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Resumen:

El objetivo de la tesis es el de proponer un sistema de 6ptica adaptiva 6ptimo para
telescopios de 2 a 6 m. En este trabajo se compara el desempefio de las diferentes componentes
para tales sistemas y se concluye que el 6ptimo es el dado por la combinacién de un sensor de
curvatura de frente de onda con un espejo deformable (corrector) bimorfo o de membrana.
Este trabajo pone especial interés en los detectores para el sensor de curvatura del frente de
onda. Se llevaron a cabo célculos del error en la medida del frente de onda introducidos por los
cuatro detectores estudiados (mepsicron, CCD y dos tipos de fotodiodos de avalancha) para
encontrar el detector 6ptimo y la magnitud estelarlimite del objeto de referencia detectable por

cada uno de ellos.

Abstract.

The purpose of this work is to propose the optimal Adaptive Optics system for
telescopes with a 2 to 6m primary mirror. In this work, the performance of the different parts
(and combinations of parts) of such systems are studied; and it is concluded that the best one is
the one formed by the combination of a curvature sensor and a bimorph or membrane
deformable mirror (as a corrector). This work places special interest on detectors used for
curvature sensors. Calculations of the wavefront measurement error introduced by the noise of
4 studied detectors (mepsicron, CCD and two different types of avalanche photodiodes) were
made to find the optimal detector for the purpose and the limiting star magnitude of the
reference star than can be detected.
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PROPUESTA DE UN SISTEMA DE OPTICA ADAPTIVA PARA
TELESCOPIOS DE 2 A 6 METROS.

I. INTRODUCCION

Desde que comenzaron a utilizarse los telescopios astronomicos, el avance
tecnologico de estos, durante muchos afios se habia dirigido hacia construir
espejos (o lentes) de cada vez mayor diametro. Esto, evidentemente permite
colectar mas luz y percibir objetos mas débiles. Sin embargo, la resolucion en las
imagenes, es decir, la capacidad de percibir detalles en estas ha quedado siempre
limitada por los efectos de la turbulencia atmosférica, por mas grandes que se
construyan los espejos (es decir, por mas resolucion con que cuenten
intrinsecamente). Este hecho fue mencionado desde Newton (1730), quien hacia
notar que: "Los grandes telescopios pueden hacer que los objetos se vean mas
brillantes y mas grandes que los telescopios pequefios, pero no pueden ser
construidos de tal manera que supriman la confusion de los rayos que aparece de
los temblores de la atmosfera”, y proponia como unica solucion: "un aire sereno y
quieto, como el que posiblemente se encuentre en las cimas de las montafias mas
altas, sobre las nubes mas densas"

Conforme han avanzado los telescopios se ha hecho cada vez mas evidente
la necesidad de aprovechar esta resolucion "intrinseca" con la que cuentan los
grandes telescopios. Se han propuesto varios tipos de soluciones para ya sea
compensar o hasta evitar los efectos de la turbulencia atmosférica. En este trabajo
nos concentramos en una de estas soluciones, que es la dptica adaptiva.

La Optica adaptiva es una técnica cuyo objetivo es el de medir las
aberraciones del frente de onda introducidas por la atmosfera y corregirlas con un
elemento deformable. La posibilidad de utilizar dptica adaptiva fue propuesta por

Babock en (1953), pero se veia principalmente limitada por la tecnologia existente.



Ahora conociendo el comportamiento estadistico de la turbulencia atmosférica, de
técnicas de control y con el avance tecnologico presente es posible llevar a la
practica estas ideas.

El objetivo principal de este trabajo es el de proponer un sistema de optica
adaptiva para el telescopio de 2 metros del Observatorio Astrondmico Nacional de
San Pedro Martir, y para un telescopio de 6.5 metros que se tiene en proyecto
construir por el Instituto de Astronomia de la UNAM. El trabajo se concentra
principalmente en los sensores de frente de onda, especialmente en los detectores
para el sensor de frente de onda, y la combinacidn optima de sensor-corrector.

La tesis esta dividida en tres partes. La primera trata de la turbulencia
atmosférica y de los efectos de ésta sobre el frente de onda. En la segunda parte se
explica un sistema de Optica adaptiva en general, los parametros de disefio y las
limitaciones. También se explica cada parte del sistema separadamante,
comparandose las diferentes soluciones que existen para cada etapa, y la
interaccidon entre ellas. Al final de este capitulo se define el sistema de dptica
adaptiva 6ptimo. En la tercera parte se estudian y comparan tres tipos de detectores
que pueden ser utilizados por el sensor de frente de onda; el CCD, el mepsicron y
los fotodiodos de avalancha. Se determina cual es la magnitud limite de la estrella
que se puede alcanzar a utilizar como referencia con cada tipo de detector, y se

determina el de mejor desempefio.



II. EFECTOS DE LA TURBULENCIA ATMOSFERICA SOBRE LA
RESOLUCION ESPACIAL.

I1.1. La necesidad de alta resolucion espacial en astronomia.

En astronomia, la tinica manera de estudiar los objetos astrondmicos es a
través de la luz que proviene de ellos. Pero el flujo de fotones proveniente de estos
objetos es muy pequefio, por lo cual es necesario colectar la mayor cantidad de
fotones posible.

Los telescopios tienen la funcion de colectar la mayor cantidad de luz de un
objeto en estudio para observar fuentes débiles y resolver estas fuentes. Mientras
mayor sea el diametro de la pupila de entrada del telescopio mayor sera el area
colectora de luz (lo que implica detectar fuentes mas débiles), y también sera
mayor la resolucion, es decir, la capacidad de detectar detalles en el objeto. Sin
embargo, antes de llegar al telescopio, la luz tiene que pasar a través de un medio
turbulento, que es la atmodsfera de la tierra. La turbulencia atmosférica impone un
limite en la resolucion de un telescopio astrondmico independientemente del
diametro de este. Esto es debido a que la atmdsfera tiene variaciones aleatorias de
indice de refraccion, lo cual introduce variaciones aleatorias en la distribucion de
fase del frente de onda. El frente de onda que incide en la pupila del telescopio
tiene entonces, distorsiones que varian en el tiempo. Por consiguiente, contar con
telescopios mas grandes sin sistemas de correccion implica recibir mas fotones
pero no mayor resolucion. En este capitulo se estudian los efectos de la atmdsfera

sobre el frente de onda y sobre la resolucion del sistema.

I1.2. Funcién de transferencia 6ptica y resolucion del telescopio.

La distribucion de intensidad en el plano imagen de un telescopio esta dada

por (Goodman 1968):



1(%) = (@) *0(%); (1)

donde O(X) es la distribucion de intensidad del objeto y A(X)es la funcion de

respuesta al impulso.

En el espacio de Fourier, la ecuacion (1) es:
I(F)=A(HOF); 2)

donde H(f) es la funcion de transferencia del sistema, dada por:

H(f) = 3(h(X)-h(X))
=h(f)®h(f) ; 3)
= P(f)® P(f)

donde P(¥) es la funcion pupila del sistema y ® .es la autocorrelacion.

Para un telescopio perfecto, la funcion pupila es:

1 para ‘x|<R

P(x)= { (4)

0 para [x|>R

donde P es una entrada circular de radio R.
Generalmente se utiliza la Funcion de Transferencia Optica (FTO), que es la

funcion de transferencia normalizada:

S”(f)=-%((—’;7). 5)

La FTO de un telescopio perfecto tiene una frecuencia espacial de corte en:

(6)

o

j;_:



Un criterio para evaluar cuantitativamente el sistema es el dado por la

resolucion de Strehl:

&= [3(F)df; (7)

que corresponde a la intensidad central de la imagen.
En el caso de un telescopio con aberraciones, la funcion de pupila tiene un

término complejo correspondiente a distorsiones de fase:
P (%)= P(x)e"™™; (8)

donde ¢,(x) corresponde a las distorsiones de fase introducidas por las
aberraciones.

Cualquier aberracion introducida al frente de onda, ya sea por el telescopio
o por la propagacion en un medio turbulento siempre va a disminuir la resolucion

de Strehl en la imagen. Es decir que, en todos los casos:

Qa < Oaperjécro- (9)

Aun en el caso de un telescopio perfecto, la atmésfera va a introducir

aberraciones que afectan seriamente la FTO, como se vera en las siguientes

secciones.

I1.3. Turbulencia atmosférica.

La turbulencia atmosférica introduce inhomogeneidades en la temperatura
las cuales se traducen en inhomogeneidades del indice de refraccion. El espectro
de potencias de las fluctuaciones de indice de refraccion, que vamos a suponer
como valido, sigue la ley de Kolmogorov (Kolmogorov, 1941, citado por Roddier,

1981):



@, (%) =0.033C2 7", (10)

donde C~ es un parametro que indica la "intensidad" de la turbulencia llamado

constante de estructura de fluctuaciones de indice de refraccion .

Este espectro es la transformada de Fourier de la correlacion de

fluctuaciones de indice de refraccion N dado por (Roddier, 1981):
By (p) = [ @, (®)exp(ik-P)dk. (11)

donde la correlacion B, es:

By (p)=(N(F)N(F +P)). (12)

Ahora veamos como se relaciona la estadistica de la turbulencia atmosférica
con el frente de onda incidente al telescopio.

Supongamos que incide sobre la atmdsfera un frente de onda plano no

perturbado:
w(X)=1. (13)

Suponemos una distribucidn continua de turbulencia caracterizada por una
constante de estructura de fluctuaciones de indice de refraccion dependiente de la

altura C,, (%), que introduce fluctuaciones de fase ¢, (X).

La funcion de correlacion (o coherencia) del frente de onda en el plano de

la pupila:
B(®={wX)m(z+D) (14)
esta dada por (del espectro de Kolmogorov):

B,(®= exp—%[z.mkzé | c;(h)dh]. (15)



En las siguientes secciones se estudia como se relaciona esta funcion de

correlacion con la imagen y la resolucion.

11.4. Efectos de la turbulencia atmosférica sobre la resolucion.
I1.4.1. Imagenes de largo tiempo de exposicion.

En el espacio de Fourier, la relacion entre el objeto y la imagen
(instantanea) es:
1(f)=8(1)-0(), (16)
donde S(7)es la funcién de transferencia optica del sistema atmosfera-telescopio y
O(f) es la distribucion de intensidad del objeto. Se considera una imagen
instantanea, en este caso, a una imagen cuyo tiempo de exposicion es menor al
tiempo caracteristico de las fluctuaciones atmosféricas.
En astronomia, debido a que las fuentes observadas son muy débiles,
generalmente se toman imagenes de largo tiempo de exposicion. Una imagen de
largo tiempo de exposicion es el promedio de muchas imagenes instantaneas, igual

a (en el espacio de Fourier):

(1()) = (S(F))-0(F). a7

Si en el plano de la pupila incide un frente de onda con aberraciones,

entonces la FTO del sistema atmosfera-telescopio es:
7 1 - * ;- 7 - — * - — 7 —
S(fyoe | @y @+ ))P@P @+ f)da, (18)

donde ! es el valor de la funcion de transferencia en el punto central.

Tomando el promedio tenemos:



(S e[ (w@y @+ )PP @+ rda. (19)

De esta ultima ecuacion podemos reconocer la funcion de coherencia en el plano

de la pupila:

B(f)=(w@y @+ 1)). (20)
Entonces la FTO del sistema atmosfera-telescopio es:

(S(F)) = BU)-T(F), (21)

donde 7(f)es la FTO del telescopio.

La FTO del sistema telescopio-atmosfera esta dada entonces por el producto
de dos funciones por lo cual, la frecuencia de corte queda determinada por la
funcion de menos soporte. Existe un diametro limite del telescopio para el cual la
frecuencia de corte de la funcién B(f) es igual a la del telescopio sin los efectos de

la atmosfera, o dicho de otra manera, existe un diametro r,del telescopio para el

cual:

[B(Hdf = [T(F)d . (22)

Este diametro se conoce como parametro de Fried, o longitud de coherencia
de la atmosfera. Esta cantidad define el diametro de un area sobre la pupila del

telescopio para la cual las desviaciones del frente de onda son menores que A/6.

El parametro de Fried se relaciona con la constante de estructura de las

fluctuaciones de indice de refraccion por (Roddier, 1981):

r, = [o. w36 [} (h)dhﬁ, (23)



y tiene una dependencia con la longitud de onda dada por:
ro o A5 (24)

Para longitudes de onda visibles (0.5 nm), , tiene un valor entre 5 y 20 cm,
dependiendo de las condiciones atmosféricas, correspondientes a un "seeing" de
entre 2 y 0.5 segundos de arco. El "angulo de seeing” es lo que comunmente se

utiliza para describir en astronomia la calidad de la imagen. Este danguloes A/r y

es el tamafio de la imagen promedio en el foco del telescopio.

La funcion de coherencia en términos de la longitud de coherencia es:

B(f)=exp-3.44(if /1,)". (25)

En la figura 1 se muestran la MTF (mddulo de la FTO) para un sistema no

perturbado por la atmosfera (linea continua) y la MTF para largo tiempo de

exposicion, para el caso en que 7, sea menor que el diametro del telescopio, con el
fin de mostrar como en una exposicion larga se pierde resolucion, es decir, se

pierden las frecuencias espaciales altas.

En resumen, se puede concluir que:

-Si el diametro del espejo telescopio es menor que 7, entonces la Optica del

telescopio limita la resolucion.

-Si el diametro del espejo del telescopio es mayor que r,, entonces es la turbulencia

atmosférica es la que limita la resolucion.

-Por mas grande que sea el diametro del espejo primario, la resolucion va a estar
limitada, a menos de que se utilice un sistema que compense los efectos de la

atmosfera, es decir, un sistema de Optica adaptiva.



10

Figura 1. MTF de un sistema no perturbado por la atmésfera
linea continua) y MTF para un sistema perturbado
por la atmdsfera (linea punteada).

I1.4.2. Imigenes de corto tiempo de exposicion.

El espectro de una imagen instantanea esta dado por:
1(7)=0()-8(7) (26)

donde S(f) contiene informacion de altas frecuencias. Como S(f) tiene
fluctuaciones aleatorias en la parte de altas frecuencias, al promediarla en varias

exposiciones para obtener (5‘( 7 )), se pierden las altas frecuencias.

Si tomamos ahora el cuadrado de S$(f), las fluctuaciones en las altas
frecuencias van a ser positivas, y no se van a cancelar al tomar el promedio. Es por
esto que, para estudiar las imagenes de corto tiempo de exposicion, vamos a
considerar el promedio del cuadrado del espectro de la imagen, llamado el espectro

de energia (Roddier, 1981)
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(pr)=ocnf (5 ) @)

El promedio del modulo cuadrado de S(f)es igual a:

= 1) SR B R
(s} < [(wtmw @+ Fyw@yw' @+7)) -
xP(@)P' (@ + f)P(@)P (7 + f)duda'

Para frecuencias altas, la expresion anterior tiene un comportamiento asintotico

dado por:
(s ) = (o977, 29)

donde:

o= j BX(F)df (30)

La ecuacion 1.28 muestra que la funcion de transferencia del espectro de
energia, para altas frecuencias, es igual a la FTO de un telescopio perfecto por un
factor de atenuacion. Esto implica que el espectro de energia tiene informacion de
altas frecuencias espaciales. Esta informacion de altas frecuencias se ve en la
imagen como granularidad o "motas” (speckles) de un tamafio de] orden de A/ D.
De estas altas frecuencias se puede obtener informacidn de alta resolucién con la

técnica de interferometria "speckle”. (Roddier, 1981, ver también Labeyrie, 1970).



II1. SISTEMAS DE OPTICA ADAPTIVA.

I11.1 Introduccion.

En el capitulo anterior se estudid cual es la manera en que se degrada el
frente de onda a su paso por la atmoésfera, y cual es la pérdida de resolucion. Ahora
la pregunta siguiente es saber como se corrige este frente de onda, y si es
fisicamente posible hacerlo. Un sistema que mide los errores del frente de onda y

los corrige en tiempo real se llama sistema de Optica adaptiva (OA).

Un sistema de Optica adaptiva consta de tres elementos fundamentales; un

sensor de frente de onda, un corrector de frente de onda y un sistema de control del

corrector (figura 2).

CORRECTOR
DE FRENTZ
DE ONDA

oo
l']t'l%' ==
Q
ot

]

— CONTROL -<‘

Figura 2. Esquema general de un sistema de Optica adaptiva.

El sensor de frente de onda determina el error de fase de frente de onda. Del

sensor del frente de onda se obtiene un mapeo de los errores del frente de onda.
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Esto a su vez pasa al sistema de control, el cual determina cual es la configuracion
que debe tomar el sistema cormrector. Esta correccion debe hacerse en un tiempo
menor que el tiempo en que tarda la atmdsfera en cambiar de configuracion, es
decir, el tiempo caracteristico de las fluctuaciones de ésta. Este tiempo, como

veremos mas adelante, constituye uno de los parametros de disefio del sistema.

El sensor de frente de onda requiere de una fuente de referencia, la cual
haya sufrido las mismas deformaciones que la imagen que se quiere observar. La
sefial para el sensor puede ser obtenida de la luz del mismo objeto de estudio, pero
esto no es conveniente dado que las fuentes son generalmente muy débiles. Se
puede también obtener la referencia del mismo objeto, pero en una banda en la que
no se esté observando, o de una estrella cercana de referencia, cuya luz haya
atravesado las mismas capas de la atmdsfera que la luz proveniente del objeto de
estudio (Roddier, 1991). Es decir, que la estrella de referencia y el objeto se
encuentren dentro del dominio de isoplanitismo. También se podria hacer una
fuente de referencia artificial enviando un haz de luz laser de la longitud de onda

de resonancia de algun elemento en la alta atmosfera.

A partir de los datos del sensor se puede reconstruir el frente de onda. Esto
puede hacerse de manera zonal o modal. La reconstruccion zonal implica dividir el
frente de onda en pequefias zonas y calcular de cada zona la inclinaciéon o
curvatura promedio y ajustar una superficie. La reconstruccion modal se lleva a
cabo ajustando el frente de onda a una suma de polinomios ortogonales, como

pueden ser polinomios de Zernike (Noll, 1976):

w(F) = 3.a,Z,(F) 31

donde Z,(7) son los polinomios de Zernike (Noll, 1976), y los coeficientes a; estan

dados por:



14

a, = [WFW(F)Z,(F)dF; (32)

donde W(F) es una abertura circular.

Estos tienen las ventaja adicional de corresponder a las aberraciones
clasicas. La correccion del frente de onda puede también ser zonal o modal. La
ventaja de corregir por modos y no por zonas es el hecho de que la contribucion al
error de los modos mas bajos es mayor que la de los modos mas altos (Noll, 1976),

es decir que aun corrigiendo pocos modos se obtiene una notable mejoria en la

imagen.

II1.2 Parametros de disefio de un sistema de dptica adaptiva.

Para disefiar el sistema de Optica adaptiva es necesario determinar

inicialmente los siguientes parametros:

1) Numero de puntos de muestreo del frente de onda. Este nimero, como primera
aproximacion, es igual al numero de areas de diametro ro presentes en la pupila
(areas de coherencia). Esto va a depender entonces del diametro de la pupila y de
la longitud de onda en la cual se lleven a cabo las observaciones (Roddier, 1991),

es decir que va a estar dado por:

D 2
N = . 33
[ro(ﬂ)) )

2) Numero de actuadores del espejo corrector. Este, idealmente es igual al numero
de puntos muestreados del frente de onda, multliplicado por el numero de

actuadores necesarios para corregir cada "subpupila" de radio 7.

3) Tiempo de correccion del sistema. Este tiempo de correccion se toma igual al

tiempo de vida de los speckles (Roddier, 1981) y es igual a:
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(34)

7
=2
v

H

donde v es la velocidad promedio del viento.

A pesar de que el tiempo de caracteristico de las fluctuaciones de la
atmosfera es tan pequefio, cada uno de los modos, o aberraciones del frente de
onda tiene tiempo de fluctuacion diferente, siendo mas lento mientras mas bajo el
orden de la aberracion. El espectro de potencias temporal de los coeficientes de
Zemike fue calculado por Roddier (1993). Suponiendo que la turbulencia se
propaga a velocidad v, la fase al tiempo 7 esta dada por y(7-vt), y la evolucion

temporal de los coeficientes de Zemike esta dada por:;
5,(t) = [W(R)Z(F)y(F - Ft)dr (35)

El espectro temporal de potencias de los coeficientes de Zemike es la

transformada de Fourier de la correlacion de s,(7):
C(D)=(s,()s;(t + 7)) (36)

y esta dado por:

17

s3]

donde v=vf, es la frecuencia temporal, v es la velocidad promedio del viento, y f.

- 2cos’ my
. {m G’) % f_f} 2ser’my (37)
I(m=0)

es la frecuencia espacial correspondiente a la coordenada espacial en la direccion

del viento.
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Como ejemplo de esto, podemos ver en la grafica del espectro de potencias
temporal de los ordenes mas bajos (tip y tilt) (figura 3) que la frecuencia de corte
es del orden de 8Hz para un viento de 10m/s y un telescopio de 2 metros. Esta

frecuencia corresponde a un tiempo de fluctuacion del tip-tilt de 120 ms.

(Roddier, 1993).

c.7 1 [ 1 i
tE [T j=2 ——>» 7
j=2 + 3
es fw g A . -
k=1 > (tis y tilt)
4 =7
G [ -
&2 [T "
c1 ~ I
o 4
-0.1 : L 1 I
c.o0 o0 0.1 1 D 1c?
R2
743 Rz
Frecuentiz ce cone,
Figura 3. Espectro de potencias temporal normalizado de las inclinaciones

(tip y tilt) del frente de onda, para un telescopio de 2m, y
una velocidad del viento de 10m/s.

4) Referencia del sensor de frente de onda. Como se vio anteriormente, se puede
usar parte de la sefial del objeto pero en otra banda, o una estrella de referencia
cercana dentro del dominio de isoplanetismo. La posibilidad de usar esta ultima
referencia depende de la sensibilidad del detector del sensor de frente de onda.
Esta sensibilidad va a determinar la magnitud limite de una estrella que pueda ser
utilizada como referencia por el sensor. Mientras mas sensible sea el detector, mas

alta sera la probabilidad de encontrar una estrella dentro del dominio de
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isoplanetismo, misma que pueda ser utilizada como referencia. En la figura 4 se
grafica la probabilidad encontrar una estrella de cierta magnitud a un angulo dado
del objeto de estudio (Roddier, 1991). (Nétese que mientras més alto el nimero

que determina la magnitud, menor es el flujo de la estrella.)

Magnitud de )a estrella de referencia

s 0 20 50 100 205 558
Distancla a la estrella de referenc!a (segundos de arco)

Grifica de magnitud de la estrella de referencia contra distancia
distancia angular del objeto, mostrando curvas de igual

probabilidad.

Figura 4.

Los parametros definidos anteriormente, dependen principalmente de la

longitud de onda de observacion y de el diametro de la pupila.

A continuacién se presentan dos tablas; una de ellas con valores promedio
de longitud de coherencia (r,) para varias longitudes de onda, el angulo del
dominio de isoplanitismo y los tiempos de fluctuacién, y otra tabla con el nimero
de &reas coherentes sobre la pupila (0 nimero de zonas a corregir), para

telescopios de 2 y 6.5 metros de didmetro, para varias longitudes de onda.
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Tabla I. Radio de 4rea de coherencia, angulo del dominio de isoplanetismo
y tiempo caracteristicos de las fluctuaciones de la atmosfera

para varias longitudes de onda (ecs. 24, 34).

ro (cm) A () 6 7 (ms)
10 0.5 3.0" 10
19.6 0.85 3.05" 20
23.0 1.0 8.0" 20
59.2 2.2 18.0" 60
158.5 S.4) 2.5" 160
364.1 10.0 s 360

Tabla II. Numero de zonas que se deben corregir
en un telescopio de 2 y de 6.5 metros para
diferentes longitudes de onda, para obtener
un razon de Strehl de 0.8. (ec. 33).

A1) N (para 2m) | N (para 6.5m)
0.5 400 4225
0.85 111 1100

1.0 76 800

2.2 1 103

5.0 1 17

10 - 3
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Como se observa en la tabla II, el nimero de zonas que se deben corregir es
muy grande, sobre todo para telescopios grandes en longitudes de onda visibles; y
los tiempos de correccion son muy pequefios. Es mas facil corregir las imagenes
mientras se observen en longitudes de onda mas largas debido a que se necesitan
hacer menos correcciones y los tiempos para hacerlas son mas largos. Esto,

evidentemente impone limitaciones practicas para construir un sistema de dptica

adaptiva.

I11.3 Limitaciones de un sistema de 6ptica adaptiva.

Los errores principales de la correccion del frente de onda provienen de:

1) El niimero finito de puntos de correccion. Este es llamado error de ajuste del

frente de onda. La variancia residual del frente de onda, en caso de correcciéon
zonal es (Beckers, 1993):
A~0.34(r, /1)’ rad’, (38)

donde r; es el tamafio de la zona de correccion.

En el caso en que se corrijan los modos de Zemike, esta variancia residual
se encuentra calculada por Noll (1976). Si se corrigen los primeros J modos de

Zernike, el frente de onda queda ajustado por la funcion:

J
b=2a7z. (39)

La variancia residual es:

a=[([#r)- 8] Wryar; (40)
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y de 2.9 y 2.10 se obtiene que la variancia residual cuando se corrigen j términos
es:

8,=(#)-3(af) @)

J=1

Noll (1976) obtuvo los valores para la expresion anterior, para los primeros
21 términos (tabla III), obteniendo la autocorrelaciéon en el espacio de Fourier
después de calcular las transformadas de Fourier de los polinomios de Zemike; y la

variancia del frente de onda a partir del espectro de Kolmogorov.

Tabla III. Errores residuales de las correcciones de términos de Zemike (D es
el diametro de la abertura). Noll (1976).

A15=0.0279(D/ r,)*

A1 =1.0299(D/r))*

A8 =0.0525(D/ r,)*

A2=0.582(D/r,)*

A9=0.0463(D/r,)’

Ais =0.0267(D/ r,)*

A3 =0.134(D/r,)*

Aio=0.0401(D/ r,)*

A17=0.0255(D/ r,)*

A+=0.111(D/r)*

A1 =0.0377(D /r,)*

A1.=0.0243(D/r,)*

As=0.0880(D /r,)*

A12=0.0352(D / r,)*

A19=0.0232(D/r,)*

As =0.0648(D / r,)*

A13 =0.0328(D/ r,)*

A20=0.0220(D/r,)*

A7=0.0587(D/r,)*

A14=0.0304(D/r,)*

A2 = 0.0208(D /r,)*
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Para valores grandes de ), esta variancia es:

A, =0.294477% (D 1,)"[rad")]. (42)

donde D es el diametro de la apertura.

2) La diferencia de tiempo entre la deteccion y la correccion. Este se denomina
error de retraso. Este error ha sido calculado por Roddier (1993). Para un proceso

estacionario, la variancia introducida por un retraso t por cada término de Zernike

esta dado por:

s o

2 (43)
= <‘sj(!)r> + <|sj(t + T)I > - 2<sj(!)sj(t + z')>
donde s;(?) representa la evolucion temporal del coeficiente a;(?).
Para un proceso estacionario:
&(9)=2[C,(0)-C(D)] (49)

donde C,(r) esta definida en la ecuacion (36).

La variancia total introducida por un retraso t, para el caso en el que se
compensen j términos, en relacion a la variancia total del frente de onda, esta dada
por la suma de la variancia introducida por un retraso t en cada término, es decir:

(n+1)Xn+2)/2

gﬁ(r)=-017 Ze}(r). (45)

El retraso maximo aceptable es tal que el error introducido por tal retraso

sea menor que el error dado por los términos no compensados, es decir:
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&()< gzi (46)

3) El ruido del detector del sensor de frente de onda. Este determina el error de

deteccidn. Este tipo de ruido se estudia ampliamente en el siguiente capitulo.

El primero y el tercero introducen un error en la medida del frente de onda
que se detecta; y el tercero introduce una diferencia entre el frente de onda que se
mide y el que se debe corregir, independientemente de la precision con que se haya
medido el frente de onda. Conociendo estos errores se puede evaluar un sistema

que corrija parcialmente el frente de onda.

II1.4 Correccién parcial.

Anteriormente se vio que el numero de modos corregidos necesarios es
proporcional al nimero de areas de coherencia en la pupila. De esta manera se
obtiene una resolucion de Strehl de 0.8, que dentro de los criterios de tolerancia se
puede considerar como una imagen limitada por difraccion. Sin embargo, para
telescopios muy grandes y para longitudes de onda visibles este niimero es muy
elevado. Por esta razon es conveniente estudiar que tan posible es llevar a cabo una
compensacion parcial y aun asi obtener una mejoria importante en la calidad de la
imagen. Wang y Markey (1978) obtuvieron la MTF de un sistema perturbado por
la atmosfera con compensacion modal. Obtuvieron también, a partir de la MTF,
graficas de la resolucion de Strehl normalizada a la resolucidn sin compensar (lo
cual equivale en cierto modo a una ganancia en resolucion) como funcién de ro.

Los resultados se reproducen en la figura S.
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Los méximos de las curvas de la figura 5 corresponden a la maxima
ganancia en resolucién de un sistema de Optica adaptiva, y se encuentran

aproximadamente en (Roddier, 1991):

T 1 0 [ 4t | y 4
Rezen de Strehl 145 92 Sa 23 20
& 4 /) s =
29 / /
/ ’
/ y
~ / —
29 /
4
/
e .SH: =
x 3 -
: ° ,| Miximo
— z i grado de
~ r ..
= : _. correccion.
2 2: (Modos de
*{ Zernike) J
. el 1
' ' ]
2.5 |
0.4 ‘]
0.2 1 |
2) 20
Figura §. Resolucion de Strehl normalizada como funcion de D/ 7, para

diferentes grados de correccion. (Reproducido de Roddier, 1991).

Es decir que la para obtener la maxima ganancia en resolucion se necesitan 7 veces
menos zonas que para llegar a una razon de Strehl del 0.8. Este maximo

corresponde a una razon de Strehl del 0.3, y se obtiene una imagen de un objeto
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puntual como la mostrada en la figura 6, donde se compara con la imagen sin
compensar y la imagen con una razén de Strehl de 0.8. La imagen compensada
(con razon de Strehl de 0.3) tiene casi el mismo ancho a media altura (FWHM)
que la imagen con una razonr de Strehl de 0.8. Este resultado fue obtenido por

Roddier (1991) a partir de la FTO para varios grados de compensacion obtenida

por Wang y Markey (1978).

4 7—1 ¥ G T‘l v = i (L ! CEREE ! I v

3 °C ) 7]
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-4 -2 0 & 4
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Figura 6. Perfil te6rico de una imagen de una fuente puntual con razén de

Strehl de 0.3 (linea punteada) comparada con la imagen "
limitada por difraccién (linea continua), y con la imagen no
compensada (reproducido de Roddier, 1991).

En la tabla IV se listan el nimero de modos que es necesario corregir para

tener maxima eficiencia y una razon de Strehl de 0.3, para telescopios de 2 y 6.5

metros, en varias longitudes de onda.
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Tabla IV. Numero de zonas que se deben corregir
en un telescopio de 2 y de 6 metros para
diferentes longitudes de onda, para
obtener una razon de Strehl de 0.3.

Au) N (para 2m) | N (para 6m)
0.5 &7 515
0.85 16 143

1.0 11 97

2.2 2 14

5.0 - 2

10 = .

IIL.S. Sensores de frente de onda. .
II1.5.1 Sensor de frente de onda de Shack-Hartmann.

Este sensor estd formado por un arreglo bidimensional de pequefias
lentecillas iguales. Este arreglo divide el frente de onda en "segmentos"” cada uno
de los cuales es enfocado sobre un arreglo de detectores (Tyson, 1991; Rousset et
al, 1990). (Por ejemplo sobre 4 pixeles de un CCD) (figura 7) A partir de la
posicion de la imagen de cada lentecilla se determina la inclinacion promedio de
cada segmento de frente de onda, de una manera analoga a la utilizada para medir

la inclinacion del frente de onda (tip tilt).

Cuando incide sobre el sensor un frente de onda plano no inclinado, las
lentecillas enfocan cada zona del frente de onda en el centro del conjunto de

pixeles. Si el frente de onda estd deformado, las lentecillas van a enfocar el
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segmento en una posicion fuera del centro (figura 7). Debido a que la imagen de

cada lentecilla no es puntual, se calcula la posicion del "centroide" de la imagen.

(figura 8).

Figura 7. Esquema general del funcionamiento del sensor de
Shack-Hartmann.
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Figura 8. A la izquierda: Hartmangrama sin aberraciones; a la derecha: con aberraciones.
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Los datos que proporciona el sensor son las posiciones del centroide de

donde se obtienen directamente las inclinaciones promedio.

II1.5.2. Sensor de curvatura de frente de onda.

La idea original de este sensor consiste en medir la irradiancia de dos
imagenes desenfocadas simétricas al foco. (Ver figura 10), y restarlas (Roddier,
1988; Roddier et al, 1988). Si se tiene un frente de onda sin desviaciones
convergente al foco, las irradiancias en ambos planos son iguales. Sin embargo una
desviacidn local en la curvatura del frente de onda implica que esa porcion del
frente de onda converge mas cerca de un plano que del otro. Esto produce una

diferencia de irradiancia en ambos planos indicativa de la curvatura local.

La diferencia de irradiancias entre los dos planos esta dada por (Roddier,

1988 ):

w  LF)-LiF) FU-1) & 2,
S(F) = T B [ﬁz(ﬁ/l)é‘c-kv 4]?/1)], (48)

donde V?z es el laplaciano del frente de onda (curvatura local) y 5¢% es la

inclinacion del frente de onda en el borde de la pupila en la direccion radial.

El sensor de curvatura desarrollado en la universidad de Hawaii utiliza este
principio, pero no mide la irradiancia en dos planos simétricos enfocados
simultaneamente sobre dos detectores (Roddier, 1993). Este sensor utiliza un
espejo de membrana cuya curvatura varia, pasando de ser concavo a ser convexo a
una frecuencia de 7khz. Este espejo forma una imagen desenfocada de la pupila
sobre un detector. Cuando es concava se forma la imagen de la intrafocal, y

cuando es convexa se forma la imagen de la extrafocal. El detector que se utiliza
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para este sensor consta de 13 elementos sensibles (pixeles), dispuestos de la

siguiente forma:

Figura 9. Geometria de los 13 elementos sensibles para el sensor
de curvatura de frente de onda.

P Pz
<ﬁ
W L |
Figura 10. Esquema del sensor de curvatura de frente de onda.

I1I1.6. Correctores de frente de onda.

Un corrector de frente de onda es un dispositivo que modifica la fase del
frente de onda. El tipo de correccion mas utilizado es por medio de reflexion sobre
un espejo deformable. Existen varios tipos de espejos deformables. Estos pueden

tener ya sea una superficie segmentada o continua.
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Los espejos con una superficie segmentada estan formados por varios
espejos pequefios, cada uno de los cuales tiene tres grados de libertad, dos

inclinaciones y desplazamiento vertical.

Los espejos cuya superficie es continua son deformados por medio de un
arreglo de actuadores. Esta deformacién se puede llevar a cabo ya sea de una
manera mecanica, con actuadores que desplacen verticalmente las diferentes partes
del espejo, o aplicando un voltaje en el caso de que el espejo esté hecho de un
material que se deforme por la accion de un voltaje (Espejos bimorfos, de

membrana etc).

Un espejo bimorfo estd hecho de una superficie reflectora (de vidrio o
metalica) pegada a una lamina de material piezoeléctrico de aproximadamente
Imm de grueso (ver figura 11), con un electrodo interior enmedio (Tyson, 1991;
Steinhaus et al, 1979; Kokorowski, 1979). Del otro lado del piezoeléctrico se
coloca un arreglo de electrodos individuales externos.

superficie

reflectora
R e S electrodo interior

material

electrodos Piezoelectrico

exteriores

Figura 11. Esquema de un espejo bimorfo.

Cuando se aplica un voltaje entre un electrodo externo y el electrodo interno, las
dimensiones del piezoeléctrico cambian, de manera que el radio de curvatura R

(del espejo) cambia, siendo:
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(49)

donde Ves el voltaje aplicado, d); es un parametro que depende del material

piezoeléctrico, y ¢ es el grueso de la placa piezoeléctrica.

Un espejo de membrana es, como su nombre lo indica, una membrana
reflectora de titanio o nickel, de 0.5 a 1.5 micras de grueso colocada entre un
electrodo individual transparente y un arreglo de electrodos individuales (Tyson,
1991; Grosso et al, 1977) (figura 12). Si no se aplica ninguna presion sobre la
membrana, ésta permanece plana. Cuando se aplica un voltaje a la membrana, esta
se deforma, sin embargo la deformacion sufrida al activar un solo actuador no es
lineal ni local, sino esta dada por la siguiente relacion:

Vix(x, y)=-% (50)

donde z(x,y) es la forma que toma el espejo, T es la tension de la membrana, y

P(x,y) es la presion ejercida sobre la membrana.

ventana

w4
I electrodo

|
e transparente

W
Y EEFEENEEE P

\ espejo de membrana

actuadores

Figura 12. Esquema de un espejo de membrana.
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Estos dos ultimos espejos tienen la particularidad de que la sefial aplicada a
los electrodos cambia la curvatura local del espejo. Esta caracteristica, resulta
ventajosa por varias razones. Debido a que la deformacion producida por cada

actuador no es local, se obtienen siempre superficies continuas.

Por otro lado, la distribucion de los actuadores en estos espejos puede ser
optimizada para que los modos del espejo coincidan con los modos con los que se
represente el frente de onda. De esta manera con el mismo nimero de actuadores

se obtiene un error de ajuste menor.

Finalmente, la ventaja principal de este tipo de espejos se obtiene si se
utilizan en combinacidén con un sensor de curvatura de frente de onda. Esto es
debido a que este sensor lo que entrega como sefial es la curvatura del frente de
onda, que es exactamente lo que corrigen estos espejos. De esta manera la sefial de
control del espejo es obtenida con un minimo de procesamiento, reduciendo en

gran medida el tiempo de correccion del frente de onda.

II1.7. Control.

Las sefiales del sensor de frente de onda determinan los errores de fase del
frente de onda. A partir de estas sefiales es necesario determinar los voltajes que

hay que aplicar a los actuadores del espejo deformable para que €ste tome la forma

deseada.

Esto puede hacerse ya sea construyendo un "mapa" del frente de onda y
después haciendo las correcciones en el espejo, u omitiendo el paso de la
representacion explicita del frente de onda y pasando de las sefiales del sensor

directamente a la correccion.

Para pasar de las sefiales del frente de onda al mapa de fase, de este mapa de

fase a los voltajes del espejo o simplemente de la sefial del frente de onda a los
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voltajes se utilizan métodos de algebra lineal (Tyson, 1991). La relacion entre las

entradas y las salidas es a través de un sistema de ecuaciones lineales, que en

forma matricial se representa:
(») =[B)(@); (51)

donde () son los valores de entrada, por ejemplo pendientes del frente de onda,
(a) son las sefiales de salida, como por ejemplo voltajes para los actuadores o
coeficientes de polinomios de Zemike, y [B] es una matriz que relaciona ambos.
Inicialmente se pueden determinar los valores de la matriz y los valores (y) se
miden, por lo cual es necesario invertir la ecuacion (51) para obtener los valores de
las incdgnitas. En general la matriz [B] no es cuadrada, y existen mas ecuaciones
que incognitas, por lo que se utilizan los métodos de ajuste por minimos cuadrados

para determinar la pseudoinversa de la matriz [B], obteniendo la ecuacion inversa:
(a)=[B"B] [B"}») (52)

donde [BT] es la transpuesta de la matriz [B] y [BTB]*I[BT] es llamada la
pseudoinversa de la matriz [B].

La representacion de fase puede ser zonal o modal. En la representacion
zonal se conoce la fase promedio para varios puntos del frente de onda, ¢,(x,,y,);y
las sefiales (s) del sensor (por ejemplo, pendientes locales) se relacionan con las

fases por la ecuacion:

(9)=[Bl(#. (53)
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En la representacion modal; la fase esta dada por una combinacion de

polinomios ortogonales, como pueden ser los polinomios de Zemike:
X
¢=2 aZ(x.y). (54)
k

A partir de la representacion del frente de onda se pueden corregir las zonas
o los modos; encontrando las sefiales de los actuadores por medio de otra ecuacion
matricial. Existe por otro lado, la posibilidad de corregir el frente de onda,
omitiendo el paso de la reconstruccion del frente de onda. De esta manera, a partir
de las sefiales del sensor de frente de onda se obtienen, por medio de una ecuacion

matricial, del sefiales para el espejo corrector.

Como se ha mencionado antes, cada tipo de sensor se acopla mejor a cierto
tipo de espejo corrector en cuanto a que las sefiales provenientes del sensor
proporcionan directamente las sefiales para el espejo. En la siguiente seccion se
estudian con detalle dos ejemplos de combinacion sensor-espejo corrector Optima
(es decir, para los cuales el control es casi directo) y se compara el desempefio de

ambos en condiciones de operacion equivalentes.

111.8 Comparacién de los dos sensores de frente de onda en combinacién con

espejos deformables.

En esta seccion se comparan el sensor de Shack-Hartmann y el sensor de
curvatura de frente de onda, en lo referente a la matriz de control, y en cuanto a
como se divide el flujo total entre los pixeles del detector, para consideraciones de
razon seflal a ruido. Se va a suponer que los sensores operan con un espejo
corrector que responde directamente a las sefiales del sensor, con el fin de

compararlos en configuraciones equivalentes.
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I11.8.1 Sensor de curvatura de frente de onda en combinacion con un espejo

bimorfo o con un espejo de membrana.

Como se ha explicado anteriormente, la sefial de salida del sensor de
curvatura es precisamente el laplaciano del frente de onda mas condiciones a la

frontera (ec. 48):

S.(F)=VW(F)+C. (55)

Por otro lado, la sefial que recibe un espejo de membrana, es igual al laplaciano de

la forma que toma la superficie del espejo:
S.(F) = -V*W(F). (56)

De igual manera en un espejo bimorfo.
De aqui que, si1 se desea que el espejo tome una forma que corrija el frente
de onda, es necesario unicamente proporcionarle la sefial del sensor de curvatura

con condiciones a la frontera (de 55 y 56):

S(F)=8(F)-C. (57)

Ahora vamos a pasar a estudiar un caso sencillo, en el cual el frente de onda
se divide en cuatro subpupilas, utilizando 4 detectores, como en la figura 14. Las
sefiales del sensor van a alimentar un espejo deformable (bimorfo o de membrana),
el cual va a corregir 4 elementos. Para esto es necesario un actuador por cada
correccion, es decir que el espejo va a tener 4 actuadores. Las cuatro sefiales del

sensor, s;, van a ser transformadas a cuatro sefiales para el espejo, a,, a través de

una ecuacion matricial:

(@=[M](s). (58)
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TN
D

detector espejo
4 sefiales 4 senales
de salida - de entrada
Figura 13. Relacion entre las sefiales de salida de un sensor de curvatura de

frente de onda, y las sefiales de entrada a un espejo bimorfo
o de membrana.

Esta matriz [Mc] tiene que ser de 4 x 4, es decir de 16 elementos.

Por otro lado, es necesario estudiar como se divide el flujo de fotones en las
cuatro medidas. Esto es necesario debido a que la precision de la medida va a
depender de cuantos fotones se tenga por medida.

La medida del frente de onda debe hacerse en un tiempo menor al de las
fluctuaciones de la atmoésfera. Vamos a suponer que inciden N fotones sobre el
telescopio durante ese tiempo. Esta sefial va a estar oscilando entre los dos arreglos
de detectores, siendo aprovechable por cada detector Unicamente la cuarta parte
del tiempo. Es decir que en cada medida vamos a tener N/4 fotones. Ademas, al ser

dividida la pupila en cuatro subpupilas, la sefial obtenida por cada detector va a ser

N/16.

II1.8.2. Sensor de Hartmann en combinacién con un espejo segmentado.

Un sensor de Hartmann mide la inclinacion local promedio del frente de

onda en cada subpupila muestreada. Esta forma de medir un frente de onda se
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adapta muy bien a un espejo segmentado el cual corrige la inclinacion promedio de
cada subpupila de una manera analoga a la correccion del "tip-tilt"

Suponemos que el frente de onda va a ser muestreado en cuatro subpupilas,
de cada una de las cuales se va a obtener la inclinacion promedio. Cada una de las
subpupilas es enfocada por una lentecilla a un arreglo de detectores. Para medir la
inclinacion promedio, se debe de medir la posicion de centroide de la imagen de
cada lentecilla. Para esta medida se necesitan al menos 4 detectores. Es decir que
se necesitan 16 detectores, de donde se van a obtener 16 sefiales.

Por otro lado, para corregir la inclinacion en cada subpupila se necesitan al
menos tres actuadores para dar las dos inclinaciones a cada segmento del espejo
corrector. (Ver figura 14). Si se acciona el actuador c, dejando fijos los otros dos,
el espejo gira alrededor de una recta definida por ay b, y el centroide de la imagen
se desplaza en la direccion x. De igual manera, si se acciona el actuador a, se
desplaza el centroide en la direccion y. Y si se accionan los tres actuadores se
mueve verticalmente todo el segmento del espejo, corrigiendo asi el modo piston.

Se necesitan, entonces, 12 actuadores en el espejo.

De las 16 seiiales g, del sensor, (correspondientes a 4 pixeles por lentecilla)

se deben obtener 12 seflales, a,, para el espejo, por medio de la matriz Mh:
(@)=[M,)(s). (59)

Esta matriz Mh consta de 16 x 12, es decir, 192 elementos.

Ahora, como en el caso anterior, vamos a analizar como se divide el flujo de
fotones. En el tiempo caracteristico de las fluctuaciones de la atmdsfera van a
incidir, como en el caso anterior, N fotones. Estos fotones se van a dividir en 16

elementos del detector, es decir que el flujo por pixel es N/16.
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F igu‘ra 14. Relacion entre las sefiales de salida de un sensor de Shack-Hartmann

v las seflales de entrada a un espejo de segmentos planos con
tres actuadores.

I11.8.3. Comparaciodn.

La cantidad de fotones que inciden por subpupila al detector del sensor
determina la posibilidad de sensar una estrella, dado que esta seiial debe ser mayor
que la razon sefial a ruido del detector. Esto significa que el numero de elementos

entre los cuales se divide el flujo total debe ser tal que se mantenga el flujo por
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subpupila mayor que el ruido del detector. Del analisis anterior, en el cual los dos
sensores operan en una manera equivalente, se obtiene que en ambos el flujo se
divide de manera igual, por lo cual; en aspectos de razon sefial a ruido, ninguno
supera al otro. Hay que mencionar, sin embargo que, el sensor Shack-Hartmann
podria presentar cierta desventaja debido a que, para medir el centroide de la
imagen de cada lentecilla, el nimero minimo de detectores necesarios es cuatro,
sin embargo, se suelen utilizar mas (por ejemplo, un arreglo de 5x 5 en el COME-
ON (Rousset et al, 1990)) debido a que el tamaiio de ia imagen puede exceder el
tamaiio del subarreglo.

Por otro lado, en este ejemplo sencillo, la matriz de control de la
combinacion sensor Shack-Hartmann y espejo segmentado consta de 96 elementos
mientras que la matriz de control del sensor de curvatura-espejo de membrana
tiene solamente 16. Esto favorece la utilizacion del sensor de curvatura de frente
de onda dado que, al manejar una matriz mas sencilla, se reduce

considerablemente el tiempo de procesamiento.

Existen dos sistemas reales en funcionamiento que muestran, en la practica,
la ventaja de la combinacion de sensor de curvatura y espejo de membrana o
bimorfo, sobre el sistema que sensa con Shack-Hartmann. El sistema COME-ON
(Kemn et al 1988), el cual mide las aberraciones con un sensor Shack-Hartmann,
utiliza 3 computadoras, mientras que el sistema de la Universidad de Hawaili, el

cual utiliza un sensor de curvatura y un espejo bimorfo, utiliza solamente 2.

Se puede concluir de este capitulo que el sistema que utiliza un sensor de
curvatura de frente de onda, en combinacion con un espejo bimorfo o de

membrana, presenta claras ventajas sobre los demas.



IV. ANALISIS DE DETECTORES PARA EL SENSOR DE FRENTE DE
ONDA.

IV.1. Introduccion.

La magnitud limite de el objeto de referencia con el cual puede operar un
sensor de frente de onda determina el porcentaje de objetos que pueden ser
corregidos con Optica adaptiva. Mientras mas sensible sea el sensor en este
aspecto, existe una mayor posibilidad de encontrar un objeto de referencia
utilizable cerca del objeto de estudio. (Es decir, dentro del dominio de
isoplanitismo). Esta magnitud limite, para un tipo en particular de sensor, esta
determinada por el desempeiio del detector utilizado. En este capitulo se analizan
tres detectores; CCD, fotodiodos de avalancha y mepsicron utilizados en un sensor

de curvatura de frente de onda.

IV.2 Caracteristicas generales.

Las caracteristicas generales de los detectores que determinan los
parametros para la evaluacién y comparacion son la eficiencia cuantica, los
diferentes tipos de ruido y la ganancia. A continuacion se explica brevemente cada

una de ellas.

- Eficiencia cudntica.

Al incidir los fotones sobre la superficie del detector, éstos van a extraer
electrones (llamados fotoelectrones) de la superficie. Estos fotoelectrones
constituyen la sefial que se va a medir. La probabilidad de que un foton extraiga un

electrén es llamada eficiencia cuantica, definida por (Léna, 1988):

_numero de fotoelectronesproducidos (60)
numero de fotones incidentes
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- Ganancia.

Existen ciertos detectores que amplifican el fotoelectron extraido. Por cada
fotoelectron, se miden a la salida un numero g de electrones. Es dectr, si inciden N

fotones, se extraen N7 fotoelectrones, y a la salida se miden N7g. A la cantidad g

se le llama ganancia (Léna, 1988).

- Ruido de fotones.

La tasa de llegada de los fotones es un proceso aleatorio con estadistica de
Poisson. Esto introduce un ruido igual a ¥N, si N es el numero de fotones

incidentes.

- Ruido de amplificacion.

La ganancia es una variable aleatoria con promedio g y desviacidn

standard o,. la cual suponemos que sigue una estadistica de Poisson. Esta

introduce un ruido multiplicativo a la sefial.

- Ruido de lectura.
En algunos detectores, se leen periodicamente las cargas acumuladas (Léna,
1988). A esta lectura se le asocia un ruido o;, constante par cada lectura. Este

ruido se da en (electrones por lectura por pixel).

- Corriente obscura.

Aun cuando no incide luz sobre el detector, la superficie fotoemisiva emite
cierto numero de electrones los cuales son detectados como sefial. Esto es debido a
excitaciones térmicas del material. Esta corriente es funcion de la temperatura, y se
reduce notablemente si se enfria el detector. Esto se ejemplifica en la grafica de la
figura 15, la cual muestra la corriente obscura (normalizada) como funcién de la

temperatura para detectores de silicio.



Corriente obscura normalizada

Figura 15.
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Corriente obscura (normalizada) como funcién de la temperatura para

detectores de silicio.
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IV.3. Descripcion general de los detectores estudiados.

IV.3.1. CCD

El CCD (Charge Coupled Device) es un circuito de silicio del tipo MOS
(Metal-Oxide Si). Esta formado por un substrato de silicio con una capa de 6xido,
el cual tiene un arreglo de electrodos (Timothy, 1983; Technical note 1983).
Cuando se aplica un voltaje a un electrodo se produce un "pozo" de potencial en el
cual se acumulan las cargas producidas por la radiacion incidente. El niumero de
cargas acumuladas es proporcional a la radiacion incidente en durante el tiempo de
integracion antes de cada lectura. La carga acumulada se transfiere

horizontalmente variando secuencialmente los voltajes de los electrodos.

IV.3.2. Fotodiodos de avalancha.

Los fotodiodos son otro tipo de detéctores de silicio. Estan formados por
una union p-n (diodo) polarizada inversamente. Debido a la polarizacion inversa,
se crea en la interfase una zona la cual no cuenta con portadores de carga. (Zona
de "deplesion") Cuando un fotén incide sobre la zona de deplesion, se forman
pares de electron-hoyo, los cuales se separan por el potencial de la zona de
deplesion y son medidos como sefial. El numero de pares electron-hoyo producidos
son proporcionales a la sefial. Si ademas, estos fotoelectrones son acelerados por
un campo electrostatico alto, estos producen a su vez mas electrones los cuales
repiten el proceso, amplificando el numero de electrones en la sefial de salida. Este

es el funcionamiento de los fotodiodos de avalancha. (Timothy, 1983; Deboo et al,

1971)
IV.3.3. Mepsicron

El mepsicron es un tipo de detector que utiliza una tecnologia

completamente diferente de los anteriores. Estd formado por un fotocatodo de
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material alcalino, el cual emite fotoelectrones. El fotocatodo es seguido por placas
microcanal, las cuales emiten electrones secundarios por el impacto de los
fotoelectrones amplificando asi la sefial. Finalmente los electrones inciden sobre un
anodo resistivo el cual da ademas informacion espacial de los eventos. (Angeles,

1986).
IV.4. Evaluacion y comparacion de los detectores.

Los tres detectores descritos anteriormente: presentan caracteristicas
diferentes, las cuales implican ventajas en algunos aspectos y desventajas en otros.
Por ejemplo, los detectores de silicio tienen una eficiencia cuéntica bastante mayor
que el mepsicron pero este ultimo presenta una altisima ganancia. También la
naturaleza de los ruidos de cada detector son diferentes. Sin embargo,
cualitativamente es dificil concluir cual es el mejor. En esta seccion se presenta un
analisis cualitativo de desempefio de cada detector para la aplicacion particular

analizada en este trabajo.
IV.4.1 Eficiencia cudntica de deteccion. (DQE).

Un parametro que se utiliza para evaluar como afecta el ruido al desempefio
del detector es la eficiencia cuantica deteccion, (DQE), o. Este parametro se puede
interpretar como la eficiencia cuantica efectiva de todo el detector ya en la sefial de

salida. La definicion de la eficiencia cuantica es (Timothy, 1983):

5= (SNR,)?.

(SNR, ) (61)

donde SNR, es la razon seiial a ruido de la sefial de salida 'y SNR, es la razon sefial

a ruido de la sefial incidente Si el detector no introduce ruido, entonces 8=n. Si el



detector introduce ruido, entonces 8<n. La razon sefial a ruido es el cociente entre
el promedio de la sefial y la desviacion standard.
El siguiente paso es encontrar la expresion de la DQE para un detector que

introduzca los ruidos descritos anteriormente.

Primero se calcula SNR,. La sefial incidente es el flujo promedio de fotones,
.esto es N fotones por segundo. Por otro lado, el ruido de esta seiial es la
desviacion standard de la sefial, es decir, la raiz cuadrada de la variancia. Como es

un proceso Poissoniano, tenemos que:

2 =N. (62)

De aqui que:

(SNR,’=N. (63)

Por otro lado, la sefial de salida (en numero de electrones) es igual al

numero de fotoelectrones amplificados, es decir:
N, =8N . (64)

Por ultimo queda calcular la variancia de la sefial de salida. Como se
menciond en secciones anteriores, se van a considerar tres tipos de ruido; el ruido
asociado con la ganancia, la corriente obscura y el ruido de lectura. Dado que los
dos primeros son funcion del tiempo y el Gltimo es constante para cada lectura,
entonces se va a considerar ahora un tiempo de integracion 7. Es decir, se
considera como sefial el numero de fotones incidentes durante el tiempo de

exposicion, y como sefial de salida, el nimero de fotoelectrones medidos durante

ese tiempo.
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Entonces, el cuadrado de la razon sefial a ruido de la sefial de entrada, por

lectura es:

SNR, = NT, (65)
y la sefial de salida por cada lectura es:
So=N,=1ngNT; (66)

que es el numero de electrones promedio a la salida por lectura.

El ruido de la sefial de salida esta dado por la raiz cuadrada de la variancia
total. Esta a su vez es igual a la suma de los cuadrados de los ruidos, o, en otras
palabras, la suma de las variancias. La sefial incidente y la corriente obscura, son
amplificadas junto con el ruido de la sefial, (es decir que se multiplican por la
ganancia). La amplificacion, (ganancia) es una variable aleatoria, g con variancia
o.. Es decir que la variancia de la sefial amplificada y de la corriente obscura
estaran dadas por la variancia de los productos. (Barlow, 1989).

Dado que el numero de fotoelectrones extraidos estd dado por una
estadistica de Poisson (Léna, 1988), la variancia asociada con la sefial amplificada,

por lectura (en un tiempo T de lectura) es:

0% =& INT + ING*T . (67)

Por otro lado, la corriente obscura esta dada por y e—, y el nimero del
seg

pixeles es n. Entonces, como este proceso también sigue la estadistica de Poisson,

la variancia de la corriente obscura, a la salida es:

obs

Oty = g LT+ LT . (68)
n n
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Por ultimo, si el ruido de lectura es o, por pixel por lectura, entonces la

variancia es:
o) =g T+ iINPT+g? L+ L2 + 2. (69)
n n

De aqui, la DQE es (Léna, 1988):
(ngNT)’

g nNT + nNT & +g2%T+—;—/To§ +0?

5" 3
NT

= 1+i [1+ 4 )+( o (70)
g’ nnN ng’NT

IV.4.2. Comparacion de la DQE de los tres detectores estudiados.

En las siguientes secciones se calcula la DQE de cada uno de los detectores
en particular, en funcion de la magnitud visual. La magnitud visual es el parametro

que se utiliza en astronomia para designar la luminosidad de una estrella en

funcion de la respuesta ocular.
La relacion entre la magnitud visual y el flujo de fotones es:
n, = qAle’ " (71)

donde:

-n, es el nimero de fotones incidentes por segundo y por metro cuadrado,
-q es un parametro relacionado con la transmision de la atmosfera, del telescopio y
del experimento, y su valor es g=.04.

-a4 es el ancho de banda del filtro en (filtro R).
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Esta relacion se va a utilizar para calcular la DQE. En todos los célculos
vamos a suponer que el arreglo de detectores consta de 13 pixeles, analogo al
utilizado por Roddier en el telescopio de Hawaii. Se hacen los célculos para
telescopios de 2 metros y de 6.5 metros. Es decir que el flujo por pixel (nimero de

fotones por unidad de tiempo) se calcula en todos los casos como:

n, Xxarea
N =T 72
T3 (12)

En todos los calculos se toma como tiempo de exposicion T el tiempo de
fluctuaciones de la atmoésfera en las longitudes de onda para las cuales se obtiene

una razon de Strehl de 0.3 para cada uno de los telescopios.

IV.4.2.1. DQE del CCD.
Suponemos un CCD de 13 elementos sensibles (pixeles). En los CCD no
hay amplificacidn, es decir que:

g=1

ag=1

y la cormriente obscura, si éste es utilizado a temperatura criogénica, es

despreciable. Entonces, la expresion de la DQE para un CCD es:

i :
5= 0[2+ . ;’L T} (73)
pix

Los detectores tipo CCD tienen eficiencias cuanticas muy altas. Estas son

especialmente altas para detectores CCD "adelgazados" (ver Timothy). En la figura
16 se muestra le DQE para valores optimos reportados de eficiencia cuantica y

ruido para ambos tipos de CCD. Se observa que los en los CCD "adelgazados",
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dado que la eficiencia cuantica es casi del doble, la DQE mantiene de la misma
manera para toda la grafica. La DQE comienza a caer para magnitudes mayores

para CCD adelgazados.

En la figura 17 se muestra como afecta el ruido de lectura la DQE. Se
grafica la DQE para ruidos de lectura de 5, 10 y 20 e”. A medida que el ruido de
lectura aumenta, la curva de DQE comienza a caer y se hace 0 para magnitudes
mayores. Es decir que mientras mas pequefio sea el ruido, se pueden sensar

estrellas mas débiles con una DQE casi constante.

DQE
0.4
B3
aiblc
Q.2
0.1
5 10 15 20 25T
Figura 16. Grafica de DQE contra magnitud visual para CCD's

adelgazados curva (a) y gruesos curva (b).

Los valores de ruido de lectura y de eficiencia cuantica para un CCD
"adelgazado" que se van utilizar para comparar los tres detectores (seccidn

IV.4.2.4)) son los Optimos reportados, y son:

electrones
UL = = 0y
pix x lectura

7=0.85,
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DQE
0.4
0.3
albic
0.2
0.1
5 10 15 20 25™
Figura 17. Grafica de DQE contra magnitud visual bara CCD's

con ruidos de lectura de Se™ (c), 10e” (b) y 20e” (a).

IV.4.2.2. DQE del Mepsicron.

En el caso del mepsicron no se tiene ruido de lectura, por lo cual se elimina
ese término del calculo de la DQE, de donde la expresion de esta ultima para el

mepsicron es:

5= 4“1+32§-](1+—7—-ﬂ : (74)
g nnN

Por otro lado, la ganancia de un mepsicron es:
g=108
y la eficiencia cuantica para la region del espectro para la cual es mas sensible el
fotocatodo es:
n=0.1

La corriente obscura depende fuertemente de la temperatura a la cual se
mantenga el fotocatodo. Los valores de corriente obscura para temperatura

ambiente y para el detector enfriado y sin enfriar son (para todo el fotocatodo):
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# o =130 electrones;
seg
electrones
Vo = 3
seg

La corriente obscura por pixel es igual a los valores anteriores divididos por el
numero de pixeles (13).

En la figura 16 se grafica la DQE para el mepsicron enfriado y sin enfriar.
La grafica muestra que la DQE se mantiene casi constante e igual a la eficiencia
cuantica del fotocatodo hasta cierta magnitud alrededor de 17, (para el mepsicron
enfriado), para la cual la DQE comienza a caer. El efecto de enfriar el detector es

el de mantener la DQE constante hasta magnitudes mas altas, ganandose asi cerca

de 4 magnitudes.
DQEyp 25
0.2
0.15
0.1 S
0.05 i b
J.
5 10 15 20 25 m
Figura 18. Grafica de DQE contra magnitud visual para mepsicron

no enfriado (a) y para mepsicron enfriado (b).
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1V.4.2.3. DQE de los fotodiodos de avalancha.

Los fotodiodos de avalancha, al igual que el mepsicron, no tienen ruido de
lectura. Los fotodiodos de avalancha también son enfriados, lo cual reduce
enormemente la corriente obscura. Las caracteristicas reportadas de los fotodiodos
de avalancha son las siguientes:

g =100;7=0.32;0,, = 25—
seg

Se espera que en proximas fechas existan fotodiodos de avalancha con
eficiencias cuanticas de 0.75. Estos fotodiodos también se consideran en los
calculos comparativos de los detectores, y nos referiremos a ellos como "fotodiodos
de avalancha (APD) ideales".

En este caso el detector "completo” va a estar formado por 13 fotodiodos de

avalancha, es decir que cada fotodiodo constituye un pixel.

IV.4.2.4. Comparacién de la DQE de los fotodiodos estudiados. Discusion de

resultados.

En la tabla V se resumen las caracteristicas particulares de cada detector.

TABLA V. Eficiencia cuantica, ganancia, corriente obscura y ruido de
los detectores estudiados.

DETECTOR =
4 & 60 — ¢ o, ¢
seg - pix seg - pix
CCD 0.85 1 0 5
Mepsicron 0.10 1x107 0.3 0
APD 0.45 100 25 0
APD ideal. 0.75 100 25 0
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En las figuras 19 y 20 se grafican las eficiencias cudnticas de deteccion
(DQE) para los tres detectores estudiados, en condiciones Optimas de operacion en
funcion de la magnitud visual, para telescopios de 2 metros (figura 19) y de 6.5
metros (figura 20).

En la grafica se observa que los la DQE de todos los detectores se mantiene
casi constante hasta cierta magnitud, a partir de la cual la DQE cae mas o menos

abruptamente a C€ro.

5 10 15 20 25 m

Figura 18. Graficas comparativas de DQE contra magnitud visual
para mepsicron enfriado (a), CCD (b), APD (¢) y
APD "ideal" (d), para un telescopio de 2 metros.

Esto muestra que, a pesar de que el CCD tiene mayor eficiencia cudntica
que el mepsicron y que el apd, éstos ultimos tienen una DQE mayor para flujos
pequefios, los cuales son de interés en este trabajo. Por otro lado, los fotodiodos de
avalancha tienen una DQE casi igual a la eficiencia cuantica, y superan al
mepsicron y al CCD en un rango muy amplio las magnitudes. A partir de magnitud
15 para telescopios de 2 metros, y de magnitud 17 en telescopios de 6.5 metros, el
mepsicron supera a ambos detectores (existentes). Este detector es el que mantiene

la DQE constante igual a su eficiencia cudntica para magnitudes mas altas, a pesar
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SNR, = S (75)

Ra
La magnitud limite detectable estd dada por la sefial de entrada
correspondiente a la sefial de salida equivalente al NEP de salida. Dado que la
razon sefial a ruido de salida esta dada en términos de la sefial de entrada N, la

sefial minima observable se encuentra igualando la razon seiial a ruido a 1:

e =, (76)
2
g’ nNT + nNT o’ +g2;7"+;7‘o§+o§

a partir de la cual se despeja la sefial de entrada, M.

v AT+ o)\ (—1T(g + )Y —4(PT°g* N yI(g* + 02) - %)

(77
2’ T?g?) ()

de la cual se puede obtener la magnitud limite.

Sustituyendo los parametros de cada detector, las magnitudes limites

detectables se listan en la tabla VI.

Notese que los valores de razon sefial a ruido estan dados por pixel, es decir
que estas magnitudes limites corresponden a sefiales minimas detectables por
subapertura. Es decir, cada "segmento" del frente de onda tiene una potencia
detectable. Esto implica que al menos existe en cada subapertura la sefial con la
cual reconstruir o corregir el frente de onda, pero esto no da ninguna informacion
sobre la precision de las medidas en el frente de onda. Esto se estudia en la

siguiente seccion.
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Tabla VI. Magnitudes limite detectable para
los diferentes detectores estudiados.

6.5 metros 2 metros
DETECTOR | mag. limite | mag. limite

CCD 13.8 114
mepsicron 12.8 11

APD 15.1 12.7

APD "ideal" 16.2 13.6

Estos célculos se hicieron considerando que el frente de onda se divide en
13 elementos, para los cuatro detectores. Si se desean medir més subaperturas, el
flujo se divide aun mas y se reduce la razon sefial a ruido, reduciéndose asi la

magnitud limite observable por el detector.

IV.4.4. Error en la medida del frente de onda por el ruido de los detectores.

En esta seccion se calculan los errores en la medida de las fases del frente
de onda a partir de los errores de medicion de la intensidad. Se encuentra también
la magnitud limite que se necesita para medir errores de frente de un frente de
onda del cual se obtenga una razon de Strehl de 0.3, la cual como vimos

anteriormente es la minima aceptable.

Para obtener el mapeo de fases del frente de onda, o las sefiales de
correccion es necesario llevar a cabo ciertas operaciones sobre las sefiales que
inciden sobre el detector (las irradiancias de las pupilas desenfocadas), las cuales
propagan el error producido por el ruido del detector.

La sefial del detector esta dada por:

A~
|
R

(79)

S
+
N



56

donde la sefial S del detector se relaciona con el frente de onda por la ecuacion

2.17).
El error en la sefial del sensor, en funcion del error con que se miden las

irradiancias es:

S = giau, " ;Tﬁd]z (80)

1 2

donde dl\y dI: son los errores con los que se mide la irradiancia; y di=dl= dl. De
(3.20)y (3.21):

11—]2

ds=2 81
(L +1)° ¢4
y aproximando /, = /,, se tiene finalmente:
as di
ST (82)

Por otro lado, la relacion entre el error medio cuadratico del frente de onda
reconstruido y el error medio cuadratico del laplaciano del frente de onda (en este
caso dada por S, la sefial del sensor), como funcion del tamafio del arreglo (nimero
de detectores sobre el diametro), ha sido calculada por Roddier (1988) y se

reproduce en la figura 21.

En el caso estudiado en este trabajo, el numero de detectores sobre el
diametro es aproximadamente 5, lo cual, en la grafica, corresponde a un

coeficiente de error de 0.2; de aqui:

dw =0.2dS.
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Cocliciente de error

] I
b °

0 2 4 6 3 o 12 14
Tamaiio del arreglo.

Figura 21. Razon entre el error medio cuadritico del frente de onda y el error medio
cuadratico del laplaciano como funcién del tamatio del arreglo para
(a) arreglo cuadrado y (b) arreglo circular con los detectores en
hexdgono. (Reproducido de Roddier, 1988).

En las figuras 22 y 23 se grafica el error en la medida del frente de onda en
funcién de la magnitud visual, para los tres detectores, para 2 y 6.5 m. El error esta
expresado como fracciéon del maximo error rms producido por la atmésfera (Noll,
1976). En la grafica también se muestra el punto en cada curva para el cual el error
del frente de onda es tal que se obtiene una razén de Strehl de 0.3, el cual es el
minimo aceptable. Dado que este tipo de sistema corrige 9 modos (Roddier, 1988),
el error esta calculado suponiendo que el sistema se utiliza en la longitud de onda
para la cual se pueden corregir 9 modos obteniendo una razén de Strehl de 0.3.

Evidentemente esta longitud de onda es diferente para ambos diametros de

telescopio.
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8 10 12 14

Figura 21. Error en la medida del frente de onda producido por el ruido del detector
para (a) CCD, (b) mepsicron, (c) fotodiodos de avalancha y (d) fotodiodos
de avalancha "ideales", para un telescopio de 2 metros, como fraccion del
maximo error de frente de onda producido por la atmosfera. Las lineas
horizontales determinan el error de frente de onda residual con el cual se
obtiene una razén de Strehl de 0.3.

1.2 ‘ b
1
0.8 c
0.6 d
0.4
0.2
6 8 10 12

Figura 22. Error en la medida del frente de onda producido por el ruido del detector para
(a) CCD, (b) mepsicron, (c) fotodiodos de avalancha y (d) fotodiodos de
avalancha "ideales", para un telescopio de 6.5 metros, como fraccion del
maximo error de frente de onda producido por la atmdsfera. Las lineas
horizontales determinan el error de frente de onda residual con el cual se
obtiene una razén de Strehl de 0.3.
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De esta manera, lo que se obtiene finalmente de esta seccion es la magnitud limite
de la estrella de referencia que se puede utilizar para obtener una razon de Strehl
de 0.3, para los detectores estudiados, y la longitud de onda para la cual, en cada
caso, se obtiene tal correccion. Estos resultados se listan en la tabla VII. También
se lista en la tabla la magnitud para la cual el ruido de la sefial es igual que la
maxima distorsion rms del frente de onda, es decir, la magnitud a partir de la cual

ya no es posible medir los errores de fase del frente de onda.

Tabla VII. Magnitudes limite de la estrella de referencia para las cuales el ruido del
detector permite medir errores de frente de onda tales que se pueda
obtener una razén de Strehl de 0.3, y tales que permitan medir el
maximo error de frente de onda.

M. lim. para detectar errores de | M. lim. para detectar el maximo

frente de onda tales que R=0.3 | error de frente de onda.

2m. (r,=1m) | 6.5(r, =0.3m) 2m 6.5m
CCD 10.2 13 12 14
mepsicron 11 14.2 13.8 17
APD 12.2 15 14 17.5
APD ideal. 13.6 16.2 15.8 18

De las figuras y la tabla se puede concluir que el CCD, a pesar de ser el
mejor para altas luminosidades, no es adecuado para medir bajas luminosidades.
Los fotodiodos de avalancha, en todos los casos superan a los otros dos. El
mepsicron, a pesar de su baja eficiencia cuantica, resulta bastante superior que el

CCD para bajas luminosidades.



V. CONCLUSIONES.

El objetivo de este trabajo es el de determinar el sistema O6ptimo de Optica
adaptiva para telescopios de 2 a 6.5 metros, tomando en cuenta las diferentes
tecnologias existentes. Como se explico en la tesis, un sistema de Optica adaptiva
consta de varias componentes. Lo mas importante no es evaluar el desempefio de
cada componente por separado, sino el desempefio de la combinacién 6ptima en
conjunto. |

El trabajo se concentré en la combinacion de sensor-corrector de frente de
onda, y en la determinacion del detector para el sensor de frente de onda elegido
como el optimo.

Se compararon el sensor de Shack-Hartmann y el sensor de curvatura de
frente de onda, de donde se concluye que:

- Si se muestrea el mismo numero de zonas con cada uno de los sensores, el flujo,
en el caso del sensor de Shack-Hartmann se divide, al menos (en el mejor de los
casos), en mas elementos que en el sensor de curvatura, por lo que la razon seifial a

ruido es igual o mejor en este ultimo.

- Existe un tipo de espejo corrector que se acopla 6ptimamente a cada sensor. El
sensor de Shack-Hartmann, dado que sensa la pendiente local, se acopla a un
espejo que corrija la pendiente local como puede ser un espejo segmentado; y el
sensor de curvatura, dado que tiene como sefial de salida el laplaciano del frente de
onda, se acopla Optimamente a un espejo que corrija el laplaciano del frente de

onda, como puede ser un espejo bimorfo o un espejo de membrana.

- Si se utiliza cada sensor acoplado a espejo corrector Optimo para cada caso; la
matriz de control para la combinacion sensor de curvatura-espejo bimorfo (o de

membrana) es mas pequeiia que en el caso de la combinacion sensor de Shack-
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Hartmann-espejo segmentado, haciendo el control de la primera combinacion mas

facil y mas rapida.

- Con los espejos bimorfos y de membrana se obtiene una superficie continua, a
diferencia de los espejos segmentados. Si se utiliza un sensor de curvatura de

frente de onda con un espejo de este tipo, el acoplamiento no es 6ptimo.

De aqui se concluye que la combinacién que se propone para el problema
particular tratado en esta tesis es la de un sensor de curvatura de frente de onda

con un espejo bimorfo o de membrana.

Se realizd también un analisis comparativo del desempefio de tres
detectores existentes y uno mas que se espera que esté disponible proximamente.
Estos detectores son el CCD, mepsicron, fotodiodos de avalancha y los que hemos

llamado fotodiodos de avalancha "ideales".

Estos detectores se compararon tedricamente con las especificaciones
disponibles, en funcionamiento con un detector de curvatura de frente de onda,

con el frente de onda dividido en 13 zonas.

Se concluye que ambos fotodiodos de avalancha superan en desempeifio,
para magnitudes altas, a los demas detectores. Los CCD resultaron muy buenos
para altas luminosidades, pero los de peor desempeiio para bajas luminosidades.
Para muy altas magnitudes (luminosidades muy bajas), el mepsicron es comparable
a los fotodiodos de avalancha "reales". Y por otro lado el mepsicron ofrece otro
tipo de ventajas, sobre todo cuando se trata de sistemas mas grandes en los cuales
se muestreen mas puntos del frente de onda. El numero de fotodiodos necesarios
crece conforme crece el nimero de zonas muestreadas. Esto hace que aumente

considerablemente el precio del sistema, y sea mas complicado fisica y
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computacionalmente el manejo del sistema. En cambio, para cambiar el nimero, o
incluso la geometria de muestreos utilizando un mepsicron solo es necesario
cambiar la configuracion de la memoria, pudiéndose utilizar siempre el mismo

detector.
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