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By¢ moze to wlasnie z powodu braku
jasnych $wiatet Izaak Newton piszac swe
dzieto o optyce, opisal $wiatto jako
strumien czasteczek. Interferencje mozna
bowiem wytlumaczyé¢ tylko opierajac sig
na falowej naturze Swiatta.

O uzytecznosci wzoru de Moivre’a
Swiadczy m.in. ponizsza regulka,
pozwalajaca zapamieta¢ wzory
trygonometryczne dla sumy katow:

cos (a + B) + isin (a4 B) = ettiP =

= (cos o + isina)(cos B + isin B) =

= cosacos B — sinasin 8 +

+ i(cos asin B + sin a cos B). Poréwnanie
osobno czesci rzeczywistej i urojonej daje
wspomniane wzory.

®,41 — P, = kasinb

+ e

n n+1
Z wzoru de Moivre’a wynika tez
e’ — e ' = 2isin . Obserwator nie

rejestruje jednak pola elektrycznego E,

a natezenie promieniowania
proporcjonalne do usrednionego po czasie
kwadratu rzeczywistej czesci pola

I ~ ((Re E)?). Skoro po czasie T/4
rzeczywista i urojona czes$¢ ® zamieniaja
si¢ rolami, to

((Re E)?) = (Im E)?) = 1(|E[2) = const,
gdzie ostatnia réwno$é wynika z faktu, ze
modutl jedynego czynnika zmiennego

w czasie to |e'“?|? = 1 = const z jedynki
trygonometrycznej.

si¢ twierdzeniami o pelnosci i niezupelnosci. Sytuacja ma sie inaczej w jezyku
angielskim, gdzie twierdzenia te nazywaja si¢ Gddel’s completeness theorem oraz
Gaodel’s incompleteness theorem, sugerujac, ze Godel zwariowal i raz udowodnit
completeness, a kolejnym razem incompleteness.

Podsumowujac, o ile w konkretnym modelu zachodzi albo M = ¢, albo M = -,
to w przypadku teorii moze sie zdarzy¢, ze T’ £ ¢ oraz I' £ —p. Co gorsze,
wszystkie dostatecznie silne teorie maja takie zdania niezalezne — pochodza one od
pomystowego kodowania w danej teorii paradoksu kltamcy i wykorzystania narzedzi
z teorii obliczen. Oznacza to, ze zawsze musimy sie liczy¢ z tym, iz rozwazana
formuta moze lezeé¢ na tej ,,ziemi niczyjej”: nie da sie jej ani udowodnié, ani obalié.
Z drugiej strony, nasza sytuacja jest tak dobra, jak tylko w tych warunkach moze
by¢: jesli tylko dana formula ¢ jest konsekwencja I' we wszystkich modelach, to
predzej czy pdzniej znajdziemy na to dowdd.

Przez firanke, czyli jak odkryto pulsary
Aleksander SCHWARZENBERG-CZERNY*

Gdy zapada zmrok i za oknem zapalajg sie Swiatla, warto spojrzeé¢ na odlegla
latarni¢ przez gesta firanke lub polprzezroczysta zastone, rozpostartg oburacz
prostopadle do kierunku widzenia. Obraz latarni rozpadnie si¢ na konstelacje
Swiatetek roztozonych w kratke, zorientowana réwnolegle do nitek materiatu.
A teraz przysuwajac jedna z rak nieco blizej twarzy ustawmy material skosem
do kierunku patrzenia: Swiatetka zaczynaja sie rozsuwaé. Zaraz, zaraz, przeciez
(pionowe) nitki widziane pod katem sa ulozone blizej, wiec skad rozsuniecie?

Dyfrakcja $wiatla ze Zrédel punktowych. Sinusoidalng fale Swiatla,

a dokladniej wektor pola elektrycznego F o amplitudzie Ey, wygodnie jest
przedstawié¢ za de Moivre’em jako E = Epe'® = Ey(cos @ + isin @), gdzie

faza fali ® zalezna od czasu t i polozenia [ w kierunku rozchodzenia sie fali to
D(t, 1) =27(t/T — I/X\) = wt — kl. Stale T i X to okres i dlugosé fali, w = 27/T
ik =2m/) to czesto$é kolowa i liczba falowa, a predkosé fali ¢ = /T = w/k.
Przez i oznaczamy urojong jednosé i2 = —1 i tylko czedé rzeczywista rozwigzania
(niezawierajaca ¢) traktujemy jako prawdziwa fale. Rozpatrzmy teraz N
identycznych zrédet fali roztozonych wzdhuz linii prostej w odstepach a. Jesli
oscyluja one w fazie, ale patrzymy na nie z oddali pod katem 6 wzgledem
prostopadtej, to réznica drogi do obserwatora pomiedzy sasiednimi zrédtami bedzie
| = asin @, a odpowiednia réznica fazy to

(1) D, — P, = ¢ = kasiné.

Zatem obserwowana suma pol elektrycznych to

N-1 1
, . o 1 —eiNo . sin (N¢/2)
9 E—-E iy § ing _ p 1’1’17_ - E i(®1+N@/2—9/2)
. " n—=0 ‘ A 0 sin (¢/2)

gdzie ®; to obserwowana faza pierwszego zrodla. Obliczajac sume, skorzystaliSmy
ze wzoru na sume ciaggu geometrycznego. Latwo go rowniez wykazaé¢ indukeyjnie,
bowiem po dodaniu kolejnego wyrazu i sprowadzeniu do wspdlnego mianownika
dostaniemy wyrazenie dla N + 1 zrodetl. Przyjmujac za jednostke natezenie pola
dla 6 = ¢ = 0, otrzymujemy

_ sin? (N9/2) sin® (A0/2)
(3) L) = N (9/2) EET (AD/2)2

a =D = const

Funkcja I opisuje natezenie Swiatla w obrazie dyfrakcyjnym od N spéjnych
(zgodnych w fazie) zrédel, na przyklad za ukladem waskich szczelin o§wietlonych
Swiattem lasera lub odlegtej lampy. Dla ¢ = 0 sinusy mozna zastapié¢ ich
argumentami i widaé, ze natezenie osiaga maksimum gtéwne I;(0) = 1. Graniczny
rozklad Is po prawej stronie odpowiada dazacej do nieskoniczonoéci liczby zrodet
N — oo umieszczonych w przedziale o ustalonej szerokosci const = D = Na,

czyli przy a i 6 dazacych do 0. Sinus w mianowniku mozna wtedy zastapié¢ jego
argumentem: oznaczajac réznice skrajnych faz A® = N¢ = Nkasinf = kD sin6,
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otrzymujemy wynik dla I>. Przykladem moze by¢ granica dla N stykajacych sie
szczelin, czyli otwér o szerokoéci D. Z I i A® = 0 wynika maksimum gléwne
o wysokosci 1 i szereg maksimow pobocznych o szybko malejacej wysokosci.

Wzér dla skoniczonego N pokazuje tez, ze wartosci I; powtarzaja sie

z okresem 27, zatem kolejne maksima gléwne, odpowiadajace na ekranie jasnym
prazkom dyfrakcyjnym, pojawiaja si¢ dla faz ¢, = kasin@ = m2x, |m|=0,1,2,...
gdzie m jest nazywane rzedem maksimum. Jesli ka/(27) = a/A > 1, to dla

|m| < a/X prazki dyfrakcyjne pojawiaja sie dla tak malych 6, ze sin 6 ~ 0,

a ich polozenia odpowiadajace katom 6,, ~ ¢, /(ka) = 2rm/(ka) = mA/a sa
rozmieszczone prawie w réwnych odstepach ¥ = A\/a. Pomiedzy nimi jest N — 1
malych maksimdw pobocznych (wtdrnych) rozdzielonych kolejnymi zerami licznika,
o natezeniu szybko malejacym w miare oddalania si¢ od maksimum gléwnego.
Szerokos¢é maksiméw gtownych okreslona odlegloscia sasiednich zer licznika wynosi
o =2A/(Na) =2X\/D. Dla m 2 a/(3\) zmiany sin 6 sa mniejsze od zmiany kata,

i uktad prazkéw zaczyna sie¢ wyraznie rozciagaé. Analogiczne rozwazania stosuja
sie¢ do pojedynczego otworu o szerokosci D, w szczegdlnosci szeroko$é maksimum

W praktyce nie ma idealnych zrédet gléwnego jest tez o = 2)\/D
punktowych, jesli jednak rozmiar d Zrédtla

jest dos¢ maly, d < a/m, to réznica faz A co sie stanie, jesli prawie plaska fala od lam ada pod katem [ na plaszczyzn
promieniowania z jego réznych punktéw € ) p p Py b p q 5 p YZne

jest znacznie mniejsza niz 27, a ich szczelin? Wtedy wystarczy we wzorze (1)) zastapié¢ sin @ przez sin 6 — sin 3,

wklady dodajg si¢ prawie w tej samej wskutek czego obraz prazkéw na ekranie przesunie sie tak, by zerowej réznicy faz
fazie. Ponadto, o ile takimi Zrédtami . . .. . . . .

moga by¢ dosyé waskie szczeliny, to by odpowiadal kat 6 = 5. Natomiast zmieni sie odstep miedzy prazkami, bowiem
Zapewilié Zgodnoéi fa}b(Zy}tfzebadje teraz ze zmiana 06 sinus zmienia sie wolniej z katem, co formalnie mozna zapisaé,
oswietli¢ prawie ptaska falg padajgca so s . . . . PR e

2 dokladnie prostopadiego kierunku, np.  T0Zniczkujac |sin’ 866| = cos B[060] < |66]. Prosciej jednak zauwazy¢, ze identyczne
spéjnym $wiattem lasera. Jesli jednak przesuniecie faz uzyskamy, ustawiajac szczeliny w ptaszczyznie prostopadtej do
uktad szczelin o szerokosci D = Na swietleni 1 . s e s dlestodci ﬁ ti. takiei iak ich .
ofwietla lampa o rozmiarze L oswietlenia przez lampe i gescie], w odleglosci acos 5, tj. takiej jak ich pozycje
umieszczona w odleglosci R, to réznica rzutowane na plaszczyzne prostopadla do wiazki §wiatta lampy. Odpowiada to

skrajnych katéw padania jest okoto owiekszonej separacji obrazéw interferencyjnych = \/(acos pM co
a =~ (L 4+ D)/R. Swiatto lampy jest p ¢ ] S€p J yany (/B) /( ﬁ) > (0)’

praktycznie spéjne, o ile w stozku o kacie WYjasnia obserwacje zza ustawionej skoénie firanki. Trzeba tylko zauwazy¢, ze
rozwarcia « fala kulista rézni si¢ od zamiast $ledzenia prazkéw wzdluz ekranu nieruchome oko obserwatora widzi prazki
plaskiej o mniej niz A\/2, czyli . ’ . C 1. . .

od kolejnych ukltadéw nitek widzianych pod rosnacym katem 6. Takie ewolucje

A/2> R — Rcos (a/2) = Ny . A . . . ..
CRO—(1-a/8+...)) prazkéw mozna objaéni¢, jedynie odwotujac sie do dyfrakeji i interferencji fal.
korzystajac z rozwiniecia cosinusa dla

) : Dyfrakcja na otworach i zasada nieoznaczonosci. Jak wiadomo, swiatto
malych katéw, skad dalej )

R > (L + D)?/(4)). Jedli lampa jest wykazuje nature zaréwno falowa, jak i czasteczkowa. Planck zauwazyl, ze
wicksza lub znajduje si blizej, czyli widmo promieniowania w réwnowadze termicznej da si¢ wyjasnié, przyjmujac,
ostatnia nieréwno$é nie jest spelniona, to o, . A 3 . .

$wiatlo pochodzace od réznych szczelin ze $wiatlo transportuje energie w porcjach E = hv = he/), gdzie h to stala
nie bedzie w fazie, co spowoduje Plancka. Potwierdzil to Einstein, wskazujac, ze w zjawisku fotoelektrycznym

dodatkowe réwnomierne o$wietlenie . .. L. . .
ekranu, a w skrajnym wypadku catkowicie Pojedyncze elektrony sa wybijane z oSwietlonej fotokatody, ale tylko gdy energia

zakl6ci prazki interferencyjne. porcji $wiatla (zwana fotonem lub kwantem) przekracza energie wiazania
elektronu W w materiale, czyli dla hv > W. Jak jednak fala moze by¢ czastka?
Nieporozumienie bierze sie z wyobrazenia $wiatla jako fali ptaskiej Epe’®.

Taka fala jest nieskonczona, a zatem nierealistyczna: przy stalym natezeniu
niostaby nieskoniczona ilo$¢ energii. Rzeczywiste zrédla swiatta maja skonczona
energie — w przypadku swiatla to moga by¢ pojedyncze atomy. Wysylaja one
zatem porcje $wiatta w skoficzonym czasie, 7 ~ 1078 s, i o skorficzonej energii.
Analogicznie po wrzuceniu do stawu kamienia do odlegtej trzcinki dociera
paczka kilku/kilkudziesieciu grzbietéw i potem fala zanika. Podobnie prosze
sobie wyobraza¢ kwant Swiatla. Jaki jest zatem zwiazek z czastkami? Mechanika
kwantowa poucza, ze nie mozna rownoczesnie wyznaczy¢ z dowolna dokladnoscia
polozenia z i odpowiedniej sktadowej pedu czastki p,., bowiem ich niepewnosci
spelniaja warunek Az Ap, > h/(47). Polozenie fali/fotonu przechodzacego

przez uklad szczelin jest okredlone z dokladnoscia Az = +D/2. A co wiadomo

o0 jego pedzie? Energia czastki to w ogdlnym przypadku E = \/(pc)? + (mc?)2.
Foton jest czastka bezmasowa (masa spoczynkowa m = 0), zatem F = pe, czyli
Zgubiony czynnik 27 w nieoznaczonosci p = E/c= h/\. Jednoczesnie kierunek fali za szczelinami ma rozrzut katowy

ﬁ% ﬁg;n;f/j ;Cgifc“lwgilcki \f/rig:(lel‘] ItlllJZC /2 = £A/D. Odpowiada to niepewnosci kierunku wektora p wynikajacego

miarg, jest ﬁtwiejsza o W}},?maczeni'a 12 rozrzutu jego poprzecznej sktadowej Ap, = po/2 = (h/\)(A\/D) = h/D. Mamy
maksymalna szeroko$¢ prazka (100% zatem Az Apa: = (D/Q) (h/D) = h/2

natezenia w nim), a u Heisenberga
igfﬁé“gg}yf igi;zf:ifjjfgﬁéﬁocgfgﬁje A co sie stanie, jesli w przypadku szczeliny sa szerokie? Wtedy natezenie
prazka. prazkéw I; bedzie dodatkowo modulowane natezeniem kazdej ze szczelin w tym
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Jak interferencja dziala w dwéch
wymiarach, mozna obejrzeé¢ na obrazkach,
uruchamiajgc program w Pythonie do
pobrania z users.camk.edu.pl/
alex/papers/siatka.tgz.

Druga réwnos$é w sugeruje zatem, ze
w dalszej odleglosci za szczelinami pole
elektryczne mozna wyrazié¢ przez
2-wymiarowa transformate Fouriera
funkcji potozeri ©, a odpowiednie
natezenie $wiatla, czyli kwadrat jej
warto$ci bazwzglednej, to widmo mocy
w 2 wymiarach.

Ruchy powietrza znieksztalcajg obraz
gwiazd (réwniez ich widma
spektroskopowe). Aby poradzié sobie

z tym problemem, astronomowie w czasie
obserwacji duzymi teleskopami
wykorzystujg tzw. ,,optyke
adaptatywna” — dostosowuja ksztalt
lustra teleskopu do obserwowanych
znieksztalcen, korygujac (wyostrzajac)
w ten sposéb obraz obserwowanej
gwiazdy. Odpowiednie znieksztalcenie
lustra oblicza sig¢, obserwujac wigzke
lasera wystrzelong specjalnie w tym celu
w niebo. Tworzy ona na niebie sztuczna
gwiazde, ktorg obserwujemy za pomoca
teleskopu. Doskonale wiemy, jak taka
»laserowa gwiazda” powinna wygladac.
Dlatego astronomowie sg w stanie
wskazaé znieksztalcenia spowodowane
przez drgania powietrza i na tej
podstawie odpowiednio dostosowaé
zwierciadlo teleskopu, aby im
przeciwdziataé.

kierunku:

4 sin?(A®/2) sin?(N¢/2)

4) (A®/2)2 NZsin%(¢/2)

Kontrola poprawnosci moze by¢ rozpatrzenie pustego otworu: uktadu szerokich
szczelin o odstepie rownym ich szerokosci, czyli dla A® = ¢. Wzér przeksztalci
si¢ na wzor dla I, ale — jak nalezalo oczekiwaé — dla réznicy faz A® = N¢
odpowiadajacej szerokosci D calego otworu. W przypadku uktadu prostopadtych
szczelin, takiego jaki tworza nitki, musimy wprowadzi¢ dwa katy w prostopadlych
kierunkach, 6 i n, i uwzglednié modulacje w obu kierunkach: I,(6,n) = I5(68)I3(n).

I3(0) = 12(0)11(0) =

W szczegdlnym wypadku duzego kwadratowego otworu o boku d réwnolegta

wiazka zacznie sie rozbiegaé pod katem o = 4w /(kd) = 2)\/d, co determinuje
rozdzielczos¢ katowa obrazu tworzonego przez optyke za taka przestona. Jesli,

jak w teleskopach i kamerach, otwér jest okragly, o Srednicy d, kat rozbieznosci
bedzie wigkszy, bo nie cala szerokosé daje pelny wktad do obrazu interferencyjnego.
Obraz interferencyjny to centralne kotko i otaczajace je pierécienie, opisywane
odpowiednia funkcja Bessela, a rozdzielczo$é obrazu to o ~ 2,44\ /d rad.

Wzér (2) mozna tez zapisaé jako

N-1

E(k) _ Eoez@o Z ei(<I>n—<I>u) _ E()Z@(I‘)eikr,

n=0

()

gdzie ®,, = kr,, — wt, r,, to wektor polozenia n-tego zrédla, a k jest wektorem
falowym o dlugosci k = 27/A i kierunku ku obserwatorowi pod katem 6 do
prostopadtej do ptaszczyzny zrédel. Korzystajac z takiej definicji, mozna za
pomoca komputera obliczy¢ warto$é sumy dla duzej liczby Zrédet rozmieszczonych
w jednym lub dwéch wymiarach. Jesli sa one rozmieszczone gesciej niz

w odlegtosci A, to w przyblizeniu pokaza obraz interferencji Swiatta réwnomiernie
o$wietlajacego jeden lub kilka otworéw skonczonej wielkosci. W drugiej

rownosci funkcja © przyjmuje wartosci 0 lub 1, gdy wektor r wskazuje,
odpowiednio, przestone lub otwér/Zzrédlto. W tym drugim przypadku sumujac,
zaktadamy, ze r przebiega gesto roztozone wartosci w caltej plaszczyznie szczelin
czy otwordéw, przyblizajac catke po tej plaszczyZnie.

Sposoby wykorzystania dyfrakcji i interferencji $wiatta. Przy stalym
kierunku oéwietlenia zmiana dtugosci fali A réwniez spowoduje przesuniecie
kierunku maksimum interferencyjnego. Wtasnie tak dzialaja siatki dyfrakcyjne
rozszczepiajace $wiatto na barwy, podobnie jak pryzmaty. Zaleta siatek jest
bardziej réwnomierne rozszczepienie (rozdzielczosé) w réznych barwach. By
uzyskaé¢ wysoka rozdzielczo$é (mala szeroko$é maksiméw), astronomowie uzywaja
siatek o rozmiarach siegajacych 30 cm x 80 cm, pracujac w wysokich rzedach m
dochodzacych do kilkudziesieciu (gdzie m jest rzedem maksimum). Wtedy jednak
widma sasiednich m o podobnych dlugoéciach fal naktadaja sie na siebie. By tego
uniknaé, stosuje si¢ drugi element nieco rozszczepiajacy wiazke $wiatta poprzecznie
do siatki, co powoduje utozenie widm dla kolejnych m jak wiersze w ksiazce.

Taki ksztatt widma odpowiada wspodtczesnym detektorom elektronicznym i np.

w czesci optycznej umozliwia pokrycie duzego zakresu, od 0,4 nm (kolor niebieski)
do 0,8 nm (bliska podczerwien) przez widmo obejmujace okoto 40 rzedéw, przy
detektorze o boku 4000 pikseli, rozciagajace si¢ na 160000 pikseli.

Typowa kamera telefonu ma otwoér o $rednicy rzedu 1 mm. W Swietle widzialnym
0o A =0,55-10"% m jej rozdzielczo$é¢ dyfrakcyjna to o ~ 0,0013 rad ~ 4 minuty
katowe. W przypadku typowego telefonu matryca o boku 4000 pikseli i polu
widzenia kamery rzedu 30 stopni daje rozmiar katowy piksela 0,45’ zatem
dyfrakcja istotnie ogranicza jako$¢ obrazu. W przypadku teleskopu Hubble’a

o $rednicy 2,5 m, obserwujacego w analogicznej dlugosci fal, odpowiada to 0,1,
podczas gdy atmosfera zwykle ogranicza rozdzielczo$é nawet najwiekszych
teleskopéw ziemskich do 1”, co odpowiada rozszczepieniu wigzki $wiatla
wskutek obecnosci konwekcyjnych wiréw na niespéjne wiazki Swiatta o srednicy
rzedu 25 cm. Astronomowie (oraz wojskowi podgladajacy satelity z Ziemi)
poprawiaja wiec obrazy za pomoca aktywnej optyki. Analogiczne wzory

stosuja sie dla fal biegnacych w odwrotnym kierunku, wystarczy tylko w nich
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Czy wystarczy jedna czwérka?

Zmieniajac elektronicznie opdznienie
fazowe od anten, mozna zmieniaé

kierunek antenowych listkéw, nie

ogladajac si¢ na obrét Ziemi. Tak wlasnie
dziataja nadawcze i odbiorcze anteny

radaréw z przelgczaniem fazy.

W odréznieniu od dawnych czasz sg one
plaskie. Najwigksze nieruchome anteny do
Sledzenia pociskéw balistycznych miaty
150 m wysokosci i 700 m szerokosci.

zmieni¢ znak czasu. Taka rozdzielczo$¢ to jednak wciaz za mato, by zmierzyé
Srednice katowe gwiazd. W obserwatoriach Paranal w Chile i Mauna Kea na
Hawajach sumuje sie zatem $wiatto z wielu teleskopéw odlegtych od siebie

0 D~100 m i rejestruje powstaly obraz interferencyjny. Taki obraz odpowiada
interferencji $wiatla przechodzacego przez szczeliny w odlegtosci D, zatem pozwala
poprawi¢ dyfrakcyjna rozdzielczos¢ katows najwiekszych teleskopow o czynnik

co najmniej 10. Podobnie jak poprzednio, z powodu niestabilnosci atmosfery
procedure trzeba powtarzaé¢ wielokrotnie w kazdej sekundzie i dopiero usrednienie
wielu takich obrazéw daje rozdzielczo$¢é wynikajaca z dyfrakeji/interferencji. W ten
sposéb zmierzono Srednice kilkudziesigeciu gwiazd.

Z uwagi na obrét Ziemi przesuniecie fazowe miedzy teleskopami ulega zmianie,
zatem kumulujac wyniki otrzymane w ciagu kilku godzin, dostajemy obrazy
dyfrakcyjne z kilkudziesieciu réznych pozycji teleskopéw, tak jakbysmy obserwowali
przez dwuwymiarowa przestone z kilkudziesigcioma otworami. W ten sposéb dla
najwiekszych gwiazd (np. Betelgezy, o Ori) poprzez komputerowe ,,odkrecenie”
obrazu dyfrakcyjnego mozna takze uzyska¢ obraz o$wietlajacego zrodia
(odpowiedni algorytm to odwrotna transformata Fouriera w dwoch wymiarach).
Taki sposéb obserwacji nazywa si¢ synteza apertury. Teleskopy biorace udziat

w obserwacjach nie zbieraja wiecej $wiatla, ale uzyskana pelniejsza informacja

o przesunieciach fazowych daje rozdzielczosé obrazu taka jak dla lustra o rozmiarze
poréwnywalnym z D. Jako$¢ ostatecznego obrazu zalezy od stopnia wypelnienia
obszaru powierzchni prostopadtej do kierunku zrédla przez rzuty kolejnych polozen
teleskopow na te powierzchnie.

Interferencja fal radiowych. Gdy jednak obserwator jest daleko od firanki,
widzi tylko to promieniowanie, ktére pada na ekran w waskim zakresie 0, czyli
albo maksimum, albo prawie nic, w zaleznosci od jego polozenia wzgledem
prazkéw interferencyjnych. Nawet niewielkie przesuniecie Zrodta oswietlajacego
szczeliny o kat o spowoduje, ze jego jasny obraz w maksimum zniknie. Jesli
oswietlenie pochodzi od kosmicznego zrédla radiowego, to szczeliny mozna
zastapi¢ dipolowymi antenami odbiorczymi, a interferencje uzyskaé¢ w ukladzie
elektrycznym sumujacym odbierane oscylacje napiecia. Poniewaz przewody od
anten beda réznej dlugosci, nalezy je potaczy¢ poprzez elektroniczne uktady
opdzniajace, tak by sumowaé sygnaly w zgodnej fazie. Wlasnie tak zostal
zaprojektowany radioteleskop IPS, zbudowany w 1967 roku w Cambridge jako
dwuwymiarowa siatka 4096 dipoli czutych w dlugosci fali 3,5 m, rozmieszczonych
na polu o powierzchni 1,6 ha. Gdy radioteleskop ten obracal sie wraz z Ziemia,
kierunki odpowiadajace kilkunastu kolejnym maksimum interferencji (tzw. listki
antenowe) omiataly wiekszo$¢ nieba, rejestrujac kolejne kosmiczne zrédla.

Jego aparatura przeznaczona do rejestracji szybkiej scyntylacji plazmy
miedzygwiazdowej zarejestrowala pierwszy pulsar radiowy (CP 1919, teraz
oznaczony PSR B1919+21), z okresem impulsu 1,337 sekundy i szerokoscia
impulsu 0,04 sekundy. Odkryte péZniej pulsary maja okresy nawet kilkaset razy
krétsze. Jesli za regularny sygnal odpowiada rotacja, to kazda ,normalna” gwiazda,
nawet tak niewielka jak bialy karzel (promienn ~5000 km), zostalaby rozerwana
przez site odérodkowa, zatem detekcja pulsarow byla w istocie odkryciem gwiazd
neutronowych o masie nieco wiekszej od Stonica, ale promieniu zaledwie ~10 km.

Drgania fali $wiatta sa tak szybkie, ze zadna elektronika za nimi nie nadaza, zatem
synteze apertury trzeba przeprowadzaé, sumujac interferujace wiagzki swiatla

w czasie rzeczywistym. Fale radiowe oscyluja natomiast znacznie wolniej, zatem
mozna po prostu wielokrotnie w kazdym cyklu rejestrowaé natezenie zmiennego
pola elektrycznego w antenie, o ile dysponujemy zegarem o stabilno$ci lepszej

niz okres fali w calym czasie obserwacji. Stosujac zegary atomowe, mozna takie
obserwacje prowadzi¢ przez kilka tygodni za pomoca radioteleskopéw na réznych
kontynentach. Dopiero w dedykowanych komputerach, tzw. korelatorach, dodaje
si¢ zarejestrowane oscylacje pola elektrycznego i aplikuje transformate Fouriera,
co dla D~10000 km i A~10 cm pozwala na sporzadzenie obrazéw radiowego
nieba z rozdzielczoscia o ~ 0,005”. Niedawno opublikowany pierwszy w historii
obraz czarnej dziury M8T* zostal sporzadzony wlasnie w ten sposéb, dla mikrofal
radiowych A = 1,3 mm.
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