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Este trabajo pretende presentar, desde un punto de vista principalmente
técnico, los principios de funcionamiento de los grandes telescopios 6pticos usa-
dos en la actualidad asi como la tecnologia éptica maés relevante. El trabajo
esta organizado como sigue. En la proxima seccion se introduce la importancia
de los telescopios en la observacién celeste. La Seccién 2 describe los princi-
pios de funcionamiento de los telescopios mientras que la Seccién 3 presenta la
tecnologia actual mas relevante empleada en el diseno de grandes telescopios
opticos. Por tdltimo, se describirdan algunos de los grandes telescopios dpticos ex-
istentes o proyectados en la Seccion 4 y se concluira el trabajo en la Seccién 5.

1. Introduccion

El cielo ha fascinado siempre a la raza humana. Desde tiempos antiguos el
Hombre ha observado el cielo y ha tenido muy en cuenta dichas observaciones en
su vida cotidiana. Prueba de ello son las numerosas construcciones con influencia
astronémica. Stonehenge es una de tales construcciones fechada en el 2500 a.c.
y donde el sol salia atravesando justo el eje de la construccién el dia del solsticio
de verano. No es casualidad tampoco que ciertas festividades religiosas tengan
relacién con fenémenos de tipo astrondémico. Por ejemplo, la Pascua judia se ce-
lebra en la primera luna llena después del equinoccio de primavera, el plenilunio
pascual y la Pascua cristiana el primer domingo después del plenilunio pascual
(domingo de resurreccién de la semana santa).

Cuando atin no se habia desarrollado el método cientifico y no existia expli-
cacion a los fenémenos astronémicos el Hombre tendia a asociar dichos fenémenos
con la voluntad de dioses. En diversas culturas el Sol y la Luna eran dioses o
estaban controlados por un dios. Por ejemplo, Ra era el dios solar en la cul-
tura egipcia, Helios (H')\Log) lo era en la griega y Mitra en la persa. La diosas
lunares griegas y romanas eran Selene (XeMjvn) y Luna (el nombre castellano
del satélite).

Durante mucho tiempo la astronomia fue una disciplina observacional. Los
astrénomos observaban el cielo y deducian leyes empiricas que méas tarde uti-
lizaban para hacer predicciones de eventos astronémicos (como los eclipses) o
incluso personales. Esto ultimo forma parte de lo que hoy se conoce como as-
trologia, que no siempre estuvo tan claramente diferenciada de la astronomia.
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El telescopio es un instrumento que marcé un antes y un después en la
observacién celeste. Permitié ver los objetos celestes con mas detalle, y esto
supuso no solo una revolucién en el conocimiento, sino también una revolucion
en la sociedad. En este sentido, son especialmente relevantes las observaciones
de la Luna que realizé Galileo Galilei en 1609 y que le hicieron enfrentarse
a la Iglesia Catdlica anos mas tarde por ir en contra, dichas observaciones,
de las doctrinas oficialmente establecidas en la sociedad de aquel tiempo. Las
observaciones de Galileo no fueron més que el comienzo de una nueva etapa
para la astronomia en la que el Hombre fue descubriendo que el cielo no era
como pensaba. La introduccién del método cientifico proporcioné una nueva
forma de estudiar el universo que, mas alla de la prediccién de eventos futuros,
permitié entender mejor cémo fueron los origenes del universo. Los telescopios
evolucionaron y se hicieron mas grandes. Después de los primeros telescopios
refractores (como el usado por Galileo) se desarrollaron telescopios reflectores
(como el usado por Newton), que podian hacerse més grandes para captar una
mayor cantidad de luz. Por otro lado, conscientes de que el espectro visible
recogia s6lo una parte de la informacion que llegaba del exterior, la comunidad
cientifica desarrollé radiotelescopios, que dieron lugar a descubrimientos tan
relevantes como el de la radiacidn de fondo (Penzias y Wilson), un vestigio del
Big Bang.

Los grandes telescopios 6pticos terrestres de la actualidad siguen mantenien-
do el principio de funcionamiento de los telescopios originales, pero la tecnologia
que usan dista mucho de la de antano. La éptica adaptativa o la interferometria
optica, por ejemplo, han permitido mejorar la resoluciéon de las imagenes cap-
turadas por los telescopios. La primera permite construir telescopios de mayor
tamano sin que las turbulencias de la atmdsfera influyan apreciablemente en
la calidad de la imagen. La interferometria, por otro lado, permite combinar
las imagenes de varios telescopios pequenos para mejorar su resolucién, propor-
cionando imégenes similares a las obtenidas con un telescopio mayor. Debido
al gran coste de construccion de estos telescopios no existen muchos de ellos
en el planeta. En la actualidad hay algunos proyectados cuya construccién ha
comenzado o estd prevista en breve. En algunos casos, los proyectos han sido
tan ambiciosos que han tenido que ser recortados debido a los enormes costes.

2. Principios de funcionamiento

El fin del telescopio es aumentar los objetos lejanos o, més precisamente,
conseguir una imagen de un objeto lejano mayor de la que se obtendria con el
ojo desnudo. Para hacer esto los telescopios emplean una combinacion de lentes
y/o espejos que alteran el frente de onda luminoso procedente del objeto de
tal forma que el tamano angular del objeto aumenta. Dependiendo de si el ele-
mento principal de un telescopio es una lente o un espejo podemos clasificar los
telescopios en refractores y reflectores, respectivamente. En esta seccién vamos
a exponer los principios de funcionamiento de ambos tipos de telescopios men-
cionando también sus ventajas e inconvenientes. No obstante, el hecho de que
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los grandes telescopios 6pticos sean reflectores induce a pensar que el uso de un
espejo como elemento principal tiene mdas ventajas que inconvenientes a la hora
de construir un telescopio. Antes de adentrarnos en las diferencias y detalles
particulares de cada tipo de telescopio vamos, en primer lugar, a centrarnos en
sus similitudes, tratando lentes y espejos de forma unificada. En lo que sigue los
llamaremos elementos opticos.

(a) Una lente convergente (b) Un espejo divergente

Figura 1: Ejemplos de elementos 6pticos y su interaccién con un haz de rayos
paralelos. En las figuras se puede apreciar la distancia focal de los elementos.
Fuente: Wikimedia Commons.

La distancia focal de un elemento éptico es una propiedad de importancia
capital para el diseno y construccién de sistemas 6pticos. Los elementos 6pticos
que intervienen en la gran mayorfa de sistemas pticos se construyen (salvo en
casos excepcionales) de tal forma que un haz de rayos paralelos (una onda de luz
plana) que incide sobre el elemento se transforma, tras interactuar con él, en otro
haz de rayos que se intersecan en un punto del espacio. Si los rayos se encuentran
en dicho punto tras salir del elemento decimos que convergen hacia ese punto
y entonces el elemento es convergente. Si no se encuentran en dicho punto, los
rayos divergen (parecen proceder del punto de interseccién) y el elemento es
divergente. La distancia focal del elemento se define como la distancia entre el
elemento y el punto de interseccién de los haces (ver Figura 1). Normalmente
se usa el signo de la distancia focal para denotar la calidad de convergente o
divergente de un elemento. Para los elementos convergentes f > 0 y para los
divergentes f < 0.

En el caso de las lentes delgadas, cuando sus superficies son esféricas la
distancia focal depende de los radios de curvatura de las superficies y del indice
de refraccién del material empleado para fabricar la lente. La férmula de la
distancia focal en este caso es

1 1 1

- = - =-= 1

=0 (5 - 7) (1)
donde n; es el indice de refraccion relativo del material de la lente con respecto

al de su entorno y Ry y Ro son los radios de curvatura de la primera y la
segunda superficie, respectivamente (ver Figura 2). Para que el resultado sea



GRANDES TELESCOPIOS OPTICOS José Francisco Chicano Garcia

consistente con el convenio de signos de la distancia focal el radio de curvatura
de una superficie deberd ser positivo cuando el centro de la esfera se encuentre
a la derecha de la superficie y negativo cuando se encuentre a la izquierda.

Focal point

Positive (converging) lens

Figura 2: Detalle de una lente con superficies esféricas. Fuente: Wikimedia Com-
mons.

En el caso de un espejo esférico, la distancia focal es simplemente f = —R/2,
donde R es el radio de curvatura del espejo siguiendo el mismo criterio de
signos que para las superficies de las lentes delgadas. Obsérvese que en un espejo
céncavo R < 0y f > 0 mientras que en uno convexo R > 0y f < 0. Por lo
tanto, los espejos céncavos son convergentes y los convexos divergentes.

Por ahora hemos definido la distancia focal y hemos visto cémo se calcula
para una lente delgada esférica y para un espejo esférico. Pero, ;qué papel tiene
la distancia focal en un telescopio? En esencia, cuanto mayor es la distancia
focal del elemento principal de un telescopio mayor es el tamano de la imagen
que forma de un objeto lejano. Veamos por qué.

Los rayos procedentes de un punto de un objeto lejano podemos conside-
rarlos paralelos debido a su gran distancia al telescopio. Por tanto, la imagen
de dicho punto se formard aproximadamente a una distancia f (distancia focal)
del elemento principal del telescopio. Esto ocurrird asi con todos los puntos del
objeto lejano, luego la imagen que forma dicho elemento del objeto se encuentra
contenida aproximadamente en un plano® a una distancia f del elemento. A este
plano se le conoce como plano focal. Evidentemente, cuanto mayor sea la dis-
tancia focal del elemento mas lejos de éste se formara la imagen. Es esta imagen
formada por el elemento principal la que el astrénomo (o cualquier otro disposi-
tivo o sensor que lo sustituya) observa usando un conjunto de lentes: el ocular.
Para que esto sea asi es necesario que esta imagen se forme en algtin plano al que

IEn realidad serd una superficie curva



GRANDES TELESCOPIOS OPTICOS José Francisco Chicano Garcia

podamos enfocar nuestro ocular, es decir, es necesario que el elemento principal
sea convergente. En el caso de un espejo, éste debe ser necesariamente céncavo,
pero para las lentes existen mds opciones al tener dos superficies (biconvexa,
planoconvexa, convexaplana o menisco positiva). En esencia, el ocular no es
més que una “lupa” (un sistema de lentes convergente) que aumenta la imagen
(cercana y accesible) que forma el elemento principal del telescopio. También
cabe la posibilidad de usar un sistema de lentes divergente como ocular. En
este caso la imagen nunca se llega a formar antes de la retina. Ademads, si el
ocular es divergente, la imagen observada del objeto lejano resulta ser derecha,
a diferencia de la imagen invertida que se observa con un ocular convergente.
Galileo usé en sus observaciones un telescopio con ocular divergente.

En una lente delgada o un espejo curvo, un haz que proceda de un punto del
objeto lejano y que incida en el eje de la lente o espejo sale de la lente o espejo sin
desviacion alguna. Este fenédmeno nos permite determinar la posicién y tamano
de la imagen de un objeto lejano. Como puede observarse en la Figura 3, al
ser el haz sin desviacién una recta que se aleja del eje 6ptico del elemento,
cuanto mayor sea la distancia focal, mayor sera también la distancia entre el eje
optico y el punto imagen del objeto. Es decir, mayor sera la imagen del objeto
lejano, como anuncidbamos anteriormente. En particular, la expresion exacta
del aumento transversal de la imagen es: My = — f/x,, donde z, es la distancia
al objeto lejano?. La expresién de My deja claro que el tamafo de la imagen
del objeto es proporcional a la distancia focal.

Por otro lado, la cantidad de luz que entra en un telescopio (potencia lumi-
nosa) es directamente proporcional al cuadrado de su didmetro D (suponiendo
que no hay ningin diafragma de menor tamafio obstruyendo la entrada de luz)
y la intensidad de la luz que llega al plano imagen es proporcional a (D/f)2, el
didmetro del elemento dividido entre la distancia focal al cuadrado. Una impli-
cacion de la expresion anterior es que no es posible aumentar la distancia focal
del elemento indefinidamente sin aumentar el didmetro de la abertura, puesto
que perderiamos intensidad y el objeto se volveria inapreciable. Sin embargo,
si la distancia focal es pequena el aumento también lo serd y la potencia de
aumento del telescopio no serda muy buena. Por tanto, si queremos construir
un telescopio con mayor potencia de aumento, no sélo habra que aumentar la
distancia focal del elemento sino también su didmetro. Esto explica por qué se
usa el adjetivo “grande” cuando hablamos de los grandes telescopios 6pticos.

Una vez analizadas la similitudes entre los dos tipos principales de telescopios
opticos profundizaremos en sus diferencias y sus peculiaridades propias.

2.1. El telescopio refractor

En un telescopio refractor el elemento principal es una lente convergente
(f > 0), denominada objetivo, que desvia los rayos procedentes del objeto le-
jano y los enfoca en un plano. Posteriormente, se observa la imagen formada

2En realidad es la distancia al objeto lejano s, menos la distancia focal f, pero como
suponemos que s, >> f, podemos hacer la aproximacién z, ~ s,.
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Figura 3: Cuanto mayor es la distancia focal de un elemento 6ptico mayor es el
tamano de la imagen que se forma de un objeto lejano (Dibujo del autor).

usando un ocular (ver Figura 4). Si imaginamos el espacio dividido en dos por
el plano en que se ubica la lente principal, la imagen del objeto lejano se for-
mara en el semi-espacio contrario a donde se encuentra el objeto y es alli donde
tendremos que mirar con el ocular. Ademads, para conseguir una potencia de au-
mento considerable sera necesario que la distancia focal de la lente sea grande,
lo que implica que el ocular debera situarse lejos de la lente principal. Para evi-
tar que entre luz procedente de otras fuentes en el telescopio, la regién entre el
objetivo y el ocular se cierra y se pinta de negro por dentro. Esto da al telescopio
refractor la forma de cilindro alargado por la que se identifica facilmente (ver
Figura 4).

La potencia de aumento o aumento angular de un telescopio PA viene dada
por la férmula PA = f/f,, donde f es la distancia focal del objetivo y f, la
distancia focal del ocular. La distancia focal de los objetivos de telescopios para
astréonomos aficionados varia aproximadamente entre los 900 mm y los 1000 mm,
mientras que la distancia focal de los oculares oscila entre los 6 mm y los 20 mm.
Esto significa que la potencia de aumento de estos telescopios oscila entre los
45X y los 150X. Es posible aumentar la potencia de aumento disminuyendo la
distancia focal del ocular o aumentando la del objetivo. Existen ciertos limites
que impiden hacer la distancia focal del ocular todo lo pequena que se quiera.
En particular, si el ocular estd formado por una tnica lente, sera necesario que
los radios de curvatura de las superficies sean también pequenos, lo cual implica
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(a) Trayectoria de los rayos dentro de un telescopio refractor (b) Fotograffa de un
telescopio refractor

Figura 4: El telescopio refractor. Fuente: Wikimedia Commons.

que el ocular deberd ser pequeno en si mismo (la abertura de un ocular de 6 mm
es menor que la de un ocular de 20 mm). Por el contrario, construir un objetivo
con una gran distancia focal es mas sencillo, pero dara lugar a telescopios més
largos. La longitud del telescopio no parecia importar a los astrénomos del siglo
XVII, quienes llegaron a construir telescopios con objetivos de hasta 64 m de
distancia focal y desprovistos de tubo: los telescopios aéreos (ver Figura 5).
Uno de los telescopios mas largos fue el construido para la exposicién universal
de Parfs de 1900 (Figura 5). Con telescopios como estos serfa posible alcanzar
tedricamente los 10.000X.

Figura 5: Telescopio aéreo de Hevelius de 1641 (izquierda) y telescopio de 57
metros de la exposicién universal de Paris de 1900 (derecha). Fuente: Wikimedia
Commons

La gran ventaja de los telescopios refractores es su bajo coste. Es posible
encontrar en el mercado telescopios para aficionados que rondan los 100 €. Sin
embargo, estos telescopios también tienen inconvenientes. Para construir un te-
lescopio refractor con una gran potencia de aumento es necesario construir un
telescopio muy largo (como los aéreos), lo cual hace complicada su manipulacién
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y uso. Ademads, si queremos mantener la intensidad de la luz que llega al ob-
servador serd necesario aumentar el didmetro de la lente proporcionalmente a
la distancia focal. Esto significa construir una lente de grandes dimensiones y
con un gran peso. Puesto que la lente sélo puede sostenerse por su borde, el
gran peso de la misma haria que sus superficies se deformaran por efecto de la
gravedad alterando asi sus propiedades épticas.

Por otro lado, el indice de refraccion de un material depende, en general, de
la longitud de onda de la luz incidente. Esto tiene una importante consecuencia
en el disefio de telescopios 6pticos (y cualquier sistema éptico en general). Puesto
que la distancia focal f de una lente depende del indice de refraccién del material
empleado en su construccion, f dependerd de la longitud de onda de la luz,
es decir, del color. Este fenémeno se conoce como aberracién cromatica y se
manifiesta por una coloracién artificial de los objetos celestes que se observan.
Dicha aberracién se corrige usando lentes formadas por varios tipos de vidrio
(dobletes acrométicos, por ejemplo).

Las aberraciones cromaticas y el peso de la lente son dos de las desventajas
mas importantes de los telescopios refractores. Para construir telescopios con
una gran potencia de aumento sin pérdida de intensidad luminosa, es necesario
superar estos limites impuestos por los telescopios refractores. Esto se consigue
usando un espejo curvo en lugar de una lente como elemento primario del te-
lescopio. La solucién a estos problemas de las lentes es, por tanto, el telescopio
reflector, del que hablaremos a continuacién.

2.2. El telescopio reflector

Como adelantdbamos en la seccién anterior, es dificil mantener la forma de
una lente o espejo sostenida exclusivamente por el borde. El elemento se deforma
por efecto de la gravedad. En el caso de una lente esto es critico, ya que no hay
otra forma de sostenerla. Sin embargo, un espejo puede sostenerse por la parte
no reflectante. Esto, junto con la inexistencia de aberracién cromética en los
espejos (el dngulo de reflexién no depende del color) los hace idéneos para las
construccién de grandes telescopios. Salvo algunas excepciones, como el gran
telescopio refractor del observatorio Yerkes (EE.UU.) construido en 1897 con
18,9 m de distancia focal y 1 m de didmetro, todos los grandes telescopios
construidos o por construir son telescopios reflectores.

Sin embargo, los telescopios reflectores no resuelven todos los problemas que
impiden una calidad 6ptima de imagen. En particular, mientras que estdn exen-
tos de aberracién cromaética, no lo estan de otro tipo de aberraciones: las aberra-
ciones acromaticas. Estas aberraciones son la esférica, la coma, el astigmatismo,
la curvatura de campo y la distorsién. Si el espejo primario del telescopio es
esférico, entonces la aberraciéon esférica estard presente. Esta aberracién se pro-
duce porque no todos los rayos paralelos que entran en el telescopio se dirigen
al mismo punto, si no que rayos a distinta distancia del eje éptico son enfoca-
dos en distintos puntos, dando lugar a una imagen borrosa. El problema de la
aberracion esférica en telescopios reflectores se ha corregido tradicionalmente
usando espejos no esféricos. La superficie cuadrica con la propiedad de enfocar
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en un punto todos los rayos paralelos es el paraboloide. Por este motivo, muchos
telescopios reflectores cuentan con un paraboloide como espejo primario.

Existen distintas configuraciones de espejos para los telescopios reflectores.
Algunas de las més conocidas con las siguientes (ver Figura 6):

= Configuracion de Newton. El espejo primario es un paraboloide y el
secundario es un espejo plano cuya misién es sacar el foco del tubo.

= Configuracion de Gregory. El espejo primario es un paraboloide y el
secundario un espejo elipsoidal céncavo. El foco del paraboloide coincide
con uno de los focos del elipsoide y los haces paralelos son enfocados en el
segundo foco del elipsoide, que estard fuera del tubo. Esta configuracién
no es muy utilizada.

= Configuracion de Cassegrain. El espejo primario es un paraboloide y
el secundario un hiperboloide convexo. Uno de los focos del hiperboloide
coincide con el del paraboloide y los rayos son enfocados en el otro foco
del hiperboloide, fuera del tubo.

= Configuracion de Richtey-Chrétien. Es una variante de la configura-
cién de Cassegrain en la que el espejo primario es un hiperboloide céncavo
y el secundario un hiperboloide convexo. Estd libre de coma y aberracién
esférica de tercer orden (aunque no corrige aberraciones de quinto orden).
Esta configuracién es las mas utilizada en los telescopios profesionales.
Casi todos los grandes telescopios la usan.

= Coonfiguraciéon de Dall-Kirkham. Otra variante de la configuracion
de Cassegrain con un espejo primario eliptico céncavo y uno secundario
esférico. El principal problema de esta configuracién es la coma y la cur-
vatura de campo fuera del eje éptico.

Otra gran ventaja de los telescopios reflectores frente a los refractores, es que
para la misma distancia focal ocupan menos espacio. Al usar espejos para dirigir
la luz, es posible obtener una gran distancia focal en un tamafio reducido. En
una configuraciéon de Cassegrain simple, por ejemplo, la distancia focal puede
ser el doble que la longitud del tubo. En algunos grandes telescopios reflectores
la luz es reflejada hasta en cuatro espejos curvos antes de llegar al observador,
lo cual permite multiplicar la distancia focal y la potencia de aumento.

2.3. Monturas de telescopios

Una vez que hemos repasado los principios de funcionamiento de la 6ptica
de un telescopio, vamos a tratar un problema no menos sencillo de resolver: el
montaje del sistema dptico en una estructura que nos permita dirigir el telescopio
a cualquier punto del cielo. Estas estructuras son conocidas como monturas.

Para indicar un punto en el cielo sélo necesitamos dos coordenadas, asi pues
las monturas deben tener dos grados de libertad (como minimo) para poder
dirigir el telescopio a cualquier punto celeste. La montura més sencilla utilizada
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(a) Configuracién de Newton (b) Configuracién de Gregory

(c¢) Configuracién de Cassegrain

Figura 6: Distintas configuraciones de telescopios reflectores. Fuente: Wikimedia
Commons.

Figura 7: Montura altacimutal (izquierda) y coordenadas horizontales (derecha).
Fuente: Wikimedia Commons.

es la montura altacimutal, que se muestra en la Figura 7. Sus dos grados de
libertad son:

= La altura: dngulo que forma el eje 6ptico del telescopio con el plano del
horizonte.

= El acimut: angulo que forma la proyeccion sobre el plano del horizonte del
eje 6ptico del telescopio con el Norte.

10
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Para buscar un punto en el cielo, el astrénomo debe dar las coordenadas ho-
rizontales del punto, es decir, su altura y su acimut. Esta es una de las primeras
desventajas de esta montura, ya que las coordenadas horizontales de un obje-
to celeste dependen de las coordenadas geogréficas (longitud y latitud). Esto
significa que habra que calcular para cada punto de la Tierra cuéles son las
coordenadas horizontales de un determinado objeto celeste.

Una segunda desventaja de esta montura es que tanto la altura como el
acimut dependen explicitamente del tiempo. Esto es un problema para la ob-
servacién, ya que no podremos mantener los objetos celestes enfocados en el
telescopio por mucho tiempo. Cuanto mayor sea el aumento del telescopio més
rapidamente se movera el objeto cuando lo observemos a través de él, lo cual
resulta especialmente critico si queremos fotografiar un objeto tenue (como las
galaxias), que requiere una imagen fija durante una cantidad de tiempo rela-
tivamente grande para poder capturar suficiente luz. Ademds, en este tipo de
monturas la imagen rota, complicando atin mas su fotografia. Cuando las coor-
denadas celestes usadas dependen de la ubicacién y/o del tiempo decimos que
las coordenadas son locales.

La dependencia de las coordenadas locales con el tiempo es algo inevitable y
se debe a la rotacién de la Tierra. Existen otros tipos de coordenadas no locales
que no dependen del observador y que son méas adecuadas para referirse a la
posicién de objetos celestes. Algunos ejemplos de estas coordenadas no locales
son las coordenadas eclipticas, galdcticas y ecuatoriales. El hecho de que las
coordenadas sean no locales no significa que sean constantes para un objeto
celeste. Los objetos celestes también se mueven y cambiarian sus coordenadas
no locales. Sin embargo, el cambio de sus coordenadas no locales no se debera al
movimiento de rotacion terrestre.

Obviaremos las coordenadas eclipticas y galdcticas y nos centraremos en las
ecuatoriales por su relevancia con respecto al otro tipo de montura que vamos
a tratar. Las coordenadas ecuatoriales son (ver Figura 8):

= La declinacién: es el angulo que forma un objeto con el ecuador celeste.
El ecuador celeste es la proyeccion del ecuador terrestre en la imaginaria
esfera celeste.

= La ascension recta: es el dngulo medido entre el punto vernal (o punto
Aries) y el objeto sobre el ecuador celeste hacia el Este. El punto vernal
es el punto en el que se encuentra el Sol en el equinoccio de primavera.

Estas coordenadas son ttiles para indicar las posiciones de los astros, pero
cuando nos ubicamos en un punto de la Tierra para observar el cielo, tenemos
que usar algin tipo de coordenadas locales que necesariamente dependeran del
tiempo. El objetivo, por tanto, no es eliminar la dependencia del tiempo de las
coordenadas locales (esto no es posible) sino reducir esta dependencia a una sola
coordenada. De esta forma, seria posible construir una montura en la cual sélo
uno de los grados de libertad depende del tiempo de forma lineal mientras que
el otro permanece constante. Esta montura es la montura ecuatorial.
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Figura 8: Coordenadas ecuatoriales. Fuente: Wikimedia Commons.

Contrapeso

Figura 9: Montura ecuatorial. Fuente: Wikimedia Commons (modificada por el
autor).

En la montura ecuatorial, mostrada en la Figura 9, podemos distinguir dos
ejes alrededor de los cuales el telescopio puede girar. El eje polar de la montura
debe alinearse con el eje de rotacion terrestre, es decir, debe apuntar al Norte
o al Sur celeste. Para hacer esto se toman estrellas como referencia. Cerca del
polo Norte celeste encontramos la estrella polar, que es la estrella mas brillante
de la constelacién de la Osa Menor (a Ursae Minoris). En el Sur la estrella mas
cercana al polo Sur celeste es o Octantis. La Cruz del Sur (Cruz) sefiala en la
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direccién del polo Sur celeste. Para compensar el movimiento de rotacién de la
Tierra el telescopio entero debe girar alrededor del eje polar. Esto se consigue con
la ayuda de motores que mantienen el movimiento preciso. De esta forma, una
vez ubicado un objeto celeste, éste permanecerd en foco sin necesidad de tocar el
telescopio. Puesto que el telescopio es un instrumento pesado, es normalmente
necesario colocar un contrapeso que compense el peso del telescopio durante
el giro alrededor del eje polar. Girando manualmente el telescopio alrededor
del eje polar apuntaremos el telescopio a puntos con distinta ascension recta.
Perpendicular al eje polar se encuentra el eje ecuatorial, denominado asi porque
debe encontrarse siempre paralelo al ecuador celeste (y terrestre). Girando el
telescopio alrededor del eje ecuatorial cambiamos la declinaciéon del punto de
observacién.

Cuando se usa una montura ecuatorial, una vez alineado el telescopio con
el eje polar, s6lo hay que saber cudl es la ascensién recta que se observa en
un instante dado. La coordenada local relacionada con la ascensién recta es el
dangulo horario, que se define como el dngulo que forma el circulo horario del
astro y el meridiano del observador. El circulo horario del astro es el meridiano
celeste que pasa por el astro mientras que el meridiano del observador es el
meridiano celeste que pasa por el observador. El angulo horario se mide en
horas. A modo de ejemplo, si el d&ngulo horario de un astro es de 3 h, el astro
pasé por el meridiano del observador hace 3 horas. El dngulo horario junto con
la declinacién forman las coordenadas horarias, que coinciden con los grados de
libertad de una montura ecuatorial.

A primera vista, la montura ecuatorial parece la mas adecuada porque es
facil definir las coordenadas de los objetos celestes. Sin embargo, los grandes
telescopios suelen usar monturas altacimutales, que requieren un seguimiento
preciso y complejo de los grados de libertad con el tiempo. ;Cuél es la razén para
esto? Se trata de un problema mecénico. Como mencionamos anteriormente, en
una montura ecuatorial es necesario usar un contrapeso para mantener el sistema,
en equilibrio y que los motores no tengan que realizar un gran esfuerzo. Los
grandes telescopios son muy pesados y para hacer lo mismo el sistema mecénico
deberia ser mucho mas complejo. Por otra parte, las monturas ecuatoriales son
mas voluminosas que las altacimutales y, en el caso de un gran telescopio, esto
significaria hacer el telescopio mucho méas grande de lo que es. Por ultimo, la
principal desventaja de la montura altacimutal queda aliviada mediante el uso de
precisos motores controlados por ordenador que permiten el seguimiento de los
objetos en el cielo y dispositivos de captura que rotan compensando la rotacién
de la imagen.

3. Tecnologia para grandes telescopios

En la secciéon anterior se han presentado los principios de funcionamiento
de los telescopios, indicando las diferencias y similitudes entre los telescopios
refractores y reflectores. También se ha senalado que los telescopios reflectores
son los mas adecuados para construir grandes telescopios. Sin embargo, la cons-
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truccién de grandes telescopios reflectores posee ciertas particularidades propias
que la hace més desafiante que la construccién de pequenos telescopios reflec-
tores. En esta seccidon vamos a exponer algunas de las dificultades que entrana la
construccién de un gran telescopio y vamos a presentar las soluciones adoptadas
ante dichas adversidades.

3.1. Las turbulencias atmosféricas y la 6ptica adaptativa

El objetivo que se persigue al construir un nuevo telescopio es ser capaz
de observar con nitidez una parte mas pequena del cielo sin perder intensidad
luminosa. En resumen, queremos méas aumento y la misma (o mayor) intensidad.
En la Seccién 2 mencionamos que la intensidad de la imagen del objeto es
proporcional a (D/f)? y por tanto, la distancia focal y el didmetro del espejo
primario del telescopio debian crecer proporcionalmente. Sin embargo, el anélisis
que hicimos entonces no era completo; no se tuvo en cuenta, entre otras cosas,
la difraccién.

Debido a la naturaleza ondulatoria de la luz, la imagen que forma un espejo
parabdlico perfecto de un haz de rayos paralelos no es un punto sino un circulo
central rodeado de anillos que se conoce con el nombre de patrén de Airy (ver
Figura 10). Debido al patrén de Airy, la imagen de dos puntos alejados muy
cercanos (dos estrellas por ejemplo) pueden confundirse hasta el punto de no
distinguirlas. La separacién angular mas pequena que puede haber entre dos
objetos sin perder la capacidad para distinguirlos se conoce como limite angular
de resolucion y para un telescopio que observe el cielo en ausencia de atmosfera
viene dada por

donde A es la longitud de onda de la luz y D es el didmetro del telescopio. La
férmula anterior nos viene a decir que cuanto mayor sea el didmetro del telesco-
pio mayor serd también su poder de resolucién y més nitida sera la imagen. Esto
explica por qué se construyen telescopios con un didmetro cada vez mayor y por
qué el diametro se considera el parametro mas importante de un gran telescopio.
En efecto, la distancia focal, ain siendo importante, pasa a un segundo plano,
ya que si el didmetro del telescopio no es descomunal dard igual que la imagen
observada sea de mayor tamano, serd simplemente una mancha maéas grande.
El limite de resolucién (2) es cierto en ausencia de atmdsfera, pero no es
facil librarse de ella. El efecto de la atmésfera sobre la luz procedente del espacio
exterior es algo por todos conocidos, ya que es el responsable de que las estrellas
titilen. Este efecto fue estudiado y modelado por Kolmogorov y Fried a mitad del
siglo XX. Al atravesar la atmosfera el frente de onda plano de un punto luminoso
perteneciente a un objeto lejano es deformado llegando a su superficie con una
forma que bien se puede modelar como compuesta de pequenos frentes planos.
Si el didmetro del telescopio es mas pequeno que uno de estos frentes planos,
se observara el patrén de Airy. Pero si el didmetro es lo suficientemente grande
como para que recoja varios de estos frentes, se observardn varios patrones

14



GRANDES TELESCOPIOS OPTICOS José Francisco Chicano Garcia

0.20
0.00 / \
L n L

L

n
-10 -8 -6 1 6 8 10

-2 0 2
kasin@

Figura 10: Patrén de Airy

de Airy ubicados en posiciones adyacentes y aleatorias. Esto dard lugar a una
imagen borrosa. Paraddjicamente, el gran diametro de los grandes telescopios
les permite un mayor poder de resoluciéon pero los hace més vulnerables a las
turbulencias atmosféricas. Si se tiene en cuenta el efecto de la atmosfera, el limite
de resolucién angular es (A@)min = 1,22X /1o, donde g es el pardmetro de Fried,
una medida de la intensidad de las turbulencias atmosféricas que coincide con el
tamano de una regién del frente de onda que puede considerarse plano. Cuanto
mayor sea este valor mejores seran las condiciones para la observacién. Son raras
las ocasiones en las que g es mayor que 30 cm. Esto significa que un pequeno
telescopio reflector de 30 ¢m de didmetro tendria el mismo poder de resolucién
que el mas grande telescopio reflector jaméas construido.

Una solucién obvia pero costosa al problema es construir telescopios en el
espacio. Los telescopios espaciales Hubble (abril de 1990), Chandra (julio de
1999), Herschel (mayo de 2009) y Planck (mayo de 2009) son algunos ejemplos.
Pero si se siguen construyendo telescopios gigantes en la Tierra es porque se
ha encontrado otra solucién al problema de las turbulencias atmosféricas. La
solucion es la dptica adaptativa, una idea que parece sacada de una novela de
ciencia ficcién y que tiene sus origenes en ciertos desarrollos militares realizados
durante la Guerra Fria.

El principio de funcionamiento de la 6ptica adaptativa es tan sencillo co-
mo asombroso. El frente de onda perturbado por la atmodsfera que llega del
objeto lejano estard formado por pequenas regiones que se pueden considerar
planas pero con distinta orientaciéon dependiendo de la zona del espejo de la que
procedan. La clave consiste en usar una superficie reflectante deformable que
“gire” las distintas regiones planas del frente en la direcciéon adecuada para que
el frente vuelva a ser completamente plano (Figura 11).

Quedan dos cuestiones principales por resolver de esta tecnologia. ;Cémo
se puede deformar la superficie reflectante? y jcémo se determina la forma que
debe tomar la superficie reflectante? La superficie reflectante suele ser flexible y
se deforma gracias a una gran cantidad de actuadores que, mediante pequenos
desplazamientos precisos y rapidos, le dan la forma adecuada.
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Figura 11: Sistema de oOptica adaptativa. Fuente: Instituto de Astrofisica de
Canarias.

En cuanto a la determinacion de la forma que debe tener el espejo de-
formable, se usa en primer lugar un sensor de frentes de onda que determina
la inclinacién de cada parte del frente. Un sensor de este tipo es el de Shack-
Hartmann (Figura 12). El frente de onda entra en el dispositivo y se encuentra
con un arreglo de lentes que enfocan cada parte del frente en un sensor CCD
(Charge-Coupled Device) como el usado en las cdmaras de video y fotografia
digital. Si el frente es completamente plano, los patrones de Airy resultantes
estaran todos perfectamente alineados y centrados en el CCD. Si algtn frente se
encuentra desviado, el sistema de Optica adaptativa determinard hacia qué di-
reccién se desvia usando la informacién de intensidad medida por el CCD. De
esta forma puede determinar en qué direccion debe deformar el espejo para cor-
regir la inclinacién del frente. Esta correccion se hace cientos o miles de veces
por segundo.

Si el objeto a observar es puntual (una estrella), la propia estrella puede
servir como referencia para el andlisis del frente de onda. Pero si el objeto es
extenso, es necesario usar una estrella cercana como referencia para el analisis
del frente de onda. Si no hay ninguna cerca se usa un laser de 589 nm dirigido a
una capa de dtomos de sodio que se encuentra a unos 92 km de altura. El laser
excita los atomos de sodio, los cuales emiten luz y se pueden usar como estrellas
artificiales de referencia.
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Figura 12: Sensor de Shack-Hartmann. Fuente: Max-Planck-Institut fiir As-
tronomie.

3.2. El peso de los espejos y la 6ptica activa

El uso de telescopios reflectores en lugar de refractores permite la construc-
cién de telescopios mayores gracias a que el espejo primario puede sostenerse
por su cara posterior. No obstante, los espejos primarios de los actuales grandes
telescopios llegan a ser tan pesados que la gravedad vuelve a ser un problema.
Para conseguir una gran calidad de imagen es necesario que la forma del teles-
copio no se aleje de la ideal en menos de unos cuantos nanémetros. Una forma
de resolver el problema es hacer mas grueso el espejo para que gane rigidez,
lo cual lo hace ain mas pesado. Otra solucién mas ingeniosa consiste en usar
un conjunto de actuadores situados bajo la superficie del espejo que mantienen
con precisién dicha forma. La idea es similar a la del espejo deformable de la
optica adaptativa pero con la diferencia de que este espejo, el primario, no es
tan deformable. A la tecnologia que se encarga de mantener la forma del espejo
primario se le conoce como dptica activa.

El principio de funcionamiento de la éptica activa es muy similar al de la
optica adaptativa y no vamos a reproducirlo aqui. Merece la pena senalar, sin
embargo, que la frecuencia con la que se corrige la forma del espejo primario
no es tan alta como en el caso de la 6ptica adaptativa, bastando una correccion
cada uno o dos minutos. Gracias a la éptica activa, los espejos principales de
las cuatro unidades del VLT (Very Large Telescope) pueden tener dnicamente
17 ¢m de grosor a pesar de su didmetro de 8,2 m y sus 22 toneladas de peso.

Otro escenario en el que la 6ptica activa es fundamental es en el caso de
espejos primarios divididos en segmentos. Construir un espejo gigante como
los requeridos para los grandes telescopios no es tarea facil. En la actualidad,
la tecnologia no permite construir espejos curvos precisos de una sola pieza
mayores que unos 8,2 m de diametro. Por este motivo, la tendencia actual es
dividir el espejo grande en decenas de espejos mas pequenos que, ensamblados
conjuntamente, tienen la forma adecuada. La fabricacién y manipulacién de cada
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uno de estos segmentos por separado es mucho més sencilla que la fabricacion
y manipulacién del espejo gigante equivalente. Cuando todos estos espejos son
colocados uno al lado del otro en el telescopio, es necesario que el sistema de
optica activa mantenga la posicién relativa entre los distintos espejos con una
gran precisién. Un ejemplo de telescopio con espejo primario segmentado es el
GTC (Gran Telescopio de Canarias) con 36 segmentos, algunos de los cuales se
pueden observar en la Figura 13. Otro ejemplo lo constituye el futuro E-ELT
(European Extremely Large Telescope) con 984 segmentos.

Figura 13: Segmento del gran telescopio de Canarias (izquierda) y 6 segmentos
colocados en el telescopio (derecha). Fotos: Natalia Ruiz y Gara Mora (TIAC).

3.3. Aumentando la resolucion mediante interferometria

A pesar de la éptica adaptativa, la éptica activa y la divisién en segmen-
tos de los espejos primarios, los cientificos desean mejores telescopios pero su
construccién es costosa. Existe una forma de seguir aumentando el poder de
resolucién de los telescopios sin necesidad de aumentar su didmetro: la inter-
ferometria optica. La idea consiste en captar la luz de dos telescopios alejados
y combinarlas en una pantalla comun para que produzcan un patrén de inter-
ferencias. Modificando la distancia recorrida por los haces de luz y midiendo la
visibilidad del patrén de franjas, es posible medir, entre otras cosas, el didmetro
angular de estrellas lejanas.

El primer dispositivo que se disené con esta idea base fue el interferometro
estelar de Michelson (Figura 14), que permitié medir en el observatorio del
Monte Wilson el didmetro angular de o Orionis en diciembre de 1920. Si los
telescopios se encuentran separados por una distancia h, el limite de resolucién
angular del interferémetro es (AQ)min = 1,22)\/h, que resulta ser igual que la
de un telescopio con didmetro h. He aqui la magia de la interferometria. Dos
telescopios a una distancia h resultan tener la misma potencia de resolucién que
uno solo de didmetro h, que seria mucho més grande y costoso de construir.
Las cuatro unidades del VLT se pueden combinar con otras cuatro unidades
auxiliares para formar un interferémetro con h = 100 m y conseguir asi una
resolucién angular del orden de las milésimas de segundo de arco.
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Figura 14: Inteferémetro estelar de Michelson. Fuente: Wikimedia Commons.

En principio, la interferencia de los dos haces procedentes de sendos telesco-
pios produce un patrén de interferencia que poco tiene que ver con una imagen
de alta de resolucién del objeto lejano. No obstante, a partir de diversas medidas
realizadas sobre dicho patrén de interferencia es posible reconstruir una ima-
gen de alta resolucion del objeto lejano usando algoritmos especializados. Dos

ejemplos de tales algoritmos que obtienen buenos resultados son BSMEM [4] y
MiRA [9].

4. Grandes telescopios

Tras haber presentado la tecnologia empleada en los grandes telescopios
vamos a presentar los mas grandes y relevantes telescopios 6pticos terrestres de
la actualidad.

4.1. Observatorio Keck

Los telescopios Keck I y Keck II situados en la cima de Mauna Kea en
Hawaii (Estados Unidos) estédn formados por un espejo primario segmentado de
10 m y distancia focal de 17,5 m. Cada espejo tiene 36 segmentos y cuenta con
un sistema de éptica activa. Ademds poseen un sistema de 6ptica adaptativa y
un laser que les permite crear estrellas artificiales para usarlas como referencia
en el sistema de Optica adaptativa. Los dos telescopios pueden actuar como
interferémetro con una distancia maxima entre ellos de 85 m, lo cual permite
conseguir una resolucion de 2 milésimas de segundo de arco en el espectro visible.
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Cuentan con al menos siete instrumentos para realizar diversas medidas. El
Keck I fue construido en 1993 y el Keck II en 1996.

Figura 15: Keck I y Keck II en la cima de Mauna Kea. Fuente: NASA.

4.2. Subaru

El telescopio japonés Subaru, situado al igual que los Keck en la cima de
Mauna Kea en Hawaii, estd formado por un espejo primario de una pieza de
8,2 m de didmetro y 15 m de distancia focal. Estd equipado con un sistema de
Optica activa y otro de éptica adaptativa que se monta como un instrumento
independiente (a diferencia de lo que ocurre en otros telescopios que lo incluyen
en su segundo o tercer espejo). Su construccién terminé en 1998 y las primeras
observaciones se realizaron en enero de 1999.

4.3. Large Binocular Telescope

El LBT (Large Binocular Telescope o Gran Telescopio Binocular) es un teles-
copio formado por dos espejos parabdlicos de una pieza con 8,4 m de didmetro
cada uno y una distancia focal de 9,6 m situado en las montanas Pinaleno en
Arizona, Estados Unidos. El telescopio cuenta con sistemas de 6ptica activa y
adaptativa. Ademads, la luz procedente de ambos objetivos pueden combinarse
para funcionar en modo interferémetro con una distancia de separacién méxima
de 22,8 m, permitiendo una resolucién méxima de una centésima de segun-
do de arco. El telescopio comenzé a funcionar en octubre de 2005 pero no fue
totalmente operativo hasta enero de 2008.

4.4. Very Large Telescope

El VLT (Very Large Telescope o Telescopio Muy Grande) estd ubicado en
el cerro Paranal del desierto de Atacama, Chile. El conjunto estd formado por
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Figura 16: Telescopio Subaru en la cima de Mauna Kea. Fuente: Wikimedia
Commons.

Figura 17: Large Binocular Telescope. Foto: John Hill.

cuatro telescopios reflectores con espejo primario de 8,2 m de didmetro y equipa-
dos con sistemas de éptica activa y 6ptica adaptativa. La luz procedente de las
unidades se puede combinar para actuar como un gran interferémetro. La com-
binacién de los haces se realiza mediante un sistema de tuneles subterraneos
que dirigen la luz de los telescopios hasta la pantalla de interferencia. Cuando
actia en modo interferémetro, la resolucién angular obtenida es del orden de
una milésima de segundo de arco, equivalente a un telescopio reflector de 100 m
de didmetro.

Ademiés de los cuatro telescopios principales, existen cuatro telescopios re-
flectores auxiliares con espejos de 1,8 m de didmetro (ver Figura 18). Estos
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Figura 18: Very Large Telescope. Fuente: ESO

telescopios auxiliares pueden moverse a través de un sistema de rieles. Todos los
telescopios trabajan en el rango de frecuencias comprendido entre el infrarrojo
intermedio y el ultravioleta profundo. El VLT pertenece a la ESO (European
Southern Observatory) y comenzé a realizar observaciones el 1 de abril de 1999.

4.5. Gran Telescopio de Canarias

El GTC (Gran Telescopio de Canarias) estd formado por un espejo de 10,4 m
constituido por 36 segmentos hexagonales situado en el Roque de los Mucha-
chos en La Palma (Islas Canarias). Hasta la construccién del futuro E-ELT, es
el mayor telescopio éptico terrestre con un sélo objetivo. Posee un sistema de
Optica activa y otro de éptica adaptativa. Comenzé a funcionar en julio de 2007.
Actualmente cuenta con dos instrumentos de observacién: OSIRIS (camara y
espectrégrafo multiobjetivo en el rango de longitudes de onda visibles) y Canari-
Cam (cdmara y espectrégrafo en el rango de longitudes de onda del infrarrojo
térmico). No obstante, se espera seguir aumentando el conjunto de instrumentos
disponibles en los préximos anos. Ya estd planificada la incorporacion de tres
instrumentos mas.

4.6. European Extremely Large Telescope

En la bisqueda de telescopios atin mayores la ESO propuso un telescopio
con un espejo segmentado de 100 m de didmetro y una distancia focal de 175 m
conocido con el nombre de Overwhelmingly Large Telescope (OWL), o Telescopio
Abrumadoramente Grande (ver Figura 20). El proyecto fue descartado tras un
estudio de viabilidad en el que se observé que la construccién era muy compleja
y el presupuesto necesario era mas abrumador que el telescopio.

Finalmente, se proyecté un telescopio con dimensiones mas modestas: el Fu-
ropean Extremely Large Telescope (E-ELT), o Telescopio Europeo Extremada-
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Figura 19: Gran Telescopio de Canarias. Fotos: Miguel Briganti y Pablo Bonet

Figura 20: QOverwhelmingly Large Telescope. Fuente: ESO.

mente Grande (ver Figura 21). Adn no se ha construido pero se conoce ya su
ubicacién desde el 26 de abril de 2010: el Cerro Armazones en Chile. Entre
los lugares propuestos se encontraba el Roque de los Muchachos de La Palma,
en las Islas Canarias. Este telescopio estara formado por un espejo primario
segmentado de 42 m de didmetro conteniendo 984 segmentos hexagonales de
1,45 m de didmetro cada uno. Su distancia focal serd de entre 420 m y 840 m
y su limite angular de resolucién oscilara entre 0,001 y 0,6 segundos de arco.
Antes de llegar a los instrumentos la luz pasard por cinco espejos. El telescopio
estard equipado con los sistemas de éptica activa y 6ptica adaptativa. Ademéds
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incluird un completo conjunto de nueve instrumentos para realizar las mas di-
versas medidas sobre el cielo profundo. Con un presupuesto total de 960 millones
de euros, se espera que el proyecto esté terminado en 2018.

Figura 21: Furopean Extremely Large Telescope. Fuente: ESO

Otros grandes telescopios cuya construccién se estima que finalizarda a lo
largo de esta década son el LSST (Large Synoptic Survey Telescope) con un
espejo primario de 8,4 m, el GMT (Giant Magellan Telescope) con siete espejos
de 8,4 my el TMT (Thirty Meter Telescope) con un espejo primario segmentado
de 30 m y 492 segmentos (Figura 22).

5. Conclusiones

La curiosidad de la raza humana por el cielo motiva la construcciéon de
telescopios cada vez més grandes que desaffan la tecnologia existente en cada
momento. Con el poder de resolucién de los telescopios de préxima generacién
se estima que sera posible estudiar la atmésfera de los planetas de otros sis-
temas solares. Sin duda, dichas observaciones supondran un gran avance para el
conocimiento que tenemos del universo, pero el Hombre no se conformara con
ese avance y el desarrollo de telescopios seguird progresando. Posiblemente algin
dia lleguemos a observar dichos exoplanetas con la misma resolucién con la que
Galileo observaba Jupiter. La clave para esto se encuentra en la interferometria
Optica, que permite la construccién de sistemas telescopicos de mayor resoluciéon
sin necesidad de aumentar el didmetro de los espejos primarios. Es posible que
no quede lejos el dia en que varios telescopios repartidos por el globo terraqueo
sean capaces de actuar como un gran telescopio éptico con el didmetro de nuestro
planeta. O mejor ain, que consigamos un poder de resolucién suficiente para
estudiar la orografia de exoplanetas repartiendo telescopios por todo nuestro
sistema solar.
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(a) Large Synoptic Survey Telescope. (b) Giant Magellan Telescope. Fuente:
Fuente: Wikimedia Commons. Giant Magellan Telescope - Carnegie
Observatories.

(c) Thirty Meter Telescope. Fuente:
Wikimedia Commons

Figura 22: Otros grandes telescopios de futura construccion.
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