
Optik och teleskop

Lektion 6



Teleskop

Ett teleskop kan 
samla in mer ljus än 
det obeväpnade ögat

I många fall används 
teleskop för att skapa 
bilder som är 
ofantligt mycket 
skarpare och 
ljusstarkare



Refraktion

• När en ljusstråle går från ett medium till ett annat, t.ex. 
från luft till glas, eller från glas tillbaks till luft, så kan 
dess riktning ändras

• Detta kallas refraktion, och uppstår då ljusets hastighet 
ändras

c = 3×108 m/s

c = 2×108 m/s



konvex

Brännpunkt: den punkt där parallella strålar fokuseras till

Brännvidd: avstånd från linsen till brännpunkten



Den astronomiska refraktorn använder en 
lins för att fokusera inkommande ljus

Punktkälla: allt 
ljus koncentrerat 
till brännpunkten



Utbrett objekt: bild i 
fokalplanet

Apparatur så som t.ex. 
fotografiska plåtar och 
elektroniska detektorer 
(ex. CCD) är placerade 
i fokalplanet



Förstorning

Förstorningen hos ett teleskop är lika med 
brännvidden hos objektivet dividerat med 
brännvidden hos okularet

(objektiv lins)

(okular)

(brännvidd)



Ljussamlingsförmåga

Förmågan hos ett teleskop att samla in ljus är direkt 
proportionell mot objektivlinsens area, som i sin tur är 
proportionell mot dess diameter i kvadrat

Andromeda 
galaxen 
(M31)



Kromatisk aberration

Linser bryter ljus med olika färg (våglängd) olika mycket (jfr prisma)

Resultatet av detta är att olika färger inte kommer att fokuseras till 
samma punkt. En stjärna ser här ut att ha en diffus, regnbågsfärgad, 
halo

Om man i stället använder olika typ av glas i sina två linser kan man få 
ljus av olika färg att fokuseras till samma punkt



Yerkes Observatory

refraktor (byggd 1897) brännvidd på ca. 19.5 m



Föroreningar hos 
glaset, kromatisk 
abberation, 
blockerandet av 
vissa våglängder, 
och problem med 
att bibehålla 
strukturen hos 
linsen gör det 
praktiskt omöjligt 
att bygga linser 
mycket större än 1 
meter

Objektivlinsen hos Yerks refraktorn (D=102 cm)



Reflekterande teleskop använder en 
spegel för att fokusera inkommande ljus

Ett reflektorteleskop har 
inte många av de 
problem som begränsar 
den användbara storleken 
hos refraktorer

Alla moderna 
professionella teleskop 
är av denna sort

Ett reflekterande 
teleskop har en krökt 
yta plan spegel: i = r



Reflektion av en konkav spegel

Notera: fokus i 
strålgången hos 
inkommande ljus



Reflekterande teleskop

(huvudspegel)

(sekundärspegel)

(okular)



Gemini North

1. Primärspegel på 8.1 
meter 

2. Sekundärspegel på 
1.0 meter

3. Hål i primärspegeln 
(Cassegrain fokus)



Sfärisk aberration
En sfärisk yta är lätt 
att slipa till, men olika 
delar av den sfäriska 
ytan ger olika 
brännvidder

Detta resulterar i en 
suddig bild

Två lösningar:

Paraboliska speglar 
(problem med koma)

Korrektionslinser







Upplösningsförmåga

Diffraktionsbegränsad

θ = 2.5 × 10
5

λ

D

θ= vinkelupplösning hos teleskopet i bågsek
λ = våglängd hos ljuset i meter
D = teleskoptes diameter i meter

EX. Keck vid 600 nm ger  θ= 0.015 bågsek



Ljussamlingsförmåga

ljusinsamlande yta

Jämför Keck med mänskliga ögat

Upplösningsförmåga
θeye

θKeck
=

DKeck

Deye
=

10.0 m

5 mm
= 2 × 10

3

A =
πD2

4

AKeck

Aeye
=

(

DKeck

Deye

)2

=

(

10 m

5 mm

)2

= 4 × 10
6



Radioteleskop
Hos ett radioteleskop 
består ytan inte av glas 
utan av annat material 
(tex metall) som kan 
reflektera radiovågor

Att man kan bygga 
stora radioteleskop 
kompenserar i viss mån 
för den sämre 
upplösningen vid långa 
våglängder



Onsala rymdobservatorium
Råö, 10-20 m.ö.h.

25 m teleskop (1963 - ?), 1-7 GHz

20 m teleskop (1976 - ?) med radom som skydd för väder och 
vind, 20-115 GHz (ex CO(1-0) vid 115.3 GHz som är en mycket 

viktig molekyl)



ESO radioteleskop med svensk 
anknytning

Swedish-ESO Submillimetre Telescope 
(SEST), (1987-2003)15 meter plaserat 

på La Silla, Chile (2400 m.ö.h.), 
frekvensband  78-363 GHz

Atacama Pathfinder 
EXperiment (APEX), (2005-?) 

12 meter, (5400 m.ö.h.) 
frekvensband 200 - 1400 GHz

ESO = Europeiska 
sydobservatoriet



First light med APEX

ESO Press Release 25/05

25 September 2005

Molekylärt moln med 
intensiv stjärnbildning. 
Bilden baseras på CO 

(J=3-2) linjeemission vid 
345 GHz (5000 spektra)

Spektrum av metanol
(CH3OH) kring en stjärna 

som föds



Framtiden
Atacama Large Millimeter Array (ALMA)

Sammarbete mellan Europa och USA (ev Japan)

64 (?) 12 meters sub-millimeter 
teleskop (70 - 900 GHz)



Jämför optiskt teleskop med ett 
radioteleskop

A30m

AKeck

=

(

30 m

10 m

)2

= 9

IRAM 30m teleskopet
frekvensband 70-300GHz

(4 - 1 mm)1.3 mm × 10 m

600 nm × 30 m
= 6.5 × 10

3

θ30m

θKeck

=

λ30m DKeck

λKeck D30m

=

Ljussamling:

Upplösning:



Högre upplösning kan uppnås med interferometri där många 
mindre teleskop länkas samman. Här visas VLA (Very Large 
Array) i New Mexico, USA. (27 st 25 m teleskop, D = 27 km)



ATCA (Australia Telescope Compact Array)
5 st 22 meters teleskop 
observerande vid två 

frekvensband: ett vid 12 
mm och ett vid 3 mm

Längsta baslinje 
(separation mellan två 

teleskop) är 3 km. 
Dessutom ett sjätte fast 
teleskop på 6 km avstånd 



SiO kring röda jättar med ATCA
Att olika baslinjer ser olika starka 

spektrallinjer med olika utseende säger 
oss något om strukturen hos gasen

våglängd

In
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t

D = 92 m

D = 306 m

D = 367 m

D = 61 m
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Fig. 2. Velocity channel maps of SiO v = 0, J = 2 → 1 emission from R Dor. The contour levels are 0.03n Jy beam−1, where
n = −9,−3, 3, 9, 27, 81, 243 (negative values have dashed contours), and the beam size is 2.′′6 × 2.′′0 with a position angle of −56◦ as indi-
cated in the lower right hand corner of each panel. The velocity channels (given in the LSR frame and indicated in the upper left corner)
have been binned to 2 km s−1. The systemic velocity is 7 km s−1 as determined from CO observations. Offsets in position are relative to
α2000 = 04h36m45 .s67, δ2000 = −62◦04′37.′′9.

component. The SEST spectrum has been converted from main
beam brightness temperature scale to Jy using

S = ηmbΓ
−1Tmb, (1)

where the main-beam efficiency ηmb = 0.75 and the sensitivity
Γ−1 = 25 Jy K−1. The telescope parameters are taken from the
SEST homepage2.

Assuming that the emission has an overall spherical sym-
metry, circularly symmetric Gaussians have been fitted fitted
to the visibilities. Given the higher sensitivity in the uv-plane
there appears to be a systematic trend with velocity as shown
in Fig. 4. The largest offsets are measured at the extreme ve-
locities, i.e., the blue- and redshifted emissions are displaced
from each other. Lindqvist et al. (2000), when analysing several
molecular line emissions from the high mass loss rate carbon
star CIT 6, also noted that there was a common trend in posi-
tion with velocity. A reasonable explanation for this behaviour

2 www.ls.eso.org/lasilla/Telescopes/SEST/SEST.html

is that the CSE is asymmetric to some degree, perhaps a bipo-
lar outflow, but the present angular resolution is not enough to
make this apparent in the channel maps, Fig. 2.

The resulting FWHM of Gaussians fitted to the azimuthally
averaged visibilities are plotted in Fig. 5. The overall vari-
ation in size with line-of-sight velocity is as expected for a
well resolved expanding envelope, where gas moving orthog-
onal to the line of sight subtends a larger solid angle than
radially moving gas near the extreme velocities. The largest
angular extent of the emission is 3.′′0 ± 0.′′2 in the velocity
range 6−8 km s−1 (LSR). This corresponds to a radial size of
1.0 × 1015 cm at the distance of 45 pc. We note that a sin-
gle Gaussian provides a reasonable fit to the visibilities on
all baselines except those close to the systemic velocity at
7 km s−1 (LSR). Introducing an offset in the flux scale, repre-
senting an unresolved additional component, significantly im-
proves the fit at those velocities. In Sect. 4.3 it is shown that the
visiblilities obtained for this source are best fitted using two

En bild kan sedan bildas från dessa 
spektra vid olika baslinjer och 
jämförelse med modeller göras
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Fig. 9. Azimuthally averaged visibility amplitudes, in 5 kλ bins, across
the peak of the line profile (6−10 km s−1 in the LSR frame) for R Dor.
The error bars indicate the 2σ statistical error and does not contain the
calibration uncertainty of about 15%. The solid line indicates the best
fit model (X0 = 4×10−5; rc = 1.2×1015 cm; XD = 3×10−6; re = 3.3×
1015 cm), the dashed line the best fit model from González Delgado
et al. (2003) (X0 = 5 × 10−6; re = 3.3 × 1015 cm), and the dashed-
dotted line the best fit model without freeze-out (X0 = 5.5× 10−5; re =

1.0 × 1015 cm). The dotted histogram indicates the zero-expectation
level, i.e., when no source emission is present.

component and its size was estimated from a formula obtained
by fitting multi-line SiO data for eleven stars.

In order to investigate which SiO abundance distribution
that best reproduces the flux picked up by the interferometer,
the same (u, v) sampling was applied to the predicted brightness
distribution from the model envelope. Two types of abundance
profiles were used (by abundance we here mean the fractional
abundance of SiO with respect to H2): i) a simple Gaussian
abundance profile with an inner abundance X0 and an e-folding
distance re and ii) a Gaussian profile with a depleted abun-
dance XD and an e-folding distance re, and an added high abun-
dance inner component X0 introduced as a step function inside
a radius rc. This provides a first approximation to the scenario
outlined above where a combination of adsorption of SiO onto
dust grains and photodissociation dictate the abundance profile.

4.3. R Dor

The SiO abundance distribution used by González Delgado
et al. (2003) (X0 = 5×10−6; re = 3.3×1015 cm) fails to explain
the observed visibilities on all baselines, see the dashed line in
Fig. 9. This indicates that the abundance is higher in the inner
part of the envelope than what is given by the model. It should
however be pointed out that the analysis of González Delgado
et al. (2003) is based on a size formula for the SiO enve-
lope which is obtained through multi-line fitting of data for
eleven stars. A better fit is obtained for X0 = 5.5 × 10−5 and
re = 1.0 × 1015 cm (dash-dotted line), but all the flux is not
recovered on the shortest baselines using this model. Also, the

fit to the single-dish data is worse. Instead, a combination of
a high abundance compact component and a low abundance
more extended component (X0 = 4 × 10−5; rc = 1.2× 1015 cm;
XD = 3 × 10−6; re = 3.3 × 1015 cm) provides a very good fit to
the interferometer data (solid line), and at the same time to the
single-dish data as seen in Fig. 10.

Of considerable interest is to investigate the assumption
made in our models of a constant velocity throughout the
SiO line emitting region. The observed line profiles are best
fitted using a somewhat lower expansion velocity of 4.9 km s−1

than obtained from the CO analysis (5.3 km s−1). This suggests
that the wind has already been accelerated to within 5−10% of
its terminal value at radial distances of ≈1×1015 cm (≈30 stellar
radii). In Fig. 11 the model predictions are compared with the
observations in eight velocity intervals. The model can account
for the trend that the gradient in flux with baseline decreases
towards the line wings. To test the sensitivity of the SiO line
emission to the adopted velocity law a velocity gradient appro-
priate for a dust driven wind (e.g., Habing et al. 1994)

v(r) =

√
v2i +
(
v2∞ − v2i

) (
1 − ri

r

)
(2)

was first assumed. The ratio of the terminal wind velocity v∞ =
5.3 km s−1 to the velocity vi at the inner radius ri = 1× 1014 cm
was fixed to 0.25. This velocity law provides a good fit to the
line width of all available SiO and CO single-dish spectra. It
was found that this velocity law only changes the results very
marginally and provides an equally good fit to the observed vis-
ibilities as does a constant velocity field. Models for pulsation
driven winds (Bowen 1988; Winters et al. 2000b, 2002, 2003;
Struck et al. 2004) generally suggest a more slowly increasing
velocity with radius. A velocity law having a constant velocity
of 5.3 km s−1 outside 30 stellar radii (≈1.4 × 1015 cm) and

v(r) = 5.3
( r
1.4 × 1015cm

)0.5
km s−1 (3)

inside this region approximates such a slow increase. It pro-
vides equally good fits to the observations. The reason that no
significant difference is observed is related to the fact that the
SiO v = 0, J = 2 → 1 emission is optically thick. Thus, the
emission emanates from a small region close to rc over which
no large velocity gradient exist.

A point worth mentioning is that the relatively high turbu-
lent velocity of 1.5 km s−1 obtained for R Dor, as required to
fit the line shapes for both the CO and SiO line emission, also
significantly affects the excitation of, in particular, the lower
rotational levels. In the modelling it was found that the nomi-
nal value of 0.5 km s−1 used by González Delgado et al. (2003)
results in population inversions in the lower level transitions
of SiO, i.e., maser action. The line profiles in that case have
strong peaks at the extreme velocities which is not observed.
The higher turbulent velocity helps to quench the maser emis-
sion and produces line profiles that very closely resembles the
observed ones, Fig. 10.

baslinje ->

modell där SiO fryser 
ut på stoftkorn

lite 
SiO

mycket 
SiO



Saturnus i synligt ljus och 
radio



Bilden som ett teleskop ger störs av 
jordatmosfären och ljusföroreningar

• Vinkelupplösning: Ett teleskops förmåga att se fina 
detaljer begränsas i hvudsak av två faktorer

Diffraktionen är en inherent egenskap hos ljusvågor

Dess effekter kan minimeras genom att bygga större 
teleskop (öka D)

Atmosfärsstörningar (seeing) kan minimeras genom att 
placera teleskop på hög höjd med tunn och torr luft

Dessa effekter kan också drastiskt reduceras med hjälp 
av adaptiv optik 

Alternativt kan teleskopet placeras i omloppsbana kring 
jorden 



Satellit-teleskop i bana kring Jorden kan 
observera elektomagnetisk strålning som 

inte penetrerar atmosfären

Jorden atmosfär absorberar mycket av strålningen som 
kommer från rymden

Atmosfären är transparent i två våglängdsintervall: det 
optiska fönstret och radiofönstret

Vissa våglängder i infrarött når också genom atmosfären



Mauna Kea, Hawaii (4200 m.ö.h.)

seeing 0.5 bågsek



Very Large Telescope (VLT), ESO

Atacama 
öknen i Chile
2640 (möh)
4st 8.2m 
teleskop



Neptunus med Keck, seeing 0.4 bågsek



Neptunus med Keck, 
adaptiv optik 0.05 bågsek



Elektronisk apparatur används vanligtvis för att 
skapa en bild vid ett teleskops fokus

Ljuskänsliga 
detektorer, så kallade 
Charge Coupled 
Devices (CCDs) 
används ofta vid ett 
teleskops fokus för 
att registera mycket 
svagt ljus

> 16 Mpixel



En av 50 fotoner 
kan registeras (2%)

70% av ljuset kan
registerars



En spektrograf registerar astronomiska spektra

I en spektrograf delas ljuset upp efter våglängd 
till ett spektrum med hjälp av ett prisma eller 
ett gitter







Spektrum



För att kunna observera 
de våglängder där 
Jordens atmosfär är 
ogenomskinlig så måste 
astronomer förlita sig på 
teleskop som kan föras 
över atmosfären 

Här visas Spitzer Space 
Telescope (2003-?), 

D=0.85m, λ=3-180 μm 
(infrarött)



James Webb Space Telescope (JWST)

D=6.5m, λ=600nm-28 μm
(HST D=2.4m, 
λ=115nm-1 μm)



Chandra (1999 - ?)

upplösning på 0.5 bågsek



Odin (2001-?)
D = 1.1 meter
Frekvensband, 18.25 - 119.25 GHz, 
486.1 - 503.9 GHz, 541.0 - 580.4 GHz
Speciellt byggd för att detektera H2O 
och O2

Odin har för första gången 
någonsin detekterat molekylärt 
syre (O2) i rymden. Man har 
fångat upp en signal från ett 

födelsemoln i stjärnbilden 
Ormbäraren (obs optisk bild)



Satellitbaserade observatorier ger oss ny information 
om universum och möjligör koordinerade observationer 

av stjärnhimlen över ett brett våglängdsband


