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Resumen

En este documento se presenta el diseño, la implementación y los resultados obtenidos

en la concepción de un sistema de Óptica Adaptativa de campo amplio usando el concep-

to MOAO (Multi-object AO) y la técnica de reconstrucción Learn&Apply. El instrumento

consta de un generador de constelaciones basado en diodos laser, tres de longitud de onda

λ = 635[nm] y uno de λ = 780[nm], los cuales pueden ser posicionados a voluntad en el

plano objeto. Se implementó un área en donde los haces de las estrellas se solapan en dis-

tinta medida, permitiendo junto con un generador de turbulencia, simular capas atmosféri-

cas a distintas alturas. El frente de onda de las cuatro estrellas es medido por un sensor

de frente de onda Shack-Hartmann y la corrección se logra con un espejo deformable tipo

MEMS(Microelectromechanical systems). Todas las partes del instrumento son integradas en

un software, manipulable por una GUI(Graphical user interface), con la cual se pueden hacer

diversas calibraciones, para obtener la matriz de comando y el reconstructor. Los resultados

son una mejora en el Strehl ratio de Str = 0,1 a Str = 0,29 corrigiendo en lazo cerrado con

la técnica SCAO(Single conjugate AO). Mientras que para una corrección en tiempo real a

6[Hz] utilizando la técnica MOAO, para una altura en que el solapamiento de los haces de

las estrellas circundantes es casi nulo, la mejora es de Str = 0,103 a Str = 0,205.
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Índice

Resumen II

Tlaba de contenidos IV

1. Introducción 1
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1. Introducción

1.1. Breve historia de la Óptica Adaptativa

La Óptica Adaptativa es una técnica que busca medir aberraciones indeseadas introducidas

por un medio de ı́ndice de refracción no homogéneo en un frente de onda de un haz de luz; con

el objeto de generar una acción correctiva en ella. Esta técnica es ampliamente utilizada hoy en

d́ıa en los campos de la medicina, como en la ciruǵıa ocular, en el área de las telecomunicaciones

y principalmente en la astronomı́a, ciencia que motivó originalmente el desarrollo de este con-

cepto, y en la cual se centrará este documento.

En el libro “Adaptive Optics for Astronomical Telescopes‘” de John W. Hardy (Hardy, 1998),

se presenta de primera fuente la historia de la óptica adaptativa, comenzando por la creación del

concepto, su evolución y hasta su implementación en un telescopio. A continuación se presenta

una reseña de lo expresado en este libro.

Sin duda alguna la utilización del telescopio por Galileo, en los albores del siglo XVII, con

la finalidad de realizar observaciones cient́ıficas, fue un momento clave no sólo de la ciencia

astronómica si no que para la humanidad. Desde ese momento se generó un ćırculo virtuoso en

el que la teoŕıa es confirmada por datos experimentales, y a su vez estos mismos datos sugieren

nuevas teoŕıas, las cuales deben ser confirmadas con datos de mejor calidad. En la astronomı́a

moderna, tener datos de mejor calidad puede lograrse de diversas formas: incrementando la

resolución espectral de un espectrógrafo, utilizando cámaras más sensibles, aplicando técnicas

como la interferometŕıa o coronograf́ıa, por mencionar algunas; pero lo que realmente lleva las

observaciones cient́ıficas a otro nivel es el incremento del diámetro de la apertura del telesco-

pio. Al incrementar el diámetro del espejo primario de un telescopio, se logran dos objetivos:

1



aumentar el área de recolección de fotones, lo cual permite observar objetos celestes más tenues,

e incrementar la capacidad resolutiva del telescopio, con lo cual se pueden identificar objetos

celestes que se encuentren separados por una menor distancia. En teoŕıa estas ventajas son cier-

tas, pero para telescopios construidos en suelo terrestre existe una limitante, ya que la luz antes

de llegar al telescopio, debe pasar por la atmósfera terrestre, la cual introduce aberraciones en

el frente de onda, originalmente plano, limitando la capacidad resolutiva del telescopio al largo

de coherencia de la turbulencia.

El primero en notar el efecto de la atmósfera terreste sobre el frente de onda proveniente

de objetos celestes, fué el astrónomo Christian Huygens en 1656, cuando notó, observando la

luna con su telescopio de 37,9[m] de longitud focal, que el borde de la imagen temblaba. Este

fenómeno si bien era ampliamente conocido no preocupaba mucho a los astrónomos, ya que

no representaba un mayor problema para telescopios de esa época. No fue hasta 1953, que un

astrónomo americano propuso una solución para este fenómeno. Horace W. Babcock estaba fa-

miliarizado con las turbulencias atmosféricas gracias al uso del test de Foucault (knife-edge),

para enfocar de manera precisa un telescopio. Él construyó varios dispositivos astronómicos, co-

mo por ejemplo un guiador automático, el cual utilizaba un knife-edge rotatorio, que serv́ıa para

compensar el efecto de la rotación de la tierra en la imagen generada por el telescopio. Pero su

gran aporte a la óptica adaptativa fue un documento cient́ıfico donde propońıa un concepto que

daba la posibilidad de compensar el efecto de las turbulencias atmosféricas en las imágenes as-

tronómicas (H.W.Babcock, 1953). En este documento se propone un instrumento capaz de lograr

la compensación, el cual jamás fue construido, pero el concepto propuesto, en donde se utiliza

un sensor de frente de onda y una superficie deformable es la base de la óptica adaptativa actual.

No fue hasta 1972 que una compensación en tiempo real pudo ser lograda en un laboratorio

2



(Hardy et al., 1974). Este trabajo fue motivado por el Departamento de Defensa de los Estados

Unidos, que deseaba de manera infructuosa identificar nuevos satélites rusos por medio de imáge-

nes de alta resolución tomadas desde la tierra. El problema radicaba en la atmósfera terrestre, la

cual introdućıa aberraciones al frente de onda, degradando la resolución de la imagen y con ello

cualquier detalle útil se perd́ıa. El problema se hab́ıa abordado aplicando técnicas de procesa-

miento de imágenes, sin mayor éxito, hasta que Richard Vyce director del programa de desarrollo

de Itek Optical Systems, contratista en ese tiempo del Departamento de Defensa, decidió darle

otro enfoque al problema e intentar, tal como lo propuso Babcock en 1953, compensar el efecto

de la atmósfera antes de que la luz llegara al detector. Diversos desaf́ıos, concernientes al número

de subaperturas del sensor de frente de onda y del espejo deformable, aśı como la velocidad de

procesamiento, debieron ser resueltos para que finalmente el proyecto fuera una realidad. El

instrumento logrado se llamó “Real-Time Atmospheric Compensator”(RTAC) y contaba con un

espejo deformable de 21 actuadores, un sensor de frente de onda tipo “Shearing interferometer”

y un reconstructor de frente de onda análogo. El instrumento obtuvo mejoras en el Strehl ratio

de 0.18 a 0.85, motivando aśı la segunda fase del proyecto, escalando el instrumento para ser

instalado en el telescopio AMOS de 1,6[m] en el cerro Haleakala. Este nuevo instrumento se

llamó “Compensated Imaging System” (CIS), entró en operación en 1982, obteniendo excelentes

resultados y convirtiéndose en el abuelo de los instrumentos de óptica adaptativa de nuestros

tiempos.

El primer proyecto en adjudicarse una imagen limitada por difracción en tiempo real (Rous-

set et al., 1990) fue el instrumento COME-ON instalado en el observatorio Haute-Provence,

Francia. Hoy en d́ıa instrumentos de estas caracteŕısticas se encuentran en los observatorios más

reconocidos del mundo, como lo son Paranal, Geminis y Keck por nombrar algunos, siendo esta

tecnoloǵıa esencial para ciertas observaciones. Clásicamente la óptica adaptativa se ha centrado
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en corregir zonas espećıficas del campo de visión total del telescopio. Con el incremento del

diámetro del espejo primario de los telescopios, no sólo se abren nuevos desaf́ıos técnicos para

la óptica adaptativa, si no que también conceptuales de como poder corregir todo el campo de

visión. Sobre éstas inquietudes y futuros proyectos se hará una pequeña discusión en la sección

1.5 Desaf́ıos cient́ıticos.

1.2. Formación de imágenes

Para poder entender un sistema óptico, primero es necesario estudiar el fenómeno f́ısico con

el cual se está trabajando, del que existe variada documentación, en esta sección se exponen los

enseñados en el libro (Saleh and Teich, 2007). Cuando se estudia el fenómeno de la comúnmente

llamada Luz, se debe decidir que parte de ésta se requiere entender, ya que su comportamiento

puede ser complejizado o simplificado dependiendo de la utilización de ésta. Clásicamente la

Luz queda completamente descrita por la Teoŕıa de la Radiación Electromagnética, la cual la

describe como dos ondas mutuamente acopladas, una onda de campo eléctrico y otra de campo

magnético, perpendiculares entre śı y a su dirección de propagación, si viaja en el vaćıo.

Existen comportamientos de la Luz que esta teoŕıa no puede explicar, comportamientos de-

rivados de la dualidad onda-part́ıcula que presenta la Luz. Para responder a estas interrogantes

se debe recurrir a una rama de la f́ısica llamada Electrodinámica Cuántica, la cual cuantiza el

campo electromagnético dando como resultado la part́ıcula llamada Fotón. Comportamientos

cuánticos de la luz se pueden observar en un laboratorio, en su interacción con polarizadores,

emisión laser y detectores CCD (Charge-coupled device), mas no es hasta el d́ıa de hoy, algo

crucial para el entendimiento de la óptica adaptativa, por lo cual, si bien se quiso mencionar,

no se ahondará más en este camino.

4



Otra alternativa es simplificar la teoŕıa electromagnética, describiendo el fenómeno como una

función de onda de un sólo escalar, lo que se conoce como óptica de ondas. Ésta postula que

la Luz se propaga en forma de ondas a una velocidad de co ≈ 3,0 ∗ 108[ms ] en el espacio libre,

mientras que en otros medios lo hace a una velocidad de c = co
n , donde n ≥ 1 es el ı́ndice de

refracción del medio. Matemáticamente una onda de Luz es representada por una función real

de posición r = (x, y, z) y tiempo t, u(r, t) que satisface la ecuación diferencial:

∇2u− 1
c2

∂2u

∂2t
= 0 (1.2.1)

Cualquier función que satisfaga la ecuación 1.2.1 representa una posible onda de Luz. Una

solución son las ondas de luz monocromáticas, donde una sola frecuencia está presente en la

solución la cual puede verse en la ecuación 1.2.2.

u(r, t) = a(r) cos (2πνt+ ϕ(r)), (1.2.2)

Donde a(r) es la amplitud, ϕ(r) es la fase, y ν es la frecuencia en Hz. Una forma conveniente

de representar esta solución es como una función compleja, la cual se muestra en la ecuación

1.2.3.

U(r, t) = a(r)e(jϕ(r))e(j2πνt), (1.2.3)

La cual al reemplazarla en la ecuación 1.2.1 nos entrega la conocida ecuación de Helmholtz,

la que se presenta en la ecuación 1.2.4.

∇2U − k2U = 0, (1.2.4)

Donde k = 2πν
c = ω

c es el número de onda.
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En este documento se mencionará reiteradamente la palabra frente de onda, la cual se define

como las superficies que poseen igual fase ϕ(r) = constante = 2πq, donde la fase toma valores

múltiplos de 2π.

Algunos frentes de onda útiles de definir son el frente de onda plano y el esférico. El frente

de onda plano se define matemáticamente como:

U(r) = Ae(−j(kxx+kyy+kzz)), (1.2.5)

Donde A es una constante compleja, llamada envolvente compleja y (kx, ky, kz) es el vec-

tor de onda el cual define la dirección del movimiento de la onda. La fase de esta onda es

arg{U(r)} = arg{A}− (kxx+ kyy+ kzz), lo cual satisface que kxx+ kyy+ kzz = 2πq+arg{A},

ecuación que describe planos paralelos, perpendiculares al vector de onda, separados por una

distancia λ = 2π
k = c

ν , llamada longitud de onda.

Un frente de onda esférico se define en coordenadas esféricas como:

U(r) =
A0

r
e(−jkr), (1.2.6)

Siendo r la distancia desde el origen, k es el número de onda y A0 es una constante. La fase

de este frente de onda es kr la cual satisface que kr = 2πq, lo que define esferas concéntricas

separadas por una distancia radial de λ = 2π
k , las cuales avanzan en dirección radial.

Si se utiliza una aproximación paraxial, es decir considerando la Figura 1.1 la distancia D

es mucho menor a la distancia recorrida por la onda en el eje Z. Es posible aproximar un frente

de onda esférico a uno plano. Primero se puede utilizar la aproximación de Fresnel de una onda

esférica, aproximando la variable radial r =
√
x2 + y2 + z2 basada en una expansión de una
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serie de Taylor, a r ≈ z + x2+y2

2z . Luego la onda esférica es aproximada a una onda parabólica

como se muestra en la ecuación 1.2.7

U(r) ≈ A0

z
e(−jkz)e−jk

x2+y2

2z (1.2.7)

Es fácil ver que si la onda recorre una distancia muy grande, la parte parabólica de la fase

tenderá a zero, convirtiéndose ésta en una onda plana. Esto se puede observar de forma gráfica

en la Figura 1.1.

Spherical Paraboloidal Planar

z

D

Figura 1.1: Evolución de un frente de onda de luz emitida por una estrella.

Esta explicación es útil para entender el frente de onda que se recibe en la tierra de la luz

emitida por una estrella, la cual al estar a una distancia mucho mayor comparada con la aper-

tura del telescopio, es vista por éste como un frente de onda plano. Esto se puede ver reflejado

en la Figura 1.2.
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Earth

Figura 1.2: En la tierra, el frente de onda de una estrella visto por un telescopio es plana.

Se ha propuesto una forma de entender la luz que llega desde una estrella a un telescopio

terrestre. Ahora es necesario entender como un sistema óptico forma una imagen con ella. Para

ello será útil definir la PSF (Point Spread Function), función que describe la respuesta del sistema

al generar la imagen de una fuente puntual. Matemáticamente se define como:

PSF (ρ) = ||ψ(ρ)||2 = ||F{P (r)U(r)}||2, (1.2.8)

Donde F es la transformada de Fourier, P (r) es una función que describe la apertura también

llamada función pupila y U(r) es la función que describe la onda de luz. Como ejemplo se propone

encontrar la función respuesta al impulso de una lente circular de diámetro D y distancia focal

f = d2, como se puede apreciar en la figura 1.3. Para ello se define la apertura como p(x, y) = 1

si ρ =
√
x2 + y2 ≤ D

2 y recordando la ecuación 1.2.7 se puede definir la onda que se propaga
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desde la fuente puntual como:

U(r) ≈ j

λd1
e(−jkd1)e

−jk x2+y2

2d1 (1.2.9)

d1 d2

L1

D

Point
Source

ψ(x, y)

1

Figura 1.3: La función respuesta al impulso de un sistema óptico es la amplitud compleja resultante en el plano

imagen de propagar una onda de luz proveniente de una fuente puntual.

Luego la onda de luz es recortada y enfocada por la lente. En términos matemáticos la onda

incidente es multiplicada por la función pupila p(x, y) y se le introduce una fase correspondiente

a la forma del lente, en este caso asumiremos que la lente introduce un factor de fase cuadrático
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e
jk(x2+y2)

2f . La onda resultante se puede apreciar en la ecuación 1.2.10.

U1(x, y) = U(x, y)e
jk(x2+y2)

2f p(x, y) (1.2.10)

Luego de esta interacción la onda se propaga en el espacio libre, en donde en el punto focal se

produce la función respuesta al impulso. Si el sistema está perfectamente enfocado y asumiendo

que la fase e
jk(x2+y2)

2f << 1 para valores de x y y correspondientes a la escala de la PSF, entonces

el resultado es:

ψ(x, y) =
j

λd1
e−jkd1

j

λd2
e−jkd2F{p(x, y)}, (1.2.11)

Cumpliéndose entonces que la función respuesta al impulso es proporcional a la transformada

de Fourier de la función pupila del sistema. La transformada de Fourier de una apertura circular

es una función de Bessel de primera especie y orden 1 (J1), dividida por su argumento, por lo

que la función respuesta al impulso es:

ψ(x, y) = ψ(0, 0)
2J1(πDρλd2

)
πDρ
λd2

, (1.2.12)

Recordando que D es el diámetro de la lente, ρ =
√
x2 + y2, d2 es la distancia al punto focal,

λ es la longitud de onda de la onda de luz, y |ψ(0, 0)| = | πD2

4λ2d1d2
|.

Si recordamos la Figura 1.2, la onda de luz que llega al telescopio es plana, debido a que la

fuente de luz es muy distante comparado con la apertura del telescopio. Esto se traduce en que

la luz es enfocada a una distancia focal de la lente, por lo que d1 = ∞ y d2 = f , y su función

respuesta al impulso es:

ψ(x, y) ∝ ψ0

2J1(πDρλf )
πDρ
λf

. (1.2.13)
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Una forma de comparar distintos sistemas ópticos es midiendo la distancia desde el centro de

la función, en que ésta cruza por cero, lo cual ocurre para ρz = 1,22λfD . La PSF para una apertura

de D = 2,7[mm], una longitud de onda de λ = 780[nm], una distancia focal de f = 30[cm] y

ψ0 = 1 se puede apreciar en la Figura 1.4.

400 300 200 100 0 100 200 300 400
ρ (arcsec)

0.2

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

ψ(ρ)

400 300 200 100 0 100 200 300 400
ρ (arcsec)

0.2

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

ρ=
1.22λf

D
=72.70"

||ψ(ρ)||2

Figura 1.4: La PSF de un sistema óptico con apertura circular es una función de Bessel de primera especie

y primer orden dividida por su argumento. Lo que se obtiene en un detector es el módulo al cuadrado de esta

función.

Se puede apreciar en la Figura 1.4 que las unidades de ρ están en arcsec, la cual es una

unidad angular muy utilizada en el campo de la astronomı́a donde se trabaja con ángulos muy

pequeños. Para realizar la conversión entre unidades de distancia a angulares se debe conocer la

distancia focal y en el caso en que se trabaje con una cámara el tamaño del pixel, con lo que la
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conversión queda como:

ρ[arcsec] =
(n◦pixel) ∗ (PixelSize)[m]

f [m]
∗ 180
π

[◦] ∗ 60[arcmin]
1[◦]

∗ 60[arcsec]
1[arcmin]

(1.2.14)

Finalmente la imagen que forma un sistema óptico, ya no de una fuente puntual, si no de un

objeto se puede definir como la convolución entre el objeto y la PSF del sistema.

Imagen(ρ) = Objeto(ρ)⊗ PSF (ρ) (1.2.15)

1.3. Turbulencias Atmosféricas

La luz proveniente de un objeto celeste viaja una gran distancia (miles de años luz) antes

de llegar a un telescopio terrestre. En los últimos kilómetros de su recorrido esta se ve alterada

por la atmósfera terrestre degradando la calidad de la imagen que teóricamente puede lograr

un telescopio. En esta sección se abordará la teoŕıa desarrollada para explicar el fenómeno que

producen las turbulencias en la atmósfera terrestre aśı como éstas afectan la imagen generada

por un sistema óptico. Existen diversos documentos que abordan esta explicación, en este tra-

bajo se extrae la información de las tesis (Vidal, 2009), (Saint-Jacques, 1998), (Quirós-Pacheco,

2008) y el libro (Hardy, 1998).

La turbulencias atmosféricas afectan el frente de onda de luz a causa de una no homogenei-

dad en el ı́ndice de refracción, debido principalmente a celdas, las cuales llamaremos “eddies”

(vórtices turbulentos), que poseen distintas temperatura. La modelación de este proceso fue

desarrollada por A.N.Kolmogorov (Kolmogorov, 1941) quien entendió que un fluido turbulento

está compuesto por “eddies”de distinto tamaño l dentro de un rango l0 ≤ l ≤ L0, llamado rango

inercial. Primero es preciso definir el número de Reynold’s, el cual es una parámetro adimensio-
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nal que entrega la condición en la cual un fluido laminar se convierte en turbulento y se define

como Re = V0L
v0

, donde V0 es la velocidad caracteŕıstica, L es la escala de longitud y v0 es la

viscosidad del fluido. Si las caracteŕısticas de un fluido superan un número de Reynolds cŕıtico,

definido por la geometŕıa del fluido, este será turbulento. El modelo de Kolmogorov asume que

la enerǵıa es introducida a un fluido en grandes escalas (L0 escala externa), las cuales para la

atmósfera vaŕıan entre 1m a más 100m según (Roddier, 1981), para luego quebrarse en escalas

más pequeñas, transfiriéndose la enerǵıa cinética a éstas, produciéndose una cascada de enerǵıa.

Este proceso continua hasta que los “eddies” alcanzan un tamaño l0 (comprendidos entre 1mm

a 1cm) llamada escala interna, en donde el número de Reinolds cae bajo su valor cŕıtico, por lo

que la enerǵıa es disipada en forma de calor, por la fricción molecular desapareciendo los vórtices

turbulentos o “eddies”. En la Figura 1.5 se puede apreciar este proceso.

Earth

Lo

lo

Figura 1.5: Las turbulencias atmosféricas degradan la calidad de la imagen que un telescopio es capaz de formar.

La enerǵıa es introducida al fluido en grandes escalas L0 las cuales se quiebran en escalas más pequeñas, hasta

llegar a una escala l0 en la cual la enerǵıa es disipada en forma de calor desapareciendo la turbulencia.
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Las variables que afectan el ı́ndice de refracción en la atmósfera (temperatura, presión y

humedad) están continuamente cambiando de forma aleatória no homogénea, lo que implica que

las estad́ısticas de primer orden, temporal y espacial, como son el promedio y la varianza están

continuamente cambiando. Debido a que estas variables fluctúan de manera suave en el tiempo,

es posible analizar estad́ısticamente este comportamiento utilizando funciones estructurales.

Si se tiene una función aleatoria no estacionaria f(t) cuyo promedio vaŕıa en el tiempo, es posible

definir una función de diferencia Ft(τ) = f(t+τ)−f(t), la cual puede ser considerada como una

función aleatoria estacionaria cuando los cambios en f(t) no son muy grandes. Luego la función

estructural es definida como Df (τ) = 〈[f(t+ τ)− f(t)]2〉, en donde 〈...〉 denota el promedio del

ensamble. Sea δn(r, h) las fluctuaciones en el ı́ndice de refracción n(r, z) de una capa atmosférica

a una altitud h y de un grosor δh << h, podemos definir estas fluctuaciones como:

δn(r, h) =
∫ h

h+δh
n(r, z) dz, (1.3.1)

Luego se pueden caracterizar estas fluctuaciones espaciales del ı́ndice de refracción por su

función estructural como:

Dδn(ρ, h) = 〈[δn(r + ρ, h)− δn(r, h)]2〉 (1.3.2)

Según (Obukhov, 1949) para un ρ comprendido en el rango inercial l0 ≤ ρ ≤ L0 la función

estructural queda definida como:

Dδn(ρ, h) = C2
n(h)ρ

2
3 , (1.3.3)

Donde C2
n(h) es la constante de estructura del ı́ndice de refracción la cual vaŕıa en tiempo y

altura, y caracteriza la fuerza de la turbulencia a una altura h. Existen diversos modelos para

esta constante, uno de los más utilizados es el modelo “ Hufnagel-Valley” (Valley, 1980), cuya

14



expresión generalizada puede observarse a continuación:

C2
n(h) = Ae

(− h
HA

) +Be
(− h

HB
) + Ch10e

(− h
HC

) +De(− (h−HD)2

2d2 ), (1.3.4)

Donde A es el coeficiente para la capa de atmósfera más cercana al suelo (ground layer) y

HA es la altura en donde la fuerza de esta capa de turbulencia decae 1
e , B y HB de igual manera

definen la capa atmosférica en la troposfera ubicada a unos 10[km] de altura, C y HC definen la

turbulencia en la tropopausa, y D y HD definen otras capas aisladas, donde d es el grosor de esta

capa. Este modelo puede ser ajustado para representar las condiciones de observación (“seeing”)

de cualquier lugar. En la Figura 1.6 se pueden apreciar mediciones del parámetro C2
n para el

observatorio Paranal hechas en Diciembre del 2007, aśı como el modelo “ Hufnagel-Valley”.

Figura 1.6: En cuadrados mediciones hechas del C2
n a distintas alturas para el observatorio Paranal realizadas

en Diciembre del 2007, en ĺınea sólida se aprecia el modelo “ Hufnagel-Valley”. Gráfico extráıdo de (Ali et al.,

2010).
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Recordando la ecuación 1.2.7 que describe matemáticamente una onda de luz que se propaga

en el espacio, será útil entonces entender como las fluctuaciones en el ı́ndice de refracción de la

atmósfera afectan esta onda. Para ello se seguirá el enfoque dado por (Roddier, 1981). Suponga-

mos una onda de luz plana que atraviesa una capa de atmósfera delgada de grosor δh, ubicada

a una altura h:

Ψh(r) = e[iΦ(r)] (1.3.5)

El efecto en el frente de onda (fase Φ(r)) se puede relacionar con las fluctuaciones en el ı́ndice

de refracción multiplicando estas fluctuaciones por el número de onda k, luego se tiene que la

fase viene dada por:

Φtur(r, h) = k ∗ δn(r, h) =
2π
λ
∗ δn(r, h) (1.3.6)

Luego al igual que con las fluctuaciones en el ı́ndice de refracción, es necesario calcular la

función estructural:

DΦtur(ρ, h) = 〈[Φ(r + ρ, h)− Φ(r, h)]2〉, (1.3.7)

Que según (Tatarski, 1961) queda como:

DΦtur(ρ) = 2,914k2C2
n(h)δhρ

5
3 (1.3.8)

Para obtener el efecto total, de todas las capas atmosféricas que puedan afectar el frente de

onda, es necesario sumar el parámetro C2
n(h) sobre δh. Para exposiciones largas. Será necesario

primero definir el parámetro de Fried r0 (Fried, 1965), como el diámetro de un telescopio que

tendŕıa la misma resolución y entregaŕıa la función de transferencia de la atmósfera. El parámetro
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de Fried también conocido como “r-naught” queda definido como:

r0 = [0,423k2(sec(ζ))
∫
C2
n(h) dh]−

3
5 , (1.3.9)

Donde ζ es el ángulo en que está orientado el telescopio con respecto al zenit y la integral

recorre todo el camino óptico. En la Figura 1.7 se puede apreciar de forma gráfica este concepto,

donde sin presencia de turbulencia un sistema óptico forma una imagen limitada por difracción

o por la apertura del sistema, mientras que con presencia de turbulencia el sistema óptico

está limitado por r0.

2,44λf
D

1

2,44λf
r0

1

Figura 1.7: Sin presencia de turbulencia la resolución de un sistema óptico está limitada por el tamaño de la

apertura, mientras que con presencia de turbulencia la imagen queda limitada por el tamaño de r0.
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Definido r0 se puede redefinir la función de estructura 1.3.11 como:

DΦtur(ρ) = 6,88
(
ρ

r0

) 5
3

(1.3.10)

Calculando su transformada de Fourier se puede obtener la densidad espectral de potencia

(Kolmogorov) de las fluctuaciones de fase, dando como resultado:

WΦtur(f) = 0,023

 1

r
5
3
0

 f−
11
3 , (1.3.11)

Para f ∈ [ 1
L0
, 1
l0

]. Cabe destacar que r0 cambia con la longitud de onda como:

r0(λ1) = r0(λ1)
(
λ2

λ1

) 6
5

. (1.3.12)

1.4. Principios de la Óptica Adaptativa

Se ha discutido como la atmósfera terrestre afecta la luz proveniente de un objeto celeste,

aberrando su frente de onda e introduciendo desfases desiguales en distintas zonas de éste, de-

gradando aśı la resolución teórica que puede alcanzar un telescopio. La óptica adaptativa es una

solución técnica en pos de contrarrestar este efecto.

El principio básico es utilizar un sensor de frente de onda (wavefront sensor), que permi-

ta medir las aberraciones introducidas por la atmósfera al frente de onda plano original, para

luego procesar esta información y en tiempo real efectuar una acción correctiva mediante un

dispositivo reflectante que a su vez pueda deformarse. Existen diversos métodos para medir un

frente de onda, entre los más utilizados están: el sensor de curvatura, diversos métodos inter-

ferométricos, y el Shack-Hartmann. Si no se está familiarizado con el sensor de frente de onda

Shack-Hartmann, dirigirse a la sección 3.2, en donde se presenta una breve explicación. El otro
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componente esencial de un sistema de óptica adaptativa es la superficie reflectante capaz de de-

formarse, llamada comúnmente espejo deformable (deformable mirror). Estos pueden clasificarse

en espejos segmentados y continuos; y por el principio f́ısico que permite la deformación, siendo

los más comunes los espejos piezoeléctricos, bimorfos, magnéticos y electrostáticos (MEMS). Los

dispositivos utilizados espećıficamente en este proyecto son: un sensor de frente de onda Shack-

Hartmann y un espejo deformable tipo MEMS (Micro ElectroMechanical System) los cuales

serán descritos con mayor detalle en la sección de Instrumentación. En la Figura 1.8 se puede

apreciar el principio básico de un sistema de óptica adaptativa trabajando en lazo cerrado (close

loop), en donde el espejo deformable se ubica antes del sensor de frente de onda. Gracias a un

beam splitter, es posible tomar una muestra de la luz para medir el frente de onda, mientras

que el resto es analizada por una cámara cient́ıfica.

Control 
System

Deformable
Mirror

Wavefront
Sensor

Scientific
Camera

Turbulence

Star

Beam
Splitter

Figura 1.8: Un sistema clásico de óptica adaptativa consta de un espejo deformable, un sensor de frente de onda

y un sistema de control, el cual permite procesar la información adquirida por el sensor de frente de onda para

aplicar la acción correctiva
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Para relacionar la acción efectuada por el espejo deformable sobre el frente de onda pro-

veniente del objete celeste, es necesario encontrar un modelo que relacione esta acción con lo

medido por el sensor de frente de onda. Para ello se sigue una aproximación zonal del problema,

obteniendo la función de influencia de la acción de cada actuador del espejo, con lo cual se genera

una matriz llamada matriz de interacción. En las columnas de esta matriz se guarda la acción

provocada sobre el frente de onda, medido por el sensor de frente de onda, lo cual llamaremos

pendientes, tras aplicar un voltaje unitario en cada uno de los actuadores del espejo. Con ello

podemos obtener la siguiente relación fundamental de la óptica adaptativa:

~P = Mi~v, (1.4.1)

Donde ~P es un vector que representa las pendientes relacionadas con la forma del frente de

onda, Mi es la matriz de interacción y ~v es el vector que representa los voltajes de cada actuador.

La matriz de interacción permite pasar del espacio de voltajes del espejo deformable, al espacio

de pendientes medidas por el sensor de frente de onda. Con ello se puede generar una matriz

con la cual pasar del espacio de pendientes medidas por el sensor de frente de onda, generadas a

causa de la turbulencia, al espacio de voltajes a ser aplicados al espejo deformable, para lograr la

corrección. Esta matriz llamada matriz de comando se obtiene obteniendo la inversa generalizada

de la matriz de interacción la cual se obtiene como:

Mc = (M t
i ∗Mi)−1M t

i (1.4.2)

Cabe destacar que (M t
i ∗Mi)−1 no es siempre invertible, con lo cual se debe aplicar una

pseudo inversión de matrices, la cual deja de lado valores propios muy pequeños de esta matriz,

los cuales generaŕıan valores muy altos en la matriz de comando, amplificando el ruido del

sistema. Dicho esto, se puede establecer la relación entre las pendientes medidas por el sensor
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de frente de onda y los voltajes aplicados al espejo deformable para lograr la corrección como:

~vcorr = Mc
~Ptur (1.4.3)

1.5. Desaf́ıos Cient́ıficos

La óptica Adaptativa clásica ha sido un éxito en los diversos proyectos en los que se ha

utilizado este concepto, obteniendo imágenes limitadas sólo por la difracción producida por la

apertura del telescopio (Rousset et al., 1990). La gran limitante hasta el d́ıa de hoy, ha sido el

pequeño campo de visión en el cual se ha logrado, comúnmente unos 30[arcsec] en el infrarrojo

cercano. A medida que el diámetro de los telescopios ha ido aumentando, esta limitante ha que-

dado más en evidencia, pudiéndose sólo corregir una pequeña parte del total de campo de visión

capaz de otorgar al telescopio. En esta sección se discutirá las soluciones propuestas en pos de

lograr una corrección total del campo de visión, aśı como un ejemplo del por qué cient́ıficamente

para la astronomı́a, es relevante dicho logro.

La necesidad de tener la capacidad de corregir cualquier zona del campo de visión llevó a

proponer al menos dos conceptos de cómo lograrlo. MCAO (Multi-conjugate Adaptive Op-

tic)(Beckers, 1988), es una técnica que consiste en conjugar ópticamente una serie de espejos

deformables a distintas alturas relacionadas con capas atmosféricas en donde las turbulencias

son más intensas, logrando una corrección completa del campo. Otro método propuesto es el

MOAO (Multi-Object Adaptive Optics)(Hammer et al., 2002), consiste en corregir pequeñas

zonas del campo de visión posicionando un espejo deformable, por objetivo cient́ıfico. Este últi-

mo concepto será el utilizado en este proyecto, por lo que será descrito con mayor detalle en

la siguiente sección. Ambos métodos requieren una reconstrucción tomográfica de la atmósfera,

mediante la medición de las turbulencias atmosféricas por capas a distintas alturas, gracias a

21



estrellas naturales y laséricas (Foy and Labeyrie, 1985).

Diversos proyectos se están llevando a cabo en telescopios ya existentes, que involucran estos

conceptos. El concepto FALCON es un espectrógrafo de campo integral multi-objeto, pensado

para el Very Large Telescope (VLT) en el observatorio Paranal en Chile (Assémat et al., 2007).

GeMS (the Gemini Multi-conjugated adaptive optics System) es un instrumento instalado en

el observatorio Geminis Sur en el cerro Pachon, Chile, el cual logra una corrección completa

del campo con la técnica MCAO, para luego ser utilizado por diversos instrumentos de ciencia

(Neichel et al., 2010). CANARY es un instrumento diseñado para el telescopio William Herschel

ubicado en las Islas Canarias, España, el cual cobró gran importancia, al ser el primer instru-

mento en lograr una corrección utilizando la técnica MOAO en un telescopio (Gendron et al.,

2011). Estos proyectos se han desarrollado no solo con el fin de aprovechar de mejor manera las

capacidades de los respectivos telescópios, si no que también de demostrar que proyectos más

ambiciosos son factibles, ya que el desaf́ıo para la óptica adaptativa que nos presenta la nueva

generación de telescopios de más de 30mts, no es menor (Rigaut et al., 1999).

Si la Óptica Adaptativa clásica ha sido tan exitosa, es natural preguntarse, que ventajas en

términos de la ciencia astronómica, aportará una corrección completa del campo de visión de un

telescopio. Como ejemplo tomaremos el otorgado por el documento cient́ıfico (Hubin et al., 2006),

el cual explica las motivaciones cient́ıficas del concepto FALCON, precursor del concepto MOAO.

Es bien sabido que las horas de observación en un telescopio son muy costosas, una correción

completa o multi-zonal del campo de visión permitiŕıa reducir estos tiempos proporcionalmente

al número de objetos que se desearán estudiar. Un ejemplo de ello son las galaxias en formación

ubicadas a una distancia de z = 1 hasta un redshift de z = 7, cuya investigación está en pleno

desarrollo en nuestros d́ıas. A un redshift de z ≈ 2 una galaxia tiene un tamaño de entre 1 a 2
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kpc (1[kiloparsec] = 3,085∗1019[m]), lo que implica un tamaño angular en el telescopio de entre

0,15 a 0,25 [arcsec], bastante menor que el “seeing” entregado por la atmósfera(1,2[arcsec] para

un r0 = 30[cm] y λ = 1,5[µm]). El estudio cient́ıfico de estas galaxias se realiza analizando la

composición espectral de la Luz, utilizando un espectrógrafo del tipo IFU (Integral Field Unit),

deseándose alcanzar resoluciones espectrales entre 3000 < < < 15000. La resolución espectral

está inversamente relacionada con el tamaño de la rendija (slit) de entrada del espectrógrafo,

por lo que una rendija de menor grosor produce una resolución mayor, pero a su vez impide la

entrada de todos los fotones. Las galaxias en cuestión, ya son lo suficientemente tenues, teniendo

magnitudes aparentes ≤ 25,5, con lo que se hace imprescindible la utilización de un sistema de

Óptica Adaptativa, para reducir el tamaño del objeto lo más cercano a su tamaño original, y

aśı aprovechar la mayor cantidad de fotones, perjudicando lo menos posible la resolución espec-

tral. Según (Steidel et al., 2004) la densidad de galaxias a una distancia de 1,5 < z < 2 y una

magnitud de ≤ 25,5 es de 3,8 galaxias por arcmin2. Si se consideran solo galaxias con magnitud

≤ 23 la densidad es de entre 0,31 a 0,84 galaxias por arcmin2, lo que entrega en un campo de

visión de un foco Nasmyth de un VLT, unos 15 a 30 objetos observables. Este número prodŕıa

ser menor considerando que para hacer las observaciones más eficientes seŕıa ideal observar ga-

laxias todas de la misma magnitud, lo cual se prevee, por el documento del cual está extráıdo

este estudio, serán los objetos contenidos en un campo de visión de 10 ∗ 10[arcmin2]. Este es

un ejemplo contundente de porqué es necesario un concepto de corrección como el MOAO, ya

que al estudiar galaxias se debe hacer de forma estad́ıstica, para lo cual es necesario un gran

número de muestras, infactibles de lograr adquiriendo una por una. En la siguiente sección se

explicará con mayor detalle de que trata esta técnica.

En la incréıble imagen tomada por el telescopio espacial Hubble presentada en el Figura 1.9,

se pueden apreciar galaxias correspondientes a cuando el universo teńıa entre 0.4 a 1 billón de
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años desde su creación. Es interesante mencionar que el telescopio espacial no posee un sistema

de óptica adaptativa, el cual no necesita por estar exento de los efectos de la atmósfera terrestre.

Figura 1.9: Imagen de campo profundo tomada por el telescopio espacial Hubble. Esta imagen muestra galaxias

correspondientes a cuando el universo teńıa 1 billón de años en el caso de las galaxias más grandes, y entre 0.4 y

0.7 billones para las más pequeñas. Actualmente el universo desde su creación posee 13.7 billones de años. Fuente:

http://hubblesite.org
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1.6. MOAO

MOAO (Multi-Object Adaptive Optic) o en español Óptica Adaptativa Multi-Objeto es una

técnica de corrección de campo amplio, que busca satisfacer los requerimientos técnicos concer-

nientes a aprovechar la resolución espacial que teóricamente puede entregar un gran telescopio,

en todo su campo de visión. Este concepto busca medir las turbulencias en todo el campo de

visión, para luego proyectarla a zonas pequeñas dentro de éste, en los cuales se encuentran los

objetos cient́ıficos que se requieran estudiar. Para ello se rodea el campo de visión con estrellas

artificiales, generadas mediante laser, cada una de ellas es medida por un sensor de frente de

onda; con esta información se reconstruye la turbulencia en la dirección espećıfica en la que se

encuentra el objeto cient́ıfico. Un espejo deformable es posicionado por cada objeto cient́ıfico

que se desea estudiar, en la Figura 1.10 se muestra gráficamente como se ve este concepto en el

cielo.

Laser GS

Natural GS
Scientific Object

FoV

Figura 1.10: Para medir la turbulencia en todo el campo se posicionan estrellas artificiales y naturales, para

luego proyectar esta información en la dirección en la que se encuentra el objeto celeste de interés.
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Además de las estrellas laséricas, es necesario contemplar la medición de estrellas naturales,

que entregaran información sobre los modos bajos de la turbulencia (tip and tild), debido a

que las estrellas artificiales, al no estar enfocadas en el infinito experimentan el denominado

efecto cono(Tallon and Foy, 1990). Consideremos dos estrellas off-axis (laséricas) y una central

(objeto cient́ıfico), para simplificar la explicación. En la Figura 1.11 se puede apreciar cómo se

propagan los frentes de onda de cada estrella por las capas turbulentas a distintas alturas. En

la pupila del telescopio los frentes de ondas de todas las estrellas son afectadas por la misma

turbulencia, mientras que para capas turbulentas superiores, esto no es aśı, donde sólo zonas del

frente de onda de una estrella experimenta, la misma aberración que las demás. La idea es que

la aberración que afecta la estrella central pueda ser estimada sin necesidad de ser medida, ya

que recordemos el objeto celeste que se desea corregir es muy tenue. Esto es posible utilizando

la información que entregan las estrellas que rodean a este objeto central.

Figura 1.11: En la pupila del telescopio todas las estrellas ven la misma turbulencia, mientras que para capas

superiores solo zonas son comunes entre las estrellas.
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Para encontrar esta relación, un enfoque es modelar todo el sistema, espejo deformable,

configuración de los sensores de frente de onda, etc. Si bien esta aproximación al problema es

totalmente válida, es prácticamente impracticable debido a la cantidad de variables involucradas

en un sistema MOAO. Otro enfoque y es el que se usará en este trabajo es el de (Vidal et al.,

2010), llamado learn&apply el cual no necesita ningún modelo a priori. Para implementar este

método primero es necesario calibrar el sistema, encontrado la relación que tienen las estrellas off-

axis con respecto a una estrella artificial, posicionada en el mismo lugar en donde está el objeto

cient́ıfico muy tenue. Como se aprecia en la Figura 1.12, sensores de onda, uno por cada estrella,

miden por un largo periodo y al mismo tiempo, el frente de onda de cada estrella. Con esta

información es posible generar un reconstructor, que como su nombre lo dice podrá reconstruir

el frente de onda de cualquier objeto celeste que se ubique en la misma posición que la estrella

central.

WFS 2

WFS 1

WFS 3

Computer

P1
P2

P3
{Slope

Recording

Reconstructor

Figura 1.12: Para la calibración del método learn&apply es necesario guardar el frente de onda de todas las

estrellas, por un largo periodo y al mismo tiempo, para con ello generar un reconstructor.
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Sea P̃off un vector con las mediciones concatenadas de pendientes (frente de onda) de las

estrellas off-axis, y Moff (poff , t) una matriz que guarda en sus columnas el vector P̃off en el

tiempo, y a su vez sea P̃on el vector que guarda las pendientes de la estrella central, y Mon(pon, t)

una matriz que guarda en sus columnas este vector en el tiempo, entonces podemos establecer

la siguiente relación:

Mon = CMoff , (1.6.1)

Con C como incógnita. Para despejar C, se deberá invertir Moff , antes de ello la hacemos

una matriz cuadrada, multiplicando a ambos lados de la ecuación 1.6.2 por Moff
T. Luego mul-

tiplicamos ambos lados por la inversa de esta matriz, para convertir, la matriz que multiplica a

la incógnita, en una matriz unitaria. Con esto obtenemos que C queda definido como:

C = (MonMoff
T)(MoffMoff

T)−1, (1.6.2)

Si identificamos los elementos de la matriz Moff como Mi,j, donde i es la medición de la

pendiente otorgada por la subapertura i, entonces el elemento i de la columna 1 del reconstructor

Ci1 es:

Ci,1 =
t∑

j=1

Pi,j ∗ Pj,i, (1.6.3)

Lo que identificamos como la correlación de la subapertura 1 del sensor de frente de onda

con todas las demás subaperturas. Es claro ver que la diagonal de la matriz C serán valores

1, debido a que estos elementos representan la correlación de cada subapertura consigo misma.

Luego podemos definir el reconstructor como:

W = (Conoff )(Coffoff )−1, (1.6.4)
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Donde Conoff es la matriz de correlación entre las subaperturas que miden el frente de on-

da de la estrella central con las subaperturas de los sensores de frente de onda de las estrellas

off-axis, y Coffoff es la matriz de autocorrelación de la matriz que contiene la información del

frente de onda de las estrellas circundantes.

El último paso instrumental es remover el sensor de frente de onda de la estrella central,

para posicionar en su lugar un espejo deformable. Cuando el sistema está en operación, o sea

el telescopio está tomando una imagen de larga exposición del objeto cient́ıfico, los sensores de

frente de onda de las estrellas off-axis le entregan información al sistema, para que éste pueda

reconstruir el frente de onda. Luego las pendientes reconstruidas son entregadas al sistema de

control para que env́ıe los voltajes adecuados a cada actuador del espejo deformable. Esto se

muestra esquemáticamente en la Figura 1.13.
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Figura 1.13: Con un reconstructor se puede predecir el frente de onda del objeto cient́ıfico. Las pendientes

reconstruidas son procesadas por el sistema de control, el cual env́ıa los voltajes al espejo deformable para lograr

la corrección
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2. Objetivos

El objetivo de este proyecto es diseñar y construir un instrumento capaz de simular un ca-

nal de un sistema MOAO en una mesa óptica, utilizando un asterismo de cuatro estrellas, una

central y tres circundantes. Para ello se debe generar un modelo del espejo deformable, aśı co-

mo generar un reconstructor que permita estimar la aberración de la estrella central por medio

de las tres circundantes, para lo cual se utilizará el método Learn&Apply (Vidal et al., 2010).

Este instrumento no pretende ser uno real, el cual pueda ser utilizado en un telescopio, debido

principalmente por el alto costo que implica cumplir con las especificaciones de calidad óptica y

procesamiento en tiempo real. Pero si uno que permita entender las bases de la técnica MOAO,

y aśı adquirir la experiencia y el conocimiento necesario en el tema, para en el futuro diseñar

instrumentos más sofisticados.

Una serie de objetivos deben ser cumplidos para poder llevar a cabo este instrumento; los

cuales sern descritos a continuacin. Primero se debe contar con una fuente lumı́nica que genere

cuatro fuentes puntuales, las cuales deben ser capaces de ser posicionadas a voluntad en el plano

objeto, con el fin de adaptarse al sensor de frente de onda. Posteriormente es necesario diseñar

un setup óptico que permita generar seis planos conjugados, para posicionar el generador de

turbulencias, el sensor de frente de onda en lazo abierto y cerrado, un stop, el espejo deformable

y finalmente la cámara cient́ıfica. Todo el sistema debe ser integrado por un computador, el cual

debe controlar el brillo de las estrellas, recibir los datos del sensor de frente de onda, procesarlos,

para luego enviar los voltajes respectivos a cada actuador del espejo deformable, para generar

la acción correctiva.

El programa que integre todo el sistema debe ser capaz de ejecutarse a una velocidad limita-
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da principalmente por la adquisición de datos del sensor de frente de onda, alrededor de 10Hz.

Además este programa debe ser capaz de ejecutar rutinas de calibración, para obtener el modelo

del espejo deformable, aśı como almacenar datos en el tiempo que permitan construir matrices

de covarianza entre las distintas estrellas, para poder generar el reconstructor.

Los resultados finales se verán reflejados en la correcta implementación del sistema, en sus

distintos aspectos. El diseño óptico debe ser construido de forma prolija en la mesa óptica, de

modo que todos los planos conjugados estén bien definidos, además la alineación de la óptica

debe ser cercana a la perfección para que la respuesta al impulso del sistema sea cercano al ĺımite

de difracción. Una correcta reconstrucción de la aberración de la estrella central por medio de

las tres circundantes se podrá medir obteniendo el residuo entre la reconstrucción y los datos

reales, y comparándolo para distintas alturas de la turbulencia. Finalmente el desempeño global

del sistema será evaluado al medir en una cámara cient́ıfica la mejora en la PSF de la estrella

central, comparándola con el sistema con la turbulencia en el camino óptico, corrigiendo y sin

corregir. Para medir cuantitat́ıvamente la mejora de la PSF, se evaluará su Strehl ratio, su

FWHM (Full width at half maximum) y la enerǵıa encerrada dentro del circulo de Airy de la

PSF perfecta.

31



3. Instrumentación

El desaf́ıo de diseñar un instrumento que permita corregir un frente de onda aberrado con

la técnica MOAO, radica en resolver de forma integradora distintos problemas como son: el

construir un generador de constelaciones, generar distintos planos conjugados, crear un área en

donde los haces colimados provenientes de las distintas fuentes puntuales se solapen en distinta

medida en donde estará ubicada la turbulencia, adaptar la constelación para que el frente de

onda aberrado de cada estrella pueda ser medido por un sólo sensor de frente de onda, el poder

generar un modelo del espejo deformable, y finalmente desarrollar un software que integre todo

el instrumento.

En el presente caṕıtulo se detallan todas las partes del instrumento, y como cada uno de los

desaf́ıos fue afrontado y finalmente resuelto. Para tener una idea general del instrumento, en la

figura 3.1 se presenta un diagrama general de éste, operando en lazo abierto y en lazo cerrado.

En él se puede apreciar que un computador, en el cual se ejecuta un software de control, esta-

blece el brillo de cuatro estrellas generadas por cuatro diodos laser acoplados a una fibra óptica,

recibe información del sensor de frente de onda, la cual es procesada y finalmente enviada al

espejo deformable, para aśı lograr una corrección. En operación normal el sistema trabaja en

lazo abierto, siendo esta una caracteŕıstica inherente de un instrumento MOAO, debido a que el

objeto cient́ıfico es demasiado tenue para medir su frente de onda. En la práctica esto se traduce

a que el sensor de frente de onda está antes que el espejo deformable, por lo cual éste nunca

ve la acción realizada por el espejo deformable. Para poder encontrar el modelo matricial que

gobierna el espejo deformable, lo que se conoce como matriz de interacción, es necesario operar

el instrumento en lazo cerrado, en la práctica el sensor de frente de onda debe estar posicionado

después del espejo deformable.
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Figura 3.1: Diagrama en bloques del instrumento operando en lazo abierto a la izquierda y en

lazo cerrado a la derecha.

3.1. Generador de constelaciones

El generador de constelaciones es una fuente de radiación laser compacta y funcional que

incorpora una electrónica para el control de intensidad de 4 diodos lasers acoplados a fibras

ópticas monomodo. Posee una fuente de alimentación propia que se conecta mediante un cable

dim de 8 pines al módulo emisor que contiene los lasers. La potencia de salida de cada laser

puede ser regulada mediante un software de control compatible con Windows v́ıa una interfaz

USB. A continuación se presentan las principales caracteŕısticas del dispositivo:

Alimentación : Fuente conectable directamente a la red de 220 V , 50 Hz

Interfaz con fibra óptica monomodo.

Longitudes de onda emitidas: 635 nm y 780 nm, 5 mW de potencia óptica.
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Conección con computador a través de cable USB

Operación controlada por software v́ıa USB

Dimensiones fuente: 148× 100× 64 mm

Dimensiones módulo emisor: 250× 200× 80 mm

Figura 3.2: Diagrama de flujo del firmware y software.

3.1.1. Fuente de alimentación

Para poder alimentar el generador de constelaciones se utiliza una fuente soft start, la cual

incrementa (o disminuya según corresponda) el voltaje de forma lineal durante 10 segundos hasta

alcanzar ±15 V. Esta fuente se implementa cargando un condensador que establece una tensión

en la base de un transistor, el cual cortocircuita la fuente en un comienzo, y a medida que el

condensador se carga, el transistor deja de conducir para alcanzar la tension de operación. En
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la figura 3.3 se presenta el esquema de esta fuente, que consiste en 4 fuentes independientes de

similares caracteŕısticas de 15 V, y una única fuente de −15 V. Las fuentes de 15 V son reguladas

con diodos zener de 1 W , la de −15 V se regula con un LM317 y la de 5 V con un LM7805.

Los voltajes de ±15 V son necesarios para alimentar el circuito controlador de corriente en los

diodos. Además, se utiliza una fuente independiente de 5 V para alimentar el microcontrolador

y el DAC (conversor análogo -digital).

Figura 3.3: Diagrama esquemático de la fuente soft start.

3.1.2. Filtro

Se implementa un filtro pasabajos por cada fuente, con el fin de eliminar los transientes

producidos por el prendido y apagado de la alimentación. Se utiliza una configuración Pi con

un condensador en paralelo, una inductancia en serie y finalmente otro condensador en paralelo

como se aprecia en la figura 3.4. Se utilizan dos condensadores, uno cerámico y uno electroĺıtico
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en paralelo, tanto a la entrada como a la salida, ya que esta configuración reduce la ESR

(Equivalent Series Resistance), logrando que el capacitor electroĺıtico funcione a bajas frecuencias

y el cerámico a frecuencias mayores. La frecuencia de corte es fc = 1
2π
√
LC

= 1
2π
√

10 mH×100µF
=

160Hz.

Figura 3.4: Circuito pasabajos utilizado.

El diagrama esquemático de los filtros se muestra en la figura 3.1.2.

Figura 3.5: Diagrama esquemático del filtro pasabajos a la salida de la fuente.
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3.1.3. Microcontrolador

La comunicación con el PC fue implementada usando un PIC 16F877A más un MAX232 para

la comunicación serial, además se utilizó un conversor serial USB para realizar la comunicación.

Puede verse el circuito en la figura 3.6.

Figura 3.6: Diagrama esquemático de la placa de desarrollo del PIC con conexión serial.

3.1.4. Driver

La comunicación entre el driver y el microcontrolador se logra mediante un DAC (Digital

analog converter), cuyo voltaje de salida es alimentado a la base de un transistor PN2222A que

controla la corriente en cada laser, desde un mı́nimo de 0 A hasta 30 mA. Cada laser se dispone

en serie con un limitador de corriente fijado como precaución a 30 mA. En la figura 3.7 se puede

ver el diseño de dicho circuito.
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Figura 3.7: Diagrama esquemático del driver de control de corriente.

En la figura 3.8 se muestra la corriente inyectada al driver en función del nivel de intensidad

que se escoge mediante el software. El laser infrarojo es controlado a través del puerto C del pic,

que posee 64 niveles, los lasers de referencia poseen 256 niveles.
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Figura 3.8: Medida de la corriente en cada driver en función del nivel controlado por software.

3.1.5. Posicionador de fibras

La luz emitida por los diodos laser es guiada por fibras ópticas las cuales deben ser posicio-

nadas en una configuración precisa en el plano objeto. Para ello se diseñó una pieza en aluminio,

capaz de tomar el extremo de la fibra óptica y mantenerla en una posición fija. En la figura 3.9

se puede apreciár los planos CAD del posicionador de fibras.

Figura 3.9: Diagrama CAD del posicionador de fibras.
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El resultado final del generador de constelaciones se puede apreciar en la figura 3.10.

Figura 3.10: El generador de constelaciones, cuenta con una fuente de alimentación, un driver

que controla la intensidad de los diodos laser y un posicionador de fibras ópticas.

3.2. Sensor de Frente de Onda

Un dispositivo esencial de cualquier instrumento de óptica adaptativa, es el sensor de frente

de onda. El utilizado en este proyecto es una versión comercial del tipo Shack-Hartmann (Shack

and Platt, 1971), de la marca Thorlabs. En la figura 3.11 se muestra una imagen de dicho

dispositivo.
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Figura 3.11: Sensor de frente de onda WFS150C de la marca Thorlabs

Algunas caracteŕısticas principales del sensor de frente de onda se presentan en la tabla 1.

Cuadro 1: Caracteŕısticas principales del WFS150C.

Resolución de la cámara 1280 ∗ 1024[pixel]

Tamaño de pixel 4,65 ∗ 4,65[µm]

Lenslet Pitch 150[µm]

Largo focal efectivo 3,7[mm]

Frame Rate 15[Hz]

En la figura 3.12 se presenta un esquema del funcionamiento de este dispositivo. El haz de luz

colimado que se desea analizar, se introduce por la apertura del sensor, cada lentilla enfoca una

zona de éste, produciendo un “spot” en el detector de fotones, en este caso un CCD. Cuando

el frente de onda se ve alterado, por ejemplo por una turbulencia atmosférica, los “spot” se

desplazan de su posición original, lo que se busca entonces es medir este desplazamiento para

relacionarlo con un tilt local del frente de onda.
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Figura 3.12: El sensor de frente de onda Shack-Hartmann consiste en un arreglo de lentillas,

que junto con un detector de fotones miden inclinaciones locales del frente de onda. (Kunzmann

et al., 2005)

Para poder medir el desplazamiento del “spot”, primero es necesario dividir en subaperturas

el CCD, correspondiéndole a cada subapertura un número de pixeles determinado. Utilizando

los datos entregados por el fabricante, presentados en la tabla 1, es fácil calcular cuántos pixeles

le corresponde a cada subapertura como:

n◦pix =
LensletPitch

pixelsize
=

150[µm]
4,65[µm]

=32,25[pix], (3.2.1)

Idealmente cada subapertura se debe corresponder con un actuador del espejo deformable,

para lo cual es necesario adaptar el tamaño del “beam”. En este caso debido principalmente

a que introducir más lentes en el diseño provocaŕıa inversiones del frente de onda indeseados

para la obtención de la matriz de interacción, y que el sensor de frente de onda debe medir el

frente de onda de 4 estrellas a la vez, se utilizan todas las subaperturas necesarias para medir

el “beam” completo. El diámetro útil del haz de luz es D = 2,7[mm], lo cual hace necesario una

matriz de 18∗18 subaperturas, lo cual permite tener una excelente resolución del frente de onda.
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Debido a que el “beam” es circular, a esta matriz de 18 ∗ 18 se le deben recortar las esquinas,

aproximándolo lo mejor posible a un ćırculo. En la figura 3.13 se presenta la configuración de

subaperturas utilizadas en este trabajo.
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Figura 3.13: Para hacer la medición del movimiento del “spot” es necesario parcelar la imagen

entregada por el sensor en subaperturas en una configuración circular.

El “spot” de cada subapertura debe ser trackeado de alguna forma, para ello se busca su

centro obteniendo su centro de masa en los ejes X e Y . En la ecuación 3.2.1 se muestra la

expreción matemática para obtener el centro de masa en ambos ejes, que no es más que la suma

de las intensidades de los pixeles correspondientes a cada subapertura, ponderada por la posición

y dividida por la suma total de intensidades.

Cx =

∑
x

∑
y

Ix,y ∗ x∑
x

∑
y

Ix,y

,Cy =

∑
x

∑
y

Ix,y ∗ y∑
x

∑
y

Ix,y

. (3.2.2)

43



3.3. Espejo Deformable

Otro dispositivo esencial de todo sistema de óptica adaptativa es el espejo deformable. En

particular en este proyecto se utiliza uno del tipo MEMS (Microelectromechanical systems) de la

compañ́ıa Boston Micromachines Corp, de 12∗12 actuadores. Este tipo de espejo deformable sin

duda representan el futuro de este tipo de tecnoloǵıa debido a que poseen el potencial de no ser

muy costosos, no presentan histéresis, tienen una alta tasa de respuesta, entre otras virtudes. En

la figura 3.14 se puede apreciár como éstos están construidos, y el principio f́ısico que permite la

deformación de la superficie. Una membrana capaz de deformarse es recubierta por un “coating”

reflectante en longitudes de onda visibles y sujeta por actuadores a otra superficie. Debajo de

cada actuador hay un electrodo, que al aplicarle un voltaje alto atrae por fuerza electroestática

a dicho actuador, deformando la membrana reflectante. La fuerza electroestática es igualada por

la fuerza elástica que ejerce la superficie que soporta los actuadores produciendo estabilidad en

el movimiento.

V
-

+

Reflecting Membrane

Actuator Post

Electrodes

Silicon Substrate

Actuator Surface

F electrostatic

Fk

Figura 3.14: A la izquierda principio del funcionamiento de un espejo deformable tipo MEMS, a la derecha el

producto real terminado. Fuente: BMC: Boston Micromachines Corp
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En la tabla 2 se presentan las caracteŕısticas principales del espejo deformable.

Cuadro 2: Caracteŕısticas principales del espejo deformable.

Número de actuadores 140

Matriz de actuadores 12 ∗ 12

Actuator pitch 400[µm]

Frame Rate 2[kHz]

3.4. Diseño Óptico

El diseño óptico fue concebido tras entender tres problemas cruciales: la generación de planos

conjugados, la adaptación de la constelación para que un sensor de frente de onda pueda medir

el frente de onda de cuatro estrellas al mismo tiempo, y la necesidad de que el sistema trabaje

en lazo abierto y cerrado. Además cabe mencionar que el diseño tuvo ciertas restricciones con-

cernientes a presupuesto, no pudiendo comprar óptica de mayor valor, y teniendo que ceñirse al

equipo disponible en el laboratorio, salvo ciertas excepciones. El instrumento fue simulado en el

programa de simulación óptica ZEMAX, lo cual permitió corroborar cualquier cambio que fuese

necesario efectuar, ahorrando tiempo y dinero.

3.4.1. Planos Conjugados

El generar un plano conjugado no es más que generar una imagen de una fuente puntual.

Cuando un haz de luz colimado (frente de onda plano) atraviesa un medio con celdas con dis-

tintos ı́ndices de refracción, localmente en distintos sectores del frente de onda se producen

desfases, generando inclinaciones, que en suma aberran el frente de onda. Estas inclinaciones
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locales se replican en fase e intensidad sólo en planos conjugados al lugar en donde se produjo

la aberración. Un instrumento de óptica adaptativa busca medir estas aberraciones, para luego

generar una acción correctiva, es por esto que se deben generar planos conjugados en todos los

puntos en que se quiere medir o alterar este frente de onda. En la figura 3.15 se puede apreciar

el concepto de un plano conjugado; el cual consiste en que con dos lentes se puede replicar en

intensidad y fase un frente de onda, en otro punto. De esta forma el punto a está conjugado con

el punto b.

f f f f

f f f f

a b

L1 L2

L1 L2

Figura 3.15: Concepto de plano conjugado.

En el instrumento propiamente tal son necesarios seis planos conjugados, cuatro de ellos

son generados por cuatro pares de lentes, y los otros dos son replicados con dos beam split-

ter. En la figura 3.16, se puede apreciar en la parte superior izquierda el diseño completo del

instrumento en ZEMAX, en el resto de la imagen se puede ver un acercamiento de la zona
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demarcada con un ćırculo, en el cual se señalan los distintos planos conjugados. Los planos dos

y cuatro son replicados posicionando un Beam Splitter cent́ımetros antes de que estos se generen.

Conjugate
Plane 1

Conjugate
Plane 2

Conjugate
Plane 3

Conjugate
Plane 4

Figura 3.16: Diseño en ZEMAX señalando los distintos planos conjugados del instrumento.

El primer plano conjugado es para posicionar la turbulencia, el número dos es para posicio-

nar el sensor de frente de onda y un diafragma que sirve como stop, en el tercer plano conjugado

se posiciona el espejo deformable y finalmente el número cuatro es necesario para la cámara

cient́ıfica y para operar el instrumento en lazo cerrado, con lo cual se puede obtener la matriz

de interacción.
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3.4.2. Componentes ópticos

En esta sección se describen los componentes ópticos utilizados, los cuales en su mayoŕıa

son lentes. En la figura 3.17 se puede apreciar un esquema simplificado del instrumento con la

finalidad de identificar cada componente.

1

2

3

C.G

T.G

45

6

W.S 2

D.
M

W
.S 1Sc

.C

7

Figura 3.17: Esquema general del instrumento.

En la tabla 3 se detallan algunas caracteŕısticas de los componentes ópticos, como son:

número en el esquema general, marca, distancia focal y código del vendedor.
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Cuadro 3: Códigos y caracteŕısticas de los componentes ópticos.

Component N◦ Vendor Code Focal Length (mm)

1 Thorlabs LE1872 400

2 Edmunds O. NT43-876 flat mirror

3 Edmunds O. 49285 150

4 Thorlabs LA1986 125

5 Thorlabs LB1914 125

6 Edmunds O. Beam Spliter -

7 Thorlabs LA1608 75

En un instrumento diseñado para operar en un telescopio seŕıan necesarios varios sensores de

frente de onda, cuya separación determina el campo de visón con posibilidad de ser corregido.

Debido a que estamos utilizando un sólo sensor para medir el frente de onda de las cuatro

estrellas, el campo de visión de este proyecto queda limitado por la separación máxima que

puedan tener en una subapertura. Dado que el campo de viśıon es bastante reducido es necesario

cambiar el tamaño del plano objeto para tener cierta holgura en el posicionamiento de las

fibras ópticas, posible gracias al posicionador de fibras ya descrito. En la figura 3.18 al lado

izquierdo se puede apreciar cómo se subdivide una subapertura, dándole a cada estrella un área

de aproximadamente 10 ∗ 10[pix] para ser medida. La separación mı́nima entre estrellas es de

10[pix] y la máxima de 36[pix]. Utilizando el peor de los casos podemos calcular cual debe ser la

separación de las fibras en el plano objeto, para la separación más cercana y más lejana como:

Sc = 10[pix] ∗ 4,65[
µm

pix
] = 46,5[µm], (3.4.1)
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Sf = 36[pix] ∗ 4,65[
µm

pix
] = 167,4[µm], (3.4.2)
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Figura 3.18: Las subaperturas se dividen a su vez en subsubaperuras en las cuales se calcula el centroide de las

cuatro estrellas al mismo tiempo.

Es claro que estas distancias no son prácticas para trabajar, tomando en cuenta que el

conector que protege la salida de la fibra óptica tiene un diámetro de 2[mm]. Por ello es necesario

magnificar el plano objeto con respecto al sensor de frente de onda. Esto se logra gracias a la

relación entre distancias focales de las lentillas del sensor de frente de onda y el lente número

3 de 150[mm] de focal. En la figura 3.19 se presenta el concepto que ayuda a explicar dicha

magnificación. El ángulo θ que subtiende el objeto es invariante, luego es fácil encontrar la
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relación entre los tamaños como:

θ =
x1

f1
=
x2

f2
(3.4.3)

Luego la magnificación queda definida como:

Mg =
f1

f2
=

150[mm]
3,7[mm]

= 40,5 (3.4.4)

f1
f2

θ

1

θ

1

x1

x2

Figura 3.19: El ángulo θ que subtiende un objeto es invariante en todo el camino óptico, con lo cual es posible

calcular la magnificación del instrumento.

Esta magnificación no es suficiente por lo que se utiliza otro lente, el número 1 de 400[mm],

posicionado a 1560[mm] del plano objeto y a 318[mm] del plano imagen antes del lente número

3, para lograr una magnificación total de:

Mg = 40,5 ∗ 1560[mm]
318[mm]

= 198,7 (3.4.5)
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Con esto las distancias máximas y mı́nimas entre las fibras son 33[mm] y 9[mm] respectiva-

mente, siendo totalmente razonables para trabajar con el posicionador de fibras.

3.5. Generador de turbulencias

Para probar el instrumento es necesario contar con un generador de turbulencias que sea lo

más cercano a la vida real. Para ello se compró una solución comercial que entrega la empresa

LEXITEK. En la figura 3.20 se muestra una imagen real del generador de turbulencia. Este

consiste en un sandwich circular entre dos acŕılicos en donde se talla con una máquina CNC

(computer numerical control) la diferencia de camino óptico deseada, para luego ser rellenado

con un poĺımero óptico. Esto se monta sobre una montura rotatoria, que gracias a un motor

paso a paso, permite controlar la velocidad angular simulando aśı el viento.

Figura 3.20: Vista real del generador de turbulencias fabricado por la empresa LEXITEK. El largo de coherencia

de la turbulencia es de r0 = 0,4[mm].
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El largo de coherencia fue solicitado ser de r0 = 0,4[mm] @λ = 635[nm], principalmente por

simplicidad del diseño. Como se aprecia en la tabla 2, la separación entre cada actuador del es-

pejo deformable es de 0,4[mm], igual que el largo de coherencia, lo cual implica no hacer ninguna

expansión en el haz de luz. Para verificar que los datos de centroides se estén adquiriendo bien,

y que el largo de coherencia de la turbulencia es el solicitado, se calcula el r0 utilizando la meto-

doloǵıa sugerida en (Saint-Jacques, 1998). Es posible relacionar la varianza Φ2
c del movimiento

unidimensional de los centroides por ejemplo en el eje X Cx(t):

Φ2
c = 〈[Cx(t)− C̄x]2〉t[rad2], (3.5.1)

Donde, 〈...〉 es el promedio del ensamble, y C̄x es la media de éste movimiento, con el largo

de coherencia r0 como:

Φ2
c = 0,162λ2r

−5
3

0 d
−1
3 [rad2], (3.5.2)

Donde λ es la longitud de onda y d es el tamaño de la subapertura del sensor de frente de

onda. Tomando 15000 datos en el tiempo se obtiene para el caso del las estrellas circundantes

de λ = 635[nm] un r0 de 0,4[mm], mientras que para la estrella central de λ = 780[nm] un r0

de 0,5[mm], lo cual se condice con lo esperado perfectamente.

Una vista real del instrumento se puede apreciar en la figura 3.21, en donde se destaca el camino

óptico que recorre la luz. En linea punteada azul se observa el cambio en la posición del sensor

de frente de onda, para operar el sistema en close loop, lo que permite obtener la matriz de

interacción.
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Figura 3.21: Imagen del instrumento, destacando el camino óptico y los componentes más relevantes. La doble

flecha azul representa el cambio que debe realizarse en el sensor de frente de onda para operar el sistema en close

loop

3.6. Software

Para poder integrar las distintas partes del instrumento, se concentró todo en un software

de control manipulable por una GUI (“Graphical user interface‘”), programada en “Microsoft

Visual Studio”. Esto no sólo con la finalidad de que cualquier persona con una cierta instruc-

ción previa pueda manipular el instrumento, si no que además de acortar los tiempos cuando es

necesario hacer calibraciones.

Tanto el sensor de frente de onda, como el espejo deformable incluyen libreŕıas con funciones
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API (“Application programming interface”), las cuales permiten establecer una comunicación

con los dispositivos, permitiendo básicamente adquirir la imagen, ajustar parámetros como ga-

nancia, tiempo de exposición, y enviar los voltajes al espejo deformable.

En la figura 3.22 se muestra una imagen de la interfaz gráfica. Esta permite inicializar los

sistemas, configurar el sensor de frente de onda, detectar pixeles saturados, calcular el centroide

de una, tres o cuatro estrellas, con la posibilidad de aplicar un umbral de intensidad en cada

caso, controlar el brillo de los cuatro diodos laser y entrega información sobre los tiempos de

lectura y escritura.

Figura 3.22: La interfaz gráfica permite operar el instrumento de manera sencilla, tanto para

hacer calibraciones como para activar rutinas de corrección.
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Con esto resuelto, el programa es capaz de correr rutinas de calibración, para obtener las

matrices de correlación y la matriz de interacción. En el primer caso se deja abierta la opción

de seleccionar el número de muestras en el tiempo, mientras que para la matriz de interacción

se permite configurar el piso de los actuadores y el desplazamiento que tendrán estos durante

la calibración. Los datos se guardan en memoria en archivo de texto, para luego procesarlos y

generar el reconstructor (matriz W), y la matriz de control (CMat), lo cual se hace en python.

Con el reconstructor y la matriz de control generados, es posible entonces correr las rutinas de

corrección. Primero se deben cargar las matrices al sistema, luego activar el cálculo de centroides

de una o tres estrella dependiendo si se quiere hacer una corrección SCAO (“Single conjugate

AO”) o MOAO(“Multi-Object AO”). En el caso de la corrección SCAO, dado que el sistema

está en lazo cerrado, el sensor de frente de onda mide la diferencia entre el frente de onda actual

y la corrección efectuada por por el espejo deformable en la iteración anterior. Esto hace que

el valor del centroide medido tienda a cero lo que implica que los valores enviados al espejo

deformable también tiendan a cero. Para solucionar este problema se implementa un control PI

(Proporcional Integral), cuya explicación se presenta en la siguiente fórmula:

~Vcl(i) = Fl ∗ ~Vcl(i− 1) + CMat ∗ ~P , (3.6.1)

Donde ~Vcl(i) son los voltajes a enviar trabajando en lazo cerrado en la iteración i, Fl es un

factor de drenaje, CMat la matriz de control y ~P el vector con las pendientes.

Con fines prácticos para la alineación se implementa un modo de visualización donde se

muestra la imagen entregada por el sensor de frente de onda. Ésta se puede apreciar en la figura

3.23, en ella se da la opción de dibujar las subaperturas en verde y las subsubaperturas en azul,

aśı como se dibujar una cruz roja en la posición calculada del centroide del “spot”. Este modo
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de visualización consume mucho tiempo de proceso por lo que se corre en un “Thread” aparte

y se da la opción de desactivarlo.

Figura 3.23: La GUI permite ver la imagen del sensor de frente de onda, dibujando las subaper-

turas en verde, las subsubaperturas en azul y una cruz roja en la posición calculada de cada

“spot”.

Finalmente se presenta un diagrama de flujo del programa en conjunto con un esquema

explicativo del instrumento. Esto se puede apreciar en la figura 3.6.
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4. Resultados y Discusión

En el presente caṕıtulo se presentan los resultados obtenidos con el instrumento, que si bien

son preliminares, muestran que se está yendo por el camino correcto, dejando abierta la puerta

para futuras mejoras. Primero se presentan los resultados en la obtención de la matriz de co-

mando, luego la mejora en el strehl ratio aplicando una corrección SCAO, los resultados en la

generación del reconstructor y finalmente la mejora en el strehl ratio aplicando la técnica MOAO.

4.1. Matriz de Comando

La matriz de comando es el modelo del espejo deformable que permite relacionar las pen-

dientes medidas por el sensor de frente de onda con los voltajes a enviar al espejo deformable.

El método seguido para obtenerla es el sugerido en (Corinne et al., 1990).

Recordando la sección 1.4, para obtener la matriz de comando primero es necesario obtener

la matriz de interacción. Esta matriz guarda en sus columnas el cambio en el frente de onda

tras aplicar un voltaje unitario en cada uno de los actuadores. Primero se toman 3 matrices de

interacción con un desplazamiento positivo de los actuadores, luego 3 más con un desplazamiento

negativo. A las 3 matrices de desplazamiento negativo se les multiplica por −1 y el conjunto se

promedia. Luego la matriz de interacción queda como:

Mi = 〈M+
i,1,M

+
i,2,M

+
i,3,−M

−
i,1,−M

−
i,2,−M

−
i,3〉, (4.1.1)

Donde M+
i,1 es la primera matriz de interacción adquirida con desplazamiento positivo, −M−i,1

es la primera matriz de interacción adquirida con desplazamiento negativo multiplicada por −1

y 〈...〉 representa el promedio del conjunto de matrices. En la figura 4.1 se presenta el resultado
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de este proceso.

Sx

Sy

Figura 4.1: La matriz de interacción en sus columnas guarda la acción de cada actuador en el frente de onda al

aplicar un voltaje unitario.

Recordando cómo obtener la matriz de comando se presenta a continuación la multiplicación

matricial a realizar.

Mc = (M t
i ∗Mi)−1M t

i (4.1.2)

Como se puede apreciar se debe realizar una inversión de la matriz cuadrada M t
i ∗Mi. Para

ello se utiliza el comando “pim” entregado por la libreŕıa “numpy” de Python. El comando
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“pim” calcula la pseudo inversa Moore-Penrose de una matriz utilizando una descomposición

en sus valores singulares. Existen valores singulares de la matriz muy pequeños, relacionados

con actuadores que modifican poco o nada el frente de onda. Al invertir estos valores tienden

a divergir, por lo que se debe establecer un umbral desde el cual ciertos valores menores a este

umbral sean dejados fuera del cálculo. En la figura 4.2 se presenta la SVD de la matriz M t
i ∗Mi,

si se utiliza un umbral de 4 % se dejan activos 49 actuadores.

Figura 4.2: Descomposición en valores singulares de la matriz M t
i ∗Mi. Al poner un umbral en 4 % se dejan

activos 49 actuadores

En la figura 4.3 se presenta la matriz de comando.
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Figura 4.3: La matriz de comando permite relacionar las pendientes medidas por el sensor de frente de onda,

con los voltajes a enviar al espejo deformable.

4.2. Lazo cerrado

La dificultad principal de este proyecto es la de poder operar el sistema en lazo abierto, ya

que el modelo (CMat) se obtiene en lazo cerrado y no necesariamente es el mismo para una

configuración en lazo abierto. Para poner a prueba el modelo, los algoritmos de cálculo de cen-

troide y de multiplicación de matrices la manera más fácil es lograr una corrección SCAO en

lazo cerrado, para luego pasar a lazo abierto.

En la figura 4.4 se presenta el resultado de promediar 100 imágenes sin corrección izquierda

y con corrección derecha. Esto se realizó cambiando la turbulencia manualmente para descartar

cualquier efecto en el tiempo de procesamiento del sistema, ya que en lazo cerrado el sistema

necesita al menos 10 iteraciones para lograr la corrección. Cabe destacar que el sistema opera a

6[Hz] limitado principalmente por la adquisición de la imagen del sensor de frente de onda
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Figura 4.4: Promedio de 100 imágenes de la PSF del sistema con la turbulencia en el camino óptico con el

sistema no corrigiendo a la izquierda y con corrección SCAO a la derecha.

En la figura 4.5 se presenta un gráfico de la PSF donde se busca el centro de ésta, y se le

asigna a cada pixel una distancia desde este centro, con lo cual se genera un gráfico intensidad

vs radio.

Figura 4.5: Gráfico radial de la la PSF para el caso en que el sistema no está corrigiendo a la izquierda y con

corrección SCAO a la derecha.

En la figura 4.5 se dibuja una ĺınea punteada en la mitad del máximo y se indica el valor

del semi-ancho a esta altura. El strehl ratio es decir la razón entre la intensidad máxima de
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la PSF en algúno de los casos con la PSF perfecta del sistema, aumenta de Str = 0,1 sin co-

rrección a Str = 0,29 con corrección. Esta mejora aunque no resulta sorprendente es un paso

en la dirección correcta y permite seguir adelante con el resto de la implementación del sis-

tema MOAO. El problema se atribuye a la utilización de un modelo lineal del espejo para el

env́ıo de los voltajes al espejo deformable. Esto se propondrá como trabajo futuro en la sección 5.

Como análisis se toman las 100 imágenes corregidas y se aplica una alineación artificial por

software, para ver cuánto la disminución en el Strehl se debe a modos bajos (tip y tild). Luego

se promedian, el resultado se presenta en la figura 4.6.

Figura 4.6: Gráfico radial de la la PSF para el caso en que el sistema no está corrigiendo a la izquierda y con

corrección SCAO a la derecha.

Al hacer este ejercicio se obtiene un Strehl ratio de Str = 0,55 lo que da cuenta de un

problema en el sistema para corregir modos bajos, lo que se condice con la teoŕıa del modelo

lineal, ya que el desplazamiento máximo de los actuadores se efectúa cuando es necesario corregir

un gran tip o tild.
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4.3. Reconstructor

Para probar el desempeño del instrumento, tanto del modelo obtenido del espejo operando en

lazo abierto, como del reconstructor generado con el método Learn&Apply, se obtienen imágenes

de larga exposición, sin turbulencia, con la turbulencia cambiando y con el instrumento corri-

giendo, para distintas posiciones en altura de la turbulencia. En la figura 4.7 se puede apreciar el

desplazamiento que se realiza de la turbulencia, con lo cual se obtienen distintos solapamientos

entre los haces colimados de las distintas estrellas.

Displacement
From Ground Layer

Figura 4.7: Explicación del movimiento de la turbulencia en la mesa óptica, simulando capas atmosféricas a

distintas alturas.
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Este experimento se realiza para tres posiciones distintas, medidas por su desplazamiento

desde la turbulencia ubicada en el Ground Layer, en donde todos los haces se solapan por com-

pleto, hasta un solapamiento en que cada estrella circundantes aportan una parte importante

de la información para la reconstrucción de la estrella central. En la figura 4.8 se puede apreciar

cómo se solapan las estrellas para distintos desplazamientos de la turbulencia.

G 1cm 2cm 3cm

4cm 5cm 6cm 8cm

Figura 4.8: Solapamiento de las estrellas para distintas posiciones de la turbulencia.

En secciones anteriores se señaló como es la metodolaǵıa para generar un reconstructor con

el método Learn&Apply, en la práctica se debe generar un reconstructor diferente para cada

altura. En esta sección se describe como vaŕıa este reconstructor a medida que la turbulencia va

66



subiendo en altura.

Recordando cómo se obtienen los datos para generar el reconstructor, se presenta un esque-

ma general en la figura 4.9. En ella se aprecia como las subaperturas del sensor de frente de

onda Shack-Hartmann se subdividen en cuatro subsubaperturas, en donde es posible obtener

una medida de desplazamiento para cada estrella en ambos ejes coordenados. Estos datos son

almacenados en forma matricial.

1 2 3 4 5 6

8 9 10 11 12 13

17 18 19 20 21 22

28 29 30 31 32 33

41 42 43 44 45 46

56 57 58 59 60 61
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91 92 93 94 95 96
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Pixel

Measurement 
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S3_y

time

Figura 4.9: Esquema general de la adquisición de los datos para las cuatro estrellas.
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4.3.1. Ground Layer

Para generar el reconstructor se adquieren 15000 datos en el tiempo del desplazamiento de

cada una de las cuatro estrellas en sus dos ejes coordenados. Con esto se genera una matriz de

covarianza entre las tres estrellas circundantes, la cual para el Ground Layer se puede apreciar

en la figura 4.10.

Figura 4.10: Matriz de covarianza para el Ground Layer.

Al estar todas las estrellas casi perfectamente solapadas en la turbulencia, todas ellas se

aberran de manera similar y en las mismas subaperturas. Esto se puede observar en la figura

4.11, en donde la correrlación por ejemplo de la estrella 2 en el eje ’Y’ consigo misma es 1 en la
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diagonal, pero también toma prácticamente el mismo valor con la estrella 3.

S3_x

S3_y

S3_x S3_y

S2_y

S2_y

Figura 4.11: Matriz de covarianza para el Ground Layer vista con mayor detalle.

Luego se realiza la correlación de las tres estrellas circundantes con la estrella central, cuyo

resultado se puede apreciar en la figura 4.12.
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Figura 4.12: Matriz de covarianza para el Ground Layer entre la estrella central y las circundantes.

Luego al invertir la matriz de covarianza de las tres estrellas circundantes y haciendo el pro-

ducto punto con la matriz de covarianza de las tres estrellas circundantes con la estrella central,

se obtiene el reconstructor, el cual relaciona el movimiento de las estrellas circundantes con la

estrella central, permitiendo estimar su movimiento sin necesidad de medirlo. Este se muestra

en la figura 4.13.
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Figura 4.13: Reconstructor generado para el Ground Layer.

Finalmente para probar el reconstructor se reconstruyen 1500 datos de otra sección de la

turbulencia con las mediciones de las estrellas circundantes, y se comparan con los datos reales.

Para ello se restan los datos reconstruidos con los reales y se calcula el valor medio y la desviación

estándar. Esto se puede apreciar en la figura 4.14.

Figura 4.14: Resta entre los datos reales y los reconstruidos de la estrella central.
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4.3.2. 5cm

Como se mencionó anteriormente para cada solapamiento en la turbulencia es necesario ge-

nerar un reconstructor; a continuación se presenta como ejemplo la altura de 5cm, cuya matriz

de covarianza puede observarse en la figura 4.15.

5cm

S1_x

S1_y

S2_x

S2_y

S3_x

S3_y

S1_x S1_y S2_x S2_y S3_x S3_y

Figura 4.15: Matriz de covarianza para una altura correspondiente a 5cm en la mesa óptica.

Al observar la matriz con mayor detalle se aprecia que en la diagonal el valor de la correlación

sigue siendo uno, lo cual es de esperarse ya que esta es la correlación de cada estrella consigo
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misma. Si observamos por ejemplo la correlación entre el movimiento de la estrella 1 y 2 en el

eje ’Y’, vemos que estas ya no correlacionan en la diagonal, si no que lo hacen en subaperturas

diferentes. Esto se puede apreciar claramente en la figura 4.16.

5cm

S1_x

S1_y

S2_x

S2_y

S3_x

S3_y

S1_x S1_y S2_x S2_y S3_x S3_y

S3_x

S2_y

S1_yS1_x

Figura 4.16: Matriz de covarianza para una altura correspondiente a 5cm en la mesa óptica vista más en detalle.

De igual manera se genera la matriz de covarianza entre las estrellas circundantes y la cen-

tral, el resultado se puede apreciar en la figura 4.17.
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Figura 4.17: Matriz de covarianza para una altura correspondiente a 5cm en la mesa óptica entre la estrella

central y las circundantes.

En ella se puede ver que cada estrella circundante correlaciona con la central en subaperturas

distintas, las cuales en su conjunto entregan la información total para generar el reconstructor,

el cual se puede observar en la figura 4.18.

Figura 4.18: Reconstructor generado para una altura correspondiente a 5cm en la mesa óptica.

Haciendo nuevamente la resta de 1500 datos entre las pendientes reales y las reconstruidas.
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Esto se puede apreciar en la figura 4.19 junto con la media y la variación estándar de los datos.

Figura 4.19: Resta entre los datos reales y los reconstruidos de la estrella central.

4.3.3. 8cm

El caso más extremo es cuando prácticamente no existe un solapamiento redundante entre

las estrellas, e incluso partes del frente de onda de la estrella central no es visto por ninguna de

las circundantes. Este caso ocurre cuando la turbulencia está posicionada a 8[cm] del “Ground

layer”. La matriz de covarianza de las estrellas circundantes se puede apreciar en la figura 4.20.

En ella se puede observar que la correlación entre las estrellas circundantes es prácticamente

nula, existiendo cierta información en las subaperturas más periféricas.
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Figura 4.20: Matriz de covarianza para una altura correspondiente a 8cm en la mesa óptica.

Caso contrario es la correlación entre las estrellas circundantes y la central, lo cual se puede

notar al ver la matriz de correlación en la figura 4.21.

Figura 4.21: Matriz de covarianza para una altura correspondiente a 5cm en la mesa óptica entre la estrella

central y las circundantes.

La matriz de correlación Conoff muestra una correlación entre la estrella central y las cir-

cundantes en distintas subaperturas, las cuales en su conjunto permiten reconstruir el frente de

onda completo. La resta de los datos reconstruidos con los datos reales se puede apreciar en la
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figura 4.22, junto con la media y la variación estándar de estos.

Figura 4.22: Resta entre los datos reales y los reconstruidos de la estrella central.

En la tabla 4 se presenta un resumen de los resultados obtenidos con cada reconstructor.

Cuadro 4: Resultados de la resta entre datos reales y reconstruidos.

Altura[cm] Media[pix] Varianza [pix2]

Ground −6,31 ∗ 10−5 0.181

5 0.00117 0.194

8 0.017 0.217
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4.4. Desempeño del instrumento

A continuación se presentan los resultados obtenidos para una corrección utilizando la técni-

ca MOAO. Se tomaron imágenes de larga exposición (300seg), de la estrella central, con una

cámara cient́ıfica SBIG ST-402XME, sin la turbulencia para obtener una referencia perfecta, con

la turbulencia andando, y finalmente con el instrumento ejecutando el programa que permite

la corrección. Los datos están normalizados al nivel de cuentas de la PSF de referencia y su

intensidad máxima.

4.4.1. PSF sin aberración

Para evaluar el desempeño del sistema es de suma relevancia contar con una PSF de refe-

rencia, vale decir su respuesta al hacer una imagen de una fuente puntual. En la figura 4.23

(izquierda) se puede apreciar la PSF que genera el instrumento, la cual es bastante buena, ob-

servándose incluso el disco de Airy.

Para poder tener una mejor apreciación de la PSF se busca el centro de ésta, y se le asigna a

cada pixel una distancia desde este centro, con lo cual se genera un gráfico intensidad v\s radio

el cual se puede apreciar en la figura 4.23 (derecha). Como se puede observar la PSF es bastante

simétrica, exceptuando el disco de Airy lo cual era de esperarse ya que el stop del sistema es un

diafragma, no perfectamente circular. Si se observa la simulación de una PSF con las mismas

caracteŕısticas que las del sistema, figura 1.4, se aprecia que exceptuando los anillos del disco de

Airy, se corresponden perfectamente.
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Figura 4.23: PSF generada con 300 seg de exposición sin turbulencia.

4.4.2. Corrección en Ground Layer

Luego se procede a colocar la turbulencia en el camino óptico, precisamente en un plano con-

jugado correspondiente al Ground Layer. Se integran 300 segundos sin corregir y 300 segundos

corrigiendo, cabe recordar que la estrella central es muy tenue, por lo cual en todo momento

el sistema está reconstruyendo las pendientes de la estrella central con la información de las

circundantes. El resultado de este experimento se puede apreciar en la figura 4.24, a la izquierda

la PSF sin corregir y a la derecha la PSF con el sistema corrigiendo.
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Figura 4.24: A la izquierda PSF generada con 300 seg de exposición con turbulencia, a la derecha PSF generada

con 300 seg de exposición con turbulencia y corrigiendo, ambos casos con la turbulencia posicionada en el Ground

Layer.

Se puede apreciar en la figura 4.24 que existe una mejoŕıa en la PSF, pero claramente se

puede observar una elongación en esta, lo que hace dif́ıcil definir el FWHM de la PSF ya que

ésta no es simétrica. Para tener una estimación de este parámetro, se busca el centro de la

PSF, se le asigna una distancia a cada pixel desde este centro, para luego buscar los 150 puntos

más cercanos en intensidad a la mitad del máximo. Estos puntos se promedian en el eje radial,

entregando un valor para el FWHM y un error involucrado. El gráfico en Intensidad vs Radio

junto con la estimación del FWHM que se pueden apreciar en la figura 4.25.

El FWHM de la PSF corregida se estima en 80± 17[arcsec], el doble que la PSF sin aberra-

ción, mientras que el Strehl ratio es 0,247, un cuarto de la PSF perfecta. Esto se condice con la

teoŕıa ya que la enerǵıa decae en área, vale decir al cuadrado del ancho a media altura, por lo

80



que si ésta se ensancha el doble, la intensidad máxima debe decaer un cuarto.

Figura 4.25: A la izquierda gráfico de Intensidad vs Radio de la PSF sin corregir, y a la derecha gráfico de

Intensidad vs Radio de la PSF con el instrumento corrigiendo.

4.4.3. Corrección a 5cm

En el experimento anterior todos las estrellas se solapaban perfectamente en la turbulencia,

siendo afectadas todas de igual manera, por lo que una reconstrucción era innecesaria. Intere-

sante es ver entonces como se desempeña el sistema cuando el solapamiento de las estrellas no es

el mismo, y una reconstrución es necesaria. Si nos remontamos a la figura 4.8, podemos apreciar

como es el solapamiento para una distancia de 5cm en altura desde el Ground Layer. El mismo

experimento anterior se realiza con la turbulencia posicionada a esta altura. Los resultados se

pueden apreciar en las figuras 4.26 y 4.27.

81



Figura 4.26: A la izquierda PSF generada con 300 seg de exposición con turbulencia, a la derecha PSF generada

con 300 seg de exposición con turbulencia y corrigiendo, ambos casos con la turbulencia posicionada a 5cm del

Ground Layer.

El FWHM de la PSF corregida se estima en 81± 22[arcsec], el doble que la PSF sin aberra-

ción, mientras que el Strehl ratio es 0,220. Como se puede apreciar no existe un gran cambio con

respecto a la corrección en “Ground Layer”, por lo que el reconstructor funciona de forma exito-

sa. Existe una mayor dispersión en la definición de FWHM, debida a que el sistema está diseñado

para operar de forma óptima cuando la turbulencia está conjugada en la pupila del instrumento.

Otro factor es el introducido por el reconstructor, que a medida que el solapamiento entre las

estrellas es menor, se vuelve menos preciso como se muestra en la tabla 4.
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Figura 4.27: A la izquierda gráfico de Intensidad vs Radio de la PSF sin corregir, y a la derecha gráfico de

Intensidad vs Radio de la PSF con el instrumento corrigiendo.

4.4.4. Corrección a 8cm

Se realiza el mismo experimento para una distancia de 8cm en altura de la turbulencia en

donde incluso existen áreas del frente de onda de la estrella central, que no son cubiertas por

ninguna de las estrellas circundantes. Los resultados se pueden apreciar en las figuras 4.28 y

4.29, obteniendo un desempeño similar que en los dos casos anteriores.

83



Figura 4.28: A la izquierda PSF generada con 300 seg de exposición con turbulencia, a la derecha PSF generada

con 300 seg de exposición con turbulencia y corrigiendo, ambos casos con la turbulencia posicionada a 8cm del

Ground Layer.

El FWHM de la PSF corregida se estima en 80± 32[arcsec], mientras que el Strehl ratio es

0,205. Estos datos se condicen bien con la naturaleza del instrumento destacando la capacidad

del sistema, de operar con turbulencias en altura.

Figura 4.29: A la izquierda gráfico de Intensidad vs Radio de la PSF sin corregir, y a la derecha gráfico de

Intensidad vs Radio de la PSF con el instrumento corrigiendo.

Finalmente se presenta una tabla con el resumen de los resultados obtenidos aplicando una

corrección SCAO en lazo cerrado, y los obtenidos aplicando una correccción MOAO en lazo
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abierto.

Cuadro 5: Resultados del desempeño del instrumento.

Altura[cm] FWHM[arcsec] Strehl Ratio

Sin AO Con AO Sin AO Con AO

SCAO 156± 43 71± 15 0.1 0.29

SCAO Align 156± 43 44± 3 0.1 0.545

Ground MOAO 133± 24 80± 17 0.103 0.247

5 MOAO 133± 24 81± 22 0.101 0.220

8 MOAO 132± 24 80± 32 0.103 0.205
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5. Conclusiones y Trabajo futuro

Se ha concebido de forma completa un instrumento capaz de simular un canal de un sistema

MOAO utilizando el método Learn&Apply. Para la realización exitosa de este proyecto diversos

problemas debieron ser resueltos, siendo uno de los principales, la dualidad existente en este

tipo de instrumentos entre trabajar en lazo cerrado y abierto. Para solucionar este problema,

luego de probar diversas configuraciones, se ideó un diseño sencillo pero práctico, que permite

posicionar el sensor de frente de onda en dos lugares distintos, siendo estos ópticamente equiva-

lentes. Además todo fue integrado en un software, que permite operar de forma fácil y versátil

el instrumento. Todas las calibraciones necesarias, tanto para obtener la matriz de comando,

como para obtener el reconstructor fueron programadas de manera exitosa, siendo la piedra

fundamental de ello la obtención de los centroides de la imagen entregada por el sensor de frente

de onda.

Se pudo comprobar de manera experimental el largo de coherencia de la turbulencia cons-

truida por la empresa LEXITEK, dando como resultado un r0 = 0,4[mm] @λ = 635[nm],

precisamente lo que se esperaba. Considerando las diversas restricciones prácticas, tanto presu-

puestarias como del tamaño de los componentes ópticos, se generó un área en donde simular

capas atmosféricas a distintas alturas, de manera adecuada. Prueba de ello es la capacidad de

posicionar la turbulencia desde planos donde las estrellas se solapan perfectamente, hasta planos

donde prácticamente el solapamiento de las estrellas circundantes es nula.

La mejora en el Strehl ratio en lazo cerrado de Str = 0,1 a Str = 0,29, no es una mejora sor-

prendente, y dista bastante de estar en el ĺımite de difracción, pero demuestra que se está yendo

por el camino correcto. A su vez esto permitió continuar con el resto del proyecto, probar si la
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configuración en lazo abierto era factible y si los algoritmos de reconstrucción eran robustos. El

caso de la corrección SCAO, el experimento se realizó sacando 100 imágenes con el sistema no

corrigiendo y 100 con el sistema corregiendo, dándole tiempo al sistema a que lograra la correc-

ción. Al corregir utilizando la técnica MOAO, el movimiento de la turbulencia era continuo y

el sistema trabajó en tiempo real a 6[Hz], obteniendo PSF de larga exposición. Dicho esto la

comparación entre las dos técnicas es justa ya que si se favoreció una de ellas fue la primera.

Corrigiendo con la técnica MOAO con la turbulencia en “Ground layer” se obtuvo un Strehl

ratio de Str = 0,247, un poco menor que el obtenido con la corrección en lazo cerrado, pero

dentro del orden esperado. Esto permite probar que la configuración ideada para la obtención

de la matriz de comando en lazo cerrado y su posterior utilización en lazo abierto fue todo un

éxito. Como en el “Ground layer” todas las estrellas son afectadas de igual manera por la turbu-

lencia, si bien se estaban ejecutando los algoritmos de reconstrucción, estos no eran necesarios.

Al subir la turbulencia en altura, cada estrella circundante aporta algo de información para la

estimación de la estrella central que se desea corregir. El Strehl ratio para una altura de 5[cm]

desde el “Ground layer” es de Str = 0,220 y para una altura de 8[cm] es de Str = 0,205. Esto

prueba que el reconstructor funciona de manera más que adecuada, tomando en cuenta que el

sistema en términos de conjugación está optimizado para trabajar con una capa posicionada en

el “Ground layer”.

La escasa mejora en el strehl ratio hace replantearse de nuevo, tanto la obtención de la matriz

de comando, como el modelo lineal del espejo deformable. Será necesario entonces investigar y

trabajar más en esta área con el fin de llegar a correcciones cercanas al ĺımite de difracción.

Con respecto al reconstructor los resultados son satisfactorios, y solo falta probarlo con más de

una capa. El método Learn&Apply resulta muy conveniente en el sentido de que no requiere

una modelación rigurosa del sistema a priori, ya que aprende la configuración de la constelación

87



generada. Esto permite avizorar esta técnica como una de las más adecuadas para los futuros

proyectos, donde los diseños ópticos pueden resultar mucho más complejos.

Un instrumento experimental como este no pretende ser uno que pueda montarse en un

telescopio, pero si uno que lo simule. Pasos en esa dirección seŕıan comprar más sensores de

frente de onda que permitan ampliar el campo de visión, aśı como replantear el diseño óptico,

contando con un mejor presupuesto para ensanchar el haz de luz, con lo que se simulaŕıan de

mejor forma las caracteŕısticas de un telescopio de mayor diámetro. También seŕıa interesante

contar con un mayor número de generadores de turbulencia, para con ello acercarse más a la

realidad de la atmósfera terrestre, y testear de manera óptima el reconstructor.

Este instrumento simula en una mesa óptica un canal de un sistema MOAO, el cual será im-

prescindible para los futuros telescópios de más de 30[m]. Nuevas técnicas de reconstrucción y

de filtrado se avizoran en el futuro, las cuales deben ser probadas de algún modo. La versatilidad

de este instrumento permite probar estas nuevas técnicas de manera experimental aqúı en Chile,

aportando con esto al desarrollo futuro de la óptica adaptativa de campo amplio. Prueba de

ello es el trabajo que ya se realiza (Osborn et al., 2010), el cual busca simular por completo el

instrumento, para con ello a través de una red neuronal generar un reconstructor más estable

ante los cambios de las distintas variables involucradas. También existe interés en utilizar el

instrumento para probar un nuevo concepto interferométrico de filtrado (Patru et al., 2011),

para lo cual ya se está en conversaciones.
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