис. 3.2. Рефракция света при прохождении сферических атмосферных
слоев.

Это показывает, что величина nr sin £ является инвариантом. Срав­
ните эту величину с инвариантом (3.1). В дифференциальной форме 
инвариант имеет вид:

—г sin £dn + n sin £dr + nr cos = 0. (3.6)

В треугольнике OKM  (рис. 3.2) угол £ связан с зенитным расстоя­
нием в точке наблюдения П выражением z = £ + в, или

dz = dC + d0. (3.7)

Окончательно, для треугольника MNH на рис. 3.2 запишем:

dr = rdB ctg £. (3.8)

Исключая dB и из последних трех уравнений, найдем:

dn = ndz ctg С. (3.9)

По определению рефракция R — это интеграл по dz от поверхности 
Земли до космического пространства. Считая п независимой пере­
менной и интегрируя выражение (3.9), получим:

По

J п
1



или, используя инвариант (3.5), найдем, что

(п0г0/пг) sin Zo
tg< =

y / l -  (щго/nr)2sin2zo

и изменяя знак и порядок интегрирования, получим:

TlQ
R = sin zo J dn

i nyj(пг/пого)2 -  sin2z0
(3.10)

3.1.3. Формула Лапласа
Для вычисления интеграла и выяснения его физического смысла 

заменим показатель преломления на поверхности Земли на индекс 
преломления:

OL = по — 1.

Закон Гладстоуна-Дейла гласит, что индекс преломления пропор­
ционален плотности газа, если плотность мала. Поэтому если опре­
делить р как отношение 5 /So, то есть относительно плотности возду­
ха на поверхности Земли, то имеем

п — 1 =  (по — 1) р =  оср. (^-11)

Преобразуем величину (пг/пого)2, стоящую под знаком квадратного 
корня в формуле (3.10). Определим высоту над уровнем моря как ft, 
так что

г = г0 + ft,

и получим

\ п 0Г0)  \ l  +  a j  \  Г о )

2 ft
=  1 +  —  + 2а (р -  1) +  ... =  1 +  2г/. (3.12)

Го

Возвращаясь к формуле (3.10), можно легко получить следующее 
выражение, приняв р за независимую переменную:

1
_ . Г adp
R = sin zo / --------------, ■ = .

J  (1 + ap) y/cos2zo + 2rj



Давайте снова преобразуем подынтегральное выражение, сохраняя 
только члены первого порядка и заменяя cos2 zq на 1/(1 + tg2zo):

i

R = atgzo J  [l -  ap  -  77 (l + tg2z0)] dp,
0

или, пренебрегая членами, пропорциональными а 2, найдем:

1 1 
R = a tg zo  J  ( l - 7 ] ) d p - a t g 3zo J  rjdp. (3.13)

о 0
Заметим, что заменяя г/ на величину, определенную в выражении 

(3.12), и пренебрегая членами более высоких порядков, чем члены 
этой формулы, имеем:

i i  1 
J  7]dp = J  ^ dp  + a  J  (p -l)d p .

Второй интеграл равен 1/2. Первый интеграл может быть взят по 
частям:

1 1 °°
f h J \hpY~1 1 [  JL
/ —dp = —  Н---- / pdh.

J  r0 I ro J p=0 ro J
о r о

Выражение в скобках равно 0, так как при р — 1 высота h = 0. Заме­
няя р на 6/So во втором члене, определим параметр

(зл1)

где L — высота однородной атмосферы, т.е. высота, которую имела 
бы атмосфера, если бы она была однородной с плотностью <5о и ока­
зывала бы то же давление на поверхность земли, что и реальная ат­
мосфера, причем р — давление при h =  0.

Переставляя члены в формуле (3.13), получим:

R = atgzo  [i -  |  -  0 + | -  tg2z0 (/? -  I ) ]  ,

и, окончательно,



Д = а(1  - /3 )  tg z 0 - a ( j 3 -  | )  tg3z0. (3.15)

Эта формула называется формулой Лапласа и обычно записыва­
ется в виде:

R = A tgz0 -  В  tg3z0, (3.16)

где коэффициенты А и В  зависят от физических свойств воздуха 
в месте наблюдения. Эту зависимость мы рассмотрим в следующих 
параграфах.

3.1.4. Нормальная рефракция
Коэффициенты А и В  зависят от температуры, давления, дли­

ны волны и — в меньшей степени — от широты и долготы места на­
блюдения. Согласно существующей практике, в частности в Пул­
ковских таблицах [1] атмосферной рефракции, являющихся наи­
лучшими таблицами на современном этапе, мы определяем нормаль­
ные условия следующим образом:

Температура to = 15° С (= 288,16 ° К)
Давление ро = 101 325 Па (760 тор)
Парциальное давление паров воды ео = 0 Па
Длина волны Ао = 0,590 мкм
Высота h=  Ом
Широта ф = 45°

Нормальная рефракция — это рефракция, задаваемая формулой Ла­
пласа при нормальных условиях:

До = Ао — Во tg ^ zo  = 57/,/085 tg z o  — О'/Оббб tg^zo* (3.17а) 

Соответствующие значения коэффициентов а  и /? равны

ао  =  0 ,000 277 177 =  57','1595, /?0 =  0,001 3037. (3.176)

3.1.5. Зависимость рефракции от температуры и давления
Поскольку параметр а  пропорционален плотности воздуха в ме­

сте наблюдения, то, применяя закон Бойля, получим для a ttP при 
температуре t и давлении р выражение:

p l  +  m t0
<xt,P =  <*о (3.18)

Р 0  1 "Г ТПъ



где 7п = 1/273,16 и индексом 0 отмечены значения величин при нор­
мальных условиях. Параметр /? пропорционален только давлению,
и, следовательно,

= А)— •
Ро

Однако лабораторные эксперименты, а также и реальные измерения 
рефракции показывают, что эти соотношения являются приближен­
ными, и таблицы рефракции рассчитываются по слегка измененным 
формулам. Вплоть до зенитных расстояний, равных 70°, справедли­
ва эмпирически исправленная формула:

1,0552126 р  
'р to,Po 1 +  0 ,003 680 844 ро ’ * ' '

где
С  =  1 -  [0,003 592(t -  15°) -  0 ,000 0055(t -  7,°5)2] ,

И

Е  =  1 +  [0,943 • 10~5(р -  ро) -  0 ,78  • Ю -10(р -  р0)2] .

Показатель преломления также зависит от химического состава га­
за. В атмосфере основной меняющейся составляющей является во­
дяной пар, влияющий на значение а. Полуэмпирическая формула, 
учитывающая этот эффект, имеет вид

Rt,p,e = Rt,p (1 -  о , 152 • 10-5е -  0,55 • 10"9е2) = Rt,pG (е ), (3.20)

где парциальное давление водяного пара е выражено в паскалях. 
Полный набор формул, относящихся к астрономической рефрак­
ции, приводится в работе [99].

Надо учитывать также небольшую поправку, зависящую от вы­
соты инструмента и возникающую в результате изменения хода лу­
чей из-за кривизны пути при больших зенитных расстояниях. Дру­
гая поправка зависит от широты и учитывает локальные отклонения 
от сферической формы Земли. Обе поправки очень малы и ощути­
мы только при z > 80°. На практике астрометрические наблюдения 
невозможны так близко от горизонта по многим причинам, так что 
можно забыть об этих поправках1.

Общий метод вычисления атмосферной рефракции, который при­
меним для длин волн 300 — 1000 мкм, описан в работе Стоуна [263].

^ р и  наблюдениях РСДБ источники иногда наблюдаются при z > 80°. (Прим. 
ред.)



Он согласуется с наблюдениями с ошибкой, меньшей чем 10 мс дуги 
для зенитных расстояний до 65°. При z > 75° ошибка увеличивается 
до 150 мс дуги.

В любом случае, какая бы из формул рефракции не использова­
лась, невозможно точно учесть физические условия распростране­
ния света. Поэтому некоторые поправки к рефракции должны быть 
определены при редукции наблюдений, как это было сделано для 
учета инструментальных эффектов на положение изображения. Это 
рассматривается в главах 4 и 5. По этой причине достаточно принять 
простую формулу в зависимости от погрешности редукции. В этом 
контексте формулы (3.19-3.20) вполне применимы. Параметры С и 
Е  в общем случае могут быть опущены. Это можно сделать также и 
из-за зависимости рефракции от длины волны, которая будет рас­
смотрена в разделе 3.2.

3.1.6. Дифференциальная рефракция

Многие астрономические инструменты, такие как астрографы, 
имеют малое поле зрения. В этом случае определяются относитель­
ные направления на звезды, и нет необходимости вычислять пол­
ную рефракцию, достаточно дифференциальной рефракции относи­
тельно опорной точки. Если zq — зенитное расстояние центра по­
ля зрения, z — зенитное расстояние некоторой точки этого же поля, 
то удобно рассматривать изменение рефракции ДR как функцию от 
Az = Zq — z:

Эта формула дает выражение для вычисления рефракции с точно­
стью, лучшей чем 0'/001 до зенитного расстояния zq = 70°. В боль­
шинстве случаев учет первых двух членов достаточен.

3.2. Хроматическая рефракция
Показатель преломления воздуха и, соответственно, а  зависит 

сложным образом от величины, обратно пропорциональной квадра­



ту длины волны. Наиболее точное выражение получено в [59], а мо­
дифицированное приведено в [24]. Однако, вполне достаточным яв­
ляется представление показателя преломления в виде:

п — 1 = а + 6/А2. (3.22)

3.2.1. Поправки за хроматическую рефракцию
Так как астрономические источники не монохроматические (да­

же если используются фильтры), необходимо учесть остаточную 
дисперсию, которая искажает изображения. Вполне достаточно ис­
пользовать следующую приближенную формулу для учета данного 
эффекта:

Rt,p,e,x = Rt,p,e ( о , 98282 + 0 ,0 0 5 9 8 1 / А 2) = Rt,p,eF  ( А ) . (3 .2 3 )

Коэффициент равен 1 для А = 0,590 мкм. На рис. 3.3 показаны из­
менения коэффициентов А и В в формуле Лапласа для нормаль­
ной рефракции. Более подробное описание данного явления с уче­
том спектрального класса объектов и ширины полосы пропускания 
фильтров дано в работе [263].

3.2.2. Применение при наблюдениях звезд
Из рис. *3.3 видим, например, что удлинение изображения точеч­

ного источника белого света из-за вариаций А будет примерно 1','5 
вдоль вертикального круга. Если реальные размеры монохромати­
ческого изображения значительно меньше, как может быть в хоро­
шие ночи с хорошими условиями наблюдения (см. § 3.4.5), то можно 
увидеть растянутый спектр.

В некоторых случаях, например в фотографической астроно­
мии, в процедуре редукции может учитываться как несимметрич­
ная структура изображения, так и зависимость от длины волны 
(см. §5.1.6). Но для большинства астрометрических инструментов 
это либо невозможно, либо привело бы к недопустимым смещени­
ям. Единственный метод — это сужение спектрального диапазона 
применением фильтра. Спектральная ширина пропускания фильтра 
должна быть достаточно малой для того, чтобы уменьшить эффект, 
но одновременно широкой для того, чтобы оставить достаточно све­
та. Остаточный хроматический эффект для стандартного астромет­
рического инструмента, рассматриваемого в этой книге (раздел 6.2), 
приводится в таблице 3.1 как функция спектрального класса звезды.
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Рис. 3.3. Изменения коэффициентов А (сплошная линия, левая шкала) и В  
(пунктирная линия, правая шкала) в уравнении Лапласа при нормальном 

атмосферном давлении и температуре в зависимости от длины волны.

Для сравнения приводятся также результаты, соответствующие ис­
пользованию двух наиболее обычных фотометрических фильтров.

Средняя длина волны пропускания Ат  фильтра, приведенная в 
таблице 3.1, определяется как

где Ai и А2 границы пропускания фильтра, Т(А) — прозрачность 
фильтра, и /(А) — распределение интенсивности как функция от 
длины волны по спектру звезды.

3.2.3. Эмпирическая поправка

В некоторых случаях потери освещенности из-за узкой полосы 
пропускания фильтров недопустимы. Тогда можно, даже для широ­
кополосных фильтров, рассчитать исправленное зенитное расстоя­
ние. Для этого одна и та же звезда должна одновременно наблюдать­
ся с использованием двух различных фильтров, причем централь-

/ AT(A)/(A)dA



Таблица 3.1. Вариации коэффициента А в формуле Лапласа для различных 
фильтров и звездных температур Т.

Автоматизированный
меридианный круг В фильтр V фильтр

T спектр (Бордо) (UBV) (UBV)
к А лг А(") А т A(") А щ  А О

3000 М3 III 0,544 57,23 0,464 57,62 0,565 57,16
4500 КЗ V 0,538 57,26 0,453 57,69 0,558 57,18
6000 GO 0,536 57,26 0,447 57,73 0,555 57,19
10000 Al 0,533 57,27 0,440 57,79 0,551 57,21
15000 B5 0,532 57,27 0,437 57,81 0,549 57,22
20000 B2 0,531 57,28 0,435 57,82 0,548 57,23
25000 B0 0,531 57,28 0,434 57,83 0,547 57,23

ные длины волн Ai и А2 полос пропускания должны значительно 
различаться.

Пусть z\ и Z2 — наблюдаемые зенитные расстояния. Применяя 
поправку (3.22) к формуле Лапласа, получаем для двух наблюдений

z = Zi + Ао tgz1 + с  -  Во tg3zi,

C tk z ,  з (3-24)
Z = Z2 + A0 tgz2 + 2̂------ Bo tg3Z2 ,

где г — истинное зенитное расстояние и С — неизвестный коэффи­
циент.

Определим промежуточное значение z' зенитного расстояния 
звезды таким образом, что можно использовать формулу Лапласа 
для монохроматического света, и получим истинное зенитное рас­
стояние г:

г = z' + Ао tg z* — Во tg 3z'. (3.25)

Вычитая (3.25) из (3.24), получим

0 = 21 -  z' + Ао (tg * ! -  tg z') + Ct 2̂ l -  Bo ( tg 3Zi -  tg V )  .



Так как Ао и Во — малые величины, то можно пренебречь их произ­
ведениями на разность тангенсов по сравнению с величиной (zi—zf). 
Тогда получим следующие уравнения:

Afzi = A\zf — CtgZj,

A2Z2 = ^2Z' — Ct%Z2>
Исключая С из этих уравнений, находим:

, = Afzitg z2 -  A|z2tgzi
* Af tg Z2 — A| tg z\

Так как значения эффективных средних длин волн для фильтров 
определены не точно и изменяются, в частности, в зависимости от 
цвета звезды, разумно приравнять величины tgzi и tgz2, так что 
окончательно получим:

, _  -  A\z2
Z ~  A ? - A g  *

Эта формула дает значимые значения для z* только, если Ai доста­
точно сильно отличается от А2. Если же значения Ai и А2 известны, 
например, заданы как функции цвета звезды, то можно применять 
формулу Лапласа для монохроматического света (3.16), используя 
z' как наблюдаемое зенитное расстояние. Однако для очень точной 
астрометрии этого может оказаться недостаточно, и при редукции 
наблюдений необходимо будет добавить неизвестный параметр, за­
висящий от длины волны.

3.2.4. Упрощенная эмпирическая поправка
Для малых зенитных расстояний (до 45°), можно использовать 

двухцветные наблюдения с целью исключения основного члена фор­
мулы при расчете рефракции. Можно предположить, что все коррек­
тирующие члены, присутствующие в формуле (3.15), известны, т.е. 
могут быть вычислены, используя наблюдаемое зенитное расстоя­
ние. Обозначим эту поправку ДЯ. Потом, используя те же обозна­
чения, что и в предыдущем параграфе, преобразуем tg z\ и tg z2 в 
некоторую величину tg zf и получим два уравнения в виде:

Z = Z1 +  ДЙ1 +  (ni -  1) tgz',

Z =  Z2 +  Д Д 2  +  ( п 2  -  1 )  t g z ' .



Из этих уравнений находим:

^  J  _  Z2 + ДЙ2 -  (*1 + ARi)4z>Z — ,
71 1 -  n 2

и, подставляя в первое уравнение, получим

П\ — 1
z = zi + ДЯх -f (z2 + AR2 -  z\ -  ARi) 

71 1 — 1

П\ — 712

Величина

D =
Tli -  712

называется нормированной дисперсией для двухцветных наблюде­
ний. Она может быть предвычислена, используя формулу (3.22), что 
дает

аХЫ  XI
+ \\-\V ( }

Z — (Z\ ~h Ai?i) ~h D (2̂2 ~h ДД2 ~ Z\ — AR\) . (3.27)

3.3. Влияние рефракции на измерение расстояний
Измерение расстояния до объекта, находящегося вне атмосфе­

ры, осуществляются путем определения промежутка времени меж­
ду моментами излучения импульса и его приема после отражения от 
объекта (см. § 11.3 и 11.5). Рассмотрим два различных случая:

• Излучение света лазерами для дистанционных измерений.
• Радиоизлучение радарами.

3.3.1. Измерения расстояний в оптическом диапазоне длин волн

В действительности мы измеряем время, затраченное светом на 
прохождение расстояния от излучателя О до объекта А. Скорость 
распространения света в любой точке пути определяется изменени­
ем координаты s вдоль криволинейной траектории:



Время прохождения светом расстояния от О до А равно

А А
n(s) ds

о о

По определению рефракция в расстоянии ДD равна скорости све­
та с, умноженной на разность между реально затраченным временем 
прохождения и временем, которое потребовалось бы свету, если бы 
траектория находилась в вакууме2:

А А
AD = с J  ds = J  (n(s) — 1) ds. (3.28)

о о

В первом приближении представим, что атмосфера состоит из одно­
родных горизонтальных плоских слоев, так что показатель прелом­
ления является функцией только высоты h. Пренебрегая кривизной 
луча и полагая, что объект находится вне атмосферы, имеем

dh = ds cos г,

и, подставляя в (3.28), получим

оо

AD = 7 ^ 7 f (n(h)~l)dh. COS z J
0

Учитывая выражение (3.11):

. aS 
" - 1 =  V

я (3.14):

^ £оП) r0 Sono I
о

получаем следующее выражение для рефракции в расстоянии:

ДО = (З.м )
cos г cos г

2 В отечественной литературе величина AD обычно называется задержкой сигнала 
в атмосфере. {Прим. ред.)



Зависимость AD от давления и температуры может быть легко най­
дена из аналогичных выражений, полученных в § 3.1.5; влажность и 
длина волны света определяют величину а. Влиянием температуры 
пренебрегаем и в результате имеем

AD = (Ао) g  (/) ’ (3'30) cos z

где ао и /?о задаются (3.18), го — радиус Земли, Е  определено в (3.19) 
и G (f) в (3.20), функция F'( А) отличается от F( А) из (3.23) и равна

гу/»ч « 0,01824 0,0000264
F ' (А) = 0,9967 + ^ -------------------- д4---------- •

Более точная формула получается, если учесть кривизну луча и ат­
мосферных слоев [179]. Для проведения расчетов с миллиметровой 
точностью надо пользоваться более точными формулами. Их можно 
найти в «IERS Conventions» [136].

3.3.2. Рефракция в радиодиапазоне
На измерение расстояний с помощью радиоволн влияет не толь­

ко нейтральная атмосфера. Такие измерения очень сильно зависят 
от ионизации среды. Рассмотрим каждый из этих эффектов.
(i) Тропосферная угловая рефракция

Теория тропосферной рефракции для радиоволн аналогична тео­
рии, построенной для оптической части спектра. Основная особен­
ность в том, что параметр а, определенный в § 3.1.3, сильно зависит 
от длины волны, и характер зависимости от давления и влажности 
отличается от вышеописанного. Параметр а  разделяют на две час­
ти — «сухую» и «влажную»:

olr =  а о  + осн, (3.31)

причем, следуя Смиту и Вейнтраубу [254], «сухая» и «влажная» 
компоненты равны, соответственно:

0 ,28410“8 р (  0 ,469-10-9 0,508-Ю"7 \
ocd = , ,  ̂ <*н =  +

1 + 0 ,0 0 3 6 6 -* ’ у 1 +  0,00366* (1 +  0 ,0 0 3 6 6 £ )у  ’

где е — парциальное давление водяного пара, в Па. Рефракция в на­
правлении хорошо описывается формулой, подобной формуле Ла­
пласа

R  =  °ir tg zo ~ Р tg 3z0. (3.32)



Поскольку относительные апертуры радиотелескопов малы, точ­
ность наведения не столь велика, как у оптических телескопов, то в
(3.32) можно использовать параметр /?, который определен в § 3.1.5.
(ii) Влияние тропосферы на измерение расстояний

Задержка при распространении радиоволн сильно зависит от 
влажности. Влияние влажной компоненты может быть вычислено 
по методу, изложенному в § 3.3.1. Имеем

Д£>0 = г- ^ -  = (3.33)
cos z cos г

Проблема учета влажной компоненты является более сложной пото­
му, что распределение паров воды очень неоднородно. В этом случае 
обычно поступают следующим образом: определяется масштабный 
фактор Ьну примерно равный 2200 м, и используется формула:

А£)н = 2 * ^ .  (3.34)
cos Z

(iii) Ионосферная рефракция
Скорость распространения радиоволн в ионизованной среде ме­

няется, что приводит к рефракции, как и в случае прохождения света 
через нейтральную прозрачную среду. В данном случае имеем

(3.35)

где с — скорость света в вакууме, / — частота радиоволн, /р — харак­
терная плазменная частота. Она равна (в Гц):

Nee2 
р £оте ’

где Ne — плотность электронов, выраженная в м_3, ей  те — заряд 
и масса электрона, соответственно, — диэлектрическая проницае­
мость вакуума.

Эффект, который играет значительную роль в радиоастрономии
— это задержка фронта волны. Для астрометрических приложений 
рассмотрим влияние ионосферы, плазменная частота /р которой 
значительно меньше, чем частоты, используемые в радиоастроно­
мии. Другим применением является вычисление поправки при хро­
нометрировании пульсаров (см. § 11.6) из-за влияния межзвездной



плазмы. В этом случае плазменная частота также мала по сравнению 
с /. Следовательно, выражение (3.35) можно разложить в ряд, сохра­
нить только члены первого порядка от f% /f2 и вычислить задержку 
At:

L
е2At = 0 --------

8тГ2С€о7Пер  
о
J  Ne(£)d£, (3.36)

где L — расстояние до наблюдаемого объекта. Обозначим интеграл, 
равный полному содержанию электронов на пути распространения 
радиоволны, как N. Заменяя параметры в Д* на их числовые значе­
ния и переходя от At к расстоянию, выраженному в метрах, получим

Д£> =  40 ,309^  =  -^. (3.37)

На практике N неизвестно и, как и в случае с оптической задержкой, 
наблюдения проводятся на двух частотах f\ и Д. Тогда Е  вычисля­
ется из рефракции в расстоянии3, измеренной для каждой из частот

2 г2 А Д 2 — AD\
Я  -  /I/2

Затем можно использовать (3.37) для любой частоты / для нахож­
дения AD.

Если ионосфера является единственной причиной плазменной 
рефракции, то можно предположить, что ионосфера однородна и со­
стоит из сферических слоев. Тогда, измерив рефракцию в зените (за­
держку) Д Д), получим для зенитного расстояния г:

ДА)ADZ =
cos

(  . / r0 sin z \ V
arcsm -------— 1

V \ro + h)J
В этой формуле, г0 — радиус Земли, h — средняя высота ионосферы. 
Однако, эта формула очень грубая и, как правило, все астрометриче­
ские наблюдения производятся на двух частотах.

Рефракция в плазме может быть очень большой. Например, за­
держка радиоимпульсов от пульсара при наблюдениях на частоте 
1400 МГц из-за влияния межзвездной и межпланетной плазмы из­
меняется на миллисекунду при изменении частоты всего лишь на 
10 МГц.

3 Здесь сохранен стиль автора, хотя речь идет о задержке фронта радиоволны в 
ионосфере. (Прим. ред.)



3.4. Неоднородность атмосферы
В предыдущих разделах мы предполагали, что атмосфера име­

ет однородные оптические свойства и ее можно рассматривать как 
дополнительную преломляющую оптическую среду. Конечно, это 
упрощенное представление. Атмосфера получает энергию путем пря­
мого поглощения солнечной энергии или энергии, которая переиз- 
лучается Землей. Флуктуации плотности и, соответственно, пока­
зателя преломления воздуха происходят из-за дифференциального 
нагрева и охлаждения поверхности Земли, а также из-за механиче­
ского взаимодействия воздуха с поверхностью суши и океанов. Про­
исходит разделение атмосферы на слои, которые двигаются не толь­
ко как единое целое, но и друг относительно друга. Возникает и раз­
вивается много нестабильных вихрей. Турбулентные неоднородно­
сти вызывают случайные изменения показателя преломления. В до­
полнение к неустойчивостям, возникающим из-за глобальной цир­
куляции воздуха, турбулентность также образуется непосредствен­
но около поверхности Земли из-за наличия препятствий, влияющих 
на циркуляцию воздуха или из-за существования неадиабатических 
градиентов температуры.

3.4.1. Структура атмосферы

Можно схематически разделить возмущения в атмосфере на три 
типа.
(i) Крупномасштабные возмущения

Последние имеют, по крайней мере, две различных причины воз­
никновения. Крупномасштабные возмущения происходят в тропо­
паузе на высотах от 10 до 15 км. Если средняя горизонтальная со­
ставляющая скорости воздуха мала, то гидродинамическая теория 
предсказывает ламинарное течение, которое не искажает траекто­
рию света. Но при наличии сильных ветров возникают системати­
чески горизонтальные градиенты давления, приводящие к возник­
новению сильной турбулентности. На этих высотах показатель пре­
ломления меньше, чем 1,0001, и турбулентность оказывает лишь 
незначительное влияние на изображение. В то же время системати­
ческие горизонтальные градиенты давления приводят к изменению 
рефракции, которая становится функцией, зависящей от направле­
ния на звезду при наблюдениях с поверхности Земли. Это приво­
дит к увеличению дополнительного немоделируемого вклада в ре-



фракцию и систематическим ошибкам при вычислении положения 
звезды. Аналогичный эффект может иметь место во время прихода 
фронта волны при быстрой смене атмосферного давления. Хотя си­
стематическое изучение данного эффекта не проводилось, по оцен­
кам он может быть порядка одной или нескольких сотых секунды 
дуги. В любом случае крупномасштабные возмущения могут лишь 
слегка изменить направление распространения плоского волнового 
фронта, приходящего от звезды, который в целом остается плоским 
в масштабе до нескольких километров (рис. 3.4).

плоская волна над атмосферой

------ -- --- ----------------- -------^  ✓С
^ возмущения среднего масштаба ** ^

-  ✓ / у ' '
нижняя атмосфера 

г *т ч„ , ^
И г f  £  с<. г' ~мелролш(&таёнъ1едеформации

спекли

ослабление изображения

Рис. 3.4. Структура атмосферы и оптические эффекты на поверхности Зем­
ли, вызываемые неоднородностью атмосферы.

(ii) Возмущения среднего масштаба
Это вихри с размерами от нескольких десятков метров до не­

скольких километров, которые проявляются, например, в измене­
нии формы облаков. Они возникают на высотах от одного до деся­
ти километров. Их существование зависит от погодных условий, но 
они также порождаются восходящими потоками воздуха, конвекци­
ей или вихрями, возникающими из-за особенностей рельефа мест­
ности, т.е. гор, холмов и долин. Вихри могут быть стабильными или 
перемещаться вместе с ветром. В последнем случае возникают изме­
нения рефракции с периодом от нескольких секунд до нескольких 
десятков секунд, и иногда их можно наблюдать такими астромет­



рическими инструментами, как астролябии или меридианные кру­
ги. Как показано на рис. 3.4, волновой фронт искажается среднемас­
штабными возмущениями, а характерный размер искажений равен 
размеру турбулентных ячеек.
(iii)Мелкомасштабные возмущения

В самой нижней части атмосферы -  в пограничном приземном 
слое -  существуют маленькие турбулентные ячейки (размером от 
5 до 30 см), возникающие из-за разности температур между возду­
хом и поверхностью почвы и из-за мелкомасштабных неровностей 
поверхности Земли. Этот слой может быть достаточно толстым в 
дневное время (до километра в высоту), а ночью, как правило, тол­
щина уменьшается до одного или нескольких метров. В этой обла­
сти, называемой инверсионным слоем, температура повышается до 
некоторого уровня. Выше инверсионного слоя температура начина­
ет падать; здесь преобладает конвекция, которая разрушает малень­
кие турбулентные ячейки и с высотой трансформирует их в сред­
немасштабные возмущения. Можно существенно уменьшить влия­
ние мелкомасштабных возмущений, установив телескоп на высоте 
нескольких метров над поверхностью Земли.

Внутри приземного слоя атмосферы волновой фронт претерпе­
вает возмущения с размерами порядка одного или нескольких деци­
метров. Поскольку эти маленькие турбулентные ячейки двигаются 
быстро, мелкомасштабная структура волнового фронта также быст­
ро изменяется. Все корреляции между последовательными мелко­
масштабными формами волновых фронтов исчезают за характерное 
время порядка нескольких сотых секунды в зависимости от скоро­
сти ветра, перемешивающего турбулентные вихри или перемещаю­
щего неоднородности.

3.4.2. Турбулентность в атмосфере

Движение больших воздушных масс ведет к медленному смеще­
нию астрономического изображения, что очень сильно вредит вы­
сокоточной астрометрии. Мелкомасштабные возмущения также иг­
рают важную роль в ухудшении точности наблюдений. В основном 
существует три типа быстрых флуктуаций.

• Малые движущиеся неоднородности могут либо фокусиро­
вать свет, либо рассеивать его, вызывая ощутимое увеличение или 
ослабление интенсивности света. Это явление называется мерцани­
ем звезд и схематично изображено на рис. 3.4.



• Движение неоднородностей вызывает движение усиленных 
или ослабленных изображений. Это дрожание астрономических изоб­
ражений.

• Интерференция между деформированными волновыми фрон­
тами ведет к возникновению локальных увеличений интенсивности, 
называемых спеклами (см. § 3.4.6).

Теория распространения света через турбулентную атмосферу 
сложна и включает, наряду с другими разделами, статистическое 
описание свойств атмосферы и их влияние на статистику амплитуд 
и фаз приходящих волн. Хотя атмосферная турбулентность не явля­
ется стационарным процессом, можно предположить в первом при­
ближении, что это стационарный процесс. Это единственная воз­
можность создать некое статистическое описание, даже если реаль­
ное поведение атмосферы иногда сильно отличается от так называ­
емой средней атмосферы. Тем не менее, такое описание вполне при­
емлемо в так называемые спокойные ночи, когда оптические аст­
рометрические наблюдения дают удовлетворительные результаты. 
Приведем здесь некоторые основные положения этой теории; теоре­
тическое обоснование на основе различных подходов и предположе­
ний можно найти, например, в работах [74,223 ,271]. Обзор теорети­
ческих основ и практического применения характеристик качества 
астрономического изображения был опубликован в работе [43], где 
приводится полный список литературы по этому вопросу.

3.4.3. Статистические свойства турбулентной атмосферы
Основной причиной атмосферной турбулентности является вер­

тикальный градиент температуры и его флуктуации. В основе тео­
рии турбулентности лежит закон Колмогорова, описывающий од­
нородную турбулентность [146,147]. Ограничиваясь здесь одномер­
ным описанием турбулентности (вдоль пути распространения све­
та), определим структурную функцию, которая описывает темпера­
турные флуктуации. Если s — абсцисса, измеряемая вдоль луча зре­
ния, р — дополнительная переменная длина пути, то структурная 
функция, представляющая среднее температурное отклонение, есть

DT(p) =  ((T(s +  р) — Т (s +  р)) — (T(s) -  T{s))) =
=  <Д T(s +  p ) - A T ( s ) ) ,

где Т  — реальная и Т  — средняя температура. Колмогоров показал,



что эта структурная функция в изотропном турбулентном поле про­
порциональна р2/3. Имеем

где С\ называется структурным коэффициентом теплового поля. 
Это — основной параметр, описывающий характер атмосферной 
турбулентности. Конечно, он является функцией от s.

В § 3.1.5 было показано, что показатель преломления зависит от 
температуры на заданной высоте и, следовательно, от величины s. 
Общая формула (3.18) дает выражение для п, причем п зависит от 
температуры, измеряемой в градусах Кельвина (Т), а не в градусах 
Цельсия. Запишем формулу для показателя преломления в виде:

и, вычисляя соответствующую структурную функцию Dn показате­
ля преломления, получаем

Введя структурный коэффициент показателя преломления С2, име­
ем

и используя соотношение (3.40) и значения параметров из (3.17), 
получим

где давление р выражено в паскалях и Т  в градусах Кельвина. Оче­
видно, что С2 зависит от высоты h. Если z — зенитное расстояние 
точки траектории света, для которой рассчитывалась абсцисса s, то 
можно заменить s на h/ cos z.

DT(p) = С^р2/3, (3.39)

поэтому

(3.40)

Dn(p) = C y />,

(3.41)



3.4.4. Распространение волн в атмосфере
Используя статистические свойства атмосферы, как описано в 

предыдущем разделе, определим статистические свойства распро­
страняющейся световой волны. Можно показать [74], что они опи­
сываются с помощью волновой структурной функции Dw, которая 
усредняет эффекты вариаций показателя преломления вдоль траек­
тории распространения. Она выражается через структурный коэф­
фициент показателя преломления по формуле

где А — длина волны, выраженная в тех же единицах что и р и D. 
Однако, поскольку Сп2(з) зависит от усредненных параметров ат­
мосферы, являющихся только функцией высоты над уровнем моря 
hy и ds = dh/ cos z, более удобно использовать h в качестве независи­
мой переменной и записать

Интеграл вычисляется вдоль вертикали с нижней границей /i-о, яв­
ляющейся высотой обсерватории, а за верхнюю границу принимаем 
высоту, где величина С2 становится пренебрежимо малой (от 10 до 
15 км).

Используя эту функцию, Фрид вывел новый параметр, го, полу­
чивший название параметр Фрида, который определяется так, что­
бы соблюдалось равенство:

Константа, равная 6,88 и введенная в (3.43), получена из экспери­
ментальных данных, и, следовательно, в какой-то степени произ-

вдоль пути

£>°(г0) =  6,88, (3.43)

откуда получим:
\ 3/5

0 ,06А2
(3.44)го = ОО

\Ло
JC *(h)dh

/



вольна. Она является, скорее, не мерой оптического качества атмо­
сферы, а особым коэффициентом, выбранным таким образом, что­
бы средний квадрат изменения фазы был равен одному радиану. 
О'Нил [204] показал, что в случае, когда время экспозиции зна­
чительно больше, чем характерное время мелкомасштабной турбу­
лентности (см. § 3.4.1), го — это диаметр линзы, для которой, несмот­
ря на влияние атмосферы, угловое разрешение остается близким 
к теоретическому пределу разрешения Релея (см. § 2.2.4). Наклон 
волнового фронта в этом случае не уменьшает разрешение системы. 
Для телескопов с большей апертурой атмосфера является фактором, 
ограничивающим разрешение. Использование телескопов с аперту­
рой, гораздо большей, чем параметр Фрида, увеличивает чувстви­
тельность, но не разрешающую способность.

3.4.5. Качество изображения, определяемое атмосферой
Качество изображения — это параметр, описывающий условия 

наблюдений. Он примерно равен диаметру s изображения точечной 
звезды, которое уширяется из-за атмосферной турбулентности. Ка­
чество изображения связано с параметром Фрида соотношением

Поскольку го сильно зависит от длины волны, подставляя выраже­
ние (3.44), получаем

Интеграл I  зависит только от распределения структурного коэффи­
циента показателя преломления по высоте, которое задается выра­
жением (3.41). Это приводит к тому, что качество изображения мед­
ленно улучшается для более длинных волн, и, поскольку го про­
порционально А6/5 (3.44), можно использовать телескопы с гораздо 
большей апертурой в красной области спектра и, особенно, в инфра­
красном диапазоне.

Реальное значение качества изображения s очень сильно меня­
ется в зависимости от атмосферных условий. На рис. 3.5 показаны 
средние значения logC2(/i), измеренные Лусом и Хоггом [176] на

А
(3.45)

(3.46)



шести различных высотах. Среднее значение дано в центре интер­
вала ошибок, соответствующему диапазону, в котором значение на­
ходится с 90% вероятностью. Значение C2(/i), измеренное непосред­
ственно над поверхностью Земли, наиболее велико, так как оно за­
висит от геометрических и тепловых свойств поверхности. При спо­
койных условиях над поверхностью земли качество изображения, в 
основном, определяется верхними слоями атмосферы, так что оно 
может быть плохим без всякой видимой турбулентности около са­
мого инструмента. Но, если воздух сильно перемешивается у по­
верхности Земли, величина С2 для малых h становится доминиру­
ющей, и опять, качество изображения становится плохим. Это ха­
рактерно для горных районов. В заключение заметим, что высоко­
горные обсерватории, расположенные на плоских плато (например, 
Мауна Кэа на Гавайях), имеют очень хорошее качество изображе­
ния, потому что нижний предел интеграла / таков, что самые боль­
шие значения С2, показанные на рис. 3.5, исключены.
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Рис. 3.5. Средние значения структурного коэффициента показателя 
преломления как функция от высоты и 90% доверительные интервалы

(из [176]).

Значения качества изображения для длины волны 0,55 мкм за 
ночь меняются в среднем от 0','7 до 1" для очень хороших ночей и 
равны 2 "—2','5 для ночей, когда еще можно проводить некоторые аст­



рометрические наблюдения, но интерферометрия уже невозможна. 
При качестве изображения 3" и выше точные астрометрические на­
блюдения уже невозможны. Приемлемый для наблюдений диапазон 
соответствует значениям параметра Фрида от 15 до 5 см. По оценкам 
Фрида и Меверса [75] среднее значение го равно 0,114 м.

В дневное время параметр Фрида может быть равен 1 или 2 см 
из-за возрастающей турбулентности на низких высотах [13].

3.4.6. Мгновенное изображение

Статистические результаты, представленные в двух предыду­
щих параграфах, были получены в предположении, что длитель­
ность наблюдений значительно больше, чем характерное время мел­
комасштабных возмущений, которое составляет в типичных усло­
виях несколько сотых секунды. Если сделать снимок изображения 
звезды с очень короткой экспозицией, то ситуация будет совсем дру­
гой. Свет будет распределен неравномерно внутри пятна с радиусом, 
равным качеству изображения. Изображение будет выглядеть пят­
нистым, причем размеры пятен, а также их число и распределение 
зависят от диаметра телескопа. Рассмотрим два предельных случая.
(i) Входной зрачок меньше, чем параметр Фрида. Мы видим един­
ственное искаженное изображение, которое зависит от распределе­
ния показателя преломления вдоль пути луча. Можно сказать, что 
изображение это -  мгновенная копия очень сильно искаженного ис­
точника света. Эти искажения различны для разных направлений, 
но существует сильная корреляция для очень близких объектов, как 
можно видеть на изображениях двойных звезд, полученных при ко­
ротких экспозициях (рис. 3.6).
(п) Диаметр D входного зрачка болъгие, чем параметр Фрида г0.

Пространственная когерентность волновых фронтов имеет вели­
чину порядка параметра Фрида, поэтому различные лучи интерфе­
рируют случайным образом и, поскольку их фазы различны, получа­
ется сложная нерегулярная картина интерференции. В результате в 
пятне с радиусом, равным качеству изображения, появляется боль­
шое количество нерегулярных спеклов; их число порядка (D/r0)2. 
Каждый спекл имеет размер порядка разрешающей силы телескопа 
Х/D, и распределены они внутри пятна с диаметром А/го. Пример 
показан на рис. 3.7.

Причиной этого является то, что обрезание спектра частот на 
частоте г0/А является неполным, и более высокие частоты вплоть





Рис. 3.7. Образец спеклов, полученный А. Лабейри на 5-метровом телескопе 
Паломарской обсерватории при фотографировании Веги: размеры спеклов 

порядка 0'/02 и качество изображения равно 1'/5.

Рис. 3.8. Вид ОПФ телескопа диаметром D и параметра Фрида го как функ­
ции пространственной частоты и. Отклик уменьшается, но исчезает полно­

стью только при uj > D/X.

Крупномасштабные возмущения двигаются медленно по сравне­
нию с характерным временем мелкомасштабных возмущений. На­
клон соответствующих атмосферных слоев приводит к отклонению



всех лучей, входящих в телескоп и, как результат этого, возникает 
смещение Изображения в целом; это очень опасный случай для аст­
рометрии.

Для продолжительных экспозиций оба этих эффекта вызывают 
размывание изображения, которое становится большим, чем задава­
емое качеством изображения для стационарной средней атмосферы. 
Однако полезно заметить, что это увеличение размеров изображе­
ния не столь велико, как могло бы быть при продолжительных фото­
графических экспозициях звездных полей, на которых изображения 
ярких звезд в десять-пятьдесят раз более протяженные, чем изоб­
ражения слабых звезд. Увеличение размеров изображения проис­
ходит из-за дифракции высоких порядков и засветки фотопластин­
ки. Последний эффект значительно уменьшается при использова­
нии ПЗС-приемников (раздел 5.2).

Пусть ф(Ь) — смещение фотоцентра мгновенного изображения, а 
Т — время экспозиции. Реальное смещение изображения равно

г

ф= ^ 1  №)dt-
о

Этот угол, является систематической ошибкой при определении по­
ложения, и он соответствует пределу точности наземной астромет­
рии. Среднее квадратичное значение этих смещений является ме­
рой уширения изображения. Эмпирическая формула, выведенная 
Хегом [113] для времен экспозиции от 1 до 10 ООО с дает

о ф =  0 ','ЗЗТ-°’25.

Следствием данного выражения является то, что возникают ошибки 
при определении углового расстояния между двумя близкими объ­
ектами, например, двойными звездами. Используя эту эмпириче­
скую формулу и теоретические соображения, Линдегрен [172] оце­
нил ошибку при измерении углового расстояния в между объектами 
и предложил следующую формулу:

а ш =  l'/З 0°>25Г - ° ’5,

где в выражено в радианах и Т  в секундах.



3.4.8. Адаптивная оптика

Недавно получил широкое распространение новый метод, из­
вестный как адаптивная оптика. Основная идея метода — это изме­
нение формы зеркала телескопа в реальном времени таким образом, 
чтобы его деформации компенсировали искажения волнового фрон­
та, после чего исправленная волна попадает в приемник. Этот прин­
цип был впервые предложен в работе Бэбкока [6]. Обзор современ­
ного состояния проблемы можно найти в работах [17,224], моногра­
фия по этой теме была написана Тайсоном [283]. Краткое изложение 
основных проблем и наиболее полный список литературы по приме­
нению адаптивной оптики в астрономии можно найти в работе Ми- 
лонни [192]. Здесь мы только кратко рассмотрим основные принци­
пы адаптивной оптики (рис. 3.9).

деформированный
волновой
фронт

светоделительная 
пластина

ркорректированный 
волновой 
фронт

фокусирующая
линза

изображение 
с высоким 
разрешением

Рис. 3.9. Оптическая схема системы с применением адаптивной оптики
(из [168]).



Пучок, входящий во входной зрачок телескопа, коллимирует­
ся линзами, так что структура пучка остается неизменной, а меня­
ется только его размер. Далее он направляется на гибкое зеркало, 
форма которого может быстро изменяться при помощи пьезоэлек­
трических (см. § 11.1.2) или электрострикционных устройств, кото­
рые толкают или тянут части зеркала и тем самым деформируют 
его. Затем отраженный пучок попадает в устройство, расщепляю­
щее его. Часть света посылается в направлении системы, фокусиру­
ющей его на приемнике телескопа. Другая часть направляется на де­
тектор волнового фронта Hartman-Shack. В этом детекторе двумер­
ная решетка формирует на ПЗС-приемнике (см. § 5.2.2) последова­
тельность изображений, положение которых изменяется, если соот­
ветствующая часть волнового фронта наклоняется. Измерение этих 
смещений позволяет определить градиент фазы волнового фронта, 
из которого, применяя алгоритм восстановления фазы, можно полу­
чить форму волнового фронта по всему пучку. Эти измерения при­
меняются для управления устройствами, изменяющими форму зер­
кала таким образом, чтобы деформации компенсировали возмуще­
ния волнового фронта.

Основной проблемой данного метода является его ориентация 
на источники света, достаточно яркие для проведения исследова­
ний волцового фронта. Если это не так, то изучаемый объект должен 
быть достаточно близок к другому, яркому объекту, чтобы они были 
внутри апланатного поля. Это условие очень трудно выполнить на 
небе, так как существует немного ярких звезд на небе, и в основном 
не там, где бы хотелось. Выходом из этого положения может быть 
создание лазерной точки (лазерной звезды) в верхних слоях атмо­
сферы и использование ее в дальнейшем в качестве искусственного 
опорного источника. Этот метод проверялся (см. [69]) и использу­
ется в настоящее время, но он сложен в применении. Даже без тако­
го дополнительного оборудования адаптивная оптика очень сложна 
и дорога в эксплуатации, поэтому только очень большие телескопы 
оснащены ею.

На практике адаптивная оптика не обеспечивает идеальных изоб­
ражений, и существует много причин, которые ухудшают точность 
коррекции волнового фронта. Точность датчика волнового фронта 
сильно зависит от яркости анализируемого источника, от количе­
ства точек силового воздействия на зеркало. Кроме этого, преобра­
зование аналог-цифра не идеально; невозможно также отследить и



исправить малые возмущения волнового фронта. Если, в дополне­
ние к этому, исследуемый объект находится не в центре поля зрения, 
то накладывается очень жесткое условие апланатизма, которое зада­
ется выражением (3.44): в видимом свете ухудшение качества изоб­
ражения начинается уже при 2". Заметим, что в инфракрасном свете 
ситуация лучше, так как эффект пропорционален А5/6. Если исполь­
зуется искусственная звезда, условия апланатизма еще более стро­
гие из-за того, что волновой фронт лазерного изображения сфериче­
ский, а не плоский. Однако даже при этих ограничениях адаптивная 
оптика обеспечивает значительное улучшение структуры изображе­
ния звезд.

Применение этой техники в астрометрии рассмотрено при изло­
жении метода оптической интерферометрии (см. разделы 9.1 и 10.1), 
с помощью которого можно наблюдать только относительно яркие 
звезды. Поэтому интерферометрия может быть также использована 
для анализа волновых фронтов. Хотя адаптивная оптика еще не ис­
пользуется в полной мере, она несомненно сыграет основную роль в 
развитии наземной оптической интерферометрии.



Глава 4.

Редукция наблюдений

В предыдущих двух главах был описан путь луча через атмосфе­
ру и внутри инструмента. На основе этого можно вывести формулы, 
связывающие направление входа света в атмосферу и координаты, 
в которых он пересекает фокальную поверхность инструмента, фор­
мируя изображение. Методы, позволяющие вывести эти формулы, 
рассматриваются в разделах 4.4 и 4.5. Много примеров приводится 
также в последующих главах.

Однако астрометрической информацией, которую мы ищем, яв­
ляется обычно не направление, откуда приходит свет, а величи­
ны, связанные с геометрическим положением небесного тела в про­
странстве в определенной опорной системе координат. Для нахож­
дения этих величин необходимо к видимому положению, в кото­
ром, как нам кажется, находится небесное тело, добавить опреде­
ленное число поправок. Процедура их вычисления вместе с поправ­
ками, которые мы уже кратко рассмотрели в предыдущих главах, 
составляет редукцию наблюдений. Теорию вычисления этих попра­
вок можно найти в книгах по фундаментальной астрономии, таких 
как [90] и [200] или в более старых, но до сих пор очень полезных 
книгах [46, 185] или [302]. Однако вычисление релятивистских по­
правок можно найти только в первых двух книгах; очень полное опи­
сание общей теории относительности дано в книге [257].

Целью трех последующих разделов является не повторение то­
го, что разобрано в деталях в указанных книгах, а только попытка 
сделать обзор всех возможных эффектов, так как параметры, харак­



теризующие некоторые из них, часто считаются неизвестными при 
редукции наблюдений на инструментах, описанных ниже. Никаких 
ссылок мы не делаем, если представленный материал имеется хотя 
бы в одной из цитированных выше книг.

4.1. Теоретические и опорные системы отсчета
Понятие «положение тела» — понятие относительное. Положе­

ние тела можно определить только по отношению к чему-то. В аст­
рономии — это система отсчета («reference system»), представляю­
щая теоретическое понятие, или опорная система отсчета («reference 
frame»). Последняя является практической реализацией первой и 
задается посредством координат, которые приписаны объекту.1 Да­
вайте дадим определения этих систем, так как они являются фун­
даментальными во всех разделах астрометрии, особенно в астромет­
рии больших полей или глобальной астрометрии.

Теоретическая система отсчета — это система координатных 
осей, построенная таким образом, что можно назначить числа, кото­
рые однозначно определяют положение и движение материальных 
тел. Две такие системы особенно важны в астрометрии, хотя приме­
няются и другие. Это — небесная система отсчета для определения 
положений, движения и динамики небесных тел и земная система 
отсчета, используемая для определения положения точек на Земле 
и в околоземном пространстве.

Однако и в той, и в другой системе никаких физических осей или 
больших кругов, которые материализовали бы координатную систе­
му, не существуют. Необходимо использовать существующие мате­
риальные точки (или небесные тела), к которым и относились бы 
положения других тел. Поэтому нужно определить процедуру, с по­
мощью которой эти материальные точки могут быть использованы 
для определения координат наблюдаемого объекта. Совокупность 
реперных точек и алгоритмов, используемых в этой процедуре, со-

*В отечественной литературе нет официально признанного перевода терминов 
«reference system» и «reference frame». Далее мы употребляем словосочетания «теоре­
тическая система отсчета» и «опорная система отсчета», соответственно. Кроме этого, 
используя термин «система отсчета», а не «система координат», мы подразумеваем, 
что в рамках теории относительности определение системы отсчета означает опреде­
ление метрического тензора, то есть выражения для вычисления собственного време­
ни события, произошедшего в некоторой точке пространства в момент координатного 
времени. {Прим. ред.)



ставляют опорную систему отсчета (в оригинале «reference frame»). 
Чтобы проиллюстрировать, почему эти процедуры являются частью 
опорной системы отсчета, давайте кратко рассмотрим, как строилась 
небесная опорная система отсчета, начиная с самого начала (см. так­
же [156]).

4.1.1. Идеальная система отсчета
В самом начале построения небесной опорной системы отсчета 

необходимо определить концепцию, лежащую в ее основе. С помо­
щью такого определения строится теоретическая система отсчета. 
Интуитивно ясно, что следует определить систему таким образом, 
чтобы она не вращалась с течением времени. Эта идея может быть 
реализована двумя различными способами.
(i) Динамическое определение

По отношению к идеальной динамической небесной системе от­
счета небесные тела движутся таким образом, что уравнения дви­
жения не содержат кинематического ускорения (из-за вызванного 
вращением кориолисова ускорения или неравномерного линейного 
движения). Это ньютоновское определение, справедливое только в 
локальной системе, если используется общая теория относительно­
сти.
(ii) Кинематическое определение

При определении идеальной кинематической опорной небесной 
системы отсчета предполагают, что во Вселенной существует класс 
объектов, которые не имеют глобального систематического движе­
ния и, следовательно, система в среднем не вращается. Можно ска­
зать, что физически это утверждение сомнительно: не вращается по 
отношению к чему? На самом деле это утверждение означает, что 
на небе нет больших областей, где собственные движения объектов 
имеют систематический характер.

4.1.2. Теоретические системы отсчета
Однако можно, и это действительно делается, двигаться в обо­

их направлениях и обозначить физическую структуру, обладающую 
требуемыми свойствами. На этом этапе можно говорить о системах 
отсчета в собственном смысле слова.
(i) Динамическое определение

Общепринятый выбор — это Солнечная система в целом, причем 
центр координатных осей помещается в барицентр Солнечной си­



стемы. Иногда используются другие системы. Например, для изуче­
ния движения системы Земля-Луна или искусственных спутников 
используется геоцентрическая динамическая система.
(ii) Кинематическое определение

Квазары и другие внегалактические объекты настолько далеки, 
что при обнаружении у них трансверсального движения можно бу­
дет сказать, что оно имеет величину порядка космологической ско­
рости расширения (что невероятно). Но, даже если это и так, то это 
движение можно будет наблюдать на пределе точности только новы­
ми и будущими астрометрическими приборами. Ограничивающим 
фактором в данном случае является только нестабильность радиои­
сточников: структура источников часто сложная, и положение мак­
симума излучения изменяется непредсказуемым образом [63].

Поэтому на практике выбор некоторого числа наиболее стабиль­
ных объектов в качестве реперных точек вполне достаточен при 
уровне точности в несколько сотых секунды дуги. На уровне точно­
сти в несколько десятков микросекунд дуги (jxas) основной пробле­
мой станет изменение положения максимума излучения. Система, 
определяемая таким образом, называется внегалактической небесной 
системой отсчета.

4.1.3. Условная система отсчета
Когда выбор сделан, нужно с теоретической концепцией связать 

количественную модель. Эта модель основана на численных значе­
ниях ряда параметров, которые, конечно же, не известны точно, так 
как они являются результатом наблюдений. Поэтому нужно при­
своить им некоторые значения, и, следовательно, модель является 
лишь аппроксимацией идеальной системы отсчета. По этой причине 
она называется условной системой отсчета. Используя обозначе­
ния, приведенные выше, получаем:
(i) Динамическое определение

Условная система отсчета, которая была принята в прошлом, бы­
ла определена выбором значений фундаментальных параметров, к 
которым относятся массы планет и спутников, начальные условия 
их движения и некоторые постоянные (прецессии и нутации, абер­
рации и др.). Они были частью системы астрономических посто­
янных, которые периодически пересматривались Международным 
астрономическим союзом (MAC). Последняя полная система была 
установлена в 1976 г. [131]. Этот подход к определению опорных



небесных систем отсчета сейчас устарел, и динамическое определе­
ние отменено в пользу кинематического определения. Однако астро­
номические постоянные все еще важны при определении связи зем­
ной и небесной опорных систем отсчета. Процедуры их использо­
вания приводятся в трудах Международной службы вращения Зем­
ли [136]. Новая система астрономических постоянных обсуждалась 
MAC, и некоторые постоянные были приняты MAC в 2000 г. [137].
(ii) Кинематическое определение

Никакого моделирования не нужно делать для внегалактиче­
ской системы отсчета, которая стала официальной условной систе­
мой отсчета MAC с 1 января 1998 г. и была названа Международной 
небесной системой отсчета (по-английски -  International Celestial 
Reference System, ICRS) [133]. Основное решение, которое было 
принято, связано с выбором начала и направления координатных 
осей, которые априори произвольны. Принципы выбора были опре­
делены в 1991 г. резолюциями MAC [132], в которых говорится, 
что .«Основная плоскость новой условной небесной системы отсчета 
должна быть как можно ближе с среднему экватору на эпоху J20Q0.0, 
а начало отсчета в этой плоскости должно быть как можно ближе к 
динамическому равноденствию эпохи J2000.0.»

Предпосылкой этого решения было то, что пока небесная систе­
ма отсчета определялась динамическим образом, координаты отно­
силась к динамическому равноденствию, и было важно для сохра­
нения преемственности, чтобы неизбежные разрывы, возникающие 
при построении новой системы, были бы как можно меньше, жела­
тельно меньше ошибок наблюдений. Это было получено с необходи­
мой точностью [2].

4.1.4. Условные опорные системы отсчета
Последним шагом для материализации теоретической условной 

системы отсчета является приписывание координат определенному 
числу реперных точек (звезд или внегалактических объектов) в этой 
системе. Результатом этого действия является определение опорной 
системы или, точнее, условной опорной системы отсчета, представ­
ленной в форме каталога положений и собственных движений. В 
случае динамического определения необходимо создать, используя 
общепринятую модель, численную теорию движения планет, а по­
ложения опорных звезд определяются относительно наблюдаемых 
положений планет. Опорная система отсчета в этом случае реализу­



ется фундаментальным каталогом звезд. Последним таким катало­
гом был FK5 (Fundamental Katalog 5). Каталог включал 1535 звезд, 
координаты которых измерены достаточно хорошо: с ошибкой при­
мерно 0','08; ошибки собственных движений равны примерно 0','001 
(одна миллисекунда дуги, 1 mas) в год [71]. Дополнительный ката­
лог включает 3117 звезд (FK5-sup. [72]). Оцениваемые ошибки рав­
ны 0','12 и 2 мс дуги в год, соответственно.

Новая кинематическая внегалактическая система отсчета реа­
лизуется Международной опорной небесной системой отсчета (In­
ternational Celestial Reference Frame, ICRF; см. § 12.1.1), которая 
представляется каталогом положений 212 квазаров и других вне­
галактических радиоисточников. Каталог составлен по наблюдени­
ям на радиоинтерферометрах со сверхдлинными базами (РСДБ, см. 
§10.2.3) [177]. Затем каталог был распространен в сторону опти­
ческих длин волн, когда с ним был связан каталог Hipparcos (см. 
§ 8.6.7) [155], и назван опорной небесной системой отсчета Гиппар- 
кос (Hipparcos Celestial Reference Frame, HCRS).

В системе отсчета необходимо также определить ее начало. На­
чалом отсчета ICRS является центр масс (барицентр) Солнечной 
системы. Барицентр — это единственная точка Солнечной системы, 
движение которой в Галактике не возмущается планетами, спутни­
ками и самим Солнцем, и система является почти инерциальной.

Но на практике наблюдения выполняются с Земли или с искус­
ственных спутников. Поэтому возникает потребность отнести на­
блюдения изучаемых объектов к другой системе с другим началом, 
в частности, в центр Земли. Для очень точной интерпретации аст­
рометрических наблюдений сейчас обязательно работать в рамках 
общей теории относительности. Это подразумевает, что описание 
пространства-времени дается метрикой. По соглашению, принято­
му MAC в 2000 г., интервал записывается в виде [258]:

ds2 =  -сЧт2 = ( - \ + Ц -  c2dt2+

+  ^1 + (dx2 +  dy2 + dz2) — Ul (dx + dy + dz) dt,

где t n r — координатное и собственное время, соответственно, U — 
потенциал в точке с координатами x ,y ,z ,U b -  векторный потенци­
ал гравитации из-за магнито-гравитационных эффектов вращающе­



гося тела [257]. Интерпретация потенциалов в этой формуле суще­
ственно различна в барицентрической небесной системе отсчета и в 
геоцентрической небесной системе отсчета. Мы не будем использо­
вать этот подход в нашей книге, а будем учитывать релятивистские 
эффекты в виде поправок к ньютоновским эффектам в плоском про­
странстве2.

4.1.5. Изменение опорных координат
Наблюдения, в общем случае, выполняются в координатной си­

стеме, связанной с инструментом. Ориентация осей этой системы 
известна, и нужно лишь выполнить поворот осей, чтобы выразить 
наблюденные координаты в опорной системе отсчета, связанной с 
Землей. Дополнительные повороты потребуется выполнить, если 
нужно получить координаты в небесной опорной системе отсчета. В 
книге мы будем использовать следующее обозначение: единичный 
вектор и, заданный в системе (5), преобразуется в единичный век­
тор и' в системе (S") по формуле

где 7Z — матрица вращения. Мы считаем, что векторы представляют­
ся в виде ректор-столбцов размером 1x3. Вектор V, который опреде­
ляется матрицей вращения И> может быть разложен на три вектора 
V a, V /з, V 7 вдоль трех осей Ох, Оу> Oz системы (5). Соответствую­
щие матрицы вращения есть

u' = TZu,

2Релятивистский подход приводится в книге [3*]. (Прим. авт.)



Рис. 4.1. Вращения при преобразовании Эйлера.

Мы далее будем использовать соглашение о том, что индексы 1,2,3 
означают вращения вокруг осей Ох, Оу и Oz, соответственно. На­
пример, классическое преобразование Эйлера, определяемое углами 
Эйлера фу ву ф (рис. 4.1), выражается произведением:

П = П3 (ф) • Кх (в) • П3 {ф). (4.1)

Порядок вращений следующий: сначала на угол ф вокруг оси Oz 
системы (5), затем на угол в вокруг новой оси OXi и, наконец, на 
угол ф вокруг новой оси OZ2, которая совпадает с осью OZ системы 
(5'). Конечно, это не единственное возможное решение, при необхо­
димости используются другие вращения.

4.1.6. Применение локальных координат
Ориентация наземного инструмента обычно связана с локальной 

горизонтальной координатной системой. Давайте определим эту си­
стему, потому что существуют различные соглашения. Мы опреде­
лим азимут А как угол, отсчитываемый вдоль горизонтального кру­
га от точки юга (ось ОХ) к западу. Ось OY прямоугольной системы 
направлена в востоку. Осью OZ является отвесная линия, и положи­



тельным направлением является направление в зенит. Направление 
в полуплоскости, определяемой углом А, задается зенитным рассто­
янием г. Иногда используется высота над горизонтом h = 90° — г 
(рис. 4.2).

Определим теперь Международную земную систему отсчета (In­
ternational Terrestrial Reference System, ITRS). Начало ее совпадает 
с центром масс Земли. Система определяется направлением на по­
люс OZ' и Международным меридианом (очень близким к преж­
нему Гринвичскому меридиану). Материализацией ITRS являет­
ся Международная опорная земная система отсчета (International 
Terrestrial Reference Frame, ITRF) — список определенного числа то­
чек на поверхности Земли с их координатами и скоростями, вызван­
ными тектоническим движением.

Координатами обсерватории являются широта ф и долгота L, по­
ложительная к востоку. Преобразование единичного вектора и, за­



данного в локальной горизонтальной системе, к эквивалентному ему 
вектору и' в земной системе имеет, следовательно, вид:

где 5 — склонение и Я  — часовой угол объекта, измеряемый относи­
тельно Международного меридиана.

Чтобы получить небесные экваториальные координаты, исполь­
зуем формулу, связывающую прямое восхождение а  с часовым уг­
лом Я:

где Т — Гринвичское звездное время (см. § 4.1.7).
Если требуется вычислить местные экваториальные координа­

ты, то местный часовой угол Щ определяется как угол, отсчитыва­
емый вдоль экватора от меридиана к западу, в выражении (4.2) до­
статочно положить L = 0.

4.1.7. Связь с небесной системой отсчета
В предыдущем параграфе мы получили положение небесного те­

ла в земной системе отсчета. Чтобы найти его положение в небесной 
системе отсчета, необходимо знать формулу преобразования между 
земной (S) и небесной (S') системами отсчета.

Матрица вращения W(£), которая описывает это преобразование, 
называется матрицей вращения Земли. Вращение Земли — сложное 
явление, вызываемое рядом физических причин и зависящее от вре­
мени. Его удобно разделить на две части: прецессию и нутацию, ко­
торые описывают движение оси вращения Земли в небесной систе­
ме отсчета, и собственно вращение Земли вместе с движением полю­
са. Эти две части учитываются раздельно, при этом вводится проме­
жуточная система отсчета (Е), таким образом, что3

3Матрица W (t) (4.4) согласно [136] описывает преобразование координат вектора 
из ITRF в геоцентрическую небесную систему отсчета на эпоху J2000.0. {Прим. ред.)

(4.2)

Компоненты единичного вектора равны

а  = Т + Н, (4.3)

W(t) = T(t) • K(t) (4.4)



Т  является матрицей преобразования от (Е) к (5'), а К  от (5) к (Е). 
Определение системы (Е) — это результат соглашения. Определе­
ние может меняться (см. § 4.1.8).

До 1 января 2003 г. ось Oz выбиралась таким образом, чтобы она 
не имела суточного движения ни по отношению к системе (S), ни 
по отношению к (5'). Направление оси Oz называется в этом случае 
эфемеридным полюсом. Давайте разделим его движение на две ком­
поненты.
(i) Движение (Е) относительно (S') можно разделить на прецессию, 
описываемую матрицей V, элементы которой зависят от времени ве­
ковым образом, и нутацию, определяющую матрицу М. Элементы 
матрицы Af зависят от периодических членов. Имеем

Матрица Af трансформирует истинную экваториальную систему 
эпохи t в среднюю экваториальную систему на ту же эпоху. Матрица
V преобразует среднюю экваториальную систему, заданную на эпо­
ху t, в среднюю экваториальную систему на стандартную эпоху to 
G2000.0).

Полные формулы этих преобразований были рекомендованы 
MAC на основе вычислений Вара [293] для нутации и Лиеске и 
др. [171] для прецессии. Практическое применение этих формул 
для реальных астрономических ситуаций подробно описывается в 
«Explanatory Supplement to the Astronomical Almanac» [241].

Для очень точной астрометрии, например РСДБ наблюдений, 
эти модели недостаточно точны, и поправки к ним приводятся в еже­
годных отчетах Международной службы вращения Земли (МСВЗ) 
(IERS, Ann. Reports, http://www.iers.org/iers/publications/reports/).
(ii) Движение (5) относительно (Е) можно представить в виде трех 
вращений. Положение оси OZ системы (Е) в земной системе отсчета 
определяется координатами полюса относительно фиксированного 
полюса земной системы. Две компоненты хр и ур отсчитываются 
вдоль Международного меридиана и меридиана с долготой 90° Е, со­
ответственно. Третье вращение связано с часовым углом Междуна­
родного меридиана относительно плоскости OXZ промежуточной 
системы. Это — Гринвичское истинное звездное время (Т). Матрица 
К  вычисляется как произведение трех матриц:

(4.5)

= Я з ( - Т ) ' ^1 (Ур)' ^(хр)- (4.6)

http://www.iers.org/iers/publications/reports/


Из этой формулы следует, что широта ф и долгота L  обсерватории 
относительно промежуточной системы (Е) определяются выраже­
ниями:

ф =  фо “Ь XpCosLo 2/pSinLo,

L = Lo + (xpSinLo -  2/pCosLo) tg^o,

где фо и Lo — координаты обсерватории в земной опорной системе 
отсчета. Гринвичское истинное звездное время — это угол, вычисля­
емый из всемирного времени UT1, которое относится к средней оси 
вращения Земли (среднему полюсу), к которому добавлено уравне­
ние равноденствий. Если t — время, отсчитываемое в юлианских сто­
летиях по 36525 суток от эпохи J2000.0 (юлианская дата 2 451545.0), 
то Гринвичское среднее звездное время, выраженное в секундах для 
любого момента, когда UT1 = 0, равно

Т0 = 24110,54841+8640184,81266*+0,093104*2- 6 ,2 1 0 “613. (4.7)

Для вычисления звездного времени на произвольный момент к (4.7) 
следует добавить дополнительную часть суток, выраженную в звезд­
ном времени:

1 звездные сутки = 1 сутки UT1 -  236,5554 с.

Точное значение UT1 заранее неизвестно. Передаваемое по радио 
и используемое время — это всемирное координированное время 
UTC (Universal Time Coordinated), отличающееся от Международ­
ного атомного времени TAI (International Atomic Time) на постоян­
ную величину (см. § 11.1.6). Разность At =  UT1 - UTC является ре­
зультатом неравномерности вращения Земли4.

Величины At, хр и ур, а также поправки к принятым моделям 
прецессии-нутации определяются различными астрометрическими 
методами, которые описываются в различных параграфах в главах

4 Алгоритм вычисления Гринвичского истинного звездного времени Т следующий 
(см. [136]):

T u t i  =  То +  r[(UTl -  UTC) +  UTC], 
где T(/ti -  Гринвичское среднее звездное время на момент UT1, 

г =  1,002737909350795 +  5,9006 • 1 0 "n t -  5 ,9  • 1 0 "15t2, Т =  TUTi +  eq.eq. 
Уравнение равноденствий eq.eq имеет вид:

eq.eq =  Дф cos £о 4- 0'/00264 sin Q +  О̂ 'ООООбЗ sin 2ft, 
где Д ф -  нутация в долготе, ео — наклон эклиптики к экватору на эпоху J2000.0, ft — 
средняя долгота восходящего узла Луны. (Прим. ред.)



10 и 11. Данные собираются и анализируются МСВЗ, в результа­
те вычисляются наилучшие суточные и пятисуточные значения. Ре­
зультаты публикуются в Циркулярах МСВЗ, а окончательные зна­
чения приводятся в ежегодных отчетах МСВЗ (см. § 12.1.3).

4.1.8. Новая промежуточная система
Существующее определение промежуточной системы Е не со­

гласуется с новыми теориями нутации, которые включают суточ­
ные и внутрисуточные нутационные гармоники в небесной системе 
отсчета, а также в движении полюса. Вместе с принятием системы 
ICRS, оси которой не привязаны к точке весеннего равноденствия, 
потребовалось новое определение промежуточной системы отсче­
та. Начиная с 1 января 2003 г., новая система определяется небес­
ным промежуточным полюсом (Celestial Intermediate Pole, CIP). Это 
полюс, движение которого в геоцентрической небесной системе от­
счета (GCRS) задается движением средней тиссерановой оси Земли 
(соответствующей географической оси средней поверхности Земли, 
см. [240] с периодами большими, чем двое суток [31]).

Аналогичная проблема возникает при определении начала в ос­
новной плоскости системы отсчета. Точка весеннего равноденствия, 
определенная ранее, не лежит более на основной Ох — Оу плоско­
сти ICRS. Новое начало — небесное эфемеридное начало (Celestial 
Ephemeris Origin, CEO) определяется на экваторе CIP таким обра­
зом, чтобы оно было нечувствительно к изменениям моделей пре­
цессии и нутации на микросекундном уровне точности. Соответ­
ствующая точка в Международной земной системе отсчета (Inter­
national Terrestrial Reference System, ITRS) — это земное эфемерид­
ное начало (Terrestrial Ephemeris origin, TEO). Точное определение 
этих точек дается в работе [31], а теория в статье [92]. Что касается 
небесного промежуточного полюса, то он официально используется, 
начиная с 1 января 2003 г.

4.1.9. Спутниковая астрометрия
Если астрометрический инструмент установлен на спутнике, то 

необходимо прежде всего определить опорную систему координат 
(5) для спутника, подобно тому, как это делалось в предыдущих па­
раграфах для Земли. Наилучшим является определение, основанное 
на использовании оптических осей инструмента, используемого для 
наблюдений.



Ориентация спутника в пространстве, как и в случае Земли, за­
дается матрицей вращения W(£), которая представляет преобразова­
ние между системами (5) и (5'). Но, в отличие от наземных наблюде­
ний, в которых можно использовать результаты независимых опре­
делений параметров вращения Земли, ориентация спутника долж­
на определяться из наблюдений, выполненных на борту спутника. 
Примеры приводятся в § 5.4.5 (космический телескоп имени Хабб- 
ла) и в § 8.2.4 (Гиппаркос).

4.2. Геометрические эффекты
На преобразование координат между инструментальной и не­

бесной системами влияют некоторые геометрические эффекты. В 
первом случае — это чисто геометрическое преобразование, в двух 
других они связаны с кинематическими свойствами системы Зем- 
ля-небесное тело.

4.2.1. Преобразование поле-фокус

Конечной целью астрометрического наблюдения является опре­
деление положения объекта на небе в некоторой небесной системе 
отсчета. Во многих случаях поле зрения инструмента ограничено и, 
поэтому, нужно вычислить положение наблюдаемого объекта отно­
сительно соседних тел, которые являются частью небесной опорной 
системы отсчета или связаны с ней. Для этого удобно использовать 
локальную систему небесных координат с центром в выбранной точ­
ке Д  прямое восхождение которой равно од, а склонение So- Тогда 
экваториальные координаты некоторой точки в окрестности А рав­
ны ао -1- Да и So -h AS.

Изображение области небесной сферы на идеальной фокальной 
поверхности является двумерным. Поэтому, независимо от всех уже 
изученных преобразований к ним нужно добавить преобразование 
дифференциальных координат Да и AS в линейные координаты. 
Это делается с помощью конического проецирования из центра еди­
ничной небесной сферы в точку А. В картинной плоскости оси Ах и 
Ау являются касательными к параллели и небесному меридиану, со­
ответственно. Первая из них направлена в сторону увеличения пря­
мых восхождений, а ось Ау к северу (рис. 4.3). Эта локальная систе­
ма называется системой стандартных координат. Преобразование 
дифференциальных координат к стандартным координатам называ-



Рис. 4.3. Дифференциальные и стандартные координаты и принцип гномо- 
нического проецирования.

ется гномоническим или центральным проецированием*. Пусть В — 
точка на сфере, а В 1 — ее проекция на картинную плоскость. Пусть 
угол АО В  равен г, а угол между плоскостью АО В  и кругом склоне­
ния, отсчитываемый в направлении по часовой стрелке, если смот­
реть с картинной плоскости, равен 0; г и в — это стандартные поляр­
ные координаты, используемые, в частности, при изучении двойных 
звезд. Из сферического треугольника РАВ имеем:

cos г =  sin S sin(£ + AS) + cos S cos(S + AS) cos Да, (4.8)

sin r sin в = cos(£ -1- AS) sin Да, (4.9)

и, так как

sin S cos Да = cos S tg (S -1- AS) — sin Да ctg 0,

получим:
Й_ __________ sin Да__________  , v

® cosrftg (5 -1- AS) — sinrfcos Да*

5 В отечественной литературе отображение участка неба на плоскость чаще на­
зывается центральной проекцией. Это определение и будет использоваться далее. 
(Прим. ред.)



Стандартные координаты точки В ' равны

х  =  tg г sin 0 у

у =  tg r cos# =  xctg0.

Используя формулы (4.8), (4.9) и (4.10), можно вычислить х и у. 
Окончательный результат — это следующие выражения:

= __________ sin Да___________ .
Х cos <5( tg (5 tg (J + Д<5) + cos Да) ’ 1 ' ’

= tg (S + AS) -  tg 6 cos Да
V tg<5 tg (6 + Д<5) + cos Да V ’ '

Можно использовать эти формулы либо в указанном виде, либо в 
виде разложения х и у  по степеням А6 и Да за исключением обла­
стей вблизи полюсов. До пятого порядка включительно разложения 
имеют вид:

tt3 2 и5
tgu = u + - -  —  + ...,

U3 иъ
в т „  =  „ - -  + — + ...,

V? u4
cos it =  1 ------ +  — +  ....

2 24

Подставляя эти выражения в формулы (4.11) и (4.12), получим раз­
ложения до третьего порядка:

Да3х =  Дасов# — AaASsinS Н— —  (3cos3£ — cos6) Н-----,
з

у = А5 + sin£cos£ + ^ —Ь (4-13)

Да Д<$ , 2 с . 2г\ ,Н-----  —  (cos о  — sin о) Н----- .

Для точек, близких к полюсам, необходимо использовать формулы 
(4.11) и (4.12).

В таблице 4.1 приводится ошибка этих разложений для склоне­
ний |<*| < 75°.



Таблица 4.1. Максимальная ошибка при использовании формул (4.13) как 
функция г для склонений |<£| < 75°.

Порядок разложения 2 3 4
Порядок отбрасываемых членов 3 4 5

Самый большой отбрасываемый член г 3 / 3 to 2г®/15
г  =  0 ,° 5 0 7 0 7 0700008 07000003
г  =  1 ,°0 0'/5 0''0014 0700008

II to ~ 
о 

О 4 7 0 0702 070025

II со
 

~ 
о О 1 2 7 0 071 07025

II ~ 
о 

О 3 0 7 0 073 0708

4.2.2. Годичный параллакс

Годичный параллакс — это видимое смещение звезды на небес­
ной сфере из-за орбитального движения Земли. Исправляя положе­
ние звезды за параллакс, мы получаем направление на звезду для 
наблюдателя, находящегося в барицентре В  Солнечной системы.

Пусть Е — центр Земли, а 5 — звезда (рис. 4.4). Пусть s и s' — 
единичные векторы в направлении на звезду, если смотреть из цен­
тра Земли и барицентра, соответственно, а г — расстояние до звезды 
(можно пренебречь разностью между SB  и SE ).

5



Давайте определим вектор

B E  = Ди,

где и — единичный вектор, равный ВЕ/|ВЕ|. Имеем

Ru =  a u ( l  + f(t) ) , (4.14)

где а — среднее значения расстояния B E , равное одной астрономи­
ческой единице. Это выражение задается эфемеридами Земли.

По определению звездный или годичный параллакс или просто 
параллакс — это величина, равная

Или, если г выражается в астрономических единицах (а.е.),

7Г =  1 / г .

Обычно параллакс выражается в секундах дуги, а расстояние изме­
ряется в парсеках (1пк=206 264,81 а.е.=3,2615637 световых лет). За­
метим здесь, что при вычислении расстояния г по формуле (4.15) 
предполагается, что ошибка я* мала. Если это не так, то нужно преоб­
разовать нормальное распределение ошибок я* в распределение оши­
бок г, которое уже не будет нормальным. Результатом такой опера­
ции будет то, что наиболее вероятное значение г будет больше, чем 
1/7Г [151]. Параллактическое смещение звезды на небесной сфере — 
это вектор, перпендикулярный вектору s:

Его можно записать в виде двойного векторного произведения:

или, принимая во внимание (4.14) и (4.15),

As = 7TS X (s X u) (1 + f(t))  .

В эклиптических дифференциальных координатах получим, считая, 
что L — долгота Солнца:

7Г = а/г. (4.15)

As = s' — s.

cos/ЗАА = 7г(1 + f(t)) sin(L — A), 
A/3 = —7t(1 + f(t)) sin 13 cos(L — A).

(4.16)



В экваториальных координатах имеем:

cos£Aa = 7г(1 -h /(t)) (cose cos a sin L — sinacosL),

Д5 =  7г(1 + /(£))(sinecos£sinL — sin S cos a cos L — (4.17)

— cos e sin S sin a sin L ). 

где e — наклон эклиптики к экватору.

4.2.3. Другие параллактические поправки
При вычислении звездных параллаксов можно считать, что на­

блюдения выполняются из центра Земли. Это не справедливо, если 
наблюдаются тела, принадлежащие Солнечной системе. Когда на­
блюдается планета Р, то вектор ОР от наблюдателя к планете мо­
жет быть представлен в виде суммы трех векторов в барицентриче­
ской системе отсчета (рис. 4.4):
(i) ОЕ: вектор, направленный от наблюдателя к центру Земли, на 
момент t наблюдения. Этот вектор поворачивается вокруг оси вра­
щения Земли; результатом является суточное видимое движение 
планеты, которое называется суточным или геоцентрическим парал­
лаксом. Если наблюдения проводятся с искусственного спутника, то 
используется только второе название.
(ii) ЕВ : вектор, направленный из центра Земли в барицентр Солнеч­
ной системы, на момент t. Этот вектор вычисляется по эфемеридам.
(iii) ВР : вектор, направленный из барицентра Солнечной системы в 
центр планеты. Вектор должен быть вычислен на момент t' , в кото­
рый свет, испущенный планетой Р  в момент t, достигает наблюдате­
ля. В действительности в этой процедуре учитывается не только па­
раллакс, но и планетная аберрация (см. §4.3.1) — явление, которое 
вызвано конечностью скорости света.

В результате направление, в котором планета находится в мо­
мент t, задается выражением:

OP = OE(t) + EB(t) + B P ( 0 .  (4.18)

В случае наблюдений в окрестности Земли, включая систему Зем­
ля-Луна, интерпретация наблюдений выполняется в геоцентриче­
ской системе отсчета, а барицентр Солнечной системы не использу­
ется. В этом случае формула (4.18) принимает вид:

OP = OE(t) + E P (0 .



4.2.4. Собственные движения
Собственным движением называется проекция на небесную сфе­

ру движения звезды относительно барицентра Солнечной системы. 
Собственные движения являются результатом сложения реального 
движения звезд и Солнца в Галактике. Собственное движение /х из­
меряется как годичное изменение координат а  и 6. Если ао и So — ко­
ординаты звезды на момент времени to, то ее координаты на момент 
t равны

а  =  а 0 + (t -  to) /ха , S =  S0 +  (t -  t0) /х̂ . (4.19)

Если V -  скорость звезды относительно Солнца, г — расстояние в 
парсеках (г = 1/пу а параллакс 7г выражен в секундах дуги), в — угол 
между вектором скорости V  и направлением на звезду, то тангенци­
альная скорость Vt равна

т /  т /  а Лв V t — V  cos в = г — =  г/х
Cut

или
d6 V cos в 

Радиальная скорость Vr звезды равна

dr
vR = v sm e  = - .

Допустим, что скорость V постоянна, но /х меняется со временем. В 
этом случае имеем:

d/x V Л dr У sin в d6 

Выражая все члены через Vr > / х и г ,  получим:

^  = - Ь . iVr
dt г я '

Если Vr  измеряется в километрах в секунду, а /х в сек дуги в год, то 
последнее уравнение запишется в виде:

$  =  -О, ООО 002 05/xttVr. (4.20)at

Этот классический эффект называется перспективным ускорением.



4.3. Оптические эффекты
Эти эффекты определяются различными свойствами света: ко­

нечной скоростью, нелинейностью распространения в гравитацион­
ных полях, волновой природой.

4.3.1. Аберрация

Аберрацию вызывает относительное движение источника Р  и на­
блюдателя. Видимое направление, откуда свет приходит к наблюда­
телю в момент ty -  это направление на точку, в которой источник 
света был в момент t — At> где At — время, требуемое свету для про­
хождения расстояния от Р  до наблюдателя. В ньютоновском про­
странстве, если г (|г| = г) — радиус-вектор в направлении истинно­
го положения источника, видимое направление задается вектором г' 
таким, что

г' = г + г—, (4-21)
с

где V  -  скорость наблюдателя относительно звезды, с -  скорость 
света. Вектор V  можно разделить на три компоненты:

V  = V 0 + V s - V 5.

(i) V s -  вектор скорости звезды относительно барицентра Сол­
нечной системы. Для звезд величина V s, как правило, неизвест­
на. Поэтому этой компонентой обычно пренебрегают: соответству­
ющее смещение обычно считается собственным движением звезды 
(§ 4.2.4). Для планет вектор V s известен из эфемерид.
(ii) V e -  вектор скорости центра масс Земли относительно бари­
центра Солнечной системы. Этот вектор приводит к годичной абер­
рации, определяемой формулой (4.21), в которой V  заменяется на 
V *.

Для планет полная аберрация определяется вектором V# — V s и 
называется планетной аберрацией.
(iii) Vo — вектор скорости наблюдателя относительно центра масс 
Земли. На ее поверхности вектор определяется на основе парамет­
ров вращения Земли (§4 .1 .4 ) и называется а/точной аберрацией. 
Для искусственных спутников — это орбитальная аберрация, вычис­
ляемая на основе движения спутника, которое необходимо контро­
лировать.



Получим общую формулу для полной аберрации, учитывая обе 
компоненты скорости: V  = Vo + V#. Полагая, что

Существенно, что и векторы скорости и направления должны вы­
числяться в одной системе отсчета. Следовательно, некоторые из 
вращений, описанных в разделе 4.2, должны быть применены. Од­
нако из-за того, что эфемериды приводятся в барицентрической си­
стеме отсчета, желательно выражать все векторы в этой системе.

Рассмотрим первое приближение, в котором учитывается только 
члены первого порядка по Ь. Если в — угол между вектором скорости 
Земли и радиус-вектором звезды, то формулу (4.22) можно записать 
в виде:

Эта формула недостаточно точна для современной астрометрии. 
Чтобы получить формулу с учетом членов второго порядка, необ­
ходимо выполнить вычисления в рамках общей теории относитель­
ности [257]. Имеем:

Величина b равна примерно 10“4. Поэтому, для классической назем­
ной астрометрии при точности наблюдений порядка 0','1 можно ис­
пользовать уравнение (4.22). Для космической астрономии или ин­
терферометрии необходимо использовать уравнение (4.23).

В астрометрии малого поля (см. главу 5) нужно вычислять лишь 
относительную аберрацию двух звезд, разделенных несколькими 
градусами. В этом случае формулу (4.22) можно упростить, предпо­
лагая, что Земля движется по кеплеровской орбите и вращается во­
круг оси с постоянной скоростью, так что период равен одним звезд­
ным суткам. Тогда в эклиптических координатах поправки из-за го­
дичной аберрации к координатам А, /3 звезды даются формулами:

с
используем (4.21) и получим

г' =  г + гЬ. (4.22)

(4.23)

ДА cos 13 =  — к [cos(L — А) + ecos(u; — А)], 
Д/3 = — к sin /3 [sin(L — А) + е sin(u; — А)],



где к — постоянная годичной аберрации, равная 20','4955, е -  эксцен­
триситет орбиты Земли (е = 0,01672); L — долгота Солнца и и -  
долгота перигея Солнца. С достаточной точностью

L =  279,°697 + 36 000,°770Т

и =  281,°221 + 1,°719Т,

где Т  измеряется в юлианских столетиях с момента 1900, январь 0, 
на 12н эфемеридного времени.

Поправка за суточную аберрацию, выраженная в экваториаль­
ных координатах а, 5, равна (при тех же условиях)

cos 6Аа = к! cos ф cos Я,

AS =  к! cos ф sin Я  sin 5,

где к! =  0','3200. Здесь ф — это географическая широта наблюдателя и 
Я  -  часовой угол небесного тела, Я  = Ts -  a, Ts -  местное звездное 
время.

4.3.2. Релятивистское отклонение света
Наличие массивного тела вызывает кривизну пространства, и 

свет, следуя по геодезической в пространстве, отклоняется к этому 
телу. Эффект максимален в непосредственной близости от Солнца 
и равен 1','7. Отклонение равно примерно 4 мс дуги в перпендику­
лярном направлении.

Пусть в -  угол между г, единичным вектором в направлении 
Солнца, и S, единичным вектором в направлении звезды. Видимый 
угол равен 0 + 7 , где

А/Т
7  =  ^ T c t g 0 / 2 ,  ( 4 2 5 )

GM — гелиоцентрическая гравитационная постоянная, с — скорость 
света, а — расстояние от наблюдателя до Солнца. Для реальных слу­
чаев (в > 30°), считая, что Земля движется по круговой орбите, по­
лучим в первом приближении

7 = 0','00407 ctg 0/2.

Заметим здесь, что формула (4.25) может быть использована для вы­
числения релятивистского отклонения света, производимого плане­
тами. Нужно лишь заменить GM на соответствующую гравитацион­



ную постоянную планеты, а а на расстояние от наблюдателя до пла­
неты. Поправка существенна лишь при прохождении света в непо­
средственной близости от планеты.

4.3.3. Релятивистская временная задержка света
Измерения расстояния с помощью радаров или лазерной лока­

ции — важный астрометрический метод, который описывается в гла­
ве 11. В основе метода лежит измерение промежутка времени t меж­
ду излучением электромагнитного сигнала и приемом отраженного 
эха. Пусть R  и R ' — радиус-векторы излучателя и отражателя. По­
ложим, что

R ' — R  = ps,

где s -  единичный вектор. В евклидовом пространстве р -  расстоя­
ние между двумя точками, и время распространения света равно

*о =  2 р/с,

в котором, в первом приближении, мы пренебрегаем рефракцией в 
расстоянии (§ 3.3.1) и движением отражателя.

При тех же упрощающих предположениях, но принимая во вни­
мание, что распространение света происходит в центральном гео­
центрическом или гелиоцентрическом гравитационном поле, опи­
сываемом константой GMy имеется эффект, описываемый общей 
теорией относительности, которая утверждает, что реальное время 
запаздывания сигнала t отличается от to на величину

4 GM
t - t 0 = с3

^Arsh——-  — Arsh^  , (4.26)

где q -  минимальное расстояние от луча света до центра притяже­
ния. Гелиоцентрическая поправка GM/c3 равна 4,93 мкс, геоцен­
трическая поправка равна 0,0148 не. Эти эффекты важны и ими 
нельзя пренебрегать, особенно когда свет проходит вблизи Солн­
ца. При использовании хронометрирования миллисекундных пуль­
саров (§ 11.6.3) этот эффект также учитывается, хотя сигнал распро­
страняется только от пульсара до наблюдателя.

В случае лазерной локации Луны поправка к величине времен­
ной задержки дается в следующем виде [136]:

( ч 4 GM ( R\ + i?2 + р\



где i?i и i?2 -  расстояния от центра Земли до точек начала и конца 
траектории светового пучка, соответственно.

4.3.4. Доплеровское смещение частоты

Классическое объяснение этого эффекта заключается в увеличе­
нии времени, которое необходимо для приема определенного числа 
волн, излученных на частоте /о, когда относительная скорость излу­
чателя и приемника не равна нулю. Пусть v — относительная луче­
вая скорость, которую считаем положительной при удалении излу­
чателя со временем. Измеряемая принимаемая частота равна

ДА _  v 
А0 с

Приведем более сложную формулу, в которой учитываются члены, 
пропорциональные квадрату величины v/c:

Однако, если учитываются члены второго порядка по v/cy то нель­
зя пренебрегать смещением частоты, которое описано Эйнштейном 
в рамках общей теории относительности и которое пропорциональ­
но разности гравитационных потенциалов. Этот эффект важен, если 
свет излучается в сильном гравитационном поле. Но из-за очень вы­
сокой точности доплеровской астрометрии, при использовании ра­
диоволн этот эффект должен учитываться и в Солнечной системе. 
Вполне достаточно представить пространство-время в Солнечной 
системе с помощью метрики Шварцшильда (см., например, [257]). 
Тогда доплеровский эффект с точностью до второго порядка равен

(4.27)

Выражая в длинах волн, получим формулу:

или



где GM — гелиоцентрическая гравитационная постоянная, г* и — 
гелиоцентрическое расстояние и скорость в шварцшильдовской си­
стеме отсчета излучателя (если индекс=1) и приемника (индекс=2).

То же самое уравнение справедливо в непосредственной близо­
сти от Земли; в этом случае GM — геоцентрическая гравитационная 
постоянная.

4.4. Редукция наблюдений
В предыдущих разделах, а также в главах 2 и 3, мы рассказали о 

физических явлениях, которые принимаются во внимание при вы­
воде формул преобразования координат небесного тела в некоторой 
заданной системе отсчета в наблюдаемые координаты при предпо­
ложении, что приемник находится на фокальной поверхности аст­
рономического инструмента.

В действительности, координаты тела — не всегда те парамет­
ры, которые мы хотим знать. Типичная задача — это использование 
наблюдений, выполненных в разное время, для определения пара­
метров, которые представляют интерес для астрономов, например, 
параллакса звезды, ее собственного движения, элементов орбиты 
двойной звезды и т.д. Полная процедура, которая приводит к полу­
чению астрономических параметров из измеренных величин, назы­
вается редукцией наблюдений.

4.4.1. Проблема определения координат тела

Схематично эту процедуру можно описать двумя преобразовани­
ями.
(i) Преобразование I, зависящее от инструмента, которое связывает 
измеренные величины, описываемые вектором M(mi...mfc), с необ­
работанными астрономическими данными6 — D(di..di). Это функ­
циональное преобразование зависит от п параметров р*, которое мы 
назовем инструментальными параметрами; в векторной форме за­
пишем их как P(pi..pn). Инструментальными параметрами могут 
быть коэффициенты инструментальных аберраций, поправки к ат­
мосферной рефракции и т.д. Преобразование может зависеть от од­
ного или многих параметров, поэтому, для сохранения общности за­
пишем его в векторной форме

6Применяется также термин «идеальные координаты». (Прим. ред.)



I ( M ,P ,D )  =  0. (4.29)

(ii) Астрономическое преобразование А, которое связывает необра­
ботанные астрономические данные D с h истинными параметра­
ми Гг, которые мы будем называть астрономическими параметра­
ми и запишем в векторной форме R(ri..r/l). К астрономическим па­
раметрам относятся, например, параллаксы звезд, компоненты соб­
ственного движения и т.д., вычисление которых и являются конеч­
ным астрономическим результатом. Это преобразование может так­
же включать несколько (j)  дополнительных параметров q обозна­
чим их как Q{qi-.qj). Параметры qi в действительности не являются 
неизвестными, они включаются в преобразование с целью переопре­
деления их значений. Примером может служить уточнение постоян­
ной прецессии при определении движения планет. Соотношение бу­
дет, в общем, включать К  наблюдений T>k(k = 1 ..К), выполненных 
в разное время. Следовательно, имеется К  векторных уравнений

Функциональные соотношения, связывающие оригинальные, про­
межуточные и конечные параметры, иногда не могут быть разде­
лены так, как только что было описано. В книге далее приводят­
ся несколько примеров. Но во всех случаях какие-то соотношения, 
связывающие входные и выходные величины через некоторые пара­
метры, должны существовать, и они могут быть записаны и решены. 
Определение этих соотношений называется моделированием наблю­
дений.

4.4.2. Моделирование
Вывод функционального соотношения — это прямая задача, так 

как оно математически выражает преобразование между входны­
ми (наблюденными или частично преобразованными) и выходными 
(преобразованными или окончательными) данными. Проблема за­
ключается в том, что строгая система уравнений является сложной и 
нелинейной, и поэтому решить ее практически невозможно. По этой 
причине, моделируя наблюдения, стараются так сформулировать за­
дачу, чтобы получить быстро сходящиеся алгоритмы для решения 
уравнений и оценки ошибок результата. Однако нужно избегать из­
лишних упрощений: во всех случаях новая модель должна оставать­

Afc (Dfc, Q,R) =  0 ; k = l..K. (4.30)



ся в рамках физических законов, правильно описывать ситуацию и 
удовлетворять точности наблюдений.

Наилучшим решением является упрощение теоретической моде­
ли таким образом, чтобы она была линейной по всем п неизвестным 
параметрам р* (1 < г < п). Чтобы достичь этого результата, необхо­
димо знать априорные значения р? этих параметров, причем разно­
сти Spi = Pi -  Pi должны быть достаточно малы. Тогда величинами 
Sp2 можно пренебречь (р® могут равняться нулю, если известно, что 
сами значения pi очень малы). Тогда любая функция этих парамет­
ров может быть записана в виде:

В некоторых случаях можно выполнить итерацию для решения си­
стемы уравнений и заменить р® пар®+5р}, где 5р\ — оценка Sp  ̂Если 
необходимо, то можно продолжить эту процедуру.

Примеры такого моделирования будут продемонстрированы в 
книге. В некоторых случаях линеаризация уравнений невозможна, 
и нужно найти такие значения параметров с помощью нелинейно­
го алгоритма, которые должны быть достаточно близкими к реше­
нию (4.31). Пример необходимости использования такого нелиней­
ного алгоритма при обработке наблюдений двойных звезд телеско­
пом Гиппаркос может быть найден в работе [189].

Вообще говоря, перед тем, как применить модель к реальным 
данным, желательно сначала протестировать ее на модельных дан­
ных. Моделирование астрометрических наблюдений является до­
полнительной проблемой, которая не очень радует исследователей, 
но решение которой, в конце концов, очень полезно. Моделирова­
ние состоит в математическом описании пути фотонов между источ­
ником на небе и наблюдателем. Выбирая априорные значения вели­
чин R  на небе и предполагая определенные условия эксперимента 
(то есть задавая значения всех параметров pi, которые описывают и 
состояние атмосферы) и статистические свойства прихода фотонов, 
можно смоделировать наблюдения и на их основе оценить R. Срав­
нение вычисленных и априорных значений параметров pi позволяет 
проверить используемые алгоритмы и состоятельность модели. Это­
го может быть недостаточно для преодоления всех проблем, которые

п

/(P) = /(P1,P2-Pn) + S
г=1



возникнут при работе с реальными данными, но все же моделирова­
ние позволяет заранее решить многие проблемы.

4.4.3. Калибровка

Калибровка означает упрощение выражения (4.31) путем неза­
висимого определения некоторых параметров pi. В этом случае ими 
или можно пренебречь или, по крайней мере, при условии достаточ­
но точного знания их значения, получить очень малые величины Spi.

Для калибровки используются два различных типа методов.
(i) Внешняя калибровка

Заключается в прямом измерении некоторых параметров р*. Для 
калибровки может использоваться также метод, значительно отли­
чающийся от принципа наблюдений. Примером является определе­
ние некоторых инструментальных постоянных меридианного круга 
методом автоколлимации, используя ртутное зеркало (см. § 6.3.5), 
или калибровка пиксельного выхода ПЗС-матрицы с помощью кад­
ра с плоским полем (§ 5.2.3).
(ii) Внутренняя калибровка

Инструментальные параметры определяются путем наблюдения 
звезд с известными координатами при тех же условиях и часто одно­
временно с реальными наблюдениями. Тогда в формуле (4.29) или 
(4.30) неизвестными параметрами остаются Р  и Q. Мы детально 
опишем метод, используемый для обработки фотографической пла­
стинки (§5.1.6), но этот метод калибровки применяется во многих 
случаях, как будет показано в следующих параграфах. Иногда, как, 
например, в проекте Гиппаркос (глава 8), инструментальные и аст­
рометрические неизвестные величины определяются одновременно 
из одних и тех же наблюдений.

4.5. Оценка параметров
Результатом одного наблюдения или серии наблюдений будет 

одно или несколько чисел, выражающих положение и/или некото­
рые другие параметры. Эти числа не являются точными значения­
ми параметров, а лишь их оценками, отличающимися от реальных 
значений более или менее сильно. Поэтому, нужно не только найти 
результат редукции наблюдений, но и оценить его ошибку. Целью 
этого раздела является формулирование некоторых правил вычис­
ления и представления оценок неизвестных параметров вместе с их



ошибками. Более подробно можно ознакомиться с ними в книгах по 
статистическому анализу измерений, таких как [139,144] или [250]. 
Заметим здесь, что во всех случаях, когда бы ни применялся метод 
оценивания параметров, результат обязательно зависит от принятой 
математической модели. Поэтому снова нужно подчеркнуть особую 
важность моделирования (§ 4.4.2).

4.5.1. Понятие погрешности

Во многих статьях, в которых приводятся астрономические (так­
же и другие) результаты, некоторые термины типа «точность» (в 
оригинале «accuracy and precision») или «ошибка и погрешность» 
(«error and uncertainty») используются без понимания различий 
между ними. Тем не менее они имеют вполне определенное значе­
ние, которое следует знать и использовать, чтобы избежать ненуж­
ной путаницы. Давайте сначала рассмотрим термин погрешность 
(в оригинале uncertainty). Этот термин определяется в метроло­
гии [138] следующим образом.

Погрешность — это параметр, связанный с результатом изме­
рения (или процедурой обработки), который характеризует разброс 
значений, которые может принимать определяемая величина. По­
грешность должна быть оценена на основании самих данных и ме­
тода, использованного для вычисления самой величины.

Под погрешностью обычно понимают ошибку оцениваемого па­
раметра при обработке наблюдений. Однако не все ошибки можно 
оценить, так как возможно существуют неизвестные эффекты или 
эффекты, которыми пренебрегли без особых на то оснований. Они 
могут изменить («сместить») результат наблюдения. Этот факт при­
водит к разделению ошибок на два типа. Давайте заметим в этом ме­
сте, что термин ошибка, который широко и обычно некорректно ис­
пользуется, предполагает, что точное значение параметра известно7. 
В большинстве случаев следует использовать термин погрешность. 
(i) Внутренние ошибки, связанные с погрешностью, которая опре­
делена выше, вычисляются только на основе метода, используемо­
го для оценки параметра. Если они определяются на основе метода 
наименьших квадратов, то называются также формальными ошибка-

7 Строго говоря, при обработке наблюдений ищутся оценки параметров. Значение 
оценки может отличаться от значения параметра с некоторой степенью неопределен­
ности. Величина этой неопределенности выражается с помощью выборочной диспер­
сии. См., например, [2*]. (Прим. ред.)



ми. Иногда используются другие алгоритмы для оценки погрешно­
сти, и в этом случае они должны быть указаны, но в обоих случа­
ях внутренние ошибки отражают внутреннюю точность (в ориги­
нале — precision) вычисления.
(й) Систематические ошибки или смещения не могут быть определе­
ны в рамках процедуры редукции. Они могут быть оценены путем 
сравнения с результатами, полученными совершенно другим мето­
дом. Любая систематическая разность результатов указывает на су­
ществование смещения. Комбинация внутренних ошибок и смеще­
ний определяет внешнюю точность (в оригинале — the exactness or 
the accuracy) измерений8.

В общем случае указанные погрешности описывают точность 
(precision) результатов. Использование термина «accuracy» закон­
но, только если выполнен дополнительный тщательный анализ при­
чин всех возможных систематических ошибок, оценен порядок их 
величины и известна точность вычислений. Следовательно, вопре­
ки приведенному определению погрешности, которое согласуется 
с понятием «точность-precision» вычислений, термин «точность- 
ассигасу» определяет интервал значений, внутри которого реальное 
значение величины может быть найдено.

Другими словами, внутренняя точность отражает погрешность 
измерения, исправленного за все эффекты, которые приняты во вни­
мание в процедуре редукции, тогда как термин «внешняя точность» 
выражает погрешность, которая включает дополнительно те эффек­
ты, которые не учтены в редукции, но порядок величин которых мо­
жет быть оценен.

4.5.2. Оценка погрешности

Предположим, что у нас есть N измерений qk величины q, причем 
значения qk различаются из-за случайных причин, и пусть q будет 
оценкой значения q.

Наилучшей несмещенной оценкой параметра q является его сред­
нее значение

8 В отечественной литературе используются также термины «ошибки по внутрен­
ней или внешней сходимости». (Прим. ред.)



Назовем дисперсией наблюдений величину

к=  1
(4.32)

Это — оценка реальной дисперсии а 2 распределения плотности ве­
роятности q.

Наилучшая оценка cr2{q) -  оценка дисперсии q — определяется 
выражением

Экспериментальное стандартное отклонение (или среднеквадра­
тичная ошибка, root mean square error -  rms) оценки q равно квад­
ратному корню из оценки дисперсии. Следовательно,

Заметим, что если q не является несмещенной оценкой q, то формула
(4.32) выражает не дисперсию, а среднеквадратичную ошибку.

Пусть величина q измеряется не напрямую, а находится в резуль­
тате процедуры редукции в виде функции п параметров xiy которые 
должны быть оценены, то есть

q = f ( x  i . . . x n).

Тогда, если х\, х2 ... хп -  оценки параметров, то оценка q величины q 
может равняться или

или, если каждое наблюдение дает значение qk, причем для каждого 
из них мы имеем набор х^ параметров х*, то

Обе процедуры корректны. Они идентичны, если функция / явля­
ется линейной функцией х*. Однако, если / не линейна, то второй 
метод оценки предпочтительнее.

(4.33)

Q / (*̂ 1) *̂ 2 ■ • • Хп)

1  N  1  N

Q =  Jy  Qk =  Jy  /  (xiky X2k • • • Xnk) .



При обработке астрометрических наблюдений уравнения обыч­
но линеаризуют. Это делается путем замены параметра х; априор­
ной оценкой х®, к которой добавляется малая неизвестная поправка 
Sxi, и заменой / на F , так что

f  (х\ + 8х 1,Хз + 5х 2 -. .х° + <Jxn) =

Дисперсия оценки g вычисляется по следующей формуле:

- £  (|£)
причем предполагается, что параметры х* не коррелированы.

Случай, когда величины коррелируют друг с другом, не будет 
рассматриваться здесь в полном объеме. Просто укажем, что корре­
ляционные связи описываются ковариациями, или, если они норми­
рованы, коэффициентами корреляции. Они являются мерой взаим­
ной зависимости. Например, если две величины q и г определяют­
ся из одной и той же серии наблюдений, то дисперсии оценок q и г, 
определяемые формулой (4.33), равны

=  s2(9) И Sr = s2(r).

Ковариация q и г равна

1 N
Sqr =  Srq =  ^  ^  “  0){r k ~

Коэффициент корреляции pqr равен

Pqr =  Sqr/ у/ SqSr .

В частности, если q и г — независимые случайные величины, то
Pqr =  0.

4.5.3. Метод наименыпих квадратов
Как уже говорилось, в астрометрии уравнения, связывающие 

неизвестные величины или параметры, стараются сделать линейны­
ми. Давайте определим

X  = (xi , Х2 . . .  Хг. . .  хп) — вектор неизвестных,



С = (ci, С2 . . .  Ck . . .  cn) — вектор измерений,

или, в более общем виде, правые части уравнений. Пусть п < N.
Пусть Л -  матрица известных коэффициентов размером N х 

п, называемая матрицей плана. Далее пусть

Е = (6b 62...6fc...67v) -

неизвестный вектор, представляющий отклонения от истинных зна­
чений С, называемый также вектором ошибок (или вектором невя­
зок). Основное уравнение есть

п

^  ̂Q>ki%i -f- =  Cfc,
г=1

или в векторном виде
ЛХ + Е  = С.

Ожидаемое значение Е равно нулю, если оценка X  не смещена. 
Принципом метода наименьших квадратов является минимизация 
суммы квадратов компонент вектора Е:

N

б* =  Е Т • Е  = (С — АХ)Т ■ (С — А Х ), (4.34)
к= 1

причем символ Т обозначает операцию транспонирования матрицы 
или вектора.

Задачей является определение такого вектора X, который мини­
мизировал бы это выражение. Он вычисляется из условия равенства 
нулю производной функционала (4.34). Раскрывая скобки в (4.34), 
имеем:

Ст С -  (ЛХ)Т • С -  Ст ■ АХ  + (ДХ)Т АХ.

Вычисляя производную по X  от этого выражения и приравнивая ее 
нулю, получим:

-А т С + АТАХ + (АХ)ТА -  СтА = 0.

Или, деля на 2,
АТАХ = Ат С. (4.35)



Если, как предполагалось, N > п, произведение матриц АТА имеет 
тот же ранг, как матрица А. Если ранг равен п, то можно вычислить 
ожидаемое значение X:

х =  (ЛТЛ)~1ЛТС. (4.36)

В теореме, доказанной Гауссом и обобщенной Марковым (см., на­
пример, [250]), указывается, что, если компоненты вектора Е имеют 
одинаковую дисперсию и некоррелированы, то оценка, полученная 
по методу наименьших квадратов, не смещена и является наилуч­
шей среди других несмещенных линейных оценок.

Эти условия, в общем случае, выполняются с хорошим прибли­
жением.

(i) Чтобы гарантировать отсутствие корреляции между ошибками, 
достаточно, чтобы наблюдения, которые выражаются уравнениями, 
были независимыми. Это означает, что по крайней мере некоторые 
из условий, при которых выполняются наблюдения, не должны быть 
идентичными.

(ii) Давайте предположим, что дисперсии наблюдений а\, и, следо­
вательно, невязки ek оценены, и они не равны друг другу. Как по­
казано в [250], если поделить все члены уравнения на соответству­
ющую дисперсию, то невязки станут одинаковыми. Эта процеду­
ра называется назначением веса каждому уравнению. Чем меньше 
дисперсия, связанная с уравнением, тем больший вес приписывает­
ся этому уравнению.

Взвешивание часто является сложной проблемой, так как дис­
персию наблюдения не всегда легко получить. Оценку дисперсии 
иногда можно получить на основе интуиции или опыта, например, 
на основе значения качества изображения или предположив суще­
ствование некоторой зависимости ошибки измерения от звездной 
величины. В некоторых других случаях дисперсия получается на ос­
нове связи между статистикой счета фотонов и точностью измере­
ний. Однако какова бы ни была некорректность в назначении ве­
сов, этот метод создает идеальные условия для выполнения теоре­
мы Гаусса-Маркова, лучшие, чем при использовании невзвешенной 
матрицы плана. Часто индивидуальный опыт исследователя предла­
гает наилучший выбор.



Назовем W  вектором весов (w \ ,  ... w n ). Он задает веса
каждого уравнения. С помощью соотношения

W =  W J

определим матрицу весов, где Т единичная N х N матрица. Тогда 
уравнение (4.36) преобразуется в

х  =  (ATW A )-1ATWC. (4.37)

В общем случае матрица W может быть не диагональной, а любой 
положительно определенной матрицей. В этом случае принимаются 
во внимание корреляции между неизвестными.

4.5.4. Дисперсия и ковариации в методе наименьших квадратов
В случае оценки параметров по методу наименьших квадратов 

легко получить ковариационную матрицу У(г^), используя форму­
лу:

V = (A TWA) \ (4.38)

так что (4.37) принимает вид:

X  = VATW С.

Назовем вектор R  вектором уклонений, который получается при за­
мене X  на его оценку X  в каждом уравнении:

R  = С -  АХ.

Определим дисперсию единицы веса как взвешенную дисперсию 
уклонений:

2 R TW R 
s0 -  (4-39)

Эта формула обобщает результат, полученный в § 4.5.2 для взвешен­
ного решения с N -  п степенями свободы. Если имеется п -  1 степе­
ней свободы и W = J ,  единичной матрице, тогда получим (4.32).

Формальные дисперсии неизвестных задаются диагональными 
элементами уц матрицы V. Однако, элементы уц часто переоцени­
вают реальные дисперсии, так как они вычислены при предположе­
нии, что модель, описываемая матрицей А, является точной. Это не 
так в общем случае, и недостатки модели, проявляющиеся в уклоне­
ниях, смешиваются с действительными ошибками наблюдений. По



этой причине истинные дисперсии переменных х* вычисляются как

2 2 Si = SqVu.

Тогда стандартное уклонение или среднеквадратичная ошибка (rms) 
равна

<т{Хг) =  So (4.40)

Аналогично формальная ковариация параметров х* и Xj задается 
формулой

2 _  S0Vij 
j ~ N ’ 

и коэффициент корреляции равен



Глава 5.

Астрометрия в малом поле

Задачей астрометрии в данном случае является анализ изобра­
жения звездного поля для определения относительных координат 
звезд. Изображение формируется на фокальной поверхности теле­
скопа и соответствует нескольким квадратным градусам на небе. 
Первым инструментом астрометрии малого поля был астрограф, но 
кроме приборов, использующих фотографический принцип реги­
страции, в данной главе приводится описание ПЗС-приемников и 
некоторых других, часто используемых приборов.

5.1. Фотографическая астрометрия
Хотя использование фотографии для определения положений 

звезд началось в 1870-1875 гг., и золотой век фотографической аст­
рометрии совпал с замечательным международным кооперативным 
проектом Карта Неба, Carte du Ciel (1890-1910)1, этот метод до 
недавнего времени оставался одним из наиболее важных астромет­
рических методов. В последней четверти XX века были построены 
новые большие и точные телескопы, предназначенные для фотогра­
фирования, причем астрометрические задачи считаются основны­
ми (астрометрические рефлекторы, камеры Шмидта). Параллель­
но со строительством телескопов серьезный прогресс был достиг­
нут при создании измерительных машин и разработке специального

проект был начат в 1887 году, наблюдения продолжались с 1891 по 1950 годы, 
измерения пластинок и публикация наблюдений -  до 1960 года. (Прим. ред.)



программного обеспечения для них. Фотографическая астрометрия 
считалась тогда -  и все еще остается в некотором смысле -  един­
ственным методом, который позволяет нам работать с очень боль­
шим числом объектов, в том числе слабых, в поле зрения от 2° до 5°. 
Это требуется для выполнения многих программ по изучению Сол­
нечной системы и галактик.

Сейчас фотографические пластинки заменяются ПЗС-матрица- 
ми (см. раздел 5.2) во все увеличивающемся числе приложений. 
Однако измеренная пластинка и электронное изображение с ПЗС- 
матрицы имеют похожее представление в компьютере. Поэтому про­
цедура обработки в целом одна и та же и представлена в книге для 
случая фотографических пластинок.

Фотография звездного поля (как и электронное изображение 
с ПЗС-матрицы) может рассматриваться как результат взаимно­
однозначного преобразования участка небесной сферы (5) в участок 
плоскости (Р ) на фотографической пластинке. Следовательно, это 
есть преобразование между дифференциальными сферическими ко­
ординатами звезд и их прямоугольными координатами на пластин­
ку. Оно является суперпозицией пяти факторов:
• центрального проецирования — преобразования от сферических 
координат к стандартным координатам (см. § 4.2.1);
• атмосферной рефракции (см. разделы 3.1 и 3.2);
• дефокусировки инструмента и аберраций (см. раздел 2.4);
• естественного или инструментального расплывания изображения 
(см. разделы 3.4 и 2.2);
• свойств фотографической эмульсии и измерительного устройства 
или пикселов ПЗС-матрицы.

Первые два эффекта не зависят от телескопа, тогда как послед­
ние три связаны с типом используемого инструмента. По этой при­
чине давайте сначала рассмотрим, какие телескопы применяются в 
астрометрии.

5.1.1. Телескопы для астрометрии в малом поле
При выборе инструмента наиболее важны два параметра: мас­

штабу связывающий расстояние в микронах на фотопластинке с од­
ной секундой дуги на небе, и поле зрения, которое показывает, какая 
часть неба отображается на фотопластинке. Чем больше масштаб, 
тем больше точность измерения углового расстояния между точка­
ми. Это справедливо до некоторого предела, после которого увели­



чение масштаба уже не приводит к повышению точности измере­
ния из-за увеличения размеров и размывания изображений. Кроме 
этого, увеличение масштаба уменьшает поле зрения и, следователь­
но, число объектов. Так как размер фотопластинки ограничен, же­
лательно использовать телескопы различных типов в зависимости 
от целей исследования. Выбор телескопа делается в зависимости от 
того, какой из параметров более важен. В таблице 5.1 показаны ха­
рактеристики трех типов используемых в астрометрии телескопов; 
ниже приводится их описание.

Таблица 5.1. Три типа фотографических телескопов.

Тип Фокусное
расстояние

Апертура

Видимый 
масштаб 
одной 
сек дуги

Диаметр 
диска Эйри 
или спекла

Классические
астрографы 4,1м 40 см 20 мкм О'/З или 

6 мкм
Телескопы
Шмидта 3,3 м 100 см 16 мкм 0712 или 

2 мкм
Длинно­
фокусные
инструменты
(астрометри­ 15,5 м 150 см 70 мкм 0'/08 или 

4 мкм
ческие теле­
скопы)

(i) Классические астрографы
Выбор этого типа телескопов соответствует сбалансированному 

решению. Типичным инструментом является астрограф-рефрактор 
Carte du d e l , который был принят для выполнения большой меж­
дународной программы под этим названием, начатой в 1887 г. Ин­
струмент — это телескоп-рефрактор с апертурой 34 см и фокус­
ным расстоянием 3,44 м; пластинка размером 13 х 13 см соответ­
ствует квадратному полю со стороной 2° 10'. Двухлинзовый объек­
тив спроектирован так, чтобы уменьшить хроматическую аберра­
цию для звезд солнечного типа. Масштаб равен 60" в миллиметре. 
Восемнадцать одинаковых астрографов были построены в конце де­
вятнадцатого столетия, и некоторые из них еще используются. С тех



пор было построено несколько более современных астрографов, од­
нако они имеют похожие характеристики. Масштаб в среднем ра­
вен 40" -т- 70" в миллиметре, предельная звездная величина редко 
превышает m = 14. Сейчас астрографы используются в основном в 
астрометрии малых планет и комет и для изучения локальных соб­
ственных движений в звездных скоплениях или ассоциациях. Аст­
рографы заменяются длиннофокусными инструментами или теле­
скопами Шмидта с большим полем зрения.

(ii) Телескопы Шмидта

Увеличение поля зрения в классических астрографах ограни­
чено как большой сферической аберрацией, так и хроматической 
аберрацией, которые быстро увеличиваются с увеличением рассто­
яния от оптической оси телескопа. Чтобы решить проблему хрома­
тической аберрации, достаточно использовать телескоп-рефлектор, 
но невозможно уменьшить сферическую аберрацию без добавления 
специального корректирующего оптического элемента в центр кри­
визны основного зеркала (рис. 5.1). Это сделано в телескопе Шмид­
та, названного так по имени изобретателя Бернхарда Шмидта. Ос­
новное зеркало является сферическим, а сечение линзы-корректора

Рис. 5.1. Принцип устройства телескопа Шмидта. Изображение формиру­
ется на сферической фокальной поверхности. Показаны лучи, приходящие 

с направления, не совпадающего с оптической осью телескопа



имеет вид кривой четвертого порядка. Толщина т линзы пропорци­
ональна величине

где h — расстояние от оптической оси, R — радиус линзы, А — функ­
ция фокусного отношения2 и коэффициента преломления линзы. 
Более полное описание телескопа приводится в книгах [26] и [237]. 
Сферическая аберрация удаляется полностью, но для больших апер­
тур обнаруживается небольшая кома, которая ограничивает поле 
зрения величиной 6° х 6° для телескопов с фокусным отношением, 
примерно равным 3. Кроме этого имеется небольшая хроматическая 
аберрация вдали от оптической оси и значительная кривизна по­
ля. Для ее исправления пленка или пластинка должна быть изогну­
та до совпадения со сферической фокальной поверхностью. Напри­
мер, в телескопе Шмидта обсерватории Кот-д-Азур (Observatoire 
de la Cote d'Azur, ОСА) изгиб составляет 3 мм, он создается откач­
кой воздуха позади держателя пластинки. Ахроматизма в телеско­
пе Шмидта можно достичь, как и в случае рефракторов, примене­
нием ахроматического корректора, сделанного из двух соединенных 
друг с другом стеклянных асферических линз с разными показателя­
ми преломления. Сечение линз проектируется таким образом, чтобы 
результирующий пучок света был таким же, как и в случае обычного 
корректора. Того же результата можно достичь, если заменить лин­
зу на зеркало со специальным профилем, как это было сделано в те­
лескопе Шмидта спутника Гиппаркос. Из-за трудностей изготовле­
ния корректоров телескопы Шмидта не такие большие, как класси­
ческие телескопы. Самый большой телескоп Шмидта установлен в 
Таутенбурге (Германия) с корректором 1,4 м, за ним следует теле­
скоп Шмидта обсерватории Маунт Паломар и английский телескоп 
Шмидта в Сайдинг Спринг (Австралия). На обоих телескопах уста­
новлены линзы-корректоры диаметром 1,2 м (48 дюймов), фокусное 
расстояние примерно равно 3 м, а диаметр зеркала 1,8 м.

Есть несколько других телескопов Шмидта с корректорами от 
1 м до 0,9 м. Особенностью телескопа Шмидта в ОСА является то, 
что 0,9-метровый корректор сделан из кварцевого стекла, что обес­
печивает хорошие изображения в ультрафиолетовых лучах. Есть

2 Фокусное отношение равно фокусному расстоянию, деленному на диаметр апер­
туры телескопа. (Прим. ред.)



также много меньших телескопов Шмидта, но астрометрические за­
дачи входят в наблюдательные программы только самых больших 
из них, в дополнение к другим задачам, таким как обзоры неба или 
фотометрия. Размеры пластинок равны 30 х 30 см или 36 х 36 см и 
покрывают поле размером 5° -  6°. Поэтому масштаб в среднем равен 
60" в миллиметре. Таким образом, они имеют такой же масштаб, как 
и классические астрографы, но двойным преимуществом является 
гораздо большее поле зрения и возможность наблюдения объектов 
со звездными величинами до 21 или 22.
(iii) Длиннофокусная астрометрия

Чтобы получить больший масштаб, надо увеличить фокусное 
расстояние инструмента, но заплатить за это придется уменьшени­
ем поля зрения. Такие инструменты используются в основном для 
определения параллаксов звезд относительно нескольких соседних 
опорных звезд и для изучения двойных или кратных звездных си­
стем с большим угловым расстоянием между компонентами.

В течение многих лет считалось, что работы по длиннофокус­
ной астрометрии следует выполнять на рефракторах из-за лучшей 
стабильности их оптических систем. Самые большие рефракторы, 
такие как Йеркский (102 см), Ликский (91 см) или Медонский 
(83 см), использовались только для визуальных наблюдений двой­
ных звезд. Некоторые меньшие по размерам инструменты были обо­
рудованы камерами. Наиболее известный из них — это рефрактор 
обсерватории Спрул в Принстоне. Он использовался более пятиде­
сяти лет Ван де Кампом для определения наиболее точных парал­
лаксов [290]. При апертуре, равной 61 см, и фокусном расстоянии, 
равном 10,93 м (фокусное отношение =  15), масштаб инструмента 
равен 19" в миллиметре. Объективом является ахромат из флинта и 
крона3, что ограничивает ширину полосы до ~ 60 нм около длины 
волны А = 560 нм. Для 16-сантиметровых пластинок поле зрения 
равно ~ 50'.

Вместе с улучшением механики телескопов и стабильности их 
монтировок стало ясно, что телескопы-рефлекторы также могут ис­
пользоваться в астрометрии, как это уже продемонстрировали суще­
ствующие телескопы Шмидта; также некоторые параллаксы были 
измерены на телескопе диаметром 2,52 м обсерватории Маунт Вил- 
сон. Первым, и все еще эффективно использующимся, был длинно-

3Марки оптического стекла. (Прим. ред.)





но для высокоточной астрометрической работы он не используется. 
Мы увидим (§5.1.4), что кома не обязательно мешает астрометри­
ческим измерениям. Несколько других астрометрических рефлек­
торов были построены после 1964 г., в частности в Пино Торинезе 
(Италия) и в Фан Маунтайн (Вирджиния, США).

5.1.2. Свойства фотографических пластинок
Фотографическая пластинка фиксируется в держателе, располо­

женном на фокальной поверхности телескопа. Фотопластинка — это 
прямоугольное стекло, покрытое эмульсией из коллоидного раство­
ра желатина, в котором распределены микрокристаллы бромида или 
других галогенидов серебра. Они составляют примерно 40% от мас­
сы эмульсии, причем в некотором избытке имеются ионы. Различ­
ные красители, в частности из семейства цианинов, добавляются в 
эмульсию, чтобы изменить ее спектральную чувствительность.

Когда в кристалл галогенида серебра ударяются фотоны, проис­
ходят сложные электронные переходы, в результате которых обра­
зуются ионы серебра. Формируются также и зерна металлического 
серебра, которые имеют свойство захватывать ионы серебра. Во вре­
мя экспозиции в результате поглощения света кристаллами в эмуль­
сии образуется отдельные ионизованные зерна серебра (см., напри­
мер, [186]). Группы этих зерен образуют скрытое изображение.

Когда экспонирование закончено, нужно скрытое изображение 
сделать видимым. Этот процесс называется проявлением. Это доста­
точно сложный химический процесс, который может быть выполнен 
множеством методов. Наиболее известными проявителями являют­
ся гидрохинон и метол (параметиламинофенол) или фенидон ( 1- 
фенил-3-пирозолидон), обычно используемые вместе с добавлени­
ем некоторых других ингредиентов. Действие проявителя вызывает 
реакцию восстановления металлического серебра из ионов и рост зе­
рен до тех пор, пока ионов не останется. Когда проявление считается 
законченным, процесс останавливают, удаляя остатки проявителя. 
Это можно сделать, промывая пластинку водой, но предпочтитель­
нее использовать кислотную ванну, то есть слабый раствор, индекс 
pH которого ниже уровня, на котором электрохимические реакции 
проявления останавливаются. Хорошим останавливающим раство­
ром является 2% раствор уксусной кислоты.

На этой стадии скрытое изображение становится видимым. Од­
нако эмульсия все еще содержит галогениды серебра, которые мо­



гут образовать новые ионы серебра и затемнить изображение. Они 
удаляются в фиксирующем растворе, который представляет из себя 
сложную смесь нескольких солей натрия и калия. Пластинка про­
мывается раствором тиосульфата натрия и затем водой. Результа­
том является негативное изображение, состоящее из зерен сереб­
ра. Второй такой же цикл — экспозиция, проявление и фиксация — 
необходим для получения позитивного изображения. В фотографи­
ческой астрометрии эта работа никогда не проводится. Фундамен­
тальным правилом является то, что нужно сохранить изображение 
в виде, как можно более близком к оригинальному распределению 
света. Любая дополнительная манипуляция с фотопластинкой обя­
зательно приведет к потере части информации, содержащейся в пер­
воначальном изображении.

Чем больше света попадает на кристаллы галогенида серебра, тем 
больше атомов или ионов серебра высвобождается, и, в конце кон­
цов, тем больше будет зерен серебра в проявленном изображении. 
Результатом будет большее почернение пластинки. Мерой почерне­
ния является коэффициент пропускания или прозрачности Т. Если 
точка на негативе освещается светом с интенсивностью /о, а на дру­
гой стороне пластинки измеряется интенсивность /, то пропускание 
пластинки определяется отношением:

Г  = ///„.

Величина, обратная Т, называется почернением. Обычно использу­
ется параметр, называемый оптической плотностью D и определяе­
мый как

D = log(l/r) = log(J0//). (5.1)

Оптическая плотность равна нулю для прозрачной среды (/ = /0) и 
равна 4, когда только 0,01% света проходит через среду.

Наиболее важным свойством эмульсии является чувствитель­
ность, которая описывается характеристической кривой. Эта кривая 
отражает зависимость плотности фотопластинки от экспозиции, ко­
торая равна произведению освещенности J ,  создаваемой источни­
ком света, на время освещения t (выдержку) 4:

E = Jt.
4 У автора в формуле ошибочно фигурировала интенсивность /, как в формуле 

(5 Л).(Прим. ред.)



Характеристические кривые разных эмульсий показаны на рис. 5.3. 
Из рисунка следует, что эмульсия 1 чувствительнее, чем эмульсии 2 
и 3. Все характеристические кривые имеют похожий вид.

Рис. 5.3. Характеристические кривые различных эмульсий и типичное 
строение характеристической кривой.

• В точке А плотность не равна нулю из-за того, что эмульсия 
сама по себе прозрачна не полностью. Это свойство называется вуа­
лью.

• На участке кривой АВ скрытое изображение не формируется 
из-за того, что интенсивность света и время экспозиции слишком 
малы.

• Участок между точками В  и С — область недодержек; изобра­
жение формируется, но контраст все еще очень низкий.

• Участок между точками С и D является прямой линией. На­
клон прямой линии, равный tga, определяет коэффициент кон­
трастности. На рис. 5.3 эмульсия 3 более контрастна, чем эмульсия 
2. На этом участке плотность пропорциональна логарифму экспо­
зиции. Астрономические фотографии должны сниматься при этом 
условии.

• Выше точки D характеристическая кривая снова начинает от­
клоняться от прямой линии. Это — насыщение, область передерж­
ки. Пластинка переэкспонирована, и новую полезную информацию



уже не получить. В действительности, когда плотность изображения 
достигнет максимума, если экспозиция продолжается, то плотность 
даже начинает уменьшаться.5

Чтобы улучшить качество фотографической пластинки, необхо­
димо модифицировать некоторые участки характеристической кри­
вой. Упомянем здесь про два метода.
(i) Предварительное экспонирование, заключающееся в освещении 
эмульсии светом малой интенсивности с помощью вспышки. В этом 
случае состояние эмульсии описывается точками нижней части (нос­
ка) кривой, и поэтому полезное изображение начинает формиро­
ваться сразу после открытия затвора. В то же время вуаль остается 
заметной.
(и) Гиперсенсибилизация, целью которой является увеличение чув­
ствительности эмульсии, достигается помещением пластинки в осо­
бые температурные и химические условия. Имеется много методов, 
которые используются либо по отдельности, либо совместно. Для 
увеличения чувствительности выполняются следующие действия:

• из эмульсии удаляют кислород и водяной пар, которые оказы­
вают десенсибилизирующий эффект;

• увеличивают химическую чувствительность;
• увеличивают стабильность зерен изображения;
• увеличивают число ионов серебра.
Результат достигается охлаждением эмульсии, отжигом ее в раз­

личных газах, насыщением водородом или азотом, купанием пла­
стинок в водных или аммиачных ваннах и т.д. (см., например, [251] 
или [295]).

Вообще говоря, астрометрические объекты не являются слабы­
ми. Чувствительность, поэтому, не является основным фактором 
для их поиска, в то время как резкость звездных изображений важна. 
Это означает, что элементы изображения, состоящие из зерен сереб­
ра, должны быть как можно меньше, и их должно быть как можно 
больше. Значит кристаллы галогенидов серебра должны быть очень 
маленькими (в среднем их размер 2-3  микрона), но это приводит к 
меньшей чувствительности эмульсии. По этой причине гиперсенси­
билизация важна в фотографической астрометрии.

5 Это явление называется соляризацией и используется только в художественной 
фотографии, а не в научной. (Прим. ред.)



5.1.3. Изображение звезды
Форма изображений звезд, которые строит телескоп, обсужда­

лась в разделах 2.4 и 3.4. Фотографирование на пластинку вносит 
дополнительные изменения в эту форму из-за свойств эмульсии и 
расплывания изображений в процессе экспонирования.

Размеры кристаллов в эмульсии равны примерно 2-3  мкм в ма­
лочувствительных пластинках, которые обычно применяются для 
точной астрометрии. Они меньше или сравнимы по размеру с от­
дельными спеклами, как показано в табл. 5.1.

Чтобы удалить нерегулярности в распределении спеклов, кото­
рые возникают из-за их быстрого движения и неопределенности по­
ложения, нужно сложить большое число спеклов. Изображение по­
лучается интегрированием многих отдельных искаженных кадров. 
Обычно необходимо сложить несколько сотен таких кадров, чтобы 
получить регулярное распределение света. Поэтому минимальное 
время экспозиции составляет несколько секунд.

Время экспозиции зависит от нескольких параметров. Наибо­
лее важными являются звездная величина, апертура телескопа, чув­
ствительность эмульсии или ПЗС-матрицы. Все звезды, положение 
которых определяется, должны иметь резкие изображения, а общая 
освещенность должна быть такой, чтобы соответствовать прямоли­
нейному участку характеристической кривой эмульсии. Эти усло­
вия определяют время экспонирования. Обычно в поле зрения на­
ходятся звезды с разными звездными величинами. Если плотность 
изображения самой слабой звезды (величины то ) равна Do, то изоб­
ражение звезды величины т ,  которая экспонировалась то же самое 
время, будет иметь плотность

Д =  А > + ( ^ | ^ )  tga, (5.2)

при условии, что время экспонирования соответствует прямолиней­
ному участку характеристической кривой. Эта формула показывает, 
что для того, чтобы интервал звездных величин измеряемых звезд 
был велик, коэффициент контрастности должен быть малым.

У яркой звезды первое дифракционное кольцо, имеющее отно­
сительную интенсивность 0,0174 (см. §2.2.3), может уже стать за­
метным. Однако основная причина расплывания изображений -  это 
рассеяние света в желатине. Оно приводит к тому, что размеры изоб­
ражений переэкспонированных объектов быстро растут с увеличе­





ным в пределах от 5 до 7. Если это не так, то нужно снимать две 
фотографии с разными временами экспозиции. На первой пластин­
ке звезды с промежуточной величиной измеряются вместе с самы­
ми яркими звездами. На второй пластинке положение слабых звезд 
определяется относительно промежуточных звезд.

В дополнение ко всему дифракционная картинка зависит от цве­
та, и, поэтому, смещение положения, о котором говорилось выше, 
также может зависеть от цвета. Это важно, если инструмент обла­
дает заметной комой, как, например, некоторые телескопы Шмидта. 
Так как хроматическая чувствительность фотографических эмуль­
сий очень сильно различается, то этот эффект также может вносить 
вклад в смещение положения, зависящее от цвета. Этот вклад эмуль­
сии в уравнение цвета также должен учитываться в процедуре ре­
дукции.

5.1.4. Измерения фотографических пластинок

После того, как пластинка экспонирована и проявлена, нужно из­
мерить положения изображений звезд в определенной прямоуголь­
ной системе координат. Это делается с помощью измерительной ма­
шины.

Машина для измерения пластинок представляет собой гори­
зонтальный стол, жестко прикрепленный к гранитному основанию. 
Пластинка фиксируется в специальном держателе. Если использу­
ется пленка, то она укладывается между двумя стеклянными пла­
стинками. Держатель пластинки может перемещаться в двух вза­
имно перпендикулярных направлениях. Положение отсчетной мар­
ки на держателе измеряется относительно калиброванных линей­
ных шкал, установленных на столе. В прошлом это делалось с помо­
щью червячных винтов; сейчас положение марки измеряется с помо­
щью дифференциальных датчиков или лазеров. Положение измеря­
емой точки фиксируется относительно линейных шкал. В визуаль­
ных измерительных машинах такой точкой было пересечение визир­
ных нитей. Сейчас маркером является центр пятна чувствительно­
сти микрофотометра или какая-то другая характерная точка изме­
рительного сенсора. Как только изображение правильно установле­
но относительно сенсора, измеряются координаты х и  у маркера, и, 
по соглашению, они являются координатами измеряемой точки.

Для анализа изображения используется несколько различных 
методов. Обычный метод — это микроденситометрия. Лампочка из­



лучает фотометрически калиброванный пучок света, который фо­
кусируется объективом на измеряемую область. Пусть /о — интен­
сивность пучка света. Размер пучка совпадает с размером пиксела в 
цифровом представлении пластинки. Часть света, прошедшего через 
пластинку, фокусируется другим объективом на катоде фотоэлек­
тронного умножителя, с помощью которого определяется интенсив­
ность прошедшего через изображение света I. Используя формулу 
(5.1), получим оптическую плотность пиксела. При сканировании 
пластинки получается оцифрованная карта оптической плотности 
фотопластинки.

Измерительные установки с одним микроденситометром, такие 
как PDS7 или Galaxy, слишком медленны для сканирования всей 
пластинки. Приближенные координаты изображений звезд, кото­
рые предполагается измерить, должны быть вычислены заранее, и 
машина сканирует определенную площадку вокруг этой точки. В ре­
зультате оцифровывается только малая часть пластинки около то­
чек, представляющих интерес. Если для измерения используется из­
мерительная машина PDS, то размер пиксела равен 10 мкм, и четы­
ре площадки вокруг звезды сканируются в течение минуты. Чтобы 
ускорить измерения, можно использовать массив приемников вме­
сто одного фотоумножителя.

В качестве примера приведем краткое описание автоматической 
измерительной машины МАМА (Machine Automatique a Mesurer 
pour ГAstronomie) Парижской обсерватории. Положение держателя 
пластинки измеряется с помощью дифференциальных преобразова­
телей с разрешением 0,1 мкм, а воспроизводимость измерения равна 
0,1  -г 0,2  мкм. Пластинка сканируется линейкой из 1024 фотодио­
дов Reticon. Источник света равномерно освещает полоску на пла­
стинке непосредственно перед линейкой. Ширина измеряемой по­
лоски 10,24 или 26,214 мм, в зависимости от используемой оптики, 
при этом размер пиксела равен 10 или 25,6 мкм. Измерение начи­
нается, когда преобразователи сообщают свои координаты компью­
теру, и длится 4 мс. Плотность изображения оценивается по 4096- 
уровневой шкале. Пластинка телескопа Шмидта размером 35 х 35 см 
сканируется три с половиной часа, но, как и в случае других микро­
денситометров, можно проводить измерения только в заранее опре­
деленных областях. Оцифрованная карта плотности передается в

7 Автоматическая измерительная машина производства фирмы Photometric Data 
Systems. (Прим. ред.)



компьютер, который проводит необходимый анализ для определе­
ния положения объекта.

Другой метод, реализованный в автоматических сканерах пла­
стинок или АРМ8 машинах, заключается в сканировании пласти­
нок лазерным лучом. Детектор представляет из себя систему сбо­
ра данных, подобную PDS. Связь между измеренной плотностью и 
положением лазерного пятна определяется компьютером, который 
получает информацию от микропроцессора, следящего за движени­
ем лазера при сканировании. Большим технологическим достиже­
нием является использование в качестве приемника ПЗС (см. раз­
дел 5.2). Это сделано в измерительной машине Super-COSMOS, ко­
торая в настоящее время работает в Эдинбурге. Она укомплектована 
ПЗС-линейкой Loral-Fairchild CCD181, работающей в режиме 2048 
пикселов, каждый размером 10 х 10 мкм9.

5.1.5. Определение положения изображения

И измерительные машины, и ПЗС-приемники производят оциф­
рованную карту плотности около объекта с координатами х и у в 
системе, определенной в §5.1.4. Используя эти данные, необходи­
мо с помощью некоторого алгоритма определить координаты точки 
на небе, соответствующие координатам объекта на пластинке. При 
выводе такого алгоритма необходимо сделать некоторые априорные 
предположения о форме изображения и распределении плотности. 
Сначала нужно удалить плотность фона, которая зависит от ярко­
сти ночного неба, изначальной непрозрачности эмульсии и темно- 
вого тока фотоэлектрического приемника. Площадка, окружающая 
объект, покрывается сеткой размером N х N пикселов, причем N 
зависит от размеров объекта. Затем рисуется гистограмма плотно­
сти, и случайные значения, сильно отклоняющиеся от среднего зна­
чения, отбрасываются, так как это указание на то, что в исследуемой 
области имеются объекты. В результате вычисляется средняя плот­
ность фона, которая вычитается из карты плотности.

8 Automated Plate Measuring Machine Института астрономии в Кэмбридже. (Прим. 
ред.)

9 Результирующая точность измерений шмидтовских пластинок при использо­
вании в качестве опорного каталога Tycho-2 -  лучше ±0''2 для звезд 19-18 ве­
личин, но ухудшается до ±0'/3 для звезд 22-21 величины. Адрес в Интернете: 
http://www-wfau.roe.ac.uk/sss/intro.html. (Прим. ред.)

http://www-wfau.roe.ac.uk/sss/intro.html


Пусть D(xi,yi) — плотность, скорректированная по этому ме­
тоду, для пиксела (i,j)  с координатами Пикселы определя­
ют значения распределения плотности D(x,y). Простейший алго­
ритм определения координат объекта основан на предположении, 
что изображение имеет центр симметрии и что положение этого цен­
тра и есть положение объекта. Поэтому, координаты объекта — это 
координаты центра тяжести распределения плотности, вычисляе­
мые по формулам:

Интегралы находятся численными методами по измеренным значе­
ниям плотности. Этот алгоритм не дает информации о распределе­
нии света внутри изображения объекта. При наличии быстрых ком­
пьютеров может использоваться более совершенная модель. Плот­
ность представляется двухмерным распределением двух независи­
мых нормально распределенных случайных величин:

Эта модель вполне удовлетворительна, если изучаются одиночные 
звезды. Однако, в случае галактик или двойных звезд, искажения 
изображения, которые были описаны в § 5.1.3, не учитываются этой 
моделью, и нужно добавить неизвестный коэффициент корреляции 
р в функцию распределения плотности:

В дополнение к координатам центроида хо> у о неизвестными явля­
ются моменты второго порядка О'ху коэффициент корреляции р 
и максимум сглаженной плотности Do. Полный поток оценивает­
ся из суммы плотностей для пикселов, соответствующих изображе­
нию. Знание ах и ау особенно важно при обсуждении качества на­
блюдения и оценке искажений при формировании изображения.

_  JJ xD(x, y)dxdy _  JJ yD(x, y)dxdy
х° Я  D(x, y)dxdy ’ Уо J J  D(x, y)dxdy '

D = Dq exp

(x -  до)2 _  2p(x -  x0)(y -  yo) (y -  yo)2
________________Vx°y_______________ . (5.5)

2(1 - P 2)



5.1.6. Математическая обработка измерений на пластинке
Формулы преобразования от участка неба на небесной сфере (5) 

к его плоскому изображению (Р ) выводятся из соглашения о том, 
что результаты измерений на пластинке могут быть связаны с коор­
динатами на небе однозначным векторным преобразованием

Здесь Да и AS — дифференциальные координаты объекта относи­
тельно центральной точки поля, координаты которой ао, <5о- Исполь­
зуя результаты, полученные в главах 2, 3 и 4, а также при обсужде­
нии вопроса об определении координат изображения объекта, при­
веденном выше, выполним анализ этого преобразования.
(i) Начальная точка (ао, £о) не соответствует произвольному началу 
отсчета на пластинке, координаты которого обозначим как #о, У о -Та­
ким образом в преобразовании должно быть учтено смещение Ахо и
Дуо.

• Координатные оси на пластинке не являются точными проек­
циями меридиана и параллели, проходящих через точку ао, £о-

• Масштабный коэффициент заранее не известен, так как он за­
висит от фокусного расстояния и от способа, с помощью которого 
исправляется сферическая аберрация. Если бы это были единствен­
ные эффекты, то преобразование имело бы в векторном обозначении 
вид:

X  -  Х 0 = Д Х0 + fU  (в) X , (5.6)

где 7Z — матрица вращения на определенный угол в. Или, если s = 
sin в у имеем

х = хо + Ахо + /Да cos S + fsAS,
У = Уо + Дуо -  fsA a  cos S + /AS.

(ii) Используя формулы центрального проецирования (см. раздел 
4.2), вычислим дифференциальное смещение с учетом членов по­
рядка 2, 3 и выше по Да и AS; эквивалентно смещение можно вы­
разить в виде полиномов по х и у.

Некоторые другие эффекты могут быть описаны подобным об­
разом.



• Кома и кривизна поля искажают изображение в радиальном на­
правлении. Это приводит к появлению членов, которые могут быть 
представлены полиномами третьего порядка по х и у.

• Дисторсия и астигматизм также приводят к появлению членов 
третьего порядка.

Суммируя сказанное, получим, что центральное проецирование 
и оптические эффекты описываются добавлением к (5.6) членов 
второго и третьего порядка по х и у. Запишем поправку к искомо­
му преобразованию в следующем виде, включив в нее члены перво­
го порядка:

A X 1 = F  3 (х,у), (5.7)

где F 3 — вектор, проекции которого представляются полиномами 
третьего порядка. Однако так как центральное проектирование мо­
жет быть вычислено точно, то его следует учесть независимо при ре­
дукции данных, как это предлагалось сделать в § 4.4.3.
(iii) Величина дифференциальной атмосферной рефракции (§ 3.1.6) 
для зенитного расстояния г определяется полиномом второй степе­
ни от параметра Az = z — zq для z> меньших 45°, и третьей степе­
ни для больших z. Можно найти поправку за рефракцию при вы­
числении видимых положений, но учет рефракции будет неточным, 
и ошибки моделирования не будут полностью учтены. В результа­
те некоторые члены первого и даже второго порядка могут остаться 
неучтенными в х и у. Если нельзя использовать априорную формулу 
рефракции, то для учета этого эффекта должен использоваться пол­
ный полином второго или даже третьего порядка. Аналогично, если 
аберрация, нутация и прецессия вычисляются только для централь­
ной точки поля, то поправки по полю зрения следует вычислять в 
виде полиномов по х и у. Поправки за эти эффекты смешиваются с 
поправками, описанными в (п), и включаются в (5.7).
(iv) Хроматическая аберрация инструмента может быть описана 
(см. § 2.4.7) полиномом первого порядка по показателю цвета /с и 
полиномом второго порядка по х и у. Аналогичное представление 
аппроксимирует хроматическую рефракцию. В действительности на 
практике члены второго порядка по /с не используются, за исключе­
нием наблюдений на рефракторах с очень большими хроматически­
ми аберрациями и при наблюдениях на больших зенитных расстоя­
ниях. Уравнение цвета, описанное в §5.1.3, вносит меньший вклад,



чем оптические хроматические аберрации и может быть учтено по 
формуле:

Д Х 2 =  /cF 2 (х ,у ), (5.8)

где F 2 — вектор, проекции которого представляются полиномами
второго порядка по я и у.
(v) Смещение центроида яркой звезды, описанное в §5.1.3, также 
должно быть смоделировано. Разумно предположить, что оно про­
порционально плотности изображения звезды и, следовательно, ее 
величине га. Модель смещения должна иметь вид полинома первого 
порядка по х и у, и в общем виде можно записать

Д Х 3 = mFi (х , у) . (5.9)

Если мы сложим все поправки, представленные формулами (5.6)-
(5.9), то получим следующее соотношение между вектором 
Е(Д а cos Д£) и измеренными координатами х, у на фотографиче­
ской пластинке:

Е  = Х 0 + fU  (в) X  + F 3(X) + /cF 2(X) + m Fi(X), (5.10)

или, в полной форме:

Да cos S = А0 + Aiх + А2у + В\х2 + В2ху + В3у2+
+С\х3 + С2х2у +  Сзху2 + С4з/3+

+/с (ао + otix + ot2y + fl\x2 + /?2ху + fey 2) +
+га (70 + 71*  + 72У) , n v

Д£ = Ао' + А\ х -f А2 у + В\ х2 + В2 ху + В$ у2-\- 
-\-С\ х3 + С2 х2у + Cz ху2 + Сду3+

+/с (ао + осi fx + а 2 у + fix х2 + (32 ху + /?3У ) +
+га (70' + 7 1 + 72'у) •

Обращая формулу, получим

X  = Е 0 + G3(E) + IcG2 (Е) + m G i(E). (5.12)

Обработка пластинки состоит, во-первых, в определении коэффи­
циентов в формулах (5.11) или (5.12). Нет общего рецепта как это 
сделать, поэтому нужно считать все параметры неизвестными. Для



данного инструмента предварительная калибровка по хорошо из­
вестному звездному полю может показать, какие члены должны со­
храняться в вычислениях и до какого порядка. Любой известный ко­
личественно значимый эффект следует вычислить и вычесть, чтобы 
уменьшить число коэффициентов и порядок полиномов.

Чтобы определить коэффициенты, определяющие преобразова­
ние, нужно измерить координаты N звезд на пластинке, которые на­
зываются опорными. Координаты этих звезд считаются известны­
ми. Как правило, нужно иметь в три раза больше опорных звезд, чем 
число определяемых параметров в уравнениях (5.11).

Процедура определения параметров следующая.
Средние координаты а£, й? опорных звезд берутся из каталога 

(см. §5.1.7). Затем координаты преобразуются на дату наблюдения 
по формулам, приведенным в главе 4, для учета прецессии, нутации, 
аберрации, собственных движений и параллаксов. Затем из среднего 
зенитного расстояния, вычисленного на середину времени экспози­
ции, вычитается или основная часть рефракции, или дифференци­
альная рефракция по отношению к центру поля. Закон центрально­
го проецирования используется, чтобы получить видимые стандарт­
ные координаты. Определение членов с /с и т подразумевает, что 
показатель цвета и звездная величина известны (точности звездных 
величин, получаемых по измеряемым пластинкам для этого вполне 
достаточно).

Затем записываем формулы (5.11), заменяя Да cos S и AS ис­
правленными стандартными координатами, вычисленными по толь­
ко что описанному методу. Полученные 2N уравнений решаются по 
методу наименьших квадратов (см. § 4.5.3).

На практике полные уравнения (5.11) необходимо использовать 
только при обработке пластинок Шмидта. Для пластинок размером 
2° х 2°, полученных на астрографах, достаточно представление по­
ля с учетом членов второго порядка, причем членами, зависящими 
от цвета, обычно пренебрегают. Добавление членов, зависящих от 
звездной величины, желательно, особенно если наблюдаемые звез­
ды имеют большой диапазон величин. В длиннофокусной астромет­
рии, где размеры полей меньше 1° х 1°, формула первого порядка 
(5.6) вполне достаточна[289].

Другие объекты, чьи координаты неизвестны, измеряются од­
новременно с опорными звездами. Используя вычисленные пара­
метры уравнения (5.11), получим видимые стандартные координа­



ты этих объектов. Используя уже полученные поправки за рефрак­
цию, центральное проектирование, аберрацию, нутацию и прецес­
сию (именно в таком порядке), получим средние координаты изме­
ряемых объектов на эпоху опорного каталога.

Процедура в полном виде не всегда применима. Часто можно 
использовать средние координаты на дату вместо видимых мест. 
Включаются дифференциальные эффекты нутации и аберрации в 
редукцию или нет зависит от размеров поля зрения и требуемой точ­
ности. Но во всех случаях центральное проектирование и дифферен­
циальная рефракция должны вычисляться для каждой звезды.

Точность фотографической астрометрии зависит от многих фак­
торов. Принципиальным параметром является масштаб, типичные 
величины которого приводятся в табл. 5.1. Для умеренно хорошего 
качества изображения (1','5) измерения положения центроида могут 
быть выполнены с точностью, совпадающей с точностью воспроиз­
ведения отдельного измерения. Для новых измерительных машин 
она равна 0,3 мкм, 1 мкм для старых машин или составляет 1% -  
2% от размера изображения звезды, если эта величина больше, чем 
точность воспроизведения измерения. На настоящий момент точ­
ность можно оценить величиной 0','02 для длиннофокусных изме­
рений. Для астрометрических телескопов Шмидта точность равна 
0','1 -г 0','15, тогда как измерения пластинок Шмидта, выполненные 
для каталога гидировочных звезд (Guide Star Catalog, GSC), имели 
точность между 0','2 и 0','25. Для классических астрографов точность 
измерения лежит в пределах от 0','2 до 0'/4 в зависимости от исполь­
зуемой измерительной машины. Но измеренная точность не являет­
ся окончательной. Реальные точности положения объектов зависят, 
кроме этого, от качества опорного каталога звезд.

5.1.7. Каталоги звезд

Целью фотографической астрометрии является получение не­
бесных координат звезд или других объектов. Однако систематиче­
ские ошибки, которыми могут быть искажены координаты опорных 
звезд в каталоге, используемом для определения положений, приво­
дят к ошибкам в координатах определяемых объектов. Если коорди­
наты звезд в каталоге имеют среднеквадратическую ошибку (СКО) 
сгс, а СКО наблюдаемых координат, определяемых на основе редук­
ции, равна сгр, то реальная точность равна



Удивительный пример такого уменьшения точности из-за ошибок 
опорного каталога — это каталог гидировочных звезд (GSC), под­
готовленный для системы наведения космического телескопа име­
ни Хаббла (см. раздел 5.4). Наблюдения, выполненные на Паломар- 
ском и английском телескопах Шмидта, были обработаны и име­
ли относительную точность 0х,'25. Но, так как опорным был ка­
талог Смитсоновской астрофизической обсерватории {Smithsonian 
Astrophysical Observatory Catalog, SAO), ошибки которого оценива­
ются величиной порядка 1", а иногда превышают и 2", внутрен­
няя точность вычисления координат лежит в пределах от 0х,'4 до 
17/5 [232], а внешняя точность вероятно еще хуже. Недавно вы­
полненная повторная редукция с использованием предварявшего 
Hipparcos каталога PPM и Астрографического каталога (Astrographic 
Catalog) для вычисления собственных движений уменьшила эти 
значения до примерно 0х,'35 [196]. В таблице 5.2 приводится список 
основных каталогов звезд.

Для обработки пластинки телескопа Шмидта нужно по крайней 
мере две звезды на квадратный градус, три или четыре для стандарт­
ных астрометрических пластинок и гораздо больше для длиннофо­
кусной астрометрии. Предполагается, что при обработке использу­
ются соответственно формулы редукции третьего, второго и перво­
го порядка. Следовательно, требуется точный каталог, обеспечива­
ющий такую плотность звезд.

Ситуация изменилась кардинальным образом с завершением ра­
боты над каталогом Hipparcos [57], в котором приводятся координа­
ты почти 118 ООО звезд и их годичные собственные движения в ICRS 
с точностью 0','001. В той же публикации приводится каталог Tychoy 
содержащий координаты более чем 1 ООО ООО звезд с точностью от 
0','015 до 0','060 в системе отсчета Гиппаркос. Более подробное описа­
ние этих каталогов дается в гл. 8.

Каталог Hipparcos является первичным опорным каталогом — 
оптической реализацией ICRS, а каталог Tycho — первым его рас­
ширением на более слабые звезды, не содержащим собственных дви­
жений звезд. Собственные движения могут быть получены с исполь­
зованием координат звезд из более ранних каталогов, как и сделано 
в опорном каталоге Tycho (Tycho Reference Catalogue, TRC) [120],



Таблица 5.2. Основные астрометрические каталоги

Название
каталога

Приблизитель- 
ное число 
звезд

Точность 
координат 
на 1990 г.

Точность годич­
ных собствен­
ных движений 
на 1990 г.

FK 5(1) 1500 0705 07002
FK5 Sup(2) 3000 0708 07003
IR S (3) 40000 0720 07005
PPM (4) 325000 о'/зо 07006
ACRS(5) 320000 О'/ЗО 07006
SAO(6) 260000 1 '/50 -

G SC (7) 20000000 1750 -
Hip (8) 118000 orool 07001
HCRF <9) 113500 07001 07001
TYC (10) 1060000 07040 07040
ACT(11) 990000 07040 070025
TRC (12) 990000 07040 070025
AC-2000(13) 4620000 0730 -
USNO-A2 (14> 526000000 07040 07040
TYC2 (15) 2539000 0750 -

^ Fundamental Katalog 5 [71]
2) Fundamental Katalog 5 extension [72]
3) International Reference Stars [252,253]
4) Positions and Proper Motions North [227]
4) PPM South [15]
5) Astrographic Catalog Reference Stars [42]
6) Smithsonian Astrophysical Observatory Star Catalog [234]
7) Guide Star Catalog [142]
8) Hipparcos Catalogue [57] и раздел 8.7
9) Hipparcos Celestial Reference Frame [242]
10) Tycho Catalogue [57] и §8.8.6
n) Astrographic Catalog-Tycho Reference Catalog [287]
12) Tycho Reference Catalogue [120]
13) Astrometric Catalog - year 2000 [286]
14) Astrographic Catalog 2 - US Naval Observatory [195]
15) Tycho 2 Catalogue [122] и §8.9.3



опорном каталоге ACT [287] и каталоге Tycho-2 [122]. Следую­
щим расширением является каталог АС-2000, который был создан 
в Военно-морской обсерватории США [286] путем добавления при­
мерно 3,6 миллионов звезд Астрографического каталога (Carte du 
Ciel). И наконец, самый большой каталог координат звезд — каталог 
USNO-A2 был составлен на основе результатов обработки пласти­
нок телескопов Шмидта. Он содержит координаты более 525 мил­
лионов объектов в системе Гиппаркос. В таблице 5.2 ясно видны из­
менения, которые произошли после появления данных Гиппаркос.

Когда требуются измерения относительных координат, как, на­
пример, в программах длиннофокусной астрометрии по определе­
нию параллаксов, ситуация меняется. Так как одно и то же звездное 
поле фотографируется много раз в течение многих лет, то на осно­
ве этих пластинок строится локальный опорный каталог, и относи­
тельная точность этих наблюдений высока и равняется 0','02. По этой 
причине параллаксы определяются с точностью 0','001 -4- 0','002. Од­
нако это относительные параллаксы, и их систематические ошибки 
могут быть велики — до 0','005 [236].

5.2. Фотоэлектрические приемники в астрометрии
5.2.1. Фотоумножители

Когда фотон с энергией hv> большей чем энергия связи Ео элек­
трона, ударяется в атом, он поглощается, а электрон высвобождается 
с энергией, равной

Е = hv — Ео — W.

Здесь W — энергия, необходимая для преодоления потенциально­
го барьера, который стремится вернуть электрон внутрь материала. 
Если энергия hv достаточна, чтобы электроны вышли из вещества, 
то их можно собрать, и в результате появится электрический ток. 
Это — хорошо известный внешний фотоэффект. Измерение величи­
ны тока является способом измерения интенсивности света, кото­
рым освещается материал.

Однако величина этого тока обычно очень мала, и прежде всего 
его нужно усилить. Это делается фотоумножителями (ФЭУ). Элек­
троны, выбитые из фотокатода вследствие фотоэлектрического эф­
фекта, ускоряются электрическим потенциалом и направляются к



диноду. Этот электрод при ударах в него первичных электронов, 
разогнанных в электрическом поле, испускает вторичные электро­
ны. Вторичные электроны также ускоряются электрическим полем 
и направляются на второй динод, и т.д. Этот процесс повторяется 
несколько раз. После десяти таких циклов усиление может быть по­
рядка 105-106. Если устройство на выходе может различить токи, 
производимые 1, 2,..., п первичными электронами, то фотоумножи­
тель становится приемником со счетом фотонов.

Фотоумножители широко используются в звездной фотомет­
рии. Но они также важны и в астрометрии; несколько примеров их 
использования приводится в книге. Большим достоинством фото­
умножителей является их способность зарегистрировать единствен­
ный фотоэлектрон, испущенный с фотокатода. К недостаткам мож­
но отнести возникновение ложных фотоэлектронных импульсов. 
Среднее количество этих импульсов называется темновым током. 
Основными источниками этого шума являются:
(i) термоэмиссия электронов с фотокатода, которая уменьшается 
при охлаждении фотоумножителя,
(ii) электроны, выбитые из динодов положительными ионами оста­
точного газа, испаряющегося из электродов или сохранившегося в 
колбе фотоумножителя в процессе изготовления.

Темновой ток фотоумножителя достигает 103 -  104 импульсов в 
секунду и задает величину предельно слабого сигнала, обнаружимо- 
го фотоумножителем. Обычно счетчики фотонов в астрометрии счи­
тываются с частотой от нескольких сотен до тысячи герц. Это зна­
чит, что темновой ток, в среднем, составляет несколько импульсов 
на канал. Распределение импульсов подчиняется закону Пуассона, 
и их можно отделить от полезного сигнала.10

5.2.2. ПЗС-приемники

Новый тип приемников — это двухмерные приборы с зарядовой 
связью, ПЗС (charge-coupled device, CCD). ПЗС-приемники, изобре­

10 Рассуждения автора о ФЭУ с темновым током в тысячи импульсов в секунду ви­
димо относятся к каким-то специальным условиям работы, например, в инфракрас­
ном диапазоне или при большом уровне фона космического излучения. Фотометри­
сты стараются для работы в оптическом диапазоне отбирать ФЭУ с темновым то­
ком не больше нескольких десятков импульсов в секунду при комнатной температу­
ре. Также следует заметить, что в режиме счета фотонов и темновой ток, и полезный 
сигнал -  это два пуассоновских процесса с разными параметрами распределения, а 
предел обнаружения задает флуктуация шума, а не его величина. (Прим. ред.)



тенные в 1970 г., используются в астрономии с конца 1970-х годов и 
с тех пор стали основным средством регистрации сигналов в опти­
ческом диапазоне [194]. Применение ПЗС-приемников в астромет­
рии началось позже, когда некоторые недостатки конструкции были 
исправлены, а размеры матриц стали достаточно большими. Снача­
ла ПЗС использовались в астрометрии очень малого поля, позднее -  
для полей среднего размера, а сейчас они применяются повсеместно.

Принцип действия ПЗС также основан на фотоэффекте, кото­
рый описан в § 5.2.1. Однако, в данном приборе используется внут­
ренний фотоэффект, когда фотоэлектроны остаются в веществе. Та­
ким образом создается электронное изображение — аналог скрыто­
го изображения на фотопластинке. Это достигается выбором полу­
проводника, отдающего фотоэлектроны и созданием электрических 
потенциальных ям с помощью специальных электродов.

Основой ПЗС-приемника является полупроводниковая пластин­
ка (обычно это р-легированная кремниевая подложка)11, в которой 
и происходит фотоэлектрический эффект. На подложке создается 
тонкий изолирующий слой двуокиси кремния Si0 2 , поверх которо­
го наносят электрод. На электрод подается положительное напря­
жение 10 В и он притягивает фотоэлектроны, которые группируют­
ся на границе перехода Si -  Si0 2 . Дырки, наоборот, отталкиваются 
от этой границы. Число фотоэлектронов пропорционально количе­
ству фотонов, падающих на приемник. Несколько таких приемни­
ков собираются в линейку, причем заряды оказываются разделены 
потенциальными барьерами, которые формируются на поверхности 
полупроводника p-типа. В результате можно получить эквивалент 
изображения, представленный электрическим зарядом. Заряд про­
порционален числу фотонов, попавших на отдельный приемник.

Если на электрод подается меньшее напряжение (2 В), то разде­
ления на электроны и дырки в подложке не происходит, и никако­
го изображения не образуется. На практике чаще всего использу­
ется трехфазный ПЗС: между двумя двухвольтовыми элементами 
располагаются десятивольтовые активные электроды. Последние 
и выполняют операцию накопления зарядов, тогда как подложка 
под двухвольтовыми электродами остается нейтральной (рис. 5.5). 
Эта триада электродов формирует элемент изображения -  пиксел 
(picture element).

11 То есть полупроводник с дырочным типом проводимости. (Прим. ред.)
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Рис. 5.5. Захват электронов элементами ПЗС.

ПЗС-матрица составлена из нескольких таких линеек, разделен­
ных потенциальными барьерами и не имеющих электрической свя­
зи. Когда экспозиция закончена, можно разрядить ПЗС, записывая 
в память компьютера величины зарядов в отдельных ячейках. Этот 
процесс в общих чертах показан на рис. 5.6.
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Рис. 5.6. Перенос заряда в трехфазном ПЗС.

Предположим, что в некоторый момент времени элемент В заря­
жен. Затем электроды В и С замыкают, и в результате заряды рас­
пределяются в подложке под этими двумя электродами. На следу­
ющем шаге на элемент В подается меньшее напряжение, так что за­
ряд перемещается к С, причем перенос заряда происходит с эффек­
тивностью почти 100%. Эта операция производится одновременно 
для всей матрицы. По моменту времени, когда заряд достигает край­
него электрода, можно найти положение элемента в матрице. Затем 
заряд каждого элемента преобразуется в приращение напряжения, 
которое усиливается и оцифровывается. Это делается для всех ря-



дов элементов матрицы сразу, и в результате получается таблица чи­
сел, характеризующих распределение интенсивности по всему по­
лю12. Аналогично происходит процесс оцифровки пластинок с по­
мощью измерительных машин (§5.1.5). Следовательно, изображе­
ние может обрабатываться по тому же методу. Например, ПЗС-мат- 
рицы, расположенные в фокусе 1,56-метрового астрометрического 
телескопа Военно-морской обсерватории США, формируют изобра­
жения, относительные положения которых определяются с точно­
стью 0','00413, как и в случае использования фотопластинок [104].

Существуют также и четырехфазные ПЗС14, в которых три элек­
трода из четырех используются как приемники, а перенос заряда вы­
полняется с помощью одного активного электрода.

Имеющиеся в настоящее время ПЗС-матрицы чувствительны к 
свету с длинами волн от 400 до 1100 нм с максимальным кванто­
вым выходом 75-80% вблизи 750 нм. Сначала матрицы, использо­
вавшиеся в астрономии, состояли из решетки 800 на 800 элементов. 
Сейчас имеются матрицы из 2048 х 2048 элементов. Их чувствитель­
ность значительно увеличилась, возросло также и качество [51]. Со­
общается, что тесты ПЗС-матрицы из 4096 х 4096 элементов также 
были успешными [141]. Размер каждого элемента (размер пиксела) 
составляет 8-15 мкм. Об устройстве различных ПЗС-матриц более 
подробно написано в книгах [143] и [181].

5.2.3. Калибровка ПЗС

Основная трудность при наблюдениях с ПЗС-матрицами связа­
на с тем, что элементы не идентичны и имеют разную квантовую эф­
фективность. Некоторые из них могут быть перенасыщены электро­
нами (так называемые горячие пикселы), другие могут быть испор­
чены и вообще не работать. Число и распределение таких дефект­
ных пикселов характеризуют качество данной ПЗС-матрицы. Они

12 Вообще говоря, автор описал только часть процесса считывания электронного 
изображения с ПЗС-матрицы -  сдвиг столбцов. Крайний столбец, который при сле­
дующем такте сдвига должен исчезнуть, считывается в отдельный регистр, который 
затем быстро (в течение такта) считывается попиксельно. Таким образом, все изоб­
ражение передается во внешние устройства по одному проводу. (Прим. ред.)

13 В § 5.1.7 приведена характерная точность одного измерения 0','02, а указанная точ­
ность достигается в результате многолетних наблюдений. (Прим. ред.)

14 Отечественный технический термин -  матрицы, считываемые при управлении 
трапецеидальными импульсами. Трехфазные ПЗС, соответственно, считываются при 
управлении двухступенчатыми импульсами. (Прим. ред.)



могут быть определены при помощи предварительной калибровки, 
заключающейся в исследовании плоских полей, полученных равно­
мерной засветкой разной интенсивности и спектрального распреде­
ления (см. ниже).

Два других переменных во времени явления должны калибро­
ваться в течение каждой наблюдательной сессии. Мы приведем 
здесь описание одной из принятых процедур. Могут быть исполь­
зованы и другие приемы, но цель у них одна и та же, и приводят они 
к похожим результатам.
(i)Калибровка темпового тока

Термическое возбуждение приводит к появлению в подложке 
ПЗС свободных электронов, число которых меняется от одного пик­
села к другому из-за отдельных дефектов при их изготовлении. Кро­
ме этого имеется ненулевой электронный шум считывания. Чтобы 
учесть эти эффекты, выполняется серия экспозиций в полной тем­
ноте, но время каждой экспозиции и температура матрицы должны 
быть такими же, как и при реальных астрономических наблюдениях. 
Результат нескольких десятков экспозиций усредняется, чтобы ис­
ключить случайный шум. Результат запоминается и затем исполь­
зуется при обработке реальных изображений. Непременным усло­
вием применения этого метода является то, что наблюдения долж­
ны выполняться при той же самой температуре, что и во время ка­
либровки. Если это не так, то несколько калибровочных экспозиций 
должны быть получены до начала и после окончания наблюдатель­
ной сессии для разных внешних условий.
(ii) Метод плоского поля

Второй проблемой является изменение квантовой эффективно­
сти от одного пиксела к другому. Карта чувствительности матри­
цы должна быть подготовлена заранее. Это делается с помощью 
нескольких экспозиций калиброванной однородной светящейся по­
верхности. Затем изображения усредняются. Существуют несколь­
ко методов для построения карты чувствительности, и ни один из 
них нельзя признать полностью удовлетворительным. Один из ме­
тодов, некоторым преимуществом которого является учет аппарат­
ной функции телескопа, заключается в съемке свечения сумеречно­
го неба [284]. В другом методе используется освещение матрицы 
вспышкой. Если при наблюдениях используется несколько филь­
тров, карты чувствительности должны делаться в каждом из них. 
Операция выравнивания поля состоит в нормировании карты плос­



кого поля, то есть в делении чувствительности каждого элемента на 
среднее значение по матрице.

Также должны быть приняты меры для того, чтобы избежать на­
сыщения изображений. В случае насыщения электрические заряды 
могут мигрировать к соседним пикселам неравномерным образом и, 
в дополнение к этому, разряд ячейки замедляется. Это приводит к 
тому, что отождествление пиксела происходит с ошибкой и изоб­
ражение смещается. Другой недостаток — это сохранение остаточ­
ного изображения («призрака») насыщенного участка поля матри­
цы ПЗС в течение нескольких часов и искажение последующих на­
блюдений. Метод, который используется для исключения вредных 
последствий последнего эффекта, заключается в яркой и равномер­
ной засветке матрицы вспышкой, которая делает эффект однород­
ным по всей площади матрицы. Все калибровки должны быть по­
вторены после этой операции.

Упомянутые выше меры предосторожности являются общими 
для всех наблюдений с ПЗС-матрицами, но они особенно важны 
для астрометрических наблюдений. Любая некорректная калибров­
ка той или иной области ПЗС-матрицы приведет к искажению ре­
ального распределения света и, в результате, к смещению положе­
ния центроида изображения. Именно по этой причине астрометри- 
сты должны обращать внимание на качество и однородность ПЗС- 
матрицы, используемой для формирования изображения.

5.2.4. Астрометрические наблюдения с помощью ПЗС
Использование ПЗС-приемников в астрометрии связано с их ха­

рактеристиками. Основными их достоинствами являются:
• высокая квантовая эффективность,
• большой динамический диапазон,
• линейность отклика,
• неограниченный срок службы,
• прямой ввод данных в компьютер.
Но существуют и два главных недостатка:
• неоднородность чувствительности,
• малые размеры.

Как бороться с первым недостатком, описано в § 5.2.3. Вторым 
недостатком является малый размер матрицы. Линейные размеры 
2000x2000 ПЗС-матрицы равны всего 2,5 см. Из данных табл. 5.1 
следует, что это соответствует полю зрения примерно 8' для длин­



нофокусных инструментов и 20' -  30' для астрографов. Это очень 
малое поле зрения, которое позволяет использовать ПЗС-матрицы 
только для относительной астрометрии, в частности, для опреде­
ления относительных параллаксов, наблюдения кратных звезд или 
близких спутников внешних планет. Для этих приложений ПЗС- 
матрицы имеют колоссальные преимущества перед другими при­
емниками излучения. Сейчас практически все наблюдения на 61- 
дюймовом телескопе Военно-морской обсерватории США ведутся 
с ПЗС-матрицами. Благодаря огромному динамическому диапазону 
очень слабые звезды (с величиной 18-20) могут использоваться как 
опорные при определении параллаксов. Их число достаточно даже 
при поле зрения, равном 8' х 8', особенно для матрицы 2000 х 2000 
пикселов. Аналогично, положение слабых спутников планет может 
быть определено относительно более ярких близких спутников.

ПЗС-приемники могут с успехом применяться даже на обычных 
телескопах. Например, из наблюдений, выполненных на протяже­
нии нескольких лет на 60-дюймовом (150 см) телескопе на Пало- 
марской обсерватории [279], параллаксы были определены с точно­
стью 4 мс дуги. Параллаксы большого числа звезд с точностью 1-
3 мс дуги были получены на астрометрическом телескопе Военно- 
морской обсерватории США во Флагстаффе [103]. Процедура ре­
дукции наблюдений идентична описанной выше для фотографиче­
ских пластинок (§ 5.1.5 и 5.1.6).

К сожалению, астрометрические работы, связанные с определе­
нием положения звезд в поле размером в несколько градусов, в на­
стоящее время невозможны при использовании ПЗС-приемников. 
Даже для матрицы 4000x4000 пикселов выигрыш составляет все­
го 5 раз по сравнению с числами, представленными в предыдущих 
абзацах. Решением может быть размещение в фокальной плоскости 
нескольких ПЗС-матриц. Это сделано в широкоугольной планетной 
камере космического телескопа имени Хаббла (см. § 5.4.5)15, есть и 
еще большие мозаики из четырех 2048x2048 ПЗС-матриц [85]. Од­
нако будущее астрометрического использования ПЗС-приемников 
для исследования широкого поля зрения принадлежит не большим 
матрицам, имитирующим фотографические пластинки, а матрицам, 
в которых реализован метод сканирования.

15Термин «wide field and planetary camera» был переведен как «широкоугольная 
планетная камера», чтобы не вводить читателя в заблуждение, поскольку в действи­
тельности поле зрения составляет всего 2/7 х 2/7 (§ 5.4.6). (Прим. ред.).



5.2.5. ПЗС в режиме сканирования
Этот метод, называемый также дрейфовым сканированием (drift- 

scan mode) или методом временной задержки с накоплением (Time 
Delay Integration, TDI, ВЗН) был предложен Герельсом и др. [86]. 
Впервые этот метод был использован при наблюдениях на 91-см те­
лескопе и с тех пор активно применяется на других телескопах и 
меридианных кругах (см. §6.4.4). Телескоп ставится неподвижно, а 
матрица ПЗС устанавливается так, чтобы строки были параллель­
ны суточному движению звезд. Перенос заряда в ПЗС производит­
ся непрерывно с той скоростью, с какой изображение звезды дви­
жется в фокальной плоскости телескопа. Значит, пока звезда нахо­
дится в поле зрения, она дает вклад в суммарное число фотоэлектро­
нов, перемещающихся вместе с движущимся потенциалом. Собран­
ный заряд эквивалентен заряду, который был бы накоплен за вре­
мя экспозиции, равной времени пересечения звездой поля зрения. В 
результате можно получить изображение, размер которого по скло­
нению определяется размером матрицы. Сканирование по прямому 
восхождению в течение одного или нескольких часов соответствует 
наблюдениям звездного поля в несколько десятков градусов.

Координата изображения звезды в направлении отсчета склоне­
ний в реконструированном поле устанавливается с помощью номера 
строки и масштаба. В направлении сканирования координата про­
порциональна времени от начала накопления фотоэлектронов и ско­
рости движения звезды, зависящей от скорости вращения небесной 
сферы:

dx / X—  =  /5 cos 5,

где / — масштаб, S — склонение и 5 — коэффициент пропорцио­
нальности между звездным и всемирным временем, выраженный в 
секундах. В дополнение к возможности наблюдения звезд в боль­
шом поле, но в одном направлении, имеется еще одно преимущество: 
фотоэлектроны накапливаются при движении звезды вдоль стро­
ки ПЗС, что приводит в усреднению и сглаживанию вариаций эф­
фективности пикселов. В результате карта чувствительности каж­
дой строки становится близкой к средней величине.

В режиме сканирования мгновенное преобразование от участка 
на небе к полю в фокусе телескопа имеют прежний вид. Однако те­
перь при обработке наблюдений необходимо учесть интегрирование 
эффектов вдоль оси х. Наиболее важный эффект — это нелиней­



ность траектории движения изображения, которая описывается за­
коном центрального проецирования (§4.2.1). Пусть AS — это полу­
ширина поля зрения, определяемая размером матрицы ПЗС. Тогда 
применение закона центрального проецирования (формулы 4.11 и 
4.12) даст угловое смещение изображения по склонению, равное

Лгу2
AS = cos $ s*n ̂

здесь Да — полуширина поля зрения по прямому восхождению. На­
пример, возьмем матрицу ПЗС с 2000 х 2000 элементами, половина 
поля зрения которой равна 10'. Тогда угловое смещение для звезды 
со склонением S = 45° будет порядка одной секунды дуги, что го­
раздо больше, чем размер одного пиксела. Следствием будет то, что 
функция распределения света будет уширяться по у к северу для 
положительных склонений и к югу для отрицательных склонений, 
причем величина уширения зависит от S. Этот факт должен учиты­
ваться при разработке алгоритма вычисления положения условного 
изображения по координате у. Эффект становится очень большим 
при больших склонениях, что не дает возможности использовать ре­
жим сканирования вблизи полюсов.

Аналогично в преобразовании от участка на небе к полю на пла­
стинке по координате у следует учесть, что формулы, приведенные в 
§ 5.1.6, необходимо проинтегрировать вдоль оси х. В окончательном 
виде наиболее общие формулы преобразования для режима скани­
рования, соответствующие (5.11), имеют вид:

Да cos S = fsA t  cos S 
AS = Bo + B\y + В 2У2 + -Вз2/3+ (5.13)

+ JC (а0 + а ху + a 2y2) + m (70 + 712/).

Коэффициенты в этой формуле следует определять из наблюдений 
звезд с известными координатами.

Режим сканирования — это очень гибкий метод, который может 
быть легко адаптирован для различных приложений. В частности, 
можно расширить поле зрения по склонению, объединяя несколь­
ко ПЗС в мозаику. В данном случае можно использовать различные 
фильтры и в дополнение получить фотометрическую информацию 
в разных цветах.

Примером такого использования режима сканирования может 
служить цифровой обзор неба Sloan, являющийся астрометрическим



Рис. 5.7. Расположение ПЗС-матриц, работающих в режиме сканирования, 
в камере SSDS при обзоре Sloan [95]. Изображение звезды пересекает мат­

рицу сверху вниз.

и четырехцветным фотометрическим обзором половины северной 
части неба до 23-й звездной величины. Для этого был использован 
2,5-метровый телескоп с оптической схемой Ричи-Кретьена с отно­
сительным отверстием //5; поле зрения, свободное от дисторсии, 
равнялось 3° х 3°. Телескоп формирует плоское поле с помощью 
двух гиперболоидов, имеющих одинаковую кривизну [27]. Прием­
ная камера [95] показана на рис. 5.7. Она включает шесть столбцов, 
в каждом из которых пять матриц размером 2048 х 2048 пикселов. 
Каждая строка принимает излучение в широкой полосе частот, за­
висящей от фильтра, давая фотометрическую информацию. Еще 22 
меньших матрицы размером 2048 х 400 пикселов используются для 
астрометрических целей; для автоматической фокусировки предна­
значены две дополнительные матрицы.



Все матрицы смонтированы так, чтобы их можно было слегка на­
клонять, для полного совпадения с фокальной плоскостью телеско­
па. Охлаждение матриц до температуры — 80°С или — 60°С обеспе­
чивается помещением камеры в сосуд Дьюара. Температура астро­
метрических матриц должна оставаться постоянной в пределах 1°С. 
Это предотвращает также термическое гнутие основания.

5.3. Астрометрия с использованием модулирующей 
решетки

В предыдущих параграфах, за исключением последнего, в кото­
ром рассказывалось о работе ПЗС-матрицы в режиме сканирования, 
положение изображения звезды по двум координатам вычислялось 
с помощью алгоритмов, описанных в §5.1.5. Целью этих действий 
является нахождение максимума или моды функции, зависящей от 
двух переменных. Но оказывается, что можно разделить координаты 
и выполнять поиск максимума независимо по х и у> используя одно­
мерный анализ. Это делается сканированием изображения с помо­
щью решетки, которая представляет собой сетку из определенного 
числа прозрачных и непрозрачных щелей. Щели располагаются пер­
пендикулярно направлению сканирования. Этот метод был предло­
жен в работе [112], и является очень мощным инструментальным 
средством в астрометрии. Особенно он важен при одномерных из­
мерениях, например, при наблюдениях на пассажных инструментах, 
для чего метод и был разработан, а также при наблюдениях на спут­
нике Гиппаркос (гл. 8). Далее мы даем описание основ этого метода.

5.3.1. Теория модуляции сигнала с помощью решетки

Давайте рассмотрим решетку с периодом 5, причем ширина про­
зрачной щели равна s'. Пусть хо будет абсциссой характеристиче­
ской точки изображения звезды (ось абсцисс перпендикулярна ще­
лям решетки). Пусть f(x  — хо) будет интегральной интенсивностью 
света для произвольной абсциссы х. Тогда интенсивность света для 
щели шириной dx равна

61 = f  (х — хо) dx.



Если абсцисса центра прозрачной щели равна и, то полная интен­
сивность света после прохождения через решетку равна

. u + k s + s '/2-t-OO р
t ( u ) =  ]С  /  f ( x  — xo)dx.  (5.14)

к = ~ сои + к з - з ' /2

Можно видеть, что, если к заменить на к + 1, 1 останется неизмен­
ным. Следовательно, это периодическая функция с периодом, рав­
ным 5, которую можно разложить в ряд Фурье на гармоники того же 
периода. Давайте теперь предположим, что изображение движется 
вдоль оси абсцисс со скоростью —v. Это эквивалентно тому, что ре­
шетка движется относительно изображения со скоростью +г>. В этом 
случае имеем

* + (5.15)

где 0 i... — фазы и Д... — коэффициенты модуляции. Функция 1(и) 
изменяется в пространстве с частотой, равной 1 /s, а во времени с ча­
стотой s/v . Это разложение быстро сходится. Если характеристиче­
ская ширина функции f(x  — хо) равна а;, то частота среза простран­
ственных частот имеет величину порядка s/u. Хорошим приближе­
нием величины и является ширина дифракционного изображения, 
измеренная вдоль оси х на половине интенсивности. Заметим, что и 
зависит от длины волны. На практике в большинстве случаев доста­
точно сохранить в разложении только два первых члена:

„ / ч „ „ /  2 ttv , \  „ Л /  27tv
I  (и) = /0 + h  cos I -^ -t  + ф\ J + h  cos 2 (

I  (t) = Jo + I\ cos (u>t + ф) + I2 cos 2 (<jt  + 0 ') ,

где и = 27tv/ s — угловая частота. Если изображение симметричное, 
то ф = ф*. Так может быть не всегда, особенно для двойных звезд или 
в случае комы. Поэтому мы сохраним в выражении обе фазы.

5.3.2. Обработка модулированного сигнала

Интенсивность I(t) непосредственно не измеряется. Свет соби­
рается фотоумножителем, и фотоэлектроны подсчитываются в тече-



иие определенного времени At. Количество фотоэлектронов опреде­
ляется выражением:

t+A t/2
^  W = / [̂ о + h  cos(u>t + ф) + I2 cos 2(ut + ф')\ dt =

t—At/2

= IoAt + — [sin(o;t + ф + uAt/2) — sin(a;t + ф — и At/2)] + 
и

+ ^ - [sin 2(u>t + ф* + и At/2) — sin 2(u;£ + 0' — и;Д£/2)] =
2u>

2 г  г

=  JoAJ H-----   cos(utf +  ф) sin (uAt/2) +  — cos 2 (ut +  ф') sin(a;At).оо и

Промежуток времени At выбирается малым по сравнению с 1/a;. В 
этом случае мы можем разложить последнее выражение по парамет­
ру и At, заменяя sin х/х  на 1-х2/6, то есть сохраняя члены второго 
порядка малости. Тогда функция F(t) станет равной

F'(t) = 

+^2

/„ + 7, ( l  -  С0» М  + Ф) +

^  / ,2A+2)c o s 2 (a;t + 0 ')]

Интегрирование освещенности по времени приводит к уменьшению 
коэффициентов модуляции. Обозначим их как 1[и12. Но фазы оста­
ются неизменными. Давайте рассмотрим N отсчетов функции F f(U) 
в моменты времени U(1 < i < N) и предположим, что скорость звез­
ды постоянна, так что и постоянна между t\ и t^. Каждое наблюде­
ние приводит к следующему уравнению, которое получается деле­
нием формулы (5.16) на At, так что отсчеты интенсивности измеря­
ются в герцах:

p'(t-)
д  = J{ti) =  J0 + cos(a)ti + Ф) + I2 cos 2(wti + <£'), 

или, вводя новые параметры,

В\ =  I[ cos ф, С\ = —1[ sin ф,

В2 = 1'2 cos 2ф\ С2 = -Г 2 sin 2ф\ (5.17)

J  (U) = Iq + В\ cosujti + Ci sinu>ti + B2 cos 2uti + C2 sin 2uti.

Эти уравнения линейны по пяти неизвестным параметрам, и N ве­
лико по сравнению с 5. Следовательно, можно решить эту систему



методом наименьших квадратов, найти эти параметры, а затем вы­
числить 1о, 1[у 1’2у Ф и ф'.

Обычно требуемым астрометрическим параметром является абс­
цисса звезды в момент t =  0. Все, что можно получить из фазы сиг­
нала, — это расстояние от начальной точки щели, которая совпадает 
с центром прозрачного участка решетки, до максимума интенсивно­
сти, если ф =  ф* =  0.

Предполагая, что ф = ф', это смещение от центра щели для мо­
мента t =  0 равно

где С и С* — коэффициенты, которые могут быть пропорциональны 
весам при определении фаз ф и ф'. Если ф' Ф ф, то следует сделать 
выбор между алгоритмами, о которых сказано выше и которые уже 
не эквивалентны. Но этот анализ не дает возможности определить, 
какую именно щель изображение проходило в момент t =  0. Это 
означает, что необходимо использовать дополнительную информа­
цию (приблизительные априорные координаты звезд). Примеры бу­
дут приведены далее. Если номер щели к, где находится звезда изве­
стен, то абсцисса изображения равна

5.3.3. Многоканальный астрометрический фотометр
Теория, приведенная выше, была использована при разработке 

многоканального астрометрического фотометра. Он был сконстру­
ирован Г. Гейтвудом и смонтирован в фокусе реставрированного 
старого 76-сантиметрового рефрактора обсерватории Аллегейни в 
Питсбурге. Фокусное расстояние инструмента равно 14 м. Принцип 
действия прибора приводится в работе [81], а описание первых ре­
зультатов в статьях [80] и [82].

Сердцем прибора является движущаяся решетка размером 
15 х 30 см, состоящая из 750 щелей. Период решетки равен s =  0,4 мм 
и s' = 0,2 мм. Телескоп следит за звездами, а решетка медленно дви­
жется со скоростью, равной 0,4 мм за 1,6 секунды. На металлической 
маске, специально спроектированной для каждого участка неба, за­
креплены двенадцать световодов, направляющих свет на фотоумно­

(5.18)



жители. Поэтому каждый фотоумножитель принимает свет от ма­
лой области на небе, в которой находится наблюдаемая звезда. В 
результате на выходе фотоумножителя получается модуляционная 
кривая (рис. 5.8). Эти наблюдения обрабатываются по методу, изло­
женному в предыдущем параграфе.

При конструировании маски нужно знать относительные поло­
жения звезд, поэтому число к щелей между изображениями двух 
звезд заранее известно. Следовательно, разность абсцисс двух звезд 
равна

(Х2 — Хх) = ks + S^
27Г

Основной проблемой при использовании изложенного выше ал­
горитма является несовершенство механических узлов, а также ряд 
астрономических причин (гидирование, движение решетки, измене­
ния рефракции и суточной аберрации в течение наблюдений), что 
приводит в непостоянству скорости v. Это означает, что перед редук­
цией следует определить скорость v(t), используя модуляционные 
кривые двух самых ярких звезд. Преобразование времени Т = f(t) 
определяется таким образом, чтобы модуляционные кривые этих 
двух звезд, выраженные через аргумент Т, имели постоянный пери­
од в течение всего времени наблюдений.

Так как изменения скорости одинаковы для всех звезд, то это 
преобразование применяется для всех 12 звезд, и отсчеты числа фо­
тонов исправляются множителем dt/dT. После этого может быть ис­
пользован стандартный алгоритм. Так как изображения звезд сим­
метричны, то равенство ф1 — ф выполняется. Поэтому достаточно 
найти моменты максимумов кривых, и их разность даст нам раз­
ность фаз. После этого наблюдения повторяются, но решетка раз­
ворачивается на 180°. Вычисление среднего из двух результатов ис­
ключает некоторые ошибки поля.

В конце концов находятся абсциссы Xj двенадцати звезд в поле 
зрения. Аналогичная наблюдательная процедура выполняется при 
повороте решетки на 90°, затем на 270°, чтобы вычислить ординаты 
Уу  Окончательная редукция наблюдений для определения относи­
тельных координат звезд выполняется по принципам, изложенным 
для наблюдений с длинным фокусом (§ 5.1.6).

Полный сеанс наблюдений занимает 45 минут. Точность опре­
деления фазы равна примерно 0,°2. Это соответствует ошибке на



направление движения решетки

Рис. 5.8. Наблюдение трех звезд многоканальным астрометрическим фото­
метром.

небе в 4 мс дуги. Серия из 30 наблюдений, выполненных в тече­
ние двух лет, позволяет найти относительные положения, годичные 
собственные движения и параллаксы с точностью около 1 мс ду­
ги. Сравнения с параллаксами, определенными в результате проекта 
Гиппаркос (гл. 8), показало, что никакой систематической разницы 
между ними нет [83].

Эти результаты по точности значительно лучше, чем те, которые 
получаются на основе фотографических методов на том же интерва­
ле времени наблюдений. Полученные результаты говорят о потен­
циале метода, основанном на анализе изображения при прохожде­



нии его по решетке. Однако прибор является очень чувствительным, 
и требуется также очень много времени на наблюдения очень малого 
числа звезд. Поэтому вряд ли он будет применяться широко.

5.4. Астрометрия на космическом телескопе имени 
Хаббла

Космический телескоп имени Хаббла (КТХ) был выведен на ор­
биту с помощью шаттла Discovery 24 апреля 1990 г. и начал рабо­
тать на следующий день. Сначала были запущены различные про­
верки систем и программы калибровки. Несмотря на некоторые де­
фекты, обнаруженные в обслуживающих системах, никакой серьез­
ной угрозы миссии не было, пока не выявились две главных пробле­
мы. Тепловые деформации солнечных панелей, возникающие, когда 
космический аппарат выходил из тени и освещался Солнцем или 
входил в тень Земли, приводили к его значительному дрожанию. 
Также была обнаружена сферическая аберрация главного зеркала, 
которая не могла быть скорректирована. Позднее были открыты на­
клон и децентрировка вторичного зеркала. Дрожание, превышаю­
щее допустимую величину 7 мс дуги (среднеквадратическая ошиб­
ка), появлялось на интервале 3 -8  минут после выхода аппарата на 
свет или входа в тень.

В декабре 1993 г. была успешно закончена миссия по рекон­
струкции КТХ. Для этого на телескопе была смонтирована систе­
ма COSTAR16. Она корректирует указанные дефекты только для ка­
меры слабых объектов и двух спектрографов. Кроме этого, новая 
широкоугольная планетная камера заменила старую, при этом бы­
ла проведена необходимая коррекция оптики. К сожалению, ника­
ких дополнительных оптических элементов не было предусмотрено 
для системы точного наведения, используемой для астрометрии. По 
этой причине мы в § 5.4.2 расскажем о некоторых деталях оптиче­
ской системы, поскольку ее свойства определяют качество инстру­
мента.

16COSTAR (Corrective Optics Space Telescope Axial Replacement) — корректирую­
щая оптическая система космического телескопа для детекторов осевого расположе­
ния. (Прим. ред.)



5.4.1. Описание космического телескопа имени Хаббла

Телескоп состоит из зеркала с апертурой 2,4 м и собран по схеме 
Ричи-Кретьена. Общее поле зрения представляется кружком с ра­
диусом 14'. Центральная область размером 2/7 х 2/7 перебрасывает­
ся зеркалом на широкоугольную планетную камеру (Wide-Field and 
Planetary Camera, WF/PC; см. § 5.4.5).

Три сегмента кружка, каждый с углом 90° и имеющие внутрен­
ний и внешний радиусы 11' и 14' соответственно, резервируются 
для системы точного наведения {Fine Guidance Subsystem, FGS). Пер­
воначально система использовалась для наведения телескопа, но в 
то же время она представляет оригинальный астрометрический ин­
струмент, описание которого дается в § 5.4.3 и 5.4.4. В дополнение к 
этому между центральным полем и FGS имеются четыре квадран­
та шириной около 6', используемые для четырех других инструмен­
тов осевого расположения: камеры слабых объектов (FOC), спек­
трографа слабых объектов (FOS), спектрографа высокого разреше­
ния (HRS) и высокоскоростного фотометра (HSP). Полное опи­
сание всего инструментария в фокальной плоскости приводится в 
сборнике [101].

5.4.2. Качество изображения КТХ

Сферическую аберрацию главного зеркала нельзя было компен­
сировать с помощью средств, имевшихся на борту, из-за малых воз­
можностей перефокусирования, и миссия по реконструкции КТХ 
не изменила ситуацию для широкоугольной камеры и для системы 
точного наведения. В результате вместо теоретических колец Эй­
ри (см. § 2.2.3 и рис. 2.4), модифицированных вторичной оптикой 
и представляемых центральным пиком с шириной 0','1 для волны 
А = 0,5 мкм, в котором собирается более 70% света, функция рассе­
яния точки является гораздо более сложной со значительными осо­
бенностями внутри круга с диаметром 5". В центральную область 
размером 0','1 попадает только 15% света. На рис. 5.9 показано, как 
выглядит изображение звезды, расположенной на оптической оси 
телескопа. Можно различить до 9 дифракционных колец, а также 
структуру изображения, меняющуюся с радиусом. В дополнение к 
этому функция рассеяния точки значительно меняется в зависимо­
сти от положения изображения в поле зрения. Уже в двух минутах 
дуги от центра поля зрения в углах первой широкоугольной каме­



ры появляется большая асимметрия и децентрирование изображе­
ния. Гораздо большие особенности проявляются за пределами этого 
поля, в частности в полях, предназначенных для FGS. Полное опи­
сание свойств изображения космического телескопа имени Хаббла 
приводится в статье [30].

В результате расширения пятна света происходит уменьшение 
предельной звездной величины для всех инструментов. Для FGS 
ухудшение чувствительности составляет примерно 1 звездную ве­
личину. Это приводит к тому, что прецизионное гидирование (или 
точный захват) не может быть осуществлен по звездам с величи­
ной большей 13 вместо ожидаемой 14,5. Многие участки на небес­
ной сфере не содержат таких ярких звезд, из-за чего возникают про­
блемы, если требуемая точность слежения должна быть лучше 25 мс 
дуги. При слежении свет от навигационных звезд разделяется на че­
тыре пучка, причем интенсивность в каждом пучке остается посто­
янной [268]. В режиме прецизионного наведения используются все 
возможности FGS [269]. Аналогичные ограничения имеются и при 
астрометрическом использовании FGS (см. § 5.4.5).

Рис. 5.9. Центральная часть функции рассеяния точки КТХ для камеры сла­
бых объектов (из CT-ECF Newsletter).

Сильная зависимость функции рассеяния точки от положения в 
поле зрения является помехой для работы FGS и астрометрического 
позиционирования. Чтобы достичь точности 3 мс дуги, необходимо 
выполнить очень тщательную калибровку. Заметим, что предписан­



ная номинальная точность 2-3 мс дуги относилась к измерению от­
носительных координат.

Другой дефект КТХ, связанный с вибрацией солнечных панелей, 
приводит к размазыванию изображений. Во время реставрации те­
лескопа панели были заменены, и этот дефект исчез.

5.4.3. Описание датчиков точного наведения
Используются три идентичных системы точного гидирования. 

Две из них предназначены для наведения телескопа на звезды; тре­
тья — для астрометрических целей (рис. 5.10). Общее описание кон­
струкции, работы системы и калибровки приводится в [55]. Систе­
ма координат, в которой определяется положение точки в поле зре­
ния, реализуется двумя селекторами звезд. Ими являются два отра­
жателя фиксированной длины а и 6, вращающиеся таким образом, 
что свет от объекта в любой точке поля зрения FGS направляется на 
апертуру детектора размером 3". Положение селектора звезды опре­
деляется относительно фиксированной оси ZX  углами в а  и  0в  так, 
что в фокальной плоскости инструмента координаты центра иссле­
дуемого поля S задаются формулами:

х = (LCOS0A + bcOS0B, 
у = asin0A + bsin0B-

Относительное положение центра области 5 ' в этом случае опре­
деляется углами А0а и А9в- Изображение области S посылается че­
рез передающую оптическую систему на делитель и затем на две ин- 
терферометрические призмы Кестера, контролирующие движение 
изображения по осям Sx и Sy.

Призма Кестера состоит из двух одинаковых прямоугольных 
призм (рис. 5.11). Два других угла равны 60° и 30°. Между призма­
ми помещена тонкая диэлектрическая пластинка, действующая как 
делитель света; половина света проходит через пластину и задержи­
вается на А/4, в то время как другая часть отражается и никакой за­
держки не вносится. Свет входит в призму Кестера через сторону 
PQ. Давайте сначала предположим, что волновой фронт параллелен 
PQ (рис. 5.11 слева).

Часть cb пучка света, входящая через сторону призмы PH, от­
ражается гранью PR, затем половина света отражается пластинкой



Рис. 5.10. Астрометрический фокус космического телескопа имени Хаббла 
и расположение селекторов звезд.

Рис. 5.11. Принцип работы интерферометрической призмы Кестера.

RH в направлении с" 6", а другая половина проходит в направлении 
с'6'. Разность в длине оптических путей пучков сс' и сс" на выхо­
де призмы равна А/4. Пучок света ab, который входит через грань 
HQу проходит по аналогичной траектории и выходит из призмы в



направлениях о!Ъ' и а"Ь". Результирующая волна является суммой 
двух интерферирующих волн:

U = a cos (ut — ф) + a cos (ut — ф + ^  = 2а cos ^ cos (u;t — ф + .

Интенсивности пучков света измеряются фотоумножителями, вы­
ходные сигналы которых сравниваются. В данном случае интенсив­
ности совпадают и пропорциональны 2а2.

Рис. 5.12. Номинальная функция передачи сенсоров FGS в зависимости от 
диаметра источника света.

Теперь предположим, что волновой фронт наклонен к грани PQ 
под углом а  (рис. 5.11, справа): точки 6' и 6" не меняют своего поло­
жения, а в точках с' и с" фронты задерживаются на величину ха, где 
х = 6с, тогда как точки а' и а" смещаются на одинаковую величину. 
Результирующая волна описывается выражением:

гг/ \ , у 27геах\ (  ж . 2'кеах тг\U (х) = а cos I ujt — ф------  —  1 + а cos I ut — ф Н-----  -----b — 1 ,

где е = — 1 для пучка аЬ и +1 для 6с. Интенсивность на выходе равна

т-, л 2 2 ( 2'кеах 7г\Е  =  2а cos ( —  ------h — J .



Полная интенсивность света получается интегрированием Е  по х в 
пределах от 0 до D =  HQ. Ясно, что сигналы на выходе двух фото­
умножителей различны, если а  ф 0. Интенсивности Е\ и Е2 сравни­
ваются, в результате чего вырабатывается сигнал ошибки 5, опреде­
ляемый выражением:

д _  Е\ — Е2 

Ei ~h Е2

Рис. 5.13. Пример функции передачи, полученной для реальной FGS, для
одиночной звезды.

Величина S называется функцией передачи. Она представляет­
ся на графике в зависимости от угла в, измеряемого от центра изоб­
ражения. Функция передачи показана на рис. 5.12 для идеально­
го телескопа. Можно видеть, что чувствительность интерферомет­
ра быстро уменьшается при увеличении диаметра изображения. Эти 
вычисления указывают на основную проблему при работе с изобра­
жениями КТХ. Это не только большой диаметр изображения, но и 
сложное распределение интенсивности света внутри изображения, 
что иллюстрируется рис. 5.9. В дополнение к этому распределение 
интенсивности меняется в зависимости от положения звезды в по­
ле зрения, потому что оно в значительной степени асимметрично. 
Так как система точного наведения не является инструментом для



Рис. 5.14. Номинальная функция передачи для двойных звезд с компонен­
тами одинаковой звездной величины.

получения изображений, то функцию рассеяния точки нельзя изме­
рить. Единственной возможностью является калибровка передаточ­
ной функции при наблюдении одиночной звезды. Это делается с по­
мощью наблюдений звезды девятой величины в девяти точках поля 
зрения FGS и выполнении нескольких сканов. На рис. 5.13 показан 
результат одной такой калибровки. Несмотря на разницу масштаба 
с рис. 5.12, видно что форма кривых различается довольно сильно. В 
частности, реальная функция передачи несимметрична относитель­
но нулевой точки.

5.4.4. Обработка данных датчиков точного наведения в режиме 
функции передачи

Астрометрические наблюдения могут производиться КТХ в 
двух режимах. Первый из них, называемый режимом функции пере­
дачи, использует только информацию об указанной функции, полу­
чаемую из наблюдений. Другой режим наблюдений -  истинно аст­
рометрический.

Целью наблюдений в режиме функции передачи является по­
лучение информации о структуре объекта [270]. Согласно теории 
функция передачи сильно зависит от диаметра звезды. Вид функции 
меняется также в случае наблюдения двойной звезды, как видно из



Рис. 5.15. Модельное приближение (сплошная линия) к данным наблюдения 
двойной звезды ADS 11300. Ошибки равны 5 мс дуги в угловом разделении 

компонент и 0,15 в разности звездных величин [166].

графиков на рис. 5.14. Эти и другие отличия существуют и в реаль­
ной функции передачи. При условии, что выполнено полное иссле­
дование функции передачи системы точного наведения при наблю­
дении одиночной звезды, а свет от различных компонент двойной 
звезды некогерентен, можно рассчитать функцию передачи для лю­
бой двойной или кратной звездной системы, применяя принцип су­
перпозиции, как показано на рис. 5.15. Следовательно, возможности 
системы точного наведения по обнаружению и разрешению двой­
ных или кратных звезд остаются неизменными.

Давайте предположим, что мы наблюдаем двойную звезду, вели­
чины компонент которой равны m и m + Д т . Разделение компонент 
по осям Ох и Оу равно Ах и Ау соответственно. Наблюдение этой 
звезды дает нам две функции передачи, которые обозначим как То(х) 
и Tq(у). Обозначим через S(x) и 5 '(у) калиброванные функции пе­
редачи одиночной звезды. Применяя принцип суперпозиции, полу­
чим, что теоретическая функция передачи для этой двойной звезды 
равна

D(x) =  A (m, Am) [5(х) +  В (т , A m )S(x  4- А х )] , 

D'(y) =  А! ( т ,  Д т )  [S' (у) 4- В  ( т ,  Д т )  S ' (у +  Д у )].



В этих уравнениях А и А! — нормирующие коэффициенты, а В — от­
ношение интенсивностей главной компоненты в системе к вторич­
ной.

Обработка наблюдений выполняется по следующему методу [29]. 
Для каждой из моделей, описываемой уравнениями (5.19), вычисля­
ется кросс-корреляция с функциями Т(х) или Т'(у). Эти функции -  
наблюдаемые функции передачи, сглаженные сплайнами. Значение 
параметра и, при котором интеграл

становится максимальным, определяет Дх. Аналогично вычисля­
ем Ау из V . Наилучшая аппроксимирующая модель выбирается из 
условия, что сумма квадратов разностей между модельной и наблю­
даемой функцией передачи должна быть минимальной:

где — значение, найденное при вычислении максимума выраже­
ния (5.20). Это приводит к определению Д т  (в обоих уравнениях).

Внутренняя точность результатов сильно зависит от Дш. Для 
двойных звезд с малой разностью Дга угловое расстояние между 
компонентами находится с ошибкой примерно 2 мс дуги, а разность 
звездных величин — с ошибкой 0,05. Аналогично угловые диаметры 
звезд до 5 мс дуги могут быть оценены с точностью 2 мс дуги. На 
рис. 5.15 показан пример подгонки калиброванной функции переда­
чи для двойной звезды к реальным данным.

5.4.5. Обработка данных датчиков точного наведения в 
астрометрическом режиме

Практически астрометрия малого поля выполняется системой 
точного наведения FGS и основана на измерении углов в а и  9в, ко­
торые определены в § 5.4.3. Эти углы вычисляются из отклика ин­
терферометра Кестера. Измерения выполняются в локальной систе­
ме координат (L) с началом в центре изображения звезды и с ося­
ми (5х, Sy), а редукция должна быть выполнена в системе небесных 
координат (£) с Z координатой, измеряемой вдоль оптической оси

(5.20)

J  [D (t-u o)T (t)]2dt = mm,



телескопа. Пусть точка О будет точкой пересечения этой оси с фо­
кальной поверхностью, а ось ОХ будет началом отсчета угла в.

Пусть V  — это единичный вектор направления на звезду. В ло­
кальной системе (L), в которой осями являются 5х, Sy (рис. 5.10), 
ошибка наведения телескопа выражается как смещение ех и еу вдоль 
этих осей. Вектор, представляющий ошибку наведения, равен

W = ( e x,ey^ l - e l - e l ) .

Обозначим через рл и рв дуги на небесной сфере, которые получа­
ются по закону центрального проецирования (рис. 5.10) для отра­
жателей а и Ь. Преобразование из системы (L) к системе (£) может 
быть представлено в виде произведения шести матриц вращения:

v  =  тг3 (вл ) . тг2 (~Ра) . тг3 ( - еА) х 

хтг3 (вв ) • тг2 ( - Рв) . тг3 (-0*) w.

Оно выполняется для всех звезд, которые попадают в поле зрения 
FGS, в то время как направление телескопа сохраняется с помощью 
двух других гидов. Стабильность наведения может поддерживать­
ся с точностью в несколько миллисекунд дуги. Звезды наблюдают­
ся последовательно два или три раза каждая. Наблюдения сводятся 
к одному моменту с помощью исправления каждого наблюдения за 
аберрацию, вызванную движением спутника.

Преобразование (5.21) является, в принципе, аналогом преобра­
зования (5.12), полученным для фотографических пластинок: это 
соотношение между инструментальной и локальной небесной систе­
мами отсчета, включающее также инструментальные параметры. Но 
разница между ними в том, что требуемая точность модели состав­
ляет миллисекунду дуги. Кроме этого, система точного наведения 
работает, используя внешнюю часть поля зрения телескопа, что тре­
бует применения формулы, включающей члены высоких порядков. 
В статье [18] показана необходимость использовать для преобразо­
вания с требуемой точностью полином пятого порядка. Проблема в 
том, что число объектов, наблюдаемых во время сессии, не может 
быть больше 4 или 5 из-за ограниченного времени наблюдения и ма­
лого поля зрения.

Оценка коэффициентов преобразования была выполнена по из­
мерениям звезд в хорошо известном рассеянном скоплении М35.



Девятнадцать витков КТХ были необходимы для получения поло­
жений 570 звезд, и результирующие уравнения были решены для 
вычисления коэффициентов преобразования и координат звезд. До­
полнительно было обнаружено, что координатная система с осью Z 
довольно быстро смещается. Скорость дрейфа достигала 30 мс ду­
ги за время наблюдения 36 минут. Дрейф должен определяться для 
каждого астрометрического сеанса. Для этого в программу должны 
быть включены многочисленные наблюдения одной или нескольких 
астрометрических звезд в течение всего сеанса.

Была также обнаружена малая хроматическая аберрация, смеще­
ние изображений вследствие которой достигает 1 мс дуги.

Реальная точность определения положений звезд примерно рав­
на 3,5 мс дуги для серии наблюдений продолжительностью от 10 до 
20 минут. Предельная звездная величина равна 17.

5.4.6. Астрометрическое использование широкоугольной 
планетной камеры

Для астрометрии может также использоваться широкоугольная 
планетная камера (WF/PC), которая на самом деле представляет 
собой две камеры в одном корпусе. Во время полета шаттла «Ин- 
девор» (Endeavour) старая широкоугольная планетная камера была 
заменена новой, в которой выполнена коррекция сферической абер­
рации главного зеркала. Центральное поле пучка света фокусирует­
ся на поверхность четырехгранной пирамиды, которая расщепляет 
поле зрения на четыре одинаковых квадранта (рис. 5.16). Пирамида 
может быть зафиксирована в двух положениях.
(i) Входящие пучки, соответствующие относительному отверстию 
//24, направляются на четыре маленьких телескопа (рефлекторы 
Кассегрена) с относительным отверстием //30, которые фокусиру­
ют их на матрицы ПЗС размером 800x800 пикселов (одна матрица 
на каждую грань пирамиды). Такая оптическая схема реализуется в 
планетной камере с полем зрения 1/2 х 1/2.
(ii) Аналогичным образом пучки направляются на четыре другие ре­
флектора Кассегрена с относительными отверстиями //12,8, фоку­
сирующих их на четыре другие ПЗС-матрицы размером 800x800 
пикселов. Такая конфигурация реализуется в широкоугольной каме­
ре с полем зрения 2/7 х 2/7.

Вдоль ребер пирамиды располагаются малые по размеру пят­
нышки, которые не покрыты отражающим материалом. Свет мо-



Рис. 5.16. Одна из восьми оптических конфигураций широкоугольной пла­
нетной камеры WF/PC.

жет пройти через одно из этих пятнышек и попасть на две смежные 
ПЗС-матрицы. Это дает возможность объединения четырех изобра­
жений в мозаику.

Хотя главной задачей этих камер является получение изобра­
жений, они могут быть использованы для проведения астрометри­
ческих наблюдений слабых объектов [239]. Процедура калибров­
ки аналогична описанной в § 5.2.3 и включает предварительную за­
светку, определение темнового тока и коррекцию плоского поля и 
т.д. Как и для FGS, преобразование от участка на небесной сфере 
к участку на ПЗС должно быть определено заранее из наблюдений 
звезд хорошо известного скопления. Из-за оптической схемы ка­
меры изображение участка неба значительно искажается. Поэтому, 
несмотря на очень малое поле зрения, для описания преобразования 
участка неба к плоскости нужно использовать полный полином тре­
тьего порядка.

Основной проблемой при использовании камеры WF/PC в аст­
рометрии является то, что она дает изображения с избыточным 
угловым разрешением, поэтому функция рассеяния точки (ФРТ, 
см. §2.2.3) становится достаточно сложной, и требуются усилия 
для определения центров точечных объектов. Метод состоит в ком­
бинировании нескольких немного смещенных кадров с ПЗС мат­
риц [134]. Было показано, что результат является вполне удовлетво­



рительным, и камера WF/PC была использована для астрометрии 
малого поля. Например, изображения, полученные по программе на­
блюдений Глубокого Хаббловского обзора (Hubble Deep Field), ис­
пользовались для вычисления собственных движений относительно 
галактик. Ошибки в определении положения центров точечных объ­
ектов равны примерно 2 мс дуги для звезд 20-25 величины и увели­
чиваются до 10 мс дуги для звезд 28-й величины.

Можно также скомбинировать данные и FGS, и широкоугольной 
камеры для получения астрометрических результатов. Положения 
ПЗС-матриц относительно FGS калибруются следующим образом. 
Две звезды Si и S2 сначала наблюдаются с помощью системы точно­
го наведения, затем Si наблюдается на ПЗС-матрице, a S2 снова пе- 
ренаблюдается FGS. С помощью этой операции изображение в ПЗС 
переносится в систему отсчета FGS. После этого положение любо­
го объекта, наблюдаемого на ПЗС-матрице, относится к звезде Si и 
соответственно к системе отсчета FGS.

5.5. Лучевые скорости
Лучевые скорости звезд или галактик определяются путем об­

работки спектров. Скорости являются одним из многих видов аст­
рофизической информации, которую можно получить из анализа 
спектров. Поэтому можно считать спектроскопию астрофизическим 
методом исследования и, следовательно, ее описание выходит за гра­
ницы данной книги. Однако:
(i) лучевые скорости — это кинематические характеристики объек­
тов, и с точки зрения определений, данных выше, являются астро­
метрическими данными. Они дают третью составляющую простран­
ственной скорости небесного тела. Первыми двумя являются компо­
ненты в плоскости, перпендикулярной лучу зрения. Они представ­
ляют тангенциальную скорость, которая выводится из собственного 
движения и параллакса (или расстояния до объекта);
(ii) основные способы определения лучевых скоростей по спектрам 
достаточно специфичны и не применимы для решения других аст­
рофизических задач. Это верно, в частности, для спектроскопии в 
широком поле зрения.

По этим причинам в данной главе мы кратко опишем основы 
применения спектроскопии для определения лучевых скоростей.



5.5.1. Спектроскопия

Звезды излучают в непрерывном спектре в большом диапазоне 
длин волн. На континуум накладываются линии нейтральных или 
ионизованных атомов, которые возбуждаются под действием высо­
кой температуры в видимых частях поверхности звезды. Они обна­
руживаются, главным образом, как линии поглощения, однако в го­
рячих звездах могут быть яркими эмиссионными линиями. Длины 
волн этих линий хорошо известны по лабораторным измерениям и 
теории.

Для наблюдения спектра свет от звезды, собранный телескопом, 
направляется на узкую щель. После прохождения через щель свет 
через коллиматор попадает на призму, которая расщепляет его. За­
тем свет фокусируется с помощью некоторой оптической систе­
мы для образования спектра, который регистрируется фотографи­
ческим или фотоэлектрическим способом. Спектр представляет со­
бой непрерывную последовательность изображений щели, растяну­
тую вдоль оси, перпендикулярной щели. Абсцисса изображения ще­
ли является монотонной функцией от длины волны Л.

Другим методом получения спектра является использование ди­
фракционной решетки. В §9.1.1 излагаются принципы интерферо­
метрии. Показано, что светлые и темные интерференционные поло­
сы получаются, когда одиночный источник света наблюдается через 
две апертуры, находящиеся на некотором расстоянии s друг от дру­
га. Положение этих полос зависит от длины волны света. Если име­
ются больше, чем две апертуры, и расстояние между ними одина­
ково и равно s, то интерференционные полосы остаются на том же 
месте, что и прежде, но становятся более узкими и более интенсив­
ными. Если источник излучает свет сложного спектрального соста­
ва, то интерференционные полосы располагаются отдельными на­
борами в зависимости от длины волны. Для каждой длины волны 
получается свой набор интерференционных полос, поэтому излуче­
ние разлагается на несколько спектров, соответствующих разным 
порядкам интерференции. Чем больше щелей в решетке, тем тонь­
ше каждое изображение отдельной линии и тем лучшее разрешение 
по А имеет спектр. На практике используется большое число близко 
расположенных узких параллельных штрихов (от 100 до 1000 в од­
ном миллиметре). Такое устройство называется дифракционной ре­
шеткой. С помощью решетки можно получить спектр с разрешени­



ем ДА/А от ДО-3  до 10“5 или с разрешающей силой R = А/ДА. Чем 
больше R , тем с большей точностью можно определить длину волны 
А. Но на выходе из такой решетки свет распределяется по большей 
площади приемника, что требует большего времени экспонирова­
ния. Если экспозиция короткая, то приходится ограничиваться на­
блюдением ярких звезд. Поэтому приходится выбирать между спек­
тральным разрешением и предельной звездной величиной в зависи­
мости от ожидаемых научных результатов.

Длины волн отдельных линий определяются с помощью спектра, 
который получается при тех же условиях и с помощью той же аппа­
ратуры от опорного источника света, которым является, например, 
электрическая дуга между железными электродами. Ее спектр со­
держит большое число хорошо известных линий во всем диапазоне 
видимого света. Длины волн в спектре звезды находятся с помощью 
интерполяции между линиями в спектре железа. Дополнительную 
информацию можно найти в книге [145].

5.5.2. Определение лучевых скоростей: CORAVEL
Если источник света имеет лучевую скорость vy то длина волны 

Ао смещается на величину ДА такую, что

сДА . .
v = "а|Г’

где с — скорость света. Это формула первого порядка, но ее точность 
вполне достаточна для любой звезды и ближайших галактик.

В принципе, для определения лучевых скоростей может исполь­
зоваться любой спектрограф. Обычно измеряются длины волн не­
скольких спектральных линий, затем по формуле (5.22) вычисля­
ются лучевые скорости и их среднее значение. Однако это утоми­
тельная процедура и, когда требуются только статистика собствен­
ных движений, лучше использовать специализированный инстру­
мент, предназначенный только для измерения спектрального сме­
щения. Таким прибором является CORAVEL (Correlation RAdial 
VELocities), описание которого дается в [12]. Принцип действия его 
следующий. Спектр звезды формируется дифракционным спектро­
графом, смонтированным в фокусе телескопа. На плоскости, на ко­
торую проецируется изображение спектра, располагается негатив­
ная маска спектра опорной звезды. Эта маска прозрачна только там, 
где имеются спектральные линии. Их размер и ширина точно такие



же, как у спектра, полученного на данном телескопе с установлен­
ным спектрографом и используемым проекционным устройством. 
С помощью специального калиброванного оптического устройства 
можно сдвигать спектр звезды по оси длин волн. Фотоумножитель 
регистрирует свет от линий спектра изучаемой звезды, которые про­
ходят через маску.

Если /(А) — функция распределения интенсивности света в 
спектре, д(А) — функция пропускания маски и ДА смещение меж­
ду линиями в спектре и маске, то интенсивность прошедшего света 
равна

Лг
F  (ДА) = J g ( X ) f ( X -  ДА) dA.

А!

В этой формуле Ai и А2 представляют диапазон длин волн в спек­
тре маски. Если ДА меняется, то F(A А) представляет собой корре­
ляционную функцию между спектрами звезды и маски. Если изуча­
емый спектр — это спектр опорной звезды с нулевой лучевой скоро­
стью, то функция F(A А) имеет минимум при ДА = 0, так как тем­
ные линии точно совпадают с прозрачными линиями маски. Дру­
гие части непрерывного спектра звезды проецируются на непро­
зрачные участки маски. Если ДА ^ 0, отдельные области непре­
рывного спектра освещают прозрачные линии маски, и в результа­
те F(A А) > F (0). Если наблюдаемая звезда не является опорной и 
имеет большое число линий поглощения, причем бблыная часть из 
них аналогична линиям опорной звезды, то минимум F(A А) полу­
чается, когда эти линии совпадают. Если лучевая скорость звезды 
равна vу то минимум имеет место при смещении спектров на

ДЛо =  — ,
С

где Ао — средняя длина волны на интервале Ai — А2. Этот интервал 
берется достаточно малым, чтобы выражение (5.22) имело смысл.

Если спектральные линии распределены по А случайным обра­
зом, то можно показать, что F (ДА) хорошо аппроксимируется функ­
цией Гаусса. Функция F(A А) строится по точкам при смещении 
спектра исследуемой звезды на малые приращения по А. Определяя 
затем параметры функции Гаусса, получим ДАо и, следовательно,



v, а также и ширину корреляционной функции, которая дает неко­
торую информацию об уширении линий в спектре из-за вращения 
звезды. О деталях процедуры корреляции см. [183].

Начало шкалы ДА должно быть откалибровано. Положение спек­
тра на маске зависит от температуры окружающего воздуха и его 
необходимо измерить, чтобы знать, какому значению ДАо соответ­
ствует нулевая лучевая скорость. Это делается до и после каждо­
го наблюдения: спектр звезды заменяется спектром дуги между же­
лезными электродами, который имеет много линий, общих с линия­
ми опорной звезды. Минимум корреляционной функции для этого 
спектра определяет значение ДАо, соответствующее нулевой скоро­
сти.

Точность определения лучевых скоростей по методу CORAVEL 
равна примерно 0,4 км • с”1. При наиболее трудных условиях (на­
блюдениях звезд 13-й или 14-й величине на 1-метровом телескопе) 
точность ухудшается до 1 км • с”1. Заметим здесь, что результаты из­
мерений должны быть скорректированы, то есть должна быть учтена 
радиальная компонента движения Земли относительно барицентра 
Солнечной системы17.

Кроме зависимости точности измерения лучевой скорости от 
звездной величины существенным недостатком CORAVEL являет­
ся то, что звезды должны иметь в спектре большое число линий по­
глощения. Горячие звезды спектральных классов А или В нельзя 
наблюдать по данному методу, даже имея подходящую маску, так 
как количества спектральных линий недостаточно для вычисления 
уверенного минимума корреляционной функции. Для звезд других 
классов можно использовать одну и ту же маску. Спектр Арктура 
(а  Волопаса, гигант класса К2) был выбран в качестве опорного, так 
как в нем имеется много линий железа, необходимых для калибров­
ки. Эти линии также присутствуют в спектрах других звезд подоб­
ного класса. Число общих линий, используемое для процедуры кор­
реляции, часто больше тысячи.

5.5.3. Объективная призма
Измерение спектров звезд — процесс длительный и дорогой. Да­

же с оборудованием CORAVEL можно определить лучевые скоро­
сти только малого числа звезд. Заметим, что хотя в проекте Гиппар-

17То есть измеренная лучевая скорость должна быть приведена к центру масс Сол­
нечной системы. (Прим. ред.)



Рис. 5.17. Принцип работы объективной призмы Ференбаха в двух положе­
ниях.

кос (см. гл. 8) были определены тангенциальные скорости 118 ООО 
звезд, а в планируемых космических астрометрических программах 
(гл. 12) это число будет увеличено на несколько порядков, опреде­
ление лучевых скоростей всех этих звезд остается фундаменталь­
ной задачей будущего. Информация о лучевых скоростях настолько 
важна, что в космическом астрометрическом проекте GAIA (гл. 12) 
планируются систематические измерения скоростей всех звезд до 
17-й велйчины.

Объективная призма предназначена для фотографических на­
блюдений с различными телескопами, от камеры Шмидта до очень 
длиннофокусных. Она спроектирована для массового измерения 
спектральных классов и лучевых скоростей всех звезд до заданной 
величины в некотором поле зрения. Используя ее в сочетании с 
телескопом Шмидта, можно измерить скорости в поле размером в 
несколько квадратных градусов. Есть несколько методов спектро­
скопии в широком поле [294]. Здесь мы дадим описание объектив­
ной призмы Ференбаха, широко используемой для точного опреде­
ления лучевых скоростей [64, 65]. Она состоит из двух геометриче­
ски одинаковых призм, сделанных из стекол с разным коэффициен­
том преломления и склеенных, как показано на рис. 5.17.

Стекла из крона и флинта были выбраны потому, что для некото­
рой длины волны Ао отклонение света компенсируется призмой во 
всем поле, а для других волн призма является дисперсионной. Оп­
тика телескопа вместе с призмой не вносит искажений в центре по-
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Рис. 5.18. Схема двух спектров, полученных при двух положениях объек­
тивной призмы. На верхнем рисунке лучевая скорость звезды равна нулю. 
На нижнем рисунке имеется смещение линии на 2ДА относительно цен­

тральной линии с длиной волны Ло.

ля зрения, но при этом дисперсия является функцией наклона г па­
дающего луча к оптической оси. Это явление легко калибруется и 
хорошо описывается линейной функцией от г. После первой экспо­
зиции призма поворачивается на 180°, производится новая экспози­
ция, при этом пластинка немного смещается в направлении, перпен­
дикулярном направлению дисперсии. Линия с длиной волны А0 не 
смещается после поворота призмы, тогда как другие участки спектра 
симметрично инвертируются (рис. 5.18). Расстояние между одной и 
той же линией (с длиной волны Ai), измеряемое по двум спектрам 
равно

D = 2 (Ai -  Ао) + 2ДА,
где ДА есть смещение длины волны из-за лучевой скорости звезды. 
В действительности каждый спектр сканируется микрофотометром, 
измеряющим прозрачность Т  в более чем тысяче точек. Плотность
I  вычисляется для каждой точки, в которой проводится измерение, 
как функция абсциссы х, отсчитываемой вдоль спектра:

' М ' - Ц ш - 1) '

Для калибровки измерений необходимо наличие на пластинке 
одной или нескольких звезд, лучевые скорости которых определены



другими методами (например, с помощью CORAVEL или из спек­
тральных наблюдений).

Пусть 7(х), Г(х) — плотности, вычисленные для опорной звез­
ды, a J(x), J '(x ) — плотности, полученные для звезды с неизвестной 
лучевой скоростью. Вычисляются две корреляционные функции:

Они принимают максимальное значение, когда сдвиги Ах или Ах' 
таковы, что спектральные линии накладываются друг на друга. Раз­
ность Дх' — Дх соответствует двойному смещению линии и равна

где / — калиброванная дисперсия спектра. Применяя формулу (5.22) 
для ДА, получим разность v между лучевыми скоростями опорной и 
изучаемой звездами.

На практике используются две или три опорных звезды, с помо­
щью которых можно измерить и обработать наблюдения звезд всех 
спектральных классов. Получаемая по измерениям четырех пласти­
нок точность среднего значения лучевой скорости равна 3 -5  км • с-1 . 
Это соответствует линейной точности измерения на фотографиче­
ской пластинке примерно 0,5 микрона. Это не такая высокая точ­
ность, которую дают спектроскопия или метод CORAVEL, но пре­
имуществом является возможность измерения до сотни спектров на 
одной пластинке размером 4° х 4°, причем лучевые скорости можно 
получить для всех спектров.

2ДА = (Дх' -  Дх) /,



Глава 6.

Меридианные круги

В этой главе мы начинаем изучение астрометрических инстру­
ментов широкого поля зрения. В отличие от астрометрии малого по­
ля зрения, относительные положения небесных тел могут быть опре­
делены, даже если эти тела не находятся одновременно в поле зре­
ния прибора. Для решения этой задачи необходимо изменять поло­
жение инструмента, что сопровождается его механическими дефор­
мациями из-за напряжений, возникающих в деталях конструкции. 
Необходимо также учитывать геометрические и оптические эффек­
ты при моделировании наблюдений, в отличие от астрометрии ма­
лого поля зрения, где только последние из них принимаются во вни­
мание.

Существует два вида астрометрических приборов широкого поля 
зрения.

(i) Астрометрия большого поля (semi-global), в которой для инстру­
ментальных наблюдений доступна значительная, но все же ограни­
ченная область неба. К этому классу относятся пассажные инстру­
менты, принцип действия которых рассматривается в этой главе, а 
также различные инструменты, использующие метод равных высот, 
описание которых приводится в главе 7.

(ii) Глобальная астрометрия, в которой осуществляются наблюде­
ния объектов по всему небу. Такой режим возможен только у ин­
струментов, установленных на спутниках (см. гл. 8).



6.1. Измерение больших углов
Основной задачей астрометрии широкого поля зрения являет­

ся измерение больших углов. Углы — это основные величины, ис­
пользуемые в астрометрии. При этом они являются одними из са­
мых сложных для измерения геометрических параметров. При на­
блюдениях необходимо сравнивать углы на небесной сфере со стан­
дартными углами. Последние должны быть сначала построены, за­
тем должны быть разработаны специальные устройства для измере­
ния частей стандартных углов.

В астрометрии широкого поля зрения особняком стоят пробле­
мы, связанные с рефракцией.

6.1.1. Измерение углов, определяемых вращением
Альтернативный метод заключается в представлении углов на 

основе вращения твердого тела. Если закон вращения известен, то 
есть известна ориентация тела в любой момент времени, тогда угол 
между его положениями в моменты t\ и t2 определяется просто пу­
тем измерения соответствующего промежутка времени. В главе 11 
будет показано, что измерения времени относятся к наиболее точ­
ным физическим измерениям в настоящее время. Поэтому, если из­
мерения углов могут быть заменены измерением промежутка време­
ни, то t04H0CTb их определения будет зависеть только от точности 
теории вращения тела. Примером сказанного может служить изме­
рение разности прямых восхождений звезд на меридианном круге.

Вращение Земли является функцией времени, которая называет­
ся звездным временем. Оно регулярно определяется с помощью на­
блюдений на радиоинтерферометрах со сверхдлинной базой (РСДБ, 
см. гл. 10) или с помощью лазерных дальномеров (гл. 11). Эти при­
боры не осуществляют прямые измерения углов. В основу изме­
рения звездного времени на РСДБ положена гипотеза отсутствия 
видимых движений удаленных внегалактических радиоисточников 
или движение Луны и искусственных спутников1. В любом случае, 
при определении ориентации Земли не используются какие-либо 
стандартные углы. Наоборот, использование вращения Земли для 
определения углового стандарта является фактически единствен­

1 Звездное время является одним из параметров, связывающих земную и небесную 
системы координат. Если внегалактические радиоисточники имеют видимые движе­
ния, что может быть интерпретировано как вращение небесной системы координат, 
то оно войдет как поправка к звездному времени. (Прим. ред.)



ным выходом при измерении углов в плоскости, перпендикулярной 
оси вращения Земли. Этим оправдывается систематическое исполь­
зование экваториальной небесной опорной системы для определе­
ния положения звезд. Вращение Земли является также основой для 
определения прямых восхождений с помощью меридианных кругов.

Другим примером может служить спутник Гиппаркос, вращение 
которого лежит в основе измерения углов на небесной сфере (см. 
гл. 8).

Однако данный принцип не применим при измерениях двух 
независимых углов, представляющих собой две сферические коор­
динаты. Это происходит потому, что два и более вращения можно 
представить в виде одного вращения. Поэтому вторая координата 
должна быть измерена путем прямого сравнения с другими калиб­
рованными углами.

6.1.2. Определение углов
Для измерения углов в широком диапазоне значений недоста­

точно иметь в своем распоряжении устройство, реализующее стан­
дартный угол. Необходимо иметь дополнительное устройство, поз­
воляющее выполнять измерения долей угла. Это осуществляется с 
помощью разделенного круга, представляющего собой диск, центр 
которого совпадает с осью вращения, вдоль которого и отсчитыва­
ются углы. По краю диска, называемом лимбом, наносятся деления, 
например, через каждые 3 минуты дуги, которые представляют со­
бой равномерно распределенные штрихи, расположенные по окруж­
ности. Они выгравированы специальной машиной, которая при на­
несении делений последовательно поворачивает диск. Несмотря на 
тщательность нанесения штрихов, неизбежно наличие ошибок. По­
этому разделенный круг должен быть прокалиброван. Опишем здесь 
метод розетки, используемый для такой калибровки [19].

Рассмотрим круг, разделенный на 2N делений. Угол между дву­
мя соседними делениями составляет примерно в = 180°/ЛГ. Оси 
пары микроскопов, расположенных в разных точках диаметра, вы­
равниваются параллельно предполагаемой оси вращения круга. Они 
используются для отсчета делений лимба. Другая пара микроскопов 
размещается аналогичным образом по диаметру, находящемуся под 
углом а к предыдущему, причем этот угол примерно равен пв. Угол 
а равен

а — пв + Да.



Было показано, что при постоянных температурных условиях по­
правка Да изменяется не более, чем на ± 0','01 за 15 минут. Следо­
вательно, можно считать, что в течение этого временного интервала 
угол а является постоянным.

Угловое расстояние между диаметром, проходящим через отмет­
ку ”0” и диаметром, проходящем через отметку г, в действительно­
сти равно i9 + Сi, где С* — угловая поправка к диаметру г.

Круг поворачивается таким образом, что первая пара микроско­
пов выставляется примерно по диаметру г. Отсчеты противополож­
ных штрихов, измеренные с помощью микроскопов, обозначим как 
2/i и уг- В результате вторая пара микроскопов размещается по диа­
метру г + п, и соответствующие отсчеты будут уз и у4. Записывая 
угол между микроскопами в виде пв + Да и между диаметрами как 
пв Л-Ci -  Ci+n, получаем фундаментальное уравнение:

C i -  C i+ n  +  Д а  =  i  (г/1 +  у2) -  ^ (уз +  У а) =  П. (6 .1 )

Затем круг поворачивают на угол пв и получают новое уравнение 
(6.1) для диаметра г' = г + п. До 25 измерений можно сделать за 15 
минут, в течение которых поправка Да постоянна. Угол а выбирают 
таким образом, чтобы после К  < 25 измерений круг возвращался бы 
в его первоначальное положение. В результате К  измерений получа­
ется «розетка» с углом а и К  уравнений с К  + 1 неизвестными (К  
поправок к диаметру и Да). Аналогичным образом можно построить 
другие розетки, начиная отсчеты для других значений п. Тогда две 
или более розеток с различными углами дают избыточное число ли­
нейных уравнений (6.1). Они могут быть решены методом наимень­
ших квадратов. Однако матрица системы вырождена (дефект ранга 
равен единице), и, поэтому, решение системы находится в предполо­
жении, что одна из поправок к диаметру равна нулю.

Рекиэм и Рапапорт [221] применили этот метод для исследова­
ния меридианного круга, установленного в Бордо. Результаты пока­
зали наличие ошибок в делении круга, равных примерно половине 
секунды дуги. Но две серии измерений, выполненных с интервалом 
в пять лет, показали отсутствие сколь-нибудь значительного зави­
симого от времени тренда. На рис. 6.1 приведены измеренные раз­
ности, которые могут считаться ошибками измерений и могут быть 
оценены величиной О'/ОЗ.
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Рис. 6.1. Разности в отсчете делений меридианного круга в Бордо при ка­
либровке в 1982 и 1987 гг. [230].

Необходимо заметить, что из-за изменения атмосферных усло­
вий в течение года, существуют и периодические вариации поправок 
разделенных кругов. Например, Миямото и др. [193] обнаружили у 
меридианного круга в Токио годичные вариации отсчетов с ампли­
тудой около 0'/04. Пренебрежение такими вариациями может приве­
сти к ошибке в склонении, зависящей от прямого восхождения.

6.2. Меридианный круг
На протяжении нескольких веков основным астрометрическим 

инструментом был меридианный круг, представляющий собой ком­
бинацию пассажного инструмента и вертикального круга. Мериди­
анные круги были значительно улучшены со временем, так что они 
до сих пор остаются основными инструментами наземной астромет­
рии большого поля и занимают определенную нишу, все еще нахо­
дясь впереди космической астрометрии.

6.2.1. Принцип наблюдений на меридианном круге

Принцип работы меридианного круга очень прост. Он заключа­
ется в наблюдении прохождения звезды (или другого небесного те­
ла) через плоскость меридиана (рис. 6.2). Из таких наблюдений мо­
гут быть получены как прямые восхождения, так и склонения.
(i) В момент прохождения через меридиан прямое восхождение а

т— .— .—  ----- 1— г
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Рис. 6.2. Геометрия прохождения звезды через местный меридиан.

звезды в верхней кульминации, по определению, равно местному 
звездному времени Тс,:

а  = Ть-

В нижней кульминации имеем

а  =  Tl +  180°.

Пусть Л — это долгота инструмента, положительная к востоку от 
международного меридиана. Если Ts — это гринвичское звездное 
время (см. §4.1.6), имеем соответственно для верхней и нижней 
кульминаций:

ol =  T s +  A, ol =  T s +  А +  180°. (6.2)

Итак, прямые восхождения определяются измерением гринвичско­
го звездного времени в момент прохождения звезды через меридиан,
(ii) Если в момент прохождения измеряется еще и зенитное рас­
стояние z звезды при помощи вертикального круга, размещенного 
в плоскости меридиана, то ее склонение S определяется по следую­
щем формулам, где ф — это широта наблюдателя, расположенного в 
северном полушарии.
• Звезда находится в верхней кульминации к югу от зенита:

5 = ф — z. (6.3)



• Звезда находится в верхней кульминации к северу от зенита:

S = ф + г. (6.4)

• Звезда находится в нижней кульминации:

S =  180° — ф — z. (6.5)

В южном полушарии широта ф отрицательна и имеем для верхней 
кульминации к северу и югу от зенита, соответственно:

6 = ф + z, 5 — ф — z.

В нижней кульминации склонение равно

S ^ z - ф - Ш 0.

Замечание: выражения, приведенные выше, относятся к види­
мым направлениям на небесный объект. Для определения истинных 
направлений необходимо учесть поправки за аберрацию и рефрак­
цию. Кроме этого, для приведения наблюдений к выбранной систе­
ме отсчета необходимо учесть различные поправки, описание кото­
рых было дано в гл. 3.

6.2.2. Описание меридианного круга
Направление наблюдений определяется оптической осью рефрак 

тора с апертурой примерно 20 см и фокусным расстоянием порядка 
3 метров. Труба, несущая объектив, может поворачиваться вокруг 
горизонтальной оси, расположенной в направлении запад-восток, 
которая фиксируется двумя цапфами — цилиндрами из твердого ме­
талла, лежащими в лагерах, V-образных опорах, закрепленных на ка­
менных столбах для обеспечения стабильности. Столбы изолирова­
ны и развязаны с полом павильона, в котором установлен инстру­
мент.

Разделенный вертикальный круг, по которому отсчитываются 
высоты или склонения, насажен на горизонтальную ось восток- 
запад и жестко прикреплен к трубе телескопа (рис. 6.3), так что он 
вращается вместе с трубой и соответственно с оптической осью ин­
струмента. Деления на круге считываются одновременно несколь­
кими закрепленными на столбах микроскопами или камерами. Точ­
ность датчиков поворота трубы, используемых для автоматической
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Рис. 6.3. Схема устройства меридианного круга.

установки инструмента по склонению, недостаточна для того, чтобы 
их можно было использовать в качестве измерительных устройств. 
Вид автоматизированного меридианного круга в Бордо представлен 
на рис. 6.4. В фокусе объектива расположен микрометр, связанный 
с часами. Четыре вида микрометров описаны в разделе 6.4. Они ис­
пользуются для определения момента времени, когда изображение 
звезды пересекает вертикальную плоскость, определяемую оптиче­
ской осью инструмента и являющуюся местным меридианом.

Конечно, реальный инструмент никогда в точности не соответ­
ствует идеальной теоретической модели. Хотя конструкция мери­
дианного круга делается как можно более жесткой, и установка ин­
струмента производится как можно более тщательно, дефекты креп­
ления и ориентации все же не пренебрежимо малы. Ошибки ориен­
тации инструмента должны быть определены и введены в процедуру 
обработки наблюдений, так как они входят в формулы преобразова­
ния от участка на небесной сфере к участку в фокальной плоскости. 
Эти поправки описываются и обсуждаются в следующем разделе.





реальной плоскости меридиана, необходимо к этому значению до­
бавить ряд поправок. Должны быть учтены три инструментальных 
ошибки, называемые коллимацией, наклоном горизонтальной оси и 
ее поворотом по азимуту. Опишем эти ошибки для случая наблюде­
ний звезды в верхней кульминации в северном полушарии.

6.3.2. Коллимация
Коллимация — это отклонение оптической оси инструмента от 

плоскости, перпендикулярной к горизонтальной оси восток-запад. 
Коллимация считается положительной к востоку. Когда инструмент 
поворачивается вокруг горизонтальной оси, то продолжение опти­
ческой оси описывает конус. Он пересекает небесную сферу по ма­
лому кругу, который параллелен плоскости меридиана, и отстоит от 
него на угловое расстояние с (рис. 6.5), называемое коллимацией.

Пусть М' — это точка прохождения звезды через коллимационный 
круг. Большой круг, соединяющий точки Е  и W (востока и запада) 
и проходящий через М', пересекает реальный меридиан в точке М. 
Дуга ММ' и равна с. Большой круг М'Р пересекает небесный эква­
тор в точке Я , значит дуга Е Я  является поправкой к прямому вос­
хождению Да. Из этого следует, что

М Z

S

Рис. 6.5. Коллимация.

(6.7)

По соглашению считается, что с и Да имеют одинаковые знаки.



6.3.3. Наклонность горизонтальной оси
Ось вращения прибора никогда не бывает строго горизонталь­

ной. Пусть г — это угол наклона оси к горизонтальной плоскости. 
Он называется наклонностью. Угол i считается положительным, ко­
гда западный конец оси находится выше восточного. Если предполо-

--------------- } N

Рис. 6.6. Наклонность оси вращения.

жить, что вертикальная плоскость, в которой лежит ось, пересекает 
горизонт в точках востока и запада, то плоскость наблюдений П пе­
ресечет горизонт точно в точках юга S и севера N. Она наклонена к 
плоскости меридиана под углом i (рис. 6 .6).

Пусть М — это точка меридиана, склонение которой равно 5, а М' 
пересечение параллели со склонением 6 с П2. Проведем теперь через 
точку М круг равных высот. В точке М параллель и круг равных 
высот касаются друг друга. Так как угол i мал, то точка М' практи­
чески сливается с точкой М ", которая является пересечением круга 
равных высот с плоскостью П. Тогда из сферического треугольника 
SMM" найдем

MM" =  zcos(</>-5),

и, нарисовав большой круг РМ", получим, как и в случае коллима­
ции, поправку к прямому восхождению:

A a = <cos ( ф - 6 )
COS о

2 Автор употребляет термины «declination circle» и «horizontal circle», которые пе­
реведены как параллель и круг равных высот. (Прим. ред.)



6.3.4. Азимут горизонтальной оси
Теперь предположим, что ось горизонтальна, но повернута на 

угол к относительно направления восток-запад. Этот угол называ-

N

ется азимутом оси и считается положительным, если ось пересекает 
горизонт к югу от точки запада W. Плоскость наблюдений П верти­
кальна ц составляет угол к с меридианом (рис. 6.7). Используя те же 
обозначения, что и в предыдущих параграфах, обозначим точку пе­
ресечения круга равных высот, проходящего через М, с плоскостью 
наблюдений как М'. Угол между П и плоскостью меридиана равен к. 
В треугольнике ZMM', в котором точка Z является зенитом, имеем

ММ' = ksm(<t>-6).

Далее, нарисовав большой круг РМ'У получим
к sin (ф — S)

Да =
cos S (6.9)

6.3.5. Определение инструментальных постоянных
Известны несколько методов определения инструментальных 

констант без проведения наблюдений звезд. Для этого используют­
ся специальные маркеры, которые определяют выделенные направ­
ления и реализуют локальную горизонтальную систему отсчета. Од­
ним из них является направление вертикали, которое может быть за­
дано лучом света, отраженного ртутным зеркалом в направлении па­
дающего луча. Другими маркерами могут быть пара коллиматоров,



расположенных один к северу, а другой к югу от инструмента. Вер­
тикальные нити коллиматоров выставляются вдоль меридиана, а их 
общая оптическая ось имеет горизонтальное направление север-юг. 
Точность юстировки коллиматоров зависит от используемых геоде­
зических методов измерений.

Предположим, например, что положение оптической оси инстру­
мента определяется в фокальной плоскости перекрестием нитей и 
что существует способ измерения координат изображения относи­
тельно этой точки (см. раздел 6.4). Тогда коллимация может быть 
определена из измерений смещения изображения вертикальных ни­
тей северного коллиматора относительно нитей южного коллимато­
ра. Аналогично, наклонность горизонтальной оси может быть опре­
делена с помощью ртутного горизонта в надире. Смещение перекре­
стия нитей относительно отраженного от ртутного зеркала изобра­
жения дает значение наклонности. Полное описание методов опре­
деления инструментальных параметров дано в главе 17 книги [302] 
и в главе 8 учебника [213]. Заметим здесь, что азимут оси к может 
быть определен только из наблюдений звезд, так как он связан с по­
ложением местного меридиана.

В действительности независимые определения параметров си г  
менее точны, чем наблюдения звезд. Параметры изменяются со вре­
менем, даже в течение одной ночи, потому что они чувствительны 
к температурным изменениям окружающей среды. Поэтому, если 
приблизительные значения с и г  получены независимым образом, 
все равно они должны быть исправлены из наблюдений звезд сов­
местно с определением к. Это — обычная процедура в случае, когда 
инструмент используется для относительной астрометрии (см. раз­
дел 6.8), но ее можно приспособить и для абсолютной астрометрии, 
как показано в главе 17 книги [302]. Это можно сделать, используя 
формулу Бесселя.

6.3.6. Формула Бесселя

Обычно величина каждого из параметров с, г и А; не превышает 
нескольких секунд дуги. Поэтому, можно пренебречь членами вто­
рого порядка, которые пропорциональны квадратам или произведе­
ниям этих параметров и которые будут меньше миллисекунды дуги,



и считать, что полная поправка к прямому восхождению является 
суммой трех поправок, задаваемых формулами (6.7), (6.8) и (6.9):

Да cos S = с + i cos (ф — S) + к sin (ф — S). (6.10)

Запишем это выражение в виде:

Дасов5 = с +  (г cos ф + к sin ф) cos 5 + (zsin</> — ксовф) sin 5,

или, поскольку широта ф обсерватории известна,

Да cos <5 = с 4- га cos 5 + nsintf. (6-11)

Это — формула Бесселя, в которой с, га и п называются параметрами 
Бесселя, 90° — к и 90° — г — азимут и зенитное расстояние западного 
конца горизонтальной оси, соответственно. Легко видеть, также, что 
90° — га и 90° — п — это локальные экваториальные координаты той 
же точки.

Может быть полезно и другое выражение для вычисления этой 
поправки. Для верхней кульминации в северном полушарии ф — S 
равно зенитному расстоянию z', величина которого указывает на­
правление: z' считается положительным к югу и отрицательным к 
северу. Формула (6.10) принимает вид

Дасов5 = с + zcosz' + fcsinz'.

В случае .нижней кульминации для наблюдателя в северном полу­
шарии формула (6.10) имеет вид:

Да cos S =  — с 4- г cos (ф + S) + к sin (ф + S) ,

и, поскольку зенитное расстояние отсчитывается к северу, то z' рав­
но ф + S — 180°. Таким образом во всех случаях имеем:

Да cos S =  е (с + i cos z' 4- к sin z ') , (6.12)

где £ = +1 для верхней кульминации и £ =  — 1 для нижней кульми­
нации.

Замечание: линеаризованные формулы неприменимы вблизи по­
люсов небесной сферы, которые являются точками сингулярно­
сти в экваториальной системе координат. Поэтому для вычисле­
ния поправок необходимо использовать точные формулы сфериче­
ской тригонометрии. Однако это особый случай, так как наблюде­
ния расположенных вблизи полюса звезд на пассажном инструмен­
те не практикуются. Требуется слишком много времени, чтобы звез­
да пересекла поле зрения телескопа.



6.3.7. Определение склонений
На меридианных кругах углы в вертикальной плоскости отсчи­

тываются с помощью разделенного круга, описание которого было 
дано в §6.1.2. Круг закрепляется на горизонтальной оси восток- 
запад и центрируется на оси вращения инструмента. Во время на­
блюдений отсчеты лимба выполняются с помощью нескольких мик­
роскопов, снабженных интерполяционными устройствами (микро­
метрами). Регистрация отсчетов круга выполняется с помощью фо­
тоэлектрического сканирующего микроскопа. В результате опреде­
ляется среднее значение угла поворота разделенного круга. Исполь­
зование ПЗС для считывания меток на круге дает возможность зна­
чительно улучшить точность измерения склонений. О проведен­
ных исследованиях точности отсчета штрихов сообщается в работе 
[106]; точность равна О'/ООЗ при времени усреднения 1 секунда.

Необходимо отметить, что эти поправки чисто инструменталь­
ные. При их использовании не учитывается тот факт, что направ­
ление на наблюдаемую звезду меняется относительно инструмента. 
Разность направлений измеряется микрометром (см. раздел 6.4).

6.3.8. Геометрические поправки к склонениям
Известны несколько причин ошибок. Они возникают из-за гео­

метрических свойств разделенного круга и его крепления к трубе 
инструмента.
(i) Ошибка точки зенита: точка, склонение которой равно 90° — фу не 
совпадает с зенитом3. Чаще всего определение точки зенита произ­
водится с помощью ртутного горизонта в надире. Труба поворачива­
ется объективом вниз. Вследствие отражения от поверхности ртути 
в поле зрения инструмента будут видны, помимо нитей микромет­
ра, еще и отраженные изображения нитей. После совмещения нитей 
производится отсчет разделенного круга. Разность между результа­
том измерения S' и 90° — фу равная

Д60 = 90° -  ф -  S (6.13)

является постоянной ошибкой, которая должна быть добавлена ко 
всем наблюдениям.

3При измерении зенитного расстояния на меридианном круге отсчеты делаются 
относительно вертикального положения оптической оси, то есть направления на зе­
нит. Это направление (соответствующий отсчет на разделенном круге) или точку зе­
нита необходимо определить до наблюдений. (Прим. ред.).



(ii) Ошибки разделенного круга: калибровка круга описана в §6.1.2. 
Поправки к наблюдениям зависят от отсчета на лимбе:

= ASi (S). (6.14)

(iii) Несовпадение центра делений круга с осью вращения: может ока­
заться так, что центр разделенного круга, посаженного на горизон­
тальную ось инструмента, задаваемой цапфами, не совпадет с цен­
тром его делений4. Пусть центр круга смещен на величину х в на­
правлении So у а г — радиус круга. Тогда угол, полученный из отсче­
тов микроскопа, не будет равен действительному углу поворота те­
лескопа вокруг горизонтальной оси. Поправки к измеренным скло­
нениям в этом случае имеют вид:

Д<?2 = — sin (£ — So) . (6.15)г

Если калибровка проведена на уже установленном круге с использо­
ванием четырех микроскопов, которые далее используются при на­
блюдениях, то эта поправка уже содержится в ASi.

6.3.9. Гнутие трубы
Труба инструмента сконструирована таким образом, что ее центр 

тяжести располагается как можно ближе к точке пересечения опти­
ческой оси и горизонтальной оси вращения. Но каждая из половин 
трубы подвержена деформации из-за веса (рис. 6.8). Пусть 1\ и k  — 
расстояния центров тяжести каждой половины трубы до оси враще­
ния О у Pi, Р2 — их веса. Тогда моменты сил, действующие на каж­
дую половину трубы, будут равны liPisinz и fo^sinz. Моменты сил 
не очень велики, а труба жесткая, поэтому оптическая ось искривля­
ется на величину, пропорциональную sinz. В результате имеем

ASs = a sin \ф — S\ у (6.16)

где а — параметр, который надо определить.

6.3.10. Ошибки рефракции
Атмосферная рефракция должна быть исключена из наблюден­

ного зенитного расстояния для того, чтобы получить истинное скло­
нение. Для получения номинального значения рефракции следует

4 Иногда эта ошибка называется ошибкой эксцентриситета. (Прим.ред.)



Рис. 6.8. Гнутие трубы.

использовать основные формулы, приведенные в гл. 3, или формулы 
(3.20) и (3.23). Это означает, что необходимо измерить температуру, 
давление и влажность воздуха в месте наблюдений, и также жела­
тельно знать цвет звезды. Если Ro{z) — это вычисленная рефракция, 
то поправка к склонению звезды равна

Д5д = еДо(г), (6.17)

где е = +1 в направлении на юг и е = —1 в направлении на север для 
верхней кульминации и е имеет противоположные знаки для ниж­
ней кульминации. В этой форме записи данная поправка справедли­
ва также для наблюдений в южном полушарии.

Однако при особых местных условиях реальная рефракция мо­
жет отличаться от вычисленной. Поэтому необходимо исправить Ro. 
Используя формулу Лапласа (3.16), поправку к склонению можно 
записать в виде:

Д54 =  е [(а + 01с) tg г + 7  tg 3z] , (6.18)

где а, (3 и 7  -  неизвестные параметры и 1С — показатель цвета, опре­
деляемый выражением (2.18).

Надо заметить, что описанная теория рефракции относится к 
внешней атмосфере и не учитывает тепловые воздушные потоки в 
трубе инструмента. Этот эффект может привести к дополнительно­
му сдвигу изображения. Например, верхняя часть инструмента, ко­
торая ближе к открытой крыше павильона, обычно бывает холод­
нее нижней, где расположен микрометр. Нижняя часть трубы так­
же лучше защищена от ветра. Горизонтальные слои воздуха в пави­



льоне определяют градиент температуру, и рефракция света в слои­
стом воздухе пропорциональна tgz (см. §7.2.1.) Несмотря на раз­
личные формулировки, этот эффект обычно объединяют с гнути- 
ем трубы, хотя его величина изменяется в течение ночи, посколь­
ку изменяются и температурные условия окружающей среды. Этот 
эффект был предсказан Хегом [115] и обнаружен Хегом и Милле­
ром [121] на меридианном круге в Вашингтоне. Они показали, что 
его амплитуда в действительности пропорциональна градиенту тем­
пературы. Для того, чтобы учесть этот эффект, необходимо к фор­
муле (6.16) добавить член, зависящий от разности температур At на 
верхнем и нижнем концах трубы:

Абз =  (а 4- bAt) sin \ф — 5|, (6.19)

где Ь — неизвестный коэффициент.
Можно также устранить этот эффект путем слабого вентилиро­

вания вдоль стенок трубы. Этого достаточно, чтобы уменьшить гра­
диент температуры, не исказив изображение звезды. Впервые этот 
метод был применен на меридианном круге Карлсберга в Ла Пальме 
(Канарские острова).

6.3.11. Суммарная поправка к склонению

Все поправки, которые мы рассмотрели в предыдущих парагра­
фах, должны быть просуммированы. Неизвестные параметры долж­
ны быть найдены либо путем калибровки, либо определены метода­
ми, описание которых будет дано в разделе 6.2. Все ли эти поправ­
ки значимы, будет видно в процессе обработки результатов, но для 
начала мы запишем общую формулу, в которой поправки задаются 
выражениями (6.13), (6.04), (6.17), (6.18) и (6.19):

AS =  A5i + ASi (5) + eRo{z)+
+е [(а + (3IC) tgz + 7 tg3z] + (а + 6A£)sin|</> -  S\.

Учет этой поправки, однако, не да,ет нам истинного склонения на­
блюдаемой звезды, но позволяет определить истинное направле­
ние оптической оси инструмента. Чтобы найти истинное склонение, 
нужно учесть смещение звезды относительно оптической оси, кото­
рое определяется по отсчетам микрометра.



6.4. Микрометры
Сердцем инструмента является измерительная система, включа­

ющая микрометр. Она позволяет одновременно определять и вре­
мя прохождения звезды через основную плоскость инструмента, и 
поправки к склонению. Классические микрометры имеют крест из 
неподвижных нитей, пересечение которых считается началом систе­
мы отсчета, связанной с инструментом (см. [296]), и сетку подвиж­
ных нитей5. Горизонтальная подвижная нить наводится наблюдате­
лем на изображение звезды. Величина смещения нити регистриру­
ется и дает поправку, которую необходимо добавить к отсчету раз­
деленного круга для получения истинного склонения. Вертикаль­
ная подвижная нить наводится на движущееся изображение звезды 
и перемещается вместе с ней по мере ее прохождения в поле зрения 
микрометра. Рамка, к которой крепятся подвижные нити, замыка­
ет и размыкает электрические контакты, установленные в фиксиро­
ванных точках. Положение этих точек относительно начала системы 
отсчета микрометра известно. Моменты замыкания контактов реги­
стрируются хронографом и используются затем для вычисления мо­
мента времени пересечения звездой центральной неподвижной вер­
тикальной нити. На основе этого значения определяется звездное 
время, а значит и прямое восхождение звезды.

За последние несколько десятилетий было разработано и внедре­
но несколько новых типов микрометров. Они автоматически посы­
лают информацию в компьютер для обработки данных, который в 
режиме он-лайн вычисляет поправки к априорным значениям пря­
мого восхождения и склонения наблюдаемой звезды. Наблюдения 
ведутся фотоэлектрическим методом, так что более нет необходи­
мости в присутствии человека около инструмента при наблюдениях. 
Это первый шаг на пути к полной автоматизации наблюдений. Спи­
сок звезд для наблюдений с примерными значениями склонений и 
временами прохождения через меридиан составляется заранее. Ком­
пьютер управляет моторами, которые приводят трубу в движение и 
устанавливают ее в направлении на звезду, и запускает микрометр. 
Он также контролирует автоматическое считывание разделенного 
круга, принимает поток информации от различных датчиков и мик­
рометра. Рассмотрим четыре типа автоматических микрометров.

5 Классический нитяной микрометр был впервые применен Пикаром в Парижской 
обсерватории в 1668 г. (Прим. ред.)



6.4.1. Микрометр с вращающейся маской
Микрометр, сконструированный Рекиэмом [219] в обсерватории 

Бордо, состоит из двойной каретки. Одна двигается в направлении 
склонений и устанавливается первоначально в положение, соответ­
ствующее априорному склонению So звезды. Когда звезда с пря­
мым восхождением ао входит в поле зрения, другая каретка начи­
нает двигаться в горизонтальном направлении со скоростью, рав­
ной скорости изображения звезды со склонением £0. Назовем бук­
вой SI соответствующую точку в фокальной плоскости, в то время 
как центр изображения звезды в действительности находится в точ­
ке О (рис. 6.9). Маска, представляющая собой плоскую пластинку,

Рис. 6.9. Принцип работы микрометра с вращающейся маской.

вращается вокруг точки П с угловой скоростью и> и периодически 
закрывает изображение звезды, которое представляется кругом с ра­
диусом R. Как формируется мгновенное распределение света, опи­
сано в § 3.4.6; в данном параграфе для упрощения вычислений мы 
будем считать, что это равномерно освещенный круг. Проблема со­
стоит в определении координат х0, у о точки П по отношению к осям 
Ох и Оу прямоугольной системы координат с центром О. Обозна­
чим через D отрезок ОН. Пусть ОН -  перпендикуляр к краю маски, 
а ф — угол между ОН и осью Ох. Тогда

/ . ± Уоcos ф =  — ; sin ф = — ,

и мы получим
ОН — D cos (u>t — ф).



Введем угол гр между отрезками (О J ,  ОН). Очевидно, что угол меж­
ду ОН и О/ также равен гр, где I  и J  это точки пересечения края 
маски с краем изображения звезды. Получим:

D cos (ut — ф)
cosip = ---------------—-----------

R

Теперь можно вычислить площадь и, следовательно, освещенность 
части изображения, которая не закрыта маской: она пропорциональ­
на площади кругового сектора с центральным углом, равным 2n—2%py 
плюс площадь треугольника O IJ , если точка О не закрыта маской, 
или минус, если О закрыта. Эта площадь выражается формулой:

А =  (п — ф) R2 + D cos (ut — ф) у/R2 — D2cos2 (ut — ф),

или
А = R2 7г — arccos cos (ut -  ф))+

/—z-------;--------------------------------------- 1 (6*21)
+ cos (ut -  ф) cos2 (a)t — ф) .

Это периодическая по времени функция с периодом, равным 2тт/ш, 
которая может быть разложена в ряд Фурье по аргументу (ut — ф). 
Для того, чтобы вычислить первые члены этого разложения, введем 
параметр z =  D cos(aй—ф)/R. Абсолютное значение z меньше 1, если 
предварительная установка маски достаточно точная. Так как осве­
щенность пропорциональна площади А, то выражение (6 .21) будет
иметь вид: _____

Ф = ф0 |я- — arccosz + zy/l — z2j .

Если разложить это выражение по степеням г и учесть, что

z = ~  (хо cos ut + i/o sin ut) ,
R

то получим окончательную формулу:

Ф = Фо f +  ̂ (^ocosa;t-h 2/osino;t)—

— з^д-(х°cosa;t -f yosinut)3 -f . . .
(6 .2 2)

Квадратурные члены первого порядка легко выделить в отклике 
фотоумножителя, который регистрирует величину освещенности Ф.



Они представляют собой сигнал ошибки при расчете движения двух 
кареток таким образом, что точка П в результате движется к центру 
О изображения и остается там в течение всего времени прохожде­
ния звезды. С этого момента микрометр начинает измерять положе­
ние и скорость движения кареток. Положение каретки по склоне­
нию периодически определяется по смещению сенсора относитель­
но геометрического центра пересечения оптической оси и фокаль­
ной плоскости. Горизонтальное движение второй каретки регистри­
руется путем замыкания и размыкания контактов, расположенных в 
фиксированных точках держателя каретки.

6.4.2. Микрометр с качающейся решеткой

Этот прибор был разработан Э. Хегом и установлен в фокусе 
англо-датского автоматического меридианного круга Карлсберга в 
Ла Пальме [107], а также в Токио. Каретка, поддерживающая мик­
рометр устроена так же, как описано выше. Измерения также осно­
ваны на последовательном перекрывании изображения двигающей­
ся маской, которая, в этом случае, состоит из двух наклонных щелей 
(см. рис. 6.10).

Рис. 6.10. Щели микрометра автоматизированного меридианного круга в
Ла Пальме.

Маска движется в фокальной плоскости инструмента, качаясь из 
стороны в сторону в горизонтальном направлении со скоростью, со­
ответствующей на небе v =  38','75 в секунду. Поскольку на небе звез­
да движется со скоростью 15" cos 5, изображение пересекает щели 
поочередно со скоростью (в секундах дуги за секунду времени):



w\ =  v +  15 cos5, W2 =  v — 15 cos5.

Это движение контролируется таким образом, что центральные точ­
ки щелей перемещаются вдоль теоретической траектории звезды, 
как показано на рис. 6.11.

Рис. 6.11. Схематичное представление движения изображения относитель­
но качающейся решетки в микрометре Карлсбергского меридианного круга

в Ла Пальме.

Компьютер в режиме он-лайн определяет моменты времени, в 
которые направление движения должно быть изменено на противо­
положное. На этом рисунке АА! представляет теоретическое движе­
ние звезды, вычисленное на основе приближенных координат ао, 5о- 
Точки изменения направления скорости маски лежат на В В 1 и С С*. 
Скорость перемещения изображения по щели в каждом из отрезков 
между В В 1 и С С' равна или wi, или w2. Теоретические моменты 
прохождения звезды по щелям равны последовательно t\, t'v t2 , tf2 
и т.д. Моменты времени, в которые изображение звезды пересекает 
середину щелей, равны

Т\\ =  t\ — l/w ly Т\2  = t\ + l/w^ Т[г =  t[ — l/w2,

T 12 =  *1 +  l /w2> T21 = t 2 -  l/wv  И Т.Д.

В этих формулах I — расстояние от центральной точки щели до оси 
симметрии, как показано на рис. 6.10.



Если прямое восхождение звезды равно ао + Да, то все момен­
ты наблюдений сдвигаются на Да cos 5/15 секунд. Если N — число 
колебаний решетки за время прохождения звездой поля зрения, то 
получим:

— ^ [ (^ - ^ + (^ - 4  <•*>
Аналогично, если склонение звезды равно So + AS, то угловое рас­
стояние между прохождениями средней линии щелей уже не равно 
21, а равно 21 + 2Д5:

Т\\ = t\ — l/wi — AS/wi, Т\2  = t\ — l/wi + AS/wi,
T[i = t[ -  l/w2 — AS/W2 , и т.д.

Для N колебаний решетки имеем:

1 N
A s = 4 n Y ,  И  (Г*  -  T*l) +  W* (Ti2 -  Til)} • (6-24)

i=\

Итак, обе величины Да и AS могут быть получены из измерений 
времен прохождения изображения по решетке. Покажем, как это де­
лается. В прямоугольной системе координат Ох, Оу, где О — центр 
изображения (рис. 6.12), распределение света описывается некото­
рой функцией f(x ,y). Фотоумножитель регистрирует не мгновен­
ное изображение, поэтому спеклы усредняются. Это означает, что 
функция / рписывает усредненное изображение, зависящее от сред­
ней атмосферной турбулентности.

Абсцисса щели и, следовательно, центральная линия Д переме­
щается со скоростью w. Абсцисса точки С на пересечении А с Ох 
равна

X  =  w ( t - t 0),  (6.25)

где t0 — момент, в который С и О совпадают, и его необходимо опре­
делить. Края щели D\ и D2y параллельные линии Д, пересекают ось 
Ох в точках А и В  с абсциссами X — s и X + s соответственно, где 
2s — ширина щели. Полная освещенность на щели будет

d2
Ф = J  f(x, у) dxdy.

Г>1



Рис. 6.12. Движение щели относительно изображения звезды, которое схе­
матично представлено изофотами.

Для случая, показанного на рис. 6.12, уравнения краев щели D\ и D2 
имеют вид:

x + y - w ( t - t o) + s = 0 
х + у — w (t — to) — s = 0.

Следовательно,
-fоо w t(t—to) —з у

Ф(*) =  J  dy J  f(x,  y)dx. (6.26)
— OO wt(t-to) — 8+y

В отличие от результатов, описание которых дано в § 5.3.2, размеры 
изображений звезд малы по сравнению с шириной щели. Поэтому в 
течение некоторого временного интервала весь свет от звезды про­
ходит через щель, так что функция Ф(£) имеет форму, показанную 
на рис. 6.13, со значительным плоским плато.

Только точки на фронтах этой кривой дают информацию о вре­
мени пересечения изображения краями щели. Предполагая, что функ 
ция Ф(£) симметрична относительно момента t0, достаточно опреде­
лить моменты времени t\, t'v t2y t2l и т.д., в которые интенсивности, 
регистрируемые фотоумножителем, равны между собой. Получим:



Ф

t

Рис. 6.13. Форма сигнала фотоумножителя.

Более строгий метод состоит в калибровке Ф(Х) при разном состоя­
нии атмосферы и качестве изображения. Затем вычисляется корре­
ляционная функция Ф(Х) и наблюдаемого профиля распределения 
интенсивности по щели, который обозначим как R(X). Используя 
формулу (6.25), корреляционную функцию можно записать в виде:

Момент То, для которого F(to) максимальна, соответствует моменту 
пересечения центральной линией щели центра изображения.

6.4.3. Использование диссектора
Другое решение было найдено в Военно-морской обсерватории 

США. Микрометр установлен в фокусе 7-дюймового меридианного 
круга [126] на станции Блэк Бирч в Новой Зеландии. Как и в преды­
дущих случаях, каретка движется с постоянной скоростью, пропор­
циональной cos 6. На каретке закреплены две вертикальные и две го­
ризонтальные микрометрические нити (рис. 6.14). Их положение и 
расстояние между ними прокалиброваны: по горизонтали относи­
тельно каретки, а по склонению относительно оптической оси тру­
бы. Сторона квадрата, образованного нитями, соответствует на небе 
30 секундам дуги. Фотоприемник, находящийся позади каретки, на­
зывается диссектором.

Диссектор — это специальный вид фотоумножителя, который со­
здает электронный образ оптического изображения, фокусируемо­
го на фотокатоде6. Это изображение фокусируется отклоняющими

6 Диссектор — это передающая телевизионная трубка без накопления заряда. К ос­
новным достоинствам прибора относятся линейность характеристики, безынерцион- 
ность, отсутствие паразитных сигналов; к недостаткам — низкая чувствительность. 
(Прим. ред.)

-foo

—оо



Рис. 6.14. Принцип работы микрометра на основе диссектора.

катушками на заднюю стенку трубки7. Изменяя напряжение на ка­
тушках, можно смещать электронное изображение и сфокусировать 
любую его точку на малом отверстии (диафрагме). Только элек­
троны, проходящие через эту диафрагму, регистрируются детекто­
ром, представляющим собой обыкновенный счетчик фотонов (см. 
§ 5.2.1). Зависимость между электрическими токами в отклоняющих 
катушках 1Х и 1У и положением £, 77 точки оптического изображения 
выражается следующими формулами:

€ = /(/„/„); Ч = * (/ .,/у). (6.27)

Эти функции линейны при небольшом изменении токов. Их вид 
определяется до, после и один раз во время наблюдений. Для это­
го объектив телескопа закрывают, нити микрометра подсвечивают, 
а диссектор сканирует поле зрения.

На основе измерений находят соотношение между положением 
нитей и интенсивностью в каждой точке поля, из которого выводят­
ся выражения (6.27).

7 В диссекторе имеется две коаксиальные катушки. Внешняя фокусирует изобра­
жение на задней стенке прибора, а внутренняя, смещая изображение как целое, осу­
ществляет развертку. Сигнал от отдельных точек изображения перед регистрацией 
усиливается встроенным фотоумножителем. (Прим. ред.)



В начале наблюдения инструмент устанавливается таким обра­
зом, что изображение звезды находится внутри квадрата из нитей 
микрометра. Диссектор сканирует все поле. В это время каретка пря­
мого восхождения двигается с расчетной теоретической скоростью 
изображения звезды, запоминаются также данные с датчиков уста­
новки телескопа по склонению. Затем диссектор начинает сканиро­
вать поле размером в несколько секунд дуги с центром на изображе­
нии звезды. В результате получается массив измерений интенсивно­
сти света в координатной системе, задаваемой нитями, которая вы­
водится на основе функций (6.27). После вычисления центра изоб­
ражения по формулам, аналогичным формулам в §5.1.5, получаем 
поправки к склонению и отсчетам горизонтальной каретки.

6.4.4. Микрометр на основе ПЗС

Появление ПЗС (см. § 5.2.2) значительно изменило концепцию 
записи данных, получаемых на меридианных кругах. Небольшие 
ПЗС-матрицы устанавливаются в фокальной плоскости микроско­
пов для записи в память компьютера делений разделенного круга. 
Отсчеты исправляются за ошибки диаметров круга и, если это необ­
ходимо, за ошибку эксцентриситета. Микрометр с ПЗС можно поме­
стить на движущуюся каретку и, как и в случае диссектора, записы­
вать изображение звезды в системе отсчета, связанной с ПЗС. При 
этом начало системы отсчета связывается с прямыми восхождения­
ми и склонениями.

Лучшим решением является размещение ПЗС-матрицы в фо­
кальной плоскости. Матрица при этом фиксируется относительно 
трубы инструмента и используется в режиме сканирования (§ 5.2.5). 
Механическое движение каретки заменяется контролируемой элек­
тронным образом скоростью считывания с ПЗС-матрицы. Это да­
ет возможность избежать влияния неизбежного механического дро­
жания каретки от работающего мотора и уменьшить шумы при на­
блюдениях. Такие микрометры установлены сейчас на многих ин­
струментах, например, на меридианных кругах в Бордо и Флагстаф- 
фе. Последний известен как астрометрический сканирующий пас­
сажный инструмент во Флагстаффе (Flagstaff Astrometric Scanning 
Transit Telescope, FASTT) ( c m . [262, 263]). Это 20-сантиметровый 
(//10) полностью автоматизированный меридианный инструмент, 
работающий в сканирующем режиме. Детектором служит 2048 х 
2048-пиксельная матрица ПЗС, охлаждаемая жидким азотом. По­



ле зрения матрицы — квадрат со стороной 50/7 (1','486 на пиксел). 
Наблюдения могут продолжаться несколько часов, сканирование 
по склонению выполняется при постоянном зенитном расстоянии. 
Преимуществом наблюдений в таком режиме является то, что боль­
шинство ошибок, описание которых дано в §6.3.8-6.3.11, постоян­
ны. Недостатком является худшее согласие между значениями скло­
нений, полученными при разных погодных условиях. Для того, что­
бы преодолеть эту проблему, наблюдаемые полоски неба перекрыва­
ются, так что одни и те же опорные звезды используются для опре­
деления положения звезд на обоих участках неба.

Процедура редукции наблюдений аналогична той, что уже рас­
сматривалась для фотометрических пластинок, но из-за того, что 
поле зрения вытянуто, необходимо учесть бблыыее число поправок 
при определении координат вдоль направления сканирования. Фор­
мула (5.11) принимает следующий вид, если X  и Y — стандартные 
координаты, а х и  у — наблюдаемые координаты:

X -  х =  Ао + А\Х + А2у + Азху + А4х2 + А5х3 + А6х4 + А7х5,
Y — у = Во + В\х + В2у + Взху + В 4Х2 + В$х3 + В^х* + В^х .̂

6.4.5. ПЗС-телескопы
Из приведенного выше описания использования пассажного ин­

струмента в сканирующем режиме видно, что в действительности 
некоторые его специфические свойства не используются. Поэтому 
его можно заменить более простым телескопом, наблюдения на ко­
тором проводятся в меридиане на фиксированном зенитном рассто­
янии. Сложная и не очень стабильная конструкция пассажного ин­
струмента становится ненужной; телескоп может быть жестко за­
креплен на основании.

При использованием ПЗС-матриц в микрометрах было достиг­
нуто увеличение точности, но при этом главным преимуществом яв­
ляется все же значительно большая чувствительность приемника. 
Применение ПЗС обеспечивает выигрыш в несколько звездных ве­
личин при наблюдении слабых объектов. С помощью фотоэлектри­
ческих меридианных кругов можно наблюдать объекты 14-17 звезд­
ной величины. Выигрыш в несколько величин позволяет наблюдать 
большое количество квазаров и компактных галактик, позволяя на­
ходить положение звезд в системе отсчета, связанной с внегалак­
тическими источниками. Такой инструмент наиболее подходит для



расширения существующих каталогов в область больших звездных 
величин, для определения опорных звезд, необходимых для фото­
графической или ПЗС астрометрии слабых звезд.

6.5. Горизонтальные меридианные круги
Несколько попыток было предпринято или предпринимается 

сейчас для создания других типов меридианных кругов и пассаж­
ных инструментов, которые были бы лишены некоторых инструмен­
тальных ошибок или же эти ошибки были бы значительно умень­
шены. Поскольку обычно склонения определяются с худшей точно­
стью, чем прямые восхождения, то основные усилия конструкторов 
были направлены на разработку более компактных деталей двигаю­
щихся частей или даже на их полную замену, где это возможно, на 
жесткие конструкции.

Наиболее продвинутое решение этой проблемы, заметим, един­
ственное, которое действительно имело некоторый относительный 
успех — это горизонтальный меридианный круг. Одна из первых 
серьезных попыток создания инструмента была сделана Аткинсо­
ном [5], но она в конце концов не удалась. Однако, примерно в то же 
время, три прототипа такого инструмента были построены в Пор­
то и Оттаве (которые позднее были закрыты) и в Пулково. Опишем 
здесь некоторые детали данной разработки.

6.5.1. Пулковский горизонтальный меридианный круг

Теоретические основы данного инструмента разработаны Суха­
ревым [267], описание первого прототипа дано Тимашковой [278]. 
С тех пор было сделано большое количество исследований и моди­
фикаций проекта [212]. Позднее были сделаны несколько модифи­
каций микрометрической системы [94], пока инструмент не стал ра­
ботоспособным. Основной частью инструмента является монолит­
ная плита из нержавеющей стали, на которой установлены опоры, 
фиксирующие горизонтальную ось вращения в направлении восток- 
запад. На оси закреплено 30-сантиметровое плоское зеркало. Свет, 
отраженный от звезды, проходящей меридиан, можно наблюдать на 
одной из двух горизонтальных визирных труб, лежащих в направле­
нии север-юг (рис. 6.15). Их апертура равна 19 см, и фокусное рас­
стояние 4,2 м. В фокальной плоскости каждой из труб расположе­
ны микрометры, принцип действия которых описан в § 6.4.2. Сейчас



они заменены на ПЗС-микрометры. Разделенные круги насажены 
на горизонтальную ось, а против них установлены барабаны с дву­
мя парами микроскопов.

Рис. 6.15. Схема Пулковского горизонтального меридианного круга (вид с 
востока — верхний рисунок и сверху — нижний рисунок) (из [214]).

Наблюдения могут быть выполнены любым из двух микромет­
ров. Одновременно положение горизонтальной оси зеркала (то есть 
цапф) контролируется автоколлимационным методом: положение 
маркеров, которые нанесены на зеркалах, расположенных на тор­
цах цапф, измеряется с помощью коллиматоров. Ртутный горизонт, 
установленный под зеркалом, используется для калибровки инстру­
мента: определения точки надира, наклонности горизонтальной оси, 
коллимации.

Основным преимуществом этого инструмента является отсут­
ствие гнутия и рефракции внутри трубы. В целом стабильность 
центрального блока также значительно лучше, чем у классических 
пассажных инструментов. Основным недостатком является то, что 
угол, измеряемый разделенными кругами равен г/2, а не г, так что 
точность определения склонения для подобных измерительных си­
стем в два раза хуже. Этот дефект является общим для всех горизон­
тальных меридианных кругов. Дополнительными проблемами явля­



ются рефракция и проблемы с качеством изображения в горизон­
тальной трубе. Кроме этого, не предусмотрено непосредственное на­
блюдение азимутальных марок. Но в то же время горизонтальный 
меридианный круг является хорошей жесткой конструкцией и пер­
спективен для проведения наблюдений в сканирующем режиме.

Опыт, приобретенный при создании этого инструмента, вдохно­
вил на продолжение работ в этом направлении. С использованием 
этих принципов был построен новый инструмент [93]. Горизонталь­
ные визирные трубы вакуумированы. Длина их равна 8 м, что обес­
печивает в два раза лучшую точность при определении прямых вос­
хождений по сравнению с Пулковским горизонтальным меридиан­
ным кругом. С применением ПЗС-микрометров, улучшением моде­
лирования рефракции и теории редукции можно ожидать, что на хо­
рошо откалиброванном круге точность наблюдений за время одного 
сканирования достигнет в будущем 0/,/01- 0'/02 при измерении пря­
мых восхождений и 0','02-0','03 при определении склонений.

6.5.2. Осевые меридианные круги

Другой тип горизонтальных меридианных кругов был предло­
жен Хегом [114]. Зеркало является частью стеклянного цилиндра, 
вращающегося вокруг оси восток-запад; разделенный круг закреп­
ляется на торце цилиндра (рис. 6.16). Визирная труба также направ­
лена вдоль оси восток-запад. Наклон зеркала контролируется с по­
мощью метода автоколлимации и маркера на торце цилиндра. В дру­
гой версии прибора используется телескоп-рефлектор для контро­
ля зеркала через отверстие в торце цилиндра. Автоколлимационный 
метод реализуется с помощью маленького зеркала, наклеенного на 
основное зеркало рефлектора.

В г. Николаеве на прототипе осевого меридианного круга, по­
строенного по описанным выше принципам [248], были проведе­
ны успешные наблюдения. Затем была построена новая модифика­
ция инструмента. Снабженный ПЗС-приемником, он имеет фокус­
ное расстояние, равное 12,3 метра. Меридианный круг начал рабо­
тать в 1995 г. Стабильная горизонтальная конструкция, жестко при­
крепленная к основанию, устраняет все механические нестабильно­
сти трубы и классических меридианных инструментов. Система с 
вращающимся зеркалом имеет лучшую стабильность, чем тяжелая 
труба на опорах. Таким образом, инструментальные параметры бо­
лее стабильны, поэтому они могут быть найдены с меньшими ошиб-



Рис. 6.16. Устройство осевого меридианного круга (из [214]).

ками. Из-за большого масштаба, который определяется фокусным 
расстоянием, ошибки измерений значительно меньше, чем у класси­
ческих инструментов. Ковальчук и др. [157] утверждают, что изме­
нение инструментальных параметров при вариации температуры в 
пределах 31°С приводит к смещению 0','09 по а и 0','05 по 5. Это на 
порядок величины меньше, чем в классическом меридианном круге.

Осевые меридианные круги, по-видимому, представляют уни­
кальное решение, дающее возможность использовать пассажные ин­
струменты в будущем.

6.6. Обработка меридианных наблюдений

В добавление к внутренним ошибкам микрометров и диаметров 
разделенного круга основным источником ошибок при определении 
положения звезд с помощью меридианного круга является рефрак­
ция. Изменения инструментальных параметров также вносят систе­
матические ошибки, которые должны быть учтены при обработке.

С помощью имеющейся теории рефракции не всегда можно объ­
яснить реальное смещение изображений, особенно в очень сложном 
температурном поле около инструмента. Ранее (в §6.3.5 и 6.3.11) 
было отмечено, что инструментальные параметры не определяются 
точно из лабораторных наблюдений, которые к тому же не позволя­
ют проследить их изменение во времени. По этим причинам необхо­
димо искать пути повышения точности определения этих парамет­
ров из наблюдения звезд.



6.6.1. Относительные наблюдения
Целью большинства программ наблюдений на меридианном кру­

ге является расширение опорной системы, материализацией кото­
рой является каталог большого числа относительно слабых звезд. 
При таких наблюдениях положения некоторых звезд считаются за­
ранее известными (к ним относятся, например, звезды из каталогов 
FK5, ACT, TRC или Hipparcos). Далее должна быть принята проце­
дура обработки наблюдений, согласно модели, описанной в § 5.1.6.

Координаты опорных звезд Si из каталога используются для вы­
числения видимых мест звезд на эпоху наблюдения с учетом всех 
эффектов, описанных в гл. 4 (прецессии, нутации, суточной и пла­
нетной аберраций, собственного движения, параллакса), и принятой 
теории рефракции. Звездное время и широта телескопа вычисляют­
ся с учетом вариаций UT1 и движения полюса.

Пусть OLi и 6{ — это видимые координаты звезды S*, вычислен­
ные по принятому алгоритму редукции. Пусть a i0 и £*о — это «сы­
рые», полученные из наблюдений, положения этой звезды на осно­
ве отсчетов микрометра и разделенного круга. Разность между по­
лученными из наблюдений и вычисленными значениями положе­
ний звезд зависит от величин инструментальных параметров, оши­
бок в моделях, используемых для расчета положений опорных звезд 
(это ошибки рефракции и априорных координат из каталога) и оши­
бок наблюдений. Разность прямых восхождений можно представить 
следующим уравнением:

в которое в дополнение к параметрам Бесселя с, га, п включена по­
правка к коллимации, зависящая от времени, и ошибка Да* ката­
ложного значения прямого восхождения в каталоге. Предполагает­
ся, что ошибка наблюдений еа* имеет случайный характер. Для скло­
нений можно записать уравнение, имея в виду выражение (6.20):

(сзд — ai) cos Si =  га cos Si +  n  sin S i+  

+c + c'(t — to) +  Да* cos Si + £au
(6.28)

— Si — A S o  — A S \ (S i)  +  €  [ ( a  +  / ? J C )  t g Zi +  7 t g 3 Z i ]  +  

+ (a + bAt) sin Zi + ДSi + вы.
(6.29)

К формуле добавлены ошибка склонения звезды в каталоге ДSi и 
ошибка наблюдений €<?,.



Наблюдения обрабатываются либо группами по несколько ча­
сов, либо одной серией, полученной за одну ночь. Если наблюдается 
N опорных звезд, то можно составить N уравнений (6.28) и N урав­
нений (6.29). Но так как количество неизвестных Да* и Д5* равно
2 Nt то решить их невозможно. Поэтому в качестве дополнительных 
условий принимается, что Да* и ДSi распределены случайным об­
разом. Среднее значение этих величин включается в параметры га и 
Д5о, в то время как случайная часть вносит вклад в еа и €$. После 
этих предположений из уравнений можно исключить ошибки апри­
орных положений звезд и решить систему из 2N уравнений (6.28) 
и (6.29) методом наименьших квадратов, оценить параметры в этих 
уравнениях, их дисперсии с учетом априорной дисперсии наблюде­
ний.

Далее аналогичные уравнения записываются для всех других на­
блюдаемых звезд Sj. Так как инструментальные параметры уже най­
дены, можно вычислить aoj и S0j на основе приближенных значений 
средних координат. Рещая уравнения, получаем оценки Дa .j и ДS j. 

Оценки дисперсий вычисляются на основе априорной оценки слу­
чайных ошибок наблюдений и дисперсий, которые найдены для ин­
струментальных параметров.

Строго говоря, Дotj и ASj — это поправки к видимым положени­
ям, и необходимо учесть в обратном порядке все поправки для того, 
чтобы получить средние положения на эпоху каталога. Однако, вы­
числения показывают, что с учетом ошибок измерений Дolj и  A S j 

могут считаться поправками к средним координатам.

6.6.2. Полная обработка

Классическим подходом к построению каталога положений 
звезд, наблюдаемых на меридианном круге, является выполнение 
обработки сеанса наблюдений в течение каждой ночи по методу, 
описанному в предыдущем параграфе. В результате вычисляются 
средние значения поправок к прямому восхождению и склонению 
каждой звезды. Основным допущением является то, что условия на­
блюдений независимы от ночи к ночи. Это, конечно, не соответству­
ет истине, и существует зависимость некоторых параметров от вре­
мени.

Сейчас с использованием высокоскоростных компьютеров стало 
возможным использовать при вычислениях весь массив данных, по­
лученных за несколько лет наблюдений. При этом моделируется из­



менение инструментальных параметров и рефракция. Фактически 
решается все та же задача: обработка наблюдений от ночи к ночи, по­
тому что это единственный способ изучения поведения инструмента 
во времени и определения нарушения в работе, дрейфа параметров 
некоторых подсистем (например, расфокусировки или децентриро­
вания микрометров).

При подготовке глобального уравнивания уравнения (6.28) и 
(6.29) записываются для всех наблюдений, независимо от того, име­
ется звезда в опорном каталоге или нет. Обычно, каждая программ* 
ная звезда наблюдается 4 -8  раз за год, в то время как опорные звез­
ды наблюдаются значительно чаще.

Детальный анализ обработки каждой серии зависит от различ­
ных инструментальных или рефракционных параметров, условий 
окружающей среды (температуры разных частей инструмента и па­
вильона, влажности, давления, ветра). Предполагается, что зависи­
мость параметров от метеоусловий известна и моделируется неко­
торой аналитической функцией (если понятна физика явления, на­
пример, зависимость рефракции от влажности, или наклонности оси 
от температуры). В некоторых случаях долгопериодические вари­
ации параметров не могут быть объяснены. Примером может быть 
коллимация. Разработаны мощные математические программы для 
распознавания и моделирования таких зависимостей в наборе дан­
ных (см., например, [25]).

Окончательно определяются К  внешних а& (1 ^ к ^ К )  и J  
инструментальных параметров Pj (1 ^ j  ^ J ) , величины которых 
определяются для конкретного промежутка времени. Если величи­
на некоторой инструментальной поправки переменна на М после­
довательных временных интервалах, то можно рассматривать вме­
сто одного М различных параметров pj, Pj+i, . . р м +j-i* Они все 
должны быть достаточно малыми, так что их вклад линеен. Эта про­
цедура уже была описана в § 4.4.2. Всегда можно заменить любые pj 
на Apj = pj — pjo, где pj0 — это приближенное известное значение, 
такое, что новый параметр Дpj достаточно мал в течение некоторого 
интервала времени. Окончательно имеем L неизвестных, и уравне­
ние принимает вид для момента наблюдений t:

(ttio(*) -  oii(t)) cosSio =

„ / ч * г / Ч (6-30)
= 2_̂  Fj (°i i • • aK > 4Pj + cos ®»o +

i=i



L
(6i0(t) -  6i(t)) = ^ G j{ a i , . . .a K,t)pi + ASi + e-(t), (6.31)

j = 1

где F j  и G j  — функции внешних параметров, моделирующие зависи­
мости pj относительно этих параметров. Каждая звезда наблюдается 
4 -8  раз; программа включает несколько тысяч звезд. Число парамет­
ров достигает нескольких десятков, но в любом случае меньше сот­
ни. При этих условиях система уравнений может быть решена мето­
дом наименьших квадратов. Единственной проблемой может быть 
существование возможной корреляции между некоторыми парамет­
рами pj. Анализ корреляционных связей может привести к необхо­
димости изменения или уменьшения числа параметров. Но в любом 
случае решение системы дает набор поправок Да* и Д5*. Каждая си­
стема имеет дефект ранга, равный единице. Надо либо присвоить од­
ному значению Да и ДS заданное значение или ввести условие, что 
решением является вектор V  = (а*) и/или W  = (Si) с минималь­
ной нормой. Теорию решения таких уравнений можно найти в рабо­
те [217]. Слегка измененный метод применен в [275] для обработки 
170 ООО наблюдений, проведенных в течение десяти лет на фотоэлек­
трическом меридианном круге в Бордо.

6.6.3. Точность наблюдений

По очень грубой оценке фотоэлектрические меридианные круги 
имеют точность в два-три раза лучше, чем классические визуаль­
ные инструменты. Выигрыш в чувствительности равен сотне (пять 
звездных величин) и десяти в скорости наблюдений. Рекиэм [220] 
провел сравнение меридианных кругов в Бордо и Ла Палме. Ин­
струмент в Бордо может наблюдать звезды с максимальной вели­
чиной, равной 13. Стандартные ошибки одного наблюдения равны 
0'/11 и 0','16 по прямому восхождению и склонению, соответствен­
но. Обработка десятилетнего ряда наблюдений, проведенная Тейк- 
сейра и др. [275], позволила найти значения собственных движений 
со среднеквадратичным уклонением по отношению к собственным 
движениям каталога FK5, примерно равным 0','02 за год (при сред­
нем времени наблюдений отдельных звезд около 6 лет). Отсутствие 
систематических разностей проиллюстрировано на рис. 6.17. Анало­
гичные результаты были получены при сравнении с собственными 
движениями, полученными по проекту Гиппаркос, но с бблыними 
неточностями из-за того, что в Бордо начали наблюдать звезды Гип-
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Рис. 6.17. Разности собственных движений, полученных из наблюдений на 
меридианном круге в Бордо, и собственных движений FK5 [275].

паркое слишком поздно. Однако, систематических разностей между 
двумя инструментами не обнаружено.

Время одного наблюдения на меридианном круге в Ла Палме 
более короткое (15-20 с вместо 30-40 с); в результате стандарт­
ная ошибка в прямом восхождении увеличивается до 0'/14, но зато 
можно наблюдать в два раза больше звезд за ночь. Ошибки в опре­
делении склонения тоже равны 0','14, главным образом из-за более 
современной механики инструмента. Другие инструменты (Токио, 
Военно-морская обсерватория США) имеют такие же ошибки на­
блюдений. Это дает возможность получить средние годовые поло­
жения по результатам примерно десяти наблюдений с ошибкой по­
рядка 0'/04-0'/05. Сравнение результатов, полученных в Ла Палме и 
Бордо, показывает отсутствие каких-либо систематических ошибок, 
больших 0'/02 [197]. Сравнения с каталогом Hipparcos подтвердили 
эти выводы.

Стоит упомянуть результаты, полученные на осевом мериди­
анном круге в Николаеве (§ 6.5.2). В настоящее время случайные 
ошибки, полученные из наблюдений 65 000 звезд, того же порядка 
величины, что и на других меридианных кругах. Однако здесь есть 
возможность для улучшения точности, в частности используя более 
качественные ПЗС-матрицы. Стабильность инструмента оправды­
вает надежды коллектива сотрудников обсерватории на то, что сред­
няя ошибка около 0'/02 может быть достигнута за три года наблюде­
ний [157].

Другую оценку использования ПЗС-приемников в сканирую­
щем режиме дают результаты, полученные на круге FASTT [263]. 
Наблюдения использовались для определения положений более чем 
1250000 звезд до 18-й звездной величины в 16 экваториальных зо­



нах по 24 квадратных градуса в каждой [265]. Время сканирования 
было равно 200 с, и оно определило стандартную ошибку в 0'/16. 
Каждая зона сканировалась 55 раз. Общее уравнивание дает внут­
ренние ошибки порядка 0'/20 для звезд ярче 14-й звездной величи­
ны. Ошибки возрастают до 0','70 для более слабых звезд. Реальные 
ошибки больше (до ±0','26) из-за неточности координат опорных 
звезд, взятых из каталогов ACT и Tycho.

В настоящее время выполняется другая важная программа: пер­
вый астрографический каталог Военно-морской обсерватории США 
(First US Naval Observatory CCD Astrograph Catalog, UCAC) покро­
ет все небо и будет включать примерно 80 миллионов звезд до 16-й 
звездной величины. Первая часть программы уже выполнена [307]; 
наблюдениями покрыто около 80% площади южного полушария. 
Ошибки в определении положения для звезд 10-14 звездной вели­
чины лучше 0','20 и возрастают до 0','70 для звезд предельной 16-й 
звездной величины.



Глава 7

Инструменты, 
использующие метод 
равных высот

Для определения координат звезд на меридианных кругах ре­
гистрируют моменты прохождения звезд через опорную плоскость, 
определяемую конструкцией инструмента. Однако плоскость мери­
диана не является единственной плоскостью, которая может счи­
таться опорной. Например, предпринимались попытки наблюдений 
в первом вертикале (плоскости, проходящей через точки зенита, во­
стока и запада), но они не увенчались успехом. Возникли те же тех­
нические проблемы, что и при использовании меридианных кругов, 
но количество доступных для наблюдений звезд оказалось много 
меньше, изображения звезд пересекали опорную плоскость не в пер­
пендикулярном к ней направлении. В дополнение к этому, опреде­
ление инструментальных параметров стало гораздо более сложным. 
Все это -  следствие несимметричной картины прохождения звезды 
через первый вертикал.

Сказанное выше не относится к случаю, когда в качестве опор­
ной плоскости используется малый горизонтальный круг, также на­
зываемый альмукантаратом или кругом в ы сот ы все точки кото-

1В отечественной литературе кругом высоты называется большой круг, проходя­
щий через светило и зенит. (Прим. ред.)



рого имеют одинаковое зенитное расстояние. Имеются два больших 
преимущества данного метода: рефракция одинакова для всех звезд 
и инструмент более компактен и стабилен с точки зрения механики, 
что уменьшает величину инструментальных поправок. Недостат­
ком является очень малое количество звезд, наблюдаемых в едини­
цу времени. Предметом рассмотрения в данной главе является кон­
струкция нескольких инструментов, основанных на данном принци­
пе: астролябий и фотографических зенитных труб. Последние слу­
жат для наблюдения при нулевом зенитном расстоянии.

7.1. Принцип работы астролябий
Астролябия -  это инструмент, регистрирующий момент прохож­

дения звезды через малый круг, расположенный на зенитном рассто­
янии z. Очевидно, что возможны наблюдения только звезд со скло­
нениями, лежащими в интервале от ф + z до ф — z, где ф -  широ­
та инструмента. В течение многих лет, когда астролябии в основ­
ном использовались для определения параметров вращения Земли, 
г бралось равным 30°. Этот угол легко реализовать на практике, его 
величина дает возможность наблюдать довольно большое количе­
ство звезд. Наблюдения по этой программе были прекращены, так 
как их точность уступала различным современным методам, описан­
ным в главах 10 и 11. Потом астролябии применялись только для 
определения положений звезд. Но с появлением космической астро­
метрии и очень эффективного использования меридианных кругов 
в сканирующем режиме эта программа также была закрыта. Одна­
ко осталась одна задача, которая может быть решена только с помо­
щью наблюдений на астролябиях, дающих уникальные результаты: 
это измерение видимого диаметра Солнца. Поэтому, сначала опи­
шем принцип и устройство классических астролябий, как введение 
к конструкции солнечной астролябии.

7.1.1. Геометрия наблюдения

Пусть z -  зенитное расстояние светила, ф -  широта наблюдателя 
и S -  склонение звезды. Предположим, что обсерватория находится 
в северном полушарии, и что z меньше, чем 7г/2 — ф (рис. 7.1). Рас­
смотрим параллактический треугольник с вершинами в полюсе ми­
ра Р у точке зенита Z и звезде 5, которая находится на пересечении 
круга высоты и параллели со склонением 8. Двугранный угол меж­



ду небесным меридианом и кругом склонения звезды — это часовой 
угол Я  — Т — а, двугранный угол между меридианом и вертикалом 
звезды — это азимут, который мы отсчитываем от точки юга, Т — 
звездное время. Наконец угол S между вертикалом и кругом скло­
нения звезды называется параллактическим углом. Из формулы ко­
синусов в применении к треугольнику PZS  получим:

cos z =  sin<5sin</> +  cos£cos</>cos(T — а ). (7.1)

Рис. 7.1. Параллактический треугольник при наблюдении звезды S на аст­
ролябии, находящейся на широте </>, при восточном ее прохождении на зе­

нитном расстоянии z.

Эта формула связывает склонение 8 и прямое восхождение а  
звезды и местное звездное время прохождения Т через круг высо­
ты. Звезда пересекает круг высоты дважды. Прохождения на западе 
и на востоке описываются формулой (7.1). Но поскольку эти конфи­
гурации отличаются только знаком часового угла Я  = Т — а, то из 
наблюдений одной звезды нельзя определить обе координаты. В от­
личие от меридианных кругов, только глобальное уравнивание всех 
наблюдений, полученных в течение длительного времени, позволяет 
определить прямое восхождение и склонение звезд (§ 7.3.4).



7.1.2. Кривизна параллели

Как и в случае пассажного инструмента, наблюдения не являют­
ся мгновенными. Изображение звезды движется по полю зрения ин­
струмента в течение некоторого промежутка времени. Координаты 
звезды в фокальной плоскости равны х и у. Ось Ох является каса­
тельной к проекции альмукантарата на эту плоскость. Звезда дви­
жется по параллели с постоянной скоростью, но траекторией изоб­
ражения в фокальной плоскости является кривая. Поэтому в проек­
ции на ось х движение происходит с переменной скоростью. Найдем 
закон этого движения.

В пренебрежении аберрациями инструмента преобразование по­
ле-фокус описывается законом центральной проекции (§ 4.2.1). Оп­
ределим систему координат X -  Y таким образом, что ось ОХ каса­
ется параллели и направлена в сторону движения звезды (рис. 7.2). 
Точка О -  начало обеих систем координат — является пересечением 
проекций двух малых кругов. Звезда движется по проекции С па­
раллели на фокальную плоскость.

Рис. 7.2. Движение изображения звезды в фокальной плоскости астролябии 
относительно точки пересечения альмукантарата А и параллели С.

Угловая скорость движения по параллели равна 

АН = s ( t - t 0),

где s -  отношение между секундами звездного и всемирного време­
ни, to -  момент времени, когда изображение находится в точке О. 
Склонение остается неизменным, и для получения координат изоб­
ражения достаточно применить формулу (4.13) при А6 = 0. С удо­
влетворительной точностью получаем:



X = АН cos S Н----  — (3 cos3 6 — cos (5),
_6 (7.2)

У = —-— cos S sin S.
2

Чтобы найти закон движения изображения звезды в горизонталь­
ной системе Оху, надо повернуть систему OXY на параллактиче­
ский угол S. Тогда абсцисса х равняется

Применяя формулы сферической тригонометрии для параллакти­
ческого треугольника PZS  (рис. 7.1), найдем:

Движение изображения можно с достаточной точностью предста­
вить в виде полинома второго порядка по АН. Члены второго по­
рядка малости входят в закон движения (7.3) через У sin S.

7.2. Описание астролябии
Астролябия представляет собой горизонтальный телескоп. Свет 

от звезды попадает в телескоп двумя путями, и в фокальной плос­
кости объектива наблюдаются два изображения. Когда звезда пере­
секает альмукантарат с заданным зенитным расстоянием, два изоб­
ражения сливаются в одно. Во время наблюдения инструмент оста­
ется неподвижным. Движение одного из изображений в фокальной 
плоскости происходит по траектории D", аналогичной С (§7.1.2), в 
то время как другое изображение двигается по траектории Я", сим­
метричной D" относительно оси Ох (рис. 7.3). Целью наблюдения 
является определение момента слияния обоих изображений в точ­
ке пересечения траекторий D" с R". Это соответствует моменту, ко­
гда звезда пересекает альмукантарат с видимым зенитным расстоя­
нием za, определяемым конструкцией астролябии, так что истинное 
зенитное расстояние звезды равно z = za + R, где R — рефракция.

Различные типы астролябий отличаются друг от друга использу­
емыми в них оптическими схемами и методами регистрации движе­
ния изображений. Рассмотрим устройство некоторых астролябий.

х = X  cos 5  — У sin S. (7.3)

с У ° 11А иsin z cos о sin z



Рис. 7.3. Путь лучей света от звезды в призменной астролябии Данжона в 
плоскости симметрии инструмента, которая совпадает с плоскостью рисун­

ка. Траектории изображений в фокальной плоскости показаны справа.

7.2.1. Принцип работы призменной астролябии Данжона

Разделение изображения на два достигается с помощью ртут­
ного зеркала, которое задает горизонтальную плоскость, и стек­
лянной призмы с сечением в форме равностороннего треугольника 
(рис. 7.3). Детальное описание прибора дано Данжоном [45].

Будем считать призму абсолютно точно равносторонней. Пред­
положим, что лучи, приходящие от звезды, находятся в плоскости 
симметрии инструмента. Если свет падает на грань ОС призмы пер­
пендикулярно, то зенитное расстояние звезды равно точно 30°. За­
тем лучи проходят внутрь призмы и после полного внутреннего от­
ражения от боковой грани ОВ выходят через основание ВС  парал­
лельно оптической оси телескопа. Изображение получается в центре 
фокальной плоскости инструмента. Оно называется прямым изоб­
ражением. Другие лучи от звезды сначала отражаются от ртутного 
зеркала и далее проходят сквозь призму симметрично прямым лу­
чам. Они создают отраженное изображение, которое в данном слу­
чае совпадает с прямым. Если, как показано на рис. 7.3, зенитное 
расстояние звезды чуть больше 30°, то изображения будут смеще­
ны относительного предыдущего случая, причем в противополож­
ных направлениях. Если звезда не находится в плоскости симмет­
рии, то оба изображения смещены в одном направлении. При дви­
жении звезды изображения движутся по траекториям D" и Я", ко­



торые пересекаются в момент, когда звезда находится на видимом 
зенитном расстоянии 30°. Разъюстировка может сместить один луч 
больше, чем другой, перпендикулярно картинной плоскости. В ре­
зультате, когда звезда будет на зенитном расстоянии 30°, оба изоб­
ражения не совпадут, хотя и находятся на одной горизонтальной ли­
нии.

7.2.2. Принцип работы астролябии с полным входным зрачком
Основным недостатком призменной астролябии является то, что 

прямые лучи входят в телескоп через нижнюю половину входного 
зрачка, а отраженные лучи через его верхнюю половину. Итак, вход­
ной зрачок для каждого изображения представляет собой полукруг, 
т.е. является несимметричной фигурой2. В результате формы пря­
мого и обратного изображений различны, что приводит к система­
тическим ошибкам при сравнении их положений. Чтобы избежать 
этих ошибок, надо использовать один и тот же круглый входной 
зрачок для построения обоих изображений. Это достигается заме­
ной стеклянной призмы на «стандартный угол» [23]. Применяемое 
устройство — это комбинация отражающей и полупрозрачной пла­
стинок (рис. 7.4), одинаково наклоненных и установленных на жест­
кой станине с очень малым коэффициентом теплового расширения. 
Внутренняя поверхность одной из пластин зеркальная.

Прямое изображение получается при отражении лучей от полу­
прозрачной пластины и попадании их в телескоп. Лучи, отражен­
ные от ртутного зеркала, сначала отражаются зеркальной пласти­
ной стандартного угла, проходят через полупрозрачную пластину, а 
затем попадают в телескоп. Легко видеть, что эти лучи претерпева­
ют на одно отражение больше, чем прямые (также как и в астроля­
бии Данжона) и, следовательно, изображения двигаются по тем же 
траекториям, что и в призменной астролябии. Форма обоих изобра­
жений одинакова, но из-за потерь интенсивности при прохождении 
через полупрозрачную пластину, обратное изображение слегка сла­
бее, чем прямое. Другим преимуществом данного устройства явля­
ется то, что стандартный угол может иметь любое значение. В дей­
ствительности в одном и том же инструменте можно реализовать 
несколько различных углов, помещая зеркальную пластину в раз­
личные положения.

2 Обычно входным зрачком телескопа является апертура главного зеркала или 
апертура линзы объектива. (Прим. ред.)
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Рис. 7.4. Путь лучей света в астролябии с полным входным зрачком. Ста­
нина телескопа должна быть пустотелой, чтобы имелось пространство для 

лучей, отраженных от зеркала.

7.2.3. Описание астролябии с полным входным зрачком
Существуют несколько вариантов конструкции данного вида ин­

струментов. Среди них мы выбрали для описания фотоэлектриче­
скую автоматическую астролябию с полным входным зрачком об­
серватории CERGA. Она была первой работающей полностью ав­
томатизированной астролябией указанного типа [22]. Фотография 
инструмента представлена на рис. 7.5.

Телескоп имеет конструкцию Максутова-Кассегрена с фокус­
ным расстоянием, равным 206 см, и 10-сантиметровой апертурой. 
Телескоп Максутова характеризуется наличием корректирующей 
линзы, установленной во входном отверстии, которая исправляет 
основные аберрации и делает фокальную поверхность плоской. С 
помощью схемы Кассегрена размер инструмента в длину уменьшен 
в три раза, что обеспечивает компактность и, таким образом, ста­
бильность астролябии.

В астролябиях определяется момент прохождения звездой зе­
нитного расстояния, определяемого стандартным углом с учётом 
поправки за рефракцию. Трудность заключается в том, что внутри 
довольно сложного инструмента, такого как астролябия, существу­
ют градиенты температуры, приводящие к дополнительной рефрак-





ми готовится программа на ночь с вычисленными для каждой звез­
ды азимутом и временем прохождения альмукантарата. После вклю­
чения инструмента компьютер контролирует все операции. Он уста­
навливает инструмент по азимуту с точностью ±4" за несколько 
секунд перед началом прохождения звезды. В фокальной плоско­
сти расположена решетка, состоящая из 12 равноотстоящих щелей. 
Прозрачные щели имеют ширину 0,125 мм, что соответствует 12'/5 
на небе, и разделены непрозрачными промежутками по 0,5 мм (на 
небе 50"). Две дополнительные щели на краях основной решетки 
(рис. 7.6) используются для запуска или остановки процедуры ре­
гистрации. Когда фотоумножитель регистрирует прохождение изоб­
ражения по одной из этих щелей, то вычисляется, на какое расстоя­
ние надо сдвинуть решетку, чтобы изображения не проходили одно­
временно через одну из прозрачных щелей.

Рис. 7.6. Решетка, располагающаяся в фокальной плоскости, фотоэлектри­
ческой астролябии CERGA.

Сдвиг выполняется до того, как изображение доходит до основ­
ной решетки. Одновременно со сдвигом решетки начинает движе­
ние диафрагма размером 0,7 мм. Скорость ее движения равна скоро­
сти прохождения звезд и является известной функцией от азимута. 
В результате только малая область неба вокруг двух изображений 
засвечивает фотоумножитель, уменьшая фотонный шум от фона. На 
рис. 7.7 проиллюстрировано движение двух изображений через ре­
шетку, а также соответствующее число фотонов, зарегистрирован­
ное фотоумножителем.

Данные с фотоумножителя компьютер коррелирует в реальном 
времени с теоретическим нормированным откликом от щели по ме­
тоду, описанному для микрометра меридианного круга в Ла Палме
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Рис. 7.7. Траектория движения двух изображений по решетке и отклик фо­
тоумножителя на изображения.

(§ 6.4.2). В результате получают 24 момента прохождения звездой 
средних линий щелей, по 12 для каждого изображения. Эти момен­
ты исправляются за кривизну параллели (§ 7.1.2).

Пусть to -  момент времени, в который изображения сливаются, 
а х — сдвиг изображения по отношению к краю ближайшей прозрач­
ной щели. Пусть D и d — ширина непрозрачного участка и прозрач­
ной щели, соответственно. Если vo -  номинальная вычисленная ско­
рость изображения в вертикальном направлении, a vo + Av -  его 
реальная скорость, то средние моменты прохождения через щель, 
определяемые по отклику фотоумножителя для щели с номером к, 
будут равны

(7.5)

(7.6)

t* =  to -  ^  vo ~  +  d )(vo +  Av).

Для другого изображения и щели с номером к' имеем

tk' = *о + ^  fld + k'(D + d)(v0 + Av).

Поправка Av очень мала и она не учитывалась в первом члене.
Если алгоритм определения моментов времени не отбраковыва­

ет некоторые наблюдения, то имеется 12 уравнений типа (7.5) и 12 
уравнений типа (7.6). Они разрешаются относительно параметров 
to, х и Av. Точность вычисления to равна 5 -г 15 мс, что соответству­
ет на небе примерно 0','1.



По окончании этих вычислений компьютер поворачивает ин­
струмент по азимуту для наблюдения следующей звезды.

7.2.4. Астролябия Mark-4
При наблюдениях прохождений звезд через фиксированный аль­

мукантарат не обязательно использовать оптическое устройство, 
определяющее стандартный угол. Опишем здесь другую концепцию 
астролябии, которая предложена Нинченг Ху [124] и реализована в 
Нанкине (Китай).

Рис. 7.8. Устройство астролябии Магк-4.

Телескоп (рис. 7.8) жестко прикрепляется к вертикальной тру­
бе, которая может вращаться вокруг своей оси. Вертикальность оси 
контролируется электронным уровнем и сервомеханизмом. Оптиче­
ская часть — это телескоп системы Кассегрена с фокусным рассто­
янием 240 см и апертурой 20 см. Одиночное изображение звезды 
пересекает закрепленную горизонтальную решетку, и момент про­
хождения определяется, как и в фотоэлектрической астролябии, пу­
тем счета фотонов в модулированном сигнале. Сам телескоп сделан 
из материала с очень низким коэффициентом температурного рас­
ширения. Оптические элементы и приемник помещены в вакуум. 
Труба закрыта прозрачной пластиной, и предпринято много мер для 
обеспечения постоянства температуры окружающего воздуха. Ос­
новным фактором, ограничивающим точность данного инструмен­



та, является точность контроля вертикальности оси вращения. Она 
должна поддерживаться с точностью до долей секунды дуги.

7.2.5. Параметры инструмента

Основной особенностью астролябий, за исключением Магк-4, 
является то, что система отсчета инструмента определяется не ме­
ханической, а оптической конструкцией: вертикалью, которая зада­
ется ртутным зеркалом (его называют еще ртутным горизонтом) и 
стеклянной призмой или стандартным углом. Такая конструкция 
гораздо более стабильна по сравнению с меридианным кругом. Но 
остаются четыре источника ошибок, которые надо исследовать.
(i) Направление вертикали

В зависимости от местных условий вертикаль может изменять 
свое направление. Это может происходить, например, из-за измене­
ния уровня грунтовых вод. Этот эффект аналогичен изменению дол­
готы и широты инструмента и оценивается величиной порядка од­
ной сотой секунды дуги или меньше.
(ii) Юстировка оптики

Ошибка в выравнивании оптической оси относительно зенита и 
негоризонтальность установки подшипников не влияет на точность 
наблюдений при условии, что наклон составляет менее нескольких 
секунд дуги.
(iii) Рефракция

Истинное зенитное расстояние звезды, наблюдаемой на видимом 
расстоянии zo равно

z — zо -Ь R(z), (7.7)

где R -  рефракция. В принципе, поскольку наблюдения проводятся 
при постоянном z0, рефракция R должна быть одинаковой и не зави­
сеть от азимута. В качестве R можно, например, взять значение, по­
лученное по формуле Лапласа (§ 3.1.5), к которому следует добавить 
малую неизвестную поправку Az. Это стандартный прием в проце­
дуре редукции (см. § 7.3.1). Для каждого наблюдения рефракция R 
рассчитывается с учетом температуры, давления и влажности, кото­
рые измеряются одновременно. Однако для того, чтобы полностью 
реализовать внутреннюю точность астролябии и ее преимущества, 
должна быть разработана более полная теория рефракции, включа­
ющая модель распространения света внутри инструмента.



(iv) Хроматическая рефракция
Для того, чтобы минимизировать эффект хроматической рефрак­

ции (раздел 3.2), необходимо при наблюдениях использовать фильтр. 
Его полоса пропускания должна быть достаточно широкой, чтобы 
пропустить достаточно света. Обычно используются фильтры с по­
лосой пропускания 100 мкм. Такой фильтр не позволяет полностью 
удалить остаточные хроматические погрешности, которые могут со­
ставлять до О'/ОЗ. Поэтому, для расчета рефракции необходимо знать 
показатель цвета 1 С наблюдаемых звезд.

7.3. Метод равных высот
Обработка наблюдений на астролябии основана на методе рав­

ных высот, который подробно описан в работе [48], и, в частности, 
на фундаментальном соотношении между сторонами и углами па­
раллактического треугольника PSZ  (рис. 7.1).

Кроме полученного из наблюдений зенитного расстояния г, опре­
деляемого по формуле (7.7), это соотношение увязывает четыре па­
раметра: два из них связаны с Землей и ее вращением (ф и Т), другие 
два (a, S) определяют положение звезды в небесной системе отсче­
та, определение которой согласовано с определением звездного вре­
мени. Из этого следует, что существуют два различных применения 
астролябий.

• Предполагая, что положения звезд известны, определяют по­
правки к принятым значениям параметров вращения Земли, а имен­
но, к компоненте движения полюса вдоль меридиана, которая равна 
вариации средней широты инструмента, и к звездному времени. Это 
была основная задача для астролябий до 1980 г.

• Предполагая, что ориентация Земли в космическом простран­
стве известна, определяют положения звезд и, в конечном итоге, их 
собственные движения.

7.3.1. Основная формула

Пусть ао и So — приблизительные средние координаты звезды на 
некоторую эпоху. Пусть Да и AS — неизвестные поправки, которые 
должны быть добавлены к а 0 и 50, чтобы получить верные коорди­
наты. Их мы должны определить из наблюдений на астролябии.

Пусть Da и DS — это суммарные поправки к средним координа­
там. Они должны быть вычислены для получения видимых коорди­



нат звезды и включают поправки за прецессию, нутацию, различные 
аберрации, собственные движения, параллакс и т.д. (см. гл. 4). По­
правки Da и DS являются функциями координат, но их изменение 
при замене а 0 и Jo на а0 4- Да и So + Д J  достаточно мало по сравне­
нию с точностью наблюдений. Поэтому, будем считать, что истинное 
видимое положение звезды равно ао + Да + Da и Jo + AS + DS.

Обозначим как а с и 5С видимые координаты звезды, вычислен­
ные из приблизительных координат ао и J0. Тогда ее истинные ви­
димые координаты равны а  = а с + Да и S =  Sc +  AS.

Наблюдения производятся при неизвестном зенитном расстоя­
нии

z = z0 + Sz0 +  Az,

где z0 — номинальное зенитное расстояние, a Sz0 — поправки, кото­
рые могут быть вычислены на основе теории рефракции с учетом 
хроматических эффектов. Мы предполагаем также, что есть допол­
нительная неизвестная постоянная Az> которую надо определить.

Допустим, что ф и Т точно известны, параметры вращения Зем­
ли определены с помощью других методов, точно известен также мо­
мент прохождения звезды. Тогда формула (7.1) принимает вид:

cos(z0 + Sz0 +  Az) =  sin(S0 + AS) sin ф+ ^  ^
+ cos(Jo + AS) cos </>cos(T — ао — Да).

Предполагая, что поправки малы, мы пренебрегаем членами второго 
порядка малости и получаем:

cos(zo + Szo) — sin sin ф — cos Jo cos ф cos(T — ao) =
= (cos Jo sin ф — sin Jo cos ф cos(T — ao) Д J+  (7.9)

+ cos Jo cos фзт(Т — ao) Да + sin(zo + Szo)Az.

Члены в левой части уравнения представляют разность между на­
блюденным значением cos z и рассчитанным значением cos zc для ча­
сового угла (Т —ао) и склонения Jo. Уравнение, следовательно, мож­
но переписать в виде:

cos(z0 + Szo) -  cos zc =  (z0 +  Sz0 -  zc) sin(z0 + Jz0) = Dz sin(z0 + Jz0),

где Dz -  разность между полученным из наблюдений и вычис­
ленным значениями зенитного расстояния. Эта величина должна



вычисляться для каждого наблюдения. Теперь поделим (7.9) на 
sin(zo + Szo). Замечая, что для сферического треугольника ZSP  
(рис. 7.1) справедливы следующие соотношения:

cos <5о sin ф — sin <5о cos ф cos (Т — ао) = sin(zo — Szq) cos S, 
cos rfo sin(T — ао) = sin(zo + Szo) sin A,

где S — параллактический угол, A — азимут, отсчитываемый от точ­
ки юга, получим основную формулу метода равных высот в следую­
щем виде:

cos S AS +  sinAcos^Aa + Az = Dz. (7.10)

7.3.2. Процедура наблюдений

Программа наблюдений на астролябии содержит определенное 
количество звезд. Предпочтение отдается одиночным звездам, кото­
рые выбираются так, чтобы можно было отнаблюдать максимальное 
количество как в восточном, так и в западном прохождениях. Одна­
ко это не всегда возможно, и некоторые звезды удается наблюдать 
только в одном прохождении. Программа наблюдений содержит в 
среднем 200 звезд, 50% которых наблюдаются в обоих прохождени­
ях. Эти звезды распределены в зоне со склонением ф ±  z0. Полный 
цикл наблюдений должен продолжаться примерно один год, что­
бы наблюдения всех звезд входили примерно с одинаковым весом. 
Одна астролябия может иметь две или несколько таких программ, 
например, для различных зенитных расстояний. Но все программы 
должны иметь одинаковую продолжительность в один год или даже 
несколько лет.

Для каждого наблюдения звезды г, проводимого в момент време­
ни tj , рассчитывается величина Dzij. Затем наблюдение представля­
ется одним соотношением типа (7.10):

cos Si ASi ±  sin \Ai\ cos фАщ +  Azij = Dz^ , (7.11)

со знаком минус для восточного прохождения и знаком плюс для 
западного.

Мы имеем одно уравнение с тремя неизвестными, что недоста­
точно для их определения, даже если звезда наблюдается несколько 
раз. Причина заключается в том, что звезда всегда наблюдается во



время одного и того же прохождения, так что коэффициенты в урав­
нениях одни и те же, что не позволяет разделить неизвестные. Если 
звезда наблюдается в обоих прохождениях, то коэффициент Да* ме­
няет свой знак, и ASi и Да* могут быть определены при условии, что 
величина Azi известна.

Классической процедурой является выбор из N звезд, наблюдае­
мых по программе, Р  звезд из опорного каталога, координаты кото­
рых считаются известными точно. Это похоже на процедуру, кото­
рая используется при наблюдениях на меридианном круге (§ 6.6.1). 
Для определения инструментальных параметров Azij используются 
наблюдения Р  звезд. После того как эти параметры найдены, оста­
ется решить систему уравнений (7.11) относительно ASi и Ащ. По­
правки будут найдены в системе опорного каталога.

7.3.3. Определение инструментальных параметров
В уравнении (7.11) мы специально оставили индексы г и j  в неиз­

вестной поправке Az к наблюдаемому зенитному расстоянию. Хо­
тя точно установлено, что Az меняется со временем, из наблюдений 
следует, что изменение Az со временем очень медленное. И до сих 
пор не было доказано, что Az зависит от азимута.

Классическим методом решения данной проблемы является пред­
положение, что величина Az постоянна в течение пары часов. Это 
оправдывается тем фактом, что атмосферная рефракция Szo рассчи­
тывается для каждой звезды с учетом метеоусловий на время наблю­
дения, а поправочный член включает небольшие систематические 
поправки к стандартному углу и рефракции в атмосфере и внутри 
инструмента. Разумно считать их постоянными или медленно ме­
няющимися во времени. Поэтому Az^ представляется либо в виде 
константы, либо в виде линейной функции от времени.

Запишем теперь уравнения (7.11) для всех наблюдаемых опор­
ных звезд и решим их относительно Az, предполагая ту или иную 
зависимость Az от времени. Когда это сделано для всех групп на­
блюдений, то мы получим новую систему уравнений:

cosSiASi ±  sin\Ai\созфАщ = Dzij — Az^ , (7.12)

которые относятся ко всем звездам, включая опорные.
Другой метод, аналогичный глобальной обработке, которая опи­

сана в § 6.6.2 для меридианного круга, состоит в представлении Az 
как функции конечного числа К  параметров pk, которые могут быть



температурами разных частей инструмента, азимутом наблюдения, 
влажностью, поправками к формуле Лапласа и т.д. При таком под­
ходе используются все уравнения (7.11), полученные при наблюде­
ниях Р  опорных звезд с использованием условия Ащ = ASi = 0, так 
что уравнения (7.12) принимают вид:

Azij(Pk) =  DZij, (7*13)

ИЛИ
к

НАpk = Dzij. (7.14)

Далее эта система решается относительно всех параметров. Пробле­
ма заключается в том, что сложно построить подходящую модель 
влияния инструментальных эффектов на зенитное расстояние при 
наблюдениях. Рассматривались различные виды зависимости (7.13) 
и различные параметры включались в эту формулу. Математиче­
ское описание этого метода можно найти в работе [33].

7.3.4. Определение координат звезд
Поскольку Azij вычисляется для каждого наблюдения, то мы 

имеем два набора уравнений для каждой звезды. Для восточных 
прохождений мы имеем J  уравнений (1 < j  < J )  вида:

cos Si ASi — sin \Ai\ cos фАщ = Dz^ — Az^ .

Пусть Me -  это среднее значение членов уравнения в правой части. 
Перепишем уравнения следующим образом:

cos Si ASi — sin | cos фАщ = Me.

Аналогично, если Mw — среднее значение членов в правой части 
уравнений для западных прохождений, то мы имеем:

cos Si ASi + sin \Ai\ cos фАщ = MWy

и получим

Л_____  M w - M e  . д .  _  M e +  M w

1 2 sin |.At| cos0 ’ * 2 cos S
Формальные ошибки этих поправок легко вычисляются из диспер­
сий Ме и Mw и дисперсии Az^.



При рассмотрении выражений (7.15) можно заметить, что по­
правка Да определяется плохо, если \Ai\ мало, а Д<5, если S близ­
ко к 90°. Это ограничивает область достоверного определения обо­
их координат: она сужается до двух зон, где оба члена sin \А\ и cos S 
не являются малыми. Однако, если есть причины предположить, что 
либо cos SiASi, либо sin\Ai\Aoti малы по сравнению с Ме от MW1 то 
можно определить другую координату, используя только один на­
бор восточных и западных прохождений.

7.3.5. Каталоги звезд для астролябий

С помощью единственной астролябии можно определить поло­
жения только небольшого числа звезд в ограниченной области неба. 
По этой причине очень привлекательны наблюдения на различных 
зенитных расстояниях и координирование программ наблюдений 
нескольких астролябий, расположенных на разных широтах. Мно­
гие звезды можно наблюдать на нескольких инструментах, что дает 
более двух уравнений. В этом случае возможно не только опреде­
ление координат с большей точностью, но и определение некоторых 
систематических инструментальных ошибок, например, при опреде­
лении широты и долготы инструментов [48].

Другим методом является использование одной астролябии, но 
наблюдения звезд проводятся на различных зенитных расстояниях. 
Это расширяет диапазон условий наблюдения. Предположим, что 
наблюдения производятся на двух зенитных расстояниях. Тогда для 
каждой звезды, наблюдаемой на двух зенитных расстояниях и в двух 
прохождениях, получаем четыре уравнения с четырьмя неизвестны­
ми: ASi, Д а * ,  Az 1 и Az2 . Е с л и  A z i  и Azi определяются независимым 
образом, используя опорные звезды, как описано в § 7.3.3, то остают­
ся четыре уравнения с неизвестными Д<̂ , Да*. Но можно также ис­
ключить Az\ и Az2 и з каждой пары уравнений, предполагая, что они 
постоянны (переменные части этих параметров могут быть удалены 
с помощью моделей). В этом случае ASi и Да* уже не зависят от по­
ложений опорных звезд. По этой причине определение склонений 
является абсолютным. Это не так для Да*, так как прямое восхож­
дение связано со звездным временем Т  и, следовательно, Да* отно­
сятся к тому же равноденствию, что и Т.

Точность астролябии обсерватории CERGA и лучших китайских 
астролябий равна О'/ОЭ при определении зенитного расстояния за од­
но прохождение. Каталоги, созданные на основе однолетних наблю­



дений при одном зенитном расстоянии (30°), имеют средние квадра­
тичные ошибки около О'/ОЗ в прямом восхождении и 0''035 в склоне­
нии. Попытка получить собственные движения из четырех последо­
вательно полученных каталогов дала ошибки порядка 0''05 за год в 
прямом восхождении и О'/Об за год в склонении [292].

Очевидно, что огромные усилия, прилагаемые для того, чтобы 
создать каталог на основе наблюдений на астролябии, не соизмери­
мы с получаемыми результатами. Эта работа была важна, когда ме­
ридианные круги давали результаты того же уровня точности, но с 
разным распределением систематических ошибок. Но сейчас ката­
логи, полученные на астролябиях, уже не представляет интереса.

7.4. Солнечная астролябия
Астрометрические наблюдения Солнца очень сложны. Большая 

освещенность диска, его большой видимый диаметр, сильный нагрев 
во время наблюдения ограничивают число инструментов, пригод­
ных для этой цели. В течение многих десятилетий наблюдения с це­
лью получения положения Солнца для определения равноденствия 
проводились с помощью классических меридианных кругов, осна­
щенных фильтрами. Однако лучшим решением проблемы являет­
ся разработка специального инструмента для этих целей. Благода­
ря компактности и жесткости астролябия является лучшим по срав­
нению с меридианным кругом инструментом для астрометрических 
наблюдений Солнца.

7.4.1. Принцип работы солнечной астролябии

Принцип работы тот же, что и у звездной астролябии, описан­
ной в § 7.1.1, но вместо измерения времени прохождения звезды че­
рез круг высоты, солнечная астролябия определяет моменты вре­
мени, когда диск Солнца касается альмукантарата. Существует два 
таких момента времени, соответствующих касанию верхней и ниж­
ней точками диска Солнца. Пусть С\ и <72 — центры Солнца в каж­
дый из указанных моментов времени (рис. 7.9). Склонения цен­
тров не равны, но геоцентрические эфемериды Солнца, координа­
ты обсерватории, моменты наблюдений, а также вращение Земли 
считаются известными с достаточной точностью, так что теорети­
ческие топоцентрические склонения <5i и <52 и прямые восхождения 
ai и аг, топоцентрические разности этих координат A<5i2 =  <S2 — 6\ и



Д а12 =  аг — <*1 известны с избыточной точностью. Можно, следова­
тельно, предположить, что только 6\ и а\ ошибочны из-за неизвест­
ного сдвига, постоянного за время наблюдения, так что имеем

=  ^ 1  +  > С*2 =  C*i +  Д о ! 1 2 *

Z

Рис. 7.9. Положение Солнца в моменты двух последовательных наблюде­
ний его диска.

Пусть z — наблюдаемое зенитное расстояние, исправленное за 
рефракцию. Центр Солнца находится на зенитных расстояниях

Z\ = Z + Р И Z2 = z — Р

в два различных момента времени, где р — радиус Солнца. Знаки со­
ответствуют восточному прохождению и должны быть изменены на 
противоположные при западном прохождении. Как и в случае звезд­
ной астролябии, предположим, что долгота и широта наблюдателя 
известны, так что можно использовать выражение (7.10) в тех же 
обозначениях и записать:

cos SAS +  sin A cos фАа + Az ± р = Dz, (7.16)

где Dz — опять разность между теоретическим зенитным расстояни­
ем z и вычисленным по эфемеридам для того же момента времени.

В дополнение к старым неизвестным добавляется радиус Солн­
ца р. В уравнения вводится неизвестная величина Др, являющаяся 
поправкой к некоторому приблизительному значению ро. Если у нас



есть четыре наблюдения диска Солнца в обоих прохождениях, то мы 
получаем четыре уравнения для четырех азимутов А\, Лг, А!2 и А[:

cos Si AS — sin | Ai | cos фАа + Az + Ap = Dz\ — po 
cos S2AS — sin \A2 1 cos фАа + Az -  Ap = Dz2 + po ^  ^  
cos S'2AS + sin \A'21 cos фАа -f Az — Др = + Po
cos Д£ + sin\A[ | cos 0Да + Az + Др = £>Z2 — Po-

В этой системе уравнений мы предполагаем, что эфемериды дают 
достаточно точные координаты Солнца, так что вычисляется только 
постоянная поправка. Мы считаем также, что инструментальная по­
правка Az одна и та же и зависит только от величины стандартного 
угла, другие поправки учтены при вычислении Dz.

Система (7.17) не может быть решена, потому что существует 
значительная корреляция между Az и AS из-за того, что четыре зна­
чения функции cos S очень близки между собой. Поэтому мы остав­
ляем только три неизвестных: Да, Др и У = cos SAS + Az.

Из-за того, что AS является важным параметром, наблюдения на 
солнечных астролябиях должны проводиться при различных зенит­
ных расстояниях. Если число наблюдений на различных z будет рав­
но К  у то мы получим К  систем (7.17). Даже если потребуется вве­
сти различные Az для каждой группы, мы получим 4К  уравнений с 
3 + К  неизвестными, которые можно решить при К  > 2. Чем боль­
ше К 7 тем лучше, так как проведению наблюдений могут помешать 
облака. И все равно в этом случае можно будет составить достаточ­
ное для решения со всеми неизвестными число уравнений. Решению 
способствует еще и то, что коэффициенты в (7.17) незначительно 
меняются в течение суток.

7.4.2. Описание многопризменной солнечной астролябии
Известны несколько удачных вариантов конструкции солнечной 

астролябии. Первой была астролябия Данжона с фильтром, приспо­
собленная к солнечным наблюдениям. Затем она была усовершен­
ствована: были установлены дополнительные призмы, что дало воз­
можность проведения наблюдений на разных зенитных расстояни­
ях [163]. Позднее был установлен ПЗС-приемник вместо оптиче­
ского для регистрации данных [164]. Сейчас существуют и работают 
несколько вариантов данного прибора. По сути это призменная аст­
ролябия (рис. 7.10), наблюдения на которой проводятся при зенит­



ном расстоянии, равном 30° (с помощью призмы А на рисунке). Зе­
нитное расстояние может быть увеличено при помощи других призм 
(В  и С). Призмы изготовлены из керамики Zerodur. Ртутное зерка­
ло сделано подвижным и занимает разные положения в зависимости 
от того, какая призма используется. Перед призмами и ртутным зер­
калом расположена подвижная кварцевая пластина, служащая для 
уменьшения яркости Солнца до яркости полной Луны.

Рис. 7.10. Схематический чертеж многопризменной солнечной астролябии.

Два изображения фокусируются на ПЗС-приемник. Размер пик­
села соответствует примерно 0'/6 на небе. Оцифровка выполняется 
по 256 уровням освещенности. Вращающийся затвор открывается 
за 20 мс, экспозиция длится одну секунду. За это время регистриру­
ются два прямых и два обратных изображения. В сумме 50 прямых 
и 50 обратных изображений регистрируются за 25 секунд. В каж­
дый момент времени t изображение анализируется по 256 строкам, 
и край диска Солнца определяется на каждой строке по точке пе­
региба функции распределения яркости света. Она получается как 
максимум производной функции распределения света около лимба. 
Для численной оценки производной используются 15-20 пикселов 
около края диска.

Вычисленные координаты края диска х и у на ПЗС-матрице за­
тем используются для аппроксимации линии Солнца параболой в



момент наблюдения. Затем вычисляются координаты X(t) и Y(t) 
точки касания этой параболы с горизонтальной линией.

7.4.3. Обработка наблюдений
Момент времени, когда диск Солнца пересекает наблюдаемый 

альмукантарат, соответствует моменту, в который оба изображения 
касаются одной и той же горизонтальной строки на матрице ПЗС. 
Пусть Yo(t) и Yji(t) -  ординаты точки касания диска горизонталь­
ной строкой для прямого и обратного изображения. Момент про­
хождения to -  это момент, когда УЪ(*о) =  как показано на
рис. 7.11.

Рис. 7.11. Пример определения времени прохождения диском Солнца зе­
нитного расстояния z =  60° (восточное верхнее прохождение 7 июня 
1993 г.). Моменты наблюдений равны t =  7Л32т 37?2739 +  0,s 2500N (сраз­

решения Ф. Леклера).

Точность определения to равна примерно 0,802. Это обеспечива­
ет получение значения Др с ошибкой около О'/З за прохождение и 
средней ошибкой для набора суточных наблюдений, равной 0','10. Из 
этих наблюдений можно получить следующие результаты.

(i) Склонение Солнца
Уравнения (7.17) решаются относительно AS. После нескольких 

недель наблюдений можно найти поправку к склонению Солнца со
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