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Resumen

El Instituto de Astronomia ha puesto gran interés en el desarrollo de varios instrumentos
para realizar observaciones en las bandas del infrarrojo cercano y medio.

A la fecha cuenta con un instrumento (camara / espectrégrafo) para el infrarrojo cercano:
Camila / Camaledn, 1 - 2.5 uym, que se encuentra en operacion desde 1992. Este sistema
sera reemplazado por un instrumento de tercera generacién con un detector de mayor
tamano (Tequila).

Para realizar observaciones con longitudes de onda mayores a 1 pm y hasta 28 um, se
cuenta con un sistema que utiliza dos detectores: la Camara Infrarroja Doble, CID. Este
instrumento incluye un detector de tipo InSb  denominado CID-InSb (con 256 x 256
pixeles, 1 -5 um) y uno de tipo BIB llamado CID-BIB (con 128 x 128 pixeles, 2 - 28 ym).
Se tiene ademas un detector matricial de estado sélido de tipo BIB o IBC de 320 x 240
elementos. El propdsito fundamental de este trabajo es el disefio conceptual de un
instrumento para realizar observaciones en el intervalo del infrarrojo medio, utilizando el
detector mencionado. De esta propuesta se derivara el disefio detallado para su
construccion. Este trabajo involucra varias técnicas multidisciplinarias y paquetes de
diseno de Optica, disefo mecanico (por elementos finitos) y electrénica. A continuacién se
resume el contenido de cada capitulo.

El Capitulo 1 presenta una revision de los aspectos relativos a las observaciones
astrondmicas en el infrarrojo medio, desde las limitaciones impuestas por la atmosfera
terrestre hasta los aspectos instrumentales y las técnicas para realizar observaciones en
estas longitudes de onda. Se describen las principales propiedades atmosféricas del
intervalo espectral del infrarrojo, especificamente las del mediano infrarrojo. También se
presenta un resumen de las principales fuentes de la radiacién de fondo en la banda del
infrarrojo. Se hace una breve descripcion de las técnicas de observacion y de reduccion
de datos, que en el infrarrojo son mas complejas que en el visible, por lo que es
necesario considerar una serie de factores para poder obtener datos confiables.

El Capitulo 2 contiene la teoria de operacién de los detectores mas utilizados para las
observaciones astrondmicas en el infrarrojo medio; se presentan sus limitaciones tecnicas
y sus ventajas. Se hace énfasis en los detectores de tipo IBC o BIB, dado que este trabajo
esta basado en las caracteristicas funcionales de un arreglo de este tipo. En particular, se
hace un resumen de las distintas fuentes de ruido para los detectores, asi como una
exposicion de sus distintos parametros de operacion.

En el Capitulo 3 se presenta el disefio conceptual de un instrumento infrarrojo (camara /
espectrografo) basado en un detector de tipo IBC. Se explican los principales subsistemas
que componen al instrumento (electronica y sistemas de adquisicién y procesamiento de
datos). También se hace una descripcion detallada de los parametros de operacion del
detector, puesto que varias de las especificaciones de los subsistemas del instrumento,
dependen de ellos; en especial la electronica.




El Capitulo 4 expone dos propuestas de disefio para la 6ptica del instrumento utilizando
optica reflectiva. El primer disefio consta de un sistema de camara directa / espectrégrafo
con reduccion 2:1 utilizando dos parabolas fuera de eje. Este disefio presenta la
desventaja de tener una incidencia muy inclinada sobre el detector. Esto se resuelve
utilizando un sistema con cuatro parabolas fuera de eje. El segundo disefio es un sistema
camara / espectrografo que se basa en cuatro parabolas configuradas en 2:1. Este disefo
tiene la ventaja de que posee dos pupilas y dos planos focales. Esto permite mayor
flexibilidad para incluir filtros, mascaras de Lyot y rejillas. Otra ventaja de este disefio es
que presenta una incidencia con menor inclinacion que el disefio con dos parabolas. Se
describen las componentes optomecdnicas mas importantes asi como los sistemas de
enfriamiento necesarios para la operacion del instrumento.

El Capitulo 5 detalla el trabajo de optimizacién que se realizé para minimizar el ruido en el
detector del instrumento CID-BIB que opera en el Observatorio Astronémico Nacional en
SPM. Se hace una breve descripcién del instrumento y del detector y se presentan los
resultados de dicha optimizacion y caracterizacion.

El trabajo de optimizacion de los parametros de operacién serd similar para la eventual
puesta en marcha del futuro instrumento IBC.
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Introduccion

En las ultimas décadas, la banda del infrarrojo ha tenido auge debido a los avances en la
tecnologia de deteccion. Los nuevos detectores bidimensionales con alta sensibilidad,
resolucion espacial y gran intervalo espectral, han reemplazado a los detectores con
elementos sensibles sencillos y eficiencias cuanticas bajas.

La astronomia infrarroja moderna se ha convertido en un tema dindmico impulsado por la
puesta en operacion de los nuevos telescopios de gran darea, que en conjunto con los
detectores infrarrojos, permiten hacer observaciones al limite de difraccién. Una ventaja
adicional de las observaciones en el infrarrojo es el seeing, que en estas longitudes de
onda, es apreciablemente mejor que el intervalo visible.

Los detectores infrarrojos modernos compiten en resolucion espacial y eficiencia cuantica
con los detectores de estado sdlido para el visible, pudiendo ahora cubrir el intervalo
espectral de 1 a 30 pm.

Con estos detectores es posible abordar practicamente todos los campos de la
astronomia, que van desde objetos del sistema solar y regiones de formacion estelar
hasta estudios de polvo y gas de la astronomia galacticay de la extragalactica.

Existe, sin embargo, una serie de problemas asociados tanto a las observaciones mismas
como a la tecnologia empleada para el registro de la luz en esta banda. La atmdsfera
terrestre no es transparente para todas las longitudes de onda del espectro
electromagnético. En el intervalo infrarrojo esto es especialmente critico, ya que toda la
energia que no es transmitida a través de la atmodsfera, es reemitida en forma de
radiacion de fondo, que en algunas circunstancias puede ser varias miles de veces mayor
a la radiacion emitida por la fuente de interés. Este hecho impone una serie de
requerimientos y limitaciones para la tecnologia y las observaciones en el infrarrojo. Una
de las limitaciones mas importantes es la velocidad de lectura del detector, que puede ser
cercana a mil cuadros por segundo en las longitudes de onda cercanas a 10 um, debido
al elevado flujo de la radiacién de fondo. Otra complicacién, derivada también de la
emisién de radiacion de fondo, es la observacién con secundarios oscilantes, que
requiere de la sincronizacion de los movimientos del telescopio y el espejo secundario.
Tanto el detector como los sistemas de lectura y amplificacion de la senal, deben ser
optimizados para minimizar su corriente obscura y emision de radiacion parasita. Esto
implica enfriarlos a temperaturas cercanas al cero absoluto (7-8 K para el detector y 15-30
K para los instrumentos), utilizar dptica reflectiva, generalmente con recubrimiento de oro,
pantallas Opticas adecuadas, asi como tomar en cuenta las modificaciones de la figura
Optica que se dan con los cambios tan marcados de temperatura y presion.

Los detectores para el infrarrojo, debido a su naturaleza hibrida 'y a su disefio, difieren de
los detectores visibles (CCD) en que no estan basados en el principio de acoplamiento de
cargas (charge coupling). Presentan algunas ventajas respecto a los CCD, como el no
obstruir o saturar los pixeles de la misma columna en la que se encuentra vy,
especialmente, el permitir lecturas no destructivas. También presentan una serie de
problemas que dificultan su operacién. Algunos de los mas comunes son la perdida de
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pixeles a lo largo de ciclos térmicos, capacitancias no uniformes para cada pixel, emision
térmica de los amplificadores del detector, imagenes residuales, y corriente obscura
elevada. Estos problemas pueden ser resueltos por medio de técnicas especiales de
construccion del instrumento y de lectura de la sefal.

Todos estos problemas y peculiaridades de la instrumentacion y las observaciones en la
banda infrarroja media constituyen un reto tanto tecnolégico como de observacion.

Este trabajo esta enfocado a la implementacion y uso de los detectores de tipo BIB o IBC

(Blocked Impurity Band) ya que actualmente presentan la tecnologia mas avanzada para
la deteccion del infrarrojo medio.
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Capitulo 1. La banda del Infrarrojo Medio

1. Introduccion

En los dltimos 15 anos, el desarrollo de los detectores infrarrojos y su instrumentacion han
experimentado un auge tanto en su tamano como en la optimizacion de sus parametros
de operacion, como son el ruido y la resolucidon espacial y espectral. Estos nuevos
detectores han permitido el estudio de una serie de problemas astronémicos
fundamentales como es la formacién estelar, la deteccion de planetas, la astronomia
extragalactica, asi como el estudio del medio interestelar, en especial del polvo. Es
importante mencionar que estos detectores, en conjunto con los grandes telescopios
actualmente en operacion y utilizando éptica adaptiva, permiten realizar observaciones
cercanas al limite de difraccién que comPiten y superan a las observaciones realizadas
desde pequefios telescopios espaciales . Con el telescopio de 2.1 m en San Pedro
Martir tambieén es posible realizar observaciones al limite de difraccién en el infrarrojo
medio, como se vera mas adelante.

A pesar de las actuales ventajas que presenta la astronomia infrarroja, existen varios
factores que imponen limitaciones en las observaciones como sen la opacidad y emision
atmosfericas, asi como la emision del telescopio y de los instrumentos asociados.

La opacidad atmosférica se debe principalmente a la absorcion de la radiacion infrarroja
por vapor de agua. Es por ello que se recurre a las observaciones desde sitios elevados,
lo cual disminuye este problema.

La emisién atmosférica, también llamada radiacién de fondo o Background, domina en las
longitudes de onda del mediano infrarrojo, teniendo su maximo a 10 ym y pudiendo tener
una intensidad tipicamente 10° veces mayor a la emisién del objeto astronémico. Esta
emision varia rapidamente en el tiempo, haciendo necesario la continua lectura tanto del
objeto a observar como de una zona del cielo libre de objetos para su resta. Esto es para
minimizar el ruido de fondo inherente a las observaciones infrarrojas.

Los tiempos de integracion en este tipo de observaciones son muy cortos, no mayores a
algunas decenas de milisegundos. Esto impone altas velocidades de lectura y
adquisicién de las imagenes infrarrojas, ademas de la implementacién de técnicas de
observacion que permitan mover el telescopio entero (nodding) o hacer oscilar
rapidamente el espejo secundario (chopping). Estas tecnicas seran descritas con mayor
detalle mas adelante.

En este capitulo se describiran las principales propiedades de la banda del mediano
infrarrojo, las propiedades de la atmdsfera terrestre para ese intervalo de longitudes de
onda, la emision del telescopio asi como las consideraciones que deben tomarse en
cuenta para el disefo de los instrumentos. También se presentan algunas tecnicas de
observacion que se emplean para optimizar la captura y la calidad de los datos
observacionales.



2. Propiedades de la banda del infrarrojo medio

2.1 Antecedentes

La astronomia infrarroja moderna inicié en los afos 50, cuando se comenzaron a utilizar
los primeros detectores de estado sdlido de tipo bolométrico y celdas de PbS,
originalmente desarrollados para aplicaciones militares®. Con estos dispositivos se pudo
obtener el primer mapa del cielo infrarrojo en longitudes de onda de 2um. Durante este
periodo se desarrollaron también los primeros detectores extrinsecos de germanio
(Ge:X)' que expandieron la ventana espectral observable entre 8 hasta 30 pm. El invento
del transistor dispard el desarrollo de los detectores infrarrojos gracias a las técnicas de
fabricacion que este ofrecia. En los afos 60 se construyeron los primeros bolémetros que
permitieron hacer observaciones a longitudes de onda mayores, asi como los primeros
detectores de HgCdTe. En la actualidad este material se emplea ampliamente en los
detectores infrarrojos ya que permite entonar el ancho del intervalo espectral sensible®®.
Cuando las técnicas de litografia maduraron, fue posible construir los primeros arreglos
lineales de detectores. En los 70's se comenzaron a utilizar fotodiodos de Antimoniuro de
Indio (InSb) y los primeros detectores extrinsecos de silicio (Si:X), que expandieron el
intervalo espectral observable hacia el mediano infrarrojo. También aparecieron los
primeros telescopios optimizados para las observaciones en el infrarrojo.

Durante los 80's se hicieron arreglos bidimensionales cada vez mayores y se inventé un
nuevo tipo de detector con muchas ventajas sobre sus antecesores extrinsecos de Silicio:
el detector tipo BIB (Blocked Impurity Band)®®. Un detector de este tipo es el que se
emplea en el presente trabajo.

Otro aspecto muy importante en el avance de la Astronomia infrarroja han sido los
satélites espaciales infrarrojos, ya que estos permiten observar toda la banda del IR, fuera
de la atmosfera terrestre.

El satélite IRAS (Infrared Astronomical Satellite)!'”, lanzado en 1983, fue el primer
observatorio espacial. Su misién duré 10 meses. Durante este tiempo, este telescopio
permitio hacer mapeos del 96% del cielo infrarrojo en las bandas centradas alrededor de
12, 25, 60 y 100 um. Este instrumento observé cerca de 350 000 fuentes infrarrojas,
aumentando asi en un 70% el catdlogo de fuentes existentes en su momento. Este
satélite tuvo un gran impacto en casi todas las areas de la astronomia.

Otros dos satélites, fueron lanzados en 1995, el ISO de la ESA y el IRTS de Japon, de los
cuales el ISO tuvo gran importancia en el avance de la astronomia infrarroja.

El ISO (Infrared Space Observatory)"'?, fue un telescopio que estuvo en operacion desde
finales de 1995 hasta 1998. Su cobertura espectral fue de 2.5 hasta 240 ym. Su
telescopio tenia una apertura de 60 cm e incluia cuatro instrumentos cientificos: una
camara (2.5 —17 ym), un fotopolarimetro (2.5 — 250 ym) y dos espectrografos (2.5 - 45 y
45 —197 ym). Este telescopio observo alrededor de 25 000 objetos, cubriendo casi todos
los campos de la astronomia.

El IRTS (Infrared Telescope in Space)''? de Japén fue un telescopio con una apertura de
15 cm que tuvo una duracion de 28 dias. Observé el 7% del cielo, observando
simultaneamente con 3 espectrografos y un fotémetro en longitudes de onda desde 1
hasta 1000 pm.



El telescopio WIRE'" fue lanzado en 1999, pero perdié su liquido criogénico antes de
poder ser operado. El propésito de esta misién era el estudio de galaxias tipo starburst y
protogalaxias ultra luminosas.

El telescopio espacial Spitzer  fue lanzado a finales del afio 2003 y ha tenido gran éxito
hasta el momento.

Este telescopio tiene una apertura de 85 cm y presenta una serie de innovaciones sin
precedentes en los telescopios espaciales infrarrojos. En una seccidon posterior se
describe con mayor detalle este observatorio.

Se preve un futuro muy interesante para la astronomia infrarroja; los detectores de estado
solido siguen creciendo en tamaro y su funcionamiento y eficiencia estén llegando a los
mismos niveles de eficiencia que los detectores tipo CCD para el visible. Los grandes
telescopios terrestres estan siendo optimizados para el infrarrojo y a mediano plazo se
tienen planeadas otras dos misiones con telescopios espaciales de mayor tamafo y
eficiencia, el telescopio de 67 cm japonés ASTRO-F!'*, el cual actualmente espera su
lanzamiento y el telescopio europeo FIRST"® (Far Infrared Submillimeter Telescope),
cuyo lanzamiento esta planeado para el 2007.

2.2 Fundamentos de la emision de radiacion

Para tener una nocién cuantitativa de los fenémenos asociados a las fuentes de luz
infrarrojas, se hace un breve resumen de las leyes de emision de radiacion.

La emision de cuerpo negro de Planck a una temperatura T, en funcién de la longitud de
onda A, esta dada por:

Yhe?
B,(T)= dhe” | W m?pm™’ sr’ (1.1)

# (e )

con h = 6.6262 x10% erg seg (constante de Planck), ¢ = 2.9979 x10'®cm seg™' (velocidad
de la luz), k= 1.3806 x10'® erg K’ (constante de Boltzmann) y A=c/v.

La ley de desplazamiento de Wien determina la longitud de onda maxima, Amax, de la
distribucion espectral de un cuerpo negro, By,en relacion a su temperatura:

TAmax=2898 W um (1 2)

Esta ley nos indica que cuanto menor sea la temperatura del objeto, tanto mayor sera la
longitud de onda Amax; de ello se desprende que los cuerpos que emiten principalmente en
el infrarrojo son intrinsecamente frios. Por ejemplo, un objeto que emite a 2 ym tiene una
temperatura maxima de 1449 K y un objeto que emite a 10 pm tiene una temperatura de
290 K, lo cual equivale aproximadamente a la temperatura ambiente. A 30 ym, el objeto
estaria a 97 K.

La ley de Stefan-Boltzmann determina la energia total emitida en todas las longitudes de
onda por un cuerpo negro, es decir, el area bajo la curva de la distribucién de Planck:



E=oT" (1.3)

con 0=5.6706 x10° erg cm*K*seg™.
La Figura 1 muestra la distribucion de Planck que presenta un maximo para una

temperatura determinada. Este maximo se recorre hacia longitudes de onda menores
conforme aumenta la temperatura. El area bajo la curva también aumenta con la

temperatura.
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Figura 1. Distribucion de cuerpo negro de Planck para T= 273, 500 y 800 K (izquierda) y T= 100, 150,
200 y 273 K (derecha). Notese cémo, conforme aumenta la temperatura, también aumenta la longitud
de onda de emision maxima, asi como la intensidad.

Es posible definir las bandas del espectro electromagnético en funcién de su temperatura,
como se muestra en la Tabla 1.

Tabla 1. Longitudes de onda y temperaturas para las bandas del espectro electromagnético.

Region del espectro Longitud de onda Temperatura de
electromagnético (pm) cuerpo negro ( K)

Radio > 100000 < 0.03

Micro-ondas 100000 - 100 0.03-30

Infrarrojo 100-7 x 10 30 - 4100

Visible 7x10"-4x10" 4100 - 7300

Ultravioleta 4x10" - 10” 7300 - 3 x 10°

Rayos X 10°- 107 3x10°-3x 10°

Rayos Gama <107 >3 x10°




Una linea espectral tiene su origen en la transicién del electron de un dtomo desde un
nivel de energia E; a otro Ex: Ex-E; = hv. Para el caso de aomos con muchos
electrones, se deben tomar en cuenta acoplamientos entre el momento angular y el spin
del atomo. Para el caso de moléculas, los mecanismos de emisién se originan en cambios
de niveles electronicos, cambios en energia vibracional v, y cambios en la energia
rotacional J.

Las transiciones moleculares observables en el infrarrojo se deben tipicamente a
transiciones vibracionales.

2.3 Definicion de las bandas del infrarrojo

Es posible definir las bandas infrarrojas con base a los diferentes detectores sensibles al
infrarrojo, comenzando en el limite de la sensibilidad del Silicio intrinseco (A=1.1 pm) y
terminando cerca de 350 ym, en donde las técnicas de observacion y los detectores son
mas parecidos a los empleados en la radioastronomia. También es posible definir las
bandas en funcién de la radiacién de fondo.

Dentro de la banda del infrarrojo, se definen tres sub-bandas: el infrarrojo cercano, el
infrarrojo medio y el infrarrojo lejano. Estas sub-bandas se definen en funcion de la
radiacion de fondo dominante; en las regiones del infrarrojo con longitudes de onda cortas
(A~1 pm), las técnicas de observacion y los fenémenos observables son similares al
visible. A partir de A~2.3 ym la radiacién emitida tanto por el telescopio como por el
ambiente comienzan a dominar sobre la radiacién emitida por otras fuentes, lo cual
impone el uso de técnicas de observacion que reduzcan estas emisiones. A A-10 ym la
radiacion de cuerpo negro de la atmdésfera (T=300 K) llega a su méximo, rivalizando o
superando a la emision del objeto astronémico.

En cuanto a aspectos relativos a la radiacion de fondo, las bandas del infrarrojo se
pueden definir como:

1. Infrarrojo cercano: (0.75 pm) 1.1 pm - 2.5 pym.

El infrarrojo cercano se define desde la longitud de onda de corte del Si hasta las
longitudes de onda en donde la radiacion de fondo comienza a dominar (A=1.1 ym — 2.3
um). Dentro de la banda del infrarrojo cercano se encuentra la banda del infrarrojo
fotogréfico, que se encuentra comprendida en el intervalo de 0.75 pm hasta 1.1 pm.
Comienza en donde termina la sensibilidad del ojo humano (~0.75 pm) y generalmente se
trata como una extension del visible. El material que mas se emplea para los detectores
en esta banda es el HgCdTe.

2. Infrarrojo térmico o mediano infrarrojo: 2.5 pm ~ 35 pm.

Region del infrarrojo en el que las observaciones desde la superficie terrestre estan
dominadas por la radiacién de la atmésfera y del telescopio.

Esta banda se define basandose en el intervalo espectral en el que son sensibles los
materiales empleados en los detectores, principalmente InSb (2.5 - 5 ym) y Si:As (2 — 28

pm).



3. Infrarrojo lejano: 30 pm- 350 pm.

Esta banda termina en donde comienza la banda submilimétrica y sus técnicas de
observacion correspondientes. El limite impuesto por la absorcién de la atmésfera para
las observaciones desde la superficie terrestre se encuentra alrededor de 30 pm, que
coincide con el limite actual de la tecnologia para detectores de estado sdlido
bidimensionales no bolométricos.

La Tabla 2 muestra las distintas bandas del infrarrojo, con sus anchos de banda
correspondientes, algunos de los objetos observables en cada una de ellas, asi como las
temperaturas asociadas.

En cada banda del espectro electromagnético se obtienen observaciones que son
complementarias entre si y en algunos casos sélo es posible observar algin objeto o
fendmeno en una sola banda. Para ilustrar la naturaleza complementaria de las
observaciones multibanda, la Figura 2 muestra imagenes de la regién de formacién
estelar ubicada dentro de un glébulo obscuro en la nebulosa de emisién IC1396. La
imagen inferior fue tomada en el visible, mientras que las tres imagenes superiores fueron
tomadas en tres bandas distintas del infrarrojo medio tomadas con instrumentos del
satélite Spitzer'®. Como puede verse el interior de la regién de formacién estelar que se
encuentra obscurecida en la banda del visible, muestra una regién de formacion estelar
con varias protoestrellas que nunca antes habian sido detectadas. Esta region se
encuentra rodeada de gas que es ionizado por una estrella masiva cercana.

Las imagenes superiores son composiciones multibanda combinando datos a 24 pm (rojo)
con imagenes a 5.8 y 8 um (verde) asi como imagenes a 3.6 y 4.5 pm (azul). Se puede
observar emision difusa y filamentaria producida por Hidrégeno molecular (verde) y
emision de PAHSs (café). Se pueden observar también varias protoestrellas (rojo) asi como
estrellas observables en el visible con emision infrarroja en exceso.

Tabla 2. Bandas del infrarrojo.

nrenvao | ANCHODE [ IERVALODE ™ T omyeos
ESPECTRAL OBSERVABLES
(um) (K)
Estrellas rojas frias
Cercano Infrarrojo 0.75-5 4000 - 580 Gigantes rojas
Polvo es transparente
Planetas, cometas
asteroides
Infrarrojo Medio 5-30 580 - 97 Polvo es calentado por
estrellas
Discos proto-planetarios
Emision de polvo frio
Infrarrojo Lejano 30 - 350 97 -10 Centros de galaxias
Nubes moleculares frias




FIGURA 2. Imagenes en cuatro bandas de la region de formacién estelar IC1396 en Cefeo. Las tres
superiores corresponden a composiciones de imagenes en varias longitudes de onda del infrarrojo
medio. Tomadas de http://www.spitzer.caltech.edu/Media/releases/ssc2003-06/ssc2003-06b.shtml.
La imagen inferior, que corresponde al visible, fue tomada de:
http:/fwww.skyimager.com/imagedata/IC1396_09-10-03.htmly .

2.4 Consideraciones atmosféricas para la observacion en el infrarrojo

La naturaleza de la atmdsfera terrestre determina las propiedades del cielo en el intervalo
infrarrojo, que son muy diferentes a las que se presentan en el visible. Esto restringe las
observaciones e impone una serie de técnicas observacionales e instrumentales
especificamente empleadas para observar en esa banda.

2.4.1 Transmision atmosférica

No todas las longitudes de onda en el infrarrojo pueden ser observadas desde la
superficie terrestre debido a que la atmésfera absorbe selectivamente algunas bandas.
La atmosfera esta constituida por una serie de gases que no estan uniformemente

mezclados y sus proporciones dependen de la altura. Los principales gases atmosféricos
(2,16,19),
son .



Nz (78%), Oz (21%), Ar (0.9%), CO2 (0.033%), Ne, He, CHq4, Kr, N2O, CO, Xe, Haz, H.0O
(variable), Oz (variable). Los porcentajes indican la proporcién del gas en el volumen total
de aire. Cuando no se indican porcentajes, las proporciones representan trazas del gas.
De estos gases, los principales absorbedores de la radiacién infrarroja son el CO; (2.0, 4.3
y 15 pym), el vapor de agua (0.94, 1.13, 1.37, 1.87, 2.7, 3.2, 6.3 y A>16 pm), el &cido
nitroso, N2O (4.5 y 15 pm), el metano (3.3 y 7.7um) y el ozono (9.6 um).
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Figura 3. Perfil de temperatura atmosférico hasta 700Km(16)

La proporcion de estos gases permanece constante en los primeros 10 Km, con la
excepcion del ozono y el vapor de agua, cuya composicién porcentual (por volumen)
varia por diversos factores como son la latitud del sitio y la época del afo.

La Figura 3 muestra el perfil de temperatura atmosférico de 0 a 700km de altura y la
Figura 4 muestra el mismo perfil de 0 a 100km; también incluye la distribucién de la
presion y la densidad en funcién de la altura, asi como los nombres de las primeras capas
de la atmdsfera. Como puede verse, la mayor variacion en temperatura se da en los
primeros 300 km.

Para obtener los perfiles de temperatura de estas graficas se utilizd el modelo de
atmésfera estandar’®. Las lineas punteadas en la Figura 4 corresponden al modelo para
diferentes afos. Este perfil varia con la estacion del afio y la latitud. Esto ilustra qué tan
inhomogénea y variable es la atmésfera en las primeras decenas de kilometros. Por esta
razon los fenémenos atmosféricos tienen una importante influencia en las observaciones
en el infrarrojo.
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Figura 4. Perfil de presion y densidad vs. temperatura para la atmdsfera terrestre desde 0 hasta
100 km de altura. Se pueden observar las distintas capas atmosféricas.

La Figura 5 muestra las distintas capas atmosféricas a través de una fotografia de una
estela de lanzamiento de un cohete. Cada capa deforma la estela permitiendo observar
la direccion y velocidad relativa entre capas. Es importante tomar en cuenta esta
propiedad de la atmésfera para la dptica adaptativa, ya que en la interfaz entre las capas
atmosféricas la turbulencia aumenta.

Ventanas atmosféricas

La atmosfera terrestre no es transparente para todas las longitudes de onda debido a la
absorcion selectiva de algunas moléculas que la componen. Es completamente opaca a
longitudes de onda menores a 0.3 pym y relativamente transparente hasta la primera
banda de absorcién de vapor de agua en 0.9 um. Este intervalo corresponde a la banda
del visible. En el infrarrojo el fendmeno de la absorcion atmosférica es muy notorio y la



atmosfera no permite que todas las longitudes de onda de esta banda lleguen a la
superficie terrestre.,

Figura 5. Imagen de la estela de lanzamiento de un cohete. Se puede apreciar como la estela es
deformada por las distintas capas atmosféricas. Fotografia de Michael O’Leary,
www.skyscapes.com

Las Figuras 6a y 6b muestran el espectro de transmisién atmosférica“® para dos masas
deaire(ma=1yma=2)y1mmde PWV en el intervalo de 0.9 a 28 pm, calculado para
una altura de 4200 msnm y latitud de 19°28' (Mauna Kea, Hawaii). Cada banda de
transmision esta marcada con la sigla que la representa y en las bandas de absorcion se
indican cuales son las principales moléculas responsables de la absorcién.
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Idealmente, un sitio para realizar observaciones en el infrarrojo debe ser elevado y lo mas
seco posible, esto es, con un promedio menor a 2.4 mm de vapor de agua precipitable
(PWV). El PWV es una medida para determinar el contenido de vapor de agua en la
atmosfera; representa una columna que se extiende desde la superficie terrestre a través
de toda la atmésfera. Si el vapor de agua contenido en esta columna se condensara y
cayera sobre la superficie terrestre, la altura equivalente de esta columna de agua (en cm)
proporcionaria una medida de la cantidad de agua disponible para convertirse en lluvia.
La Figura 7 muestra un mapa del contenido de vapor de agua precipitable para la
Peninsula de Baja California, utilizando los datos del 25 de abril (izquierda) y del 30 de
marzo (derecha) de 2004 (tomado de http://www.suominet.ucar.edu/index.html y de
http://www.cira.colostate.edu/mideast/t5.htm). Como puede verse, el contenido de vapor
de agua (PWV) en el norte de la peninsula es cercano a 1 cm.

SWU.S. PWV 00h-1h 05/25/04 gw U.S. PWV 02h-3h 03/30/04
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Figura 7. Grafica que muestra el contenido de vapor de agua precipitable para la Peninsula de
Baja California. (Tomado de http:/www.suominet.ucar.edu/index.html).

Este parametro varia con la latitud del sitio, asi como con la época del ano.

Los mejores sitios para tener condiciones con bajo PWV son sitios con altas latitudes,
bajas temperaturas, cielos oscuros y una atmésfera estable®” (por ejemplo, el Polo Sur
terrestre), asi como zonas desérticas ubicadas a gran altura (por ejemplo, el desierto de
Atacama, Chile).

Las zonas tropicales presentan mayor cantidad de contenido de agua en la atmdsfera.

La Figura 8 muestra una gréfica con el promedio anual de PWV para todo el mundo
(superior) y una grafica del PWV promedio anual en funcién de la latitud (inferior). Notese
como el PWV es maximo en las zonas cercanas al ecuador y disminuye conforme
aumenta la latitud (N y S). EI PWV promedio anual global es de 2.46 cm.
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Figura 8. La grafica superior muestra el PWV promedio anual para todo el mundo. La escala va
desde rojo, para valores bajos del PWV hasta azul, para valores altos del PWV. Nétese como las
regiones ecuatoriales presentan valores de PWV mas altos que para las regiones polares. La gréfica
inferior muestra la variacion promedio del PWV en funcion de la latitud del sitio. La linea vertical
punteada indica el valor promedio global, y las lineas punteadas horizontales muestran el Ecuador
y los tropicos de Cancer y de Capricornio, respectivamente. Tomado de la pagina:
http://iwww.cira.colostate.edu/mideast/t5.htm

Para obtener estos datos®” se utiliza un receptor de 225 GHz que mide la profundidad
optica en el zenit de una linea atmosférica de absorcién de vapor de agua, con la cual es
posible derivar la densidad de columna de H,O por encima del sitio:

H.O = 20*1(225 GHz), en mm. T es la opacidad de la linea.
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2.4.2 Radiacion de fondo (background)

Existe un problema fundamental en las observaciones astronémicas infrarrojas: el efecto
de la radiacion de fondo de la atmdsfera y del telescopio. La radiacién de fondo puede
llegar a ser muchos 6rdenes de magnitud mayor a las débiles sefales de los objetos
astronomicos. Esto requiere de un conocimiento de las técnicas para el manejo y
minimizacion de la radiacién de fondo para obtener los mejores resultados. Como se vera
mas adelante, la radiacion de fondo depende fuertemente de la longitud de onda de
observacion. En el infrarrojo medio (~ 3-30 pm), presenta una de las mayores limitaciones
a las observaciones astronémicas, en contraste con las observaciones en el visible o en el
infrarrojo cercano. Por ello se emplea una serie de técnicas de observacion y
requerimientos instrumentales estrictos, que hacen que las observaciones en esa banda
sean un tanto complicadas.

En el mediano infrarrojo la radiacion de fondo es de origen tanto teltrico como externo a
la atmosfera y presenta emisién espectral continua y en linea. A esta emision se le
denomina brillo del cielo o airglow. Cuando la emision es de continuo, puede ser

representada como un cuerpo negro o como una emisividad relativa €. Si la transmision

atmosférica es grande, la emisividad se puede aproximar como: & = 1-transmision.
Cuando se asume que todos los emisores se encuentran a la misma temperatura T, se
puede aproximar la radiaciéon de fondo como un cuerpo negro a esta temperatura, con el
angulo solido y el area definidos por el telescopio y el instrumento.

La radiacion de fondo terrestre se debe principalmente a la atmdésfera, al telescopio y al
instrumento. Como se vio en la seccidén anterior, la atmdsfera es la responsable de la
existencia de las ventanas en el infrarrojo, debido a la absorciéon de la radiacion en
algunos intervalos de longitudes de onda de ciertas moléculas. Las zonas en donde la
radiacion proveniente del espacio es absorbida por la atmésfera, se encuentran en
emision con zonas de continuo (cuerpo negro a temperatura ambiente) y con emision de
linea o brillo del cielo (airglow). El brillo del cielo I4g se define como radiacién no térmica
emitida por la atmosfera terrestre y generalmente se debe a reacciones fotogquimicas
producidas por la radiacion solar®®, aunque también incluye radiacién emitida por
auroras, rayos y trazos de meteoros rasantes con la atmésfera. La principal contribucion
a la emisién en linea se debe a la molécula de OH, la cual es muy pronunciada en las
bandas del cercano infrarrojo y que complica las observaciones espectroscopicas.

Las componentes difusas de emisién del cielo nocturno provenientes del espacio abarcan
una gran variedad de fenémenos fisicos sobre un amplio intervalo de escalas de
distancia. Para el mediano infrarrojo, las principales contribuciones a esta emision se
deben a la luz zodiacal Izoaiacal, @ la luz difusa integrada de estrellas que no se observan
directamente lgesireras, @ la emision de cirrus Igirus ¥ @ la emision de luz difusa de fondo
extragalactica lextragar.

La luz zodiacal se compone de la emisidon de particulas de polvo en el medio
interplanetario y se aproxima como un cuerpo negro a 275 K con g~ 7x10°®, asi como de
luz solar dispersada por estas particulas, que se puede aproximar COmo un cuerpo negro
a 5800 K con e~7 x 10 Las estrellas débiles que no se observan directamente
contribuyen a la radiacion de fondo en forma de luz integrada con un cuerpo negro con
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Amax~1 pm. La emision de cirrus tiene su origen en la emisién térmica de particulas de
polvo interestelar y se presenta principalmente en el plano de la Galaxia. Esta emision se
aproxima como un cuerpo negro a 17 K con £~10% es la emisién dominante en el
infrarrojo lejano y fue detectada por primera vez por el satélite IRAS. El gas interestelar
también contribuye con emisién en linea en todas las longitudes de onda.

La emision de fondo extragalactica comprende la emisién integrada de galaxias que no se
observan directamente. Finalmente, la radiacién de fondo césmica se representa como un
cuerpo negrocon T=2.73 Ky g ~1.

El brillo difuso total del cielo Il Se puede expresar como la suma de todas las
contribuciones arriba mencionadas, atenuadas por un factor de extincion atmosférica. La
dispersion en la tropésfera lgsp suma al brillo del cielo una componente adicional“;

=g +1 +1

+1 + IE.I':rm:nI )e'f t In‘:.\'p % {1 '4)

rr!r Zowliae ﬂJ' Evirellas Cirrus

El coeficiente de extincion atmosférica 1, depende de la longitud de onda, el angulo
zenital, la altura y las condiciones climaticas del observatorio.

La Figura 9 muestra el espectro de la emisién difusa del cielo nocturno hasta 1 mm'“®%'9),

En la parte superior se observa el espectro de transmision de la atmésfera terrestre a tres
alturas distintas: 4.2 km (Mauna Kea), 14 km (avién) y 28 km (globo). Como se puede
observar, la absorcion disminuye con la altura. La gréfica inferior muestra las diversas
fuentes de emision difusas para un telescopio terrestre. Con excepcion de la emision de
OH, estas fuentes se aproximan como un cuerpo negro a la temperatura correspondiente,
multiplicados por un factor de emisividad €, como se detallé anteriormente. Aqui se ilustra
coémo las longitudes de onda que son absorbidas por la atmésfera son emitidas como
fondo, superpuestas sobre un cuerpo negro a la temperatura ambiente (273 K, GBT) con
emisividad del 2% (e=0.02). En este caso se muestra la emision de la atmésfera hasta 25
pm.

Las principales fuentes de emisién de fondo que se muestran en la grafica son el brillo del
cielo debido a la emisién de la molécula de OH, la emisién térmica del telescopio (GBT) a
temperatura ambiente, la emisién de luz zodiacal (ZSL) en el polo de la ecliptica (5800 K,

£=3 x 10®) y la emisién de luz zodlacal debida al polvo interplanetario (ZE) aproximado a
una temperatura de 275 K y £=7 x10°®, GBE representa la emisién de fondo de polvo en el
plano de la Galaxia con T=17 K y a--1'£)‘3 SEP la emisién del polo sur de la ecliptica
medido con COBE. CBR es la radiacion de fondo césmica de 2.73 K. Por dltimo CST
representa la emision de un telescopio espacial enfriado a 10 K con una emisividad de
0.05.

16



T .
; FRECUENCIA (cm™')
e 10000 1000 100 10
13 T _[—' WO TE O e b A v =l
m 08 - ] o L Bpad 0 apait |
i 06 ." h Hfﬁ e TR W \2Bkm .
Is 04 — ’ Y -' 1 3 !]l 14 km N
E—-.._ 0.0 - II T ‘.‘:'I TT '—'Ili T L B i e D | T o \}”‘-F"‘I -
"1, - Pah w ¥--.. Emisicn __f
& 3 ;.f : Atmosferica | n -
o 107 ¢ : —107 3
& | ¥ GBT .
€ 10° é - H102
";;E & ) - %
. & ‘;'.'.l'. . _f 10—4 cj"
% ' e
g z€ . _CST .
S e ale R GBE"'_Jm-G >
2. . - / = ., - | o
0 SEP -~ g te RN =
ot P I . CBR
2{" L)l A a3 3 el Lta b W 4 1 F dadd 10_3

10 100 1000

LONGITUD DE ONDA (i)

Figura 9. Diversas fuentes de emision de fondo. En la parte superior se muestra la transmision
atmosférica a 4.2, 14 y 28 km de altura. La parte inferior muestra la emision de fondo para un
telescopio terrestre. Se muestra la emision atmosférica asi como las principales contribuciones a la
radiacion de fondo provenientes del espacio.

La radiacion de fondo del cielo infrarrojo puede ser clasificada en tres bandas:

« Radiacion de fondo en el Infrarrojo cercano (1-2.5 um): La radiacion de fondo en esta
banda esta dominada principalmente por lineas en emisién delgadas de la molécula OH.
Existen otras lineas que también contribuyen a esta radiacién como es la linea de oxigeno
molecular en 1.27 um. Esta radiacién se da principalmente en las bandas J y H. La Figura
10 muestra el espectro de emisién de OH entre 1 y 2.5 ym.
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Figura 10. Espectro de emision de OH de 1-2.5 pm, con PWV = 1.6 mm, masa de aire = 1.5 y altura
= 4200 m(46).

Las lineas de OH presentan variabilidad de intensidad en escalas de tiempo de
aproximadamente 12 minutos debido a cambios en la densidad local atmosférica. Es
importante notar que las variaciones en intensidad son iguales para todas las lineas ya
que el proceso que las genera es una cascada radiativa. La intensidad de las lineas de
OH disminuye después de la puesta de sol a lo largo de unos 90 minutos.

La radiacion de fondo del cielo en el intervalo de 3-5 pm se debe principalmente a la
emision térmica de la atmosfera, es decir, (1-transmision) multiplicado por un cuerpo
negro a una temperatura de aproximadamente 273 K. Tanto la emision como la
transmision atmosférica varian de acuerdo al contenido de vapor de agua y la masa de
aire de la observacion. La Figura 11 muestra un espectro de radiacion de fondo para el
intervalo de ~2.6 - 5.6 pym.

La radiacion de fondo de emision del telescopio y la 6ptica no enfriada (5-300 pm) puede
ser modelada como un cuerpo negro a 273 K con una emisividad £~0.02. Esta radiacion
es térmicamente estable. Equivale a la emisién de cuerpo negro de la parte no especular
del telescopio y la 6ptica no enfriada a la temperatura ambiente.
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Figura 11. Espectro de emision atmosférica de 2.6 - 5.6 pm, con PWV = 1.6 mm, masa de aire
=1.5 y altura =4200 m(46).

El cielo infrarrojo tiene una alta variabilidad con escalas de tiempo de alrededor de 30
minutos, por lo que es importante tomar mediciones de su emision periodicamente y en
intervalos menores a este tiempo. Las técnicas para reducir el ruido por emision de fondo
para observaciones en el infrarrojo se discuten en la seccion 4.

2.4.3 Problemas de las observaciones IR desde la Tierra

Existe una serie de ventajas y desventajas de realizar observaciones astronémicas desde
la Tierra:

Los principales problemas de las observaciones terrestres en el infrarrojo medio (5 - ~30
um) se deben a que la atmosfera es parcialmente opaca en este intervalo. Este problema
se mejora observando a una mayor altura sobre el nivel del mar, asi como eligiendo un
sitio seco con un promedio anual de lluvias bajo. Observar desde sitios frios permite
reducir el brillo del cielo o “airglow’. También es importante observar la orografia del sitio
para determinar si éste generara turbulencia atmosférica.
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Un sitio ideal para realizar observaciones infrarrojas terrestres es el Polo Sur, debido
principalmente a sus cielos obscuros, bajas temperaturas (-60°C), atmosfera estable,PWV
bajo (0.1 — 0.3 mm) homogeneidad y relativa altura del terreno (~2800 m), asi como la
posibilidad de estudiar objetos por largo tiempo, dada la larga duracién de las noches de
invierno. En el infrarrojo térmico, el cielo del Polo Sur es dos érdenes de magnitud mas
oscuro que en los sitios mas tropicales, reduciendo el ruido de fotones y minimizando la
variabilidad de la emision del cielo. La desventaja de estos sitios es su inaccesibilidad y
los elevados costos de su manutencion.

Optica activa y adaptativa

Conforme crece el diametro de un telescopio, aumenta tanto su capacidad de registrar
fuentes mas debiles, como su resolucién angular (8~AMDye). Existen, sin embargo, varios
factores que degradan la imagen del telescopio. Ejemplo de ello son los errores de pulido
de la superficie oOptica, las deformaciones de esta superficie debidas al efecto de la
gravedad y los cambios de temperatura en el espejo del telescopio. La atmésfera terrestre
introduce, debido a su naturaleza turbulenta e inhomogénea, efectos que desenfocan la
imagen, empeorando la resolucion angular decenas y hasta centenares de veces.

Para los primeros tres factores, cuyas escalas de tiempo son largas (DC a algunas
fracciones de Hz), se utiliza la dptica activa; mediante un sensor de frente de onda y de
actuadores, se corrige la figura del espejo primario. Para el caso de las variaciones
inducidas por la atmosfera, que se dan en escalas de tiempo mucho mas cortas (hasta
100 Hz), es necesario emplear la éptica adaptativa (véase Figura 12). Esta figura muestra
las frecuencias espaciales y temporales para los principales factores que degradan la
calidad optica de las observaciones. Los errores de pulido no varian con el tiempo, pero
abarcan un intervalo grande de frecuencias espaciales en los que se pueden dar. Las
variaciones de la calidad de la superficie dptica, debidas al efecto de la gravedad y a los
cambios térmicos también presentan un intervalo pequeno en variaciones temporales y
espaciales; hasta 0.01Hz y ~2/D, respectivamente. D es el didmetro del telescopio. Para
estos tres factores (pulido, variaciones por gravedad y variaciones por temperatura) se
emplea la optica activa.

Para las variaciones en la calidad del frente de onda con frecuencias temporales mas
altas (hasta ~2 KHz) debidas a efectos de la atmdsfera, el viento y el aire local, se utiliza
la dptica adaptativa®".
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Figura 12. Frecuencias temporales y espaciales para fenémenos que degradan la
imagen. Se muestran los fenémenos para los cuales se emplea la 6ptica activa o la
adaptativa. D es el didmetro del telescopio®".

La optica adaptativa corrige los errores en la fase del frente de onda producidos por
cambios en el indice de refraccién de la atmésfera. Para el caso de un espejo ideal, la
resolucion angular es funcién del didmetro del espejo primario y la longitud de onda de
observacion. La atmdsfera degrada esa resolucién “embarrando” su diametro a radios
entre 10 y 100 veces mayores al radio del disco de Airy, que representa el limite de
(1.22)4(206265)

D

Tel

seeing se describe en funcién de una funcién de estructura que da la variacion del indice
de refraccién entre dos puntos del frente de onda que incide sobre el espejo del
telescopio. Esto provoca cambios de fase dentro del frente de onda que limitan la
resolucién angular a 8~Nry, donde rp es el llamado parametro de Fried. Es la distancia
media a lo largo de la cual el frente de onda no esta perturbado. Es una funcion de la
longitud de onda A y el &ngulo zenital Z: ro(A,2) ~A¥® 1(2).

difraccién del telescopio, 6 = . A este efecto se le denomina seeing. El
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Las observaciones en el infrarrojo tienen la ventaja de que tanto la resolucién angular del
telescopio B como el parametro de Fried ry tienden a crecer con la longitud de onda.
Como ejemplo, para el caso del telescopio de 2.12m del OAN SPM, para A=10 pm la
resolucion angular es Big=1.2", que es mayor al seeing promedio de un sitio: 1.3" (tomado
de la Figura 13). La longitud de onda a partir de la cual este telescopio comienza a estar
limitado por difraccion es 4.2 pm. El seeing o tamafo de la imagen en el infrarrojo se
puede aproximar como: tamafno de imagen ~A%2, La Figura 13 muestra cémo, conforme
aumenta la longitud de onda, los efectos atmosféricos se vuelven menos importantes®".
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Figura 13. Compensacion de tip-tilt hasta 10 micras para tres casos de seeing. Tomado de
http://www.eso.org/projects/aot/introduction.html. Ganancia que se obtiene al corregir (parcialmente,
tip-tilt lineas sdlidas) las aberraciones producidas por el seeing (lineas quebradas). Se observa el
intervalo espectral en donde es conveniente compensar el frente de onda aberrado. A la izquierda
el sistema se encuentra limitado por seeing y a la derecha por difraccién.

Esta figura muestra el tamano de la imagen en funcién de la longitud de onda para un
telescopio de 1.8m de diametro. Se grafica el limite de difraccion © (linea recta) y tres
distintos casos de seeing, con y sin correccion de tip/tiit (pares de curvas con lineas
sdlidas y punteadas, respectivamente). El tip tilt es una aberracién del frente de onda de
bajo orden, en el cual éste presenta inclinacién. El par de curvas superior muestra un
caso con mal seeing, sin compensar (punteada) y compensado por tip-tilt (sélida). El par
de curvas centrales muestran el caso para la mediana del seeing y el par de curvas
inferiores muestra el mejor caso de seeing para el sitio, con y sin compensacion. Se
puede observar que mediante la longitud de onda crece, el tamafo de la imagen se
acerca al limite de difraccién del telescopio y las correcciones son menos marcadas.
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2.4.4 Observaciones Infrarrojas desde el Espacio

Como se vio en la seccién anterior, la atmdsfera absorbe selectivamente una gran parte
de la radiacién infrarroja incidente sobre la Tierra. Emite tanto radiacion en linea como
continua y empeora la resolucién de nuestras imagenes (seeing). Esto no es un gran
problema para longitudes de onda por encima de 10 ym, ya que a partir de esa longitud
de onda los actuales telescopios de gran tamafo se encuentran al limite de difraccién
(6~AM/D). Las observaciones desde la superficie terrestre, en especial cuando se quiere
hacer mapeos del cielo, no son eficientes en longitudes de onda mayores a 2.5 pym,
debido al aumento de la emisién de fondo. Por esta razén han existido y existen varias
misiones pasadas, presentes y futuras cuya meta es realizar observaciones en el intervalo
infrarrojo desde el espacio. En una seccién anterior se hizo un breve resumen de los
observatorios satelitales mas importantes hasta el momento. Las desventajas mas
importantes de los observatorios satelitales son su elevado costo y que la tecnologia que
emplean en el momento de ser lanzados es generalmente obsoleta en comparacion a la
que se utiliza en observatorios terrestres.

También existen observatorios mas econdmicos que utilizan globos o aeronaves, que
operan a grandes alturas (>11 km) evitando asi las capas atmosféricas mas nocivas para
las observaciones infrarrojas. Estos presentan la desventaja de no poder utilizar espejos
de gran tamano (>2m) y de ser complicados de operar (globos).

2.4.5 El satélite espacial SPITZER

El telescopio espacial Spitzer, anteriormente llamado SIRTF, es el ullumo de una serie de
cuatro observatorios espaciales que la NASA ha puesto en 6rbita®. En conjunto, estos
telescopios permiten cubrir casi todo el intervalo espectral, desde rayos gama hasta el
infrarrojo lejano. Estos satélites son el Compton Gamma Ray Observatory, el satélite
Chandra, el telescopio espacial Hubble y el Spitzer. Este ultimo fue puesto en 6rbita en
agosto de 2003; permite hacer observaciones de imagen directa, fotometria y
espectroscopia en las bandas de 3 hasta 180 pm. Se espera un periodo de operacion
entre 2.5 y 5 anos, dependiendo de la duracién del liquido criogénico.

El Spitzer es el telescopio espacial infrarrojo con mayor apertura que ha sido lanzado al
espacio. Presenta una serie de innovaciones con respecto a los observatorios espaciales
precursores. Fue construido casi en su totalidad de Berilio; consta de un espejo primario
de 85 cm de diametro, /12 y tres instrumentos cientificos.

Una de las principales innovaciones de este observatorio es su 6rbita que, en lugar de
orbitar a la Tierra, la sigue en su trayectoria alrededor del Sol. Esto presenta una gran
ventaja, ya que el satélite se encuentra a suficiente distancia para que la radiacion
infrarroja terrestre y la radiacion reflejada del Sol no interfieran con las observaciones.
Otra ventaja es que al encontrarse lejos de la Tierra, el satélite se termaliza a una
temperatura de alrededor de 35K sin la necesidad de utilizar un cridstato. Esto permite
utilizar un criéstato mucho mas pequefio (360 vs. 2300 litros de capacidad) que
Unicamente enfrie los detectores y los instrumentos a alrededor de 1.5 K. Esto abate los
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costos globales de la misién. Para mantener al telescopio a la temperatura adecuada, se
emplean los vapores de ebullicion del cridstato que se recirculan alrededor de la envoltura
del telescopio, alcanzando asi una temperatura de operacion de 5 K. El peso del satélite
al momento de su lanzamiento fue de 950 kg, en comparacién con los alrededor de 3000
kg de otros satelites infrarrojos. Para proteger al Spitzer por uno de sus lados de la
radiacion solar, se utilizan escudos de radiaciéon. Por el lado del satélite que da al Sol se
encuentra una serie de celdas solares necesarias para operar el satélite. Esto restringe el
campo Util para las observaciones a un anillo que cubre el 35% del cielo.

El Spitzer cuenta con tres instrumentos cientificos: IRAC, IRS y MIPS. Estos se
encuentran en un compartimiento frio. La camara de propésito general IRAC (Infrared
Array Camera) permite obtener imégenes para el infrarrojo cercano y medio. Este
instrumento puede adquirir simultdneamente cuatro imagenes de 256 x 256 pixeles en
3.6, 4.5, 5.8y 8 um. El campo de estos instrumentos es de 5.12 x 5.12 minutos de arco.

El IRS (Infrared Spectrograph) permite realizar espectroscopia en el infrarrojo mediano en
baja y mediana resolucion. Consiste de cuatro médulos independientes con detectores de
128 x 128 pixeles: un médulo de baja resolucién que cubre de 5.3 hasta 14 ym, uno de
alta resolucion para el intervalo de 10-19.5 um, otro médulo de baja resolucion para
observar de 14-40 pm y un instrumento de alta resolucién que cubre de 19 hasta 37 pm.
El instrumento MIPS (Multiband Imaging Photometer for Spitzer) permite obtener
imagenes directas asi como espectros para el infrarrojo lejano (24 ,70 y 160 pm con
detectores de 128x128, 32x32 y 2x20 pixeles, respectivamente).

La carcasa protectora del satélite es enfriada por el vapor de Helio proveniente del
criostato. Los paneles solares proveeran de energia eléctrica al satélite por 5 anos. La
mitad de su area esta cubierta de material reflejante para reducir su temperatura y
mantenerla a 330 K.

La Figura 14 muestra dos imagenes del telescopio espacial Spitzer. La fotografia de la
izquierda muestra el satélite ensamblado antes de ser lanzado. Se puede observar la
armadura que contiene al telescopio, el médulo para los instrumentos y el compartimiento
de la electrénica de control del satélite y de los instrumentos. En la imagen de la derecha
se aprecia un corte de la zona fria del observatorio. En la parte inferior se encuentra el
contenedor de Helio liquido, sobre el cual se monta el médulo que contiene los tres
instrumentos cientificos. El ensamble del telescopio se encuentra sobre este modulo.
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Figura 14. Vista del Telescopio espacial Spitzer ensamblado antes de de su lanzamiento. La
Figura de la derecha muestra la vista interior de la parte fria del satélite. Se aprecia el telescopio,
el médulo que contiene los instrumentos y el criéstato.

3. Técnicas de Observacion

3.1 Consideraciones para un telescopio IR (optimizacion)

Las observaciones en el IR medio desde un telescopio terrestre difieren en gran medida
de las observaciones en el visible, debido basicamente a que el flujo del fondo es mucho
mayor que el flujo de hasta las fuentes infrarrojas mas brillantes, con un maximo alrededor
de 10 pm. Esto impone una serie de optimizaciones que deben hacerse tanto al
telescopio como a sus instrumentos, para obtener sefales utilizables.

Una de las consideraciones mas importantes es la ubicacion del telescopio. Como se vio
en una seccion anterior, el vapor de agua y el diéxido de carbono absorben en gran
medida la radiacién infrarroja y la columna de vapor de agua contenida en la atmdsfera
por encima del telescopio, depende de la altura del sitio asi como de la latitud del sitio;
entre méas cercano al Ecuador se encuentre el sitio, mas humedad tendra el ambiente.

La emision atmosférica se reduce colocando el observatorio en una zona lo mas alta y
seca posible, para asi reducir la columna de vapor de agua precipitable.
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También es importante la latitud a la que se encuentre el telescopio debido a que
generalmente entre mas cerca se encuentre del Ecuador, mayor seré la humedad en el
ambiente,

El problema de la radiacion de fondo del telescopio y del instrumento se resuelve tanto
con implementos instrumentales como con técnicas de observacién enfocadas a cancelar
esta radiacion. Un telescopio optimizado en el infrarrojo generalmente utiliza un espejo
secundario con una razon focal, F/#, grande. El fondo infrarrojo se relaciona con la razén
focal de la siguiente manera: Fondo =1/(F/#)? , por lo que empleando un valor grande, se
reduce la escala de placa disminuyendo la radiacion de fondo incidente sobre el detector.
Los espejos secundarios deben ser poco masivos para poder realizar el chopping de
manera répida, ya que estos espejos son méas pequefios y por lo tanto mas ligeros. Al ser
masivo un espejo secundario, su inercia podria provocar que se viera mas alla del borde
del espejo primario, aumentando asi la radiacion de fondo. Al ser mas pequeno el espejo
secundario, la radiacién del espejo primario llena totalmente a este espejo. Los bafles se
eliminan y la Unica radiacion de fondo que incide sobre el espejo secundario es la
radiacion proveniente del pequefio campo del cielo vista por el detector.

Los espejos secundarios se recubren de oro, que en el infrarrojo tiene una reflectancia
mayor (~ 99%) que otros materiales como el aluminio, que refleja cerca del 95% de la luz
a 1 ym y que generalmente es empleado para las observaciones en luz visible. En el
visible el oro refleja menos que el aluminio (~40% @ 0.4 pm y ~80% @ 0.7pm), ademas
de ser muy costoso, por lo que no es préctico utilizar recubrimientos de oro para los
espejos primarios. Para minimizar la emision de fondo del espejo secundario y el soporte
asociado a él, se utiliza un diafragma frio o “cold stop" en la pupila del instrumento
infrarrojo, que tiene la geometria de esta configuracién y que normalmente se encuentra a
temperaturas criogénicas (ver Capitulo 4). En la pupila se enfocan estas partes del
telescopio y son bloqueadas por la mascarilla de Lyot, evitando que esta radiacion incida
sobre el detector.

El telescopio 6ptimo para realizar observaciones en el infrarrojo es un telescopio fuera de
eje'®, debido a que se evita la emisién de fondo producida por su agujero central. Al
encontrarse fuera de eje, el espejo primario queda libre de toda obstruccién producida por
el espejo secundario y su estructura de soporte (arana). Esto minimiza la radiacion de
fondo y la limita a radiacién proveniente exclusivamente del cielo (asumiendo que la
reflectancia de los espejos es unitaria). Otra ventaja es que el agujero Cassegrain se
elimina, aumentando el area reflectora del espejo primario. El patrén de difraccion de una
configuracion fuera de eje se asemeja a la de un telescopio perfecto, sin “firmas” de la
arana ni la obstruccién central del primario, dandole un intervalo dinamico mayor.

La Figura 15 muestra un ejemplo de la huella de difraccion de dos telescopios con
diametros similares. Las imagenes de la columna izquierda representan un telescopio en
eje cuyo secundario es soportado por una estructura en forma de cruz. Se muestra la PSF
lineal (superior) y la imagen en escala de grises logaritmica de la PSF del mismo
telescopio (inferior).

Se aprecia que mucha energia se distribuye en los anillos secundarios en lugar de ser
concentrada en el Iébulo central. El telescopio fuera de eje no muestra este problema y se
comporta de manera ideal, concentrando la mayor parte de la energia en el I6bulo central
y en el disco de Airy.

Existen, sin embargo, algunas desventajas para los telescopios fuera de eje.
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Debido a que la apertura perteneciente al telescopio tiene su origen en una parabola
madre mayor, su distancia focal forzosamente es mayor que la de un telescopio
convencional en eje equivalente, por lo que su tamafo serd mayor, repercutiendo en el
costo tanto de la estructura del telescopio como de la cupula que lo alberga. La
instalacion del instrumento también se complica dado que tiene que colocarse sobre la
periferia del espejo primario, produciendo, por ejemplo, complicaciones en el balanceo del
telescopio.

Otro gran problema de un telescopio fuera de eje es su manufactura. Hasta el momento,
el pulido de superficies fuera de eje y su medicion de aberraciones asociada, representa
un gran problema tecnolégico, ya que la tecnologia para la manufactura de este tipo de
superficies no se encuentra desarrollada al maximo. A largo plazo esto no sera un
problema dado que la tendencia de los nuevos telescopios de gran tamario es hacia el
empleo de un gran numero de segmentos fuera de eje para las superficies primaria y
secundaria, por lo que este problema tecnolégico tiene que ser resuelto.

Al encontrarse fuera de eje, el plano focal del telescopio presenta cierta inclinacién con
respecto a un telescopio en eje (ver nuevamente los disefos fuera de eje del Capitulo 4),
repercutiendo en escalas de placa distintas para cada eje. Este problema se resuelve
utilizando un sistema éptico similar al que se muestra en el Capitulo 4 con parébolas fuera
de eje, que convierte el haz inclinado al frente de onda de un telescopio en eje.
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Figura 15. PSF para dos telescopios de 8m, en eje con arafia de 4 tirantes (izquierda) y
fuera de eje, libre de obstrucciones (derecha).
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3.2 Secundarios Oscilantes

La radiacion de fondo en un detector infrarrojo se debe principalmente a la emisién de la
atmosfera y del telescopio. La variacién temporal de la emisién del telescopio es muy
lenta, mientras que la variacion de la atmdsfera es el tiempo que le toma pasar a un
segmento caracterisitico de ella frente al espejo primario del telescopio. Existen dos
técnicas para restar esta emision de fondo: Chopping y nodding.

La técnica de chopping se utiliza para longitudes de onda mayores a aproximadamente 3
um, mientras que para longitudes de onda menores, generalmente se utiliza el nodding.

Nodding

La técnica més sencilla, llamada nodding o cabeceo, consiste en hacer una exposicion
que contiene al objeto con cielo circundante (A) y luego mover todo el telescopio a una
zona adyacente del cielo, idealmente carente de objetos (B), situada algunos segundos
de arco del objeto de interés (Véase la Figura 16.) La sefal del objeto puede calcularse
como S =A-B.

Esta técnica tiene la desventaja de tener que mover todo el telescopio, lo cual toma
mucho tiempo (frecuencias de oscilacién de ~0.05 Hz). Ademas es probable que la
radiacién de fondo cambie de manera importante durante ese tiempo. Para reducir este
problema, se pueden hacer varias secuencias de nodding: A4, B, Az, Bg,.....As B, con el
mismo tiempo de integracién para cada una vy calcular la sefal de la siguiente manera:
S=(A1+Az+...+A,) — (B1+B2+...+B,) repitiendo los ciclos n hasta obtener la senal a ruido
deseada. Esta técnica es util hasta longitudes de onda de alrededor de 3 um. A partir de 3
pm se debe utilizar también el método de chopping, que se presenta a continuacion.

i .
~ 4

A B

Objeto + Cielo Cielo

FIGURA 16. Técnica de cabeceo o “nodding”.

Chopping

En este modo de operacién, se utiliza alguna componente dptica del telescopio para
desplazar el campo observado por el detector, en lugar de mover el telescopio entero, de
tal forma que la imagen es movida en el plano focal, sin cambiar la posicion del
telescopio. Estas componentes méviles tipicamente son el espejo secundario o un espejo
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adicional cercano al plano focal del telescopio, donde se encuentra el detector. La ventaja
de utilizar este método es, obviamente, la ligereza de estas componentes, que permite
moverlas a frecuencias de oscilacion mucho mayores (alrededor de 10-50 Hz). Este
método requiere también de nodding, debido a las asimetrias que se introducen en las
imagenes por inhomogeneidades en distintas posiciones del cielo. La Figura17 ilustra el
método.

Como puede verse, existen dos posiciones de cielo por imagen, una que contiene cielo y
objeto y otra que unicamente contiene cielo.

Posicion Nod2

Objeto + Cielo

A B

Cielo

Cielo

OO

e b
el i

Posicion Nod1
Amplitud Chop, f=10Hz
Amplitud Nod, f=0.05Hz

FIGURA 17. “Chopping” combinado con “nodding”.

3.3 Técnicas de adquisicion y reduccion de datos

La adquisicién y reduccion de los datos obtenidos con detectores en el intervalo infrarrojo
presenta mayores complicaciones que para los obtenidos para el visible, debido a los
fenémenos de emision de fondo explicados en las secciones anteriores.

Para obtener datos confiables, es necesario conocer todos los aspectos de la radiacion de

fondo y del funcionamiento del detector.
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La observacion en el infrarrojo emplea técnicas tanto del visible como técnicas
especificamente concebidas para el infrarrojo'®.

Para la adquisicion de imagenes se debe tomar en consideracion que, debido a la
elevada emision de fondo en el infrarrojo, los detectores se saturan rdpidamente, por lo
que es necesario tomar varias imagenes de la fuente con tiempos de integracion cortos
asi como de zonas del cielo libres de objetos. Estas imagenes de cielo son importantes no
solo para conocer el brillo del cielo, sino también para ser utilizadas como campos
planos, utiles para conocer la variacion de sensibilidad de los pixeles del detector.

Dado que la variabilidad del cielo infrarrojo es alta para un gran intervalo de longitudes de
onda, principalmente debido a la emisién de la molécula OH®?, idealmente es necesario
tomar imagenes de cielo en intervalos muy cortos de tiempo (entre 100 ms y 1 segundo).
Es posible que las variaciones en el fondo atmosférico se puedan deber también a la
emision térmica del paso de las celdas de seeing frente al telescopio®, que presentan
variaciones entre 1/10 y 10 Hz y que a su vez repercuten en la emision de OH. Estas
variaciones en la emision atmosférica, aunque mas lentas, son mas significativas hacia el
infrarrojo térmico y pueden ser eliminadas por medio de la permanente substraccién del
cielo a través del chopping con el espejo secundario. Frecuencias de chopeo de 10-20 Hz
han demostrado poder practicamente eliminar este efecto.

En el caso de que la imagen del objeto contenga mucho cielo, es posible utilizar la media
del valor del cielo alrededor del objeto en esa imagen, como valor del cielo. También es
importante tomar en cuenta la variabilidad de las lineas de OH, que pueden variar en
escalas de tiempo menores (decenas de sequndos).

Los fotones (N;) que inciden sobre el detector en un tiempo de integracién t, son
registrados en forma de un voltaje que tiene que ser amplificado y convertido en una

senal digital.
El voltaje a la salida del detector’ """ (V4 es el cociente entre la carga almacenada

total (Q) y la capacitancia del nodo de salida del detector (Cge):

0
v =2 (1.5)
det Cdﬂ

en términos de los parametros del detector se puede escribir:

v, = AgNGN ;e (1.6)
) Cdct

donde Asres la ganancia del amplificador de salida (generalmente un seguidor de fuente
con Asr~0.8), i1 es la eficiencia cuantica (~0.4 para un detector tipo IBC), Ges la
ganancia fotoconductiva o amplificacién intrinseca del detector y e es la carga del
electrén. El producto nDNy es el nimero de fotoelectrones detectados.

La senal a ruido se puede expresar como:.

.S‘ _ !?Nf S (1 ‘7)
R nN +N +R?

£ fuemes funide) eldark)
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donde Ngwar) €S el nimero de electrones que corresponden a la corriente obscura y A es
el valor rms del ruido del detector.

Una técnica simple para la reduccién de datos (aplanado de imagenes) se deriva de la
reduccion de datos que se utiliza para los CCDs, en la que se restan los cuadros de
imagen de fuente (Fuente) y de fondo (Cielo) y se dividen entre la resta de los cuadros de
cielo y corriente obscura (detector y electrénica). En contraste con las observaciones en el
visible, se debe tomar en cuenta la contribucién del fondo debido al telescopio y a la
optica del instrumento.

Los datos (Ds) de una imagen infrarroja se pueden separar en las siguientes
componentes:

D, =8SF+CF+1+E

Una observacion de cielo (D) se compone de:

D.=CF+I1+E

La contribucion del detector y la electronica (Dp) esta compuesta por:
D,=E

En donde:

S= Fuente

F= Campo plano

C=Cielo

I= Fondo del Instrumento (telescopio + 6ptica)

E= Contribucion del detector y la electrénica (corriente obscura)

A la imagen de la fuente Ds se le resta la contribucién del cielo:

D, —D, =SF

Para obtener una imagen de cielo libre de las contribuciones de la electronica, se le resta
a la imaqggen de cielo la imagen de la contribucién del detector y la electrénica:
D.-D,=CF+I

Para el caso de observaciones hechas a A>5 um, la contribucién de fondo del cielo y del
telescopio es la dominante, por lo que es necesario aplanar utilizando dos imagenes de
cielo con masas de aire distintas, debido a que la contribucién de background atmosférico
es funcién de la masa de aire, mientras que la emision del telescopio y de la dptica tibia
no lo son (modo nodding). El campo plano es proporcional a la resta de las observaciones
de cielo a dos masas de aire (C y C) o durante dos horas distintas en una noche de
observacion (al inicio y durante la noche de observacion):

F o D('!rh: i D{Trrhr'
Para obtener la sefal sin las contribuciones de la electrénica, el detector, el cielo, el

telescopio y la dptica, se debe tomar el cociente de la resta de las imagenes de fuente y
cielo entre el campo plano:
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Estas es sdlo una técnica de reduccion de datos. Estas técnicas dependen del tipo de
observacion que se haga, que puede ir desde buscar fuentes débiles en areas vacias del

cielo hasta hacer fotometria de imagenes llenas de fuentes.
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Capitulo 2. Detectores para el IR Medio

1. Introduccion

En los Ultimos 15 afos el desarrollo de los nuevos arreglos de estado sélido que operan
en el ancho de banda de 1um a aproximadamente 30 um, asi como a la construccion de
grandes telescopios optimizados para el IR, han permitido hacer observaciones
astronomicas al limite de difraccion.

Estos detectores han alcanzado ya niveles de sofisticacién y sensibilidad que los hacen
comparables en desempeno a los detectores CCD de similar tamafo. Esta seccion
describe los mecanismos fisicos de la deteccién de radiacién infrarroja asi como el
funcionamiento basico de algunos tipos de detectores infrarrojos, haciendo énfasis en los
detectores de tipo BIB. También se resumen los diversos tipos de ruido que se presentan
en los detectores de estado solido asi como sus principales parametros de operacion.

2. Detectores IR de estado solido (teoria de operacion)

Los detectores de radiacion que mdas se utilizan son los de estado sdlido. Estos
detectores se fabrican con materiales semiconductores en los que la radiacion es
absorbida dentro del material semiconductor del detector, interactuando ya sea con los
electrones ligados en el cristal, con los electrones libres de las impurezas o con ambos,
alterando asi sus propiedades eléctricas.

Los sdlidos en general se componen de una estructura cristalina. En el caso de los
semiconductores (columna IVa de la tabla periédica de los elementos) el cristal forma
enlaces covalentes de 4 electrones por atomo, lo cual genera una estructura tipo
diamante con todos los electrones de valencia ocupados y compartidos con los atomos
circundantes del material. Si a un semiconductor puro se le agregan impurezas, ya sea de
la columna Ill o de la V, a la estructura cristalina resultante le faltaran o sobraran
electrones, respectivamente. Una excitacion relativamente baja permite que los electrones
o huecos, en su caso, migren de una zona del material a otra, provocando la conduccion
de electricidad.

Es posible considerar a los estados de conduccién y de valencia en un semiconductor
como una analogia a los estados base y excitado en un atomo aislado, por lo que los
niveles de energia para un cristal pueden ser representados por bandas con distintas
energias.

Los materiales se pueden clasificar en tres tipos, dependiendo de las propiedades
energéticas de las bandas de conduccion y las de valencia: metales, aislantes y
semiconductores.

En el caso de un metal, la absorciéon de un fotén no altera de manera significativa la
conductividad eléctrica, mientras que en los aislantes se necesitan energias mucho
mayores que las disponibles en los fotones de interés para excitar a un electron. En el
caso de los semiconductores, la energia necesaria para cambiar la conductividad del
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material es comparable con la energia asociada a la longitud de onda de la radiacién de
interés y que puede ir desde 200 nm hasta aproximadamente100 pum, dependiendo del
tipo de detector que se utilice.

La senal de salida eléctrica se debe a un cambio en la distribucién de la energia
electronica del material. Una ilustracion del proceso de deteccién de fotones en un
semiconductor se muestra en la Figura 1.

Banda de Conduccion

Goal ebe [—hv

Figura 1. Proceso de deteccion de fotones en un semiconductor. Al ser absorbido un foton con
energia hv > E; en un material intrinseco, un electrén es liberado (puntos negros) quedando un
hueco en el material semiconductor (punto blanco). Para el caso de un material extrinseco, la
energia del foton debe ser mayor a E, para liberar un electrén hacia la banda de conduccién. Es
posible también excitar un electron dentro de la banda de conduccién y aumentar su energia. La
ganancia de energia por temperatura también puede excitar un electréon hacia la banda de
conduccion, generando corriente obscura, razén por la cual es importante enfriar los detectores.

La figura muestra de manera esquematica las bandas de valencia y de conduccién asi
como la diferencia de energia entre ellas, denotada como E, (Energy Gap) o banda
prohibida. Se muestran tres procesos para excitar electrones hacia la banda de
conduccién: un fotén con energia igual o mayor a esta energia podra excitar un electrén
de la banda de valencia hacia la banda de conduccién, cambiando asi la conductividad
del material. Es posible también excitar a un electrén dentro de la banda de conduccion,
aumentando su energia. Otro proceso es la deteccion extrinseca de fotones, que consiste
en contaminar el material del detector con una impureza que disminuye la banda
prohibida a una energia E, < Eg, permitiendo asi detectar fotones menos energeéticos.

Este proceso de enviar electrones hacia bandas de energia mas elevadas es posible
también mediante procesos térmicos, sobre todo en el caso de los detectores extrinsecos.
Si la temperatura es lo suficientemente elevada, algunos electrones tendran energias
cinéticas iguales o superiores a Eq 0 E,, pudiendo pasar a la banda de conduccion. A este
proceso no deseado se le denomina corriente obscura. Para minimizar este tipo de
transiciones térmicas, los detectores deben ser enfriados.
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Los materiales de los cuales estan fabricados los detectores tienen una dependencia
selectiva de la longitud de onda de los fotones que pueden detectar; por ejemplo, la
maxima longitud de onda a la cual es sensible el Si es 1.1 um, mientras que el Ge los es a
1.8 ym.

Existen diversos tipos de detectores de estado sélido que pueden ser clasificados
dependiendo del tipo de interaccién en el proceso de deteccién del fotdn:

Intrinsecos

Extrinsecos

Fotoemisivos (tubos)

Pozo cuantico (Quantum Well)

Dependiendo de la salida eléctrica del detector, éstos pueden a su vez ser clasificados
en detectores fotoconductivos y fotovoltaicos.

2.1 Detectores Fotoconductivos

El detector fotoconductivo es del tipo que mas se utiliza. Es en esencia una resistencia
sensible a la radiacion; tiene una zona ubicada entre un campo eléctrico con una baja
concentracion de cargas libres y por consiguiente una alta resistividad. Al ser absorbido
un fotén se producen portadores de carga libres que son separados por el campo
eléctrico. La sefial detectada puede ser leida midiendo la corriente entre los electrodos.

La Figura 2 muestra el principio de operacion de un detector fotoconductivo: a un material
semiconductor se le colocan electrodos entre dos de sus caras y se le aplica un voltaje de
polarizacién Vp, que a su vez produce un campo eléctrico ¢ = Vi/. En la cara
perpendicular a los electrodos inciden fotones con energia hv.

Un fotén que incide sobre el material semiconductor con dimensiones w, /'y d, con energia
hv mayor a la banda prohibida del material E,, seré absorbido y producira un par electrén-

hueco, cambiando asi la conductividad eléctrica o del material que se define como®;
O =ngu (2.1)
La densidad de corriente J (en Am™®) se define como:

J = ngv = nque = o€, (2.2)

donde n es la concentracion de electrones (e m?), g es la carga del electrén, u es la
movilidad del electrén, en m?%(Vs), v (v=p¢) es la velocidad de los portadores de carga
(electrones) y € es el campo eléctrico (V/m).
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Vb

Figura 2. Principio de operacion de un detector fotoconductivo. Al ser absorbido un fotén con
energia hv en el material con dimensiones w,| y d, cambia su conductividad eléctrica,
manifestandose como un cambio de voltaje en los electrodos del material.

Este cambio en conductividad o resistividad se mide por medio de electrodos depositados
en los extremos del detector. Dependiendo de la resistencia del material Ry, se utilizan ya
sea circuitos de corriente constante, con una resistencia de carga R, mucho mayor que Ry
(tipicamente 100Q) o circuitos de voltaje constante, para el caso en que Ry sea grande, en
los que se observa un cambio de voltaje a la salida o un cambio en la corriente de
polarizacion del detector, respectivamente.

Para obtener la resistencia Ry del detector, conociendo el voltaje de polarizacion Vy,
podemos medir la corriente a través del detector |y y calcular Rg:

Vv
R, =—. (2.3)

La conductividad eléctrica del material o se puede relacionar con la resistencia del
detector:
R, = : , enQ (2.4)

owd
Los portadores de carga se pueden generar tanto por excitacion térmica como excitacion
inducida por absorcién de fotones con energias mayores a hv=Eg por lo que la
conductividad tendré dos componentes: or y oy que son la conductividad inducida
térmicamente y la inducida por la absorcién de fotones, respectivamente:

o=0,+0,. (2.5)

La conductividad inducida térmicamente es la componente mas importante de la corriente
obscura; si asumimos que el detector se enfria a temperaturas adecuadas, la
conductividad inducida térmicamente se puede despreciar.

La conductividad de electrones se puede deducir de la densidad de corriente J; y el
campo eléctrico & en el eje entre electrodos (ecuaciones 2.1 y 2.2):
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J
0, ="t =qu.u, (2.6)
£

con: J, zqrng(vlr), £, :% y u :_iﬂ
: £

¥ un— movilidad de electrones, g.— carga, np - densidad y <v,> - velocidad de portadores.

Ahora, sabemos que la conductividad tiene dos componentes; la conductividad debida a
los electrones o, y la debida a los portadores de carga positivos o huecos:

Op: 0=0,+0, . (2.7)

La movilidad de los huecos es mucho menor a la de los electrones, por lo que puede ser
despreciada.

Como se puede ver en la ecuacion de la conductividad, ésta esta dominada por la
movilidad de los electrones. Al aplicar un campo eléctrico a lo largo del material detector,
los movimientos térmicos de los portadores de carga tienden a realizarse a lo largo de un
eje, generando una corriente. Existe una velocidad maxima <v,> a la que los electrones
pueden trasladarse a lo largo de un cristal, ya que éstos colisionaran con los atomos del
cristal.

2.2 Detectores Fotovoltaicos

Cuando el proceso de deteccién de un flujo luminoso ocurre en una regiéon con una
barrera de potencial, podemos hablar de un detector fotovoltaico. El mejor ejemplo para
este tipo de detector es la unién p-n o fotodiodo. El campo eléctrico permite que los
portadores de carga con cargas opuestas se puedan mover en direcciones contrarias.

Los detectores fotovoltdicos mas utilizados para detectar radiacion infrarroja entre 3-5 pm
y 8-14 uym son arreglos hibridos de silicio tipo CCD. El problema de estos detectores es
que siempre fluye una corriente a través de una resistencia del detector que genera una
disipacion de potencia eléctrica que se traduce en calor y que puede ser intolerable en un
arreglo.

Los detectores fotovoltaicos presentan velocidades de respuesta mayores que los
detectores fotoconductivos debido a que los campos eléctricos mayores en las uniones p-
n aceleran a los portadores de carga.

Un detector de uso astronémico debe cumplir con requerimientos de operacion muy
estrictos dependiendo de la aplicacién que se le dara: bajo ruido y corriente obscura
(modo espectroscépico) y una profundidad de pozo grande para disminuir las
velocidades de lectura (camara directa). Esto implica un compromiso entre el tamano de
pozo y el ruido intrinseco del detector.
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XN 0

Figura 3. fotodicdo de unén p-n.

La Figura 3 muestra el funcionamiento de una unién p-n para la deteccién de radiacion.
La incidencia de fotones con energias hv mayores a E, crearan pares electrén hueco en
ambos lados de la unién p-n. Los pares electron-hueco que se encuentren lo
suficientemente cerca de la unién, seran separados por el campo eléctrico y los
portadores de carga minoritarios seran acelerados hacia el otro lado de la unién, en
donde se convertirdn en portadores de carga mayoritarios, generando asi una
fotocorriente que en la curva /-V se presenta como una corriente inversa con magnitud:
";m =1NgAD , (2.8)

donde n es la eficiencia cuantica, g la carga del electrén, A el area del fotodiodo y @ el
flujo de fotones incidente.

Es posible variar el tamano de pozo de distintas maneras: variando el nivel de impurezas
en la unién, agregando un capacitor de integracién asi como aumentando del voltaje
inverso en la juntura.

2.3 Intrinseco vs. extrinseco

En las secciones anteriores se presentaron los principios fisicos del funcionamiento de
detectores fotoconductivos y fotovoltdicos, suponiendo que el material era intrinseco, en
estos casos, la respuesta espectral corresponde a fotones con energias iguales o
mayores a la banda prohibida del material. Existen algunos materiales intrinsecos con
bandas prohibidas mas pequefias, pero tienen la desventaja de ser muy susceptibles al
ruido de Johnson (requieren de una muy alta impedancia). Estos materiales tienden a ser
inestables, son dificiles de integrar y no son muy uniformes. Por estas razones se utilizan
materiales extrinsecos para conseguir anchos de banda mayores.
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El material extrinseco se consigue contaminando un semiconductor de la columna IV de la
Tabla Periddica. Estos materiales tienen 4 electrones de valencia y forman estructuras
con enlaces covalentes perfectos. Al afadir una impureza, ya sea de la columna lil (3 e
de valencia, material resultante tipo p) o V (5e’, material tipo n), a la latiz del material le
faltara o sobrara un electrén, respectivamente, que podra pasar a la banda de conduccién
cambiando asi la conductividad del material.

Los detectores fotoconductivos extrinsecos operan de manera muy similar a los
intrinsecos. En los materiales extrinsecos, la impureza tendra una carga libre (el electrén)
y una carga fija (que no permite conducir cargas), a diferencia de los huecos en un
material intrinseco, que son moviles.

El efecto extrinseco en un detector domina a bajas temperaturas del material, ya que de
esta manera, las cargas dominantes seran debidas a las impurezas. Otro punto
importante es que las impurezas no interfieren en el proceso de deteccién intrinseco,
debido a que hay muchos mas atomos intrinsecos que impurezas, por lo que en el ancho
de banda correspondiente al material intrinseco, la detectividad no cambiard. Los
mecanismos de ruido en ambos tipos de detectores son idénticos.

Existen ciertas limitantes para la cantidad de impurezas que se pueden introducir en un
material. Existe un limite en la solubilidad de impurezas en un material intrinseco que se
encuentra entre 10'® y 10*' cm™. Antes de llegar a este limite, las propiedades eléctricas
del cristal se alteran introduciendo efectos no predecibles como el hopping, en el que a
partir de cierta concentraciéon de impurezas las funciones de onda de las impurezas se
enciman permitiendo la conduccion entre atomos con energias menores a E,. Este efecto
permite utilizar concentraciones de impurezas entre 10" y 10" cm”. Con estas
concentraciones, los coeficientes de absorcién son algunos o6rdenes de magnitud
menores a los de los materiales intrinsecos, lo cual hace necesario aumentar el volumen
de estos detectores para mantener una eficiencia cuantica adecuada.

Otra limitante en los detectores extrinsecos es su resistencia a la radiacion nuclear
(radiation hardness). El ruido inducido por deteccion de fuentes de radiacion nuclear se
puede reducir adelgazando el espesor del material sensible, lo cual para mantener la
eficiencia cuantica constante, requiere de una concentracion de impurezas mayor. Esto
nos regresa al problema anterior sobre la solubilidad de impurezas asi como un
incremento en la corriente obscura.

2.4 Detectores tipo BIB 0 IBC

Como se vio en la seccién anterior, la adicion de impurezas en el material intrinseco del
detector introduce complicaciones tanto de detectividad como de manufactura.

Los detectores tipo BIB o IBC (Blocked lmgurity Band, Impurity Band Conduction),
desarrollados por Rockwell Science Center ®®*%¥ presentan una serie de ventajas sobre
fotoconductores extrinsecos en el sentido que no son sensibles a las anomalias que se
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Figura 4. Corte de un detector que muestra las capas que lo componen: Substrato, zona de
deplecién, zona de bloqueo y contacto transparente. El fotén es absorbido en la zona de deplecién,
en donde los electrones son atraidos hacia la capa de bloqueo y los agujeros se difunden en la zona
neutra.

producen en un material extrinseco con una alta concentracién de impurezas (anomalia
de gancho, hopping anomaly). En un detector tipo IBC o BIB, se utilizan dos capas
separadas que permiten optimizar sus caracteristicas Opticas y eléctricas por separado.
En este tipo de detectores la capa activa o de absorcién se encuentra altamente
contaminada de impurezas llegando a niveles que serian inaceptables para detectores
extrinsecos convencionales. Sobre esta capa se deposita una capa delgada de material
de alta pureza llamada la capa bloqueadora. Sobre la capa bloqueadora se deposita un
contacto transparente. Detras de la capa activa también se coloca un contacto eléctrico,
por medio de un substrato de material conductivo (degenerado). La estructura de estos
detectores se muestra en la Figura 4.

Una ventaja de los detectores tipo IBC es que, debido a la alta concentracion de
impurezas, la capa activa puede ser muy delgada sin comprometer la eficiencia cuantica,
que tipicamente se encuentra entre 40 y 80%. Otra ventaja de utilizar una capa delgada
es que estos detectores no son tan susceptibles a particulas cargadas como lo son los
detectores extrinsecos convencionales.

Dada la alta concentracion de impurezas, la energia entre la banda de conduccion y la de
valencia se reduce, permitiendo que fotones de bajas energias permitan la
fotoconduccion. Esto aumenta el ancho de banda de estos detectores dado que es
posible operarlos a longitudes de onda mayores sin aumentar la corriente obscura. Una
ventaja adicional de este tipo de detectores es que el material activo tiene una resistividad
relativamente baja, reduciendo asi el ruido de generacién-recombinacién (G-R). Estos
detectores deben ser operados polarizando el electrodo correspondiente a la banda activa
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con un voltaje positivo (para material tipo n) tal que el detector opere como se muestra en
la Figura 5.

En este modelo, los electrones excitados térmicamente pueden brincar hacia la banda de
blogueo. Si no tienen la suficiente energia para pasar a la banda de conduccién

( Eetectron= 0.054 eV 0 A=23 pm, para Si:As), seran bloqueados por esta banda. Si un fotén
infrarrojo es absorbido en la banda activa, generara un par electrén-hueco.

Capa blogueadora  Capa activa
f Substrato degenerado

—

Contacto —g
fransparente

Foton

Figura 5. Diagrama de bandas para detectores tipo IBC de Si:As.

El electron podra brincar hacia la banda de conduccién, en donde es también atraido por
la capa blogueadora. En este caso si le seréa posible pasar sin obstaculos a la banda de
conduccion, ya que las bandas de conduccién de la capa activay de la capa bloqueadora
son continuas. Los huecos (o iones positivos) son atraidos hacia el contacto negativo en
donde pueden ser colectados.

Se requiere de un campo eléctrico suficientemente grande en la capa activa para que los
fotoelectrones puedan ser atraidos a la capa bloqueadora.

Debido a la alta impedancia de la capa bloqueadora, la mayor parte del campo eléctrico
se desarrolla en esa zona. (Figura 6).

Los electrones libres, generados térmicamente, son atraidos hacia la capa bloqueadora,
en donde pueden ser colectados en el electrodo. Al mismo tiempo “liberan” a la zona
activa de electrones; esto aumenta la impedancia de la zona activa, permitiendo que los
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fotoelectrones (y los huecos, en su caso) se trasladen rapidamente hacia sus electrodos
correspondientes. La zona “limpia” o de deplecion es la zona en donde el campo eléctrico
es mayor, dada su alta impedancia. Fuera de esa zona, hacia el electrodo negativo, el
campo eléctrico se reduce drasticamente, disminuyendo la eficiencia de deteccion. Esto
muestra que, como una primera aproximacion, la deteccién de carga solamente es
eficiente en la zona de deplecion, por lo que la eficiencia cuantica del detector depende
fuertemente del ancho de esta regién (tipicamente 20 pm), que a su vez depende del
voltaje de polarizacion o Bias (~4 V) .

Una caracteristica interesante de los detectores tipo IBC, es que pueden funcionar como
fotomultiplicadores (Figura 6). Cuando un fotoelectrén es producido en la zona con campo
eléctrico mayor, puede tener una energia lo suficientemente alta (0.054 eV) para ionizar
otros atomos de impureza de As por impacto, generando asi una “cascada” de electrones
secundarios que son atraidos hacia la capa bloqueadora por medio del campo eléctrico.
Estos electrones pueden a su vez ionizar electrones de As adicionales, generando asi un
fendmeno de cascada hacia la zona bloqueadora. Si el voltaje de polarizacién no es lo
suficientemente elevado, este proceso multiplicativo es bloqueado en esta capa, ya que
se requieren energias mucho mayores (1.1 eV) para ionizar material intrinseco. Por medio
del control del voltaje de polarizacién, es posible lograr ganancias fotoconductivas
estables, mayores a 1.

La regién de ganancia de estos detectores se encuentra muy cercana a la capa
bloqueadora y su tamafo depende del voltaje de polarizacion.

Los detectores tipo IBC tipicamente son operados a ganancias fotoconductivas entre 5 y
10.
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Figura 6. Funcionamiento de un detector tipo IBC.
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Figura 7. Eficiencia cuantica de detectores tipo IBC. La linea punteada muestra la sensibilidad
espectral para Silicio con impurezas de Antimonio; la linea sélida representa la respuesta espectral
de Silicio contaminado con Arsénico. Adaptada de Stapelbroek M.G., Seib D.H., Huffman J.E,
Florence R.A. “Large-Format Blocked Impurity Band focal Plane arrays for long-wavelength infrared
astronomy” SPIE Vol. 2475, 41-48, 1995.

Los detectores tipo IBC en formato de arreglos se han producido desde los anos 90,
utilizando tanto Si:As (ancho espectral aproximadamente entre 1 y 30 pm) como Si:Sb
(ancho espectral entre 4 y 45 ym). Tanto su tamano como sus caracteristicas de ruido y
sensibilidad se han mejorado notablemente desde los primeros arreglos que se
produjeron. La Figura 7 muestra una gréfica de eficiencia cuéntica vs. longitud de onda
para detectores tipo IBC de dos materiales distintos. Estos detectores consisten de una
matriz de detectores que se conectan por medio de gotas de Indio a un multiplexor que
puede o no contener un conjunto de transistores de preprocesamiento por pixel y una
serie de transistores de salida. Algunos de ellos permiten el doble muestreo
correlacionado dentro del mismo dispositivo.
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3. Ruido en detectores

3.1 Antecedentes

La energia minima que puede discernir un detector o la méxima precisién con la cual se
puede efectuar una medicion de energia estda determinada por una serie de
perturbaciones que compiten entre si, a las cuales llamamos ruido.

Si estas perturbaciones no existieran, seria posible detectar energias arbitrariamente
pequenas y tendriamos una precision ilimitada para la deteccion de una senal. Debido a
la naturaleza discreta de la materia esto no es posible; nuestros métodos de medicion
estan basados en procesos de conteos, lo cual impone limitaciones estadisticas. Este
enfoque estadistico nos permite unificar los fendmenos de ruido a una teoria para las
diversas fluctuaciones de ruido. Si tenemos n eventos aleatorios y los contamos,
llegaremos a un valor promedio ncon fluctuaciones An respecto al promedio. En los
detectores encontramos una serie de ruidos que pueden afectar el funcionamiento 6ptimo
de los mismos, por lo que es importante conocerlos y minimizarlos.

3.2 Ruido

Todo detector presenta fluctuaciones aleatorias en su salida aunque éste sea iluminado
uniformemente. A estas fluctuaciones se les denomina ruido. El detector esta limitado por
un minimo de potencia radiativa que puede ser registrado debido a algtin tipo de ruido
que siempre estara presente en él, ya sea por la radiacion incidente, su naturaleza misma,
asi como por el ruido generado en el sistema electrénico que se emplea para su lectura.
Podemos distinguir entre dos grupos de ruido; el ruido radiativo y el ruido intrinseco del
detector. El ruido radiativo o de fotones se puede a su vez dividir en dos fuentes; las
fluctuaciones de la sefial de interés y las fluctuaciones de la sefial de fondo. En el caso
de los arreglos infrarrojos, el ruido radiativo predominante es el del fondo, mientras que en
los detectores UV y visibles, la fuente de ruido predominante es la de la senal.

Las fuentes de ruido en un detector limitan su habilidad para medir un flujo dptico, que a
su vez no esta libre de ruido debido a su naturaleza poissoniana. Las principales fuentes
del ruido inherentes a un elemento de deteccion son: ruido de Johnson, shot, generacion-
recombinacién, 1/, temperatura, microfénico y ruido popcorn; se pueden expresar en
términos de voltaje, corriente o potencia eléctrica. Debido a que estos mecanismos de
ruido son independientes entre si, se pueden sumar cuadraticamente para obtener el
ruido rms total del detector:

0., =0} +0i +07 +...+0) (2.9)

En esta seccion se describen las principales fuentes de ruido que se presentan en un
detector.
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3.2.1 Ruido de Poisson

El ruido de Poisson o de fotones es el limite fundamental de ruido al que se puede llegar
debido a que no se origina por desperfectos del detector o su electrénica, sino en el
proceso mismo de deteccién, en el que la naturaleza del campo radiativo es discreta.

El maximo desempeno en un sistema infrarrojo se alcanza cuando el ruido del detector y
el ruido del preamplificador son mucho menores que el ruido de fotones.

El ruido de Poisson, ruido térmico o de cuerpo negro® es el ruido producido por el
campo de fotones emitido por un cuerpo negro, siguiendo la ley de Planck, la distribucion
de Poisson y la estadistica de Bose-Einstein. En un detector se refiere a las fluctuaciones
en el flujo de fotones que incide sobre el detector y determina la mejor razén senal a
ruido que se puede obtener. El ruido de fotones tiene dos componentes: los fotones del
objeto y los de la senal de fondo. La tasa instantanea a la cual los fotones son emitidos es
el resultado de una serie de procesos que varian en el tiempo. El nimero de fotones
emitidos por una fuente fluctia alrededor de un valor promedio debido a la naturaleza
aleatoria de la emisién de fotones.

En un detector el ruido de fotones se manifiesta de distintas formas, dependiendo de su
tipo. En un detector fotovoltaico el ruido generado por este fendmeno se le denomina
ruido shot. En un arreglo fotoconductivo, se manifiesta como ruido de generacion-
recombinacion, como se vera en las secciones 3.2.5y 3.2.9.

Para tomar en cuenta el ruido asociado al detector debido a las fluctuaciones del campo
de radiacién, debemos asumir que la radiacién que incide sobre el detector llega en
direcciones arbitrarias e incide con un angulo solido de 2m, sin ignorar que el ruido puede
aumentar debido a emisiones y reflexiones sobre el detector.

Si se refiere este ruido a la salida del detector, su contribucion al ruido total se conoce
como ruido fotoinducido de cuerpo negro, que, debido a que la respuesta en frecuencia
del detector no es uniforme, va a depender de ella, aunque el ruido de fotones incidentes
sea blanco.

Como se menciond, el flujo de fotones sigue la distribucion de Poisson:

=1} [
o d J

, donde P(m) es la probabilidad de detectar m fotones en un intervalo de

P(m)=
m!
tiempo y n es el numero promedio de fotones detectados con una muestra grande.

3.2.2 Ruido de Johnson o KTC (Nyquist)

El ruido de Johnson, también llamado ruido de RESET se produce Por los movimientos
térmicos de los portadores de carga en un elemento resistivo®® Los movimientos
térmicos locales y aleatorios generan gradientes de carga que fluctuan, aunque exista
equilibrio de carga a lo largo de este elemento. Debido a que los detectores infrarrojos
son capacitores que son reestablecidos por medio de un interruptor MOSFET, la
resistencia de encendido de este transistor genera ruido térmico o KTC.
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El ruido de Johnson se puede describir de la siguiente manera: v, = 4kTRAf O
[4kTaf
-

la constante de Boltzmann, T la temperatura del sistema (K), A su resistencia (Ohm) y Af

el ancho de banda (Hz). El ruido de Johnson asociado a la resistencia eléctrica de un
detector esta relacionado con la raiz cuadrada de su area efectiva sensible-.

I,:

, donde v;e j;son el voltaje y la corriente de ruido rms, respectivamente, k es

3.2.3 Ruido Shot

El ruido Shot se relaciona con la emisién o llegada de electrones a un electrodo®#). Se
asocia con la corriente directa que fluye a través de una barrera de potencial. Se
compone de una serie de eventos independientes entre si, por lo que los electrones que
producen este ruido siguen una distribucién poissoniana. La expresién para la corriente
de ruido shot se puede formular como sigue:

i, =+42qiAf , donde g es la carga del electrén, ies la fotocorriente promedio en el

detector y Af es el ancho de banda de operacién.
El ruido shot también es proporcional a la raiz cuadrada del area sensible del detector,
siempre y cuando la seccion eficaz de la barrera de potencial sea el area activa.

3.2.4 Ruido 1/f

El ruido 1/f es una funcién de la frecuencia y se manifiesta principalmente a bajas
frecuencias. La corriente de ruido i; es aproximadamente inversamente proporcional a la

raiz cuadrada de la frecuencia®: i,, =./Bi“fAf donde B es una constante de

proporcionalidad, ies la corriente fotocorriente promedio en DC, o=2, B=1, f es la
frecuencia eléctrica y Af es el ancho de banda de operacion. El ruido 1/ se puede
aproximar como:

|I:'--g_f

‘.Illl f—l

Las causas de este ruido no se comprenden bien, pero la magnitud del ruido 1/ es
afectada por contactos no resistivos en los electrodos y cambios en la conductividad
eléctrica en los contactos entre el material semiconductor y el electrodo metalico, en
donde la movilidad de los portadores varia, cambiando su velocidad y emitiendo asi
Bremsstrahlung. La manera de evitar o reducir esta contribucién al ruido es operar el
detector lejos del intervalo de frecuencias en las que se da este ruido o utilizando la
técnica del doble muestreo correlacionado.

II|’_lr
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3.2.5 Ruido Generacion-Recombinacion

El ruido de Generacién-Recombinacion se debe a las fluctuaciones estadisticas en la tasa
de generacion y de recombinacion de particulas cargadas de y hacia un estado superior
de energia en el material de un detector. Estas variaciones son causadas por
fluctuaciones en el tiempo de vida de los portadores de carga o por los procesos
aleatorios de generacion de estos portadores en el material. Las fluctuaciones
estadisticas en la concentracién de portadores producen ruido blanco, cuya frecuencia es
menor al inverso del tiempo de vida de los portadores. Por otro lado, los electrones libres
dentro del material pueden recombinarse aleatoriamente en el tiempo debido a que su
vida media (t) es menor al tiempo de cruce entre electrodos. Esto significa que los
portadores se generan y recombinan en el material antes de llegar a un electrodo.

La expresion para el ruido de generacién-recombinacion se puede escribir como

i, = EqG,\.-"nEGA,,&f + 8..,A0, , donde G es la ganancia fotoconductiva, g la carga del

electron, E, la irradiancia, Ay el area del detector, Af el ancho de banda del ruido, 7 la
eficiencia cuantica, gw.mp la generacion térmica de portadores de carga y Iy el espesor del
detector en la direccion de propagacion de fotones. El primer término de esta ecuacién se
debe al ruido generado por fotones de fondo, mientras que el segundo término se refiere
al ruido generado por excitaciones térmicas en el material del detector. Si este es enfriado
criogenicamente, el segundo término de la ecuacién es despreciable, por lo que se tiene:

.r.l.“ = 26{6 '\Illl-nEqAerf L
A altas frecuencias de muestreo este ruido tiende a desaparecer dado que en este corto

periodo (de muestreo) la probabilidad de recombinacién es muy baja durante el recorrido
de la carga en el material.

3.2.6 Ruido ELFN (Excess Low Frecuency Noise)

Los detectores tipo BIB que se utilizan para aplicaciones astronémicas trabajan en
condiciones de irradiancia elevada, por lo que su desempefio puede estar limitado por la
presencia de ruido tipo ELFN ®®.  Estos detectores presentan un exceso de ruido si se
operan a bajas frecuencias, es decir, cuando se utilizan tiempos de integracion largos y/o
la cosuma de cuadros para aumentar la sefial a ruido de la imagen. Este tipo de ruido
depende linealmente tanto de la irradiancia como del tiempo de integracion y, en menor
grado, de la polarizacién del detector. Una expresion para este ruido se escribe a
continuacién®:

T AT NU -'Nhj

ELFN=—YL__Y_4N, .
1_{f"'fu )-

Ny es el ruido limite a bajas frecuencias, N, es el ruido limite a altas frecuencias, f es la

frecuencia de oscilacion (logrado a base de cosumas de imagenes hasta llegara f y fo es

la frecuencia de inicio del ruido ELFN. Para el caso del instrumento CID-BIB se encontro
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que fp = 1.2 Hz y Nj= 2.5 Ny 5728 por o que para frecuencias / menores a 1.2 Hz, el
ruido sera 2.5 veces mayor.

3.2.7 Ruido Microfénico

El ruido microfénico se genera por cambios en la capacitancia C entre electrodos debido a
movimientos mecanicos de su posicién con respecto al plano de tierra. Se puede escribir:

ol
d

Donde ¢ es la constante dieléctrica del medio, A es el area del capacitor y d es la distancia
entre alambres. Si d cambia una sistancia &d, la capacitancia variara también su valor. Por
esta razon, el voltaje producido por un cambio en la distancia entre alambres variara con
las vibraciones mecanicas del sistema. La Figura 8 muestra la naturaleza del ruido
microfénico.

Alambre

O

d+dd

Superficie a
—— tfiena

—_—

Figura 8. Diagrama esquemaético de la generacion de ruido microfénico. Al variar la
distancia del conductor con respecto al plano de tierra (&d), el dieléctrico del
sistema también cambia, variando asi el valor de la capacitancia entre ambos.

3.2.8 Ruido Pop Corn

El ruido pop corn se manifiesta por medio de picos de voltaje a la salida del detector,
generalmente con una amplitud un orden de magnitud mayor al ruido blanco. Este ruido
es atribuido a la ionizacién por impacto de impurezas neutrales en el material del detector
debido a electrones que alcanzan energias que exceden el campo eléctrico.

3.2.9 Espectro de Potencia de Ruido

Las principales fuentes de ruido en los detectores son el ruido 7/, el ruido de generacion-
recombinacion, el ruido de Johnson y el ruido del preamplificador.
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La Figura 9 muestra esquematicamente el espectro de potencia de ruido para detectores
infrarrojos.

El ruido dominante a bajas frecuencias es el 1/ mientras, conforme aumenta la
frecuencia, domina el ruido de generacién-recombinacién hasta llegar a altas frecuencias,
en donde se impone el ruido de Johnson.

A

Densidad| """""" RUIHS G/R™
espectral /,%
de ruido ’bé

Ruido de Johnson

R e L T

Frecuencia - f

Figura 9. Espectro de potencia de ruido (linea sélida) en detectores y sus principales contribuciones
(lineas punteadas).

Dependencia de los ruidos dominantes con la frecuencia:

El origen del ruido 1/f ain se desconoce. Experimentaimente se obtiene una dependencia
de la frecuencia como f*, donde x varia entre 1 y 2, dependiendo del tipo y cantidad de
impurezas en el material semiconductor.

A altas frecuencias el ruido GR tiende a desaparecer dado que en este corto periodo de
muestreo la probabilidad de recombinacion es muy baja durante el recorrido de la carga
en el material.

El ruido de Johnson contribuye de la misma manera para cualquier frecuencia, por lo que
no depende de ella.

Un buen disefo electrénico implica la seleccién cuidadosa de filtros, generalmente de
segundo orden, para operar en el intervalo menos ruidoso en el espectro de ruido total del
detector.
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La corriente total de ruido, con las contribuciones de los ruidos mas importantes se puede
escribir como:

)=

by =y 8+l F i )
El preamplificador se debe escoger de tal forma que su ruido (igreamp) S€@ Minimo y el
detector debe operar a frecuencias lo suficientemente elevadas para evitar el ruido 1/,

Si se asume que el detector trabaja en el limite de ruido de generacién-recombinacién, es
decir, al limite de la radiacién de fondo (BLIP, ver seccion 4.5) se puede decir:

s i) .

Sustituyendo las ecuaciones relacionadas para cada ruido (secciones 3.2.2 y 3.2.5)
tenemos:

49°GnE,A,0f >> 4T ,

donde el primer término representa el ruido debido a los fotones de fondo y el segundo el
ruido de Jonson. Se puede escribir:

T << q-G-WE”'i" .

R k

El término de la derecha esta determinado por la radiometria (E) el area del detector (Ay)
y la eficiencia cuantica n.

Esta relacion impone requisitos para la temperatura de operacién T asi como de la
resistencia de carga A, para asegurar que el sistema opere al limite de la radiacion de
fondo, BLIP. Esto hace que el limite fundamental de la sensibilidad de un detector
dependa fundamentalmente de su temperatura de operacion, de la irradiancia del fondo y
de la resistencia de carga.

Al conocer las fuentes de ruido existentes en un detector y su naturaleza, es posible

minimizarlas y establecer los parametros de operacion adecuados del arreglo y su
electrénica para maximizar la relacion sefal a ruido del sistema.
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4. Parametros caracteristicos de un detector

Existen varios parametros que permiten cuantificar el desempefio de un detector y
comparario con el de otros. Se presentan los pardmetros que mas se utilizan para los
detectores de fotones modernos.

4.1 Eficiencia Cuantica

Los fotones incidentes en un material pueden ser absorbidos, reflejados y dispersados.
Solamente los fotones que son absorbidos en el material podran ser registrados como
senal.

El coeficiente de absorcion para un flujo de fotones S que incide en un material de
espesor dl se puede expresar como sigue®®:

ds
dl
de onda A. Integrando para todo el espesor / del detector, la solucién a esta ecuacion es

-a(A)S , siendo a(M) el coeficiente de absorcién del material en funcién de la longitud

~a(A)l -
la siguiente: S= ngf ald) , donde S; es el flujo de fotones incidente. El coeficiente de

absorcion de un material esta dado en unidades de cm™ y depende tanto del material
como de la energia de los fotones incidentes.
La eficiencia cuantica se define como el cociente del flujo absorbido por el detector y el
flujo incidente sobre su superficie. Podemos encontrar el factor de absorcion nass, que
representa el caso ideal de absorcidn pura, ignorando las reflexiones en su superficie:

S, —S,e 4
nmfn =SS T

Sy

Incluyendo el caso de la reflexion de fotones en la superficie del detector, en el que se
toma un flujo que incide de forma perpendicular sobre el detector para maximizar la
absorcion, es posible encontrar la fraccién de fotones reflejados r en la superficie de un
material con indice de refracciéon n pasando por aire:

3}
" (n }1 .

(n +1)°
Siincluimos este factor en la expresion para la eficiencia cuantica total 7 encontramos:
IP-? = (l - r)nnbu .
El ruido rms (R.ms) de cada evento de deteccidn estadisticamente independiente es la raiz
cuadrada de n, que es el niumero promedio de fotones detectados en un intervalo de
tiempo dado:
R_.=(R*yY"=n".

(LY

- 1_e—tﬂ:£;|f
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Dada la naturaleza poissoniana de la deteccién de luz, el ruido de dos mediciones n; y n,
es independiente, por lo que se puede escribir:

pe =) o) T -t

La relacion senal a ruido S/R se expresa como: %= A,—=n}5. Tomando en cuenta
n

que el detector no es ideal, se tiene que incluir la eficiencia cuantica. Los fotones que no
son absorbidos, no son tomados en cuenta ni para la sefial ni para el ruido, por lo que se
puede escribir:

S !

(3), = = m
@ (m):

Esto es para el caso en el que tanto la sefial como el ruido estan determinados por la

estadistica de fotones.

Una grafica de la eficiencia cuantica normalizada para dos materiales se muestra en la
Figura 7. Se puede observar la dependencia de 1) con la longitud de onda y el material del
detector. Como se menciona en esta seccidn, la absorcién de fotones depende del angulo
de incidencia del haz; en los Capitulos 4 y 5 se muestran disefios para la 6ptica de
sistemas infrarrojos utilizando pardbolas fuera de eje que producen una incidencia
inclinada del haz sobre el detector, asi como un disefio que reduce el angulo de
inclinacion, aumentando asi la eficiencia cuantica.

4.2 Responsividad (R)

La Resposividad R se define como la cantidad de corriente o voltaje de salida del
detector en funcién de la potencia monocromética radiada de entrada. La eficiencia
cuantica es funcion de la longitud de onda y la responsividad es funcion de la frecuencia
de la modulacién (chopping) y el ancho de banda del detector-amplificador:

R4 f=—1E G

hey|1+ (2Af7)}

Donde n es la eficiencia cuéntica, A la longitud de onda, g la carga del electron, h la
constante de Planck, ¢ la velocidad de la luz, G la ganancia fotoconductiva, fla frecuencia
de modulacién y r la constante de tiempo del detector-amplificador.

Esta expresion describe la respuesta del detector debido a la incidencia de cada fotdn, en
electrones, (ngiG/hc) que puede ser atenuada por el ancho de banda del detector (1/)
con respecto a la frecuencia de modulacién f. Es facil notar que si la frecuencia de
modulaciéon es mayor que el ancho de banda del detector, la senal es fuertemente
atenuada.
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4.3 Potencia Equivalente al Ruido (NEP)

La cantidad minima de flujo radiativo a la cual es sensible el detector depende de su nivel
de ruido. La senal producida por un fotén incidente debe ser mayor al nivel de ruido para
poder ser detectada. Esto es,

S/ = 9Et

R i !

"

donde 9 es la responsividad del detector, ¢, es el flujo radiado e iy, es la corriente rms de
ruido. La potencia radiada incidente en un detector ¢, con la que se obtiene una S/R en el
detector de 1, se le denomina potencia equivalente de ruido (Noise Equivalent Power):

¢ = :_)_ por lo que se puede definir:
1

NEP= "
R

Dado que la responsividad es funcion de la longitud de onda, la potencia equivalente de
ruido también lo es.
Para ilustrar esto, se puede obtener la potencia equivalente de ruido limitada por ruido de
generacion-recombinacion o BLIP (ver seccion 4.5), sustituyendo el ruido de generacion-
recombinacion en la expresion de NEP:

I
NEP. = v - 24GEAL)

R (n2q! he)G

cancelando y ordenando terminos, ademas de considerar que la ganancia G afecta tanto
a la sefial como al ruido, se obtiene:

|
2he( E,ALf 2
A n '

NEP, =

4.4 Detectividad D’

La Detectividad normalizada D" se define como:

p = YA [emVHz /Watt |
NEP
Ages el area del detector, y Af el ancho de banda eléctrico.
Es la sensitividad (o S/R) de un detector normalizada a un area de 1 cm?y un ancho de
banda equivalente de ruido de 1 Hz, para una sefnal de 1 Watt. La detectividad también es

funcidn de la longitud de onda.

Para el ejemplo de una observacién limitada por ruido de generacién-recombinacion, se
toma el resultado de la NEP, obtenido en la seccién anterior y se sustituye en la
expresion para la detectividad:
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Este analisis se puede repetir para el caso en que el ruido dominante fuera, por ejemplo,
el ruido de Johnson, cuando un detector es operado a temperaturas elevadas. En este
caso se debe sustituir la corriente equivalente al ruido de Johnson en la ecuacion de la
potencia equivalente de ruido y calcular la detectividad.

4.5 BLIP

La radiacion incidente en un detector tiene dos componentes: la sefial y la radiacién de
fondo. El limite practico de operacion de un detector infrarrojo no lo imponen las
fluctuaciones de la sefal, sino las fluctuaciones o ruido del fondo BLIP (Background
Limited Infrared Photodetector). Cuando el flujo de fotones proveniente del fondo es
mayor al de la fuente, las observaciones se encuentran en el régimen BLIP.

4.6 Corriente Obscura

Aunque un detector no se encuentre expuesto a un flujo radiativo, éste tendra una senal
que se integrara en el tiempo. A esta senal se le denomina corriente obscura. La corriente
obscura puede ser considerada como una superposicion de corrientes debidas a una
serie de mecanismos fisicos:

- Generacion de portadores de carga inducida por la temperatura en distintas zonas del
detector.

- Corrientes de fuga

- Efectos de tunel.

De estos efectos, el térmico es el mas importante, y puede ser minimizado enfriando el
detector de tal forma que la energia térmica de los portadores libres sea menor a la
energia necesaria para llevar a un electrén de la banda de conduccion a la de valencia.

Los parametros aqui presentados permiten caracterizar y cuantificar el rendimiento de un
detector, independientemente de su naturaleza.

Todos estos parametros se pueden aplicar de manera general a cualquier tipo de detector
y permiten hacer comparaciones del rendimiento entre distintos detectores.
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Capitulo 3. Diseno conceptual del sistema electronico
de un instrumento basado en un detector IBC

1. Introduccion

Se presenta el disefio conceptual de un instrumento para realizar observaciones en el
infrarrojo de 2 hasta 28 pm, tanto en modo de camara directa como en modo
espectroscopico.

Una vez concluido, este instrumento sera instalado y operado en el telescopio de 2.12 m
del Observatorio Astronémico Nacional en San Pedro Martir, BC.

Todo instrumento astronémico requiere ser definido en cuanto a sus aplicaciones
cientificas. Basandose en estos requerimientos se definiran las especificaciones del
mismo.

Una vez establecidas estas especificaciones, se hace un disefio a blogues del
instrumento, para identificar cada unos de los subsistemas. Esto a su vez permite definir
con mayor detalle las caracteristicas que debera tener cada subsistema para realizar el
disefio detallado. Las partes mas importantes de un instrumento como el que nos ocupa,
se listan a continuacion:

Detector: El detector es la parte medular del sistema. La mayoria de los subsistemas del
instrumento se definen basandose en las especificaciones técnicas del detector, como
son: temperatura de operacién, requerimientos de temporizacion y polarizacion, velocidad
de lectura, ancho de banda y sefales de salida.

Optica: Dependiendo de los modos de operacién que se requieran para el instrumento
(imagen directa, espectroscopia, etc.) y las caracteristicas tanto del telescopio (espejo
primario, razoén focal del secundario) como del instrumento (escala de placa, resolucion
espectral, filtros, etc.) se tendra que disenar el sistema dptico del equipo.

Mecanica: Toda componente éptica, incluyendo el detector, debe ser instalada sobre una
superficie de trabajo en la platina del telescopio, para el caso de telescopios tipo
Cassegrain. Se requiere de soportes, mecanismos para transmitir movimientos,
conectores, etc. para definir y fijar mecanicamente el sistema optico.

Circuitos de control de movimiento y temperatura: Se requieren de circuitos que permitan
el control de los movimientos de las componentes optomecénicas de posicionamiento, asi
como la medicién y control de las condiciones fisicas dentro del criéstato, como son la
temperatura, la presion, la posicion de filtros, los interruptores limite, etc.

Sistema de enfriamiento: La mayoria de los detectores infrarrojos, conjuntamente con sus
sistemas Opticos, operan a temperaturas criogénicas para reducir tanto la corriente
obscura del detector como la emisién parasita que pudiera producir la dptica inherente al
instrumento. Para esto se utilizan sistemas de enfriamiento de distintos tipos,
dependiendo del detector, que, ademas de albergar al arreglo fotosensible y su
optomecanica, los mantienen a la temperatura de operacion apropiada.
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En el disefio del sistema optomecanico, es importante considerar las deformaciones
debidas a los ciclos térmicos.

Circuitos de alimentacion y calibracion: Todo detector y sus preamplificadores requieren
de circuitos de polarizaciéon para su operacion. Generalmente los voltajes o corrientes
deben ser muy estables.

Circuitos de temporizacién: Dependiendo del tipo de detector y sus modos de lectura, se
tendran que implementar distintas secuencias para operarlo. Generalmente se tienen
varias senales de temporizacién que permiten manejar los multiplexores de cada detector,
asi como la sincronizacion y temporizacién de los convertidores A/D.

Circuitos de adquisicidn y conversion A/D: La sefial del detector debe ser preamplificada y
convertida a una senal que pueda ser procesada por una computadora. Generalmente los
circuitos preamplificadores y de conversion analégica a digital se encuentran cercanos al
detector.

Circuitos de preprocesamiento digital: En el caso de los detectores infrarrojos se requiere
que la lectura se realice a varios cientos de cuadros por segundo, debido a que la
radiacion de fondo los satura rapidamente. Se deben implementar circuitos que permitan
hacer pre-procesamientos estadisticos de gran velocidad a cada uno de los cuadros que
entrega el detector.

Circuitos de transmision: Los circuitos de transmisién envian las sefnales preprocesadas
del detector a un sistema de computo en el cuarto de observaciéon. Se pueden utilizar
varios métodos distintos, como fibras épticas, red local, etc.

Sistema de control del instrumento: El instrumento requiere de una interfaz con el usuario
que permita su control asi como la sincronizacién con el telescopio (secundario oscilante,
movimiento del telescopio, etc.) desde el cuarto de observacion.

Sistema de procesamiento y desplieque de datos: Se requiere de paquetes de post-
procesamiento y despliegue de imagenes que permitan el andlisis de las imagenes del
instrumento.

2. Requerimientos cientificos, especificaciones generales.

Debido a la importancia que tienen las observaciones astronémicas en el infrarrojo medio,
es importante el desarrollo de un instrumento que permita cubrir el mayor nimero de
modos de observacion sin que estos se afecten entre si, como son los modos de imagen
directa y espectroscopia:

Los objetos a observar, como son regiones de formaciéon estelar, planetas, medio
interestelar, galaxias, estrellas evolucionadas rodeadas de polvo, etc. determinan
diferentes condiciones de operacién del sistema Optico (resolucién, razon focal de la
camara, etc.) Las ventanas atmosféricas determinan el ancho de banda de las
observaciones que se podran realizar y los filtros que se utilizaran en el sistema.

2.1 Definicion de los subsistemas del instrumento

En la seccion anterior se desglosé un instrumento astrondmico tipico en sus subsistemas
mas importantes. Se especificard cada uno de estos subsistemas con base en las
especificaciones generales del instrumento y las de las componentes mas importantes
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como son el detector, el criéstato, los convertidores de analdgico a digital y la tarjeta de
procesamiento de imagenes.

Como ya se menciond, el detector es el elemento alrededor del cual se disefa el resto del
instrumento; todo instrumento puede verse como una serie de subsistemas anidados, con
el detector en el centro, rodeado en primer lugar por la dptica, en segundo por la
mecanica, la electrénica y finalmente una red de computadoras que a través de los
paquetes de software permiten la interfaz con el usuario (ver Figura 1).

Usuario

Electrénica
Mecanica
Optico

Detector

Figura 1. Sistemas que componen un instrumento para observaciones astronémicas.

2.2 Diagrama a bloques

En esta seccion se presenta el disefio general del instrumento y se describen sus
principales subsistemas. Como muestra la Figura 2, la electrénica del instrumento
puede dividirse en cuatro subsistemas: el subsistema del detector A), que incluye el
sistema de control optomecanico, el sistema criogénico y los preamplificadores; este
subsistema es controlado por una computadora tipo industrial (CTI o SBC) B) que esta
instalada en la platina del telescopio para foco Cassegrain, contiene toda la electronica de
control del instrumento, asi como los circuitos de adquisicion y preprocesamiento de
datos. Esta computadora se conecta via red local a la computadora de control del
instrumento C) que a su vez esta enlazada a una computadora D) que permite la interfaz
con el usuario, asi como el procesamiento y despliegue de los datos adquiridos por el
instrumento.
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En las siguientes secciones se describe cada uno de estos subsistemas con mayor
detalle.

A) B) o) D)

DETECTOR COMPUTADO INTERFAZ
CTIE)E .

PREAMPLIFICADOR CONTROL USUARIO

Figura 2. Principales subsistemas del sistema electrénico del instrumento.

2.3 Diagrama a Bloques (Sistema Electronico)

La Figura 3 muestra un diagrama a bloques mas detallado del sistema electrénico del
instrumento. Basicamente consiste de tres subsistemas: La tarjeta del detector
(criogénica), una computadora industrial (SBC) en la platina del telescopio que
proporciona una plataforma para la intercomunicacién y control de los distintos
subsistemas que conforman la electrénica del sistema, asi como una interfaz a los
sistemas de procesamiento y despliegue en el cuarto de observacion.

Como se muestra en la figura, el primer elemento comprende toda la electrénica asociada
al detector que se encuentra dentro del cridstato. Incluye los preamplificadores de salida,
los filtros para las alimentaciones del arreglo asi como las sefales de los transductores
dentro del criéstato que indican las condiciones de operacién del mismo (temperatura de
las distintas componentes, presion, indicadores de posicién de las diversas componentes
optomecanicas, fuentes luminosas de calibracién, etc.). Las senales provenientes del
criéstato se comunican al exterior por medio de conectores para vacio, empleando cables
con muy baja conductividad térmica para minimizar las fugas de calor en el cridstato.
Cercano al cridstato, fijado a la platina del telescopio, se encuentra la computadora
industrial que contiene un CPU con toda la infraestructura para despliegue, memoria,
almacenamiento de datos y comunicacién ethernet asi como una tarjeta con un bus de
datos tipo EISA o Eurobus que permite la insercion de las tarjetas electrénicas especificas
del instrumento, como son el generador de fases o temporizador del detector, las tarjetas
de alimentacion, las tarjetas de adquisicion y conversién de datos, un preprocesador de
imagenes, las tarjetas de acondicionamiento de las sefales de operacién del criéstato,
asi como las fuentes de alimentacion del sistema.

Esta computadora permite intercomunicarse via ethernet a las computadoras de control,
procesamiento y despliegue del instrumento que se encuentran en el cuarto de
observacién. La computadora dedicada al procesamiento de las imagenes contiene una
tarieta dedicada a procesar todos los cuadros que conforman una imagen, realizar
analisis estadisticos asi como permitir su despliegue.
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Figura 3. Diagrama a bloques detallado del sistema electronico. El sistema consta de tres
subsistemas: el cridstato, que contiene al detector IBC, la dptica, los preamplificadores y los
motores y los transductores que determinan el estado del sistema criogénico. La computadora de
tipo industrial (CTI, SBC, single board computer) contiene toda la electrénica de control y de lectura,
asi como una tarjeta de red local para conectar al instrumento con las computadoras de control e
interfaz con el usuario que se encuentran en el cuarto de observacion.

3. Descripcion del detector IR IBC

El detector es la parte medular de todo instrumento para la observacién astronémica. De
€l se derivan una gran parte de las caracteristicas del sistema a disefar.

Esta seccién hace una descripcién del arreglo IBC CRC-744 (Figura 4) fabricado por
RAYTHEON. El CRC-774 es un detector bidimensional de 320 x 240 pixeles disefiado
para hacer observaciones astrondémicas con alta radiaciéon de fondo en el mediano
infrarrojo (2-28 um), eficiencia cuéntica elevada y bajos niveles de ruido. Su temperatura
de operacién dptima se encuentra entre 4 y 10 K para minimizar la corriente obscura.

Este detector tiene una estructura hibrida compuesta por un circuito integrado de lectura

Figura 4. Arreglo CRC-744 (IBC), sensible de 2
hasta 28 pm y con 320 x 240 elementos sensibles
(pixeles). El area sensible mide 16 mm x 12 mm
(20 mm diagonal).
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(ROIC, ReadOut Integrated Circuif) criogénico que conecta, por medio de gotas de Indio
el arreglo de fotodetectores a las celdas unitarias de lectura correspondientes. Sus
caracteristicas principales se muestran en la
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Tabla 1.

Tabla 1. Parametros de disefo y operacion del detector CRC-774 324x240.

Parametro Especificacion:
Tipo de detector: Si:As IBC
Respuesta espectral: 2-28 uym
Formato: 320 x 240 (76800) pixeles
Tamano de pixel: 50 x 50 pym®
Factor de llenado: 295%

Area activa 16x12 mm

Area efectiva por pixel: =2.5x10”° cm®
Tipo de salida: Inyeccion directa
Numero de salidas: (seleccionable) 16032

Numero de senales de temporizacion: 17

Numero de voltajes de polarizacion: 27

Tamano de pozo: (seleccionable)
Modo baja ganancia:
Modo alta ganancia:

3x107e (2 V salida/1.65 pF)
1x107e” (2 V salida/0.56 pF)

Ganancia de transimpedancia:
(seleccionable)

Modo alta ganancia:

Modo baja ganancia:

0.06-0.075 mV/e’
0.18-02 mV/e

Ruido de lectura:
Referido a la entrada:

Referido a la salida:

< 2800 / 1000 e rms alta y baja
ganancia, respectivamente
< 200 pV rms

Intervalo dinamico:

> 1x10° (2 V salida /200 pV rms)

Eficiencia cuantica promedio:

2 40%

Uniformidad de respuesta: < 8%

Corriente obscura promedio: < 100e7/s @ T=6 K
Capacidad de integracion: 1.0-3.0x10" &
Ruido medio referido a la entrada: <1000 e rms
Temperatura de operacion: 4-10K

Tipo de salida:

Inyecciodn directa

Disipacion de energia:

=60 mW @ 100% duty cycle

Modos de lectura:
Muestreo doble correlacionado
integrado al chip.

-Integra mientras lee
-Integra, luego lee




El arreglo esta conformado por 320 columnas por 240 renglones de celdas unitarias o
pixeles de 50 x 50 pm. El detector puede operarse con 16 6 32 salidas, las cuales estan
compuestas por 16 bloques de salida de 20 columnas. La Figura 5 muestra la disposicion
geometrica de los subsistemas del arreglo. Como puede apreciarse, se tienen dos
registros de corrimiento que permiten direccionar los 240 renglones del arreglo. El registro
del lado derecho se utiliza para conectar el pixel seleccionado al bus de salida mientras
que el izquierdo permite reestablecer el voltaje de integracién de la celda unitaria
seleccionada. En la parte superior se encuentran las fuentes de corriente para operar ias
celdas unitarias y en la parte inferior del arreglo se encuentran los amplificadores de
columna, los circuitos de muestreo y retencién, asi como el multiplexor de salida 20:1 que
simultdneamente multiplexa las 16 columnas hacia los 32 buffers de salida. Es posible
utilizar las 32 salidas del arreglo 6 solamente 16. En el caso de 32 salidas, uno de cada
par de salidas maneja las columnas pares, mientras que el otro maneja las columnas
nones. Solamente se tendra una salida a la vez, alterndndose entre una columna par y
una non en la salida correspondiente (i.e. la salida 1 (par) leera las columnas 2,4,6,....,20
y la salida 2 (non) leera las columnas 1,3,5,...19) . Si se quieren utilizar 16 salidas en lugar
de 32, se pueden unir las dos salidas del arreglo. Esto dara como resultado que las dos
salidas tendran la misma sefal, alternando entre una columna par y otra non en la misma
salida (i.e. salidas 1y 2: 1,2,3,4,.....,20, salidas 3 y 4: 21,22,23,24,....,40).

La seleccion entre 16 o 32 salidas se hace a través de un voltaje de polarizacion
(VEN2TO1), que en el modo de 16 salidas une los pares de salida correspondientes.

El arreglo Unicamente permite 16 salidas simultaneas validas a la vez; la diferencia entre
16 y 32 salidas es que en el modo de 16 salidas, la tasa de salida de datos es el doble
que la tasa de salida de datos para 32 salidas, por lo que ambos modos de salida operan
a la misma velocidad de cuadro.
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Alimentacion para celdas unitarias
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Multiplexor de salida (20:1)

Figura 5. Componentes del detector IBC. Se muestran los registros de corrimiento de renglén y de
columna, el multiplexor de salida, las alimentaciones y los elementos sensibles a la radiacion.

La senal de cada pixel es enviada a su salida serial correspondiente por medio de dos
multiplexores, uno “lento” que direcciona los 240 renglones del arreglo y uno “rapido” que
direcciona las 320 columnas para cada renglon. Debido a que existen 16 salidas validas
simultdneamente por bloque, por cada renglén seleccionado se direccionan 16 columnas.
Esto significa que hay 16 bloques de 20 columnas para el modo de 16 salidas. En el caso
de 32 salidas, dos salidas manejan un blogue de 20 columnas; una salida maneja las
columnas pares y la otra las nones. Los 20 x 240 pixeles por salida son leidos de manera
serial con un circuito de muestreo y retencion (S/H) por medio de los registros de
corrimiento de renglones y columnas. Existe un tercer registro de corrimiento idéntico al
de renglones el cual permite reestablecer el arreglo (RESET). La Figura 6 muestra un
diagrama esquematico del arreglo entero, mostrando los registros de corrimiento para un

solo pixel.
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Figura 6. Diagrama a bloques del CR-774 que muestra el funcionamiento del arreglo para un sdlo
pixel.

El arreglo permite ser operado en dos modos de lectura:

* Integracion durante lectura.
En este modo de operacion se selecciona un renglén, el cual es reestablecido y leido
mientras que los otros 239 se encuentran integrando. Al terminar de leer el primer renglén
el registro de corrimiento selecciona al segundo, lo reestablece, lee y pasa al siguiente
renglon, mientras que los demas siguen integrando. Al terminar de leer los 240 renglones,
el arreglo regresa al primero después de un tiempo adicional de integracién, definido por
el usuario (que puede ser cero).
El tiempo de integracién para un pixel en este modo de lectura es el tiempo necesario
para seleccionarlo, reestablecerlo, leerlo, y en su caso, un tiempo de integracion adicional
definido por el usuario, es decir, el tiempo de cuadro mas un tiempo de integracion
adicional.
En este modo de operacion el tiempo de integracién de cada renglén no es simultaneo,
aunque si es idéntico para todos los renglones del detector.

* Snapshot (lectura después de integracién).

En el modo de lectura Snapshot la carga en todos los pixeles es integrada
simultdneamente y finalmente leida. Este modo de lectura es util para tiempos de
integracion mas largos y para casos en los que la radiacion de fondo no es tan elevada.
También puede ser utilizada para leer el detector rapidamente, ya que este modo de
lectura no esta limitado al tiempo de integracién del arreglo. En este modo de operacion el
tiempo de integracion se controla por medio de un voltaje de polarizacion conmutable Vgae
y el arreglo puede ser reestablecido renglén por renglén o de manera simultanea.

3.1 Funcionamiento de la celda unitaria y la cadena de salida

La celda unitaria y su cadena de senal se muestran en la Figura 7. La celda unitaria esta
conformada por un MOSFET de entrada (direct injection) que funciona como buffer y otro
MOSFET en configuracién de seguidor de fuente. La corriente proveniente del detector se
integra en dos capacitores en paralelo, uno de los cuales es variable (capacitor MOS), lo
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que permite determinar la ganancia del detector; para operar a alta ganancia se
selecciona una capacitancia pequefia y para baja ganancia una capacitancia mayor. La
seleccion se realiza por medio de un voltaje de polarizacion (VCAP).

Celda Unitaria

320x240
Vrstuc

@

PrstRow m

V551
Aagisto da comimiento de
fenganes O'_“ A Elu* Aasat O

Vgate | i 'Ii Veasue

OO—F L3 1 | .
isia 0i 1
| 4
c
BC X T cdet e o
|
I ]
I
e
L) [FE‘I‘Q; saleccibn da columnas
YDETGRY VCAP
Prowen abe D_ — Wouluc

Al bus de columnas
(320X)

VGEGOL
x_iﬁ j—omv
Fuentes de corriente de columnas (320X) )

ok

Ragistio de commeanio D__
de rengiones

Figura 7. Celda unitaria.

Cuando este voltaje es de 0V, la capacitancia total es C,, =C,,, +C,..(modo de baja

mtl

ganancia); para Vgae = -5V, C,,,s€ apagay C,, =C,,, (modo de alta ganancia).

Cinnt tiene una capacitancia fija de alrededor de 45 pF, mientras que Cine vale 0.1pF
cuando se encuentra apagado.
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La celda unitaria estd conformada por dos MOSFETS (n), un buffer (Vgaie) ¥ un cascodo
(Veasue) que aislan a la celda unitaria del capacitor de integracién de tal forma que un
cambio en el voltaje del capacitor no despolarice al nodo de entrada del pixel.

El detector se polariza por medio del voltaje Viegn Yy €l MOSFET Vase:

Vi =V, —Vou i )=V, .. (volts)

ale
El voltaje Vg de Vgae dependera de la corriente del detector. Como la corriente del
detector depende del flujo de fotones incidentes, la polarizacién del detector también.
Conforme el flujo aumenta, el voltaje de polarizacion del detector tiende a acercarse a la
despolarizacion, aunque este efecto es pequefio para altos niveles de flujo, en donde el
FET se encuentra invertido (Vs del FET Vgate es mucho mayor al voltaje umbral). Para
flujos bajos, la inversion del FET es mucho menor y el efecto de la despolarizacién es
mayor.
La responsividad R del arreglo estéa dada por:

t grv

R, =Nn.cNZ, (volts/fotdn),

donde 7,.es la eficiencia de inyeccion de carga del MOSFET Vgate, n es la eficiencia
cuéntica responsiva (77 =(QE)*G, con QE- Eficiencia cuantica, G, ganancia interna del
detector) y Z; es la ganancia de transimpedancia, dada por:

Z = £ e (volts/electrén)
ind

En donde q es la carga del electrén, C la capacitancia de integracién del arregloy G la
ganancia de todos los MOSFETS (que se describe mas adelante).
La eficiencia de inyeccién de carga se puede escribir:

r AL YRR (V.
:?,1('('!4:1) e ém( dct) ” dcl( t.1|:tJ

14 8 (Do Yo Ry (V)

Im(ler) €5 la transconductancia del MOSFET Viae (g, ;IV% (1/Q)) ¥ Rger(Vaer) €5 la
det

impedancia dinamica inversa del detector (Q).

Para niveles altos de flujo el MOSFET V,a. Opera en inversion, por lo que gm(luer) s
grande y nac €s cercano a la unidad.

Para flujos bajos, el MOSFET no opera en inversion, gm(/ser) €S pequeno y 7sc €s menor a
la unidad.

El detector puede ser encendido o apagado al cambiar el valor de Vgae cuando este
voltaje se hace positivo respecto a Vgegw (V21.3V, voltaje de umbral del FET), la
corriente del detector puede integrarse en el capacitor de integracion de cada celda
unitaria (Cin). En el caso contrario en que el voltaje de polarizacién sea negativo, el FET
se apagard y no permitira la integracion de carga del detector.

El detector es capaz de realizar doble muestreo correlacionado dentro del arreglo

La sefial proveniente del detector es almacenada en el capacitor de integracion. Esta
sefal se vuelve mas negativa conforme transcurre la integracion.

El nivel de reestablecimiento del capacitor es de -2 V (Vsq) ¥ para una integracion
completa llega hasta —4.5 V.

El doble muestreo correlacionado se lleva a cabo en los 320 circuitos de columna
simultaneamente (ver Figura 8).
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Durante un tiempo de integracidon, el lado derecho del capacitor de “muestreo
correlacionado” Ceamp €S forzado al voltaje de offset Vgamp. Del lado izquierdo el capacitor
se encuentra almacenando la carga que se esta integrando en la celda unitaria. Al apagar
el voltaje Vuamp, €l capacitor queda libre de almacenar la carga; en ese momento tiene la
diferencia de voltaje Vgamp-Vouwe. A continuacion la celda unitaria es reestablecida a Vg,
sumandose este voltaje a la senal previamente acumulada en el capacitor.

De esta manera se tiene un voltaje en el capacitor V(Cgamp) = Veamp+ Voutue-Vsrst, donde
Vouwe €sta conformada por la senal del detector mas la sefal base después del
reestablecimiento (Vsqs:), durante el periodo de la lectura de la sefal. Al soltarse Veiamp ¥
reestablecerse la celda unitaria, Voue estd conformado solamente por la senal base de
reestablecimiento de la celda. El voltaje final serd muestreado al encender el interruptor
Psh por medio del capacitor de muestreo Cgn, para asi transmitirlo, por medio de un
amplificador (SF3) al multiplexor de salida.
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PClampcol
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]
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Figura 8. Circuito de columnas, contiene el sistema que implementa doble muestreo correlacionado
y el sistema de S/H.
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3.2 Multiplexor de salida

El multiplexor de salida permite la lectura simultanea de 16 o 32 pixeles. Para el caso de
lectura de 16 salidas, el interruptor Venaio1 S€ encuentra encendido, paralelizando los dos
canales de salida. El voltaje de salida se encuentra multiplexado en el tiempo entre
columnas pares y columnas nones, efectuandose esto por medio de los interruptores P12
y Paoi. El offset de salida se determina por medio de un cambiador de nivel, que
determina el voltaje méas apropiado para ser manejado por el amplificador de salida.
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Figura 9. Multiplexor de salida.

3.3 Funcion de transferencia del arreglo

De la Figura 9 podemos ver que la cadena de salida para cada pixel est{a conformada_ por
cuatro transistores tipo MOSFET, por lo que se puede escribir fei qambto en el voltaje de
salida del arreglo en funcion del voltaje en cada pixel o celda unitaria:

AV = G *G‘ ol *G,.“;: *G *‘&vr’n (V]l

il il

pix
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donde Gpix es la ganancia del MOSFET de la celda unitaria, Ger Y Geoz SON las
ganancias de los dos transistores de seleccion de columna, respectivamente y Gout Y AVin
es el cambio de voltaje de entrada en la celda unitaria. La ganancia de todos los FETs en
la cadena es de aproximadamente G=0.65.

El voltaje de salido también se puede escribir en funcién de la ganancia de
transimpedancia:

AV, =Z, An (V)

Ci AV
AJ 1= mt Ll (e-) ,

q
donde Zr es la ganancia de transimpedancia del arreglo (V/e) y An es el numero de
portadores de carga almacenados en la celda unitaria. Zr se puede expresar como:

g G G G 7 "Grﬂu’
Z-r - .‘r X rgl calf2 (V.‘,e.)

g es la carga del electron y Ci,; es la capacitancia de integracion.
Utilizando las ecuaciones anteriores podemos obtener una expresion para el cambio en el
voltaje de salida:

ﬁ"vf — Gf”"GflJlGufi:Gﬁk.’q'&”
il C

mni

3.4 Operacion del Arreglo

En esta seccion se describen en detalle las componentes internas del detector, su
funcionamiento y sus modos de operacién. En base a estos parametros se debe disefar
la electronica de control y lectura del detector, asi como los modos de operacién que
tendra.

Como ya se explicé anteriormente, el arreglo CRC-774 permite ser operado en dos modos
de lectura: Integra mientras lee y el modo integra luego lee. Se requiere de una serie de
sefales de temporizacion que permitan operar los distintos registros de corrimiento para
implementar estos modos de lectura.

Para mayor claridad se describira el funcionamiento de cada registro de corrimiento por
separado.

3.4.1 Registros de Corrimiento

Los registros de corrimiento del arreglo permiten el acceso a cada pixel, asi como la
implementacion de distintos modos de lectura. El arreglo estd compuesto por tres
registros de corrimiento: uno para direccionar las columnas y otros dos para direccionar
los renglones y reestablecer los pixeles del arreglo. La Tabla 2 muestra las fases
necesarias para operar los registros de corrimiento del arreglo.
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Tabla 2. Registros de corrimiento del detector IBC.

Senal: Voltaje: Funcion:

®COLSTRT 5-0V Bit de inicio para el registro de
corrimiento de
Columnas

®CCLKT -5-0V Reloj 1 para registro de corrimiento de
columnas

$dCCLK2 S5-0V Reloj 2 para registro de corrimiento de
columnas

dMUXopp -5 - 0 V/|Senal de seleccion de columna de

(interno) salida
OMUXeven -5 — 0 V|Senal de seleccion de columna de
(interno) salida

O®ROWSTRT 5-0V Pulso de propagacion para renglones

®RRESTRT 5-0V Pulso de propagacion para renglones
(reset)

OROWEN S5-0V

ORSTROW S5-0V

PRCLK1 -5-0V Reloj 1 para registro de corrimiento de
renglones

®RCLK2 5-0V Reloj 2 para registro de corrimiento de
renglones

3.4.2 Registro de Corrimiento de Columnas

El registro de corrimiento de columnas utiliza cinco sefiales de temporizacién, ®Colstrt,
®CCLK1, #CCLK2, dMUXodd y ®MUXeven. Las Ultimos dos se derivan internamente de
las fases de columna. ®Colstrt es el pulso de propagacion para los registros de columna
y se controla por medio de ®CCLK1 y ®CCLK2, que deben estar anidados como muestra

la Figura 9.

El pulso ®Colstrt se propaga por medio de las fases ®CCLK1 y ®CCLK2 debe darse
cada 20 columnas, ademas de ser necesario hacer la lectura de un cuadro completo para
inicializar los registros de corrimiento correspondientes.
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Figura 9. Fases para el control del registro de corrimiento de columnas.

3.4.3 Registro de Corrimiento de Renglones

El funcionamiento de los dos registros de corrimiento de renglén para reestablecimiento y
lectura, son similares al registro de corrimiento de columnas, teniendo dos fases anidadas
®RCLK1 y ®RCLK2 que propagan los pulsos ®Rowstrt y ®Resstrt.

3.4.4 Voltajes de polarizacion temporizados

El detector IBC requiere de tres voltajes de polarizacion temporizados: VGATE, VGG4 por
medio de VGGCL .

El primero (VGATE) permite la polarizacién del detector y asi como el paso de la
fotocorriente hacia el capacitor de integracion. Solamente se utiliza como temporizador en
el modo de lectura de integracion después de lectura (snapshot), y es el que determina el
tiempo de integracién. En los demas modos de lectura es un voltaje fijo.

El voltaje VGG4 es activado por medio de VGGCL y se utiliza para activar el amplificador
de salida SF1 de la celda unitaria durante la lectura del renglén correspondiente.
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4. Electronica

El sistema electronico manejara el detector, asi como sus sistemas de adquisicién,
procesamiento y despliegue de sefales se describe en esta seccion.

4.1 Circuito integrado de control

La empresa Rockwell Scientific ha disenado un circuito integrado que permite sustituir una
gran parte de la electrénica convencional de un sistema de adquisicion de imagenes
dpticas o infrarrojas®®®.

El circuito integrado (ASIC) permite simplificar dramaticamente, tanto en complejidad
como en tamano, peso y disipacion de energia el disefio de un instrumento infrarrojo.
Consiste en un circuito integrado que contiene la circuiteria necesaria para realizar las
tareas de temporizacion, polarizacion y adquisicion de datos del detector (preamplificacion
y conversion analogica a digital); ademas este sistema permite ser operadc a
temperaturas criogénicas y solamente requiere de un voltaje de alimentacion, un reloj
maestro y una referencia de voltaje.

Este circuito permite operar hasta 32 canales de entrada con conversion analdgica a
digital de 500 KHz @16 bits y de 10 MHz @12 bits. Adicionalmente, cuenta con cuatro
canales disenados para digitalizar sefiales provenientes del cridstato (temperatura,
posicion de filtros, etc.) y 32 salidas de temporizacién programables. El circuito integrado
esta disefiado alrededor de un microcontrolador programable de 16 bits (in situ). Este
circuito integrado simplificaria mucho la electronica del instrumento, pero tiene la
desventaja de que su costo es muy elevado, cercano a 50 000 USD.

4.2 Sistema de temporizacion

El detector requiere para su operacion de 15 sefales de temporizacion digitales (0/-5 V) y
de dos sefales de polarizacién temporizadas que son generadas por medio de un sistema
secuenciador basado en un DSP y ldgica digital adicional de alta velocidad. Las palabras
provenientes del DSP son optoacopladas para disminuir el ruido de interferencia y darles
el nivel de voltaje apropiado. Su programacion prevé los dos modos de lectura snapshot e
integra-mientras-lee.

4.3 Sistema de polarizacion y calibracion

El detector requiere para su operacion de una serie de voltajes de polarizacion muy
estables, que permiten minimizar el ruido, seleccionar el pozo de integracion, operar los
diversos registros de corrimiento y los circuitos de muestreo internos al arreglo, asi como
los voltajes y referencias necesarios para los preamplificadores y convertidor analdgico a
digital. En la Tabla 3 se listan los voltajes de polarizacién con los cuales opera el detector.
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Tabla 3. Voltajes de temporizacion del detector IBC.

Voltajes de | Valor (V): Notas:
polarizacion
Temporizados:

1 | VeeeoL

2 | Veare Modo snapshot, conecta o
desconecta el pixel a la celda
unitaria

Voltajes de
polarizacion:
3 | Vsus 0.0 Voltaje del substrato del ROIC.
4 | Vear 0.0 Control del tamano del capacitor
-5.0 de integracion, Vgap= 0 V: Cint2
encendido,
Vear = -5 V: Cint2 apagado.
5 | Veare -4.0 Modo integra mientras |lee,
encendido determina el voltaje del detector
-6.0 apagado | junto con VDETGRV.

6 | Veasue

7 | Vrstuc

8 | Vbercrora

9 | Voereay -6.3--6.8 Comun del detector,
Voererv=Veate-VumeraL-Vaias,
Veias= volaje inverso del detector.

10 | VeicoL

11 | VshrcHa

12 VSH

13 | Vorrser

14 | Veiour

15 | Vpw

16 | Vssy -5.5 Alimentacién para los seguidores
de fuente ( SF) de las celdas
unitarias.

17 | Vss2 -5.5 Alimentacion para el resto de los
seguidores de fuente (SF) del
arreglo.

18 | Vooo 0.0 Tierra de la circuiterfa digital.

19 | Vopr 0.0 Tierra para seguidores de fuente
SF1

20 | Vooz 0.0 Tierra para seguidores de fuente
SF2

21 | Vpps 0.0 Tierra para seguidores de fuente
SF3.

22 | Vpps 0.0 Tierra para seguidores de fuente
SF4.

23 | Vaai =1.8 Ajuste de corriente de GATE
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para SF1 (fuente primaria de
corriente para los SF1.

24 | Vaez =-1.8 Ajuste de corriente para los SF2
del registro de columnas

25 | Vaas ~1.8 Ajuste de corriente para los SF3
del registro de columnas.

26 | Vgas =1.8 Ajuste de corriente auxiliar para
los SF1 de las celdas unitarias.

27 | Vnes

28 | Venzrot 0.0,-5.0 Control para operacién en 16 o
32 salidas

29 | lmux

Dados estos voltajes, es necesario disefiar una tarjeta de polarizacion para la
alimentacion del detector, las referencias y voltajes de offset de los convertidores
Analdgicos a Digital, la electrénica de lectura, etc.

Como se puede apreciar de la tabla, el detector requiere de 29 voltajes de polarizacion,
algunos de los cuales son temporizados. Algunos voltajes son generados internamente.
Estos voltajes de polarizacion son generados por medio de convertidores Digital a
Analdgico para permitir una calibracién por computadora desde la interfaz de usuario. Los
convertidores DAC que se utilizardan son los DAC 8420, que constan de cuatro
convertidores DAC de 12 bits seriales dentro de un mismo circuito integrado.

La palabra serial de estos convertidores es de 16 bits, lo cual deja libres 4; 2 bits para
seleccionar internamente los DACs individuales y 2 bits para seleccionar, por medio de un
de-multiplexor externo, a cuatro DACs independientes. Esto nos permite utilizar 16
voltajes de polarizacién independientes con una palabra de 16 bits. Se pueden utilizar
también los dos bits de seleccion de convertidor interno para seleccionar otros cuatro
DACs externos. Adicionalmente a los DACs, la tarjeta de calibracion incluye referencias
de voltaje de precision.

El sistema debe incluir la opcion de calibrar estos voltajes manualmente, en caso de que
alguna componente llegara a fallar. La decodificacion de la palabra de entrada de 16 bits
puede realizarse por medio de légica digital o utilizando un microcontrolador o DSP, lo
cual permite darle mayor flexibilidad al disefo.

4.4 Sistema de preamplificacion y conversion AD

Las componentes medulares del sistema de adquisiciéon de datos del instrumento se
basan en el preamplificador asi como en el convertidor analégico a digital ya que de ellos
depende en gran medida la precisién de los datos obtenidos del detector.

El detector sera operado en el modo de lectura de 16 salidas. Se cuenta con 8
convertidores analégico a digital (ADC) de 16 bits con ancho de banda de 2 MHz; 500 ns
de tiempo de conversién: 200 ns S/H , 300 ns A/D. Cada una de las salidas del detector
cuenta con un preamplificador en su tarjeta utilizando un FET y la sefial es enviada hacia
un conector de vacio que permite la conexién al preamplificador y multiplexor que se
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encuentran en una computadora tipo industrial (SBC) ubicada en la platina del telescopio
y que se describe mas adelante.

Ocho de las 16 salidas seran seleccionadas a la vez por medio de un multiplexor
analdgico 2:1 implementado con interruptores analégicos de alta velocidad y se utilizara
un convertidor ADC por cada dos salidas. El diagrama a bloques de la etapa de
preamplificacion y salida se muestra en la Figura 12.

4.5 Convertidor Analégico a Digital A/D

El convertidor analdgico a digital que se utilizara (ADC4322, Analogic) es un circuito
hibrido del tipo de muestreo de 16 bits de resolucién con velocidad de conversién de

2 MHz y circuito de muestreo y retencién (S/H) integrado. El convertidor incluye su propia
referencia de voltaje y circuitos de temporizacion internos. El intervalo de sefal de entrada
puede ser configurado para voltajes entre 0 V-10 V, £25 V, +5 V y 120 V, para
aprovechar al maximo el intervalo dinamico del convertidor. El intervalo de entrada para el
cual esta optimizado es de 10 Vpp.

Este convertidor utiliza dos pasos para realizar una conversion (Figura 11). El primer paso
comienza con una transicion de bajada del pulso de disparo Trigger, el cual coloca al
circuito de muestreo y retencién en el modo de retencién (Hold) y dispara la Iégica de
temporizacidn. La senal de entrada (10V) es atenuada (A=-0.2; 2 Vpp) para adecuarse a
los niveles del convertidor e introducida a un convertidor A/D de 10 bits; 35 ns después, la
sefal de 9 bits convertida es alimentada hacia un circuito légico representando los bits
mas significativos (MSB) de la conversion y a su vez alimentada a un DAC de 16 bits,
cuya salida sera comparada de nuevo con la sefal de entrada del convertidor en el
segundo paso.

En el segundo paso la senal de salida del circuito S/H y la sefal de 9 bits del DAC de 16
bits son restadas; el resultado es el error de cuantizacién de 9 bits del DAC (19.5 mVpp).
Este error es amplificado con ganancia A=25.6, lo cual corresponde a 0.25 de la senal en
escala completa del convertidor; esta sefial es a su vez digitalizada a 10 bits, lo cual
corresponde a los 9 bits menos significativos (LSB). Los bits mas significativos obtenidos
en el primer paso se combinan con los nuevos bits menos significativos, con un traslape
de dos bits en un circuitos digital. Los datos digitalizados pueden ser leidos a la salida
(3state). Al finalizar este paso, el convertidor vuelve al modo de muestreo (sample).
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Figura 10. Temporizacién del ADC4322

La Figura 10 muestra el diagrama de temporizacion del convertidor ADC4322 y la Figura
11 el principio de operacion de esta componente.
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Figura 11. Principio de funcionamiento del convertidor A/D ADC4322.




Figura 12. Multiplexor de salida y digitalizacién.

4.6 Sistema de adquisicion y procesamiento de datos

Este sistema se encarga de capturar y procesar las imagenes en bruto entregadas por el
sistema de deteccion. Se utiliza una tarjeta de procesamiento de imégenes basada en un
DSP.

4.7 Control de motores

El sistema optomecanico del instrumento permite varios modos de operacion, lo cual
implica que es necesario mover ciertas componentes dentro de la botella criogénica,
como filtros, rejillas de difraccion, espejos, diafragmas, etc.

El disefo de este instrumento contempla el uso de motores criogénicos internos para
evitar el uso de traspasadores. Se escogieron unos motores de pasos disefiados para
ambientes extremos: permiten ser operados en vacio de hasta 10" bar y a temperaturas
en el intervalo de 3.15 - 590 K. (Su precio es de aproximadamente 1000 USD).

Estos motores son pequenos (19 mm de diametro) con 200 pasos por revolucion,
imprimen torcas de hasta 3.8 Nm

Dado que estos motores serdn operados en condiciones superconductoras, a
temperaturas de alrededor de 20 K, la resistencia de los embobinados tiende a cero, lo
cual impone el uso de fuentes de corriente para la operacién de estos dispositivos. El
controlador consiste en un circuito integrado para control de motores estandar con fuentes
de corriente montadas a las salidas de control para cada bobina.

Se utilizaran dos motores, uno para el movimiento de la rueda de filtros y otro para la
seleccion de la rejilla de difraccion para el modo espectroscopico y un espejo plano para
la camara directa.
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4.8 Lectura de transductores

Es necesario conocer los parametros internos del contenedor criogénico como son la
presion interna, posicién de las ruedas de filtros y rejillas, posicién de diafragmas, rendijas
y orificios (pinoles), posicién de temperatura del detector, temperatura ambiente dentro del
criostato para operar el sistema de manera optima.

Para esto se requiere de una tarjeta de acondicionamiento para cada uno de los
transductores del sistema que proporcione la polarizacién necesaria y que permita la
lectura, amplificacion y conversién analdgica a digital de cada uno de ellos. La mejor
opcién para la lectura y digitalizaciéon de estos transductores es utilizar una tarjeta de
adquisicion de datos. Se adquirié una tarjeta de bajo costo y alta resoluciéon de National
Instruments (PCIB035E) que permite la lectura de 16 entradas analogicas a 200KS/s y 16
bits.

Sensores de posicion

Los transductores que se utilizaran para determinar la posicién de las ruedas de filtros y
rejillas seran transductores de efecto Hall criogénicos. En la rueda de filtros se fijan uno o
mas imanes y en una base fija frente a la rueda y a la misma altura a la que se encuentre
el iman sobre la rueda, se coloca el sensor. Con esto, al pasar el iman frente al
transductor se generara una sefal indicando que la rueda se encuentra en la posicion
cero. Existen sensores de efecto Hall que pueden ser operados bajo condiciones
criogénicas, desde 4.2 hasta 375K. Estos son de tipo transversal, en el cual el campo
magnético es perpendicular al sensor. Un sensor de efecto Hall (Figura 13) entrega un

|
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Figura 13. Sensor de efecto Hall tipo transversal.

voltaje que es proporcional al campo magnético B, a la sensitividad del detector S y al
seno del angulo entre el campo magnético y el sensor 0: Vy=BSsen®. Si sobre la rueda
se instala uno o més imanes, es posible determinar, junto con los pasos del motor, la
posicion de un filtro, rejilla, etc.

Sensores de temperatura

El cridstato requiere de al menos dos sensores de temperatura, uno para determinar la
temperatura del detector y otro que mida la temperatura del interior del cridstato en uno o
mas sitios. Existe una serie de detectores de temperatura que pueden ser utilizados para
las temperaturas criogénicas de este instrumento, desde junturas de Silicio o Arseniuro de
Galio hasta termopares.

Los sensores que mejor se adaptan a las necesidades de este sistema son las junturas
de silicio, ya que son de bajo costo, faciles de manejar y operan dentro del intervalo de
temperaturas requerido, ademas de ser fabricados sin encapsulado, con la juntura

ESTA TESIS NO SALE =~ °

OE LA BIBLIOTECA



expuesta, para una respuesta térmica mas veloz . El intervalo de operacién de estos
dispositivos es de 1.4 a 325 K.

18 bl it ool i | T AR B T T

15 CurveDT670

14

12

10

0s

Voltage (valts)

)]

04

oz

oD Lo i IPPPE PP NPT PP | 1
05015015]203253303350400403503

temperature (kelvin)

Figura 14. Curva caracteristica para sensores de temperatura de Si. (Lakeshore, Inc.)

Estos sensores responden a una curva caracteristica de voltaje contra temperatura que se
muestra en la Figura 14. Para su operacion, requieren de una fuente de corriente de
precision de 10 pA. La senal de voltaje de estos sensores sera leida con la tarjeta de
adquisicion de datos para ser desplegados en la computadora de control del instrumento.

Sensores de presion

Existen dos tipos de sensores de presién para medir la calidad del vacio dentro de una
botella criogénica, los de tipo termopar y los de ionizacion. Ambos son complementarios
ya que en conjunto permiten medir el intervalo de presién atmosférica desde 1 Torr
hasta 107'° Torr. Para el caso de los cridstatos para mstrumentac:én astronomica, se
reqmere medir presiones hasta de aproximadamente 10 Torr. Los transductores de
presion por termopar tlplcamente son capaces de medir desde la presién atmosférica
hasta alrededor de 10° Torr. Su principio de operacion se basa en medir el cambio de
conductividad térmica de un gas en funcion de su presion. Se tiene un filamento a través
del cual fluye una corriente constante, cuya temperatura es monitoreada por medio de un
termopar. Se mide la temperatura del filamento, que aumentara conforme disminuya la
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presion del gas. Estos sensores tienen la desventaja de ser de respuesta lenta. Para
obtener lecturas de presiones aun mas bajas, se requiere utilizar medidores de presion de
tipo ionizacién. Estos sensores miden presiones de hasta10'® Torr. Se basan en la
emision de electrones por medio de un filamento de Tungsteno que chocan con los
atomos del gas cuya presion se requiere medir y los ionizan. Se tiene un colector y
acelerador de electrones, conformado por una reja con un voltaje positivo con respecto al
filamento. Un colector de iones opera a 0 V y se mide el voltaje que es funcién de la
presién del gas.

5. Lectura y Analisis de Datos

Debido a la alta radiacién de fondo a la que esta expuesta un detector para el mediano
infrarrojo, a pesar de su tamafo de pozo mayor, éste se saturara muy rapidamente, por lo
que es necesario repartir el tiempo de integraciéon entre varias lecturas independientes
que luego se suman para obtener una imagen con el tiempo de integracion equivalente a
la suma de todos los subtiempos de integracién. Las imégenes se suman digitalmente en
una tarjeta de preprocesamiento, y solamente se almacena la imagen correspondiente a
la suma de todas las imagenes que conforman un tiempo de integracién dado.

Esto hace que este tipo de detectores tenga que ser leido a alta velocidad para evitar la
saturacion.

En general, el tiempo minimo de lectura de un arreglo depende del modo de lectura que
se seleccione.

En general, en los instrumentos infrarrojos no se utilizan obturadores para determinar el
tiempo de integracion, principalmente por la necesidad de enfriar esta componente y en
segundo lugar, debido a que se requiere que ésta pueda ser accionada rapidamente. El
tiempo de integracién se controla a través de una serie de pulsos que reestablecen el
arreglo y lo exponen nuevamente a la radiacién.

Software / Interfaz de Usuario

Para operar el instrumento se requiere de una serie de paquetes de programacion que
permita la interaccién con el usuario. Estos paquetes, instalados en una computadora
separada ubicada en el cuarto de observacion del telescopio, realizan la calibracion asi
como el manejo del instrumento en una y se conectan a la computadora SBC que alberga
al instrumento via ethernet. Los paquetes principales son la consola de control del
instrumento para realizar observaciones y la consola de ingenieria del instrumento, que
permite su diagnostico y calibracién. También se requiere la interaccién y sincronia con
un sistema separado (existente) de control de las oscilaciones del secundario (chopping)
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Capitulo 4. Disefnio conceptual del sistema dptico de un
instrumento para el infrarrojo medio basado en un
detector IBC

1. Requerimientos observacionales

Las observaciones astronomicas bidimensionales en el intervalo del infrarrojo mediano
representan un campo nuevo y dinamico con multiples aspectos que requieren de
distintas tecnicas de observacion. Existen béasicamente cuatro tipos de modos de
observacion en Astronomia: fotometria / imagen directa, espectroscopia, polarimetria e
interferometria. Cada uno de estos instrumentos permite atacar distintos fendmenos, por
lo que es importante que un instrumento abarque la mayor cantidad de modos de
observacion posibles sin complicar demasiado el instrumento.

El fotdbmetro permite medir la intensidad de radiacion de una fuente dentro de un ancho de
banda determinado por un filtro. El espectrografo permite estudiar la distribucion de
energia de una fuente en funcién de la longitud de onda. El polarimetro permite derivar
informacién geométrica de la regién de interés por medio de un material birrefringente
(modulador) el cual es sensible al plano de vibracidn de la luz incidente con un
polarizador. El interferémetro utiliza relaciones de fase coherentes para conseguir efectos
de interferencia.

En el caso particular del instrumento que aqui se presenta, se incluira tanto un modo de
camara directa con reductor focal 2:1 y una serie de filtros, asi como un modo

espectroscopico con dos rejillas de difraccion.

El primer pardmetro que se debe de tomar en cuenta es el ancho de banda espectral del
detector en conjunto con las ventanas atmosféricas en ese intervalo. Para el caso del
detector IBC se pueden definir los intervalos de observacién en funcion de las siguientes
ventanas atmosféricas generales de 2 a 30 ym (Tabla 1).

Tabla 1. Bandas atmosféricas definidas por B. Jones !'?.

Ventana | A inicial A final
(1m) (um)

K 1.96 2.48

L 3.06 4.03

M 4.5 5.1

N 8.1 13.1

Q 15.5 26.5
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En base a estas ventanas se definen los filtros que se utilizardn en el sistema. Para
maximizar la eficiencia del sistema, el ancho de banda de estos filtros debe encontrarse
dentro de la zona de maxima transmisién de la ventana atmosférica correspondiente.
Tanto los filtros como las ventanas atmosféricas no son idénticos para cada observatorio y
dependen del fabricante y de las condiciones del sitio de observacion, respectivamente.

2. Escala de placa

La escala de placa EPre de un telescopio se puede describir como el niumero de grados,
minutos o segundos de arco que corresponden a un numero de centimetros o milimetros
en el plano focal.

En general la escala de placa debe ser tal que un pixel sea de al menos |la mitad del
tamano de una fuente puntual al limite de difraccién. Esto significa que el arreglo debera
ser leido espacialmente de acuerdo al teorema de muestreo de Nyquist.

_a escala de placa de un telescopio se define como:

¥
EP,, = 22529 pymm (1)
y
F =D, % f F,, [mm] (2)

en donde Dig es el diametro del telescopio en mm, Fre es la distancia focal del telescopio
en mm, v f/#r, es el cociente adimensional de Frq v Dreg, con 1 rad = 206265 "y 2 1mrad =
360"

Para el caso del telescopio de 2.1m del OAN-SPM, utilizando el secundario /27
(Frei= 56.7E3 mm), se tiene una escala de placa de 3.64 "/mm o0 0.182 "/pix.
E! Angulo subtendido en el cielo por un pixel esta dado por |a relacion:

6= EP,d (3)

pix

siendo dyx el tamafio de cada pixel en mm. En el caso del detector IBC, utilizando la
escala de placa de 3.64 "/mm y tamafos de pixel de 50 um por lado, se obtiene 6=0.182

' igs. 73-76).
La escala de placa del detector se puede expresar como * F39% 7376);

_206265%d,,
nix Dm[ * f/#(,nm

con
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f /#1‘(”'1 = F;‘ﬂnl /Dr'{:m (5)
tenemos:

n = — Tl . (6)

Det

Para nuestro sistema, por ser un reductor focal, se tiene que m=0.5, y f/#cam = 13.5, con
EP4.,=7.28 "/mm o 1.092 "/pix.

El limite de difraccion de un telescopio By, en funcidn de su diametro y la longitud de
onda de observacion, esta dado por:

6,=122

A
o b—‘ , [rad] (7)

o bien,

_ 1.22*(206265)4
el D

el

it (8)

El limite de difraccion 8, para el telescopio de 2.12 m en SPM, observando a longitudes de
onda desde el visible hasta en infrarrojo medio y un estimado del seeing promedio de
SPM @ 0.5um (0.85 arcsec) y asumiendo que rp s proporcional a A*® y ®geaing=Nr se
muestra en la Tabla 2:

Tabla 2. Comparacion del didmetro del disco de Airy con el diametro del seeing promedio para
longitudes de onda desde el visible (0.5pm) hasta el mediano infrarrojo (10pm).

Limite de Limite de Seeing Limitado por
Lengitud de difraccion (%) difraccion (%) Promedio(*) seeing
oenda (Um) Radio de Airy D airy FWHM Dsseing Dseeing>Pairy
(1.22NMD) (2.04ND)
0.5 0.06 0.10 0.65 St
1 0.12 0.20 0.56 Si
2.5 0.30 0.50 0.47 En el limite
5 0.60 1.00 0.41 No
8 0.95 1.58 0.37 No
10 1.20 2.00 0.36 No

Para realizar el disefio o6ptico del instrumento se utiliza la imagen que entrega el
telescopio con su secundario correspondiente, en nuestro casc el /27 y un reductor focal
2:1 (m=0.5), con f/#eam = 13.5. Con la ecuacién (4) se calculd 8, obteniendo 8,,=0.364".
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3. Sistema 6ptico del telescopio de 2.1 m en SPM

El instrumento que agui se presenta sera utilizado en el telescopio de 2.1 m en SPM, por
lo que es importante tomar en cuenta las caracteristicas Opticas de este telescopio, como
son el tamano de la imagen, las aberraciones, la escala de placa asi como la distancia de
la platina al plano focal.

La Figura 1 muestra la configuracion del telescopio de 2.1 m en SPM con el secundario
f/27 (f/26.8801) (E. Luna). Como puede verse, se trata de un sistema Cassegrain con una
distancia focal efectiva de 56.9086 m.

30 LRYOUT

TELESC. 2.1 M. /27,65 S5.P.HM. (IR)
FMOMH FES 23 2094

2MF JUPG . ZMX
CONFICURATION | OF |

Figura 1. Configuracidn dptica del telescopio de 2m en SPM utilizando el espejo secundario /27.

La Figura 2 muestra el diagrama de manchas que entrega esta configuracion a 0.5um, 1
um, 5 pm y 10 pm, respectivamente. El diagrama de manchas permite ver la calidad de
imagen de un sistema Optico, es decir, es una coleccion de rayos trazados desde un
objeto puntual a través de varios puntos en una apertura y muestra como se proyecta este
objeto en el plano de la imagen de la configuracién. En el caso de los diagramas de
manchas de la Figura 2, el primer renglén muestra la imagen proyectada para el campo 0
o sobre el eje oOptico. El segundo y tercer rengldn muestran la imagen para un campo de -
0.02 y 0.02 grados, respectivamente. La columna central muestra la imagen en el mejor
foco y las columnas restantes muestran la imagen a £50 y =100 um del foco. El circulo en
el centro de cada imagen representa el tamano del disco de Airy o limite de difraccion.
Conforme se utilizan longitudes de onda mayores, el tamafio del disco de Airy crece (con
respecto a la escala en la esquina superior derecha) y a partir de 4 um el sistema se
aproxima al limite de difraccién, ya que el tamafno de la imagen entregada por el
telescopio comienza a ser igual o0 menor al tamano del disco de Airy. Como puede verse,
la imagen no es ideal. Esta configuracion presenta principalmente aberracion de coma y el
sistema Optico del instrumento que se disefia debera trabajar con esta imagen vy
optimizarla.
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Figura 2. Diagrama de manchas para el telescopio de 2.1m para cuatro longitudes de onda: 0.5, 1, 5

y 10 pm,

4. Eficiencia del sistema

Todo instrumento cientifico requiere tener una razén sefal a ruido Io mas alta posible, por
lo que es necesario maximizar el numero de fotones de la fuente detectados y reducir la
emision de fondo, es decir maximizar su eficiencia. Una medida de esta eficiencia es el
llamado “throughput’, que se define como el producto de los factores de eficiencia de

cada uno de los elementos que componen el instrumento y que se listan a continuacion:

f) Eficiencia de la(s) rejillas de difraccion
Q) Eficiencia cuantica del detector.

a) Transmisién atmosferica

b) Reflectividad de los espejos

c¢) Oscurecimiento por el espejo secundario
d) Transmision de la ventana del cridstato
e) Transmisién de los filtros
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En el caso de nuestro instrumento, la Tabla 3 muestra un estimado de la eficiencia a 10
Km, desglosado en cada una de sus componentes:

Tabla 3. Eficiencia del sistema (throughput).

ELEMENTO %

Transmision atmosférica (@11um) | 97
Espejo primario 96
Espejo secundario 96
Oscurecimiento secundario 87
Transmision ventana AgBr 76
Reflectividad 4 espejos (cam/col) | 93
Transmision de filtros 60
Eficiencia rejlllas difraccion 65
Eficiencia cuantica IBC 42
TOTAL 9%

5. Rejillas de difraccion

El diseno optico del instrumento que se presenta contempla la posibilidad de hacer
observaciones en modo espectroscopico. Se incluira una rejilla de difraccién optimizada
para observacicnes en dos bandas atmosféricas.

Se presenta un breve resumen del funcionamiento de las rejillas de difraccién y los
parametros necesarios para incluirlas en el disefio del instrumento.

5.1 La ecuacién de la rejilla

La Figura 3 muestra el principio de funcionamiento de una rejilla de difraccidn. Este
dispositivo consiste de una superficie reflectora (o transmisiva, en su caso) sobre la cual
se maguinan una serie de ranuras con una distancia 4 entre si. Al incidir luz
monocromatica sobre esta superficie, es difractada en direcciones discretas. Para cada
espaciamienio d de las ranuras, existe un grupo de angulos discretos para los cuales la
luz difractada por una ranura estd en fase con la luz difractada por otra ranura,
combinandose de manera constructiva.

En la figura se muestra un haz de luz con longitud de onda A que incide con un angulo a
con respecto a la normal de la rejilla (linea punteada) y que es difractado por ésta con
angulos £, que se miden desde la normal hacia el rayo. El signo del haz difractado se
define como positivo, si el haz es difractado en el mismo lade de la rejilla por el que
incidio (respecto de su normal) y negativo si es difractado hacia el lado contrario de la
rejilla. Para derivar la ecuacién de la rejilla® se pueden utilizar frentes de onda
(superficies de fase constante) como se ilustra en la Figura 4. La diferencia de camino
optico entre el haz incidente (d sin a) y el difractado (d sin f) se puede expresar como:
dsina+dsin g, con fi<0.
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Figura 3. Caracteristicas de las rejillas de difraccion.
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Para que pueda existir interferencia constructiva entre estos haces, se debe cumplir que
su diferencia sea igual 0 un mditiplo entero de la longitud de onda de la luz incidente en la
rejilla. Para todos los demas angulos, existira algun grado de interferencia destructiva.

A esta relacion se le conoce como la ecuacién de la rejilla y se puede escribir como:

mA = d(sina +sin ) (9)
¢ bien,
GmA =sina +sin 7 (10)

Se tiene que d es la distancia entre ranuras, a es el angulo de incidencia, p el angulo
difractado. A m se le denomina como orden de difraccién y es un mdltiplo entero de la
longitud de onda A. G se define como la frecuencia de rasurado: G =1/d y es el parametro
de diserio que indica el ndmero de ranuras por milimetro en una rejilla. Para una longitud

de onda ) dada, todos los valores de m para los cuales se cumple lmd/d | <2 derivaran

en una configuracién valida.
Despejando 3 de la ecuacion (9), se obtiene la relacién:

!
B(A) = arcsin m?/{—sin &’J (1
\

Le rejilla se comporta como un espejo (B = -a para tedos los valores de )) cuando m=0. A
este caso se le dencmina orden cero.

Cuando a=p se tiene el caso de Littrcw y el haz es difractado en la direccion del haz de
incidencia:

mA = 2d sing (12)

Existe mas de un cenjunto de valores del espaciamiento entre ranuras 4 y los angulos a y
B para los cuales se cumiple la ecuacion (1) para mas de una lengitud de onda A, asi como
ciertas longitudes de onda, que al ser multiplicadas por un nimero entero m, cumplen con
las condiciones para interferencia constructiva. Esto significa que la diferencia de caminc
optico sea un multiplo entero m de la longitud de onda. A estos valores de m se les
denomina ordenes de difraccion. De la ecuacion de la rejilla se puede deducir que
solamente pueden existir drdenes de difraccién para los cuales se cumpla:

\m/l/d |<2, ya que de lo contrario se obtiene [sina +sin 8 \>2, lo cual no tiene sentido

fisico. Para m =0 se tiene reflexion especular, a la cual se le denomina orden cero y se da
cuando f=-a.

Ya que es posible que la luz se difracte para drdenes positivos y negativos se tiene
-2d <md <2d.

El problema de tener méas de un orden de difraccién reside en que los espectros de los
érdenes sucesivos se sobreponen, resultando en espectros ambiguos, es decir, la luz con
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longitud de onda A difractada, en el orden m =1 coincidira con la luz de longitud de onda
N2 en el orden m =2. Esto se puede resolver utilizando filtros apropiados.

Dispersion:
La dispersion es una medida de la separacion tanto angular como espacial de la luz
difractada de distintas longitudes de onda.

Dispersién angular:

Para obtener la dispersion angular D = d3/dA de un espectro de orden m, entre las
longitudes de onda A y A+AA, y con B representada por (11), se deriva la ecuacion (9):
m dp

— = e s 13
PR (19)

que se puede escribir como:

op m m
2" T =G 14
. deosp d sec f = Gmsec 3 (14)

Si se introduce la ecuacién de la dispersion (9) en la ecuacion (14), se obtiene una
ecuacion general para la dispersion angular:

_9f _ sena+senpf (15)

S04 Acosf
y para el caso Littrow:
Dz?’fz%tanﬂ (16)

La dispersion lineal R de un sistema con rejilla esta dado por:
R=mN, (17)

donde m es el orden de difraccién y N el nimero total de surcos iluminados en la rejilla.
Si se sustituye m de la ecuacion de la rejilla en la ecuacion (17) se obtiene:

R = Nd(sena + senf3) o bien (18)
A
R < W(Sena/; senf3) (19)

para el caso en que los surcos estan espaciados uniformemente y la rejilla es plana, en
que se puede utilizar el ancho de la rejilla W.

Como sina+sin 8 | <2, la resolucion maxima de una rejilla queda dada por:

2W
Ryax = il (20)
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La resolucion R de una rejilla de difraccion es su capacidad de separar lineas espectrales
adyacentes de longitud de onda A. Se puede expresar como:

A
R=" 21

A (21)

AA es la diferencia en longitudes de onda entre dos lineas de igual intensidad que se
pueden resolver sin ambigliedad: Al-A42 > AA. A esta cantidad se le llama limite de

resolucion.

6. Descripcion del sistema dptico

El sistema optico del instrumento permitird dos modos de operacion: camara directa y
espectroscopia con una rejilla para las bandas L y M. Para su disefio se utilizé éptica
reflectiva (colimador y camara) a través de parabolas fuera de eje de aluminio recubiertas
de oro. Se presentan dos disefios, ambos configurados como reductor focal 2:1. Uno de
ellos utiliza un colimador y una camara y el segundo dos sistemas colimador-camara
multiconjugados. Se presentan las ventajas y desventajas de cada uno de ellos asi como
una comparacion con el sistema dptico del CID-BIB.

El diseno de sistemas opticos para el IR medio presenta una serie de dificultades que no
se dan en la optica del visible. La diferencia mas importante entre un sistema para el
visible y uno para el mediano infrarrojo es que la dptica del ultimo debe enfriarse para
minimizar su propia radiacion. Esto implica algunas limitantes en el disefio como es el
tamano y los materiales. La temperatura tipica de operacién del sistema optico de un
instrumento sensible entre 2 y 30 uym es de alrededor de 30 K. Ya sea que para su
enfriamiento se emplee He liquido o un sistema de recirculacion de He, ambos son muy
costosos y toma mucho tiempo alcanzar la temperatura de operacién. Esto implica que se
requiere que el sistema tenga una masa térmica reducida, por lo que tiene que ser lo mas
compacto posible. Otra de las limitantes importantes que se deben considerar son los
materiales para la construccion de un sistema dptico. Debido a que el ancho de banda de
los detectores infrarrojos es tan grande (26 um para BIBs vs. 0.7 pm para detectores tipo
CCD), es dificil encontrar un material que sea adecuado para ser utilizado como
lente/ventana, que cubra el ancho de banda requerido con caracteristicas mecanicas,
quimicas y de eficiencia adecuadas. Harris® presenta varios materiales empleados para
la fabricacion de componentes para el IR asi como sus ventanas de transmision.

La gran mayoria de los materiales empleados para fabricar componentes opticas para el
IR estan basados en materiales cristalinos, que por su naturaleza anisotropica, presentan
propiedades indeseables como birrefringencia, clivaje, solubilidad en agua (materiales
higroscopicos), sensibilidad de la transmisiéon a la temperatura, baja resistencia a la
deformacion, fragilidad (quebradizos), etc. Estos materiales presentan una eficiencia de
transmision de entre 40 y 90%. Dadas las caracteristicas mecanicas de estos materiales,
su manufactura y pulido son complicados y costosos y su operacion requiere de
condiciones fisicas especiales (ambientes controlados en temperatura, humedad vy
presion).
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Utilizar optica reflectiva evita muchos de estos problemas. Una de las principales ventajas
de los espejos es el ancho de banda y la eficiencia que presentan. Si se utilizan
recubrimientos de oro, la eficiencia es cercana a la unidad (reflectividad > 97% @ 0.7 uym
y > 99% @ 12 um) sobre todo el ancho de banda de operacién del instrumento. Este
recubrimiento tiene ademas la ventaja de ser muy estable y de no requerir de
recubrimientos protectivos adicionales. Es posible disefar un sistema optico simple y
eficiente utilizando componentes prefabricadas de muy alta calidad 6ptica y bajo costo.
Este enfoque de diseno permite también mucha flexibilidad. El material empleado para el
sistema es “estable”. Es posible disefar el sistema Optico empleando un sdlo material
para las componentes reflectivas (no asi para los filtros y la rejilla de difraccion), por lo
que su comportamiento térmico sera mas predecible y homogéneo.

El diseno optico del instrumento se realizo utilizando parabolas fuera de eje comerciales
de aluminio 6061-T6 (Janos Technology) con calidad Optica de M4 @ 0.65 ym vy
microrugosidades entre 50 y 150 A rms. Las caracteristicas de las parabolas se muestran
enla Tabla 4 y la Figura 4.

Se realizaron dos propuestas distintas para comparar su rendimiento y elegir la mejor. Se
utilizé el paquete para disefio 6ptico ZEMAX y el disefio se basd en la configuracion /27
con secundario oscilante del telescopio de 2.12 m de SPM.

La optica serd instalada dentro de una celda criogénica que se describe mas adelante.
Para albergar este sistema dentro de un cridstato, es necesario doblar el haz varias
veces, para lo cual se utilizaran espejos planos de aluminio, también recubiertos de oro.

Tabla 4. Caracteristicas 6pticas de los espejos fuera de eje empleados en el disefio (Janos
Technologies).

Diametro Distancia Distancia Angulo  Offset OffsetY Espesor Espesor Distancia Calidad

|
| D Focal Focal X mm L1 mm L2 mm a optica

| mm madre f efectiva 0 mm montura  superficie
| mm mm B mm @0.6 um
| 50.80 101.60 108.89 30° 54.36 54.45 20.07 6.36 105.9 N4

| 50.80 203.20 217.78 30° 109 108.89  20.07 6.35 200.9 N4
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Figura 4. Propiedades de los espejos parabdlicos fuera de eje (Janos Technologies).

6.1 Sistema “Mono Z2” 2:1

La primera propuesta de disefio que se presenta es un sistema reductor focal 2:1
utilizando dos parabolas fuera de eje; se le denomina “Mono Z". La configuracion optica
se presenta en la Figura 6.

El haz f/27 del telescopio de 2.12 m atraviesa una ventana de AgBr y es enmarcado por
un diafragma de campo situado en el plano focal del telescopio dentro del cridstato. El
diafragma de campo puede ser intercambiado por una rendija para el caso
espectroscopico. El haz se desenvuelve y llega a un colimador compuesto por una
paréabola fuera de eje. A la distancia focal del colimador se forma la pupila del sistema, en
la cual se colocan un diafragma de Lyot, una rueda de filtros y un mecanismo de seleccion
para la rejilla de difraccion o un espejo plano. El haz es interceptado por una segunda
parabola fuera de eje que compone la cadmara objetivo y que enfoca el haz con una razén
focal f/13.5 sobre el detector. Su distancia focal corresponde a la mitad de la distancia
focal del colimador para conformar el reductor 2:1. En varios sitios del circuito éptico estan
previstos diversos bafles negros y frios. El diafragma de Lyot reduce la emision de fondo
de las superficies no especulares. Este diafragma contiene la imagen del secundario, sus
tirantes (arana) y el agujero central del espejo primario.

La rueda de filtros tiene 10 posiciones y contiene los filtros M, N, y la serie de Silicatos,
una posicion vacia y un orificio (pinhole). Esta rueda debe estar ligeramente inclinada con
respecto al haz para evitar que se formen imagenes fantasma.

La configuracion fuera de eje de las parabolas del sistema provoca que la pupila se
encuentre inclinada con respecto al eje del haz optico. Otra caracteristica de un sistema
optico fuera de eje es que el plano focal es curvo, traduciéndose en una incidencia
inclinada y curva en su plano focal. Esto produce escalas de placa distintas en cada eje
del detector. Esto sucede también con la &ptica del instrumento CID-BIB. Las
especificaciones del sistema se muestran en la Tabla 5:
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Tabla 5. Especificaciones del sistema Mono Z:

Campo:
Angulo de incidencia: 479
Escala de placa con reductor: f/13.5 EPger= 7.28 "/mm
Eje x (240 pixeles, 12mm lado): 32% mayor: EPy= 9.61 "/mm
Eje vy (320 pixeles, 16 mmy): 100%: EP,=7.28 "/mm
Tamano de pixel: 50 pm x 50 ym
Tamanfno del detector: 16 mm x 12 mm ; 20 mm diagonal
Parametros de la rejilla:
Rayado: 95 lineas/mm
Angulo de blaze: 32°
Parametros de la rendija:
Ancho: 200-300 pm '
Largo: 40-44 mm *

6.1.1 Disefio optico

La Figura 5 muestra la configuracion éptica del sistema Mono Z. Se puede observar la
zona pupilar en la cual se puede seleccionar entre los modeos de camara directa y
espectroscopfa. Notese en plano focal inclinado y su curvatura. En la seccion 7.2 se
muestra una propuesta de ensamble optomecanico para este circuito optico.

6.1.2 Calidad de imagen (camara directa)

El diseno del sistema Mono Z se emplea comunmente en sistemas infrarrojos; el emplec
de componentes opticas fuera de eje le impone una calidad de imagen caracteristica que
se muestra a continuacion. La Figura 7 muestra dos diagramas de manchas para 3 um
(superior) y 10 um (inferior). El diagrama de manchas permite visualizar las aberraciones
del frente de onda que produce la configuracion dptica. Debido a que las parabolas se
encuentran fuera de eje, aberraciones como el astigmatismo y la coma se acentdan si no
se encuentran perfectamente alineadas y distanciadas entre si.

Para 3 pm el radio del disco de Airy es de aproximadamente 50 pm y &l radio rms de las
imagenes para todo el campo son de aproximadamente 30 pm. Para 10 pym el radio del
disco de Airy es de 133.5 pm y el de la imagen, para todos los campos, es cercano a 50
pm. A 8 um las imagenes se encuentran por encima del limite de difraccion, por lo que las
aberraciones no son apreciables en la imagen de difraccién (inferior) como si lo son en el
primer anillo luminoso de la imagen de difraccién para 4.7 um (superior) de la Figura 8.
Finaimente, la Figura 8 muestra el mapa del frente de onda del planc de la imagen. En
este mapa se pueden apreciar las aberraciones que presenta el sistema. En este caso se
observa tilt y defoco.

"La rendija debe acoplarse a las condiciones de seeing y/o al disco de Airy para las observaciones
deseadas. Parael 2.12m a4 uym: 0.47”
* Para albergar el lado del detector de 12mm.
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Camara

Oetectar

1

Cclrmacor

D«aliagma de campo

Prano focal delt
- lelescopio

Figura 6. Disefo optico del sistema denominado Mono Z, con una sola cdmara y un colimador.

Se muestran el plano focal del telescopio con haz f/27 y el plano focal del instrumento (f/13.5).
Notese como la incidencia inclinada modifica la escala de placa en un eje del detector, que en este
caso, para 472 de angulo de incidencia es 32% mayor en el eje x del detector, por lo que no cabe todo
el campo incidente desde el plano focal del telescopio. Se puede apreciar el diafragma Lyot, que
enmascara las emisiones de fondo del espejo secundario y los tirantes del telescopio. Cercanos a la
pupila se deben colocar los filtros asi como un espejo plano o una rejilla de difraccién para tener
acceso a los modos de camara directa y de espectroscopia.
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Figura 7. Diagrama de manchas para 3 pm (superior) y 8 pm (inferior). El circulo representa el
tamano del disco de Airy (100 pm y 267 pm, 3 y 8 pm, respectivamente). La escala (barra superior
izquierda) es de 200 pm. Las imagenes presentan principalmente aberracion de astigmatismo y
tienen un radio rms de ~ 30 pm y 50 ym para 3 y 8 ym, respectivamente.
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de las imagenes es ~2.5 veces menor que el limite de difraccion. A 4.7 ym, el primer
anillo del disco de Airy presenta distorsiones debido a las aberraciones de la imagen.
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Figura 9. Mapa del frente de onda del sistema Mono Z. Se puede observar algo de Tilt y
defoco.

6.1.3 Calidad de imagen (modo espectroscdépico)

La Figura 10 muestra el sistema Mono Z en modo espectroscépico. En la pupila se coloca
una rueda que permite seleccionar una rejilla de difraccion (se tiene considerado agregar
otra rejilla para una etapa futura) o un espejo plano para camara directa. La Figura 11
muestra el diagrama de manchas para un espectro centrado en 4.7 um con dA=0.65 um.
A la izquierda se muestra una barra de escala que muestra el tamafio del espectro. El
circulo que rodea al espectro central representa el disco de Airy y tiene un diametro de
155 um. La imagen cumple con el criterio de Rayleigh, en donde el maximo de la longitud
de onda mas cercana del espectro se encuentra sobre el radio del disco de Airy de la
longitud de onda central.

La Figura 12 muestra la imagen de difraccion de este mismo espectro centrado en 12 um.
Este espectro cumple también con el criterio de Rayleigh. Esto da como resultado dos
curvas gaussianas cuyos centroides pueden ser distinguidos sin ambigledad. La Figura
13 muestra la imagen de difraccion de estos espectros en falso color.El tamano del disco
de Airy a 4.7 um es de 155 um (ver Figura 11), que con la escala de placa del reductor
focal de 0.00728 “/um corresponde a 1.1284", El diametro de la imagen debida al seeing
(Figura 12, Capitulo 1) a 4.7 um es de aproximadamente 0.13 “, lo cual significa que las
imagenes comienzan a estar limitdas por seeing alrededor de 4.7 um. La imagen debida
al seeing cabe en 2.5 pixeles, por lo que se cumple con el teorema de muestreo de
Nyquist. Para longitudes de onda menores a ~ 4 um el seeing impide reducir las imagenes
a menos de 2 pixeles debido a que la escala de placa es de 0.364 "/ pix y el radio del
seeing mediano es de ~ 0.65".Para imagenes mayores a ~ 4 um las imagenes son
menores al disco de Airy, por lo que se excede el teorema de muestreo.
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La Tabla 6 muestra las bandas para las cuales fue optimizado el espectrografo, la longitud
de onda central, el ancho de banda y la resolucion para cada una de ellas.

Camara

“~Plano focal
\deTedor

Rejilla de difraccion

Colimador

Rendijo\

Plano Focal del telescopio

Figura 10. Diagrama de la configuracion éptica del modo espectroscépico del sistema Mono Z. Se
utiliza una rejilla de difraccion de 95 I/mm y 322 de angulo de blaze. En este caso se empled una
rejilla de difraccién de transmisién. El resultado 6ptico es el mismo que si se utiliza una rejilla por
reflexion. Para aplicaciones en el infrarrojo medio no es practico utilizar rejillas de transmision
porque los materiales tienen una baja eficiencia de transmisién y tienen propiedades que dificultan
su fabricacion. El intervalo de longitudes de onda que aqui se emplearon es de 4.2 hasta 5 uym. El
angulo de inclinacion del plano focal es de 3.
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Figura 11. Diagrama de manchas de un espectro centrado en 4.7 pm y con 8A= 0.065 pm (65 nm). Se
muestra el diametro del disco de Airy (155 pm) y la escala que indica el tamafio del espectro (300
um}). Como puede verse, este espectro cumple con el criterio de Rayleigh: el centroide de la imagen
inferior que se encuentra dentro del disco de Airy se encuentra separada de la imagen superior
dentro del mismo por aproximadamente un radio de Airy.

Figura 12. Imagen de difraccién de un espectro centrado en A= 4.7 um y 5A= 65 nm.
Este espectro cumple con el criterio de Rayleigh.
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Figura 13. Imagen de difraccién en falso color de un espectro centrado en 4.7 pm. La separacion
entre las lineas es de 0.007 pm. Se puede ver cémo el maximo de la mancha central (4.7 pm)
coincide con los discos de Airy de las imagenes contiguas.

Tabla 6. Resoluciones para cada una de las bandas para las cuales fue optimizado el sistema.

Banda Longitud de Ancho de Banda | AA . Resolucion
Onda central A | en pm enum | R =NAA
en um

L. 2.8-3.3um 3.05 0.5 0.007 | 435

L:3.3-4.2um 3.75 0.9 0.007 | 535.7

M: 4.5-5 um 4.75 0.5 0.007 | 678.6

6.1.4 Ventajas

Los sistemas opticos para el infrarrojo medio que utilizan espejos en lugar de dptica de
transmision presentan una serie de ventajas que superan algunas limitaciones que
presenta la optica refractiva como es la eficiencia, la complejidad de la manufactura, el
costo y las propiedades de los materiales y las componentes Opticas (dobletes,
coeficientes de expansion térmica distintos, etc.) de que se fabrican.
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El empleo de espejos comerciales de aluminio abate considerablemente el costo. El uso
de un solo material permite predecir con mayor exactitud los cambios térmicos de las
componentes, presentando tambien una deformacién homogénea.

El diseno que aqui se presenta tiene la ventaja de ser muy compacto y simple ademas de
utilizar unicamente dos componentes Opticas para conseguir la reduccion focal
especificada.

6.1.5 Desventajas

Este disefio ("mono Z") es empleado comunmente para la construccién de cadmaras para
el mediano infrarrojo; el modoc de camara directa de este disefio es similar al del
instrumento CID-BIB, con el cual lo que hemos podido constatar las siguientes
desventajas:

Utillizar sistemas con parabolas fuera de eje presenta una serie de problemas en la
calidad de imagen. Utilizar dos parabolas fuera de eje genera principalmente aberraciones
de astigmatismo y coma. También produce una curvatura de campo muy marcada del
plano focal. Esto se traduce en una aparente inclinaciéon del plano focal que degrada la
calidad de imagen en el detector. Este efecto también genera escalas de placa distintas
para cada eje del detector, por lo que la reduccion focal no es la indicada en uno de los
ejes (no cabe todo el campo incidente en el arreglo). La gran inclinacion evita también que
las peliculas antireflejates del detector no trabajen correctamente y el angulo de incidencia
se acerque al angulo de reflexion total.

Otro problema de este diseno es la poca cantidad de espacio libre en la zona pupilar para
la colocacion de filtros, diafragma Lyot y rejilla.

6.2 Sistema “Doble Z” 2:1

El sistema “Doble 2" fue disefiado para superar algunas de las desventajas que presenta
el sistema “Mono Z". Consiste de dos conjuntos colimador-camara acoplados entre si, que
conjugadamente conforman un sistema Optico anastigmatico que reduce
considerablemente la inclinacién y curvatura del plano focal. Este diseno agrega un
conjunto extra de pupila y plano focal que permiten fijar con mayor facilidad las
componentes de la pupila, asi como incluir un corrector de frente de onda pasivo.

6.2.1 Diagrama optico (camara directa)

La Figura 14 muestra la configuracion en camara directa del sistema. Puede observarse
que el primer par de pardbolas es idéntico al sistema “Mono 2. Nétese la gran curvatura
y la inclinacion del primer plano focal. Este plano focal posibilita la colocacion de un
diafragma de campo adicional ¢ un coronografo.

En lugar de colocar el detector en este plano focal, la luz se propaga hacia un segundo
sistema 1:1, en cuya pupila se coloca un mecanismo de seleccion para alternar entre
camara directa (espejo plano) y espectrégrafo (rejilla de difraccion). Este sistema presenta
una inclinacion del planc focal de 129, lo cual repercute en una escala de placa 2.18%
menor en el eje de inclinacion. Las especificaciones épticas corresponden a las de la
Tahla 7.
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Tabla 7. Parametros del sistema optica “Doble 27

Campo:

Angulo de incidencia

12°

Escala de placa con reductor: f/13.5

EPger= 7.28 "/mm

Eje x (240 pixeles, 12 mm lado)

2.18% mayor: EP,=7.438 "/mm

Eje v (320 pixeles, 16 mm)

100%: EP,=7.28"/mm

Tamano de pixel

50 um x 50 pm

Tamano del detector

16 mm x 12 mm ; 20 mm diagonal

Parametros de la rejilla:

Rayado

95 lineas/mm

Angulo de blaze 32°

Parametros de la rendija:

Ancho: 100-150 um °
_Largo: 20-24 mm *

'La rendija debe acoplarse a las condiciones de seeing y/o al disco de Airy para las observaciones

deseadas. Parael 2.12m a4 um: 0.47".
! Para albergar el lado del detector de 12mm.
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Figura 14. Diagrama éptico del sistema Doble Z para imagen directa. Se incluye un juego adicional
de plano focal y pupila. Nétese la marcada curvatura del plano focal 1 y cédmo la curvatura en el
plano focal 2 se ha podido reducir. La incidencia del haz sobre el detector ha sido reducida también
de 472 a 12°, Esto repercute en una variacién del 2.18% en la escala de placa del eje x del detector. El
colimador 1 tiene una distancia focal del doble del resto de las parabolas, siendo el responsable de
la reduccidn focal del sistema.
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6.2.2 Calidad de imagen (imagen directa)

La Figura 15 muestra un mosaico con los diagramas de manchas y la imagen de
difraccion (PSF) para dos longitudes de onda: 4.7 micras y 10 micras.
Para el caso del diagrama de manchas se puede observar la imagen para el haz central y
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Figura 15. Calidad de imagen del sistema “Doble Z” para 4.7 ym (superior) y 10 ym (inferior). A
la derecha se muestran los diagramas de manchas para todo el campo y a la izquierda la
imagen de difraccion. El circulo que rodea las manchas corresponde al disco de Alry. Nétese
como ambos casos se encuentran limitados por difraccion. La barra de escala de 200 uym
representa 4 pixeles.

los extremos del campo. Para ambos casos, el tamafio de la mancha es menor que el
disco de Airy, por lo que se encuentran por encima del Iimite de difraccion. A la izquierda
de las imagenes se muestra una escala de 200 um que representa el tamafo de 4 x 4
pixeles. La condicion de Nyquist se cumple ya que muestrea el disco de Airy con al
menos dos pixeles por lado. La razén de Strehl alcanzada para 4.7 um es del 77%,
mientras que para 10 um es de 94%. La imagen de difraccion (PSF) para ambas
longitudes de onda se muestra a la izquierda. En el caso de 4.7 um se pueden observar
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las aberraciones del sistema que deforman el primer anillo de Airy. Para 10 pm los errores
geometricos son despreciables.

6.2.3 Modo espectroscopico

El instrumento incluye la posibilidad de trabajar con espectroscopia en baja resolucion
para las bandas L, L’ y M. Esto se consigue reemplazando el diafragma de campo por una
rendija asi como el espejo plano por una rejilla de difraccion. La Figura 16 muestra la
configuracion Optica para este modo operacional. La rejilla sera montada sobre una mesa
rotatoria que permitird cubrir con precision las tres bandas mencionadas. La Tabla 8
muestra la resolucion R para las bandas L, L’ y M con dA= 0.09 pm.

El ancho de la rendija es de 300 um y de hasta 20 mm de largo; la rejilla de difraccion
tiene 95 lineas por milimetro, angulo de blaze de 322 y esta recubierta de oro.

Comaro

Deteciof

Plano focal 1
Diatragma de

Lyot \

Plany focal del telescopio

/

T g
Rendiia

Pupila

S| Caomara 2

-

Colimador

S

Colimador 1

Figura 16. Configuracién dptica para el modo espectroscopico del sistema “Doble AR
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Tabla 8. Cobertura espectral del sistema Doble Z.

' Banda Longitud de Ancho de Banda | AA Resolucién
Onda central A | en um en um  R=NAA

en ym

L 2.8-3.3 um 3.05 0.5 0.009 | 338.9
'L':3.3-4.2um 3.75 0.9 1 0.009 | 416.7

- M: 4.5-5 um 4.75 0.5 . 0.009 | 527.8

Se ha previsto la adquisicion de otras rejillas para cubrir las bandas Ny Q o para
aumentar |a resolucion en una banda especifica.
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Figura 17. Diagrama de manchas para un espectro centrado en 4.7 pm y con 8A= 0.9 nm. El ancho
de la rendija debe ser del doble del tamafio de la imagen (en este caso 130 pm). La elipse representa
el disco de Airy. Esta distorsionado debido a que el diafragma de Lyot se encontraba inclinado con
respecto al haz central. La barra a la izquierda es una escala que permite estimar el tamaio del

espectro.

En cuanto a calidad de imagen y resolucion espectral, el sistema espectroscépico esta
también limitado por difraccion, como se puede observar en la Figura 17. Para A=6 nm se
tiene el limite de resolucion para 4.7 pm, segun el criterio de Rayleigh®® P49 472y 478 - |
disco de Airy se muestra eliptico dado que el diafragma de Lyot no se habia adaptado ain
a la inclinacion de la pupila. Esta figura muestra el espectro para un triplete centrado en
4.7 ym con dos lineas separadas 9 nm de la central. La Figura 18 muestra la imagen de
difraccién de este espectro en falso color y en la imagen 19 se aprecia que el espectro
cumple con el criterio de Rayleigh.
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Figura 18. imagen de difraccion lineal en falso color del espectro de la Figura 17.

Notese el disco de Airy.
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Figura 19. Imagen de difraccion del sistema espectroscopico para 9nm de separapién
entre longitudes de onda. Esta configuracién esta por encima del limite de Rayleigh.
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6.2.4 Ventajas

Este sistema Optico presenta una serie de ventajas sobre los disefios convencionales,
como es el “Mono Z" y el CID-BIB. Ademas de tener las ventajas de un sistema de 6ptica
reflectiva que se mencionan en la seccion 6.1.3, la principal ventaja de este disefio es que
se reduce el angulo de incidencia en el plano focal de 472 a 122. Esto repercute en que la
escala de placa sea mas homogénea para el disefio conjugado “Doble Z”, se tenga una
mejor calidad de imagen y una mayor eficiencia cuantica, debido a que por la menor
inclinacion del haz incidente se tienen menos reflexiones sobre la superficie del detector.
La curvatura del plano focal también disminuye, contribuyendo a la mejora de la calidad
de imagen y a la posibilidad de enfocar mejor el detector.

Otra ventaja de utilizar un sistema de cuatro pardbolas conjugadas es que, en adicion al
plano focal y pupila del disefio “Mono Z”, se agrega otro juego de una pupila y un plano
focal, lo cual da mayor flexibilidad ya que se tiene espacio adicional para agregar un
mayor numero de componentes pupilares como son ruedas de filtros, diafragmas de Lyot,
rejillas de difraccion asi como la posibilidad de incluir un corrector de frente de onda
pasivo o un aplanador de campo en una pupila. En el plano focal adicional es posible
incluir diafragmas de campo, corondgrafos, filtros espaciales, rendijas orificios, etc.

6.2.5 Desventajas

El diseno “Doble Z” presenta una serie de desventajas respecto de otros disefios, sin
embargo los puntos a favor de este sistema ameritan su construccion.

La principal desventaja de este sistema es su tamano: aproximadamente 30 cm por lado.
Es necesario construir una botella criogénica grande que pueda albergar este diseno.
Este sistema también presenta una mayor masa térmica respecto al disefio presentado en
la seccion 6.1 y no es posible albergario en el cridstato de HDL-10 que se presenta en la
seccion 7.3. Esto hace necesario el diseflo y la construccion de una celda criogenica
especifica para este sistema. Este disefio utiliza al menos el doble de componentes
especulares que el sistema “mono Z”, por lo que su alineacion sera un tanto mas
compleja. La alineacion de componentes fuera de eje no es sencilla. La ultima desventaja
de este disefio es que se pierde alrededor del 3% en eficiencia debido a la inclusion de
tres superficies especulares. Esta pérdida es baja si se comparara con un material
transmisivo para el infrarrojo (KBr ~8% y AgBr ~20% por superficie).

7. Sistema optomecanico

7.1 Componentes dpticas

La principal caracteristica del sistema Optico que aqui se presenta es que es de
relativamente bajo costo, ya que las componentes son comerciales y no requieren ser
fabricadas por pedido. La mayoria de los elementos Opticos que se emplean son de
aluminio (espejos fuera de eje, espejos planos, rejilla de difraccion y monturas).

El recubrimiento para las superficies especulares es de oro. El hecho de que todas las
componentes dpticas y optomecanicas sean de un mismo material presenta la ventaja de
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TRANSUNT TAMGE 11

que todo el sistema se comporta de manera homogénea frente a cambics de temperatura.
El aluminio es un material de bajo costo, se consigue faciimente y es sencillc de
maquinar.

Una estimacion del costo de las componentes dpticas es de aproximadamente $1500.00
USD para todos los espejos, $500.00 USD para la rejilla de difraccién, serie de filtros de
silicatos: $3250.00 USD vy filtros atmosféricos: $1500.00 USD. E! costo total de todas las
componentes ¢pticas es de aproximadamente $6750.00 USD. Esto representa
aproximadamente el 25% del costo de un sistema mandado a hacer con dptica refractiva.
En las siguientes secciones se describen las principales componentes Opticas de este
sistema.

7.1.1 Ventana

La ventana que se empleara en el sistema consiste de una placa circular de 3 pulgadas
de didmetro y un espesor de 2 mm de Bromuro de Plata (AgBr). Este material, en
contraste con la mayoria de los materiales empleados para ventanas en el infrarrojo
medio, tiene una baja solubilidad en agua y una relativamente alta transmision en el
ancho de banda del detector (=80%)°®). La Figura 20 muestra la curva de transmision
para una ventana de AgBr. A longitudes de onda cercanas a la de corte, la transmitancia
disminuye en funcion del espesor del material. Este material es fotosensible y se oscurece
al ser expuesto a la luz visible, por lo que se tiene que tener mucho cuidado al manejar
esta ventana.

También tiene la caracteristica de ser quebradizo, por lo que debe utilizarse un espesor
lo suficientemente gruesc para que soporte la diferencia de presiones del cridstato. Se
realizé un analisis por elementos finitos a tres distintos espesores para determinar el
comportamiento mecanico de este material que estara sujeto a presion atmosférica. La
Figura 21 muestra los esfuerzos para una ventana de 3" de didmetro y espesores de 1,
2 y 4 mm, respectivamente con un diferencial de presion de una atmosfera. Se opté por
utilizar un espescr de 4 mm. :
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Figura 20. Curva de transmision de la ventana de AgBr®®.
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Figura 21. Estudio de analisis de esfuerzos por elementos finitos (FEA) para una ventana
de AgBr para tres distintos espesores (1, 2 y 4 mm).

7.1.2 Espejos metalicos planos y recubrimiento de oro

|_os espejos planos son piezas de aluminio generadas con buril de diamante, aplanadas y
pulidas a M4 @ 0.63 um™“®, Esta calidad dptica, que puede parecer insuficiente en el
visible, excede los requerimientos de calidad en el infrarrojo, los cuales caen dentro de la
imagen de difraccion. A manera de ejemplo, para A=10 micras, la calidad optica de estas
superficies es mejor que AN50, por lo que estos espejos son excelentes para esta
aplicacion. Como los espejos parabdlicos, estos también estan recubiertos de oro. Se
utilizan para doblar el haz de tal forma que el sistema optico quepa dentro del cridstato.
Un espejo de este tipo se monta sobre una rueda para seleccionar entre los modos de
camara directa (espejo plano) o espectroscopia (rejilla).

Se eligio oro como recubrimiento para estos espejos debido a su alta reflectancia en el
infrarrojo. La Figura 22 muestra una grafica del porcentaje de reflectancia del oro vs. la
longitud de onda, comenzando desde 0.6 hasta 12 um. Esta gréfica fue tomada de la
pagina de Epner : http://www.epner.com/laser_properties.ssi# y presenta mediciones de
la reflectancia hechas por tres industrias independientes. El oro, a diferencia del aluminio,
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aumenta su reflectancia hacia longitudes de onda mayores y se encuentra cercana al
99%.
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Figura 22. Grafica de la reflectancia del oro para longitudes de onda de 0.6 hasta 12 pm. Tomada de
Epner Technologies. Esta grafica representa las mediciones independientes de la reflectancia del

oro hechas por tres industrias. Para longitudes de onda mayores a 12 pm la reflectancia aumenta un
poco mas.
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Figura 23. Graficas de reflectancia de oro (izquierda) y aluminio optimizado para el infrarrojo

(derecha) para intervalos de 0.4 - 2.6 pm y 0.3 — 2.5 ym, respectivamente. Notese la reflectancia del

oro (~99%) vs. La del aluminio (~95%). Para longitudes de onda mayores, la reflectancia del

aluminio decrece mientras la del oro aumenta. Tomada de

http://www.dentonvacuum.com/coatings/metal.html.

La Figura 22 muestra la reflectancia para el oro y el aluminio en el intervalo espectral de
0.4-2.5 um. El oro tiene mejores propiedades de reflectancia para longitudes de onda en
el infrarrojo y peores es el visible (Figura 23).

7.1.3 Filtros

Los filtros que se utilizaran en el instrumento son de dos tipos: de banda ancha y de
banda angosta; ambos estan determinados por las ventanas atmosféricas. Estos filtros
fueron fabricados por OCLI® (Optical Coating Laboratory Inc.). Su didmetro es de 2.5 cm
y miden entre 1 y 2 mm de espesor. Su regién de atenuacién presenta un 0.1% de
transmision y su temperatura de operacién es de 77 K.

Los filtros de banda ancha se caracterizan por tener una alta transmisién en un intervalo
especifico y discriminar todas las demds longitudes de onda. El ancho de banda se define
como el intervalo entre las longitudes de onda para las cuales la transmision es del 50%
de la transmision méaxima del filtro.

Los filtros angostos se definen como filtros cuyo ancho de banda es menor o igual al 10%
de la longitud de onda central. Sus longitudes de onda limite se definen como las
longitudes de onda para las cuales se tiene el 50% de la transmision maxima. El ancho de
banda esta delimitado por las longitudes de onda de comienzo y de corte (Acuton ¥ Acutor)-
La Figura 23 muestra los parametros caracteristicos de un filtro®®,
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CORTE

k REGION DE AIENUACION

e ANCHODE o
BANDA

Ao

La Tabla 9 lista las especificaciones de los filtros de la serie de silicatos. Se indica cuales
son los filtros que se adquirieron para la primera fase de operacion del instrumento. La
Tabla 10 muestra los filtros correspondientes a las bandas atmosféricas K, L, M, N ?,/ los
filtros IHW18 y Q3. La Figura 24 muestra las gréficas de transmision para todos ellos®*®",
esta tabla fue tomada de la pagina del instrumento MIRAC ©" %, No todos los filtros que
se muestran en las curvas de transmisién fueron adquiridos. Algunos de ellos han dejado
de ser fabricados por el momento, como es la serie de silicatos.

Tabla 9. Filtros de banda angosta de la serie de silicatos adquiridos a OCLI®® para el instrumento. El
filtre de 10.3 pm no pudo ser entregado por problemas de manufactura.

Nombre | Longitud de | Ancho de Banda | Transmision | Adquirido
del filtro | Onda central | (OA) ‘ Maxima (%)
(A) en um
_SiN 7.8 < 10% (0.755 ym) | 60 si
| SiO 8.7 < 10% (0.871 um) | 80 si
SiP 9.8 < 10% (0.952 um) | 60 si
SiQ 10.3 < 10% (1.103 ym) | 60 no
SiR 11.8 < 10% (1.110 ym) | 60 si
SiS 12.5 < 10% (1.156 ym) | 60 Si
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Tabla 10. Filtros para bandas atmosféricas

Nombre Longitud Ancho de banda | Transmisién Adquirido
del de onda ( puntos de maxima
filtro central (A) | potencia media | (%)
en um o ancho banda)
K 2.2 20y24 pum 60 si
L 3.82 3.5y4.15um 60 Si
M 4.7 4.4y5.0 um 60 Si
N 10.75 AA=5.230 ym 60 no
IHW18 . 18.17 AA=1.651 um No disponible | no
Qa3 [ 20.8 AA=1.650 pm No disponible | no
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Figura 24. Curvas de transmision de filtros para el mediano infrarrojo. Algunos de estos filtros fueron
adquiridos para el instrumento, que se indican en las Tablas 8 y 9. Las curvas de transmision de la pagina
anterior corresponden a esta misma figura.
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7.1.4 Rejillas de difraccioén

La rejilla de difraccion que se emplea para el disefic de este instrumento es una rejilla
plana de reflexion fabricada por Richardson Grating Laboratiries, ahora Spectra Physics.
El substrato de esta rejilla (estandar) es de Borosilicato BK-7 y sus dimensiones son de 99
x 102 mm. Se adquirira una rejilla mas pequefia de 52 x 52 mm en aluminio para
adecuarla al tamano de la dptica del instrumento. La rejilla tiene un rayado de 95 lineas
por milimetro y un angulo de blaze de 322 y su recubrimiento es de oro.

Se prevé incluir otra rejilla al sistema para cubrir el intervalo espectral de la banda N.

Las caracteristicas de estas dos rejillas se muestran en la siguiente tabla (Tabla 11):

Tabla 11. Caracteristicas de las rejillas de difraccién para el modo espectroscopico. Tomadas de
Richardson Grating Lab.

Rejilla (Medelo) | Lineas/mm Angulo de Blaze | Tamafio
53-X-829 95.1 327 52x52
53-X-960 75 26.7° 52x52

Se contempld utilizar rejillas de transmisién para este disefo ya que con esto se evitaria
doblar el haz. La desventaja de utilizar una rejilla de transmisién es que el substrato del
cual se fabrican tiene las mismas caracteristicas que los materiales para optica refractiva:
baja transmisién, material de dificil manufactura y alto costo.

7.2 Ensamble optomecanico

7.2.1 Propuesta de ensamble

La Figura 25 muestra una propuesta para el ensamble optomecéanico del sistema “Mono
Z" sin modo espectroscépico, aunque se indica la posicion de la rejilla de difraccion.

Se muestra la ventana de entrada al criostato y una serie de bafles, que por claridad,
solamente se dibujaron en la vecindad del planc focal y del detector, pero delinean los
haces dentro de todo el cridstato. La montura del diafragma de campo / rendija, la
montura con el espejo colimador, la regién pupilar, con filtros y Lyot, la pardbola de la
camara y la tarjeta que contiene al detector también pueden ser observados en esta
figura. Notese la incidencia inclinada sobre el detector.

_a Figura 26 muestra un detalle de la region pupilar del sistema. Se puede apreciar la
rueda de filtros de10 posiciones con motor criogénico, el diafragma de Lyot y la posicion
de la rejilla de difraccién. Para incluir el medo espectroscdpico es necesario agregar un
mecanismo de seleccion con un espejo planc y la rejilla de difraccion. Este sistema se
tiene que doblar en la pupila para incluir el modo espectroscépico.

7.2.2 Andlisis térmico

Las componentes épticas deben ir montadas dentro del cridstato y mantener su posicion
con precision. Debido a los diferentes coeficientes de expansion térmica de los diversos
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materiales de las componentes y sus monturas, fue necesario hacer un analisis por
elementos finitos (FEA) para conocer los desplazamientos y aberraciones dpticas que se
pudieran producir por las bajas temperaturas. Todas las componentes dpticas reflectivas,
excepto las rejillas, son de Aluminio 6061-T6. Las monturas de estas componentes estan
fabricadas del mismo material para evitar su deformacion.

. Colimador
Rejila de

difraccion

Piano focal Bafies
Diafragma de
campo / rendija

Ventana

Detector

Camara Bafles

Figura 25. Diseno conceptual del ensamble optomecanico del sistema éptico Mono-Z. Este diserio
fue concebido para ser utilizado en una celda criogénica que utilizara un sistema de enfriamiento de
Helio recirculante. Por claridad las paredes del sistema han sido eliminadas. El haz del telescopio
entra por una ventana y hace foco dentro del criéstato. En el plano focal se coloca ya sea un
diafragma de campo para camara directa o una rendija para el modo espectroscépico. Se muestran
los espejos fuera de eje que comprenden el colimador y la camara. Cercano a la pupila se coloca un
diafragma de Lyot (Cuadriculado) o una rejilla (cuadro rayado). En la regién pupilar se coloca
también la rueda de filtros. Notese la incidencia inclinada del plano focal sobre el detector. Todo el
camino 6ptico se encuentra delimitado con bafles, aunque solamente se muestran algunos.
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Diafragma lyot  Tarjeta electronica

Figura 26. Detalle de una propuesta de ensamble optomecanico de la region pupilar del sistema
Mono-Z. Se observa una rueda de filtros de 10 posiciones operada por medio de un motor
criogénico, el diafragma de Lyot sobre la pupila y la posicién de una rejilla de difraccién (cuadro
transparente rayado). Se observa también la cdmara y la tarjeta electrénica que contiene al detector.
Notese la inclinacién del plano focal.

La Figura 27 muestra los resultados de estos andlisis para desplazamientos en el eje Z
para las parabolas fuera de eje. Puede observarse una contraccion uniforme que genera
una diferencia de 40 um de inclinacion (tip) debida a la diferencia de espesores en la
figura del espejo. La parabola se fija en toda la base.
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En la Figura 28 se muestran los resultados del desplazamiento térmico en 3D, cuando la
parabola se sujeta por medio de un tornillo central.
Se puede observar la contraccion de todo el espejo en relacion con su centro.

Opticamente, estas parabolas cambian su distancia focal a 20 K en 4.16 partes por cada
1000.

‘ Displacement

b.He-01
-1e-05
-ce-05
-Ye-Us
-Ge-[05
-Be-05
-e-05
-He-0%

Figura 27. Desplazamiento térmico en el eje Z de los espejos de aluminio. Temperatura: 20 K. Se
muestra una contraccion térmica uniforme con un maximo de 0.6 pm. El modelo verde representa el
espejo sin deformaciones. Cada color representa un intervalo de desplazamiento. La escala es en m.
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Figura 28. Desplazamiento térmico en 3D para los espejos de aluminio. Temperatura: 20 K. Se
muestra un encogimiento uniforme con un maximo de 130 um. El modelo verde representa el espejo
sin deformaciones. La escala es en m.

7.3 Sistema Criogénico

Existen dos razones por las cuales se deben enfriar los sistemas infrarrojos. La banda
prohibida del semiconductor extrinseco sensible al infrarrojo es sumamente peguena,
comparable a la energia de los fotones (Capitulo 2). Por esta razén es muy importante
disminuir la energia térmica de los electrones para evitar la corriente obscura. Para el
caso del Si:As, esto se consigue a temperaturas de operacién de entre 6 y 8 K. Por otra
parte, como se vio en el Capitulo 1, la emision de fondo en este intervalo es muy alta, en
algunos casos, cientos de miles de veces mayor a la emision de la fuente, por lo que es
necesario minimizaria. Para lograr esto, se debe enfriar todo el ambiente que rodea al
detector, es decir, el sistema optomecanico del instrumento a temperaturas de alrededor
de 25 K.

Métodos de enfriamiento

Dependiendo de la aplicacion, existen varios metodos diferentes para enfriar el detector y
la Optica que lo acompana. A continuacion se listan algunos ejemplos y las temperaturas
que alcanzan:

Celdas termoeléctricas (-20 a -50°C).

Liquidos recirculantes. (-20 a -50°C).

Liquidos y sdlidos criogénicos (76 a 6 K) dependiendo del compuesto.

Refrigeradores de ciclo cerrado (hasta 6 K).

Refrigeradores de demagnetizacion adiabaticos. (1.5-0.05 K).
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En el caso de los detectores infrarrojos, las temperaturas de operacion de los detectores
deben ser muy bajas. La mayoria de los detectores para el infrarrojo cercano utilizan
Nitrogeno liquido (LN,) como liquido criogénico, que alcanza una temperatura de —196° C
0 77 K, que es la temperatura de ebullicion del Nitrégeno.

Para el caso de los detectores del infrarrojo medio que tengan una banda prohibida
angosta, las temperaturas de operacion de los detectores se encuentran por debajo de los
10K, lo que impone la utilizacién de ciertos métodos de enfriamiento que se explican a
continuacion:

Helio liquido (LHe): el empleo de LHe permite enfriar al detector hasta 4K (6 —269°C).

El empleo de este material impone ciertas dificultades, como el empleo de una botella de
preenfriamiento con LN, que rodea al contenedor de Helio y enfria la botella en la que se
almacenara el LHe, que es un material caro y dificil de conseguir.

Refrigeradores de ciclo cerrado: Otra alternativa para enfriar detectores a bajas
temperaturas es el empleo de refrigeradores de ciclo cerrado, en los que se emplea gas
Helio con pureza de 99.999% a una presion de operacion de alrededor de 300 psi. El
principio de operacion es parecido al de los refrigeradores domésticos, en los que un gas
es comprimido, su calor extraido y a continuacion permitido que se expanda, extrayendo
de esta manera el calor de la carga. Este tipo de enfriadores permiten utilizar cabezales
con dos 0 mas etapas a distintas temperaturas para enfriar distintas partes del sistema. La
temperatura de enfriamiento de estos sistemas no siempre sera la éptima para operar un
detector, por lo que es importante incluir un control de temperatura.

7.3.1 Criéstato HDL10 IR-Labs

Una opcion de celda criogénica para emplearse en el sistema, es el cridstato HDL-10,
fabricado por Infrared Laboratories, Inc. Se trata de un cridstato para Helio liquido con una
superficie de trabajo de 10.18 pulgadas de didmetro perforada y con una altura efectiva de
2 pulgadas. Sus especificaciones se muestran en la Tabla 12. La Figura 29 muestra un
dibujo de este cridéstato. Como se puede ver en la figura, la botella cuenta con dos
contenedores para liquido criogénico, uno para Nitrégeno liquido y el otro para Helio
liquido. El primer contenedor, con LN, enfria el escudo de radiacion externo que envuelve
el contenedor de LHe, minimizando la evaporacién del Helio. Este sistema presenta dos
desventajas: el Helio liquido es muy costoso y el cridstato tiene relativamente poco
espacio para albergar un sistema o6ptico grande como lo es el “Doble Z". La Figura 30
muestra un bosquejo de una propuesta para instalar el sistema “Mono 2" (Seccién 6.1) en
este criostato. Se requieren dos espejos planos para doblar el haz y uno adicional para
escoger entre el modo de cédmara directa y el espectroscépico. Aqui se presenta una
rueda de seleccion con tres rejillas, aunque el disefo presentado en la seccion 6.1 de
manera preliminar incluye solamente una rejilla de difraccion. Esta propuesta fue hecha
antes de realizar el disefio optico formal, por lo que no se muestra la incidencia inclinada
del haz en el detector.
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Tabla 12. Especificaciones del criostato HDL-10 de Infrared Laboratorios.

Especificaciones del Crigstato HDL-10

HDL-10
Diametro externo (pulgadas) 11.85
Altura (pulgadas) 113.50
Diametro de superficie fria (pulgadas) i10-.18
Altura del &rea de trabajo - "B" (pulgadas) 4.0
Peso (libras) 142.0
Capacidad LN (litros) 4.2

Tiempo de mantenimiento de LN, — soportes estandar (horas) 35
T|empo de mantenimiento de LN,— soportes rigidos (horas) §32

Capamdad LHe (litros) 4.4
Tiempo mantenimiento de LHe — soportes estandar (horas) 1135
Tiempo mantenimiento de LHe — soportes rigidos (horas) 47

Debido a que el Helio liquido es dificil de conseguir y de transportar hasta el sitio del
observatorio, y que ademas se cuenta con la infraestructura necesaria (compresor,
mangueras, medidores y controladores de temperatura) en el telescopio de 2.12 m, se
optd por implementar un sistema de enfriamiento de helio recirculante. Para esto se
cuenta ya con dos cabezales de enfriamiento de la marca Helix (CTI Cryogenics modelo
22 y modelo 350CP) que permitiran enfriar al instrumento a las temperaturas adecuadas
para su operacion (~7 K para el detector y ~20 K para la optica).
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Figura 30. Diseno conceptual para albergar el sistema “Mono-Z” en el cridstato HDL-10 de IR-Labs.
Se muestra la ventana de entrada al criostato con su empaque, la superficie de trabajo perforada de
10 pulgadas, el escudo de radiacién que mantiene todo el sistema en un ambiente de 7 K y las
diversas componentes 6pticas, mecanicas y electronicas del instrumento. El haz del telescopio entra
por la ventana del criostato. En el plano focal se muestran diafragmas de campo y rendijas. El haz
tiene que ser doblado por medio de espejos planos tres veces para que el sistema quepa en el
criostato. Los movimientos internos se efectiian por medio de motores criogénicos. No se muestra
la incidencia inclinada en el detector.

7.3.2 Criostato disenado para el sistema Doble Z

El disefio 6ptico presentado en la seccion 6.2 tiene un tamano de aproximadamente 30
cm por lado, por lo que es imposible instalarlo en la botella criogénica HDL-10.

Debido a las ventajas que presenta este sistema con respecto al que solamente utiliza un
juego de parabolas, amerita el disefio y la construccién de un criéstato especificamente
adecuado para él.

Se ha contemplado disefar una celda aislada que no utilizara liquido criogénico; a
cambio se emplearan dos cabezales de enfriamiento de un sistema de Helio recirculante
que se describe en la siguiente seccion. Todos los movimientos de las componentes
internas se realizaran por medio de motores criogénicos. La celda tendra una base
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mecanica aislada con un escudo frio para albergar la optica del sistema y sera enfriada
por medio de un cabezal de capacidad media (Modelo 350CP). Toda la optica tendra
bafles para evitar radiaciéon parasita. La temperatura de la oOptica estard controlada
alrededor de 25 K. E| detector sera enfriado de manera independiente por medio de un
cabezal de baja capacidad (Modelo 22) a una temperatura de aproximadamente 7 K.

7.3.3 Descripcidn del sistema de enfriamiento

El instrumento tendra la opcién de ser enfriado por medio de Helio liquido (Cridstato HDL-
10) o por medio de un sistema de Helio recirculante. El funcionamiento de este sistema se
muestra a continuacion.

L.os cabezales de enfriamiento tienen la funcién de producir refrigeracién continua en ciclo
cerrado, con temperaturas de refrigeracion que dependen de la carga térmica. El intervalo
de temperaturas de enfriamiento se encuentra entre los 20 y los 100 K para la primera
etapa y los 6 y 20 K para la segunda etapa.

El cabezal se compone de tres componentes principales: la unidad activadora, e! cilindro,
asi como el sistema de desplazamiento y regeneracion.

La unidad de manejo se compone de un motor y engranajes gue accionan el sistema de
desplazamiento - regeneracién y controlan el flujo de Helio hacia el cabezal. La Tabla 11
muestra las temperaturas que se alcanzan con cada cabezal en sus diversas etapas asi
como la disipacion de calor que se consigue con cada una de ellas.

Tabla 11. Caracteristicas de los cabezales de enfriamiento.

Cabezal Temperatura | Disipacion de | Temperatura | Disipacion de
Etapa 1 Calor Etapa 2 Calor

Modelo 22 | <10 Ky hasta | hasta 1 Watt | 77 K 7 Watts @ 77
20 K @ 20K K

Modelo 20K 5 Watts 77 K 20 Watts

350CP

El gas Helio a presion entra al cabezal por el conector y pasa a la unidad de
desplazamiento - regeneracion al engranaje a traves del encapsulado y para afuera hacia
el compresor.

El principio de funcionamiento del sistema de enfriamiento es similar al de los
refrigeradores domeésticos, con la diferencia de que las temperaturas a las que operan
estos sistemas se encuentran alrededor de los 6 K. Para esto se requieren gases que
permanezcan liquidos a esas temperaturas, asi como intercambiadores de calor muy
eficientes. La Figura 31 muestra un esquema del funcionamiento del refrigerador con
regenerador ®7.

En este sistema cerrado, el Helio fluye ciclicamente. Como se muestra, se tiene un
compresor y dos valvulas, una de entrada al compresor y otra de salida. También se tiene
un cilindro y una carga térmica. Al comienzo del ciclo, la valvula de salida del compresor
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se abre y la cavidad del cilindro se llena con gas comprimido, desplazando al cilindro
hacia arriba. La valvula de entrada al compresor permanece cerrada en este paso. En el
segundo paso se cierra la valvula de salida y se abre la de escape o entrada al
compresor. El gas se transfiere hacia la zona de baja presiéon expandiéndose y
enfriandose en el proceso.

Compresor |[=———

Vdaivula j{ Vdivula
Salida Enfrada

! I

Cilindro

Carga
térmica

.5

N

Regenerador

Figura 31. Funcionamiento del sistema de enfriamiento por Helio recirculante.

El gradiente de temperatura en el cilindro hace que el calor de la carga térmica se
transfiera hacia la zona de baja temperatura del cilindro, enfriandose en el proceso y
calentado al gas. El piston es bajado lo cual desplaza el resto del gas que se encontraba
en el cilindro hacia el compresor. El Helio pasa por un intercambiador de calor de dos
vias, llamado regenerador, que enfria el gas de salida del cilindro. Este intercambiador
esta fabricado de un material con una gran area superficial que tomara calor del Helio, si
este se encuentra a una temperatura mayor y cedera su calor al gas, si se encuentra mas
frio.La Figura 32 muestra el funcionamiento de un cabezal de dos etapas y la Figura 33 un
perfil tipico de temperaturas para un cabezal de ciclo cerrado.El perfil de temperatura
muestra varios pasos que se describen a continuaciéon. Los nimeros se refieren a las
zonas marcadas en el perfil de temperatura de la Figura 33.Al cilindro se introduce gas
comprimido a temperatura ambiente (1) por medio de la vélvula de la izquierda en la
Figura 32. Al subir el pistdn el gas pasa por el regenerador, cuyo material absorbe calor
del gas (pasando su temperatura del punto 3 al 4). Esto enfria al gas (2), el cual llena el
espacio del cilindro del pistén. La temperatura del gas se encuentra aproximadamente a la
temperatura de la carga (5). La valvula de entrada (izquierda) se cierra y se abre la
valvula de salida (derecha), permitiendo que el gas se expanda y enfrie (6). La caida de
temperatura AT; es la responsable del efecto de refrigeracion. El calor de la carga calienta
al gas a una temperatura ligeramente menor (ATc) que la temperatura a la cual fue
introducido al cilindro (7). Al pasar el gas por el regenerador, éste es calentado (8),
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mientras el regenerador se enfria de la temperatura (4) a la (3). El piston-nuevamente
desciende sacando el gas del cilindro a través del regenerador. El gas de salida siempre
se encuentra ligeramente mas frio que el de entrada, debido a que el regenerador no es
perfectamente eficiente. El gas a baja presion sale por la vélvula de salida (derecha)
aproximadamente a temperatura ambiente (9). Con un sistema de dos etapas se
alcanzan temperaturas de hasta 6 K.

<[] <
f

Regererodor 1

Carga 1

T~30-77 K

Oplcao

" Regenerador 2

Etapa 2
T-- 6K

Dotexcion

Figura 32. Esquema de un cabezal de enfriamiento de dos etapas. La primera etapa alcanza
temperaturas entre 30 y 77 K y es util para enfriar el sistema 6ptico. La segunda etapa, de menor
capacidad, permite alcanzar temperaturas alrededor de 6 K. Esta etapa se emplea para enfriar el

detector.
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Figura 33. Perfil de temperatura para un sistema de helio recirculante.



Capitulo 5. Optimizacidn y Caracterizacion de la
Camara Infrarroja Doble (CID)

1. Introduccidn

La banda del infrarrojo medio ha estado aportando una gama de nuevos conocimientos a
la Astronomia moderna, que va desde el estudio de cuerpos del sistema solar hasta las
observaciones de nicleos de galaxias activas. Es de suma importancia mantenernos en
la frontera de estas tecnologias, por lo que el Instituto de Astronomia cuenta con un
sistema de observacion astronémica para el infrarrojo cercano-medio, que permitira hacer
observaciones en esta banda. Este sistema fue instalado (1999-2000) en el telescopio de
2m del OAN SPM; se realizaron pruebas y se caracterizaron y optimizaron tanto el
instrumento como del detector. En esta seccién se describe brevemente el instrumento
CID, haciendo énfasis en el sistema basado en el detector BIB (CID-BIB). Se reportan los
resultados de la caracterizacion del detector, realizadas en la temporada de mayo del
2000.

2. Instrumento CID

La Camara Infrarroja Doble, CID, fue adquirida mediante el apoyo del proyecto PACIME-
CONACYT F325-E9211. Es un instrumento para realizar observaciones astronémicas en
el infrarrojo, cubriendo el intervalo de 1 a 28 pm ©. EI CID opera en el telescopio de 2 m
del OAN, SPM y utiliza un secundario oscilante f/30. El sistema contiene, en una sola
botella criogénica, dos instrumentos infrarrojos intercambiables, basados en los
detectores InSb (256x256, 1-5 um) y BIB (128x128, 2 - 28 um).

La optica, la mecanica fria, la electronica de adquisicion y lectura asi como la
programacion basica de lectura de este instrumento fue disefiadas y construidas por
Infrared Laboratories Inc. de Tucson, Arizona, bajo subcontrato el Instituto de Astronomia,
UNAM. El primer instrumento del sistema, basado en un detector InSb (256x256) se le
denomina CID-InSb; permite realizar observaciones astronémicas en la banda de 1-5 pm
en modo de camara directa y espectroscopia. El segundo, denominado CID-BIB esta
basado en un detector sensible a longitudes de onda entre 2 y 28 pm. Las caracteristicas
principales del CID se listan en la Tabla 1.

La Figura 1 muestra el instrumento CID instalado en la platina del telescopio. Se aprecian
los dos cabezales de enfriamiento con sus mangueras de alimentacién y de retorno, asi
como también los médulos que contienen los circuitos electrénicos y un cable de fibra
optica que comunica al instrumento con la computadora del instrumento en el cuarto de
observacion.

La Figura 2 muestra un corte del contenedor criogénico a lo largo del eje dptico, en el que
se aprecian los dos instrumentos: CID-BIB en la esquina inferior izquierda y CID-InSb
rodeando al CID-BIB del lado superior derecho. Se pueden observar las dos ventanas,
conectores, traspasadores ferrofluidicos y cuatro motores instalados en la parte externa
del contenedor. Nétese la oOptica reflectiva y la inclinada incidencia de los haces en el
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detector BIB. También se puede ver la conexién térmica del cabezal de enfriamiento al
detector y a la Optica. Todo el instrumento esté bafleado para evitar luz dispersa.

El sistema dptico del CID-InSb se caracteriza por tener tres planos focales y dos pupilas,
simplificando asi el uso de rendijas, filtros y rejillas de difraccion.

Figura 1. Instrumento CID instalado en el telescopio de 2m.
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Figura 2. Corte del instrumento CID a lo largo del eje optico. Adaptado del manual del instrumento'®.

Se muestran las componentes principales del instrumento CID-BIB



Tabla 1. Caracteristicas principales del Instrumento CID

CID-InSb

Detector: InSb, 256x256 pixeles
Intervalo espectral: 1-5 ym

Modos:

“Imagen directa:
*Espectroscopia:

Escala de placa: 0.3 /pix, campo:
1A7XVAT
R=1400 @ 2.2 ym; R= 1200, 500 @ 3.6 um

Filtros: J, H, K, L, CVF 2-3.9um.
Temperatura de operacion: Detector: 30 K, Optica: <20 K
CID-BIB

Detector: HF-16 (128x128 pixeles)

Intervalo espectral:

2-28 um,

Modos: imagen directa:

Escala de placa: 0.5 /pix, 64 x64

Temperatura de operacion:

Detector: 7 K, éptica: 20 K.

Filtros:

Serie Silicatos (N, O, P, Q, R, S), N

El sistema es enfriado por un compresor de Helio recirculante, similar al que se describe
en el Capitulo 4. Su propésito es la supresién de la corriente obscura asi como reducir la
radiacion de fondo del sistema optico. La dptica es enfriada a 20 K mientras que los
detectores operan a 30 K (InSb) y entre 6 y 8 K (BIB). El detector BIB cuenta con su
propio cabezal de enfriamiento.

En las siguientes secciones se describen con méas detalle cada uno de los instrumentos y
subsistemas del CID.

2.1 CID InSb

El sistema estd basado en un detector InSb de 256x256 pixeles fabricado por Raytheon,
IRCoE. Las principales caracteristicas del detector se listan en la Tabla 2:

Tabla 2. Detector InSb, caracteristicas principales

Formato: 256 x 256 pixeles
Tamano de pixel: 30 pmx 30 pm

Intervalo espectral: 1-5 pm

Temperatura de operacion: 30 K

Eficiencia cuantica: >80% @ 1.7 pm (maximo)
Tamaio de pozo: 2x10° @

Ruido de lectura: 10-50 e

Numero de salidas: 4

El sistema permite que el detector sea leido de manera no destructiva, permitiendo
implementar métodos de lectura que reduzcan su ruido. La desventaja de este sistema
es que no permite la realizaciéon de co-sumas en el instrumento, por lo que es necesario
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leer y transferir una imagen a la computadora para poder leer, transferir y co-sumar la
siguiente. Esto tiene como consecuencia tiempos de integracién minimos relativamente
altos (~170 ms).

Optica: El CID-InSb es una cdmara / espectrégrafo que opera en el intervalo espectral de
1 a 5 ym. Esta basada en dptica refractiva con dos camaras y dos colimadores. Esto
resulta en tres planos focales y dos pupilas. En la primera pupila se tiene el diafragma de
Lyot y una rueda con cinco filtros (J, H, K, LNarow, LWige) ¥ un CVF (continuous variable
filter) para 2 a 4 ym, en la segunda pupila se encuentra un tornamesa con tres rejillas de
difraccion y un espejo plano. En el segundo plano focal se encuentra una rueda de
distintas rendijas y aperturas, ademas de un filtro bloqueador para el CVF. El detector se
encuentra en el tercer plano focal del instrumento. En el modo de cdmara directa se tiene
una relacion focal /9.9 y una amplificacion de 2.6.

Todo el sistema éptico dentro del criostato es enfriado a 25 K; la temperatura de
operacion de detector InSb es de 30 K, por lo que debe ser calentado controladamente a
esa temperatura.

2.2 CID BIB

El CID-BIB es una camara para imagen directa que opera en el intervalo espectral de 2-28
pm. Esta basada en dptica reflectiva. Consta de un reductor focal 2:1, que mediante dos
parabolas fuera de eje, forma una pupila en la cual se encuentra una rueda de filtros con
10 posiciones. Utiliza un detector tipo BIB, similar al del detector IBC descrito en el
capitulo anterior, aunque éste es mucho mas simple internamente que el IBC, pues no
permite realizar doble muestreo correlacionado. Su temporizaciéon y manejo son
relativamente mas simples. El BIB tiene un formato de 128 x128 pixeles y el IBC 320 x
240 pixeles. Otra diferencia entre ambos detectores es el tamano de pixel; en el IBC los
pixeles miden 50 um de lado y los del BIB miden 75 pm.

2.2.1 Descripcion del detector Rockwell HF 16

El CID-BIB utiliza un detector tipo BIB (Blocked Impurity Band) cuya operacion se detalla
en esta seccion®®?). La Tabla 3 resume las caracteristicas mas importantes del arreglo:

Tabla 3. Caracteristicas del detector BIB HF-16

Formato: 128 x 128 pixeles
Tamarno de pixel: 75 x 75 pm*
Intervalo espectral: 2-28 pm
Temperatura operacion: |6-8 K

Eficiencia cuantica: 40%

Corriente obscura: 1.7E7 e’/pix/sec
Tamarno de pozo: 2.1E7 e/ 64000 ADU
Ruido de lectura: 880 e’

Numero de salidas: 16
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El detector BOEING 128x128 HF16 es un detector hibrido de alto flujo (High Flux), es
decir, optimizado para ser operado con alta radiacion de fondo. Es un fotoconductor tipo
BIB con 16 salidas, pixeles de 75x75 pm?, iluminado por la parte posterior (BIBIB). Tiene
un ancho de banda espectral de 2 a 28 um y opera a temperaturas de alrededor de 7 K.

Figura 3. Estructura Hibrida de un detector infrarrojo, interconectado por medio de islas de Indio.

Cada pixel o elemento sensible esta formado por un capacitor, que se descarga durante
el tiempo de integracién en funcion del flujo de fotones incidentes. Dicha descarga esta
gobernada por el voltaje de polarizacién del detector y la temperatura de operacion del
mismo.

Cada pixel es direccionado independientemente; el tiempo necesario para direccionar
todos los pixeles del arreglo se define como el tiempo de integracién minimo. Al ser
seleccionado un pixel para ser leido, éste es conectado, via el multiplexor, a la linea (bus)
de salida y a un amplificador de tipo seguidor de fuente (source follower).

El detector, por ser hibrido, estda formado por dos subsistemas: un arreglo de foto-
detectores sensibles al IR y un multiplexor que contiene las 16384 celdas unitarias, o
pixeles, conectados entre si a presion por medio de gotas de Indio. El multiplexor permite
seleccionar cada una de estas celdas unitarias y conectarlas al amplificador de salida
correspondiente, La Figura 3 ilustra la naturaleza hibrida de estos detectores.

2.2.2 Lectura del arreglo.
El multiplexor cuenta con 16 salidas independientes que permiten conectar
simultaneamente blogues de 2 x 8 pixeles a los amplificadores de salida

correspondientes como se muestra en la Figura 4. Esta Figura muestra también la
configuracion de cada uno de los bloques.
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Figura 4. Distribucion de bloques de salida en el detector BIB.

El primer bloque contiene el pixel nimero 1 de cada salida, el segundo bloque el pixel
numero 2 y asi sucesivamente. Al comienzo de un ciclo de lectura, el pixel
correspondiente al primer bloque es leido, siguiendo al pixel correspondiente del segundo
blogue hasta

llegar al bloque 1024. Esto significa que una lectura completa de cuadro correspondiente
a un bloque es de 1024 pixeles. Debido a la configuracién espacial de salidas del arreglo,
los pixeles estan distribuidos por todo el arreglo como lo muestra la Figura 4.

2.2.3 Reestablecimiento del arreglo

Como se describio en la seccién anterior, este arreglo se lee de manera secuencial.

El reestablecimiento del detector se efectia seleccionando los pixeles a lo largo de media
columna del arreglo entero. Al terminar de leer el octavo bloque de un par de columnas,
los pixeles de este conjunto son reestablecidos simultaneamente. Lo mismo sucede
cuando el bloque 16 ha sido leido; simultdineamente se reestablecen los pixeles de los
blogues 9 —16. Esto genera ligeras diferencias en el tiempo de integracion para cada uno
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de los pixeles dentro de la misma columna (alrededor de 7 x T,x de diferencia entre el
primero y el dltimo pixel de la columna de 8 bloques, con Tgix= Tirame/ 1024).

Vist Vacc Vdd

s —1

H ”: IGM Maulti plexet 4”:
Detector ZK 4[> Out

Det Sub

Figura 5. Esquema simplificado de la celda unitaria y el amplificador de salida.

2.2.4 Operacion del Arreglo

En la Figura 5 se muestra un diagrama del circuito analégico del detector en donde se
muestran los voltajes de polarizacién y de operacion.

2.2.5 Electrénica de control, lectura y transmision

La electronica del instrumento CID fue disefada y construida por Robert Leach (IR Labs
/UCSD). Debido a una serie de problemas que presentaba, fue corregida por L. Gutiérrez
y L. Salas en el Instituto de Astronomia de la UNAM en Ensenada. La electronica del BIB
se encarga de la temporizacién, lectura y transmision de datos por fibra dptica a la
computadora del instrumento en el cuarto de observacion. Esta basada en arquitectura de
DSP. Cuenta con cuatro tarjetas de lectura con 16 canales en total y conversion a 16 bits
La electrénica modificada permite la cosuma interna, en tiempo real, de 265 cuadros y
una velocidad maxima de lectura de 300 cuadros por segundo, con un tiempo de
integracion minimo de 3 ms. Una vez transferidas las imagenes a la computadora del
instrumento, es posible aumentar el tiempo de integracién por medio de cosumas
externas que se realizan en la computadora. Estas cosumas no son en tiempo real, ya
que se debe tomar en cuenta el tiempo de transferencia a la computadora y el tiempo de
cosuma en la computadora, que en total suman 35 ms. Esta electronica permite la
calibracion de todos los voltajes de calibraciéon del instrumento desde su interfaz de
usuario ubicada en el cuarto de observacion. Como se muestra en las siguientes
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secciones, los voltajes de operacién del detector se modificaron para optimizar el
funcionamiento y aumentaron la sefial a ruido diez veces.
La Tabla 4 muestra las caracteristicas principales de sistema electrénico del CID-BIB:

Tabla 4. Electrénica de lectura del CID-BIB. Las XXX representan cosumas externas adicionales.
Velocidad de lectura 1300 cuadros/s |

Tiempo minimo de integrabidh' 3ms
Resolucién de ADC 16

Numero de bloques de salida 16

Ruido de lectura BEE |
Corriente oscura 1.7x107 s |
Cosumas ihternas 0256
Cosumas externas 14XXX

2.2.6 Sistema Optico CID-BIB

El sistema Optico del CID-BIB esta basado en optica reflectiva. La Figura 2 de la seccién 2
muestra la configuracion dptica de este sistema, que esta conformado por una camara 2:1
implementada con dos parabolas fuera de eje, una rueda de filtros con la serie de
silicatos, los filtros N y K, una rendija, un orificio (pinhole) y una posicién vacia.

El CID-BIB esta en la parte inferior izquierda. El haz del telescopio (con secundario f/30)
entra por la ventana de KRSS y atraviesa el escudo de radiacién por un bafle. En el plano
focal del telescopio se encuentra un diafragma. Una vez atravesado el diafragma, el haz
se abre y es colimado por el primer espejo parabdlico fuera de eje. Cercana a la pupila se
encuentra una rueda de filtros de diez posiciones para albergar filtros de 5/8” y un orificio.
En la pupila, cuyo diametro es de 4 mm, se instalé un diafragma de Lyot para eliminar la
radiacion parasita que hubiera podido entrar en el tren éptico. El haz colimado llega al
segundo espejo parabdlico fuera de eje, es desviado por medio de un espejo plano e
incide en el detector de manera inclinada, ocasionando que la escala de placa no sea
igual en los dos ejes del detector: 0.55 "/pixel en el eje x y 0.46 "/pixel en el eje y. Hay
bafles o escudos frios aislando varias secciones del camino éptico entre si.

El detector se mantiene a temperaturas de operaciéon de entre 6 y 8 K por medio de un
cabezal independiente, que es conectado térmicamente al detector por medio de un dedo
frio.

Los filtros incluidos en la camara CID-BIB son seis de la serie de los silicatos
(N,P,Q,R,S), el filtro N y dos mas en el intervalo de 17 a 18 pm. La Tabla 5 muestra las
propiedades de estos filtros.
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Tabla 5. Filtros del CID-BIB

Transmision

Filtro A AA (%)

SiN 7.734 0.696 94.6
SiO 8.738 0.777 94.6
SiP 9.689 0.930 92.0
SiQ 10.294 1.010 79.7
SiR 11.661 1.110 79.6
SiS 12.499 1.190 87.8
N 10.875 5.622 93.4
Q2 1875 0.85 -

QH2 179 043 -

2.2.7 Opto-mecanica

El sistema optico del CID se encuentra instalado dentro de un criéstato que alberga dos
instrumentos independientes; el CID-BIB y el CID-InSb.

El sistema cuenta con dos cabezales de enfriamiento de Helio recirculante de una y dos
etapas (CTI-22 y CTI-350, respectivamente) que enfrian el sistema 6ptico y los detectores
a las temperaturas de operacién adecuadas. El sistema es aislado de la radiacion
ambiente de las paredes del criéstato por medio de dos escudos de radiacion anidados.
El escudo externo se encuentra a una temperatura entre el ambiente y 30 K, que es la
temperatura del escudo de radiacién interno. Todos los movimientos de las piezas
optomecanicas se realizan con cuatro motores de pasos externos cuyos movimientos se
transmiten al interior por medio de traspasadores ferrofluidicos y tres pifiones y coronas.
La interfaz entre la temperatura ambiente y la temperatura criogénica en el interior del
instrumento se realiza por medio de un disipador de calor instalado en el escudo de
radiacion externo. Esto permite que el traspasador tenga una temperatura baja al entrar al
segundo escudo de radiacion.

Las conexiones eléctricas hacia el exterior del cridstato se realizan por medio de alambres
de cobre muy delgados (300 ym de diametro) y tres conectores de vacio.

Para intercambiar entre camaras, es necesario mover al instrumento entero para hacer
incidir el haz del telescopio sobre la posicién pertinente del segundo instrumento. La
separacion entre ventanas del instrumento es de 19.2 cm.

Para minimizar las vibraciones producidas por las cabezas del sistema de enfriamiento,
estas se encuentran acopladas al exterior del criéstato mediante fuelles amortiguadores
de vibracién.

Todo el sistema se preenfria con Nitrégeno liquido para agilizar el proceso de
enfriamiento inicial, el cual toma alrededor de 24 horas hasta llegar a la temperatura de
operacion ideal.
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3. Caracterizacion y Optimizacion del detector CID-BIB

En esta seccién se describe el procedimiento y se presentan los resultados de la
optimizacion del detector HF16, que se obtuvieron durante la temporada de ingenieria de
mayo del 2000. Se realizaron una serie de pruebas variando el voltaje de polarizacién del
detector para optimizar su cociente senal a ruido.

3.1 Obtencion de los parametros del detector

Para la optimizacién del detector del CID-BIB se empled el telescopio de 2.1m del OAN-
SPM con el secundario oscilante /27 y utilizando el instrumento CID-BIB. Estos
resultados se reportan en ' y se incluye en el Apéndice 1.

Los datos que se presentan fueron obtenidos utilizando el filtro SiN (A=7.734 pm,
A2=0.696 pm). Se hizo el mismo andlisis para el resto de los filtros de la serie de silicatos,
obteniendo resultados similares.

El telescopio se apunté a una zona vacia del cielo para lograr una iluminacién uniforme
del arreglo. Se espera que la emision del cielo no haya variado de manera significativa
debido al corto tiempo entre exposiciones (alrededor de 50 ms) ya que esto afectaria la
uniformidad de los datos.

El tiempo de integracion se varié entre 3 y 30 ms, en intervalos de 3 ms, tomando un par
de imagenes para cada tiempo de integracién. También se vario el valor del voltaje de
polarizacion del detector (Detector Bias) de 3.5 V (voltaje de operacién del fabricante)
hasta 5V, en intervalos de 0.1 V, para cada tiempo de integracion.

Los pixeles del detector fueron separados en sus respectivos bloques (Figura 4), y se
restd cada pareja de imagenes con el mismo tiempo de integracion. Se realizé un andlisis
estadistico de las imagenes restadas y no restadas, utilizando el paquete de reduccién de
imagenes IRAF. Los datos utilizados como sefal corresponden a la media de una zona
representativa del arreglo, es decir una zona libre de pixeles danados. Los datos
utilizados como la sefal de ruido corresponden a la desviacion estandar de las imagenes
restadas dividida entre /2. Para tener buena resolucién en la sefial de ruido, el andlisis
estadistico se basdé en 32000 muestras. Los siguientes incisos describen las
caracteristicas principales de este arreglo para optimizar la respuesta del detector al hacer
observaciones astronomicas.
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3.2 Senal vs. Tiempo de Integracion

El primer experimento que se realizé fue la obtencién de la ganancia del detector asi
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Figura 6. Caracteristicas de transferencia del detector (superior) y linealidad
(inferior).

como sus limites de saturacién. La Figura 6. (panel superior) muestra la sefal vs. tiempo
de integracion para distintos valores de polarizacién. La senal esta dada en ADU’s.

La sefal electronica se determiné utilizando una ganancia de conversién G=330 e/ADU,
el brillo del cielo para el filtro SiN equivalente a 1.8x10° fotones/seg, eficiencia cuantica
n=0.5 y un offset de 1800ADU.

Estos datos explican la emision atmosférica asumiendo una opacidad del 10% a 280K,
utilizando un telescopio de 2.1m de didametro, secundario f/27 con reductor focal 2:1
sobre pixeles de 75micras.

El detector se comienza a saturar a partir de los 50000 conteos. Para voltajes de
polarizacion mayores el detector se comienza a saturar antes. La Figura 6 (panel inferior)
muestra el porcentaje de error de linealidad con respecto a la recta ajustada a los datos.
Se pueden observar errores de no linealidad menores al 3% en un intervalo de 0 a

40000ADU.

[=}
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3.3 Senal vs. Voltaje de polarizacion

La Figura 7 muestra la respuesta en ganancia del detector, normalizada a 0.8V.
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Figura 7. Ganancia del detector normalizada a 0.8V.

3.4 Senal vs. Ruido

Una caracteristica de ruido tipica de detectores tipo BIB puede ser apreciada en la

Figura 8. que muestra una grafica logaritmica de sefal vs. ruido para cuatro voltajes de
polarizacién. La grafica muestra distintas pendientes para cada uno de los voltajes, lo
que muestra como se asocia exponencialmente el ruido con la seial.
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Se puede ver que para voltajes de polarizacion bajos, es decir entre 0.2 y 0.8 V, el ruido
crece como la raiz cuadrada de la sefal, lo cual obedece la estadistica de Poisson y
permite su utilizacién para las técnicas de observacion astrondmicas convencionales. En
este caso, un incremento monotdnico en la relacion sefal a ruido se obtiene en términos

2.9

Fah)

log NOISE

._.
o

log SIGNAL

Figura 8. Sefal vs. Ruido. El valor de la pendiente es m. Los nimeros
sobre las curvas representan el voltaje de polarizacion.

de la intensidad de la senal, el tiempo de integracion y el nimero de cosumas.

Conforme aumenta el voltaje de polarizacién, el ruido tiende a crecer proporcionalmente
con la senal. Este comportamiento parece mostrar que el proceso de ganancia interna
multiplicativo comienza a comportarse de manera cadtica para valores altos de
polarizacién del detector y a presentar una distribucién exponencial. En este caso se
obtienen sefales con grandes amplitudes, pero con cocientes sefial a ruido inaceptables.
Este modo de operacién no presenta ventajas al cosumar un gran nimero de cuadros ni
al aumentar el tiempo de integracion.
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3.5 S/R vs. Vbias

La Figura 9 muestra una gréafica del cociente sefial a ruido (S/N) como funcién del voltaje
de polarizacién para distintos tiempos de integracién. Por medio de esta gréfica se
obtuvieron los criterios suficientes para optimizar el desempefio del detector. La gréfica
muestra que la relacion senal a ruido tiene un méximo para voltajes de polarizacién entre
0.3y 0.7 V. Al operar el arreglo en este intervalo se obtienen sefnales mas débiles que
para los niveles de polarizacién nominales, pero se alcanza un incremento importante en
el cociente senal a ruido. Otra ventaja de operar el arreglo con voltajes de polarizacion
bajos, en donde el factor de multiplicacién es cercano a la unidad, es que la capacidad del
pozo de potencial se utiliza éptimamente, permitiendo asi tiempos de integracién mas
largos.
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Figura 9. Determinacion de parametros 6ptimos de operacion del
detector.
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3.6 Varianza vs. Senal

La F_igura 10 muestra un ajuste lineal de la varianza (cuadrado del ruido) versus la sefal.
El ajuste produce una ecuacién de primer grado que nos permite relacionar la el ruido

total del arreglo (N, ) con la senal (S) y el ruido del preamplificador (N *):

pre /"

N2 = KS + N? (4.1)

pre

K es la pendiente relacionada con el ruido de fotones y electrones en el pozo de cada
pixel.
La senal puede expresarse como:

M nft
x

donde: M es el factor de multiplicacién, 7 la eficiencia cuantica, f el flujo de fotones,

1 el tiempo de integracion y G la ganancia de conversion.

El ruido de lectura es la interseccion del ajuste lineal con el eje y tiene un valor de 3.28

ADU rms.

Como se mencioné anteriormente, esta ecuacién solamente es vélida si la estadistica

dominante es de naturaleza Poissoniana. Este resultado también nos permitié obtener

una estimacion de la eficiencia cuantica del arreglo, asumiendo un factor de multiplicacién

unitario:

5= (en ADUs), (4.2)

) A

N,,—N
f?: mrS P"G—]. (4.3)

Por medio de esta ecuacion se encontraron eficiencias cuénticas entre 50-60% para
voltajes de polarizacion bajos, que corresponden a los valores fotométricos descritos en la
seccion 3.2. Mediante este método también es posible encontrar incrementos en el factor
de multiplicacion para voltajes de polarizacion mayores.

3.7 Corriente Obscura

Para encontrar la corriente obscura del arreglo se utilizé una zona obscura sobre el
arreglo, es decir, la regién sobre la cual se proyecta la sombra del diafragma de Lyot.

La temperatura de operacién para estos experimentos fue de 7.9 K. Se efectuaron los
mismos analisis estadisticos que se emplearon para obtener los resultados descritos en
las secciones anteriores, con el objeto de encontrar la pendiente y el offset generados por
la cadena electrénica. La interseccién con el eje y en la Figura 11 representa el cuadro de
referencia o bias.

La calibracion del detector BIB permiti6 encontrar el valor éptimo del voltaje de
polarizacién para este arreglo (4.8 V), maximizando el cociente sefal a ruido (S/N=10).
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CONCLUSIONES

En este trabajo se resaltan de manera global las principales caracteristicas de las
observaciones astrondmicas en el mediano infrarrojo en funcién de las propiedades
atmosfeéricas, las técnicas de observacién y de los problemas fundamentales de las
observaciones en este intervalo. Se presenta el disefio conceptual de un instrumento para
realizar observaciones astrondmicas en el intervalo de 2-28 ym, basado en un detector
tipo IBC, con dos modos de operacion: camara directa y espectroscopia. Este disefio esta
basado en un trabajo multidisciplinario que requiere la aplicacién de varios campos de la
ciencia y la ingenieria, como son la dptica, la electrénica, la mecanica, la programacién y
la criogenia. Algunos de los subsistemas utilizaron la aplicaciéon de programas para el
disefio optico (ZEMAX) y para el diseflo mecanico por el método de elementos finitos
(ALGOR) para el andlisis de algunas de sus partes.

Se describen las caracteristicas generales de las observaciones en la banda del infrarrojo
medio, las limitaciones impuestas por la atmdsfera, el detector y las diversas técnicas de
observacion derivadas de estas limitaciones. Se expone también el funcionamiento de los
detectores de estado sdélido, haciendo énfasis en los detectores tipo BIB o IBC, sus
diversas fuentes de ruido, asi como sus parametros de operacion.

El disefio conceptual del instrumento presentado en este trabajo se basé tanto en las
caracteristicas de funcionamiento de estos detectores, como en las técnicas de
observacion utilizadas en este intervalo. La Ultima parte de este trabajo comprende la
calibracion y optimizaciéon que se realizé al instrumento CID-BIB del OAN. El CID-BIB es
un instrumento construido alrededor de un detector similar al que se describio en el
segundo capitulo. Se realizé la adquisicién y el procesamiento de una gran cantidad de
datos para minimizar la dispersién. Con estos experimentos fue posible encontrar los
voltajes 6ptimos de operacion del detector. El método de hallar el maximo de la relacion
S/R resulté ser una manera sencilla de entonar los parametros del detector. En la
temporada de Junio de 2003 se realizd un trabajo de calibracién para el detector InSb,
similar al descrito para el detector BIB. Dado que la naturaleza de ambos detectores es
distinta, y los detectores tipo InSb no son “multiplicativos”, la mejora en Sefial a Ruido no
fue tan alta. Los trabajos de calibracion y optimizacién del instrumento CID seran de gran
importancia en el disefio del instrumento presentado aqui, ya que ambos detectores
tienen caracteristicas parecidas. El detector IBC es mas complejo que el BIB en el sentido
que permite el doble muestreo correlacionado dentro del mismo detector. Esto hace
necesario un disefio de la temporizacién del instrumento IBC mas complejo. El disefio de
la 6ptica del instrumento CID-BIB también tiene caracteristicas similares a las que aqui se
presentan, como es la Optica reflectiva. En esta trabajo se corrige un problema
fundamental en el disefio de la éptica del instrumento CID-BIB, que es el gran angulo de
incidencia que tiene el plano focal del instrumento sobre el detector y la falta de un modo
espectroscopico. Esto deriva en una escala de placa distinta en los ejes del detector,
ademas de no aprovechar éptimamente las peliculas antireflectoras del arreglo. Un diseno
que aqui se presenta tiene la ventaja adicional de tener dos pupilas y dos planos focales,
simplificando la adicién de filtros, rejillas, mascaras frias y diafragmas, ademas de mejorar
la calidad optica final.
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Mid-Infrared Camera/Spectrograph for OAN/SPM

I, Sohin, E. Ruiz, I. Cruz-Gonzalez and 1. Salas

Instituto de Astronomia and Observatorio Astrondmico Nacional,
Universidad Nacional Auténoma de México

ABSTRACT

The design concepts of a mid-infraved camera/spectrograph, based on a HUGHES/SBRC 320x240 Si:As IBC sensor
chip assembly (SCA), are preseated. The system will operate in the 2 to 28 pm wavelength interval and will be
apiinitzed in the 10 g regime. This SCA s divided into 32 regions, cach with an independent output. The outputs,
after Leing amplified and sampled, ave multiplexed into 8 high speed 16 bit A/D converters. The initial configuration
allows readout rates of up to 60 frames/s. A higher speed frame readout coufiguration is foreseen. A 32 bit deep
meinery and a high speed ALU, synchronized to the detector, will co-add/subtract the frames, making a real time
visualization dnring the integration process possible. The detector, reflective optics, low resolution gratings, several
cold stops. baffles, up to 12 filters and a CVF will be allocated in a 10 inch diameter working surface LN,/LHe
dewar. The system will be linked to « workstation, providing a user friendly environment. The system is planned to
operate at the Observatorio Astrondmico Nacional in San Pedro Martir, B.C., Mexico (OAN/SPM).

Keywovrds: IR lastrumentation, Mid-IR spectrograph

1. INTRODUCTION

The Instituto de Astronomia (UNAM) has recenttly acquired an IBC detector from Hughes/SBRC? to construct
a mid-IR camera/spectrograph to operate at the Observatorio Astrononiico Nacional in San Pedro Madrtir, B.C.
{hercon OAN/SPM). The main goal of its developmeént is to provide the Mexican astronomical community with a
powerful tool for mid-IR rescarch. Astronomical areas of interest are star forming regions, nuclear regions of galaxies,

planciary nebulae and stellar atmospheres.
The systemi is currently under design process. Preliminary control and readout electronics will be described here,

as well as the main design concepts.
2. MID-IR DETECTOR

The core of the Instrument is the detector, an SBRC 320x 240 Si:As IBC sensor chip assembly (SCA). An engineering
and science grade arrays were acquired in order to develop reliable control and readout electronics. The main

characteristics of the science grade detector array are presented in Table 1.

[ TABLE 1. IBC DETECTOR |
f Spectral response 2-28 pm
[ Format 320 x 240 pixel
{ Pixel pitch 50 pm
[ Quantum efficiency 40% to 55% (10-24 pum)
[ Detector material Si:As
' Operating temperature 4-10 °K

Response uniformity <10%

Dark current 100 e~ /s at 6°K

[ Well capacity (switchable) | 4.5 x 107 e~ or 1.4 x 107 e~

| Readout noise f 340 e~ or 130 e~
Fill factor >95%
Operability >99%
Integration modes Destructive
7 Maximum frame rate { 350 Hz

Send correspondence to E. Sohn: E-mail: sohn'@astroscu.unam.mx

Part of the SPIE Conference on Infrarad Astronomical Instrumentation e Kona, Hawaii ¢ March 1998
SPIE Vol. 3354 & 0277-786X/98/510.00
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Figure 1. General Block Diagram of OAN Mid-IR System.

3. GENERAL OVIERVIEW

The detector, which establishes the system design parameters, is contained in a LN, /LHe dewar. The dewar includes

the necessary infrastructure to operate the detector astronomically. The control and readout is performed on a

back-pack unit attached to the dewar, containing the electronics. A separate shielded container is attached to the
telescope fiange which provides the low noise power supplies needed to operate both, the detector and its electronics.
v moving components are automatically controlled from the observing room. The system in charge

All the necessary
of the control and acquisition is an SBC-PCI Pentium and will be connected via Ethernet to a workstation to offer

the observers a user friendly and versatile environment.

4. CONTROL AND READOUT ELECTRONICS

The design philosophy of the electronic system is based on a UNIX workstation that acts as a host, one slave computer
(Pentium) end two TMS DSPs embedded in the SBC-PC. The DSPs allow 2 full parallel, a multiple read-out of the
detector, a programmable timing multi signal sequencer and the control of positioning devices (filter wheel, grating
angls, apertures + slits, comparison lamps, shutter, camera, etc.), s well as image acquisition and processing

This SCA iz divided into 32 regions, each with an independent output. Each output, after being sampled and
amplified. is multiplexed into 8§ high speed 16 bit A/D converters. The initial configuration allows readout rates of
Up to 60 frames/s. A higher speed frame readout configuration is under design. A 32 bit deep WRAM memory and
2 high speed C80 DSP image processor card, synchronized to the detector, will process the image frames, allowing a

real time visualization during the integration process.
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The detector is mounted on a printed circuit board (PCB) that contains clectrical filtering and decoupling elements
required for & Iow noise performance. Tlhie chip is radiation batlled and placed in an up-looking position; it is mounted

with an efficient thormal contact through a copper cold finger attached to the LHe working surface.

The readout electronies, composed by 32 identical electronic chains coupled to each section of the detector, are
located onoseveral PCBs mounted on a rack. Bacli chain consists of one amplificc/sampler stage, a 4:1 multiplexcr
and a 16-bit high-speed (500 ns) A/D converter {ADC). Data from the ADC is sent to a CSO based frame grabber
and image processing unit embeddad in the Pentivm.

A calibration PCB contains up to 16 DACs that provide references, biases and operation voltage sources for
the detector aned the readont PCE. Thix will permit an casy software-programmable calibration of the system. All

the control signals to the detector are apto-isolated and conditioned to the operation voltages and transition times.
This PCB receives control codes from a DSP, which also receives various commands (e.g. read/resct detector, filter
wotion) fram the SBC-Pentium unit attached to the telescope flange.

Ciocking of the array is also performed by the DSP which offers the array reading schemes. In a high background
case it is possible to co-add/co-subtract multiple frames. This reading scheme can be syncronized to the chopping
secondary frequency.

5. CRYOSTAT AND OPTOMECHANICAL SYSTEM
The Lhe/LN; dewar will contain a filter wheel with 105 bandwidth filters at 2.2, 3.8, 4.6, 8.8, 9.8, 11.7 and 12.5 um,
a wide band N7 filter; a 20% BW at 20.5 pm filter and an 8-14 pm continuous variable filter (CVF), a collimator
and an /27 cameara which would be of-axis paraboloids under design and a grating. The selection of direct imaging
or spectroscopy is performed by a rotator that switches between a mirror or grating, respectively. The cold stop is
placed at the pupil location. All the necessary moving components are antomatically controlled from the observing
room. The detailed optical and mechanical layout of the dewar is currently under design.
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Noise reduction in BIB type detectors

E. Sohn "', E. Ruiz, L. Salas, L. Gutiérrez, L. Cruz-Gonzalez
Instituto de Astronomia, Universidad Nacional Auténoma de México
Observatorio Astrondmico Nacional

ABSTRACT

45 been known that in BIB type, Si:As Mid-IR detectors the internal gain car be strongly related to the internal noise.
“prove that by modifying the intemnal gain it is possible to increase the signal-to-noise ratio to a level which is consistent
h poissonian statistics only.

chWbrds: Mid infrared FPA, noise, astronomical instrumentation.

1. INTRODUCTION

1.1 CID Instrument description

direct imaging and spectroscopy in the spectral interval from 1 to 5 microns.
The second instrument (CID-BIB) is based on a 128x128 Si:As, BIB type FPA (BOEING) and will be the object of our study.

Figure 1. CID system layout.

The optical system consists of gold coated reflecting optics with a ten position filter wheel which contains the Silicate filter set
NPQR,S), filter N, & pinhoie and an empty position. The elcctronic chaln’s noise is equivalent to 636 ¢ rms.

" Contact schn @astrosci.unam.ms , Instituto de Astronomiz, Apdo. Postal 70-264, Meéxico, D.F. C.P. 10200

Materials for Infrared Detectors, Randolph E. Longshore, Editor, Proceedings of SPIE Vel 4454 (2001)
®© 2001 SPIE - 6277-786X/01/315.00 . 135
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The optical arrangement of both instruments is shown in Figure 1. and the main features in Table 1.

| CID-InSb CIDBIB____|
I Deteclor: Raytheon InSb 256x256 | BOEING 128x128 HF
[ Plate scale: 0.3"/pix 0.5"/pix

[ Field Size: 1.17°x1.17" 647x64"

Table 1. CID instrument main features.
1.2 BIB detector description
Thz BIB detector used in this system is a hybrid. back illuminated Si:As BOEING 128x128 HF16 FPA. IU's spectral interval

extends from 2 to 30 microns with a maximum sensitivity from about 7 to 28 microns.
The array’s main characteristics are listed in Table 2.

| Format 128x128 pixels

| Pixel size 75x75um’

( Spectral interval 2-28 um

| Operating Temp. 6-8 K [
| Quantum efficiency 40%

[ Dark current 1.7E7 e'/pix/sec

[ Well capacity 2.0E7 ¢

[ Readout noise 880 e |

| Number of outputs 16 [

Table 2. HF16 main characteristics.

The unit cell schematic is shown in Figure 2. As can be seen, photocurrem is integrated in Cy,, and reset via a MOSFET, which
also defines the output’s offset. Detector bias (Vbias) is defined by the difference between VDI, the MOSFET's threshold voltage
Vgs and D=t_Sub. Our detector controller allows us to modify Detector Bias voltage among others.

Each unit cell is connected to the output source follower through a multiplexer.
The detector’s owtput configuration consists of 2x8 pixel blocks which are connected and read out simultancously to the 16 output

lines.

Remet

1Hl

Cinmt
Meltiplexer r—‘

—

L

Det Sob

Out

Figure 2. HF 16 Unit cell schematic.
The array can be read out at 330 frames/sec, has a minimum integration time of 3msec, 16 bit ADC resolution and electronic gain

af

330 e7ADU. It is possible to co-add up to 256 frames. but in the fuiure it will be upgraded to 4K frames per exposure.
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2. DETECTOR OPTIMIZATION

2.1 Obtainment of detector parameters

Desired detcctor pararicter data were obtained in May 2000 at the 2.1m telescope, OAN-SPM with an oscillating £/27 secondary
using the CID-BIB instrument. The images were taken using several narrow filters (Silicate series). The data we present used the
SiN filter (A=7.734pm, AX=0.696pum). The telescope was pointed at an empty sky region in order to illuminate the array
uniformly. The integration time was varied from a minimum of 3ms to 30 ms in 3ms intervals, taking a pair of images for each
integration time. We expect the sky emission to not have changed substantially due to the short time between exposures. Detector
Bias was alsy varied from 3.3 V (data sheet recommended operating voltage) to 5.0 V  (detector starvation) in 0.1V intervals for
each integration time.

The pixels in the image were separated into their corresponding blocks and then each pair of images with the same integration
time was subtracted troru each other. A statistical analysis of both, the unsubtracted and subtracted sct of images was performed
using IRAF. The signal corresponds to the mean of a representative region of the array, while the noise was to be the standard
deviation of the subtracted images divided by the square root of 2. In order to increment noise resolution, our statistical analysis
was based on 32000 samples. In this scction we describe our FPA’s main characteristics in order to optimize detector response for
asironomical observations. In the plots, the signal is given in ADU's.

2.2 Signal vs. integration time

Our first experiment was (o obtain detector gain, linearity as well as the array’s saturation limits. This can be seen in Figure 3a.,
where sigral vs. integration iime is plotied for different bias voltages.

Electron signal strength was determined using the conversion gain G=330e/ADU, sky brightness for SiN filter= 1.8x10°
photons/sec, 1=0.5 and an 1800 ADU offset. This agrees with an atmospheric emission assuming 11% opacity at 280K sky
temperature through a 2.1m diameter, {/27 telescope with a.2X focal reducer over a 75um pixel pitch. The array starts to saturate
2t about 30000ADU. At high bias voltages, i.e. high gain modes, saturation occurs earlier. Figure 3b. shows the percentage in
linearity error with respzct ta the best fitied line. It is easy to see non linearity errors better than 3% in a 0 to 40000 ADU interval.

Figure 3a. Detector transfer characteristics, 3b. Linearity.
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2.3 Signal vs. Detector Bias

In Figure 4. the average gain factor response, normalized for 0.8V detector bias is plotted.

—

oNormalizcd Signal

Figure 4. Gain Factor.
2.4 Noise vs. Signal

A crucial noise performance characteristic, typical of BIB type detectors, can be appreciated in Figure 5, where a log plot of noise
vs. signal for four different detector polarization voltages is displayed. We can observe different slopes, which describe how the
noise 1s exponentially associated with the signal. It is possible to deduce that for low polarization levels, detector noise grows as
the square root of the signal, obeying a poissonian distribuion; an ideal case in astronomical applications, since a monotonic
increment tn 8/ 15 cbrained with respect to the signal strengih, integration time and number of co-adds. For higher polanization

levels, noise increases proportionally with the signal.

Figure 5. Staustica! behavior of noise in a St:As FPA. (m denotes the slope)
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Thdlsfn;?ke-s us think that_the multi'ply-ing internal gain process of the array starts to behave in a chaotic way for high bias voltages
anc o\vous an expo_nenual.type.dlsmbuuon. In this case one obtains high amplitude signals but an unaccéptable signal to noise
ratio. No advantage is obtained Increasing integration time or co-adds in this operational mode.

2.5 S/N vs. Vbias

Figure 6. shows a plot of S/N ratio vs. Vbias for different signal fluxes. This graph gave us the necessary

2000

500

Figure 6. Determination of optimal detector performance

criteria o optinmyze dezector performance. It can be seen how a high S/N ratio is obtained for polarization voltages between 0.3
and 0.7V. Whzr the array is operated at these low bias levels, we obtain signals which are much weaker than the nominal levels,
but the S/N ratio increases dramatically. Another advantage of working with low bias voltage levels, where the multiplication
factor is near unity, is that the well capacity is used optimally allowing for longer integration times.

2.6 Variance vs. Signal
Figure 7., which shows a linear fit of the square of the noise (variance) versus signal, allows us to obtain a first degree equation

. ) . : 2 - . e ae 2
which relates the amay’s total noise (N7, ) withh the signal (S) plus the preamplifier’s noise ( N’W):

NL=KS+N., . 3

1o

Where K is the slope rzlated with photon and electron noise in each pixel’s well.
The signal can be exprassed as:

e : TNT T
S= . (n ADU's) (2.2)

p .
Witn: &/ — multipheation factor. 77 - quantum efficiency, f - photon rate, ! - integration time and G -conversion gain
(e/ADU).
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The readout noise represents the y-intersection and has a value of 3.28 ADU rms.

As has been mentioned beforehand, this equation is valid only when the dominant statistics are of poissonian nature. Thls has also
allowed us to obtain, by means of the variance method, an estimate of the array’s quantum efficiency, assuming unity
multiplication factor:

N -N:
77 — 0r pre G _ 1 ) (23)
S
By means of this equation, we fourd quantum efficiencies in the 50 - 60 % interval for low polarization voltages, which agrees

wuh the photometric values described in section 2.2. With this method it is also possible to find an increment in the multiplication
factor for higher polarization voltages.

NOISE?

. - N :
0 104 2x10* 3Ix10¢
SIGNAL

Figure 7. Variance vs. Signal.

2.7 Dark Current

In order to find the array’s dark current, we used a shaded region, projected by a cold coronavTaph installed inside the dewar.
The array was operated at 7.9} We performed the same statistical analysis on this region in order to find the slope and the
offset produced by the electronic chain. The y-intersect represents the bias or reference frame.

3. CONCLUSIONS
E{(_t:nswc data acqy Hsition and processing was perforined in order to neglect natural dispersions in the noise universe,
With these experiments, we were able to establish optimal operating voltages for the array. Maximization of S/N ratio staiistics

showed an easy way to tune up the detecior’s parameters.
Given cur intzgration time intzrval, it was impossible 1o observe ELFN noise.
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