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Paralelamente a la obtencion de mis primeras imeggeon pelicula en el afio 2001, mi interes porckmaras CCD
aumentaba debido a lo accesible que se habian lkesth®y las computadoras entre los aficionadaedE390, aunque no
poseian gran calidad ni gran campo al principigisehabia comprobado por referenciasOdevaldo Nufiez(SOVAFA),

y de ver algunas imagenes Aletonio Ballesteros(CIDA-IVIC), rapidamente fueron superando a la pelicula fotamgaf
Los profesionales ya habian adoptado esta tecreoldggde 1970, y para 1976 se habia publicado mleprirabajo de
fotometria usando una CCD titulad8CD Surface Photometry of Edge-On Spiral Galaxie¢Bulletin of the American
Astronomical Society, Vol. 8, p. 350), lo que lasnfa muy por delante de los aficionados. Para el2f04 ya se habia
publicado fotometria del cimulo M67 con una prérisie una diezmilésima de magnitud: (0.0001 mad)igh relative
precision color-magnitude diagram of M67 Para esta época ya eran comunes las CCD pai@nafios y con esto de
nuevo la posibilidad de contribuir significativanteen la astronomia. Fue dentro de este panoraeneegise la respuesta
espectral de las CCD, contemplando desde el ifaditea de ajustar los canales de los modelosaa, @kus equivalentes
en los filtros de fotometria estandar, siguiendo aamcepto al que me apegue desde que léMatual para la
Observacion de Cometagdel Dr. Ignacio Ferrin y el Dr. Stephen Edberg donde se insiste en la importancia de
mantenerse dentro de un sistema fotometrico panamaliaar la desigual respuesta espectral de losctiges en las
observaciones. En este sentido toma gran impogahdiecho de que, por citar solo un ejemplo: taratién de curvas de
luz de variables de largo periodo ha sido una teeedizada por astrénomos aficionados, pues lofegimnales no
disponen de suficiente tiempo de telescopio paszglimiento continuo de un objeto en particulaadie afios, meses 0
incluso semanas. Esto hace que ni siquiera un amervador a lo largo de su vida llegue a detdotadramaticos
cambios en su evolucion. Para solucionar estorganizan campafias simultdneas de observaciéon desiteos lugares
del mundo, de modo que cuando aun el objeto na geibsto desde un observatorio, el trabajo yasestdo relevado por
otro, y asi sucesivamente a lo largo de los af®fgrma que se asegure la observacion continua.

Las recomendaciones de otro astrofotografo camis Tomas Garcia (Observarorio Colinas — PHuvieron gran
influencia, al igual que los planes que ya ventadiando con otro gran aficionado coRomulo Liporacci (COAS), con
quien estudiaba la posibilidad de modificar una caeb en mi caso, y una videocamara Handicam enyel, fwon la
finalidad de usarlas para nustros fines, fotomejriastrofotografia. En seguida consate en intequet ya algunos
aficionados habian modificado camaras web pararlaacéuncionar en larga exposicion, con lo que emza mi
recopilacion de informacidn tanto para su modifiGaccomo en lo referente a las tecnicas de imagdiggtales, para asi
sustituir los métodos visuales que aunque de maseaional habia usado en mi adolescencia, conimt@imetro de
Comparacion Visuatjue contrui siguiendo el articulo #anco della Prugna(CIDA) aparecido el la revista Universo #
15 del afio 1984. Para el afio 2002 gracias a odro @migoKeimel Figuera, descargue por primera vez el programa Iris,
con el que comence en las tecnicas de astronogitaldi

Impulsado por todo lo anterior, y con la finaliddel tratamiento optimo de la data generada contragesamaras, se
materializa una idea que llevaba en mi cabeza dasafeo 1990, cuando ley el articulo de los Brasdéuis Augusto L.
Da Silvay Diomar Cesar LobaoComo Determinar |la Distancia a una Estrella y O8asas Mapublicado tambien en el
fasciculo # 15 de la Revista Universo. La idealarde contar con una herramienta que permitierbzagade manera
automatica, el calculo de ciertos parametros fisiestelates a partir de la fotometria obtenidalasmvebcam. Después de
intentar configurar una rutina en Excel para estdsulos automaticos, en febrero del 200€andro Delgadome sugirio
que por que mas bien no realizaba un softwaregsog y me mostro como disefiar la interfaz grafieéggunos ejemplos
de la programacién del calculo de los dos prim@asimetros, trabajo que amplie con la ayudddmian Inojosa
Ramosy la sugerencia d8alomén Gémez Sotillo(IVIC), de no solo usar el canal G calibrado asWio de calibrar
también los canales B y R para trabajar con indieesolor, lo que me hizo incorporar tambien lasdaa infrarrojas que
eran de mi interes. Esto desemboca en el desadellprograma RGB FotoCalc, uno de los programasassen estre
manual.Carlos Quintana (PH), Dra Katherine Vieira, y el Dr. Jesis Hernandezambos del (CIDA), me fueron de gran
ayuda en algunos aspectos de su desarrollo.

Sin embargo, no puede esperarse que los profesgsaldediquen a desarrollar protocolos para agravéos beneficios
de camaras a color en astrofotografia de inves@igacuando ellos no utilizan dicho instrumental.|&s palabras dér.
Bruce L. Gary, en su libroObservacion de Transitos Extrasolares por Aficiasatho esperes un libro sobre consejos

para observacién amateurs escrito por un astrongmafesional”, “sus equipos estan en condicionesceeas a la
perfeccion en cada sesién de trabajo”, “sélo otficeonado puede escribir un libro asi’El se fundamenta en el hecho de




que que en un observatorio profesional, la respiliced de cada aspecto de los equipos se distilaingre muchos
especialistas, un ingeniero mecénico, ingenierctré®, el programador controlador del software Optico para realizar
la alineacién Gptica periédica, un asistente noctguien opera el telescopio, etc. Por lo que cnammdastronomo llega a
una sesién de observacion, o solicita las obsarmasi desde su oficina, todas esta facetas ya Hancabiertas. En
contraste, el observador aficionado tiene que fl¢éodas las responsabilidades de trabajo antericmesociendo en su
totalidad el equipo que posee, telescopio, montdmaara, filtros, computador, software, capturatamientos, etc.

La captura en las webcam modificadas las realizeleprogramaxwAstrocapture 1.7-2 desarrollado porCarstem
Arnholm y Martin Burri , y el pretratamiento elnis 5.59 desarrollado po€hristian Buil, para lo que se ha realizado un
trabajo anteriorAstrofotografia Optica e IR con Webcam CCD a CaorModo RAW con el mapa de luz generado
contamos con un registro lo suficientemente prectsno para estudios de gran valor al alcance d&ficionado en los
cinco aspectos que se abordan en este mark@bmetria, Astrometria, Polarimetria, Interferometria y
Espectroscopia En este nuevo trabajo se continua el usolde:5.59, ademas deleleAuto 4.4 desarrollado por
Philippe Martinole junto a su equipoPierre-Jean Pallez, Patrick Chevalley, Bruno Balay,Philippe Buttani, y
Philippe Bodart, Astroart 3.0 y 5.0 (Verion Gratuita Demo)desarrollado poM. Nicolini, S. Caviscchio, M. Faschini,

el ya descritdRGB FotoCalc 1.03 Excel 2003de window para diversas tare&@bitas 1.13 para efemérides de cuerpos
menoresgde Julio Castellano, Reduc 4.6@ara medicién de estrellas dobles en imagenes ebgam y CCD, del francés
Florent Losse, Nebulosity 1.8.@le Craug Stark. AVE 2.51 de Rafael Barbera, y VStar 2.16 de David Benn ambos
para la visualizacion manejo y analisis de cunasud, Minima 2.3 del Dr. Bob Nelsonpara el calculo de minimos en
curvas de luz, WisualSpec 3.03de Valérie Desnouxpara el analisis Espectrabdos los programas usados en este
manual son gratuitos y descargables de la pagida.olichris.jimdo.com ~~

El presente trabajo no solo se dedica a las tezmleaobservacion de estrellas variables, sino g&mai de planetas y
cuerpos menores, Estrellas Dobles, Envolturas &stel Supernovas, Cuasares, Galaxias con NUcleo®HANEAGN), y
Nebulosas Variables (Objetos Herbing Haro). El peij, aprovechar la enorme cantidad de aficionaps realizan
astrofotografia con cAmaras DSLR, Webcam, y otéasactas CCD o CMOS a color, cuyo rango de respliestal y
similitud en la transmision de sus canales RGBam®vechable para generar datos utiles para Idegwoales. Este
panorama ha impulsado a organizacions como la AAV&Qa creacion del grupo CitizenSkyww.citizensky.org
formado porentusiastas que realizan fotometria de gran @gcison cdmaras DSLR, con la finalidad de recoger su
registos. Si nuestro intres esta enfoca do enasgtecto, es iprescindible que las enviemos a almstitucion para que
formen parte de una base de datos, y ser aprove@gh@dmuchos astronomos, para comprender y creaiase los
astronomos necesitan saber la historia a largmplazlas estrellas; y la gran mayoria de los datl@sgo plazo ha sido
proporcionada por aficionados. Por citar algun@snejos de instituciones que recolectan datos: GMpdusa en la
republica Checa, el grupo M1 es Espafia dedicadooadervacion de cuasars, la AAVSO, etc. Siempyealyun grupo
dedicado a fendémenos especificos. Todo es posibléegar de obtengan imagenes bonitas, que eumsmeve la gran
masa de aficionados a la astrofotografia, y supgugoa muchos profesionales antes de serlo. Lanmiaftion presentada
aqui ha sido junto a mis propios aportes, recagaenentada desde esta épGeapos Yahoo

La gran mayoria de agrupaciones amateurs se detdliespecto de la difusiébn, y mas bien pocas a ptogede
observacionales reporte y calculo reportados #@ltst de investigacion, lo que hace dificil alrasbmo comprender el
aspecto global que une todos estos aspectosirBerds es comenzar, es imprescindible comenzaelgmnya, curvas de
luz de binarias eclipsantes es un buen punto d&lpaPara incentivar al aficionado a la reducaérdatos y calculo con
la data obtenida, se han incluido en cada apag&adoipios matematicos y fisicos, correspondierdesada uno de los
fendmenos observados y de la metodologia usada dehera mas descriptiva. Dentro de esto es impertaner en
cuenta por tomr solo dos ejemplos, que la detresitnade la distancia a una supernova, o la masandevariable
pulsante, puede ser establecida con mas de un opetod combinados permiten corregir y/o corrobetaesultado de
uno u otro. Personalmente recomiendo los forosiseusion de la AAVSO que aunque es en ingles puedanse
traductores online, y se trata por separado aspecimo la reduccion de datos, analisis de curvdazjdotometria, los
cuales han servido como fuente en muchas partestdetrabajo. Del mismo modo en Internet hay aceediferentes
herramientas como ADS para la busqueda de bibfiagea diversas areas, aunque es oportuno sabda gaatidad de
trabajos escritos de determinado topico aumentarexgialmente cada afo, por ejemplo, solo en adoas ADS de la
NASA para julio del afio 2015, se muestran 5323Itados para RR Lyra, 5876 para Asymptotic Gigarar8o, 6752
para el tema Pre-Main Sequience, 7464 para WoleRap666 para Cepheids, y 89045 para Supernovasfmnombrar
algunos ejemplos, en un caso modesto como el deRdsyra, habia que leer 14.6 trabajos por dia phacar en un afio
toda esta literarura, 0 2.9 trabajos por dia paeto en 5 afios. Esto se traduce en que solo msdadentrarnos en un
tema especifico del area de nuestro unteres. Ehasumcaciones encontramos incluso cientos de tslgaje aluden la
misma determinacion, tal es el caso de la detenidinale la relacion periodo-radio para estrellatabdes cefeidas.
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Breve Panorama del Espectro Infrarrojo

Despues de la region roja del espectro optico tesesh IR, en lgpag 74del trabajoAstrofotografia Optica e IR con
Webcam CCD a Color en Modo RAEmostroque loscolores estan relacionados con la temperatura,lpéemperatura
a su vez esta relacionada con el calor. El calta esergia total del movimiento molecular en wmstancia, y depende del
namero y velocidad de las particulas, asi comaidarsafio y tipo, la temperatura es la medida deerstrgia molecular.
Por ejemplo, la temperatura de una olla de agwéehilo seria la misma que la de una piscina hidag€a00°C), pero la
piscina tiene méas calor porque tiene mas cantigaaigda y por lo tanto mayor cantidad de energialqier objeto con
una temperatura mas alta qu& (-273.15 °C),rradia en la banda infrarroja. A la temperatuehGK (cero absoluto) se
detiene todo el movimiento atémico y moleculadagemperatura mas baja posible y no hay calor.

Las CCDs instaladas en telescopios modernos cord®€] GTC, VLT, etc. tienen la misma sensibilidad espectral que
las CCDs para aficionados, debido a que el rangisilieio abarca después del rojo enti@0 y 1.100 nm lo que
corresponde a objetos con un pico de temperatutas(d142y 2870 K). Esta region del IR abarcada por las CCDs, se
denomina:Rojo Lejano o mas adecuadameritérarrojo Fotogréfico , y en ella podemos usar los mismos métodos que
en el 6ptico. La luz que observamos en esta regidmes estrictamente térmica. Es decir, que naagupida por calor,
aunque como veremos, objetos tan frios como 40@heign una pequefia proporcidn de fotones en estgisuides de
onda. Las gigantes rojas son estrellas rojizaganjes a las que se les estd acabando su combustbleden expandirse
hasta 300 veces su tamafio original, con tempesgatiua rondan 108000y 3500 K ver pag 6 - 7 del trabajéormacion,
Evolucion y Muerte de Las Estrellaambién las enanas rojas tienen temperaturasasiisi estas Ultimas son las mas
comunes de todas, mucho mas pequefias y frias §ab &l poseen su pico de intensidad en el inffafiiografico.

Mas alla del 1100 nm, entrd.100- 5.000 nm,tenemos elnfrarrojo Cercano o CIR y es principalmente calor o
radiacion térmica que correspondeemperaturas entr@2870y 580 K), esta region no la podemos cubrir con las CCDs
convencionales y entran en funcionamiento los tsede fotodiododnGaAs, NICMOS, etc. Esta region junto al
infrarrojo Fotogréfico, es el intervalo de longiasdde onda, para las que el polvo interestelar&stransparente. Este
muchas veces es tan espeso, que oculta por corfgdetstrellas en el visible, y solo se ven ensdstagitudes de onda. A
medida que entramos en el infrarrojo me8i600 a 40.000 nm o 4fm (580 - 72,5 K),las estrellas frias empiezan a
desaparecer mientras que los objetos aun mas &doso los planetas, cometas, asteroides, y disaispbanetarios,
comienzan a ser detectados. Los planetas y asteralisorben la luz de la estrella a la cual orlyitaincalentarse irradian

a temperaturas entB8y 573 K lo que implica que emiten la mayor parte de srgia en el infrarrojo medio. Por tanto,
esta longitud de onda es la mas eficiente paraizacaasteroides oscuros. Los datos infrarrojosdpneayudar a
determinar su composicién y su diametro. El polmeriestelar al igual que el que se encuentra alcedde las estrellas
viejas, empieza a brillar en estas longitudes diaoAdentrandonos en el infrarrojo lejadfda 350 um temperaturas entre
(72,5 a 8,285 K)as estrellas dejan de verse, y vemos la mateamfria (>140 K) que se encuentra en forma de enormes
nubes frias de gas y polvo, y se hapaesentes tanto en nuestra propia galaxia comdras galaxias, asi como en el
interior de los conglomerados de hidrégeno oscuiribyque conocemos en imagenes visuales como gilde Book o
Tackeray. También son visibles a estas longitudasnda los friosirros infrarrojos (15 a 30 K) formados por motas de
polvo interestelares que son calentados muy levesmeor la radiacion de las estrellas circundaritas. proto-estrellas
pueden detectarse desde fases muy tempranas neegli@ator que irradian a medida que se contraen.

Las imagenes inferiores de los pilares en la naslauM16 muestran el panorama descrito: la primezeohienida por el
HST en el espectro 6pticRGB = Sll 672-673,7, Ha 656,3, Olll 495,8-500,3 nMa segunda por &ILT (ANTU) +
ISAAC y 2MASS Micron All Sky Surveyen ellR cercanoRGB =K 2170, H 1650y J 1250 nm y la tercera obtenida
por el telescopi®PITZER, muestra la emisién del polvo calieete el IR medidRGB = Q 24000, N 8000y M 4500 nm




Ventanas Atmosféricas Opticas e IR

La mayor parte de la luz infrarroja que viene dalerso es absorbida por el vapor de agua y elididdste carbono que
hay en la atmodsfera. Sélo un rango muy estrechtomigitudes de onda puede llegar (al menos parcigtbhea los
telescopios infrarrojos terrestres. La atmoésferdad€ierra emite fuertemente en esas longitudesmita, teniendo un
maximo a ~10 um. Esto ocasiona que algunas veces incluso la radiaticarroja de la atmésfera sea mas fuerte qde la
los objetos que se quieren observar. Por ello,dpmvista del universo infrarrojo desde telesceirrestres tiene lugar
en las longitudes de onda que pueden pasar a tlavésatmoésfera sin ser absorbidas, y en lasajamisién atmosférica
es mas débil. Los telescopios infrarrojos terressteelen encontrarse cerca de la cima de mont#iBasyaon clima muy
seco, para poder minimizar asi el espesor de lésdéma que la luz tiene que atravesar.

En la figura inferior vemos las moléculas absoregmjue determinan las ventanas de transparencwfatica. Dichas
ventanas han sido tomadas en cuenta para la ppé&crde las bandas de fotometna que estas coinciden con las
longitudes de onda donde la atmésfera es mas aagp y menos luminescente. Las bandas IR tieneancho mayor
gue las bandadd y opticasBVVR. Los colores en que se sefiala cada banda IR deinon los colores de la tabla.
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Como vemos, la pequefia region del ultravioletagsglectro optico y €lR Fotografico, son las regiones con las que
dispone el aficionado para sus estudios, estaaikisrtan extensa como el optico y UV juntas.

En las nebulosas los gases mas comunes que eugfesoh el hidrogeno, el radical OH, el amoniateapor de agua, el aldehido férmico, el oxido de
carbono, el cianégeno, los acidos cianhidrico eiasuco, el alcohol metilico, etc. Ahora bien, ceelo que vamos a observar en estas longitudes de
onda? La intencion de trabajar en el Infrarrojoegsapar esa intensa luminiscencia de gases iosizasiccomo aprovechar la transparencia del paivo e
esas bandas, este como es mas fri6 emite enairojir medio o lejano, asi que si nos vamos muptaden el infrarrojo vemos el polvo incandescente,
con nuestras CCD podemos aprovechar este lugamigdés donde no entorpece ni el gas ni el polestydiar el continuo de las estrellas en el seno de
las nebulosas y mejorar la penetracion en las zdoramadas por el polvo.



Influencia de la Atmdsfera en las Imagenes de Inviégacion

La absorcion atmotfericque mencionabampasi como la difusién, reducen la luz que M1
llega de los objetos astronomicos a nuestro semseste efecto se le conoce com ¥
Extincion Atmosférica, y varia dependiendo deastancia Cenital. Por ejemplo, (ve

imagen superior derecha), si observamos el camited del mar (0° de distancia cenital), la luzgtesal Masa de Aire,
a60° del cenit, la luz atraviesa aproximadamentevdoss la Masa de Aire que atraveso en el Zeeib, ¢l horizonte llega

a atravesar 38 veces la masa de guie atravesoé en el cenit. Si la altura sobre @lmdel mar es mayor, la luz atravesara
en el cenit una masa de aire menor a 1. A lo ldegla noche el recorrido aparente de un objetorastnico por la boveda
celeste, obliga a su luz a atravesar menores ndasaise a medida que sube, llegando a una absardidima, para volver

a aumentar a medida que comienza a descendeg eagestra en la imagen inferior (curva de extineittmosférica).
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A esta reduccién de la luminosidad se le conoceoctirtincion de 4 .
Primer Orden”, y varia ligeramanete dia tras dia segun la mezda ’//}’L
atmotferica y su contenido de polvo. Su consecaems que la g 915 H__,;i—-"of

magnitud de un mismo objeto, varie a lo largo dedahe segun la £ 91 *

masa de aire. Esto se aprecia claramente en lgayddrecha, dondeg 915 .

vemos a medida que la masa de aire es mayor,rrandision del brillo 2 » ICHl5 .
de la estrelldD 35734 (T.E. AOV)y de laNP IC 418,que son objetos 5, ° ’/"}1-”'
de brillo constante. Estas observaciones fueralizeglas en la noche £ 8% /
07-08/10/98y corresponden a la extincién en el color verdedfV). 89 e

Si el filtro usado hubiese sido el B, la extincliubiera sido mayor, y si g . . . .
hubiera sido el R, la extinciéon hubiera sido mewargue la extincion 1 1 12 13 14 15
afecta de manera diferente a las diferentes lodgstde onda Masa de Aire

“Extincion de Segundo Orden; asi que dos estrellas observadas en el mismd gané misma distancia cenital, no
tendran la misma extincion si sus colores son @lifids. Para la bandd esta diferencia varia ent@02 y 0.04
magnitudes. En las band@se| los coeficientes de extincion de segundo ordemsemores.

TRANSMISION ATMOSFERICA EN CONDICIONES TIPICAS La grafica izquierda muestra la Extincion
1.00 . . .
. O]]tlm I“ﬁmu]u Fotografico—] TRC atmotferlca en func_|on de la longitud de onda para
Sioc] I end S NN NRR S P tres distancias cenitaleBruce L. Gary, en 1990
i ‘;— s : en el JPL, Pasadena, California). Las bandas de

0.8 P B S 1 Absorcion Atmosferica mas importantes son: la
/ ; ; _]V/_ : molecula de O a 763 nm, y las moléculas de vapor
de HO a 930 y 1135 nm. La primera es
dependiente de la altura, siendo aproximadamente
el 60% de su valor a 4206 msnm. Las moléculas
de vapor de agua estan concentradas casi todas
por debajo de los 610 metros de altura, por encima

0.701

o
=)
o

1

Transmisién
[=]
o
[=]
1

0,407

A _ Dxigeno \,.-ﬂljm.”["le Agua i de este limite el aire es seco con poco vapor de

030/ -ri| Distancia Cenital ® fo-ir-o- ; R agua. Las cuatro lineas negras horizontales

N —_— | i | Vaporde Agual oy estran la transparencia en el cenit para los
. : 60° | i i i i filtros Schuler B, V, R e | en otra fecha y lugar
RN S— o 07 L e (Santa Barbara, California 29/04/2002). La
g g Dispersion de Lord Rayleygh es causada porque

%% 4 s oo 70 s o 1w m =0 las moléculas que componen la atmdsfera terrestre

Lengitud de Onda (nm) son mas grandes que las longitudes de ondas mas
azules del espectro visible, por esto la luz asuin@s difundida que la roja, causando el color delicielo en el dia.
También los Aerosoles (Particulas de Humo), afedeamanera mas dramética la region azul de espdegeando estos
dos componentes a absorber el 50 % de la luz leec&50 nm, siendo la absorcidn casi total patd\emas lejano.



En la pag 5-6 del trabaf@eleccidon de Filtros para Sistemas de Banda Anclesgonomiase vio que en la noche el cielo
sigue brillando en un nivel muy bajo. Esto se venaitando en el espectro infrarrojo, y es una inapbetfuente de errores
para la fotometria. Para los observadores en dafitewercanas a los polos, las auroras son otrar fagé ocurre con los
mismos mecanismos Yy alturas que este resplandotaatiferencia de que varia con el ciclo solam&canismo primario
de esta excitacién, son las particulas cargadasegintroducen en la atmdsfera provenientes delasotuales son
atrapadas por el campo magnétiga
terrestre y recorren una trayecto
espiral hacia los polos, donde excit:
los atomos y moléculas del aire. Est
son hasta varios centenares de ve
mas brillantes que el resplandq
nocturno por su alto grado d
excitacion. Las lineas principales de |
auroras son: las del Oxigeno Atomig
(557,7, 630,0, 636,4 nm), Hidroge
(656,3 nm el mismo & que en las
nebulosas) y las bandas rojas
Nitrgeno Molecular. Las aurora
ocurren mas a menudo durante |
méaximos de manchas solares, cua
los "flares" son ma&s comunes; y cuan@
los polos estan mas inclinados hacia
sol, ya que la mayor parte de
radiacién incide alli; el momento d
afio del pico es Marzo y Octubre. Es
es la razén de por que no h
observatorios en los polos. L&
recomendaciones hablan de no obser,
si una aurora es visible en el lugar.

Ventanas OH IR

Junto a estos factores hay otros tres elementosapteibuyen al brillo del cielo nocturno: 1) lazlintegrada de las
galaxias distantes y estrellas débiles dentro dstraigalaxia; 2) la luz zodiacal; 3) las lineagihésion del crepusculo.

Las fuentes usadas para este trabajo hacen raéfesgha a la regién espectral desde3o8 nm (0,31) hasta [02500 nm
(2,5W), lo que corresponde a las bantdVRIJHK del sistema Johnson. Birglow” representa la fuente dominante de
fondo para observaciones IR de banda ancha JHK.

1) El fondo de luz de las estrellas débiles y lasxgak, es probablemente el factor limitante erotarhetria de fuentes
débiles. Este puede variar entre dos campos estet@parados por unos pocos minutos de arco, Isigoéica que el
fondo de cielo, para dos objetos en la misma imggeede no coincidir. En muchos casos la luz defestdo de estrellas
y galaxias no serd importante, a menos que elmbietestudio sea muy débil y dificil de observén ai se usara un
telescopio muy grande. Sin embargo, estos congiliieg son estaticos, y si se usa siempre el miamafio de apertura
digital alrededor de los objetos, la contribuci@énedtas débiles fuentes sera siempre la misma.

2) La luz zodiacal es la luz de sol reflejada pgvaVo interplanetario localizado en el plano dstesina solar. Su brillo se
incrementa cuanto mas cerca del sol se observiysiesnpre confinado al plano de la ecliptica. uadodiacal puede o

no ser importante como fuente de fondo de ciellagwbservaciones, dependiendo en la localiza@bolgeto de estudio

respecto al sol y a la ecliptica. Por ejemplo, ede los 5° de distancia al sol, la luz zodiacala ecliptica es mas

brillante que la parte mas brillante de la Via kacty es también mas brillante que toda la lugiatda de las estrellas de
todo el cielo. La luz zodiacal es relativamentefamie en el rango de minutos de arco y tiene efrmaigspectro solar,

ademas esta muy polarizada como el cielo azul.

3) Las lineas de emision crepusculares son sélo tapes durante un corto lapso después del ocaata yez interfieren
con las observaciones astronémicas normales. lsasxd®@pciones son: cuando se observan fuenteanbesl enseguida de
la puesta del sol; y cuando se toman flats debaileirante el creplsculo. Una capa en la alta asredgfue contenga
atomos de sodio es iluminada por el sol despuésadalo (visto desde la superficie terrestre). Hatainacion excita los
atomos ocasionando que estos emitan las lineasd89j2 nm(la misma linea de lad.dmparas de Vapor de Sodio a
baja presién del alumbrado publico).Sin embargo, la emisién sélo es observable a wermdatado angulo de depresion
(la distancia a la cual se encuentra el sol bajeoakzonte) de7 a 10°. Si el sol esta cerca del horizonte, la dispersion



potencia la emision; por debajo #@®, la capa ya no es iluminada. Un caso similar $& eo las lineas rojas de los &tomos
de oxigenq630 - 636,4 nm)Ambos efectos generan errores en la magnitugero son importantes por menos de una
hora. No6tese que observar durante el crepUscule sies desventajas.

Todos estos efectos son contribuyentes menoresaysan errores sélo por cortos lapsos o cuandbssrvan estrellas
muy débiles cuyo brillo es comparable al del brilld cielo. Los dos ultimos contribuyentes teressfpueden causar los
mayores errores, tanto espaciales como tempogllessplandor nocturno es la fluorescencia de tomés y moléculas
en el aire formada por excitacion fotoquimica. @euarincipalmente, en una capa localizada aproxameshte @00 km
sobre la superficie de la tierra y es variable edépente de las condiciones del cielo, el tiempallda latitud, la estacion
y la actividad solar. Hay una componente que estsepte en varias longitudes de onda, llama@antinuo”,
primariamente causada por distintas lineas de @mishmbas componentes estan siempre presenteseridnda
incrementar su brillo cerca del horizonte, y esepehdiente de la actividad geomagnética. Por lmtah menos en el
filtro V y en cualquier filtro méas rojo que éste, estelegwor es una variable que siempre reduce la densia de las
mediciones durante cualquier noche.

Ademas de esto, nuestra atmésfera es una turbutestala de gases, que tipicamente estan confirmmlasmpas de
similares temperaturas (unas pocas centésimasade ge diferencia), esas capas son empujadas p@néb, formando
débiles ondas que actian como lentes modificansldrémtes de onda entrantes de la luz de un objé&tpersando y
enfocando su luz aleatoriamente. Cada una de espas tiene un indice de refraccion diferente te efgcto se conoce
comoCentelleo,y es el que causa el titilar de las estrellas. tdagor abertura del telescopio aumenta, el nUmemndas
captadas y el efecto se promedia y se minimizaaloultiplica el tiempo de exposicion por 4 ehimdleo cae a la mitad.

La zona de la atmésfera que mayor contribuye alelien, esta entre 8 y 15 km de altura. Para lanfietria, el mayor
impacto del centelleo, es que se debe integrarfloiente como para que el promedio elimine edtagifaciones de brillo.
Usualmente se recomienda exposiciones con un ragitaedlecenas de segundos para fotometria de altsipn, pero
teniendo en cuenta que objetos més brillantes eeguiexposiciones mas cortas. Se pueden tomairs \aEosiciones
cortas y combinar los resultados para abatir laseianes por centelleo. También, cuanto mas préoxamnhorizonte se
realicen las observaciones, estas estaran maenofadas por el centelleo, el grado de ensanch&mienlas imagenes
estelares producidas por el Centelleo se conoce @eming Explicado en el trabaj&otografia con Webcam IIIEI
centelleo es menos importante en el infrarrojo &uel éptico. Para tener una idea, si el seeingaterb00 nmfuera de
1", a2000 nmseria ded,75". Este también aumenta con la distancia cenital seeing en el cenit (z = 0°) fuerale
para el 6ptico, a (z = 30°) serialg".

El efecto del Seeing en fotometria es doble. Pamaorque la luz de los objetos fotografiados emesda sobre un area
mayor, lo que fusiona el brillos en sus bordes eotel fondo del cielo, limitando las medicioneslak objetos débiles,
como este es cambiante con la altura y la temperaliusar una apertura de tamafio constante rgesger el brillo en
las mediciones, el célculo de la extincion de priorelen (Absorciéon por la Masa de Aire) estarameaite basada en la
extincidon producida por la dispersion de la luzaasa del seeing. En imagenes con tiempos de eifposiortos, el
movimiento en la misma puede causar estrellas eonas no Gaussianas en los telescopios pequefiasti€apos de
exposicién mas largos, la turbulencia del seeing leadistorsion mas uniforme para todos los objetoesa imagen, pero
sera diferente en la imagen siguiente. Para urgjabuidadoso de fotometria de alta precision, skehn usar
exposiciones de varios segundos para promedias psigimientos de la imagen, y encontrar la escaldpixel acorde a
nuestro instrumental, por esto debemos conoceresuél seeing que tipicamente tenemos en el celdedobservamos.
Normalmente necesitaremos usar unos 2 o 3 pixelelaf-WHM de la medida del seeing. Por ejempldesemos un
seeing de 2", una escala de 0.67"/pixel estaritabssbien. Hay que tener en cuenta que el heclisatemas pixeles por
segundo de arco va a tener la consecuencia de dnaeel campo registrado sea mas pequefio. Paradta diferencial,
nos interesara sobre todo, tener un campo dond® @stluidos, el objeto en estudio y unas cuansiselas de
calibracion, asi que hay que llegar a un compromisptable. Ademas de esto hay que usar corresoilenapertura entre
unaimagen y otra para compensar la diferenciaeihg de una imagen a otra.

Cuando observamos el Sol y las estrellas cercaat@tonte, la atmoésfera modifica la trayectorialae rayos de luz
incidentes, haciendo aparecer los objetos mas aitad cielo de lo que realmente estBefraccion Atmosférica). Este
varia debido a las diferentes masas de aire quddsale el zenit hasta el horizonte, en este Ukihedecto se hace mayor,
en el espectro Optico los objetos estan 35 mindogrco por encima de su posicién real. Esto stgnifue cuando el Sol
parece tocar el horizonte, en realidad ya se hatpuporque el didmetro aparente del sol son 32itménde arco. Este
indice de refraccion no es constante con relacidriangitud de ondaRefraccion Diferencial), es decir que la atmésfera
actlia como si fuese un prisma, esto se acentla&ainécia el horizonte, apareciendo azul en leepaés alta y roja en la
mas baja, y es lo que da lugar, al "flash verdésdieponiente. Las recomendaciones sugieren neredsa menos de 15°
sobre el horizonte a menos que sea absolutamergsar®.



Un efecto secundario de la refraccién diferengslgue el centelleo es dependiente del color, gior es conveniente que
las estrellas de comparacion presenten tipos eafescsimilares al de la variable, pues aln cuastén muy proximos
uno de otro, pueden presentar variaciones tempoeaiela diferencia de extincion y enrojecimientoqle podria ser
erréneamente interpretado como un cambio en &b loléll objeto en estudio.

Otro efecto clave, es la Extincion de segundo grglarvimos que la absorcion atmosferica es maym lgaluz azul que
para la roja, esto ocaciona que nuestros indicedldees obtenidos para un mismo objeto, seaneatifes al observarse a
diferentes alturas del horizonte, esto se cuaatifimn un valor (coeficiente de extrincio de 2doeojdy se exoplica en el
apartado de calibracién fotometrica de niestr@sist

Las conclusiones de esta seccion son tres. La m@inteeluz del cielo nocturno no es constante, iylpdanto, limitara

siempre la precision las mediciones. La segundahbserve durante una aurora, cerca del horizoete @ crepusculo. Y
por ultimo: las mediciones mas rojas que el fifreon fuertemente afectadas por la luz variablei@éd nocturno, y debe
ser evitadas hasta que se gane experiencia ctstezha UBV. Excepto por las auroras o cuando serehs estrellas muy
débiles, las variaciones de brillo del cielo noetuquiza nunca las perciba en su fotometria, pgmoaer la posibilidad de
gue se presenten estos errores, puede ser Utpsieriores referencias.

Fotometria All Sky y Fotometria Diferencial

La fotometria en ambos casos, es la medicién dkd Hel objeto en estudio, usando otro objetoefenencia de magnitud
conocida, lo que cambia son los métodos.

En la Fotometriall Sky, conocida también comBotometria Absoluta, se realizan imagenes independientes del objeto
en estudio, e imagenes de estrellas que se usarancalibrar, como las d&atélogo Landolt Como cada imagen
corresponde a un campo que esta a diferente atbra el horizonte, debe calcularse la masa dejagatraveso la luz en
cada imagen para determinar cuanta luz fue absogaich corregise, estas correcciones varian ségitoe de la estrella

y el filtro usado, asi se establece la magnituthdsstrella fuera de la atmdsfera terresiiagnitud ExtraAtmosferica”,
llevandose las mediciones a un sistema estandayn{tades estandares), lo que permite compararladasode otros
observadores que hayan seguido el mismo métodocdradiciones del cielo necesarias para hacer fdttan&ll-sky”
deben ser condiciones excepcionales de transpargmstabilidad que solo se tienen en observatprifesionales. Para
un observador que no disponga de dichas condicidtm@ondicionres atmosfericas ya explicadas,dsamaticamente
diferentes de una regién del cielo a otra.

La Fotometria Diferencial por su parte, usa como estrellas de calibracidio, estrellas que estan presentes dentro del
campo de la misma imagen donde se encuentra tanebiebjeto en estudio. Esto simplifica el trabagb,ser las
condiciones atmosfericas en cada imagen (masardgtensparencia, etc), practicamente las mis@iggtando del
mismo modo al objeto en estudio y las estrellasalibracion, esto elimina la necesidad de realizetgenes para cada
objeto y hacer las correspondientes correccionés fddometria absoluta.

En el caso de las imagenes obtenidas con camarBstB@mos un punto mas a favor, y es que al deniglos los tres
canales de color al mismo tiempoi, por tratarseuda imagen CFA, las condiciones son identicas pesatres
componentes RGB. Los Unicos aspectos en los qugueyener cuidado con la fotometria diferenciatias la correcta
eleccion de las estrellas de comparacion, que o \&&iables, y no estén saturadas en la imagargorrecta apertira del
diafragma para hacer las mediciones. En este pragbtodos parecen coincidir en que los resultaxas precisos se
suelen obtener escogiendo una apertura que sealwees la dimension del seeing que hayamos akiimia nuestras
imagenes 6 entre 1.4 y 3 veces la FWHM de la P&FR Bstimar la FWHM adecuada a nuestra imagen,mosda
FWHM de varias estrellas y promediamos esos valdst punto se tratara en el apart&adstraccion Optima del
Fondo del Cielo y Determinacién de su Magnitud

NOTA IMPORTANTE

Antes de entrar a exponer la presicion alcanzadasemediciones realizadas con camaras digitale®, R&@mos a explicar
muy brevemente algunos procesos de ajuste mat@matie son necesarios conocer para lidiar con lksedies

correcciénes que es debemos aplicar. Este justs trds apartados siguientes son unos de los npastantes de este
trabajo, necesario de leer con mucha atencionpgader llevar la presicién de nuestra camara hadiaige incluso para

los que realizan trabajos con camaras CCD monoaahsgiiadas exclusivamente para astronomia, ydagpeesicion

depende de las condiciones atmosfericas combiredtas prestaciones de la propia camara y de nueshiidad para
combinar estas dos cosas a traves de la suma denemy la configuracién de los parametros promsadcamara,
ganancia, tiempo de exposicion, numero de imagagiemnadas, etc.
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Ajustes de Regresion, Extrapolaciones e Interpolamnes

Cuando trabajamos con datos astronomicos que paessiempre determinado nivel de dispersion, ntoess aplicar
ajustes matematicos pagenerar una relacion éicha dataEn este sentido, los metodos de regresion nos fegrimibtener

este ajuste, y lo veremos a lo largo de este mamudiferentes ejemplos.

Dispersion de las Medidas Canal B

o1®

a1® 7
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TQTTT?Q ?T 1.t
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Observemos la grafica izquierda de la magnitud ke estrella de
brillo fijo (no variable), obtenida con la webcanmeXimage. Las
medidas nos indican que descienden de biiloeste caso, por la
mayor extinciéon en su rcorrido hacia el horizorsn embargo,

111 L

T << debido a la turbulencia atmosferica a la impiésicdel

i) 088 L

= * = instrumental, no vemos una linea de puntos deso#mdseino una
89* - & » nhube de puntos dispersa, con tendencia a la daata. el ajuste se

— Mag G Media: 9.80443 | = - :
o] = = tomael promediode los valoresY, y seestimacon respecto a el, la
diferencia deada medidaResiduos” Luego se establece una linea

- ‘ ' ' ‘ (en este ejemplo una recta) y con el metdeinimos Cuadrados
> .8 Promedio (LMS): se calculan los residuos entre esta y las medidas
L e ik -“.T Yool ”T reales, se elevan al cuadrado y se suman, esteivdica el grado de
e o 1 e T.n error esperado al usar esta linea de tendencianées se busca y se
. ) (04 l 1 B l

o adopta la linea que poduzca el menor valor endéuacion de LMS.
Como se trata de encontrar una relacion X vs Y, pesmita

EPCE
= 1 2 . X .
8% - aproximar el valor Y a su valor real, entoncesjel¥ees la variable
g_@j Residuos dependiente, y el eje X la variable independieBigelacionamos Y
R § Linea de Tendencia con XseguUrunalinearectahablaremosleRegresionLineal Simple:
4087 7

: : . : ;
24557785 24557785 24557785 24557786 2455778.6 24557786 24557786
Dia Juliano

Esta ecuacién es unonomio(polinomiode 1ler®), dondeY es la medida de dicho eje ajustadda ordenada al origen
(punto O, donde se cruza la recta que ajusta In®gicon respecto al promedifl)la Pendiente la cual es la inclinacién
de la recta que ajusta los puntos, con respe@diaela promedicsuvalorseobtiene de dividir su longitud con respecto a
la longitud de la linea promedio en referencia a plontos 1 y 2), si las dos se correlacionaran perfectamenteaitenth
misma longitudl / 1 = 1 Pero al inclinarse aumenta su longitud. Por efjenip2 / 1 = 1,2Si se inclina hacia abajos
valores son identicos pero negativos. En la ecadeid®endiente es quien se multiplica po€ekficiente Regresor (x),
que es el residuo de cada medida en el eje Y ssteajCuando las variables X e Y se relacionanrsega linea curva,
puede ser cuadratica (polinomio de 2° grado), eulfite 3° grado) etc, Begresién Exponencial, Potencialetc. En
algunos casose tomaada region de la curvase trabaja en cada rango con una ecuacion difetergal o curvilinea.

Y=0a+B*(X).

] - T F
t T d
\ ] /
[ o_:'/.\'\\ ,"I A 3 - o. "
\ o: I A g . *t,
*\"' T .‘6 |" \\’\. ; i } .. t
; N : Sl ¥ e
* s P f “T. .
. h g y* Tos tie
o 1 ] P
.II
Polinormin de Grado 2 Polinorrio de Grado 3 Ifedia Ilowil (2 Periodos):

Monomio de Grado 1
T=a+b*(x

Y=ash*(@ec* (@)1

Toasb*@ec* @ d* @

Y=a+b/2, b+c/2

Como vemos un polinomio es una combinacion de cieefies y variablesu(B3, y (x) para polinomio de ler grado), unidas
por medio de operaciones matematicas, suma, rasthiplicacién y division. Las operaciones de pafanion y
radicacion tienen lugar en los polinomios, peragsitimas nunca afectan a la variable, sino adeficientes.

En el ajusteMedia Movil (ultima imagen derecha). En este se tomas loseaMrde dos puntos consecutivos, y se grafica
el promedio de ambos, luego se procede de iguabmond el ultimo punto usado y el siguiente, pomg:a+b /2, b +
c/2,c+d/ 2etc. Segln la cantidad de puntos que se useepar@medio, se denomina periodos. En el ejemplo se
realizo una media movil de 2 periodos. Generalmeatéoman entre 2 y 10 periodos para el ajustemedas moviles
simples usan para los promedios el dato actua sberiores, la media movil central usa datosriamés y posteriores.

Con la ecuacion obtenida podemos extrapolar losreslfuera del rango de datos, y la tendencia yodasa a realizar
predicciones (Efemérides). Si las usamos en losogsp vacios dentro de la data, interpolaremosddsres faltantes.
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Para encontrar la relacion entre los ejes X y i serie de datos, usaremos el prograreel de Microsoft. Este leera
la columna izquierda como el eje X, lo mas recorableles configurar a cuatro decimales después denta (,), para
esto seleccionamos las celdas con el raton y vathasenuFormato/Celdas, y en el cuadro de dialogéormato de
celdas,escojemod®umero, y en Posiciones decimales colocamos

Con las columnas corregidak) las seleccionamos con el rat@&),en el iconoIiﬂ , Seleccionamos Asistente para
graficas, 3)donde escojemos una representacioxXdgDispersion), y escojemos el subtipo puntos sin linedsluego
pulsamosSiguiente 5) podemos visualizar la representacion, pero pulsas&iguiente

EA_r_chivcl Edicion  Wer Insertar Eormato.  Herramientas Datos  Yentana 2

j_}.ﬂ_&dlljj"?&,ﬂdﬁ—e‘lf: z -!@}:-1100% - ﬁéTimesNewRoman - 10 v|NK§}§
£ [ [ =T [ [ . T [ v N [ [

0 X Y Asistente para grdficos - paso 1 de 4: tipo de grafico E”g]

3 [ 1,0000 | 1,0000 - = 3

4 |zpoon 20600 | | | Tieos estandar | Tipos personalizados | Rango de datos | Serie

5 | 30000 29000 Tipo de réfico: -

G | 40000 34000 Il Columnas = £,0000

7 | 50000 37000 B Barras = s.0000 -

0 | 48,0000 39000 " ——
B i ' Lingas 4,0000 =

9 | 7.0000 41000 les . * |
10| aoo0 qann0 | || | @ Sre 30000 = ] |
71 | o.0000 4,6?@&' [z =8 J 2000 . |
12| 10,0000 50 bt Fre=s 10000

13 @ Arillos 3 -

EFY l iy Radial "To0000 20000 40000 60000  £0000 100000 12,0000

(15 | @ Superficie

E | - Burbujas v

L1 e Rango de datos:

15 | Dispersion, Compara pares de valores,

19 | | Series en: O Filas

E_ (&) Columnas

21

(29| [ Presionar para ver muestra ]

_gé_ 1 bras Siguiente l Cancelar ] l < Atrés ” Siguiente :{‘\‘—H Finalizar ]

En esta ventana, en la pestdantulos, escribiremos el nhombre de los valores del eje X, ¥n la pestafidineas de
divisién escojemos las cuatro opciones, en la pedtafianda, desactivamos Mostrar leyends, pulsamosSiguiente

podemos escoje mostrar el grafico en una hoja nagva
y finalizamos. Entonces podremos ver la grafica
Titulos Eie Lineas de divisisn | Leyenda | Rétulos de datos pulsando la nueva pestaﬁa infei@nafico 1.

Titulo del grafico:

Asistente para grdficos - paso 3 de 4: opciones de grafico

6,0000 = Asistente para graficos - paso 4 de 4: ubicacién del grafico E]E]

Colocar grafico:

Eje de valores (1) 50000 EI

2 4,0000 EREEED
En una hoja nueva: | BEiiaay
Eje de valares {4 = o000 = -I %

¥ 2,0000
10000 _-_ OComD ohjeto en: Hajal w
0,0000 - L
0000 2,000 4,000 6000 3000 10,000 12,000
e e e e e e e Cancelar < Afrés
x

6,0000

Cancelar < Atras Siguiente [ Finalizar 50000

I EEEE

H-

40000 4

8) Ahora pulsamos el botdn derecho del raton sobceden T ;\. e deda

los puntos de la grafic®) y escojemos la opcioAgregar . 5y i =

linea de tendencia...En este cuadro de dialogo veremos la

pestafalipo, en la cual escojemos el tipo de regresion. En laoooo

pestafiaOpciones escojemosPresentar ecuacion en el

grafico y pulsamosAceptar. Entonces veremos la linea de e =

regresion con la ecuacion, de ajuste presentada. T H H

‘ 0,0000 2,0000 4,0000 6,0000 8,0000 10,0000 12,0000
X

A

# Tipo de gréfica...

Datos de arigen. ..

[ - N
| [ Agregar linea de tendencia. ..

1,0000 +——£2 Borrar
—T
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Agregar linea de tendencia g| Agregar linea de tendencia

5 (Tipo de tendencia o regresion Mombre de la linea de tendencia

' .l - %) Automética: Lineal {Seriel)
Ifr" f\/ [ il () personalizada: _'

'Li'neal ] i_g'garftmica- Eﬁllinamial Extrapolar
] [ [ | Haria delante: io % | Unidades
/ ,_,/‘j‘ f I Haria atrés: |0 % | Unidades
L g li;out_.enci-él 3 E@Dnencial ﬂe.c-l.i..::u il

[] gefialar inkerseccion = |0
EEPresentar ecuacion en el grafico: ]

| ] Presentar el valor B cuadrado en el grafica

£

artir de las series:

L."-\ceptar_] [ Cancelar I L Aceptar J I Cancelar ]

Las tres imagenes inferiores muestran de izquigidierecha tres ajustds:ajuste de regresion lineal, aqui la ecuacion es:

y =0,3879x + 1,3667

En la ecuacion presentada por Excel, los valoresésvertidos en cualquiera de las opciones, &n @sso: la primera
cifra 0,3879es laPendiente(ya que es la que se multiplica por x), y la ulticifea + 1,3667es elOrigen.

Vemos que una recta no ajusrta los datos porqos d#tujan una curva. La imagen central muestrajuste Polinomico

de 2do gradq el grado del polinomio lo escojemos en el cuatiralialogoAgregar linea de tendencia...en la casilla
Orden, esta casilla se activa sataando escojemos ajug®elinomial. Este ajuste vemos que es un poco mas exacto, pero
tampoco ajusta exactamente los puntos. El terceom éjuste Polinomico de 6to gradpeste ajusta muy bien los puntos.

6,0000 £,0000 £,0000
5,0000 65,0000 5,0000
4,0000 = 4,0000 * 4,0000
[t L
> 30000 - > 20000 = > 30000
2,0000 2,0000 2,0000
1,0000 1,0000 1,0000
0,0000 0,0000 0,0000
00000 20000 40000 BO0OO 80000 100000 12,0000 00000 0000 40000 50000 60000 100000 120000 00000 20000 40000 | B0000 90000 100000 120008
x - : . .
¥=10,3879+ 1,3687 X PRIl S O P ¥=0,00026- 0,008 + 0,08325*- 05332 + 1,5693:C - 1,04 + 0,9267

La ecuacion para un polinomio de 3er grado es ptada por Excel del modo izquierdo, pero podemmbitan ordenarla:
Y =-10005% + 19939x - 13223x+ 6387,6es igual aY = 6387,6 — (13223 * x) + (19939 *¥ — (10005 * )

En el modelo exponenciagl:= 0.14796>%%* equivalaldria aY = 2.71828182845905 ~ ((-0.2303 * x) + Ln(0.14Y9)

Ln (Logaritmo Neperiano). En el caso de usar un @jdst regresioMedia Movil, ajustamos el periodo en la casilla
Periodo del cuadroAgregar linea de tendencia...En las opciones de esta mismo cuadro, podemos qiaoyla linae
hacia delante o hacia atras fuera de los puntssiedas casillaslacia adelanteo Hacia atradsdel campcdExtrapolar.

Podemos configurar cualquier aspecto de la grafaa solo pulsar el botén derecho del ratén posimonsobre los
valores de cualquiera de los ejes, o0 sobre eldmlegrafico, o la linea de tendencia, etc.

En los casos donde realizamos un ajuste con muebaeicia, lo mejor es dejar configurada una rufireel, donde ya
hemos ordenado las columnas de datos a ajustadaygeafica apareceran autométicamente los datotacrecta de ajuste
escojida de antemano con su ecuacion, con solanmsetear los datos en las celdas pre-estableditds.es lo que se ha
hecho para la calibracion fotometrica, diagramakrconagnitud, y otras tareas que veremos en logtais
correspondientes. Estas hojas preparadas las esmomsten la carpera herramientas del programa RER&c.
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Existes casos donde disponemos de una serie degl&aueremos usar como eje Y, pero no tenemeguivalente para
ser usado como eje X para realizar el ajuste. s €asos realizamos el ajuste usando como ejep¥opia relaciéon de la
data. La relacién de la Teff es derivada con eitende color, pero usemos como ejemplo los tippe@sales en Estrellas
MAIN SEQUENCE V, cuando solo disponemos de algunos valores (Tatpéerda). Sabemos que los tipos espectrales
aumentan del 0 al 9, entonces crearemos una coldomde esten contemplados los tipos intermedioag@m derecha).

Entonces seleccionamos solo la columna de Teffy gléAsistente para graficoslH—h, escojeremos ahollaneas. Y

produciremos una grafica, donde el programa esmjeefecto como valor del eje X, la cantidad ddasusadas.

Microsoft Excel - Teff vs B-V Rossenberg

Table 15.7, Calibration of MK spectral rypes.

SP B-v V-R Teﬁ: 8-V V-R Teﬂ: B-V V-R Teﬁ @_] Archivo  Edicion  Mer  Insertar  Formato  Herramientas  Datos  Yentana 2

MAIN SEQUENCE, V GIANTS, SUPERGIANTS, 1 P B S S S-S A 2] 100%

05 =-033 —015 42000 ... ... ~027 —015 32000 | Elél o I = I N

08 -031 —0.15 34000 N

B0 -030 —0.13 30000 i

Bz -024 —0.10 20900 —0.17 —0.05 17600 BO.0 w' 35000

BS  —0.17 —0.06 15200 —0.10 0.02 13600 Bio | y= 04977 - 27 985, + 596 8 - B133 5ix + 35309

B3 —0.11 —0.02 11400 =003 002 11100 B2.0 [z0o00 "

A0 -002 002 9790 ~001 003 9980 B30 R

A2 +005 008 09000 +0.03 007 9380 B4D \

A5 +0.15 016 8180 +0.09 012 8610 B5.0 (15200 25000

F0O  +030 030 7300 +0.17 021 7460 BE.0

F2 4035 035 7000 +0.23 026 7030 B7.0

F5 +044 040 6650 +0.32 035 6370 Ba.0 |14 -

F8 +0.52 047 6250 +0.56 045 5750 igg =

G0 +058 050 5940 +0.76 051 5370 e 15000 -

G2 +0.63 053 5790 -+ oo - 4087 058 5190 ool

G5 +0.68 054 5560 +0.86 069 5050 +1.02 067 4930 5

G8 +0.74 058 5310 +094 070 4800 +1.14 069 4700 i 10008 M

KO +081 064 5150 +100 077 4660 +125 076 4550 a50 | &80

K2 4091 074 4830 +1.16 084 4390 +136 085 4310 AR.0 5000

K5 +1L.15 099 4410 +150 120 4050 +1.60 1.20 3990 A7

MO 4140 128 3840 +156 123 3690 +1.67 123 3620 A8 ‘2

M2 +149 150 3520 +160 134 3540 +171 134 3370 A9 o

MS +164 180 3170 +1.63 2.18 3380 +1.80 2.8 2880 Foo |EEml) EjeX (1 2345 67 8¢ 10111213141510 17161920 21)

A ‘ E | © | o | E ‘ F | B | H | | AS' que vamos generf"’ A | B ‘ C | O |

| 1| Tipo | Teff X una nueva columni{i| Tipo Teff X
3| 0.0 30000] 7= D977 T Can4)- (27 SE5 703 A F) + (69554 7 C342) - (B1336 7 CF) + 35309 dond.ﬁ esg”b'remosdesi BO0 300w 1f257Ad05
| 4| B1D 2 sencillo orden ascendenit] &1.0 2} 2521324
5 | B20 20900 3 : A 5 | B20O 20900 3| 21564 48
e 550 7 y lo colocamos como valor del eje X en la formul@ aqos dio Excel. =155 Fl | =560 40
| 7 | B40 5 e . . | 7 | B40 5| 16374 94
= Beo 1520 & En este caso, es una ecuacion de polinomio de réitogdebemoss] ss0 iz 8| 145539
|9 | BAD 7 encerrar entre paréntesis el coeficiente multiglicpor el valor del eje19_D ggg ; 1331;33
10/ B7.0 g . Lo . g p
B 550 (a5 X elevado a la potencia, para separar los sigfijege en la ecuaciofii] sso 11400 5| 1131498
12| BAD 10 dada por Excel en la grafica superior derechanyocesta escrita en I% Egg S 1? 1039%5‘8‘2
13| A00  g9Fenl 11 . . . : C 3] a0 |
A 1o B celdadela imagen izquierdd®ara elevateclas: Shift + - [ yespacio. [12] ar.o 12| 9512 987
16| 420 9000 13 . L, 15| A20 | 5000 13f 9169 525
Bl 230 i Ahora copiamos la formula en toda la columna ctrh+ Cy ctrl + V, [[8] a3o 14] 748,043
17| AdD 13 y obtendremos los valores intermedios (imagen tia)ed/emos queqt 420 - 1] S0
T A los valores usados originalmente tambiiéncambiado en una pequeiis] #s. 17| 802,687
[20] A70 18 medida, ya que el ajuste también se ha aplicadosavalores pargz| 47+ i By
21 e 1 ajustarlos a la tendencia general de la data. Sibaego, soloz] sao ol 7125
23] Fo0 7300 21 tomaremos lo valores intermedios, los originaletosalteraremos. 4 0 0 2ILIEESE

NOTA IMPORTANTE AL TRABAJAR EN EXCEL:

Es importante saber como tenemos configurada mue§trerPanel de control / Configuracion regional y de idima /
Opciones regionalespor citar dos ejemplo€spafiol (VenezuelaJusaComa (,), como separador decimallegles
(Estados Unidos)usaPuntos (.) Lo mas conveniente es usar conmeyo los datos a ser manipulados deben tengr el
mismo separador decimal para que Excel no mustoeesr Si usamos puntos solo podremos usar tnes decimales
ya que si usamos mas, Excel las asumira por detecto separador de mil, y posicionara el punto egmtes de lo
tres valores decimales, por ejemplo: pard645 usaral2.645,y cuando tengamos cifras con diferentes val
decimales nos mostrara diferentes valores, porp{erpara las seri2,59240. 2,63451. 2,876080s mostrara25.924.
263.451. 2.876Al omitir losceros a la izquierda al ugarntos.

D

bres
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Puntos Excluidos Visibles en la Misma Grafica y Ajste por Secciones

Podemos exluir puntos en una grafica para que flyam en el ajuste, y poder seguirlos viendo egrkfica con otro
color oly figura, para esto generamos tres colupiagwimera el eje X y las dos segundas el ejeo¥acamos la data X y
Y en la primera y segunda columna pero selecciongmaca la gréafica las tres columnas. Imagen infegntonces se
mostraran los puntos como en los ejemplos antetiatevisualizar cuales son los puntos que matefnale la tendencia
gue presentan nuestros datos (los cuales produdispersion en la relacion), posicionamos el cussbire el punto en la
grafica y observamos los valores dentro del pasentéimagen
-{--"1 izquierda). En este ejemp{.141, -22.9745%0n los valores de ejey
Y respectivamente. Entonces tocamos el area dafiaay(sin tocar las
o lineas de divisién) y se colorea las columnas daeencuentran los
. |- datos de la grafica, y buscamos la celda con lesesmostrados por
" el punto, y tocamos la celda correspondiente abrvan eje Y,
movemos el cursor hacia el borde de la celda ltasteel puntero nos
i muestre una cruz con cuatro flechas (imagen deyeehase momento
arrastramos el valor de la celda a la otra colupweremos el punto en
N la grafica con un colo-

" B-¥V ¥ 4 vV
erie  Punta ™. 141" diferente, (el cual podemc i

(1.141, -22.9745) escoger nosotros mismos 1.141 L\
b o m O — 04 ™ =+ w o ~ o Y asiexcluimos los punto 0042 -22.5901

- — — = — — — = = (ue noqueremos. Estos se
van a seguir viendo en la grafica pero no seraratim® en cuenta en el ajuste de los datos (veagefiaa inferior
derecha). En este caso los puntos excuidos estarcelumnav-V, y los utilizados/-V en Esta propiedad nos da la

O 0 O = = e e = = =

B-V ¥ vV

1141 329745 -42.25 1

0.042 -22.9001 -22.30

1.205 -23 ZET0 2235

0082 Py = 0] 184529394 643 181 - 23 9502645464 80000

1420 -22.7938 :

1320 223475 -22.45 ¥

0105 -32.9200 -22.50

0121 -22.9904 -22.55 =

0.038 -23.0017 2260 B D Sl

0.401 -230141 3 R

0251 223851 >-2285

0170 -223651 2l R

0170 223662 2275 |

0136 29173 -22.80 ae | T .

0142 -22 9600 _22.85 + 1 ot ry - »

0144 223395 79,00 Clee | y

0.140 -22.9754 ey Lo+ ~

0072 22,9999 -22.9 4 o

071 229541 -23.00 1% 2

1.091 -22.7320 -23.05

2058 -22.4580 -23.10

1266 227255 Rt BT S B T T B BT - I = T T T
1417 737035 BV ©o o o o o o o d g g = — — =— = = = «— = — @ o @i
1.143 S22 B53R

1114 223064 posibilidad de crear otra secuencia simultaneamemtia misma grafica, para ajustar los
il =B ENiE datos con diferentes relaciones en diferentes samp estos casos vamos a necesitar
f:g iig?ég usar algunos puntos en las dos columnas del ejery wsarlos en comin en las dos
0757 81T oy relaciones, entonces arrastrar el punto lo saéaadg lo coloca en la otra. Para esto nos
0366 229197 paramos en la celda, pulsamos F2 y en la casijflerian del programa donde se muestra

la funcion usada en la celda indicadada Borfimagen derecha), copiamos B Microsoft Excel - Catibracion 098AK +
funcion, nos paramos en la celda donde vamos arcepvalor, pulsamos F2
la pegamos, asi tendremos el mismo valor en lageldas. Esto es para mov: () archivo  Edicién  Yer Insertar  Formato

los valores horizontalmente. Podemos usar varimsns para tener divers:: T =NEPE I e E
relaciones simultaneamosnte de la misma data. =N R
A - = = MNdA-J4

| | L | m ¥ 0
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Ajustes de Regresion Lineal Multivariable

Existen ocaciones donde el valor del eje y depatalelos variables, tal es el caso de las ecuacipaes obtener la
magnitud absoluta de las estrellas RR lyra a pdetiperiodod de pulsacion y a su vez del indicendtalicidad. Donde la
es comUn una ecuacién comits = 1.53 — (0.03 * Log P) + (0.35 * Fe/HEsto lo realizamos cuando deariables nos
van a ayudar a obtener un resultado mas precis@nsbargo antes demos comprobar la relacion deecaéble con el
eje Y probando dos ajustes de regresion lineallsimpr separado.

% Antes debemos ir al mend  de Excel 2003,
Complementos @E| : ; .

2 Herramientas/Complementos y se abre el cuadro izquierdo, en
Complementos disponibles: el activamos la casilldHerramientas para Andlisis VBA y
[ ] asistente para brisquedas Aceptar Aceptar.
[ ] asistente para suma condicional
|:| Herramientas para analisis
erramientas para analisi
Herramientas para el euro

[Tsabver

[Jvea del Ayudante para Internet

Cancelar Ahora vamos al meniterramientas y escojemosAndlisis de
Datos y en el cuadroAnalisis de Datosescojemos la opcion
Regresion y pulsamos Aceptar. Ahora vamos al mend
Datos/Analisis de Datos y se abre el cuadro mosted@djo, en el
tocamos con el raton dentro de la céR#go Y de Entrada: y

Examinat...

Automatizacion, .

Seleccionamos la columna con I(ﬁ icrosoft Excel - Libro1,
valores del eje Y. luego nos parama=] mchiva Edicin Yer Insertar
dentro de la celdaRango X de ey

Entrada: y escojemos las dos columne s = # N\
[X1, X2], al mismo tiempo y pulsamos . B | £ [ o | E [ F [ 6 N H | o [
Aceptar. En este momento se abre ujz| -
. . s ¥ x1 X2 Regresidn X
nueva hoja con los valores del ajuste. [T o r
. ntrada
estos nos interesa los que estan en/s | T I T e P
i A 6 2 1 a = : I
coIE[Jmna|Coef.|c;entes(senalada con un-- 4 4 5: o 1 db ensd P [[cancetar |
rectangulo rojo). 5 | 4 2 7t A
g J (g9 | = e =M [ rétulos [] constangRbual a cero [EI
: . 10 } \ Nivel de confi =
Estos son Intercepcion, Variable X1i; o 52 o e
Variable X2, en nuestro ejemplo: 0.5, (_}_g g B }g Oﬁ:imdasa“dé —
0.5 respectivamente. En este caso tod; (R — Shal e =
. —— ) Enuna hoja nueva:
los valores son positivos. Estos son In%_ CEs i i
coeficientes multiplicadores en {7 Residuales
H PEEY i [ Gréfica de residuales
ecuaCIO_n y el punto O’ y se Ordencj,g Residuos estandaras [ curva de regresion ajustada
como sigue para obtener el valor de Y:|5 T
% [] @réfica de probabiidad normal
— * * ETH
Y =05+ (0*X1)+ (0.5*X2) B
24
B3 Microsoft Excel - Libro1 . . . .
T : Si por ejemplo el coeficiente de X2 fuese
__] Archivo  Edicidn  Yer  [nsertar  Formato  Herramientas  Datos  Wepkana 2 ne athO [ O 5] |a eCUaClén quedal‘la
HRNEN - BEWETI NN A NP -0 SR AR RN R % (AN % I R 9 ' :
A1 - #& Resumen
| ey e e - 7 e [ | Y =0.5+(0*X1) - (0.5*X2)
|1 |Resumen
z . .
3 Estadisticas de fa regresion Una vez qye Se r?allza el aJUSta
|4 [Coeficiente d 1 desaparece la opciofnalisis de Datos
5 |Cosficiente di 1 . . ..
6 [P ajustado 0.85714288 del menltHerramientas y debemas abriri
R tpiee AR una hoja nueva para realizar itro ajuste de
servacione g A
BT este tipo.
10 |ANALISIS DE WARIANTA
11 Grados de iberdna de cuadradio de fos cua F siof critico de £ . . .
|12 |Regresion 2 4] 30 B7ETAEE A 7E0ZEGR Si activamos la casillaCurva de
2 Residuos (IR L REEIRD regresion ajustada en el cuadro
‘ Regresidn se nos mostrara las curvas de
] Coeficientes |Enor tipico  Estadistico t Probabilidad_fnfenor 95% Supenor 35% nfarior 35.0% uperior 95.0% H : :
b [tercepcion 05| 19950E16 2E0E0E 15 40B4E-106 05 o5 0 0 aJ_USte para cada variable en relacion al
LB [¥atiable X 1 0 0 BSS3E  #hUMI 0 0 0 ol eje Y asi como el pronéstico de los
1B [Wariable X2 0.5 | 1.9234E-17 2.5995E+16 3.293E-113 0.5 0.5 0.5 0.5 . "
B valores obtenidos en relacion al valor
=4 real.
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Presicion en la Astrometria y Fotometria con Webcasy DSLR

En la fotometria, la presicion en la medida ddddbncerniente al instrumental usado, dependa gedfundidad de bits
gue podamos alcanzar de la adicién de imagenesi#\B14 bits de la webcam o DSLR, de la similitiedla respuesta de
los microfiltros, y de la correccién de la perdiglar antibloomig. Pero en la Astrometria, la préeisdependera de la
escala eri/Pixel de nuestro conjuntdelescopio + Camaray en esto esta involucrado la distancia focakelelscopio, y
el tamafio de los pixeles de la cdmara. La escala 2épixel, es la que se ajusta mejor al seeing de los cidoms
aficionados de- 4 y 6". A esta escala las estrellas ocupan varios piXetegyen inferior), lo que aumenta la presicion.

1 Para entender porque tendremos mas precision cigeimes
J estelares que ocupen varios pixeles, veamos leafiderecha
de una estrella en el CCD 098AK (pixel py®) usando 400
mm de distancia focal = 2.88"/pixel. Su imagen @cdp0
" pixeles cuadrados. Si el programa de astromettimiasa el
’ pixel central como la posicion de la estrella, lacgsion seria
tan solo de medio pixel, a esta escala entonces /228 =
10 18 60 106 31 12 - 1.44/Pixel. Sin embargo todos los programas aesale una
funcién gaussiana, toman el patrén luminoso en AD&#s
pixeles adyacentes al mas brillante, y calculan estos,
=— hacia que pixeles adyacentes se aproxima masoalefutro.
En este ejemplo, vemos que a pesar de ser el @xreR00
ADUs el mas luminoso, el pixel horizontal dereci&7)
s tiene mas intensidad que el izquierdo (149), esideacia
que dentro del pixel central, la estrella esta snks derecha
gque a la izquierda, esto se calcula tambien eetiécual, y de
= este modo se sabe que la posicion de la estrafitroddel
pixel central, equivale al punto rojo. El algoritmeal calcula
% | tambien en las dos diagonales. La presicién alciEnaaando
¥ o todos los pixeles adyacentes para esta operaddel erden
| | &g » de una décima de pixel, 2.88 / 10 = 0.288"/Pixel.

Un procedimiento similar es el que usa Iris enpai@n Gradient, para reconstruir los colores obtenidos en imagenes
RAW. Cuando tomamos una secuencia de imagenesiodabseeing y a pequefios errores de seguimidittefing”, el
fotocentro de la estrella se mueve aleatoriamenéeledor de una posicién central, lo que modificaatron luminoso
alrededor del pixel mas brillante en la organizadi® la estructura CFA, este fotocentro puede dimcon algin
microfiltro de color en especifico, o con la zomdre dos pixelesEn las imagenes inferiores vemos dos estrellancasc
(la Imagen B es la imagen RAW), el fotocentro destrella coincide con un microfiltro verde (seldalaon un punto
verde), en la imagen C vemos que del lado izquidedeste, se encuentra el segundo pixel mas keillano que coincide
con un microfiltro rojo, y debajo del verde madlanite el tercer pixel mas brillante coincide cennoicrofiltro azul. Estos
son los tres pexeles mas brillantes de cada comp®BeG R los cuales se han separado a la dereasimamdo el patron
luminoso por separado en cada canal alrededor dersespondiente pixel méas brillante estralla egl44 H. Sung2000
en la nebulosa M8, una estrella naranja con inBide= 1.141 En la recontruccién de color el pixel mas brikague
registraba el color verde, se muestra de colomj@rporque el algoritmo con la informacion del jooo de pixeles rojos,
calcula que hay un valor alto de rojo en el purtod# no hay fisicamente un microfiltro rojo. Laedéncia de la matriz a
color en relacion a los sensores B/N, es que haytkd de pixeles por unidad de superficie con difiitro verde, y la
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cuarta parte para el azul y rojo, entonces enttarastria, la presicién en el canal verde se redueemitad en relacion a
un sensor monocromo, y a la cuarta parte los azulegos, esto equivale a una presicion de un guintde pixel en
posicién del fotocentro en el canal verde y untoude pixel para los azules y rojos, a esta es2&88&:/ 5 = 0.576"/Pixel
y 2.88 / 4 = 0.72"/Pixetespectivamente. Pero al adicionar imagenes sergarta presicion, con el nUmero de imagenes.

Otra consecuencia de la reconstruccion del colamaela una de la imagenes de una secuencia, et ar@aaligeramente
el patrén luminoso en torno al fotocento al adieites las subexposiciones la presicién y uniforohida los valores de
cada pixel de la imagen final aumenta, al adicmauixeles donde la informacion fue reconstruida awwos donde la
sefal fue registrada realmente. Si despues dectmstuccion de color y antes de la adicion, aplics el algoritmo
Drizzle, la presicion estadistica aumenta abrumeente. Un dato importante dado gamhn E. Hoot, de diversas
pruebas realizadas con cdmaras DSLR, es que E s@ansmision aproximadamente la mitad, de lo dgjan pasar los
filtros para imagenes monocromas, la Eficienciarfioa de la camara va a variar tambien con laidaocal del sistema
optico. Sistemas Opticos mayores a f7, mostraram@iores que los sistemas épticos méas rapidosjalalijue los micro
lentes no son lo suficientemente fuertes para lelaqgtodo el cono de luz en la parte activa dexel piel detector.

El MPC (Minor Planet Center) es la division de ldJnién Astronémica Internacional (IAU) responsable de la
determinacion de las orbitas de los planetas yposemenores, asi como de la certificacion de soutbeisniento. Este

organismo también se encarga de asignar la nurdargdios nombres a estos objetos. La base de datesteroides y
cometas que el MPC mantiene, se nutre de los if@rastrométricos procedentes de observatoriosddeeiomundo,

muchos de ellos de aficionados. El estandar redu@ara el MPC son los siguientes:

-Reloj de la PC sincronizado con un reloj atémico we nos dé la hora UTC exacta.

-Una escala en nuestras imagenes lo mas cercanaiplesa 2"/pixel, para que el error en las medidasmllegue a 1”.
Como vimos la presicion aumenta aun méas con el numeede imagenes, lo que se aplica tambien a imagersgesolor.
-Un programa que tenga acceso a las efemérides de tuerpos menores del MPC. Orbitas (pag 290)

-Un programa para realizar las medidas astrométrica a partir de las imagenes. En nuestro caso IrisAstroart.

-Un programa con catalogos de coordenadas para lastrellas de calibracion. USNO-A2.015 o GSC14.

-Conexion a Internet para obtener las efemérides d&PC y enviar las medidas astrométricas una vez ¢bnidas.

Para que el MPC acepte y tenga en cuenta nuestdidan astrométricas, debemos poseer el cédigo MB@.obtenerlo
debemos contar ademas de los requisitos mencioneato€! de que todas las observaciones astromeids realicemos
desde la misma ubicacién. Por lo que para mayowodatad nuestro telescopio deberia estar fijo. Diama&didas deben
ser enviadas en un formato especial, llanfagilonato MPC (nuestras medidas no seran tomadas en cuenta sns@mdas
en cualquier otro formato o si contienen errorésje formato se muesta abajo:

COD XXX

CON S. Lahuerta, Observatorio Manises, 39° 29' 36N, 00° 27' 56" W, 60 m.
CON [luisiana@ctv.es]

OBS S. Lahuerta, L. Lahuerta

MEA S. Lahuerta, L. Lahuerta

ACK MPC Report 1

TEL 0.25-m /5.3 S/C + CCD

COM Reduction done using Charon

NET GSC-ACT

En cuanto a la fotometria, podemos enviarla a sasiganizaciones. La mas importante de eNAY SO, recibe desde
Febrero de 2012 medidas realizadas con camaras DSuRlquier CCD a color que cumpla con los sig@&nequisitos:

-Que produzca imagenes en formato RAW.

-Que Permita un Enfoque Manual.

-Que permita seleccionar el tiempo de exposiciondrios segundos) y la velocidad del obturador.

-Un campo de vision suficiente para incluir en la misma imagen la estrella variable y las estrellas d@mmparacion.
-Usar imagenes que adicionadas alcancen un rangamdimico de unos 12 bits (4096 o mas niveles), pamawebcam
con sensor de 8 bits (256 Niveles o ADUS), pero tando en cuenta que el rango de linealidad es 210 AB, (4096 /
210 = 19.504. Imagenes adicionadas).

-Yo incluiria Ganancia y Gamma en Minimo, para aprosechar el rango dinamico completo y no digitalizael ruido.

-Un software para realizar las medidas fotométricagAstroart, Iris, Teleauto, etc).
-Herramienta para transformar las magnitudes instrumentales a los valores Absolutos BVRIZ (RGB FotoCa).
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. D La curva de luz derecha, fue la primera que pudebtenida

con una webcam, fue elaborada pBiuseppe Marino,

Fabio Selvaggioy Emilio Lo Savio del Gruppo Astrofili

Catanesi y publicada en su trabajpHEMU: registrarli

I $afe * o, | conlawebcamLe Stelle N. 6(abril 2003), pag. 86, Gruppo

Astrofili Catanesi. Se trata de un eclipse enteellmas de

Japiter ocurrido el 6 de Enero de 2003, donde lectipsado

_| por Europa. Ellos usaron una WebcRimlips Toucam Pro

4 montada en un Schmidt-Cassegrain de 203 mm y 2060 m

4 de focal f/10 (la camara no estaba modificada parga

1 exposicion ni a modo RAW fue configurada a B/N). Las

1 capturas las realizaron con Iris en formato FIT8¢teando

-1 unatoma cada 5 seg, con tiempos de exposicior28esgg a

minima ganancia. Las imagenes no fueron adicionatas

grupos para realizar las medidas, lo goeduce una

dispersiérde~0.35mag. Esta se reduce a menos de 0.05 mag

I Minimo Observado T : H H : . H

_10k | conla !me'ade.ajuste media movil. Leurva ¢V|den0|a una
P ‘ : L menor inclinaciéon durante la fase més débil, masiwauna

23h 44m 23h 29m 23h 34m 23h 39m 23n44m  simetria casi perfecta en relacion con el minimo.

6.1.2003
05 o ® Europa eclissa lo -

0.0

Magnitud Diferencial
T

En la pag 56 del trabajastrofotografia Optica e IR con Webcam CCD a CeloModo RAW se demostro como en una
imagen individual de una webcam de 8 bit en modd\RAon pretratamientajna diferencia en el flujo luminoso de
0.1106mag en un pixel individuaquivale &2.06122 ADUso~ . )

(0.0489 mag / ADU) Este valor se comprobo con otra pru béDUS Mag Vv Dif ADUs DifMag V. Mag/ADU

(tabla derecha), donde se dividio la diferencidasnrmagnitude 50 8712 37 -1.037 -0.0280
del catalogo, entre la diferencia en ADUs, para posles | 66 8.461 34 -0.764 -0.0225
individuales de pares de estrellas de brillo catmen la mismal 150 7.580 18 -0.491 -0.0273
imagen individual dentro del rango de linealidadrePevitar el| 78 8.20C 6 -0.192 -0.032(

factor de perdida por antiblooming, se establetimlr promedio usando solo estrellas con pocarsepn en brillo, el
resultado es similar al anterior0.02745mag. En las DSLR de 12 bits este valor disminuye0013 mag.

210 o T L ATTe — 1037 mae | Dicho valor es aplicable al brillo de una estreilya PSF
200 4 L aie PRGISFE e ocupara hipotéticamente 1 pixel. En este caso las
190 | ﬂ o varigciones Fipicgs de 10 a 30 ADUs ocacionadasebor
-1 F"k { l‘,ﬂ n ™= m| seeing y el jittering, representgn de 0.2745 a.35.8mag,

E 150 7‘ I ’W ; f p - como lo muestra la grafica izquierda de las vaoiaes en el

a 170 pixel mas brillante de IRSF de la estrella naranja de brillo

4 | fijo V160, de mag V = 9.710 (B-V 1.38), en la naisa M8

L’w i a lo largo de 30 minutos. Estas variaciones pudiégar

150 ocasionalmente a ser de hasta 60 ABUs93 mag. Pero a
140 f M U medida que las imagnes estelares ocupan mas pikates
130 1': & variaciones en los pixeles individuales influyemno® en el
-8.08 flujo integrado total, y la adicién de los valoresondeados
:gi " h hacia arriba y/o hacia abajo por el conversor Ainpensa
803 I ) en gran medida los valores de la PSF reconstrumos
-5.02 [ -W | ! T- interpolacién. Esto lo mustra la grafica inferimndg para
gg; L 4l ﬂ § || la misma estrella, se toma en cuenta todos losgsixte la

% 709 EI 'L’!‘l i 1 PSF, las variaciones en el flujo se reducerDa08 mag.

Eﬁ gl T u TH i Para cuantificar esto se muestran las siguieniesigenes

E 7w '| con estrellas de brillo fijo en el canal B, usagasa medir

= 785 *— las variaciones en sus PSFs completas de una insagga.
;g; tr] Estas son de una secuencia de subexposiciones de 3
7921 PSF Estrella Completa segundos del cumqlo M67.. La} magnitud instrumenéal s
79 muestra en la parte inferior izquierda de cada B8Rpuede
-7.90 L ver como el patrén luminoso en torno al fotoceesta muy

-7.89

bien definido para las estrellas mas brillantesidmaiose
progresivamente menos definido para las de meiita. br

1 3 5 7 9 1M1 13 15 17 4189 29 23 25 27 29
Minntos Transcmridos
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La grafica inferior muestra las variaciones en lagnitud instrumental del canal B en funcién de cexagen de la
secuencia para las 8 estrellas usadas. Las estradia brillantes (que ocupan mayor area), preséafandispersiones en
los valores de una imagen a otra, solo 0.2 magyvatmres maximos de 0.4 mag, similares a la cue/éud del evento
mutuo en los satelites de JUpiter, mientras qumksdebiles presentan variaciones de 1 mag, plaleEnanzar hasta 2.1.

MMagnitud Instrumental

s MELANEA Ly . A AL
50 | LT VA DL 5 ; h RER AT TR WS
as L e eldgn T e ¥ 2lmag gl He TN Y WS W7 LTl
an Lo o W L4 o R v ' & * i Xl »
e ¥ Ty +* [ Y T +! g P B T
4z B | v ! s % wA 4 4 4 ] e —
.40 : i ¥=-0.0006x- 5.0747 _|
.38 + R = +
1 56 113 169 225

Numero de Tmagen

Para las 8 estrellas usadas, se calculo en losa@esaa tendencia al abrillantamiento por hacerseor la masa de aire en
el transcurso de la secuencia, lo que se muestdgastrella més debil y para la mas brillanstoBSe corrigio segun:

Mag Instrumental Corregida = Mag Instrumental — (— 0.0002 * Numero de Imagen — 8.0592)

De este modo se excluyo en la prueba, el debilgatoidel brillo de la estrella por la extincién asferica, lo que deja
solo los efectos del seeing y del desplazamientpatedn luminoso alrededor del fotocentro sobredfauctura CFA, que
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como se ha dicho, influye en la reconstrucciéredenbgen y en la dispersion del flujo registrade.l@ valores obtenidos
se determinaron las variaciones maximas de unaemagptra y la desviacion estandar para cada utasdg estrellas.
Esto produjo dos graficas de estos valores en donde la magnitud instrumental. Como los resultaficsron
practicamente identicos para los tres canalessa®mni los valores en todos los canales para calaslaelaciones.

1.7 w044
[ [ [ [ [ [ A I I I I I I =

1.8 - 07 .
op 12T Y = 0.0128x3 + 0.3651x2 + 3.5432x + 11.934 = oz £ Y= 0.006x3 + 0.1504x2 + 1.3014x + 3.952
= 1 = 03q T L — T 1
= 13 = 5 52 Ty =0.006x3 - 0.2786x2 + 4.377x - 23 i
= 11 - = 0z — *
g + g 0 =
R 7 0%
z 8? * = 050 —
= 06 vt = ol B o
205 = * 2 014 = 2
i 04 __ : 012 —=—* . 4
B a3 F g 82

: &8

i y = 0.0128x3 - 0.5588x2 + 8.1905x- 40.178 | 7 o5

N } } | + + + o0

90 -85 -8.0 -75 =70 £5 50 55 50 ~ 90 85 an 7E -7.0 -B5 0 £5 A0
150 155 16.0 165 17.0 175 180 1858 19.0 160 166 160 165 17.0 176 180 185 19.0
Magnitud Instrumental Magnitud Instrumnental

Podemos ver asi que en la fotometria de objetosuples con buena sefial y perfectamente enfocadomagenes

individuales corregidas con pretratamiento, lo®red maximos de dispersion son de 0.3 a 0.4 magyalores tipicos de
0.2 mag. De esto se concluye que cada vez queidelep que formas la PSF se duplican, se redueemaithd estas
variaciones, para la estrella mas debil en la imagye fotocentro ocupa 8 pixeles y las variaciormsde 1.6 mag, al
duplicarse la PSF 16 pixeles estas se reducenmd@y8y al volverse a duplicar a 32 pixeles estedace a 0.4 mag, un
valor similar a la PSF de la estrella mas brillaanie ocupa 44 pixeles y cuyas variaciones son tte 8r8 a 0.4 mag, y
puede seguir disminuyendo si desenfocamos ladlastpara ocupar mayor area, como se vera masmaeela

Cuando se corrije el brillo del objeto en estudiando una estrella de comparacion (como se exgiitapag 56) ademas
de eliminarse la pendiente por extincion, se mipamilos efectos de la turbulencia atmosferica, idispendose mas la
dispersion. Esto se muestra en el ejemplo infedonde se corrigi6 el brillo de la estrella madldmte mostrada en la
grafica de la pagina anterior, usando la segunttallasmas brillante (la leyenda de colores es ismm), los valores
extremos de dispersién han desaparecido, lo que diaminuir la desviacion estdndar (en este caso pa 0.123 a
0.092), aunque si realiza esta correccion usandaestiella mas debil que la estrella a corregiessaria estableciendo el
patrén de turbulencia con una estrella con mayspeatsion, lo afiadiria esta dispersion a las medielsbjeto en estudio.

84 0.5

a3

o
m

82

0.7
E 51 FS 108
: v " _v
£ 50 i Eiwmg
2 79 E M0 4+— ,
- 1S ds = 0.092
= 78 = 1
A i
E SR ; E 1.2
‘=2 75 : ,@‘ 11.3
Ei' -
= 75 =TET )
=] ds = 0.134

74 1.5

b ;
3 ; 16
72 - 1.7
Tiempo Tiempo

Tengase en cuenta que la incertidumbre aqui refieel®e es en relacién al valor de una imagen a sitige tomara en
relacion al brillo promedio (que es su brillo rdal objeto), la incertidumbre se reduce a la misaembargo se ha hecho
de este modo porque valores alejados hacia arrizcia abajo del valor promedio aumenta el ancta tie la curva de
luz. John E. Hooten 2009 tambien realizo un trabajo interesante acerasstieen camaras DSLR en el rango de 2.5 mag.

Otro metodo para reducir la dispersion, es adiciasias imagenes para realizar las medidas, estadsice a la mitad
cada vez que duplicamos en nimero de imagenes &guiente curva de luz, se adicionaron variagénés para cada
medida, estando la cdmara solo modificada para kxgosicion, pero no a moB&W, y sin filtro de corte IR.
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La curva en cuestion es de la variable eclipse 7.2
VW Cephei, obtenida en 2003 por el polac

ITI[IIII‘TIIIlIII\IITI!Il\lll\lll\TIllIllTllT

Grzegorz Koralewski, usando una webcaMesta 73 I ' ,,,,,,,,,,, ,,,,,,,,,,, ,,,,,,,,,,, ,,,,,,,,,,, ,,,,,,, ]
Pro acoplada a un lente de solo 50 mm de diémn-g ‘9.0 > > ' ;
y 100 mm de distancia focal (f2), para obtener £ o .oj.'O i

campo de 4°. Se comprueba como la dispersior §n7'4 ,
~ 0.18 mages menor que la mosatrada por curs ; | ; , ; ; ; ;
anterior del eclipse de lo donde no hubo adicién 7.5 = T i I N R T
imagenes. Se distingen perfectamente los VW Cephei
minimos, cuya amplitud en sSus puntos M 7.6 ko o e e et T S b
eXtremOSESdeo_Smag_ iUnaamplitudmenor o b b b b b b b b L

lapropiadispersiémelacurvaanteriordelPHEMU;. 0 01 02 03 04 F0-5 06 07 08 09 1
ase

‘ La curva izquierda es d&D Andromedae de 11.1
03 AD Andromeda mag obtenida entre el 12/13 de Noviembre de 2004
IT Il I por Robin Leadbgater usando una webcam Vesta a
i la que se le sustituyo el sensor por uno monocromo
o1 1 I b Tﬂn@ montada en un reflector VC200L 7. EI minimo
L‘ﬂ\ﬂ ﬁuﬁ‘ml secundario fue registrado durante 3.5 horas en 1533
0.0 ﬂ I o imagenes de 7 seg adicionadas en lotes de 20, para
L1 1 I oL representar 75 puntos. (Se uso un filtro de céttg |
H qT 1 i ?ﬂl un filtro verde para minimizar los efectos de las
+ 5P ] diferencia de color entre la variable y la estreléa
{ I control). La dispersion de 0.19 magse reduce &

1 1 0.02 magen la linea de ajuste mediamovil de 6
periodos (15 min). La caida observada en el brillo
05 fue de 0.45 mag, pero el eclipse ya habia comenzado
cuando se inicio la observacion. ElI minimo
0400 0450 0500 0550 secundario fue a JD_2453322.48, aprox 30 minutos
JD+2453322 antes de la hora prevista por las efemérides d€.BH

&
[N

Magnitud Diferencial

Inspirado en las curvas de binarias de estos aytoegin Alton tambien habia logrado con una webcam SAC-7 de 8 bi
montada en un 8"/f10, presiciones de entre 0.0y thag para estrellas tan debiles como mag 18i¢paando entre 12

y 36 imagenes para cada mediglausoun filtro V Johnson en la camara y la configuracion para capgmmonocromo

en un intento de conseguir una respuesta similarbmnda V Johnson. Del mismo modes Loughne,un autor que
realiza fotometria de binarias eclipsantes usamdoReflex DSLR, obtiene curvas que presentan wpedion similar a
las dos anteriores 0.02 mag, calibrando fotometrézde y trabajando en Formato RAW. Este autor &loehdo curvas
de luz de estrellas con amplitudes menores a O Bida precision es muy importante, el recomieqda pueden ser
necesarias adicionar hasta 50 imagenes, con wwdmrelsefial-ruido (SNR) mayor a 100.

A la derecha vemos la curva de luz de la varial ' Zeta Gem DSLR
Cefeida,Zeta Geminorum (periodo de 10.15 dias), . i 1
elaborada en 2009 por Br. Donald F. Collins y y * L Y

Anesh Prasaide una secuencia de imagenes a IEL? o \. ’ :.’" \.

800 y 15 seg de exposicion, usando la cami®@ -0.05 * ¢
DSLR Canon XTi, en formato RAW, con un lente $ 0 e Tt s T u
de 55 mm de distancia focal (f/5.6). Luego d= 0.05 o% %
pretratamiento, se adicionaron la imagenes & L )
grupos de 11, y después de separar los canales F
se realizarén las mediciones. La dispersion en 5 3.5 e : T
medidas es al igual que en la anterid.025 mag - . *
la curva superior B-G, muestra que se hace n S
azul en el maximo, es decir que aumenta mas )
brillo en B que en G.

al
4
|
%
4
]
L |

1
B
L]
-
L]
L ]
I

Mag

Usando el mismo equipo configuracion 45 ! L L
metodologia, estos autores realizaron medidas 0 05 1 1.5 2
brillo de la estrell&Sheliak o Beta de Lyraede Fase
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3.3 mag (curva de luz inferior izquierda), estairea binaria eclipsante con caidas de brillo en K p@s eclipses primario

y secundario, de 1.0 y 0.4 mag respectivamentam(esrtante destacar que las caidas de brillo @orR0.2 mag menos

profundas, lo que revala que el sistema es masrojos minimos). La curva con los eclipses ragslae obtuvo usando
el periodo de 12.913780 dias +/- 0.000003872 disutado

3.00 por Harmanec et . al. (1995). Esta muestra unadism de
3925 . » ~ 16 % de la amplitud, lo cual no es logico espemr el
M grado de presicion alcanzado. Esta dispersiéon wsada por
M 3.50 » . una variabilidad intrinseca, la cual Van Hammeakt(1995),
- le habia establecido un periodo de 283 dias, hdgien
g 375 & : fotometria fotoeléctrica durante 7 afios con undel@0 cm.
T/ T T
ﬁ T T T
r‘;'ﬂ 4.00 “ 0.10¢ Variacion Intrinseca 1
S 425 o e Beta Lyrae .
= T P VT T P v - L) *
4.50 = | < 3 * *qi 1
L o "® o
4.75 ' | ¥ 0.00] o, 2 . %o -
05 0 0.5 1 152 20 oS % J “'e
Fase z o 'ii‘.w ¢ °
- g L s w.‘. i
Esta variacion era lo que querian registrar losrastcon % -0.05] e ¢
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la estrella, con los residuos se genero la curvectia en : ! :
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La grafica inferior muestra superpuesta a las nasdfdtoeléctricas de Van Hamme (1995), las mediga®onald F.

Collins DSLR + Lente 55 mm. Las lineas sinusoidajes atraviesan los datos, son los ajustes desfoguie establecen el
ciclo en 283 dias para su variacién intrinseca. idteapolacion entre esta y los datos DSLR, mudatmincidencia. Se
puede ver inclusque la dispersion en las medidzSLR ~ 0.035 mag, salgomenoreslasdelasmedidas fotoelectricas.
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Si esta variacion intrinseca se debe a la esfpelaaria, a la secundaria, a un disco de acreci@un tercer componente
(estrella o planeta grande), se determina del iestiglla profundidad y forma de los minimos, asnhoodel aumento o
diminucion del periodo del sistema, temas que plicaxan en el apartaddinarias Eclipsantes El ejemplo es solo para
mostrar que la presicion alcanzada con fotomegéndo camaras CCD RGB en modo RAW vy adicionadosopes, es
comparable a la fotometria fotoelectrica realizad@ando un telescopio de mayor abertura. Algunosresitcomo
Littlefield (2010), Guyon y Martinache (2011), Fiaconi y Tinelli (2009)han alcanzadmclusoerrores de so0l6.01 mag.
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Si vamos a realizar medidas fotometricas en ungémandividual, la adicion de la secuencia de imagees la misma que
la explicada en el manual anterior, pero si vamtralzajar con muchas medidas para obtener curvAgzd®mmo las que
se han mostrado, la adicidn debe cambiar substargite y puede realizarse segin dos metodos: sorgigrelazado.

El método simple ha sido el usado en '--

curvas anteriores. Por ejemplo: se adiciol  Adicion Simple 1 | 2 |3 | 4 | 5|6 | 7 | ] | 9 |10 l 11|12 | 13|14|15|
5 imagenes, luego las 5 siguientes, es d¢ ; |
1,2,3,4,5, -6, 7,8,9, 10, etc. EI mod : - —
entrelazado es una adaptacion del ajuste '
regrsi(’)n media movil Centrdwer pag 11') Adicion Entrelazada | 1 | 213 I 41516 | 7 | 8 | 9 |10 | 11|12 | 13|14|15|
donde los grupos de 5 imagenes :

adicionamos 1, 2, 3, 4, 5, -> 2, 3,4, 5, 6, i
3, 4,5, 6, 7, etc. En este, al igual que et
media movil, a medida que usamos n
medidas o (periodos) para cada grupo,
mayor el suavizado de los cambios a cc
plazo, favoreceiendose los cambios lentos.
Asi que como a mayor cantidad de imagenes adicamadayor aplanado de la curva de luz; de no t@mamuenta las
variaciones a corto plazo del objeto (si este teep), podriamos reducir su verdadera amplitud.

La Adicién Entrelazada aprovecha el espaciade
entre todas las Imagenes de la Secuencia

El tratamiento estadistico del tiempo tambien emiemo que en la media movil, los tiempos centrdiesada grupo son
el promedio de las fechas de cada imagen del apiladque posibilita tratar casos donde se hanimdido imagenes
defectuosas o de baja calidad. Por ejemplo, siadimos una secuencia en grupos de 6 imagenesury g#amo hemos
eliminado tres imagenesXX, el brillo de los objetos en estas no formaraepdg! apilado, asi que la adicidon de este
grupo, tendra influencia solo del brillo de lasreis en las imagenes presentes, cuyo momenteatentresponde al
asterisco azul, si se usara el momento entre faepai y ultima imagen, el tiempo central hubieseesmondido al
asterisco rojo, falseandose el valor porque eqgiiieab estar adicionando 9 imagenes con centra guithta (5) imagen.

%k *x

Entonces, la cantidad de imagenes a ser apiladeadanlote, esta determinada en primer lugar, Iporil del objeto en
estudio, y en segundo lugar, por la rapidez devatiaciones luminosas; a una misma ganancia, ugtabiebil necesita
mas tiempo de exposicidon que uno brillante paragecuna sefial aceptable que ofrezca la menorrdiépgpag 2021).
Este hecho condiciona la resoluciéon temporal caculd podemos cubrir sus variaciones. Por ejenipdotransitos entre
los satelites de Jupiter PHEMU, requieren resohasaemporales muy altas por a la rapidez del eygeto como estos
son brillantes, subexposiciones de 0.2 seg (5sipssuficientes, ya que la adicién de muchas inggeartas producen un
tiempo integrado que sigue siendo corto, manengndoa buena resolucion temporal. Pero si susdbfillesen menores,
seria necesario, o aumentar el tiempo de exposigérdiendose resoluciéon temporal aunque usemestetlazado al
minimo), 0 aumentar la cantidad de imagenes en apittedo (o que aplana demasiado las variacioresta plazo). Si el
objeto es debil, pero las variaciones son lentasheras, como el TrES-1 mostrado emday 31 un mayor tiempo en las
subexposiciones no afectara la resolucién temppraly una DScuti con este mismo periodo en el dirdié nuestro
equipo, necesitaria aun mayor tiempo de exposipéna su registro en las iméagenes inividuales ~3noinutos, y el
apilado de estas haria muy largo el tiempo totatipadose resoluciéon temporal, en este caso lateg0dimagenes
producirian 20 a 30 minutos por punto, y el uniactér que permitiria mantener la resolucion temipdea2 o 3 minutos
de las subexposiciones, seria un espaciado minimal entrelazado de los lotes, esto permitiria icigdn problemas la
curva, pero produciendo un suavizado importantagrariaciones a corto plazo. Entonces el hecliontdetar alcanzar la
presicion de las CCD profesionales con lotes deyémés, nos impone considerar el brillo del objeta sapidez de sus
variaciones para establecer la exposicion de taagandividuales. El protocolo para aplicar estéoahe en la pag 114.

Para ilustrar todo esto, supongamos que adicion&moggenes, la sefial del objeto aumentaria 5 yvesés incremento
en magnitudes se obtiene con la formatag = 2.5 * Log L, donde 2.5 por el logaritmo del brillo: 2.5 * L&) =1.748

mag mas brillante que en las imagenes individualegusientamos a 10 imagenes, aumenta en 2.5 magafemnes
aumenta en 3.25 mag, 40 imagenes en 4 mag, 80 mes@gde 4.75 mag, y 160 imagenes en 5.51 mag. Elmes los
podemos corroborar con las siguientes curvas dedomde los valores mostrados en azul, son medjdasse han
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realizado en lotes de imagenes apiladas con ladeantle sub-exposiciones mencionadas. Las difagnentre las
magnitudes instrumentales promedio del objeto esudexposiciones en el tramo inicial, y las magleis instrumentales
promedio del mismo tramo en los imagenes apilagasesponden exactamente a los valores anteriere®93 — (—9.641)
=1.748 —7.893 — (—10.394 2.501 —7.893 — (-11.147) 3.254 etc. Aqui el efecto del antiblooming no afectagpe el
aumento en magnitud se debe al la adicion de inedgemo a tiempo de exposicién, lo no modifickala de drenado.

Las lineas rojas son los ajustes de regresion nmeoid central, usando como periodos las mismatidaates adicionadas
en los lotes anteriores, es decir: 5, 10, 20, €0y 860 periodos. Las curvas son practicamenteti@encon ambos
metodos, pero la magnitud media de los tramosaigigimuestran en las medias moviles el mismo vplerel promedio

de las medidas individuales —7.893, porque no napcremento real de sefial, esto desfavorece @bjesos un poco mas
debiles, donde es preferible adicionar por lotea panimizar la dispersion. Para mostrar esto sestnan 6 nuevas curvas

Ocultacion de Europa por Ganimedes del 12 de Mayced?2015 a las 20:40:49 HLV
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las tres primeras corresponden a una estrellailiie fjo cuya magnitud instrumental en las imagefedividuales fue de
-5.781 mag(2.112 mag mas debil que el objeto de las cuméariares), la adicion de 4 imagenes de estas aansen
sefial a la que tendria un objeto en las imagenidgdnales conr-5.781 — 1.505 —7.286 mag pero la relaciéon sefial/ruido
en estos lotes es mejor, porque el brillo de foswddraido de las medidas es menor y mas uniforangug al duplicarse el
namero de imagenes, se duplica la sefial del olgeto,la sefial del fondo por ser una sefial aleatogicesita cuatruplicar
el nUmero de imagenes para duplicarse. Esto miaitaizlispersion de las medidas en el lote cuyasdasde muestran
en en zul oscuro con respecto a las medidas deddgas moviles usando las imagenes individualessquauestran en
azul claro, para lotes de 8 imagenes la mejoraiesrayor, esta mejora no es evidente en las canvasioreas donde el
objeto es mas brillante. Pero a medida que el @lgtacerca al limite de deteccién en las subeciposs, el usar lotes de
imagenes no mejora significativamente la dispersidn respecto a las medias moviles obtenidas devabdsres
individuales, debido a la poca o casi inexistemigal esto lo vemos en las tres curvas de mas,at@jale la estrella
usada presenta una mag instrumental aun meh699 magEn las 6 curvas los entrelazados fueron a lardgen.

Esta dispersion tambien se puede ver eDasviacion Estandar (ds)este pardmetro nos da una medida de cuanto se

alejan los puntos de datos del valor medio, y peracuantificar la presicion de los datos. Se calsuimando los residuos
(ver pag 11)y dividiéndolos entre la (cantidad de medidas,-e&jo es IMedia Aritmetica, luego a cada valor se le resta
esta media y se eleva al cuadrado, la media dritnele estos valores esMarianza, y la Raiz Cuadrada de esta edda
Estas las calculamos en Excel usandtAR.S(celdas con los valores), = DESVEST(celdas clws valores)
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La secuencia usada para producir las curvas argerison de 29 imagenes de 1 min de exposiciéa delulosa M8,
obtenida con la misma webcam pero en un refra@dGmm. Se usaron estrellas de brillo fijo: Suf§ ¥ la naranja
Sung 43 mag B 11.538 y 13.322 respectivamentedimsllas de comparacion usadas fueron Sung 498 Bni®.216) y
47 (mag B 12.084) para la primera, y van Altena (tfRdg B 13.071) para la segunda.

El hecho de haber usado un entrelazado a la seguadan, ha sido solo con el fin de presentardesltados en igualdad
de condiciones, pero como veremos si no hay radggqeequefia escala en la curva, un entrelazadeegylada imagen
mas bien distorsiona su forma, los mejores resndta@ consiguen con una relacién entre el 0.5% @e7la cantidad de
imagenes adicionadas, por ejemplo 5 imagenes 5 * @.5, esto seria un entrelazado a la 3ra ima&janagenes 8 * 0.5
=4 etc,y8*0.77 = 6,15, 0 6 imagenes. Comméletazado es una forma avanzada de media movdé&rpos probar con
un ajuste de media movil central antes de redistrilealmente el muestreo de la sefial de las swis@ipnes en apilados.

El siguiente ejemplo de la fotometria de un minidela binaria eclipsante OO Aquila, cuyo periodaded).5068 dias

(12.16 horas), es el caso contrario al del PHEMistnado en la pag anterior. En este evento, & piegdsentaba bruma y

despues del inicio de la captura habia inclusoimatdn el sitio, solo eran visibles las estrellass rarillantes del cielo,

ademas la ganancia se ajusto tan alta que el enedexcesivo. La magnitud de la estrella a lo lalgjoevento es de 9.5 a

10.2, la sefial maxima de sus pixeles en las subeimees RAW oscilaba en torno a 72 ADUs, y su inagyumental en
= -8.261, es decir que tenia suficiente sefiad, qoue las del PHEMU del ejemplo anterior, perortito excesivo.

En la pagina siguiente, las imagenes de la coluamaerda, son las medidas realizadas en las inesgedividuales, en
el centro medidas realizadas a lotes simples dmag@enes, y a la derecha, medidas en lotes deddeimes entrelazadas a
la segunda imagen. La primera fila son las medi@a®O Aql sin corregir la extincion atmosferica conguna estrella de
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comparacion. En la segunda fila se corrigié usantoestrella de V = 10,241, desapareciendo conl@semdencia a la
caida por extincion. En la tercera fila se corrigign una estrella de V = 9,754, por ser la estd#lacomparacion mas
brillante la dispersién disminuye. En la cuartause la combinacién de dos estrellas debiles paragio V = 10,241 y
10,37, la dispersion no es mejor que usando umellagbrillante, pero es menor que usando unaestizlla debil. En la
quinta fila se usan tes estrellaspara corregirA0;241, 9,754 y 10,37, esto no mejora en relaciasaa una sola estrella
brillante (vea las ds). Sin embargo, como no sieng@w disponen de muchas estrellas de comparadgén,un mayor
namero de estrellas mejora la estabilidad de leecoidn, aunque tendremos que ver cuales prodliceejer resultado.

Estas pruebas se realizaron en las imagenes R@granias, asi que la distinta extincion en el briléolas estrellas
dependiendo de su color no ha sido tomada en queeta esta se minimiza bastante con el uso delorcanal. En este
sentido, a veces una estrella de comparacion ganarpendiente de subida, o de bajada, provocadagsegin su color
sus valores de extincion atmosférica son distirgbelegimos ambas, muy posiblemente la pendidrtenaa sea mucho
mas plana. Por contra si elegimos una estrellalilerado de cada color es posible que ambas teiadecasi se anulen.
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Podemos ver en las columnas de la derecha los pamia arriba y hacia abajo ocacionadas porquésfzeision en la
adicion entrelazada a 2 distorsiona la tenden@h Rara obtener una curva mas rica en puntos qued adicionado
simple, pero sin picos, realizaremos lotes de g@nas con diferentes entrelazados. En las grafiéaores se compara
la secuencia de 10 imagenes adicionado simple kelamhdas a 2, comparadas con otras cantidadedererde
entrelazado. La que muestra un mejor aspectoraadeines entrelazadas a la 3ra imagen, donde sealiins picos pero
se mantiene una buena cantidad de puntos.
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En estas nuevas graficas se muestra la secuenigtedele 5 imagenes entrelazadas a la 3ra impgemen ella ahora se
han incluido 6 puntos mostrados en azul, son peieba se realizaron para establecer el tiempo pes&én optimo
cuando el eclipse ya habia comenzado, estos sessde 3, 2, 1, 3, 4, y 2 imagenes cada uno, Segson y se agregaron
a la secuencia, con ellos tenemos un aspecto masagele la forma de la caida, tiene mas la forearth V que la de una
U, si comparamos esta nueva grafica con las amsri&Esto es lo que realmente muestra la caidandeBinaria de
contacto de este tipo W Uma, vea sus caidda pag 225Esto nos lleva de nuevo a disminuir la dispersigendo lotes
de 10, donde el entrelazado a la 5 0 a la 7ma imagameran tamvien el mejor compromiso con la dadtde puntos.
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la secuencia de 10 imégenes entrelazada a la 7ageimque fue escigida como final, y se le redizamediciones dos
veces debidio a que los fotocentros no eran mufpumes, y habia mas de una posibilidad de escogdyuen punto
central, luego se realizo el tratamiento a cadayusa promediaron los resultados. Cuando la digpeen importante
como en este caso puede hacerse esto hasta $eeaesra mayor uniformidad estadistica.
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88 . A la derecha vemos las medidas

.t originales RGB integradas a la

9.3 rew izquierda, y a la derecha el resultado de

la mejor combinacién encontrada de 10

m 28 imagenes a un entrelazado a la 7ma
§ imagen, esta secuencia se descompuso
80103 posteriormente en los canales RGB y se
= uso las magnitudes en cada canal para
108 generar las curvas mostradas en los
respectivos colres, el canal azul es el

113 gue presenta mayor dispersion.
Podemos ver que en esta curva se tuvo

118 . que trabajar mucho para obtener un

Tiempo Tiempo resultado aceptable dado las
condiciones de observacion, si la comparamos couarlea del PHEMU mostrada en el ejemplo anteriondg ni siquiera
se necesito de estrella de comparacién, y solinal $e ve el efecto de la extincion atmosfericsteEes el criterio a
considerar, cuanta dispersién se puede aceptan gtdtabajo a realizar (amplitud de la variacidaracion del evento,
cambios de masa de aire y seeing, etc), para @asisi en nuestras condiciones podemos obtenesuitado favorable.

Para minimizar los efectos del centelleo atmosbélic mejor es fijar en la medida de lo posibleti@inpo de exposicion

entre 120 y 180 segundos, ya que como se mendada,vez que se multiplica el tiempo de exposipimmd el centelleo

cae a la mitad. En Estrellas brillantes en ningdsocdebemos reducir el tiempo de exposicion, paraumentar la

dispersion, hay que apelar al desenfoque, temaepaeabordado mas adelante y que es garantialenmuestreo de la
estrella, y por ello de un excelente resultadonfgtivico.

Es también muy importante probar distintos tamaf@sliafragma de mediciéon fotométrica, para afinaesultado, no
conviene quedarse corto ni pasarse en el tamafesterejemplo se uso un radio en 12 13 18 pixAlasque en lapag 52

- 53 se estudia el diametro optimo de este, no hay magjar como probar y verificar los resultados, sotodo la

desviacion estandar y ver como esta se reduce erdartras elegir un tamafio de corona u otro. Allfinvirtiendo un

poco de tiempo en elegir el numero de imagenes lee y el entrelazado, las mejores estrellasatibracion, y ajustar la
corona al tamafio adecuado, logramos realizar unea @on el minimo error posible. Siempre teniendwado con las
estrellas saturadas y los rayos cosmicos. Asi nimaimos la cantidad de pruebas a realizar.

Las camaras DSLR

presentan una dispersién 5 Fotometria de U Cephei usando el Canal G de una DSLR Canon EOS 350D
analoga, aunque de menor '
amplitud, debido por un
lado a su mayor 7o
profundidad de bits, y por ,,
el otro al desenfoque
aplicado a esta secuencia
con el fin de aumentar la
presicion,. Esto se apreciag s
en las curvas de luz =
derechas de la eclipsarite
Cephei, cuyas medidas las
obtuvo el aficionado = &4
norteamericano Herb 85
Helbig de 354 imagenes
individuales de 30 seg de
exposicién a intervalos de 2
minutos que capturo la ez
noche del 12/13 de
Noviembre de 2010 con
una CanorEOS 350D
(Rebel XT) y lente de 200mm F / 2.8. El canal usado fue & yealizo una curva mostrada en diferente cola pada
una de las nuewstrellagiecomparacion usadas en cada ejemplo.
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Como los tipos espectrales de cada estrella de a@ipn son diferentes (ver leyenda), cada unaugedn punto cero
distinto a causa de sus diferentes distribuciosps@rales, este es un aspecto que se abordarpmexieno apartado, y
gue es distinto a la ya explicada perdida del baihing por diferente taza de drenado para estrdiadiferente brillo.

Las curvas inferiores muestran los indices B-G parbinaria y para las nueve estrellas de compamad¢ina vez mas
vemos como la dispersion de ~ 0.02 mag de la kstras brillante # 1 mag 6.95, se hace mayor erdagllas mas
debiles como # 5 y # 24 de mag 9.052 y 9.197 réisperente. Tambien el momento de minimo brillo @dinaria: mag ~
9.1 donde su indice se hace B-G ~ 0.5, presentamuigpersion. De este modo se evidencia que jaintiesenfoque, el
apilado de imégenes es imprescindible para dismiawispersion. El cambio de indice B-G para U l@gpse debe a que
este es un sistema donde una de las estrellasaeblamca-azulada B8, y la otra una estrella mastippb G8, lo que
produce un cambio de color alterno en cada ec{jm$mario y secundario). Sin embargo, la dispersiénos indices B-G,

es mayor que en las curvas de luz porque estatuagradas en la dispersion integrada de B-G, lasdaedie estos dos

canales individuales, siendo la del canal azulkamas contribuye.

Indices B-G para U Cephei y las 9 estrellas de Comparacion Usadas Si se hubiesen
a7 E—— realizado las
=U Cep BE V & gG8 ®#15B9.5 VM 6.550 | medidas en
+ #1 dFG M 6,950 : «#4 AOVIMTA59 imagenes
BIAVMTIN | . T, #3G5N M 7.678

08 | %562V MD.052 I s » 32 F2V M B.702 compuestas por
= #24 FB.M 9,197 -i'i i =410 FB.M 7.674 apilados de

T R R subexposiciones en
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La imagen derecha fue obtenida p&obin
Leadbeater con una webcankhilips Vesta SC3
B/N montada a un telescopio reflector 8" Vixd
VC200L Cassegrain f7, para mostrar la estrella
GSC 02652-01324de 11.62 mag, en Lyra, cu
compafiero planetario tipo JUpitérES-1 eclipsa
0.03 % de su luz cada 3.03 dias. Este autor cen
equipo, realizo el7-8/09/2004 una secuencia d
2910 imégenes de 6 seg, adicionadas en gr
simples de 20 (120 seg), y luego de promediar
medidas de cada apilado, produjo la curva de
inferior central. La perdida de magnitud p
derenado del antiblooming al disminuir el brillorp,
la extincion atmosferica, a lo largo de las 2.5ak0
del transito, fue corregida. Se puede ver con m
dispersion, una caida y aumento en el brillo.
linea rosada es la media movil de (10 period
equivalente a 20 minutosstareducdadispersion

TR B WooLroas fﬁ;l.l. I g :"
Pty oA

e

modo éntrelazado,
la dispersion se
hubiese reducido en
la misma medida
que en el ejemplo
anterior con la
webcam ~ 0.01 mag
0 aun menos. Esta
dispersién a brillos
mas debiles, tiene
implicaciones a la
hora de la corregir
la perdida por
antiblooming

usando una estrella
de control, aspecto
que sera abordado
en lapag 122.
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a menos de 0.01 mag, pero tambien reduce su athpli®u02 mag en relacién a la amplitud real de 588 la cual puede
apreciarse en las otras curvas mostradas a los Belamismo transito obtenidas por otros obsenesidbe este modo
constatamos como ya se habia dicho, que debemesdérrcuenta el periodo o posible periodo del objlet objeto y su

magnitud, para escoger cuantos periodos aplickr eredia movil o en los aplilados y su entrelazgawgue si escojemos
muchos perderemos resolucion en detalles y ampEocdl caso de este transito, la perdida en amdpditurre porque la
caida influye en la zona temporal donde todavihaydecremento de brillo.

1174
1175 . . w b

7 SN | e
= PRy LT
F RS

11.78
11.79

11.80 ' J A .
1181  Tonny Vanmunster | FobinLeadbeater |- Atto Oksarien

Magnitud V

TS e

. 2y
| | | | | | | | | | o s Bl | | | |

1182 20h 21h Fah 23h af 1th b 22h 23h ah 1k -Zhours -1 hour a +1hour 2 hours

1-2 Sep 2004 7-8 Sept 2004 25-26 Nov 2004

Las curvas izquierda y derecha fueron ambas re@izaon una CCD SBIG ST-7XME de 16 bits, cada pestana
imagen individual, la menor dispersion en las maslids debido a su mayor profundidad de bit. Lagmanfa obtuvo el
belgaTonny Vanmunster usando un Celestron C14 sin filtro 8 dias antes Rabin, la segunda la obtuvo dos meses
despues el aficionado finland&sto Oksanen usando un Meade LX200 16 pulgadas a F 6.3 y filtro

La dispersién en la curva de Robin usando la websanhubiese reducido a cerca de la milesima denitndgen las
medidas individuales de cada lote de 20 imagenieglwso apilando lotes de solo 10 imagenes, bubéese desenfocado
la imagen como lo ha recomendado desde el afio @hfistian Buil. El desenfoque es imprescindiblentlese requiere
de mediciones de alta precision, incluso para C&f®némicas monocromas, esto lo vemos en el teafétométrico
Corot (Convection, Rotation and planetary Transits),sus detectores CCD estan desenfocados. El mativieskenfocar
la imagen tiene varias razones: cancelar la fadtaigiformidad en la eficiencia cuantica intrinseleaun pixel a otro
(independiente del microfiltros interpuestos), aubptimamente la organizacién de cada familia derdfiltros en la
estructura CFA, lo que tambien aumenta el muesinetada canal, y evitar la saturacion de la eatoelando esta es muy
brillante. En lo relacionado con el dltimo aspetds,estrellas mas brillantes permiten mayor despr#, pero siempre que
no haya objetos cercanos para que no se solapelistass desenfocados. La secuemtitenida de este modo no tendra
llamativo estetico, pero si mucha presicion fototnat

La imagen inferior izquierda con 150 seg de expdsijces la regiéon en Vulpecula donde se encueantrastrella
HD189733de 7.67 mag (eclipsada cada 2.218 dias por un exoplanatajancha difusa a la derecha, es la nebulosa
Dumbell (M27), Christian Buil uso una camara DSCBnon EOS 350D(sin filtro de corte IR) montada en un Celestron
11 (didmetro 280 mm). La curva derecha es un ti@ads su compafiero &9 de julio 2009 realizada por el mismo autor
usando una DSLRanon 40Dmontada en un instrumento mas pequefio, un telesdeptO0 mm a f 6.5. El error RMS es
de 0.0015 magnitud, con una caida de 0.030 magjuste media movil de esta curva reduciria aunledgspersion.

-0.02

HD189733 b
Canon 400 mm 5.6 telelens + Canon 400 0 band)
| Pic du Midi observatory - C. Buil
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Este autor no reconstruye los colores de la im&y&W, sino que despliega las 4 familias de micnafdtde la imagen
CFA, en imagenes individuales usando el com&@flolT_CFA 1 2 3 4de Iris (ver pag 21 del trabajo anterior).
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NOTA: los profesionales procuran errores que no supef#ilnag, esto es posible gracias a la alta relasgéal ruido
en los telescopios de gran abertura que usanrdgltggico entre los aficionados se encuentra énd81 y 0.035 mag.

Otro factor que tambien debe ser tomado en cugrdae no se a detallado hasta este momento, datégoreado con lo
explicado en los apartadBsincionamiento de las Camaras Digitaleg Dispositivos Antiblooming y el Rango de
Linealidad pags 5 y 5lrespectivamente del trabajc ..,

anterior donde se mostro como determinar la region 240 —
linealidad, y que en esta tambien se dreglaotrones, ggg , - 7 3
solo que a una taza mendaa grafica derechauestra 57 | y=1.22010x +1.49366 1 t 1

esto con mayor resolucion temporal (decimas 200 R

segundo), un ajuste de regresioén lineal excluydaslo ]gg ) } 211 ADUs t:
puntos rojos muestra que al aumentar el tiempo 17 pog

exposicion, las ADUs acumuladas no aumentan er@ ]gg -

misma proporcion sino 1.2201 veces. En realidathé& 14g -

. *
130 v

%110 o

flact

70 decimas de segundos si aumenta en la mis
proporcién por aumento de tiempo, pero cuando

3 OT

toma en cuenta todo el rango de linealidad, el atme= 1o 3
en proporcion es de 1.2201 veces debido a < o BN
irregularidades internas de la propia regidon 1 Ly
linealidad que son causadas cuando el sensordeati &0 ﬁd
mantener una taza baja de drenado constante. Zg

Sabemos que nuestra camara piefde8 mag de gg {
drenado del antiblooming por cada magnitt 13 1
instrumental en que aumenta la sefal. Es decipgtee T
dos estrellas dentro del rango de linealidad coa TommEer m Tee EE CECEEE
diferencia de brillo de 1 magnitud intrumentalas Tiempo en Decimas de Seg
brillante ha perdido por drenado del antibloomin@80mag del flujo original con respecto a la makild&sto se debe
tomar en cuenta porque segun la separacion en tuadgsi entre nuestra estrella en estudio y nuestralle de
comparacion, va a existir un pequefio diferenciallp@eridida causada por el antiblooming de leeiatmas brillante en
relacion a la mas debil, y como la estrella de cmaqgion pierde brillo aparente al aumentar la eidim atmosférica a
medida que se observa a mayores masas de airéetasebproducira un diferencial, porque al mos¢rangnos brillante,
la taza de drenado sera algo menor de lo que erayar altura, lo que la hara mas billante de lo guees realidad al
usarse como brillo patrén, o viceversa en el castrario, esto producira un decaimiento o incremelet brillo a lo largo
de la noche, tal efecto se corrige determinandaza de peridida por drenaje del antibloomingr pag 93),y es corregido
por RGB FotoCalc insertado este valor en su casilfeespondiente.

Luego de revisar los factores que influyen en ksigion de nuestras cadmaras webcam y DSLR paradasede brillo,
parasemos a un ajuste obligatorio para llevar cimtldpanda de color a los sistemas internaciordde®tometria. Desde
gue se comenzaron a usar estas camaras para fidépmebo experimentos para ver como coincidiarcisles de color
con las bandas UBV, esto se puede ver en la grafiedor realizada en Noviembre de 2002 pobel Donald F. Collins,
y Warren Wilson junto a sus estudiantes en el Warren Wilson @elldonde se comparan en el eje Y los indices de
color de las estrellas del cumulo M 45 “Las Plégdde
obtenidos con una webcamhilips Vesta Pro 690K (No
RAW) con un filtro de corte IR, y en el eje X losdices
publicados porArne Henden & Kaitchuck 1990 usando el
sistema UBV. A una de las medidas en el canal 6gagrtres
| lineas para indicar como difieren los valores oo con la
e o Star D webcam, de los valores publicados. La linea negral alor
o starL f de la publicacién, la linea azul el valor obtenidon la
SasF.0 oy 1 webcamy lalinea roja marca el valor que deberiat la linea
g o 'X azul si los canales de la webcam y el sistema tenfetria
r S*EQA Ster Q (fintesh) 1 fuesen identicos. Para ajustar la respuesta dedoales de
(? nuestra camara, debemos al igual que con los Hiltro
-05} 8}—%8 1 fotometricos, aplicar ciertas transformaciones gseran
g«ksmc explicadas en el proximo apartado, con las cuaetwién se
O ajustan los canales de las camaras DSLR, y CCDBslar en

-0.5 o, 0= I 15 2 general que también poseen un sensor con matriz RGB
Indice B - V Publicado

Pleyades Webcam vs Valores Publicados
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Influencia de la Distrubucion Espetral del Objeto @ la Presicion Fotometrica

Las estrellas evidencian su temperatura a traviesalter, hecho que se muestra en sus curvas dedengspectral. A
medida que estas poseen mayor temperatura, swarndisienergia se hace mas intensa, al tiempo gqueemo de su
emision se mueve mas hacia las longitudes de oagdaarules del espectificey de Desplazamiento de Wilhelm Wiem),
como se puede ver en las dos imagenes inferioi@any es explicado en el trabafroduccion al los Sistemas de Banda
Ancha Los objetos como asteroides, reflejan segin sposicion, determinadas longitudes de onda dekésp8olar.

Una estrella tipd= por ejemplo, con Temperatura Superfi¢ieff) de6000 K, se mostrara mas brillante en el azul que en
el rojo, mientras que en una estrella fria fipocon una Teff d8000 K mostrara lo contrario (graficas inferiores).
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Los objetos mas frios (entre 1000 y 9(
K) emiten la mayor parte de su energ
en el IR, pero una pequefia fraccic 1000 K
llega a entrar en el canal R. Objetos a
mas frios (entre 900 y 400 K) emite
una pequefia fraccidn de su energia er
IR fotografico, rango de temperature
donde entran las enanas marrones (2.
- 750K), esto lo corrobore con un
imagen de la punta de un cautin pe
soldar estafio (673 K) capturada con f S
filtro de 700nm(mostradan lapag 36. oo Tufrartojo co00

Sin embargo, si medimos una misn ST e FREER T
estrella, en dos sitios de observaci e

distintos, el espesor atmosferico loc

modificara el grado de extinciéon par

los diferentes colores, y esto a su vez

curva de emision del objeto, y a

utilicemos el mismo filtro y cadmara, las

medidas de brillo en cada banda de color seramedifes. En esto tambien influye la reflectividadloe espejos del

telescopio, las pequefias diferencias en el espdaatensidad del vidrio del filtro, la eficiendiaéntica del sensor CCD,
si el telescopio es Cassegrain o Refractor, se suaspérdidas por reflexiones y absorciones cassadr la placa

correctora y lentes del objetivosggunrel softwareusadaas magnitudepuedersernegativas. Entonces, el brillo medido
realmente por todo este conjufi®itio Obs + Instrumental + Software] es a lo que llamamagagnitud Instrumental .

Curvas de Planck IR Fotografico

Infrarroge
1000 K

Intensidad de Radiacidn

En fotometria se cuantifica, no cuanto influyeroestlementos en la curva de transmision del obgito, su equivalente
que es: como influyen en la transmision de nuedthoes, para tomar la transmision de estos commdicador. El
sistema estandar de uso comuin para fotometiiB& Johnson la extensiorRI varia ligeramente patas sistemas mas
comunesCousins o Sloan Entonces cada observador debe llevar sus medidasimentaleqa traves de ciertas
correcciones), al valor del sistema al que se quiglaptar, lo que permite combinar medidas reaiza®sde muchos
sitios con diferentes equipos. Es gracias a estasaciones, que también se pueden normalizar ¢éaldas realizadas con
filtros que no fuerowlisefiadoparafotometria, per@ueposeeruna transmision muy cercana, lo cual también aplits
canales de color de las cAmaR&aB, y que también coinciden bastante bien coffiltoss disefiados para fotometria.
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En la figura derecha se muestra como una estegianssu Transmisiin de Bandas B Johnson v B ICX 093AK
tipo espectral, presenta diferentes brillos al sesados ! '
bandas azules distintas. Cuando se observa caiirel
fotometrico estandarB Johnson,una estrella azul, esta s g |
muestra mas brillante que en el caBatlel sensolCX
098AK, que posee nuestra webcam, porque esta re
menos luz al cubrir una regién desplazada hadiej@l29
nm con respecto a B Johnson, regién donde la lest <
presenta menor emision. El efecto contrario ocusirse 2
observa una estrella roja. La curvas de estos
normalizaron en porcentaje de transmision relatiste
fenomeno es cuantificable y corregible. Para emteasto,
imaginemos 7 estrellas de magnitud V: 6.4, 6.6, B.8,
7.2, 7.4, 7.6, coimndices de color B-V: 0.0, 0.2, 0.4, 0./
0.8, 1.0, 1.2, 1.4 respectivamentelas magnitudes °©
instrumentales son muy diferentes en cada obserye
para este ejemplo seran negativas. Longitud de Onda (nm)
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Si nuestras magnitudes instrumentales, conjuntm[Sbservacion + Instrumental + Software], coineid perfectamente
con el sistema estandar, estas mismas estrellasanies magnitudes instrumentales V de por ejempid.4, —15.2, —
15.0, -14.8, -14.6, —14.4, -14.2, y la resta denlagnitudes instrumentales de las magnitudes ahsadstandamjinst —
mSisf] darian todas el mismo resultado: — 15.4 — 6.£2£8 -15.2 - 6.6 =21.8 —15.0 — 6.8 =21.8 etc, y al graficar
los resultados de estas restas en el eje Y endelacu indice de cold-V, veriamos una linea horizontal (linea negra en
las graficas inferiores) que se mantiendria @18 Si la banda de nuestro sistema estuviera desfadzzcia el rojo, las
estrellas rojas se mostrarian mas brillantes dguesson y las azules mas debilisla banda estuviera desplazada hacia el
azul, ocurriria lo contrario, serian las estrebasiles quienes se mostrarian mas brillantes yojas menos brillantes. Si
las bandas coincidieran, pero el ancho de nueistensa fuese mayor, todas las estrellas se mastraras brillantes de lo
qgue son al captar nustro filtro mas luz. Si el andh banda de nuestro sistema fuera menor, oaulvigontrario. En la
practica real, la desviacion de nuestras medidasespecto al sistema estandar, siempre sera umargacion en mayor o
menor grado de los cuatro ejemplos mostrados, degtlejado que esten nuestras bandas del las $detlaistema.
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Podriamos realizar la resta de manera contraB&st — minst, el resultado seria excactamente el mismo pero atores
inversos: 6.4 — (—15.4)21.8 6.6 — (-15.2) 21.8 6.8 — (—15.0) 21.8 etc.

Al presentar nuestro sistema alejamiento del sistéos valores de las restas formarlam2
una linea (lineas rojas en los ejemplos), cuyanacién en combinacién con el |nd|ce
de color, son la informacion que nos permite raalia correccién. Para conocer glg_a
indice de color, también se realiza una graficdodeéndices en nuestro sistems vers#ig4
los indices del sistema estandard. En este primsipifundamenta cualquier correcmorP2
de transformacién. Por ejemplo, debido a que dedta de las magnitudes en la ban(i@2
[g" del sistema Sloans mag V Johnson], presenta un Punto 0-=0.03y una i e
inclinacion o (pendiente) = 0.55,esto hace qug” se transforma en Vj Segun: b

Vj=9g - 0.03-0.55* g’-r" El indice de color se multiplica por la pendieptrque es el referente en eje X de la
pendiente. Por supuesto, a mayor alejamiento Egieandas, el grado de precisién de estas tramsfomnes es menor.
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Una caracteristica en los filtros con curvas dagmasion cuyas caidas son muy verticales, comdloan, es que esto
ocaciona que sus longitudes de onda centralegsgaden menos con la distribucion espectral dedtsllas, y el poco
solapamiento entre estas, ocaciona que el camhiwde para estrellas de diversos colores, seantam respecto a los
filtros con curvas de caidas inclinadas, donde siddapan las bandas adyacentes.

En la gréafica inferior vemos los canales RGB dekse ICX 098AK + filtroBaader Planetarium UV/IR Cut, y tambien

los canales R y B + filtro Infrarroj®pteka R72denominadas R B* y B = R*, todas ellas comparados con las bandas B
y V Johnson, algunas bandas R e |, y la bandaozinSLos canales G y B*, son los que mejor cointiclen las bandas V
Johnson e | Cousins respectivamente, el primeraucotlesplazamiento de V de solo 5.95 nm haciawd| g2l segundo
con un desplazamiento de Ic de solo 1 nm haciazel, 8* tambien se ajusta muy bien Betis O IBessel y su
transformacion a estas presenta el mismo compatamgue la transformacién de las bandas | OGIASAS o | TASS

a Ic la extension de todas ellas hacia el IR eaci@h a Io(ver pag 104)La banda i"Sloan Fukuguta 1996 esta mas lejos de
ajustarse a este por su transmisién hacia el @asta670 nm. La banda R por su parte, coincide biiery con la longitud

de onda efectiva de R Cousins o Bessel. El cot&’@0 nm y sus caidas verticales podrian mostrarSéoan Fukuguta
1996 como la mejor banda para calibrarlo, pero pstasu extension hacia 540 nm ha mostrado enrleehps O. Lopez
2015, que no muestran una relacidon adecuada ltaqiescarta para este fin. Otra opcion seria R M{@acarias 2007),
que presenta un tratamiento dielectrico para ofreéeeorte brusco hacia ~ 710 nm. Pero es una haoatageneralizada.

Los canales B y R* son los mas alejados de lagsponientes bandas en los sistemas, B esta daipl22aam hacia el
UV con respecto a B Johnson, aunque su relaciéestense define muy bien en las calibracionesaBlcR* por su parte
se aleja casi 70 nm hacia el azul de la band&iagn (Masataka Fukugita 1996jue es la unica disponible en esa region,
con la cual combinada con Ic obtener indices derdal - z°, con los que transformar la fotometreaabtrellas frias. La
banda z’, es esencialmente la misma que Schnédan, & Hoessel 1983; Schild 1984, y J. Allyn Sn002 (al ser un
vidrio Shott RG 830 con transmisién abierta hatitRe donde la caida derecha la determina la respugel CCD, que
deja de ser sensible hacia ~ 1100 nm). Las bailde las webcam, DSLR, o de cualquier CCD a Cpl@sentan mayor
solapamiento por la caida derecha del canal B*|gseperpone a R* favoreciendo los indices commiestra la grafica.
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En las graficas las transmisiénes relativas desttatacurvas se han normalizado a un 100% paralpsd®mparar entre
si. Se puede notar las pequefias diferencias emdresistemas de fotometria fotoelectrica Johnsonilipils, y las
prescripcidnes Bessell, relizadas para que las re@n@CD se ajusten a las respuesta fotoelectriiginales en que se
habia disefiado los sistemas como BV Johnson y Rki@ie. Las curvas de los filtros originales Fukaidi®96 han sido
corregidas tomando en cuenta la respuesta espdetrabnsor ICX 098BL, modelo monocromo (sin maR@B), que
sirve como base para los modelos ICX 098 AK y 098 Bxiste tambien una variacion i y z de Fukugdamostrada aqui
por su gran similitus con i’y z*, las cuales somdas en el telescopio de 2.5 m del programa sloan.
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Sin embargo, debemos tener en cuenta que e
objetos con emisién mas roja que 800 nm, B** y
recogen la misma sefial por tener estos canale
misma transmisiéon a partir de 800 nm. Esto
evidencia en imagenes que realice de un cautirbd
W, cuya temperatuanaxima esde 673 K (400°C),

correspondiente a un pico de emision en el IR
4309.0 nm La imagen izquierda la obtuve usando
filtro de corte IR Baadecon la iluminacion de la
habitacién encendida, por lo tanto recoge el espe
optico reflejado por el cautin. La imagen centra f
con la luz de la habitacién apagada, esta a pess
tener 180 segundos de exposicién (3 min), muestr{
registro casi nulo de la emision propia del caatirel
optico. La imagen derecha fue con el filtro infogor
Opteka R72 y con la luz de la habitacién apaga
esta con solo 10 segundos de exposicién, muest
emision de todo el cautin. El color blanco evidan
gque todos los canales recogieron la misma sefial,
concentrarse esta mas alla de los 800 .
limitacion de obtener indices de color en estaomegi
se solventa bien con el metodo iteratpay 102.

Baader Planetarium ((f)ptico_’) Opteka R72 (IR)
1,7 seg 180 seg 10 seg

Hay que tener en cuenta que a pesar se las c&stctsrgenerales del canal R*, este varia ligerdenen cada modelos de
camara, en el caso de la Nikon D200 su curva demgion se ajusta de manera extraordinaria a feiomada banda z”.

Algunos autores comdRoger Pieri, Brian K. Kloppenborg, Petr Pata, Thoma Karlsson,hancomprobado como las
correcciones descritas para los canales de estemras (Fotometria Transformada), no solo dismindgsrerrores de ~
(0.01 a 0.03 mag) mostrados en el apartado antsitmr que mantiene esta presicidon en la medidaitie de estrellas de
diversos tipos espectrales B-V -0.2 a 1.8, anularado por completo los efectos de la distribuci$peetral. Sin embargo,
hay que tener en cuenta que en el canal G, laforamscion de muchas estrellas méas rojas que K Hasidipos M,
presentan errores mayores, entre + 0.02 y 0.06 nesgectivamente, debido a que sus espectros paasbahdas de
absorciébn moleculares que distorsionan la curvalue de cuerpo negro usada como indicador del rcplara la
correccién. Para minimizar esto, es mas apropiadarbsu correccidn en los indices V-Rc. Igualmentéos objetos que
presentan fuertes lineas de emision justo en isnmes del espectro donde nuestro canal no coimtiddas bandas del
sistema, tal como los cuasars 0 novas enanas astliiddos, debe prestarse atencion en la tramsfon. Un panorama
similar se susita con el ya comentado canal Btuel para transformar a Ic presenta desviacion gstrallas mas rojas
que V-l = 2. Las estrellas binarias eclipsantesmogstas por componentes de diferente color, hat whindice, lo que
debe ser tomado en cuenta en la transformaciérfattar recomendado por el primer autor, es el usoethciones de
transformacién para diversas masas de aire, y&lgespesor de esta influye en estas para un migimale observacion.
Este punto ha sido tomado en cuenta e incorpomna@b sftware RGB FotoCaleer pags 90 y 98).

Un ultimo factor que tiene influencia en las medides el fondo del cielo. Asi como el térmMaALE, “Magnitud Limite
Estelar” usado para establecer las estrellas nhlesigue se pueden ver a simple vista, el pararvag/seg-aré indica
cuanto brilla el cielo por contaminacion luminacatgos factores en una banda determinada (por &evf)pLas medidas
tipicas paraCielo urbanoson de= 15 - 16, Suburbano = 17 - 1§, cielo de Montafia = 20 - 22Asi que desde nuestro
lugar de observacidn, la magnitud limite captadamestra camara + telescopio a su maxima capadieakposicion,
estara condicionada por el fondo del cielo, y mmeneste fondo es mas brillante, nuestro limiteaateteccién de objetos
debiles sera menor. Ademas, mientras mas cercdaesstrella que medimos del brillo de fondo, laadidas seran mas
imprecisas, porque el brillo del fondo al ser algat afecta la mediciérn la pag 5&e explica como determinarlo.

Tomando en cuenta la presicion alcanzada con muestjunto telescopio + camara RGB calibrada y toioaen cuenta
todos los factores expuestos, podemos trabajdganainiciativa donde los investigadores profeales solicitan a traves
de medios como IRevista Polaca de Fotometria “Proxima”, o la seccit de Alertas de la pagina de la AAVSQ
medidas fotometricas indicando los requerimientserarios para su investigacion. Diversos grupdsmseconformado
para estos trabajos, como el gupo espafiol M1uelogtheco MEDUSA, la AFOEYV en francia, la LIADA@ AAVSO.
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Fuentes para las Medidas: HNSKY, Cartes du Ciel y HieR

Para realizar las medidg
fotométricas, astrométricas y
ubicacion exacta e inmedia
de cualquier objeto en el ciel
necesitamos un  catalog
eficiente, pero a la vez |
suficientemente potable pa
tenerlo en el disco de nuest
PC. En mi caso utlizo e
HNSKY “Hallo Northern Sky”
www.hnsky.org/software.htm
esta herramienta gratuita pos
en su Gran paquete basico 2
Large (40 Mb) los catélogo
Tycho-1 y 2, la gran base c
datos de estrellas Tycho2, 2! T ] —
imagenes  fits que s Neme filmegn: [~ =
superponen a los campos v Planets 000
catalogo. Luego de instalarlo L
incorporamos todos lo

complementos que muestr:
los diversos tipos de objetos ¢
todo el cielo,Cartes du Ciel
descrito mas adelantambién
cuenta con caracteristici..
similares.

Si queremos conocer las coordenadas de un punimeliel movemos el cursor sobre la region deseadargmos en la

esquina superior izquierda la AR y DEC del mismaraRconocer las ccordenadas de un objeto, tocast@sen el boton
derecho del raton, sin embargo las coordenadasadastdependera de cémo hallamos configurado gtgma. Para esto

Boldress: [ [
Density: |—‘. | ]’;‘{'

[ Mame all stars

v Stars

[ Activate GSC
[ Activate USHO

Deepsky + solar

DORME2yDEHGI UG>»E 2 Dw=

/ |Deepsky level 1
|

8lo &

=
5
23

pulsamos el icon & , en la barra izquierda del @nogr. Se nos abrira el cuadro de configuracion @maagferior), en el

o promrero sera_colocar en Ia

Location Eolors] Internet image access] peSta|a-Ocati0n la Zona horaria y
Looation ues Lenguags fik las coordenadas de nuestro lugar
[v Correct for parallax enor [position on Earth) j de ObservaC|0ny |Uego en Ia
[¥ Correct object altitude for atmospheric refraction peStana Settlng Campo EXInOX
Equinox Settings of "Show planetary movement' eleglmos SI queremos que |aS

- coordenadas de los objetos se
" Display R& and DEC for equinox 2000 @En muestren para Ia epoca de aﬁo
(% Display actual Fid and DEC. [astrometric] Step size [days]:|0.5000 Length [days] | 30 2000, 1950 y epoca que muestra
¢ Display A and DEC for equinox 1950 la PC en ese momento. En
: Pointing circles colocamos el
Screet G5 locatiorn

r f . L RS valor en grados de nuestro

- requency of screen updale., f ; ormat; - - e

5 2 frtes] #EE i == buscador, en mi caso también
[Pointing circles = USHO star database location reestcc?glladoel q Ceampsoo Soel!nOO(;UIZr
ICU u u ula.

7e00  [037m [oooo [oooo [oooo o ST chucac2iuZy
& UcAC2 Como debemos colocar en grados
- o —

Meazuring frame FITS image file settings l /60 - 00166 y eSée Valor por el

) ) campo en minutos de arco que es
width: (31,7 Height: [237 oMk it v X
Patty | 22.5° = 0.375. EnMeasuring
frame colocamos el campo de la
( u ‘ ( ]I CCD en minutos de arco,
o Sl S colocamosSave.Para activarlos

vamos al men&creen/Instruments Pointing circlesy Measuring frame. En elmendSearchy GoTo buscamos objetos.
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Para elegir el catalogo que queremos desplegavarm®s al menbject, y abrimos el

Object menu:

o - cuadroObjects menu:enBoldness ajustamos la diferencia de diametros entre lasles

Boldhess: [~ [~ de diferentes brillo. EDensity: aumentamos o disminuimos la magnitud limite. Msllagjo
Densty [~ J— tenemos una casilla para elegir el catalogo, estos GSC, USNO, UCAC, HIP, PPM,

W e S R B SAO, TY1, TYC “Tycho”. Mas abajo se elige la opcipara el despliegue de objetos de

[ Stars 2”-”ﬂ cielo profundo, los tres niveles disponibles mwsprogresivamente distintos catalogos:

:: ig:zt:ﬁgﬁu 0 -] | Nivel 1: CED, Cr, Donlop, ESO, GCL, IC, LBN, Messier, NGOCL, PK, UGC.

Dieepsky + solar Nivele 2 3C, ABELL, Bochum, IRAS, KING, MCG, MEL, Mrk, PGQal, Tr, vdB, WKK,

Max magn.: |—]7 = ZOAG.
h;m;;':;:gm - - Nivel 3: 5zw, AM, AN, Arp, B, Basel, BCL, Be, Berk, Biur,&CG, DCL, Czernik, DCL,

DG, Do, DRGC, DUKST, EGB, FAIR, FCC, Fein, Fg, FG&&CE, Gum, H, Harvard,

v Asteroids z

oo | o] o HDW, He2, Hf, Ho, Hogg, Holmberg, HP, K1, K2, K34KKCPG,
¥ [Despsky level 1 2l KUG, LDN, Lo, Linga, M1, M2, M3, M4, Mayer, Mz, NPMG,

B -

OCL, PB, Pal, Pc, Pismis, RKK, Roslund, Ru, Sa,,Sh2
= £ SL, Stock, Ter, Terzan, Tombaugh, Wrayl6, Y_C2,

rirs:| Bright Quasars and BL Lacerta: &
Common-named stars | Constellati Abb. ZWG
Canstellations Sho 108 = M‘ —] A A A
oorainates r_om exlra sola ¥
Coordinates from 110 extia sol ShoEE Si escogemos el nivel dos por ejemplo se muestidorst
b 05 41 vam_able stars M= | 5mall_Sagitarins_Star_c = | b d | . | . d | dd
BLVS 7800 brightest variable s il wll Flansta os objetos del nivel anterior sumados al segundel.n
Ledav13ll adlaries UGC11597 En las siguientes dos casilla podemos escoger algin
Localhsiiztn e ample UGC12113 Astervids | Comets 9 i pode ) 9 9
LpE o ot UGE1 2343 catalogo en particular, donde también se incluyarou
; LUGCI736 A .
s e i) | Coneiones estlares s, como los son: Yale beigh
Sky Commander calibration star UGCEE/D3 1 Y .
WDSE_double zhar supple_ment = LGC391a w Goto LCancel . - ) A
“Yale bright star V5, selection 31% Al final tenemos dos pequefios deslizadores, eiézda

con el nombré-ITS:, con este contrastamos las imagenes FITS, y aderetho disminuimos o aumentamos su brillo.
En el men(Searchabrimos en cuadr@enter on: con el, podemos buscar un objeto determinadobiésedo su nombre
en la casilla superior, con el bot@oto, se centra en pantalla el objeto con dos lineadagefialan. A continuacion se
hace una breve descripcién de cada uno de loogatimostrados por el programa:

GSC: Guide Atar Catalog: es una catalogo que fue cwidstroriginalmente para ayudar al telescopio egpduibble al
apuntado de estrellas fuera de eje. Conocido tamtoéno Hubble Space Telescope Guide Catalog (HSTg®6lene
aproximadamente 19.000.000 de cuerpos celestesnegmitudes aparentes, entre 6 y 15, esta basadd sondeo
Palomar Quik V, para el hemisferio norte, y en@ideo SERG J para el hemisferio sur. La versiénajcGuide Star
Catalogo, contiene 998.402.801 objetos distintesdpd cuales cerca de la mitad (455.851.237) podats de posicion,
clasificacién y magnitud.

USNO - UCAC (CCD Catalogo Astrografo): es un cartografiadodielo en magnitudes R de 7,5 hasta magnitud 16. Los
errores en posicion son de 20 milisegundos de@aestrellas entre 10 y 14 magnitud y de 70 eglisdos de arco para

el limite de magnitud 16. Posee 48.330.571 estrelfdre -90 y + 40 °, movimientos propios y fotamete proporcionan
para todas las estrellas para le época 2000.0. 2Qik6e fotometria J H y Ks del proyecto 2MASS. bagvas versiones
deUCAC, 2, 3, 4,solo incorporan a la data original datos de atedalogos, como Hipparcos, Tycho-2, APASS, etc.

HIP (Hipparco): contiene 118.218 estrellas hasta ntagrii2, con una precision en la fotometria de Gagmitud, y en la
astrometria de 0,002 (2 milisegundos de arco)pitaulujo el satélite hipparco entre 1989 y 1993.

PPM publicado en 1993(Catalogo de Posiciones y Movimientos Propios) ganerror medio de 0,27”, combina los
catalogos PPM Norte y Sur 181.731 estrellas dabnof97.179 del sur, es el sucesor del catalogd &#ntiene todas las
estrellas del catalogo PPM hasta la magnitud 10.436.000 estrellas.

SAO publicado en 1966hnskyd2) posee 258.000 estrellas hasta magnitud 9,5 copnassion hasta de 1”. Nextar 8,5
SAO complemento de estrellas contiene 10384 nextdos numeros de estrellas SAO.

Tycho-1 es un catalogo producido por el satélite Tychoeeh989 y 1993. Contiene 1.050.000 estrellas hasignitud
7,5, en las bandas B y V (BT VT). Mas tarde estalago es analizado de nuevo dando lugayeho-2, en el que se
incorporan 2.539.913 estrellas hasta magnitud 31cblya precisién en astrometria es de ~ 7 milisdgs de arco, y de
entre 0.06 y 0,1 mag en fotometria, sus magnitsdasBT y VT, se pueden transformar en magnitudeasiim mediante:
Vj = VT -0,090 * (BT-VT) y B-V = 0.850 * (BT-VT)
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GCVS catalogo general de estrellas variables pose®@&4#riables, en este complemento se muestra come® para
gue pueda cotejar con tycho o UCAC2, la versiérupég ya esta incluida 7800 estrellas.

Yale bright star V5. Seleccion 31 Es el nombre alternativo para el Bright star logize, catalogo de estrellas mas
brillantes que magnitud 6,5, publicado por el obs&rio de la universidad de Yale, contiene ladgimses, magnitudes
tipos espectrales y otros datos de las 9096, delarth Revised Photometry. La primera edicion dédlogo, la primera
edicion del catalogo aparecié en 1930, y la cuamtd982, se edito una quinta edicion en formatctrélerico en 1991. Un
suplemento contenido otras 2603 estrellas hastaitodg/,1 fue publicado en 1983.

WDSC doublet star supplement Washintono Double Star Catalog mantenido por el observatorio Naval de Estados
Unidos, es la base de datos principal en el murdia éhformaciéon astrometria estrellas dobles ytiplék. El catalogo
contiene las posiciones (J2000), descubridor, deremiones, angulos de posicién, separaciones, muagsi, tipos
espectrales, movimientos propios, de 103.861 seddyasados en 750.563 medidas, se actualiza dasia

USNO-A1.0 es un catalogo de medidas astrométricas de 488&IBuentes, captadas y medidas de las placas del
Palomar Observatory Sky Survey | (POSS-I) O, pasazbnas entre 0 y 30° 0 mas. las placas de Bcilice Research
Council SRC- J, y las placas ESO-R del Observatéumpeo Austral para los datos entre 0 y -35°.daasdenadas se
presentan para J2000, con fonometria basada s 8ty emulsiones O y E para las fuentes del ngréenulsiones llla-J

y llla-F para las fuentes del sur. Se cree quarer tipico de aproximadamente 0,25 seg/arc petraraetria y 0,25 mag
para fotometria. Sin embargo, estas estimacioaesrdr estan dominadas por los errores sistensaticorporados en el
procedimiento de calibracion, y algunos campos enestr mucho peor. Se insertan también objetosbrilentes que
magnitud 11 del catalogo de estrella guia. Esedagtd mustra estrellas hasta magnitud S = 212,34 =22,y F =21.

Este catdlogo ha sido sustituido por el de catald§dlO-A2.0 que incorpora 526.280.881 estrellas, y se basanan
nueva reduccién de la base para USNO-A1.0. La ipahdiferencia entre A2.0 y A1.0 es que A1.0 mélilaGuia de
estrellas Catélogo(Lasker et al. 1986) como marco de referenciantras que A2.0 utiliza dCRF como realizado por

el catdlogo USNO ACT(Urban et al . 1997). USNO-A2.0 al igual que USKDO asigna el uso de las coordenadas para
los nombres de los objetos, pero las coordenadias adjetos en A2.0 y A1.0 no son las mismasule crea confusion.

USNO-A2.0utiliza la conversion magnitudes del proyecto T/¢BT, VT) para establecer la calibracién fotonutrpara
cada placa (O + E + J + F). Esta es una mejoradd8NO-A1.0.

LEDA 71310 galaxiesLyon-Meudon extragalactic databaBeigh Cuasars and BL lacertae

CED: catalogo de estrellas dobl€.: es un catalogo de 471 cumulos abiertos débiizaelo por el sueco Per Collinder
publicado en 1931Donlop: catalogo de 629 nebulosas y racimos de estqgliabcado en 1828 por James Dunlg&O:
catalogo que produjo el European Souten Observaleryos objetos descubierto con sus telescopiosnahr en
funcionamiento en 1962 contiene innumerables gasagtel hemisferio suGGCL: . IC: es un catalogo indice compilado
por J. L. Dreyer y comprende las galaxias, nebslgsaimulos estelares descubiertos entre 1888 §,1896/e como
complemento al NGALBN: . Messier catalogo elaborado por Charles Messier entre ¥77481 consta de 110 objetos.
NGC: Nuevo Catalogo General de Nebulosas Cumulos glistrque contiene 7840 objetos recopilado pornjabavig
Emil Drayer en 1880 basado en las observacioneéd/illiam Herschel y su hijo Jhon Herschel RNGC esvéaision
revisada donde se corrieron los erro@€L, PK: catalogo Perek-Kohutek de 1455 nebulosas plaastalGC: Uppsala
General Catalog fue publicado de 1973 basado eendisones del Monte palomar incluyendo 12921 gasaxisibles
desde el hemisferio norte principalmente con magares a 14,5 y un diametro mayor a 1".

3C: tercer catalogo de radiofuentes en 159 MHz puthtican 1959 por la universidad de Cambridge y releigmor Benett

a 178 MHz en 1962ABELL: catalogo de 2712 cumulos de galaxias compiladoGemrge Ogden Abell de las placas
“Palomar Observatory Sky Survey” y publicado en 89para 1989 se extiende al cielo austral haciersio de las
imagenes del telescopio Schmidt del Reino Unideadn en Australia con 5250 cumulos de galaBashum: catalogo
de 15 cumulos estelares abiertos poco denB#sS: catalogo de 350.000 fuentes infrarrojas elaboaatoel satélite
Infrared Astronomical Satélite en 1983 en las barta 12, 25, 60, y 100mKING: catalogo de 27 cimulos estelares
abiertos medianamente densikCG: Morphological Catalog GalaxiaMEL, Mrk: catalogo MK o Markarian contiene
galaxias que presentan un espectro continuo eV eldbido a un objeto supercaliente en elRSC: catalogo de galaxias
principales compilado por G. Paturel y L. Botinellpublicado en 1989, contiene 73197 galaxias afieido con 983.261
galaxias mas en 200Bal: catalogo de cumulos globulares debiles realizadoepobservatorio de monte palomar:
catalogo elaborado por Robert J. Trumper de 37 mswabiertosvdB: catalogo de 159 nebulosas de reflexion publicado
en 1966 Sidney van den BerghKK, ZOAG.
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5zw, AM, AN, Arp: catalogo de galaxias peculiares publicado en p@8éialton Arp con 338 galaxias interactuantes y/o
en colision B. Basel:catalogo de sistemas estelares abieB@1., Be, Berk: catalogo Berkeley de 104 cimulos estelares
abiertos.Biur, CGCG: catalogo de 29418 Galaxias y de Cumulos de galgualicado por el CATLECH entre 1961 y
1968 conocido también con@WG “Zwicky Galaxy Catalog”DCL, Czernik: catalogo de 48Uumulos estelares abiertos.
DCL, DG, Do, DRGC, DUKST, EGB, FAIR, FCC, Fein, Fg,FGC, FGCE, Gum: catalogo publicado en 1955 por el
australiano Colin Stanley Gum que contiene 85 rosasd de emision visibles desde el hemisferiobksurarvard, HDW,

He2: catdlogo Hamburg/ESO Survef, Ho, Hogg: catalogo de 23 sistemas estelares abietobnberg, HP, K1, K2,

K3, K4, KCPG, KUG, LBN: Lind’s Bright contiene casi todas las nebulosasmdision conocidad.DN: Lynd’s Dark
catalogo que contiene casi todas las nebulosasasscanocidad.o, Linga, M1, M2, M3, M4, Mayer, Mz, NPM1G,

PB, Pal: catalogo Palomar de cimulos globulares débites Pismis:catalogo de nuevos cumulos estela res en regiones
del sur (20 estelares y 3 globulares) publicadolpa@strofisica turca Paris Maria PismiRKK, Roslund: catalogo de 7
campos estelares poco densBsi, Sa, Sh2:Catalogo de Sharpless que lista varios cientosaslemds importantes
nebulosas de emisidSL, Stock: Catalogo recopilado por Jurgen Stock de 24 cumalnsrtos débilesTer, Terzan:
catalogo de 12 cumulos globular@@mbaugh: catalogo de 5 cumulos estelares abiertos entre 8nad.2. Wray16,
Y_C2,ZWG otro nombre del catalogo CGCG.

Si seleccionamos cualquiera de estos catalogosNSKM o Cartes du Ciel, las magnitudes son mostradasun solo
decimal ya que se han redondeado los valoresuasiepemos copiar las designaciones de las estgeltausaremos para
la calibracién segun el catalogo que estemos usgnmiaejemploTYC 7386-562 y con estas designaciones buscamos su
magnitud detallada, coordenadas y otros datoss bade de datos del observatorio de Stramburgde des herramientas
VizieR, Simbado Aladin (Base de Datos de Objetos Extragalacticos), ldgssa explican mas adelante.

Existen otros catalogos de donde podemos tambiemebinformacion com@8PASS, TASS estos se describen en la pag
99.
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En el programéaCartes du Ciel podemos acceder a los mismos catalogos ya mewsinpdra activarlos nos vamos al
iconolE=l de la barra izquierda y abrimos el cudsketect catalogues and display conditiongg en la pestafi@ataloges,
podemos activar cualquier catalogo que tengamogadar en la carpeta donde se instalo el programaivag de
programa Ciel/cat, en esta carpeta cat se guaodazatalogos que descargamos. Para activar o idesdatvisualizacion
de cualquier catalogo seleccionado, solo tocamasleaursor el cuadro izquierdo, los colores nos imdican: verde
activado y rojo desactivado. Para que la configarade los catalogos activados, el campo de la @@DBuscador, se
mantenga cada vez que abrimos el programa, tengumeoguardarlas en el meRueferences/Sve options.
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@\ Stars and Mebulae catalags prepared with the CATGEMN saftware w
m Mame |min |max |File Path e i
- - - Identification : All Objects
DsL 1] 180 C\Archivos de programatCiel\Cat'D Soutlines i
e UGC 1] 360 C:harchivos de programatCiehcat A5 GG, i Finder circles
DL i 360 CivArchivas de programatCishcatD S outines' i) Remave Last Circle
Doste o 30 | Crchivos de programatCishcatiDSoulines' B Réemigys l grles
HIF 1] 360 ChArchivas de programa‘Cielcathhiph, i | Add Label
ovac 1] 360 Cvarchivos de programatCielscathovoch = Undo Last Label
RHNGE 1] 360 C:hArchivos de programatCielcatyinach (i | Clear selection
Mew | Delete |
Ok | Help | Cancel
- .(
o5 e de - - B)X]
Star LY
Si queremos conocer las coordenadas de un objgianrdel cielo uf sielssise co-zd 13810
b. t b | | b t d b . I . Visual Magnitude: S.EZ
objeto, nos paramos sobre el y con el boton deresbojemos la opcion| .i-; naen: o =6

Identification Nearest Object y se muestran las magnitudes en
diferentes bandas que tenemos en la carpeta, @ &s coordenadal
del mismo.

Las coordenadas mostradas bajo e nomi#@00 se refieren a |
posicién calculando los movimientos propios de dafrellas para |
epoca del afio 2000. Esto se hace porque cada gimsicion de las
estrellas es ligeramenrte diferente y a medidaegtes estan mas cerc
el movimiento se percibe mas acentuado. Por ejetapl@strellas de
cumulo M 45 “las pleyades” a 430 a.l, tienen un immd@nto propio
anual promedio de 0.00825” 0 8.25 mas (milisegurdogarco), mientra:
que alfa centauro (segunda estrella mas cercaBap.j posee u
movimiento propio anual de 3.7". Las coordenadastradas bajo e
nombre Date muestan la posicién del objeto para la epoca gungat
nuestra PC en ese momento.

Spectral Class: B

Antmal Proper Motion: 0.008 0_000

JZ000 Ri: 18h03m45_ 10= DE:-24"22'05_&"
Date Fi: 18h04mz9_93= DE:-24"22'01.1"
My home 2012-3-7 10h4fwm § TU + -4k00m )
Zideral Time : EZlhlowm
Hour Angle Zhlfm
Azimuth Ttz 0T
Altitude t+31°13
Rise lh4%m Azimuth:+114"41°'
Culmination : Thifm
Set 13hlém Azimuth:+245°159"
Distance to the last object : +00°
01'07.4" DPA:32Ed4

Cloze ! Center object Meighbor Clipboard
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La Herramienta Variable Star Plotter (VSP) de la AAVSO

Una excelente herramienta de la AAVSO acces' Estrella variable Piotter (VSP)

desde http://www.aavso.org/vspes (VSP) que
permite crear cartas del campo de nuestro ob
variable con estrellas de comparacion. la ima
derecha esta traducida al espafiol para explica
opciones, pero la herramienta esta en ing
Debemos colocar el nombre del objeto de intel
en este ejemplo se uso la variaBé Sgr, pueden
servir nombre comw1776 Sgr pero si solo es
sospechosa de variabilidad por ejempée 24188
la herramienta no consigue el objeto y nos env
la herramientaVSX (Variable Star Index) o
Indice de Estrellas Variablespara verificarla, y
no puede crear la carta. Podemos esribir el non
de la estrella variable con una designac
diferente, por ejemplo su designacion HD, o de
vacio el nombre e introducir las coordenadas
opciones avanzadas.

Luego de colocar el nombre, escogemos la es
del campo de la carta, las opciones ya viel
predeterminadas con letras de la A a la G, cada
con menor campo, para CCD las mas adecuade
a ser E, F y G. al escoger en orientacion CCL
norte se muestra por defecto en la carta ariba
este a la izquierda (al inverso que en Visual). C
esto ya es suficiente para pulsar el bo®RyOT
CHART Yy generar la carta, pero se mostrara ca
un dibujo donde las estrellas son circilos
diferentes diametros segun su brillo, esto pu
confundirnos facilmente porque se superponen
estrellas que estan mas juntas, y no tiene ning
similitid con una imagen tomada con una camar
nuestro telescopio, ya que casi siempre se
irtreconocible el campo, por esto lo mejor es irr
a pociones avanzadas y escoger que nos gus
mostrar la carta usando una imagen DSS (Dig
Sky Survey). Cuando usamos la imagen DSS
opciones Campo de Vision, Limite de Magnitud
Resolucion quedan inoperativas porque
confifuracion escojida se aplica por defecto, de
resolicion escijida en latras y de la magnitud tém
de la propia imagen DSS.

Las cartas siguientes corresponden a escala E
segunda a escala F. se puede ver que el dibu
muy inadecuado para identificar las estrellas s
comparamos con nuestra imagen ya que
estrellas se superponen al mostrar diferer
diametros para hacer alision a la magnitud.

VARIABLE STAR PLOTTER

2OUE ES ESTO?

La Estrella variable Plotter WSP) es |a
linea carta de la ABJED programa que
traza dindmicamente manas estelares
para cualquier | Select one..
cualquier objetd 5
actualidad en ef A ( 15 )
Variables wsx)| B (3%
creacidn de gra
cada diagrama C (2%
disponibles mas 12=a0"
uzo de identific E [

generados por |

Flotter unusua| F - (18.57)
arifico, y otro U -

partes del muna .. = (75)
grifico idéntice simplemente usando la
misma Chart ID. La E=trella wariable
Flotter es la heramienta que puedes
uzar para crear cualquier tipo de grafica
que desea utilizar,

2QUE PUEDO HACER?

Al ingresar un nombre de objeto o de sus
ecoordenadaz en el cielo, 1a Estralla
wariable Plotter puede producirun mapa
de las astrellas de ese abjeto o
ubicacidn, v adaptarlo a sus necesidades
de obseracién especificos. Muchas

Trazar un grafico rapido ...

2 CUAL ES EL HOMBRE, DEHOMINACION O AUID del objeto?
Reguerdo 5 no hay coom'enad 25 58 QMOTionan 3 corbinueacion

| sv 5Qr

ELEGIR UHA ESCALA grifico predefinido
A es nds grande, wds lento; G es mds pequelio, nds doids.

SEIECCIONE U

ELIGE UNA ORIENTACIOH TABLA

O visual O Irvertiga ® ceo

ZOVIERES UNA CARTA © UNA LISTA DE CAMPO FOTOMETRIA ?
O Tanbla Fatometria

® carta

OPCIONES AVANZADAS

LTIEHE UHA CARTAID?
Lir 10 Grfica e pemitis mpmdicic graficos amteioms

PARCELA EH COORDEHADAS
Oaligatodo 5 ro s propomions el fomie gorercing de

para tes son ajustables a
través de esta interfaz, que le permite
obtener |atabla perfecta para el trabajo
Fersonalizable campo de vista, la
resolucidn de impresién, limitar la
magnitud y 1a orientacién se pueden
establecer para cualquier grafico de
trazade, o estos valores pueden ser
ezcalas de auto-asignado mediante la
seleccidn de uno de latabla de la
herencia familiar para muchos de
nuestros obsenradores de largo plazo
Los grafices producidos por esta
hemramienta ineluyen sacuancias estralla
compdracién de las estimaciones
magntitude visuales.

£COMO PUEDO OBTENER
AYUDA?

Fara obtener instrucciones detalladas
sobre el uzo de WEP, consulte |a Guia de
ayuda . También te proporcionamos una
APl método GET para incrustar grificos
en su sitio web o de sofbware a medida.
Si usted necesita ayuda adicional,
puede enviarnos un email a

Aavso(@aavso.org .

La ascensién recta

RECHAZO

$COMO SERA EL TITULO DE ESTE CUADRO DE SER?
Se wuesta en 12 parte supedor centa! de 12 caita

51}UE COMENTARIOS SE DEBE muestran en el grifice?
Aparmce debgio del canpo de eskelas grafioo

OPCIOHES DE DIVERSAS
30 CAMPO DE VISION *

LIMITE DE MAGHITUD *

75 RESOLUCION !

GUE orientacion norte-sur le gustaria?

@ Norte arriba O norte abajo
QUE ESTE-OESTE ORIENTACIOHN ; LE GUSTARIA?

O Este Derecha ® Este Izguierda

:LE GUSTARIA mostrar una imagen D55 EH LA CARTA?
En caso sfimativo, moupem ¥ wuesta una inagen del Digitized Shy

Suriey
® o O g

51}UE OTRAS ESTRELLAS VARIABLES deben marcarse?
@ Minguno O Govs stlo O Todo

ZLE GUSTARIA TODAS LAS ETIQUETAS DE MAGHITUD tener
lingas?

Er caso afimativo, esto obligars 2 las lireas gue se desprende de fodas
13z etipuetzs de magritud @ las estellas

(O O si

2Como le gustaria LA SALIDA?
i se e apameen HTML, ereabezados / pies de pigina § ok
imfomgcion 2diciona!

® HTML

ZLE GUSTARIA UNA CARTA BINOCULAR?
Gaffcas Airaculaes oniter efiquetas corparacidn estellas ro dhiles
03r& 13 visuwalizacian irocular.

@ Ng O g

:LE GUSTARIA UHA CARTA campo estandar ?
Etiguetas de estrellas de comparacidn tahlas campo omitirestandar no

ictwidos en el eampo estdrdar.
PLOT CHART

O Imparimible

OV O i

RESET ALL
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N

FOV =300

SV Sor sv sgr AAVSO | [SV Sar sv sgr AAVSO
Magn: 135-16.5p Chart Magn 135-16.5p Chart
?eno_d: B (2000) 18:03:57.82 -24:25:35.1 ?en‘o_d: e (2000) 18:03:57.682 -24:25:35.1 _
Shec KOekse Shee KO e KSe 13157RD
' ' v
W

WP 350 DIGUIPS

Please use the photom etry table for CCD observations.

COpYTIGNTD 2014 AAVSO

VO 3350 0 IgUT/

FOV =300

Please use the phdom ery table for CCD observations.

CopyTighto 214 AAVSO

SV sgr AAVSO | [SVSgr AAVSO
Magn: 135-16.5p SV Sgr Chart Magn: 135-16.5p SV Sgr Chart
Period: (2000) 18:03:57.82 -24:25:351 Period: (2000) 18:03:57.82 -24:25:35.1
Type: INE 1315700 Type: INEB 13157RC
Spec KD:e-KSe Spec  KOe-Kse
Y . -‘12‘%-“0._‘_, :--.'.-s Py - 127 L.
. - . . il -
13§ e
) Lo ]
; . L M3 e
. * il % .
L. T .
N . 129
L S T -
. P « ®%08
. “ .,
. ey ¥
9 P s i W . .
C e . : 7 s *
47 :
. .
tow . . | w
. —@—
. ‘hzgg, | .
51 » .
. .
L] b -
S . - .
S0 . ‘. 8o S .
. ) . ' . .
A
5 .- .. - .
L
PR 5 ." -
e o b : . s B
- .
. . - . )
- Fov -.16,5 FOV= 15

Please use the photom etry table for CCD observations.

WP 350 DIGUIPS

COpYTIGNTD 2014 AAVSO

Please use the phdom ery table for CCD observations.

VO 3350 0 IgUT/ CopyTighto 214 AAVSO

En la parte superior de la carta tenemos la ogelmtometry Table for this Chart, al pulsarla se muestra la tabla con los

valores de las estrellas de calibracién, mostrada pagina siguiente.
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Los numeros en la columhabel corresponden con los numeron en la carta. Las indgs estan dadas con 3 decimales,
y con el error en la medida. El numero al lado clevesuperior e la medida, es la referencia al agtetle donde proviene,
gue es mostrado junto con los catalogos usadoeatistia después de la tafource Reference Table)

Field Photometry for sv sgr From the AAVSO Variable Star Database

Diata includes all compatison stars within 0.15417° of RA: 18:053:57 82 (270.99092) & Decl. -24:2535.11 (-24.42642).

AUD RA. Dec. [Label| U B v BV [Re[k| 7 H K Comments
TSRRTE 18:03:52.44 2421386 60 5080 5970 5970 0.000 5747 5745 5731
[270.96851 4] [-24.360724)] o173% | ouan® | @uop® | 017 oy’ | om® | ong’
opchg | B84 2418451 " 703 7083 oos | [ [ 7oos 7053 7072
[270.98685d] [-2431253d] (0047} oozt (0057 0o13F (00415 oo1LF
TTRRERET 18:04:25 23 2423083 75 7576 7452 0124 648 6452 6168
[271.107644] [-24.38564d] (0.04g)! @mzn | @05 ans® | @ | aosf
O00-ECE-138 18:04:2803 S24:2142 8 83 2348 2286 0062 7032 7970 7200
[271.116794] [-24361894] (0.045)! oozt (0.056) 0o17yE (0.043)% ozs®
TN 18:04:21 27 24210182 86 2558 2571 0013 2635 2611 2 545
[271.08862d] [-24.355064] o7 mosmY (0.096) @oz? 0.0E7? ozn®
00-ECE-160 18:04:36.08 S24:26:446 P 0241 2667 0.574 7478 7120 7068
[271.15033d] [-24.44572d] (0043} oot (0.044 0.0o7# (0.029)% ozn®
oGl | B4 -2426.167 | 00 | | 9029 9.002 | 0.027 rr| 2423 | 2369 | 8275 |

ATTD 15 the A58V E0 Tique Identifier for the star, When reporting a problem, please mclude this ATITD.

Coordinates are i J2000 sexagesimal format, followed by decimal degrees

Click here for a search of variable stars in this field wa V33

Label iz that star's label when plotted on an A&VE0 chart, this 12 usually (but not always) itz WV magmitude rounded to the tenths.

Sowrce Reference Table

|F00m0te |Source |F00tn0te |Source |F00m0te |Source

[t [Tycho-2 [13 [Draper, Draper Ext. 25 [DENIS

l2 [psciz 14 [tsw 26 [enacia

I [eac 221 [t5 [4.AVS0 Charts from <2006 | [27 [RR Lyt Comp Star Datahase
4 [Ustio Az 16 [Tass 22 [Bright Star Monitor
[5 [UstoEL 17 [asas3 20 [aPass

6 [pcvs 12 [Soncita Research Obs. || [30 [right 28cm

[7 [0SO Astrograph 19 [other 3t [right 30cm

& [nass [0 [acrD 2 [t Tohn 60cm

o |4 AYS0 Charts from ~2006-200 | [21 [sDss [33 [Sonoita 50cm

1o [Henden USNO 1m 22 [Bac 34 k35

11 [cveat [23 [B. sifPs LONEOS [35 [Landalt UBYRI 2007
[1z [Hipparcos |24 [WEVR 36 [Landatt UEVRI 2000
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En algunos casos vamos a necesitar datos quehmayae el estos programas o donde estos seranciesifes. Si este es
el caso, usaremos el servicio de catalogos astrionérdelCentre de Donnsées Astronomiques de Strasbiugn la que

su herramientaVizieR. http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieRfue abierta al publico desde 1997. Lo primero que
debemos hacer es elegir los catalogos de dondemuasrobtener los datos (magnitudes, coordenad#sps/ parametros
como temperatura, extincion, etc.). Para estorapcaVavelengthnos muestra una lista de bandas espectrales (RBdio
Optical, etc), elegimos la banda donde estamosjaato, y erAstronomy: el tipo de objetos para el cual se disefio el
catalogo. Si conocemos el nombre del proyecto gumenp el catalogo, o buscamos en la IMtasion, enPreferentes
colocamos el méaximo de resultados de la bisquedesjonamos el botén dered Find Catalogs l

. & R
y = @ 5 B o =
R Haar Simbad VizieR Catalogs Biblio _utonals Eesources
ASTRONOMICGLES I STRASBOURG
VizieR Service
0 W mew: CDS Portal : search by position for available data in CDS services (Simbad, Aladin and VizieR).
|Search Criteria | Find catalogs among 9391 available Wavelength Mission Astronomy
[ Clear | |[ Find... | [Radio AKARI  ~|[AGN A
|Preferences Expand Na IR ANS — lAbundances
o | 50 :| AN SLaL optical ASCA Ages
: : i 9 Caralog, author's name, uv BeppoSAX | Associations
[HTML Table | word(s) from title, description, etc, EUV CGRO Atomic_Data
[ All columns e.g.r AGN, Veron, 11230, or bibeodes. .. Xeray COBE BL_Lac_objects
» Compute Ee = i = s e Gamma-ray  [Chandra ||| Binaries:cataclysmic |
[REE_—__ e search cat o ASCY 1 / 1

Dependiendo de cuantos resultados colocamos laiedagpuede hacerse larga, hasta aparecer uneolistietalles.

Catalog Selection Page

g mew: CDS Portal : search by position for available data in CDS services {Simbad, Aladin and VizieR). W
9 ® = 12 catalogs found having potential matches (46 really found)

Search Criteria

Kavwanis O Reset All [ Query selected Tables ][ Join'selected Tables ]

- ATL

- opiical ~ - -

Tablos i C—1 @ (The GSC 2.2 Catalogue (SIScL, 2001))

1780 A 1271 (density 1—]—!_1.;.;\‘.[ | Similar C; | BeadMe+tfip

.n3a =

.remarks 0O I127tout (e )The Full GSC2.2.1 Catalogue (455851237 objects) (433851237 rows)

Ur-:l;taeﬁ\o v rm [M—] @ { Tycho Input Catalogue, Revised version (Egret+ 1092) |

i g = T197A (density 2)  3yr | Si " ReadMe+ip
b Enlarge }

[0 I1%7Amc (S The catalogue, zones 0/37 5deg (3734204 rows)

Una vez elegimos el catalogo o los catalogos quesiamos, copiamos su nombre y lo pegamos ennqbo:Emd
catalog among 9063 aviliabley en el campd&earch by Position across 9366 tablesscribimos el objeto que estamos
estudiando, las coordenadas se mostraran pareoe208® pero podemos cambiar esta fecha. En las casiltaget
dimention colocamos el tamafio del campo en minutos de aseoqgeremos cubrir en la bisqueda. En Preferencias
colocamos la cantidad de estrellas. Una vez egtialsltos pardmetros de blsqueda presidamos el betéchdGo!

= inFo 4 ,\ " q i
D (@ ix B © 5%
s Simbad VizieR. Dictionary Eiblio Tutonals Fesources
FNTRE Df DONNEES b
ASTRONOMIGLTS D STRASROUSS

| 0 & new’ CDS Portal : search by position for available data in CDS services (Simbad, Aladin and VizieR).
|Searc|1 Criteria | f_Find catpless E e ~ Wavelength Mission Astronomy
T [ Clear || Stars, Normal System N30 (Morgan 1952} [ Find... ] Radio AKARI A [ AGN -
|Preferences = = M IR ANS = l|Abundances =
ma_\:l 100 7| Apand searc optical ASCA Ages
L e v'.: 0 Catalog, author's name, v BeppoSAX  ||Associations
[HTML Table S wordrs) from title, description, ete. EUV CGRO Atomic_Data
it g sl AGN Vgcon, | 1ol o Oiicaden, ")E-EFI?:ma ray ghoe?nlf:lra o g:_n_al_riaecs_'gggflsltssmic L
3 A i =
¥ Comprie. » Search catalogs by column descriptions f'UCD_}e : = {5 =
Mirrors
|CDS. France v| Search by Position across 9743 tables
g T Targetr Name (resolved by Sesame) or Position:

Target dimension:

[ Clear |ngcg475 |[s2000 ¥ [120 [aremin ]
@ Radius O Box size

@.\r{ore about VizieR - [ Find Catalogs ] 2]
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i

default
® Sort by Distance

Los catalogos mas recomendables para magnitudas banda8, V, Rc, Icy r’, i, ' son:

HTrlea?r: = Homogeneous Means in the UBV System (Mermilliod 199. (UBV Johnson) (92964 rows)

[ Al al - SDSS and Johnson-Cousins pothometry of F-K starsifgt+, 2008).

- c‘omczt?m_ All-sky spectrally matched Tycho?2 stars (Pickles+2010). (g, r’, i", z'Sloan) (2429446 rows)
g%gtmce o En el panel izquierdo (imagen izquierda) ademasesienger la época de las coordenadas,
0 Gztmﬁce = escojemos también en la opcidPosition in: Sexagesimalpara que se nos muestre las
m%co ) coordenada#R y DE de los objetos en horas minutos y segundo y gregkpectivamente. La
A B1950 cantidad de objetos lo establecemos en la opEidierences/max:

[ Ecl. J2000

Finalmente nos aparecerd una lista de estrellasef@eencia del catalogo para la zona que
elegimos, la cantidad de estrellas no sobrepataedoe colocado en Preferences/max:

En esta las tres columnas en color rojo son comadast por VizieR, y no son parte de la data

O No sort original, esta es la lista de coordenadas en AREZ Della nos servira para ubicar objetos que
Position in: tengan nombres diferentes en el catalogo VizieR pregrama que estamos usando, para ello
® Sexagesimal tocamos el objeto y apareceran sus coordenadas @833 las comparamos con esta lista roja y
O Decimal ° coincidiran si se trata del mismo objeto.

11/277/loneos UBVRI photometry of faint field stars (Skiff, 200ReadMe+ftp

Post annotation .
— Photometric daté84071 rows)

-

<
L
]
BCT
S
B e

i

Eull| _r RAJ2000 | _DEJ2000 Name

RAJ2000 | DEJ2000 n |Vmag B-V u_

arcmin| "h:m:s" "d:m:s" "h:m:s" "d:m:s"

mag ag

&
w

3
D
o

IC

=
by

3
D
o

<

3
o

1.904117 53 54.70:34 48 19.(NGC 6475 3217 53 54.70:34 48 19.0
3.009317 53 37.5(-34 49 06.(NGC 6475 2(17 53 37.5(-34 49 06.(
3.815717 54 06.0034 47 57.0NGC 6475 3017 54 06.0034 47 57.0
4.059717 53 30.7(-34 48 58.(INGC 6475 2¢{17 53 30.7(-34 48 58.(
4.583817 53 29.4034 44 28.0NGC 6475 2517 53 29.4034 44 28.0
7.153517 53 13.2(-34 46 40.(NGC 6475 3117 53 13.2(-34 46 40.(
7/ 8.088517 53 09.0034 45 52.(NGC 6475 2917 53 09.0034 45 52.0

8/35.160717 51 02.9(-34 37 47.(NGC 6453 A 17 51 02.9(-34 37 47.(

9/35.803817 51 02.70:34 35 43.0NGC 6453 B| 17 51 02.7484 35 43.0
10/39.082117 50 50.7(-34 32 55.(NGC 6453 E|17 50 50.7(-34 32 55.(
11/39.259817 50 46.70:34 34 40.0NGC 6453 D|17 50 46.7034 34 40.0
12/39.746517 50 45.8(-34 33 43.(NGC 6453 C|17 50 45.8(-34 33 43.(
13/39.845217 50 47.90:34 32 18.(INGC 6453 F| 17 50 47.934 32 18.0
14/39.894§17 50 47.0(-34 32 38.(NGC 6453 G 17 50 47.0(-34 32 38.(
15/40.166017 50 42.60:34 34 20.(NGC 6453 H/17 50 42.60-34 34 20.0
16/41.259717 50 33.6(-34 36 43.(NGC 6453 J |17 50 33.6(-34 36 43.(
17/42.546817 53 01.1034 05 34.01751-3406 1617 53 01.1034 05 34.0
18/43.296917 53 03.2(-34 04 42.(1751-3406 1{17 53 03.2(-34 04 42.(
19/43.391417 53 01.1034 04 42.01751-3406 1217 53 01.1034 04 42.0
20/43.540(17 52 55.7(-34 04 49.(1751-3406 2|17 52 55.7(-34 04 49.(
21/43.544517 53 03.50:34 04 26.(1751-3406 1517 53 03.50-34 04 26.0
22|54.516317 50 17.2]-35 20 20.]V723 Sco E |17 50 17.2]-35 20 20.{
23|54.528317 50 22.1635 21 38.1V723 Sco F | 17 50 22.165 21 38.1
24/55.946917 50 12.94-35 21 33.1V723 Sco B |17 50 12.9¢-35 21 33.]

~N O[O [[W]IN I

12.3400.360
10.1900.44C
11.1700.480
10.5100.48C
10.1501.78Q
11.4600.57C
11.0900.530
12.1800.68C
12.1400.700Q
14.4600.80C
12.4801.460
12.4000.77C
14.2701.16Q
14.7601.00C
14.1400.810
12.5301.42C
16.1602.160
16.3802.35C
14.6300.880
10.5901.01C
15.7900.900
11.1200.503
12.3490.430

8.8550.503

0.04¢
0.188
0.072

Available Visualisations:

*Plot the results with the VOPIot utility

*Plot of UBVRI photometry of faint field stars ($k2007) in this region with Aladin-Java
*Optical Image of the central part of this regioiitmAladin-Java




46

El Buscador Simbad

Podemos acceder a este servicio que es parte dell@bservatorio de Strasburgo, en el caso dardmtos un objeto en
nuestra imagen y no sabemos que es para buscanation sobre el en Vizier.

Portal  Simbad in ch Other= Help AnERES

#

SIMBAD Astronomical Database

basic search User's gmde Presentation

Spectral type cods Eelease:

ser annotations documentation SIMBADA 1211 - 27-Ciet-2013

| by identifier | |
| by coordinates | | Acknowledament
| by critenia | Cuery by urls |
| reference query | NMomenclature Dictionary |
| scripts | Obiect types |
| TAP queries | List of jeurnals |
| options | Ieasurement description |
| | |
| | |

Portal  Simbad — WizieR  Aladin atch  Other-  Help J_,‘ef‘lﬁ'ﬁ"*-"?'“

SIMBAD: Query by coordinates

other guery  Identifier Coordinate  Crtena EReference  Basic Script Cutput  Help
modes : qUELY UErT UErY qUETY  UErY submission options

Enter coordinates:

Coordinates: 17 64 05.370-34 33 46.80

The following writings are allowad:
20 54 05.689 +37 01 17.38

10:12:45.3-45:17:50
15h17m—11d10m
15h17+589d15
275d11ml15. 69545+17d59m59. 5763
12.34567h-17.87654d
350.123456d-17.33333d «<=» 350.123456 -17.33333

define the input :  system | FK& v [epoch: 2000 equjnox:-ZDDD I

of choose : |— a predefined frame — V|

define a radis arcmin ¥

[ subimit queny ] [ clear ]

Object query : coord 17 54 05.370 -34 33 46.80 (FK3, 2000, 2000), radis: 2
Podemos ver que se trata de la estrella | ™"
320852. La casilla dist(asec) nos indica
que distancia se encuentra de | TP OlrE Ay ictotobests | @ Bauat O Gal O 5Ca O Eel
coordenadas que introducimos, y sI

coordenadas en la época elegida. Los obje Tdentifier dist{asec) Otype TCRS(12000) ICRS(FI000) g, vy | fred |14 #mntes
que aparecen debajo estan ordenados se

el alejamiento que tengan de 1 (LR 220822 Gis [ 15091 AFes - 1 o)
denadas  introducidas. Al pulsar < COEBLGIELIGSS 0157 [Khe 17540155 55229 '~ T o

coordenadas Introducidas. p 3 RXII754049-343210 6.7 X 1754049  M3210  ~ 1 o

enlace de identificacion, se muestran |4 cp.z4 12031 10172 |MC 17540554 3432051 |~ 2 o

magnitudes en las bandas disponibles,
lista con todas sus designaciones, y una ©Bqat O Gal O 5Gl O Ed

imagen de 3.2 minutos de arco de campo para visuadil objeto y los objetos adyacentes (N hacitbarE a la
izquierda).
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El Buscador Astrophysics Data System ADS de la NASA

Para la busqueda de bibliografia profesiopatiemos dispones del AD8ww.adsabs.harvard.edldn esta herramienta de
busqueda, introducimos el nombre del autor y afia geblicacion, o el tema que buscamos en lala&slarch
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se muestra la referencia bibliografica, el autautores, afio de publicacidn y el titulo del trab&ara acceder a este
pulsamos el cursor sobre la referencia bibliogaafitor ejempld 992MNRAS.259P...23Ly se abrita un enlace con las

SAO/NASA Astrophvsics Data Svstem (ADS)

Query Results from the ADS Database Go to bottom of page
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Selected and retrieved 18 abstracts.

|
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Verificacion de los Objetos a Medir

Independientemente de que programa utilicemosrpatiar las medidas de brillo, debemos abrir unéod cuadros CFA
individuales de la captura origin&]N HABERSE CORREGIDO de Bias, Dark y Flat, e ir encerrando las essaila
comparacion y también el objeto a medir, para iearifla maxima sefial de las estrellas con las quneog a trabajar, si
alguno de los objetos tiene una lectura en laladdibx: superior a211 ADUs ese objeto se salio del rango dinamico
superior y su brillo esta desvirtuado, si por eitcario su valor en la misma casilla Max: es ifea34 ADUs,tampoco
esta en el rango de linealidad, pero se puedenm haadidas, solo que muestran mayor error. Lo ideajue alcancen un
nivel en ADUs para los objetos a medir en entolr@0&. Es deci211 / 100 = 2,11y 2,11 * 60 % = 126.6 ADUsEsta
prueba se hace a la imagen en bruto tambien aateapdurar la secuencia para establecer el tierapexposicion de la
misma, porque el Antiblooming drena electronesdstinguir cuales vienen de corriente Dark y Biazuales bienen de la
sefialde los objetos. Si solo alguno de los cas@esatura independientemente, la lectura en laeamBAW mostrara un
valor superior 11 ADUs indistintamente de cual canal R, G o B se saitiroero que el otro, debido al color del objeto.
-

Statistics

Mean = 5.08 Median= {3

Sigma = {1290

Max. = |1B4.D Pinel = |(43,153)

Min. = |-1.0 Piel = |[34 . 186]

Maw. volurne = |2801.0
Min. walume = ,B—D_

Esta imagen CFA de verificacién la debemos tenégr@ben el transcurso del proceso de seleccidestiellas de
calibracion, porque cuando los valores de las imégese adicionan, se pierden los valores origirddebrillo que nos
indican si el pixel esta saturado o si esta mugarer al valor inferior en que las lecturas dejasetelineales. Esta es la
razén de comprobar las estadisticas de los obfptesnos interesan en el momento de la capturadousralizamos
imagenes para fotometria. Todas las imagenes dedrecorregidas del preproceso (bias, dark, y fi&ir). embargo no
vamos a realizar las medidas en estas imagenegduglies, debemos adicionar cierta cantidad de émeég dependiendo
de las condiciones de transparencia y magnitudlgetivo, observadores mas experimentados en fdt@®n webcam
recomiendan una cantidad de entre 12 a 36 imageaeda,una con unos 12 segundos el tiempo de eifrosesto por
supuesto dependiendo del brillo del objeto.

Una vez tenemos la secuencia de imagenes formaslavez por secuencias adicionadas aritméticanientel caso de
ser muchas imagenes, vamos a descomponerlas ebrigsonentes RGB desde el mebigita photo/Secuence RGB
separation... 0 RGB separation...para una imagen individual. A estas imagenes dead®s a realizar las medid&)
LE DEBEMOS APLICAR LA CORRECCION POR BALANCE DE BLA NCOS, porque el factor de correccién a
magnitud Johnson que determinaremos con la caitrdatométrica, se ha realizado tomando en cuestadiferencia de
transmision de la matriz. Ahora abrimos el compoméd, correspondiente a V Johnson en cualquiedlasdprogramas
descritos aqui para realizar las medidas. Aungqdemmos trabajar con cualquier canal “R, G, B, o RBRRDD".
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Limitaciones de la Fotometria no Transformada

La fotometria que veremos en los siguientes apastagsa un solo canal y es corregida solo de é&tiretmosferica de
ler orden, pero no de de extinciéon 2do orden.

Los programas para fotometria tienen diferentesoduet para realizar el calculo, basados en las midornulas,
explicadas a continuacion. Si se usa una solallastie referencia de brillo conocido para calcldé&amagnitud de una
estrella de brillo desconocido, el programa intereate calcula el valor de todas las ADUs recogelasl anillo de
medicién y cuantifica su total, como las magnitudesientan en una unidad, cada vez que el brildupca 2.5 veces,
entocesinaestrellague tuviera un brillo total 1000 ADUs (imagen inéerderechay cuyamag fuesgor ejempladel7, al
aumentar el brillo 2.5 veces 1000 ADUs * 2.5 = 22IUs, la magnitud aumentaria en una unidad, estnoejemplo a
(mag 16). Realmemnte el programa convierte inteemaenla escala de intensidades a brillo usandguiéeste ecuacion:

Mag =-2.5* Log (Intensidad en ADUSs) + Punto O

Entonces se asigna un valor de magnitud al valaefégencia, para calibrar el Punto 0 (en azulaeecluacién), si no le
damos la magnitud de referencia, el mostrara #blransformado a escala de magnitudes sin ha®piste, lo que
genera valores negativos. En nuestras camarasmtibioaming, este metodo es impreciso, porque amtrd del rango de
linealidad, el antiblooming drena electrones a tara muy baja, como se vio en la (pag 20), asiungestrella con
intensidad 2650 ADUs, equivalente a mag 15, al aianda intensidad 2650 * 2.5 = 15625 ADUs, debedaivaler a 14
mag, pero al revisar la magnitud del catalogo seda brillante que ese valor, el brillo fue drenddmuestro valor por el
antiblooming, subestimandose el brillo real. E&@sentua para las estrellas mas alejadas deddzede referencia.

Perdida Por Antiblooming Perdida por Diferencia de Color

—
-1
—_
S

Valores en el Canal G

Solo las estrellas blancas coinciden

..................... Valores en el Sistema en los dos Sistemas

= =
5 5]
g =
= =
= 16 = 16 :
3 = .
‘E 15 ‘q_:: . Estrellas Azules -
@ 5 ?3 15 [ e
: : - Estrellas Rojas
= = ]
= 5 e
& 14 g 14
= ; =
Esn‘e].lz'jns Mas Brillantes
13 : 13
39062.5 15625 250 2500 1000 -12 -11 -10 -9 -8
Intensidad ADUs (Nuestro Canal G) Magnitud V (Nuestro Canal G)

Cuando los programas nos piden mas de una estilellasmparacién, pueden usar el metodo anteriodosel promedio
de los flujos de las estrellas de comparacion phtaner el resultado, mejorandose la presiciérmg persolventa el efecto
del antiblooming. Si realiza el calculo aplicandoajuste de regresion, se usan los valores reelearihs estrellas para
establecer la relacion X versus Y, y se canceltahtsbien la perdida de antiblooming, pero no eknel efecto del cual
se habia hablado en la (pag 27), donde segundeedifia de nuestros filtros con respecto al sistestrandard, si este se
encuentra desplazado hacia el azul (ejemplo supgeiecho), correspondiente al canal G, las eatrellas azules seran
mas brillantes en nuestro canal de lo que son eatelogo de magnitudes Johnson, y las estrellas,rque seran mas
debiles en nuestro canal que el sistema Johnsém.pEsducira un calculo erroneo, debido a la diséor de los valores
reales de referencia para el ajuste de regresi@n.eqmpeora mientras mayor diferencia de color tetgs estrellas de
comparacion, con respecto a nuestro objeto eniestdr esto los valores de las estrellas de neé@edeben ser muy
precisos, o usarse varias estrellas, y aunquesnmpsé es posible, del mismo tipo espectral quéjet@en estudio.

Teniendo en cuenta los puntos mencionados, estaébtia proporciona muy buenos resultados. Sin egobeastrellas de
referencia bien conocidas y del mismo color quebgtto, no es siempre posible, en el estudio detabjdonde tenemos
que cambiar las estrellas de calibracion regulatenem bien por el cambio de brillo del objeto enrssmo, que hace
necesario estrellas de calibracion de diferentdleden cada época, o porque que el objeto se equemo los asteroides
y cometas, lo que obliga también al cambio en $aekas de calibracion. Los estudios mas avanzqdeseran descritos
mas adelante, requieren de medidas donde nuestemsi ha sido bien caracterizado y calibrado cambescribira en el
apartaddCalibracién Absoluta (pag 77. Pero el metodo de medicién en la imagen, esshmdescrito a continuacion.
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Fotometria con IRIS

Una vez abierto el componente “R, G o B” con el gamos a trabajar, Iris nos permite introducir inéa estrella de
calibracion desde el memnalysis/Aperture photometry, mostrado en la imagen inferior, donde nos apanaceuadro
con las siguientes opcioneSircle number, lo usamos para elegir con cuantos diafragmas ouerdrabajarl, 20 3,
segln lo poblado de la zona del cielo en estud#casillafkadius value of the aperturenos muestra el radio en pixeles
de cada diafragma, el anillorecoge la luz de la estrella, el anl@leepara el anillo central de anillo exterior, yaeillo 3,
es usado para recoger el brillo del fondo del ¢cipbya que el software automaticamente sustraigasegal, de la sefial
presente dentro del circulo interno “el mas pequedil se corrige el brillo de fondo del cielo ds medidas. Estos los
ajustamos para que el anillo central, sea 1,586svetvalor maximo de la FWHM de la estrella (vag giguiente), esta
debe ser lo mas parecida en brillo a la variabdea RBue la fotometria sea precisa. Debemos escoges minimo dos
diafragmas para que se reste el fondo del cielesgeglindo debe ser como minimo un pixel mas anchoefprimero.
Elegimos la opciériMedian background” y PulsamogOk. Al tocar la primera estrella que usaremos parali@racion,
se abrira el cuadr@utput, donde se indic&hot mode,indicador de cuantos diafragmas estamos usandbpjxe que
hemos picado” -en nuestro ejemp{d07x, 185y)Pixel number in the inner circle“nimero de pixeles dentro del circulo
interno” (377), Pixel number for background evaluation“nimero de pixeles utilizados para evaluar elddel fondo”
(172), Intensity “intensidad ADUs de todos los pixele@1377.0) Magnitude “magnitud instrumental de la estre(la
10.825)y Background mean value“el valor medio en ADUs por pixel del fondo detla” (10.0) El boton de negativo

A dela herramientd hreshold, mejora la vision de estrellas débiles umbrales logjustamogon los deslizadores.

La magnitud d€—10.825)para la estrella de calibracig¢h), corresponde a |
Magnitud Instrumental . Para corregir su punto cero instrumental, nos
al menu Andlysis/Magnitude constant ‘tonstante de magnitud”,
introducimos en la casilalue: el resultado de restarle a la Magnitud Re

la estrella tomada del catalogo, el valor de la hftag Instrumental mostrag e number 'fr;,tgea,':ie':'e i
por este, es decift1.5 — (—10.825§ 22.325,al tocar de nuevo la estrella, | |intensity = 21377.0 -
ventanaOutput nosmuestrasumagnitudcorregidaAhora tenemos lamagen| |Background mean level =
dispuesta para medir cualquier estrella correctégnesntonces tocamos ||phat mode 2 - (407 . 195)

objeto en estudi@?) y se muestra también su magnitud feaB18 S LI ST 3?‘?
Pixel rurnber for backguound
Internsty = 213770 -

Ll Iris - Version 5.59 - c:\observatoriolsala de procesolg. fit Background mean level = 111

File  Edit
Phot mode 3 - (407 , 185)

72

File Wiew Geometry Preprocessing Processing  Spectro | Analysis DataBase  Digital photo Video  Help

Phot mode 2 - 466, 218)

=] _] EJ B s &= = & e Fiwel number in the inner circle = --" 172

Pirel twarnber for background &

Intersty = 10956.0 - agnllude 11.818

Backoground mean level =

Select Objects

Automatic photometry. ..
Astrometry, ..
Astrometry {cartography oriented)...

Evaluate optical distortion From stellar image. ..
Affine transformation {astrometric solution)..
Stellar map projections...

Draw coordinate circles (stellar map). ..

Circle number

1 -

{4
-
[ %]

Ephemeris of Mars...
Ephemeris of Jupiter. ..

Display data....

Threshold

Aperture photometry

Circle number

1 2 v 3 [ v Median background

Radiug value of the aperture

Radius 1: [11 Radius 2: [12 Radius 3 [14

et IE325 1 Magritude constant
0.
Cancel Cancel
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Sin embargo, a medida que medimos objetos comdbrifias alejados de los valores de la estrella m@a@cion, el error
en las magnitudes calculadas es mayor, una edestialibracion solo nos sirve para hacer medidasigas en torno a

B 96G-1.TXT, (29 puntos) H=E
T T T T T T T T T
loono — i
( Mag 5.6
GSC6842-1439 Mag G=Vj
[0.151 +
1 1 1 1 1 1 1
0.002 0.008 0.010 T 0014 0.018

2455778.543+

~ 0.5 mag por encima o por debajo de la variable, teluegue
cambiar de estrella de comparacion cuando la \aridaya
cambiado mucho de brillo. Podemos calcular la eonst de
magnitud usando dos o0 mas estrellas, y usar elqufionen Value,
pero de cualquier modo es solo valida para obgoesa imagen,
y con cada nueva imagen, debemos calcularla nuexame que
las diferentes condiciones de cielo, extincionaefion, y paso de
nubes, defieren de una imagen a otra. Sin embasgposible usar
una sola constante de magnitud y corregir las coomnks
atmosfericas de un lote de imagenes de manera atitanusando
unaEstrella de Comparacionde brillo fijo, ver(pag 56 - 58)La
grafica izquierda muestra las variaciones de bdflasadas por las
condiciones atmotfericas en la estrelB5C6842-1439 en la
nebulosa M8, la cual posee brillo constante. Lpelson en las
medidas se debe a los factores atmosfericos mexuen

Substraccion Optima del Fondo del Cielo

El hecho de que los fotones de los objetos a mielijen al sensor mezclados con los fotones deldatel
cielo, nos obliga a extraer el flujo neto de logetds a medir, restando al diafragma interno (dosele
encuentra contenido el brillo de la estrella), &lov medio del cielo registrado en el anillo exieripero es
necesario realizar esta substraccién correctamente.

A fin de entender mejor la sustraccién del fondege observarse la variacién de flujo luminosousreibn de la distancia
desde el fotocentro de la estrella. Como el flgacada vez mas grande a medida que se mide coagiiafs de mayor
abertura, en el momento que el diafragma interpergucierto diametro, el flujo luminoso de la direontenido en el no
aumentaria porque ya el flujo total estaria abarcBdto no ocurre asi si la sustraccion del cielbace incorrectamente.

Las graficas inferiores muestran presicamentelasanedidas fueron hechas a tres estrellas demagen RGB ampliada
con drizzle a 2 X la cual fue obtenida con la cant@elestron Nexlmage, este fue montada en un tglesefractor de 80
mm y 400 mm de distancia focal lo que proporcich88"/pixel). El hecho de realizar las medidasamnimagenes RGB,
es para extender su validez a cualquiera de lopaoemtes separados.

Las pruebas se hicieron con tres estrellas
diferente didmetro. Para esto se comenzo midi¢
la estrella mas pequefia con el diafragma inte
configurado a 1 pixel de didmetro y el anillo erte
configurado a 2 pixeles, de este modo el esp
entre el borde del anillo interno y el anillo exiei
seria de 1 pixel, asi se fueron tomando medidas
el diafragma interno y externo en aumento d
pixel en cada medida. Luego se realizo las mec
pero con el anillo externo 2, 3, y 4 pixeles n
ancho que el interno medidas mostradas con
colores {.-, -.-, -.-) respectivamente. Las magnituc
son instrumentales. A medida que se va aument
el radio de abertura, se produce un rapido aum
de brillo (caida en las curvas). Luego, a medida
la influencia de la estrella se va haciendo me
importante, la curva de crecimiento se estabiliza.

En la estrella con FWHM 5.63 pixel, las curvas
estabilizan en 12.253 mag, a 11 pixeles de diarr
interno. En la segunda estrella con FWHM 6
pixel, las curvas se estabilizan en 10.002 n
también a 11 pixeles. En la tercera FWHM 7
pixel, se estabilizan en 7.694 mag, a 14 pixeles.

Curvas de Crecimiento CCD Imagen RGB ICX 098AK

18.000 T
4 FWHM
G :Y X499 [ ||
Y: 563
14.000 -
w§
12.000 —*
16.000 T
FWHM
(G ™ X: 6.02
Y: 6.84
12.000 5 —
\§
10,000 —
£.000
14 000 T
12 000 FQ‘()HE; -
Y: 7.00
10.000 %
%.000
&.000

172 3 4 5 6 7 & 8 10112131415 16 17 18 19 20
Eadio del Diafragrna Interno en Pixeles
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Vemos que la estabilidad ocurre cuando el diandgtaliafragma interior llega a un
valor de 1.586 veces la FWHM (Ancho de Banda a d/da Altura) maximo de la
PSF. Como la PSF de las estrellas en las imageadi&nen un borde definido sino
que su brillo decae hasta confundirse con el fqmdoimagen izquierda), la FWHM
es la mejor manera de estimar su dimension. Estwide con el postulado de los
fotometristas, de que usar un diafragma interiér ieces el valor de la FWHM,
recoje ~ 99% del flujo total del objeto medido. Medo que el radio de diafragma
interno debe ser el valor de multiplican&lor Maximo de la FWHM * 1.586. El
diametro del diafragma externo no influye en la m@dpues este solo recoje una
muestra de fondo del cielo (valor promedio de todsspixeles del anillo), y este
valor promedio por pixel, se resta a cada pixebdélo interno.

Sin embargo siempre debemos corroborar que eloaimterno no toque elf

borde de la estrella, para esto hacemos uso deeteardienta Threshold ﬂ < 3

moviendo su cursor superior hacia la izquierda,emtemos la ganancia lo mg | P

alta posible, hasta el punto en donde la estrellgierda su forma mas o men - - | o | | 4
ange {Flis) LI

esferica, de modo que no se confunda con el forHoielo o de la nebulosas,
para constatar el borde de las estrellas a meidél. \&lor obtenido de multiplicar 1.586 veces MWIHM es insuficiente
debemos abrir més el anillo interno (ver pag sigtg). Cuando observamos transitos extrasolangssates o eventos

O Iris - Version 5.59 - c:\documents and settingsloliver\mis documentos\observatoriolsal... E—]@@ con una larga du_r,auon’ debemos usar Valores entre
Fle View Geometry Preprocessing Processing Spectra Analysis DataBass Dighal photo Yideo Help 3 y 5 veces el diametro de la FWHM! ya que esta
sld| | = Bl slalu] =] ] | ¢ varia a lo largo de la nocha con las diferentesasas
de aire que recorre el evento y con el cambio ton e
seeing, entonces debemos establecen el radio del
% = [BAH - [#0L7Ed anillo de medicién usando el tramo de la secuencia
con mayor FWHM (ver pag 228),esto tambien
apica a una secuencia donde al alineado no es del

I= [B02251.1 B = (6432684

Puth X = [457 : todo perfecto, debido a que algunas imagenes no
PuhM Y = [E41 son del todo puntuales o estan emborronadas (esto
o J no es problema si lo que se van a hacer son

S mediciones). Si este es el caso, se adiciona tadas

imagenes en un solo apilado y se establece el radio
del anillo en funcién de los discos estelares ti&, es
se puede puede usar el boton Aeto de la
herramientarhreshold y/o los botones de colores
falsos para verificar toda la extensiéon abarcada en
Xy Y por la secuencia, la imagen izquierda es un
ejemplo de esto en la secuencia 535 tomas de 6.8
seg (1 hora 70 min) de la eclipsante OO Aquila, con

: - una webcam y un reflector de 8", el 5-6/09/2015.
Ready dg-bits %1325 V04 R 21180 6121112 B 12264 En esta hay imégenes de diferentes calidades.

En la secuencia inferior se ve estrella del ejengidocon la ganancia mas alta hasta confundirseetdaondo de la
nebulosa donde se encuentra, vemos que en la imageraprecia un halo que representa todo el tliame la estrella, si
aumentamos la ganancia este también aumenta, etglaiprogresivamente un borde mas definido sialsfferna.

H " il
e 00 00000

En cuanto al anillo externo, lo mas adecuado eswsaadio que produsca un area mayor a 100 pixeles obtener una
muestra dérillo de fondo medio confiabl&in embargdp pobladodel camp@uede limitar escoger este radio 6ptimo.

En las camaras monocromas Richard Berry y JameaseBurecomiendan para optimizar la relacion sedi@e y mejorar
la precision, que la FWHM de las estrellas, estegmaima de pixel 2,5 (es decir que abarque vaixeles), pero en los
sensores RGB como ya se ha explicado, la matriz (&gfiere, o de un muestreo mayor, el doble pacarl G, y el
cuatruple para los canales R y B, o adicionar sanegenes por medida, concepto en que se fundarstet manual.
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Fotometria de Apertura y Fotometria PSF

Cuando corregimos el fondo del cielo usando aeiterno (anulo), estamos haciendo Fotomeria deuapeCuando no
usamos este anulo sino que medimos el fondo de rmmkpendiente, y luego lo sustraemos, entoncdzasms
Fotometria PSF. Cada una tiene sus ventajas y depla escenario que tenemos, la segunda permaitgjar en campos
muy poblados donde es imposible el uso del anulo.

En los escenarios donde tenemos una estrella mograeal objeto a medir, usamos fotometria de aedon tres anillos
fotometricos para eludir el brillo de la misma avtgs del 2do anillo que sirve como separador, (émagferior Tycho
6842-1456). Si aun tenemos contaminacion sera agcertar la estrella que interfigreer el apartado de la pagina 68).

En el caso de telescopios refractores, el canaleBepta las imagenes estelares algo desenfocauasspecto a G y R,
por esto debemos ajustar el tamafio de los andéigérsel canal que medimos. Esto tambien aplicanpasa poblados

donde medimos estrellas d : ;
diferentes diametros. En este ca ¥ Zoom #3 primeram8B_G... E@E i Zoom #3 primera m8_G... E@@
siempre debemos medir cad
estrella con el diametro del anillc
acorde a la misma, y cambiar ¢
diametro del anillo si el radio de |
estrella es diferente. Esto ocur
cuando medimos estrellas co
importantes diferencias de brillo.

En el ejemplo derecho se us
fotometria PSF para ilustrar estc
Como el campo es poblado no h
anulo porque solo nos interes
recoger el brillo de la estrella a se
medida, al tiempo que se cambia el radio de madiodi cada estrella, ya que si mantenemos la apgyawa estrellas de
brillos diferente y por tanto radios diferentesogeremos el brillo adyacente que se unira al éstlella a ser medida.

W=1615 5=1615 B =0

Esto es capitalmente importante en los campos mbjagos como los cumulos globulares, donde laglEsrvecinas
apifiadas contrubuyen a la luz de la estrella annedin estrellas inmersas en nebulosas, donddlelduperficial de la
misma nebulosa contrubuye al brillo de la estrellmedir. Las imagenes superiores muestran dodlastde diferente
radio en la nebulosa de la laguna [M8], vemos dudtaenetro del anillo ha sido adaptado para recegé la luz de la
estrella y no el de su periferia que contieneddk la nebulosa.
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Correccion de Apertura, Magnitud del Fondo del Cieb y Brillo Superficial

Hay casos donde es imposible evadir el brillo de estrella cercana (un ejemplo clasico son los tsrglobulares), alli
los metodos de recorte de estrellas en TeleAufamgonaran, y es necesario el metodo de correakoepertura.

La PSF de las estrellas no posee un borde defip&to, dado que los sensores son detectores bakitaaties dentro del
rango donde no opera el antiblooming, en una imageéas las estrellas poseen similares PSF conasasilformas y
tamafios para una misma imagen, puestos que todasstellas poseen el mismo tiempo de exposicién.eBo las

diferencias en brillo al usar diafragmas difererst@s equivalentes para todas. Cuando usamos wuagtie menor a 1.5
FWHM, perderemos sefial de la estrella al tenerugae una Apertura mas Pequefia. Sin embargo, podemlizar la

medida usando un diafragma entre 1 y 1.5 FWHM (mahdiametro recomendado en el apartado antéramijendo uso
de la correccion de apertura. Pero es importante&acaon estrellas aisladas en la misma imagea dsttella a medir.

Lo primero serd medir en Iris la FWHM de la estrellmedir, sin incluir en lo posible el objet
adyacente (imagen derecha). Ahora buscamos urgl@stislada que tenga similar FWHM,
medimos su magnitud instrumental con el radio d=tapa interno recomendado para su PSH
por ende para la PSF del objeto en estudio. Este sarresponde an (rap?), luego medimos su
magnitud instrumental, usando el radio de aperinterna a la que nos limita la estrella €
estudio, este valor e4n (rap')”. m (rap) siempre sera mas brillante que m {ygmr ser mayor
el radio del diafragma. Si los valores de brillo slados el Intensidad, convertimos Intensidad
magnitudes antes de realizar el procedimiento,rsegu

Mag Instrumental = — 2.5 * Log (Intensidad en ADUS)

Corvversor Intersidad - Magniud Esto lo podemos hacer desde la ventafterramientas de RGB
Cons: |m.25?5259| Fotocalc/Conversor Intensidad — Magnitud.Ahora calculamos la diferencia entre
' los dos valores de magnitud instrumental, estereda correccion de aperturd’

Inten: A=m (rapz) -m (rapl)

Mag: |

(Mag I: | 10257626E] Mag: |0 Esradiferencia entre las dos magnitudes instrurteantse la vamos a restar a la
magnitudde la estrellaen estudio,lo que aumentarasu magnitud. La resta de este
l Calcular I Limpiar ‘ valor aplica a cualquier estrella en la imagen actefacion entre los anillos sea la

misma que la estrella de referencia usada pai@allo. Por ejemplo, una estrella de
mag 8 que muestra mag 9 por un anillo menor, edrigentel mag mas debil que una de mag 5 de que muestre neag 6

El fondo del cielo se mide évlag/SegArc. En elObservatorio del Roque de los Muchachosn noches oscuras es de ~
21.7Mag/(")? en banda/. Esto quiere decir que el cielo “brilla” por catfax 1” con la magnitud de una estrella de
magnitud 21.7. En noches con luna en fase de cuaeice en 1 mag y en fase de Luna llena creceg3 Afeora bien, cada
combinacion telescopio cadmara, registra un arededg@\rc/Pixeldiferente, segiin el tamafio del pixel y la distihocal.
Asi que lo primero sera conocebUs/ Pixel de los pixeles correspondientes al fondo. Paraadstmoslris, y nos vamos
fa] al menu: Andlysis/Aperture photometry, abrimos el cuadréperture
photometry y escojemos erCircle number 1 solo anillo. Entonces
= - tocamos una region de la imagen que no posealastrglque sea lo mas
S8 o =| B4 slm|u]E| @ o o oscura posible para calcular el brillo de fondopdgmos ayudar la
visualizacion con la herramienta Threshold), entsnia tocamos con el
botén izquierdo del raton. Para obtener el valodimele ADUs/pixel,
Bloducde 1= W59 ~ § vamos a divid?rel valpr delntensity de _Ia ventand@utput entrePixel
Intensity = B5 number in the inner circle. En nuestro ejempl65 / 197 = 0,3299 ADUs.
= Ahora dividimos este valor, entre la resoluciorSeigArc/Pixel de nuestro
sistema2,88 (Drizzle 1,44)y obtenemos ADUs/SegAtc0,3299 / 1,44 =
0,2291.Ahora en el mismo canal, medimos la intensidadbioada en
ADUs de una estrella muy debil de magnitud conocigando los tres
anillos. LadiferenciamagEstrella - mag Fondq ladeterminamos segun:

—2.5* Log (ADUs Estrella / ADUs Pixel Fondo)

En nuestr@jemplo,la estrella de calibracién aeag 11,5posee21908 ADUs: 21908 / 0,2291 = 95626,%.logaritmo de
este valor es4.98057...Ahora-2.5 * 4.98057 = -12,45144.y.finalmentem Estrella — mag Fondo:11,5 - (-12,45144...)

= 23.95144 un valor subestimadpor la diferencia de brillo entre ambas, por estbetinos escoger una estrella lo mas
cercana al brillo de fondo. Este es el mismo metgaizcado para determinar el brillo superficialrddbulosas y galaxias.
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Fotometria Automatica en IRIS (Parte 1)

Después de determinar el radio 6ptimo para elamterno con I&FWHM , y la Constante de Magnitud realizamos la
Fotometria de Apertura automaticamente. Para asteduencia debe estar alineada. Ahora volvemoeall Analisis,
desactivamos la opcidperture photometry, y activamos la opciéBelect Objects esto convierte nuestro cursor en un
puntero con cuatro flechas, con este tocaremostuella de brillo fijo que usaremos para obtengragton de extincion.

&nalysis Data Base  Digital photo Yideo  Help

Aperture phokommetry, ..
Magnitude conskant, ..

Select Objecks

Aukarnatic phakametry, .,
astromekry., ..
Astrometry (cartography oriented), ..

Ewvaluate optical distartion Fram skellar imaage. ..
Affine transformation (astrometric salukion), ..
Skellar map projections, .,

Draw coordinate circles (stellar map)...

Ephemeris of Mars., .,
Ephemeris of Jupiter. .,

v Display data....

I s - Wedalon 5,37 - & Mfotunents aE solti
File Wew Gowedtry Proprocissng  Proosssng
|

Naver vl SosuinERtHERsLTVALOTISeA. O captUTEVE - 1 min optice Basdcr it ceflgRt e
dndbise CuloBaie Dighd phote. Wik o
| & & o

| 5| Bl%|<| 5|m|x]

Qutput
File Edit

Phat mode 2 - (87, 385)
Pixel number in the inner circle = 901
Pixel number for back guawg o108

Intenzity = 27699.0 { Magnitude = 7. 600

Background mean leyvE

Object #1 87 385'

16-hits <: 87 |¥: 385

El modo de seleccionar estos objetos, es movieha@oreor por encima de ellos y observando la bdeaestado del
programa, mostrada en la imagen superior dereddre®os ver las letraR: G: B: para imagenes en color,lpen

imagenes monocroma 16-bits i 87 ¥: 385

I} 87 | |a cifra cambiante mas grande, corresponde al pigal brillante

(foto-centro de la estrella), y es donde debemeartcon el puntero. En este momento aparecerantanaOutput, donde
se veran la posicion X e Y en la imagen de la kstseleccionadd.as estrellas seleccionadas quedaran mareasasna
cruz de color verde. Para verificar que este gsxal mas brillante, encerramos la estrella corag&ln y con el botén
derechoStatisticsconstatamos el valor en la casMax:. La ruta de acceso debe ser el directorio de lagenes a medir.

Automatic photometry.

Input generic name:  |g

Ahora abrimos el men@inalysis/Automatic Photometry, donde
se desplegara un cuadro de didlogo, en
el que estardn presente en la casilla

Ouput data file:

Mumber: |29
data

(l? M agritude output

Magnitude constant: (19106 ]

File  Edit

Phot mode 2 - (87, 385)

Fixel number in the inner circle = 301

Pixel number for background evaluation = 108
Intensity = 27693.0 - Magnitude = 7.E00
Background mean lever = 2.0

" PSF modeling

Aperture size:

% Aperture photometry

Radiuz 1: |13 Radius 2 |13 Radiuz 3 |14

% h Wi VY

(IV #1 [s70 [285.0 [ ] Object #1_87 385 |
w2 | |

FCaal oo oo

o oo oo

-

oK

[ ok |
Cancel

#1, las coordenadas del pixel centro
de la estrella seleccionada, las cuales
fuerbn mostradas en la ventana
Output. Como trabajaremos sotmn
una estrella a la vez, debemos
deshabilitar las otras casillas En
Input generic hame: pondremos el
nombre comin de la secuencia, en
Number la cantidad de imagenes. En

Ouput data file: el nombre del archivo de texto a generar con la
fotometria. Debemos activavlagnitude output para que las
medidas sean comparada con el valor dddgnitude constant:.
Para este ejemplo medimos dos estrellas de fijdldGSC6842-
1439demag 9.6y GSC6842-1867 mag 9.8&nuna secuencia de
29 imagenedelcanalG separadas, de la Nebulosa M 8.

La opcién PSF modeling usa un solo anillo lo que no sustrae el
fondo del cielo de las medida&perture Photometry, la cual
habiamogonfigurado al inicioy permite ajustar los tres anillos de
medicién para sustraer el fondo, en este caso3l 1% pixeles

para el anillo interior, medio y exterior. La optifio matching debe estar desactivada. Una vez completo puls@iios



independientemente a que la fotometria se guardel anchivo Ouput data file, en e
momento se desplegara la vent@naput (imagen derecha), con los datos de la fotome|
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La primera columna es la fecha juliana, y la seguadmagnitud del objeto en estudio,| Fie Edt
escojemos mas estrellas a las que les queremasniee el brillo, habra mas column 53225?32333813%325@
con sus magnitudes segun el ordéhn #2, etcdel cuadro Automatic photometry. Pall|>455775 5447030 | 3620
fotometria sencilla lo mejor es obtener un archpaca cada objeto, si todas provienen d gjgg;;ggjg?ggg gg]ﬁ
descomposicion RGB tienen la misma fecha juliarmleBhos tambien guardar esta df|>455775 F468086 |3.575
como un archivo de texto TipBiot data (*.txt) desde esta ventanilla &dit/Save As... gigg;gggiggggf gggg
5 v Luego borramos esta da}ta en el meBdit/Erase, ||z4557705459719 |9 621
tocamos el objeto en estudio con el punteem el cuadrg 332235322?333? gg;g
| | Autqmatic Phqtometry, . desactivamos c:?\silla coN || 2455778 5517415 | 9,626
(p =T (8000 ] posicion del objeto anterior para que no lo inclagaestal giggggggggmg gg;ﬂ
: : nueva medidaAhora volvemos a realizar _Ia operaciol | 24e5774 530507 |3 524
 #3] | | Podemos generar un nuevo archivo cambiando su @o giggggggggggg gg]g
en.Ouput data file: o guardarlo desde la venta@atput, || 3455775 5559501 |3653
o4 | | alli colocaremos un nuevo nombre a este nuevomcll gigg;gggg?gg?g gg:}g
Luego repetimos este paso para una tercera estfell|>szr-75 rraneza 15555
[ #5 brillo fijo que no sea variable, para usarla corsiveda de ||| 2455778.5587656 | 3.599
trol 2455779 55947071 |3.534
control. 2455778 BROT711 |9.622
L . - ) y 2455778,5608728 | 9,647
También podemos realizar las mediciones, otradiias Mag estrella de calibracion, M| 2455778 5615736 | 3.642
del objeto en estudio, Mag estrella de control rgadas en un solo archivo, y luego ab|3:22772-352787 1281
este documento desde Bloc de notas y copiar sslomledidas de cada serie en | |z455772 5636824 |8.722
documento separado, para consevar en un archiewmaal, las coordenada®bject # 1 |{ean -56193 - Deviation  0.0307)
87 385de los fotocentros de cada objeto, la magnitudiangda desviacion estandar.

este ejemplo (imagen derecha), estos valoredean : -9.6199 - Deviation : 0.0302.

El motivo de obtener columnas individualemn lasmedidasde cada objetoes porque debemos corregir la extincion y
turbulencia atmotferica individualmente en cadagem ya que mientras la estrella de calibracion esta afectada por
las condiciones atmosféricas, que son idénticas dé la variable, dada su cercania a ella, eloobjeestudio, ademas de
estas, presenta su propia variacion intrinsecaefde modo podemos separar las variaciones de poloextincion
atmosféricas del objeto en estudio, usando el patedvariaciones atmosfericas de la estrella derealdn.

& 96G-1.TXT, (29 puntos) La imagen derecha muestra de nuevo estas variaciime
' brillo en la estrella&GSC 6842-1239la cual no es variable.
. ' . ' T y T ' . La linea horizontal marca la magnitud de la mistos,

000 — . | puntos revelan la dispersion por extincion atmasier
’7 : ; Para realizar la correccion, solo necesitamos dodod

Mag 9.6 — . . )
E C . 1 | archivos de texto obtenidos, el de la estrellastndio y el
- ) - T . de la estrella de calibracion. A estos archivosbiesamos
L . . i cualquier dato que no sean las dos columnas (dhg) nEs

decir, que vamos a borrar los datos de posiGbject # 1
: 87 385 la magnitud medidean: -9.6199y la desviacion

GSC6842-1439 Mag G =V estandar “ds”0.0302.
5151 L S La correcciéon de la turbulencia armosferica laizaahos
. . . . .+ usando la formula inferior, para esto podemos usar
0.002 0.006 0010 0014 L programa Excel, o tambien desde el programa AVEEst@
2455776.543+ L2 ultimo necesitamos modificarla a la expresion ds atzjo.

Magnitud de la variable corregida de extincion atmeférica = Magnitud de la variable sin corregir + (Magnitud
real de la estrella de calibracion - magnitud de lastrella de calibracién para el momento de la imam).

Magnitud de la variable corregida de extincién atmeférica = Magnitud de la variable sin corregir - (Magnitud
de la estrella de calibracién para el momento de laagen - Magnitud real de la estrella de calibradin).

El procedimiento detallado de su empleo se deserite siguiente apartado.
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Correccion de la Extincion Atmosferica de 1er Orderen una Secuencia desde AVE

El programa AVE desarrollado p&afael Barbera, del GEA (Grup d'Estudis Astrondmics), surgio cuandol&®5
comenzé un programa de seguimiento del cataM@d (Nuevas Sospechosas de Variabilidad). Esto dessandio esta
herramienta informatica, cuyas siglas correspord@malisis de Variabilidad Estelar”, y permite el manejo de archivos
ASCII (archivos de texto)producidos por Iris al realizar la fotometria auética, Astroart en MPC Repport, y TeleAuto.
Este solo debe contener dos lineag:daha Juliang y la Magnitud Real o Instrumental, ya que en el segundo caso se
puede reescalar. El primer paso a realizar, esrtaecion de la extincion atmotferica usando uniekts de comparacion.

Para abrir el archivo de texto nos vamos al mg&htir y nos [y BE

aparece el cuadro derecho. En el caso de tenerdmasn

discoduro seleccionamos en la casilaidades: el disco, y en = Membiede achive e
Carpetas buscamos el directorio donde se encuentran ! O —
documentos de texto que hemos preparado, entoramesnbs SQ%CHDT:}PPBFF i‘ = e : e

doble clic en la carpeta. Como son documentos otéo,te |DEEST~1.FOF E’EDUDSCEL;‘ME ! ..
escojemos en la casillaMostrar archivos de tipo: y %y (£ ESCRIT™1
seleccionamogodos los Archivos [“.”] y en el campo superio | 2101541721 5

seleccionamos el archivo de las medidas de lallastde |3t [~ | S ASTRON™T -
calibracion y el del objeto en estudio y presiona/eeptar. Mostrar archivas de tipo: Unidades:

Veremos un cuadro como el inferior con las medihsamanio = |Todoslos Archives (7] | | = e |

de los puntos por defecto es muy grande, asi gperftero sera

B8 96G-1.TXT, (29 puntos) BEE ir al menuVisualizar/Editar Estilo Grafica y enla casillaT. Punto,

de la pestafigeneral hacemos de 3 pixeles los puntos, y en la
pestafiaEje Y, desactivamosMostrar Diferencias para ver la

. magnitud reglahora pulsamo®K. Para mantener esta configuracién
" — vamos ahora al menVisualizar/Guardar Estilo Grafica.

.'. . u  MuE n " Ahora vamos a preparar las graficas para la cameate extincion
L . T atmotferica. Realizaremos primero la operacién eegritas:
Magnitud de la variable corregida por extincion asférica =
3 1 Magnitud de la variable sin corregifMagnitud de la estrella de
calibracion para el momento de la imagen - Magnitudeal de la
[0.151 T estrella de calibracién).No tenemos un archivo con el dia juliano
gue posea en todas las medidey 9.6(que es lanagnitud real de
la estrella de calibracion, asi que para generarlo, tocamos la grafica

1 . 1 . 1 1 . 1
o.oo02 0.006 0.010 0.014 n.01s

2455778.543+

de la Estrella de Calibracion y vamos al men( eitkbSeiEs X
Tratar/Operar Series. En la casillaSegunda Grafica =~
., . perandos

colocamos de nuevda opcion de Magnitud de li | Primera Grafica: 0K
estrella de Calibracion de la primera casilla (Rri#n | [se6~1TxT. (29 puntos) = Cancel
Grafica), y en la casillaOperacion del campo Segunda Grafica:
Resultado,escojemo®iference (GR1- GR2). Es Uasa~1_rxr, (29 puntos) j|]
BB Ave1, Diference:1 - ol x rl?esulla_l?o

Diference (GR1 - GR2] ~|

Diference [GR1 - GR2 | - |

Escale (GR1)

M agnitude [GR1]

Luminosity [GR1)

decir, que estamos restando el valor de la esttellealibracion
por ella misma. El resultado sera 0 para todaskedidas, y es
mostrado con el avisha serie de puntos no es representable.

La serie de puntos no es representable

Ahora tocamos esta nueva grafica generada (queieme t
puntos) y vamos al mentUratar/Operar Series, para abir de
nuevo el cuadr@perar Graficas, y enla casillaOperacién del
campoResultado, escojemosEscale (GR1) para reescalar el
valor y pulsamo®©K. En este momento aparece el cuadro




Factores de Correcciony en la casilla&Constante del campoEje Y, colocamos la magnitw
real de la estrella de calibracion96, y pulsamosOK. Esto va a generar el archivo q
gueremos, el cual tampoco es representable, are &n todas las medidas la mag 9.6. Ar
para realizar la operaciofMagnitud de la estrella de calibracion para el moranto de la
imagen - Magnitud real de la estrella de calibracid), tocamos la grafica original de |
estrella de calibracién sin corregyruna vez mas nos vamos al mdmétar/Operar Series, y

en la casillaSegunda Grafica:del campaOperandos,seleccionamota gréfica que acabamc
de generatMagnitud real de la estrella de comparacion)En la casillaOperacion del campo
Resultado, escojemosDiference (GR1 - GR2) y pulamosOK. El resultado en la image
inferior. Esta grafica si se muestra y son los neiode la proporcién en que la atmosfi
aumenta o disminuye la magnitud de los objetosadia ano de los fotogramas de la secuenc
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Eje X

Constante:
]
Eje ¥

Constante:
I

Cancel |

Escala:

Escala:

[Cor ]

EP Ave3, Diference:2 -|o|x| Este archivo del factor de correccion lo vamos @ dar con

-0.029

[0.122

I
n.o0z
2455773.543+

0.006 0.010

1 I
0014 0.018

el nombreFactor, y es valido para corregir cualquier objeto
de esa secuencia de imagenes, en ese canal especifi

Ahora debemos finalizar la formuldMagnitud de la
variable sin corregir - Factor de Correccion (el que
acabamos de generar). Tocamos la grafica del olgeto
estudio y en el men(ratar/Operar Series colocamos
como Segunda Graficadel campdOperando este factor de
correccion que generamos. En la casiDaeracion del
campo Resultadg colocamosDiference (GR1 - GR2) y
pulsamosOK. El resultado se muestra en las dos imagenes
inferiores, la imagen izquierda es la grafica dejeto en
estudio a corregir y a la derecha una vez corredilda
extincién atmotferica. En apariencia la diferenem leve,
pero ha desaparecido la tendencia hacia el dedenisillo.

Si tocamos la grafica sin corregir y pulsamos ébb@alcular del mendrratar/Calcular Estadisticas,veremos que la

Cancelar Cancelar

B 981G-1.TXT, (29 puntos) B=IEI || & Aved, Diference:3 - [3] x|
T T T T T T T T T T T T T T T T T T
9.754 . | 9.720 . i
9,509 - 7 5.679 - 7
| | | 1 1 | | 1 | 1 | 1 1 1
0.00z2 0.006 n.010 0.014 0.01% 0.002 0.006 0.010 0.014 0.01%
2485773543+ J4EETTE543+
dispersion de los _puntosDes.
Standard es mayor que el valor c : Paré
; - . y q F‘-ar-ametlos - R 2 - |I
d |Spers|0n SI |O CalCuIamOS en Limite Iteraciones: l— Limite Iteraciones:

grafica corregida. En cuanto a
magnitud, también tendremos
valor diferente en valor de Media.

DS 0.0416262y mag 9.81255para
la grafica sin corregir y Dt
0.0378903y mag 9.79259 para la
graficacorregidajmagenesierechas

Valor Exclusion:

B ]

Yalor Exclusion:

B__|

Resultados

Resultados

Media:

l Calcular I

Media:

Des. Standard:

Des. Standard:

Plos_ Excluidos:

I

Ptos. Excluidos:

‘ l Calcular |

L]

Visualizacién
v Mostrar resultados
v Marcar Ptos. Excluidos

Visualizacidn
Iv Mostrar resultados
|¥ Marcar Ptos. Excluidos
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El Formato de Fecha Juliana (DJ) y la Correccién ddnstante Medio de Cada Imagen en la Secuencia

Este sistema introducido por el erudito frandéseph Justus Scaligeen 1581, se basa en un dia astronémico que
transcurre de mediodia a mediodia, eliminando tzsidad de cambiar el dia calendario a mitad dethe, mientras
realizamos las observaciones. Con una sola cifreesentamos afio, mes, dia, minuto, & puede comparar facilmente
datos sobre un mismo objeto entre personas quevalnsen diferentes lugares del mundo, debido(BJg es calculaden
baseal Tiempo Medio Astronémico en Greenwich (GMAT) o Universal (TU), que comienza a la medianoche de
Greenwich, Inglaterra (estandar de tiempo usaddosaastrénomos porque es el mas conveniente aiivaap).

Punto Cero:  0000000.00000000 Para entender este formato tomemos un punto a@grgsentemos a partir de este
Un Segundo: 0000000.00000115 punto: un segundo, un minuto, una hora, un diames (de 31 dias) y un afio.
Un Minuto:  0000000.00006933 Vemos que la unidad de medida es el dia, y lazifraes estan representadas en
) ’ fraccion de dia. Este punto cemia Juliano Cero”, se establece donde coinciden
Una Hora: ~ 0000000.00416666 |4 tres ciclos mas importantes de la época: & sidlar de 28 afios, el ciclo lunar

Un Dia: 0000001.00000000 de 19 afios, el ciclo de impuestos “indiccion romiagacomenzé a las 12 del
Un Mes: 0000031.00000000 mediodia dell de Enero de 4713a.C. Esta época de inicio tan antigua, permite
Un Aiio: 0000365.00000000 cubrir fendmenos astrondmicos datados despuesiaeeiacion de la escritura.

Debemos configurar el reloj de la PC al meridiaBM{/TU) para que sea la hora de este Hu: | ssrssdeteramisntas >
Horario la que quede registrada en la cabecera. R&f esto nos paramos encima del reloj CEEETOTES
escritorio y con el boton izquierdo, abrimos el inele la imagen derecha y escogemos laopci
. . ascada
Ajustar fecha y hora. En el cuadrd’ropiedades de Fecha y horeescogemos la pestadiana Mosaico horzontd
horaria (imagen inferior izquierda), y aparecera un mapaihgon una casilla que al tocarle | Mesaovertea
L . . . Mostrar el escritario

nos mostrara los husos horarios del cuadro infeigoecho. Entonces escogent@Gd1T) Hora
del meridiano de Greenwich y pulsamosAplicar y Aceptar. Ahora debemos sincronizar e

. A .. v Bloguear la barra de tareas
reloj de la PC con un reloj atdbmico que posea etemexacto de la ho(&MT/TU), para esto Prapiedades E
abrimos el programAtom Time Pro y pulsamos el bot6@heck (imagen de mas abajo) &)=L % % @ 6 osikp

Propiedades de Fecha y hora E| Propiedades de Fecha y hora EIX
- Fecha v hora | Zona horatia | Hora de Internet
Fecha v hora Hora de Inkernet

{GMT} Hora del meridiano de Greenwich: Dublin, Edimburgo, Lisboa, Londres

. A - i . GMT-05:00) Bogota, Lima, Quito ~

{iZMT) Haora del meridiano de Greerwich: Dobling Edimburgo, Lisboa, Londres » EGMT_Us:Dgg Hoﬁa Dr"entaf(&uul y Canada)

(GEMT-05:00) Indiana (Este)

(aMT-04:00) Caracas, La Paz

(GMT-04:00) Hora del Atlantica (Canada)

(GEMT-04:00) Santiago

(GMT-03:30) Terranova

(GMT-03:00) Brasilia

(GEMT-03:00) Buenos Aires, Georgetown

(aMT-03:00) Groenlandia

(GMT-02:00) Atlantico Central

(GMT-01:00) Azores

(aMT-01:00) Islas del Cabo Verde
GMT) Casablanca, Monrovia

[GMT) Hi

Administrador de tareas

4 0 wich: Dublin, Edimburgo, Lishoa, Londres
(EMT+01:00) Africa Central Occ,

(GMT+01:00) Amsterdam, Berlin, Berna, Roma, Estocalmo, Yiena
(GMT+01:00) Belgrado, Bratislava, Budapest, Lubiana, Praga
(aMT+01:00) Bruselas, Copenhague, Madrid, Paris

L (GMT+01:00; Sarajevo, Escopia, Varsovia, Zagreb

(GMT+02:00) Atenas, Beirut, Estambul, Minsk.

(GMT+02:00) Bucarest

(GMT+02:00) El Caira

K ang » B (GMT+02:00) Harare, Pretoria
[Jcambiat la hara automaticaments seadn el horario de verano (GMT-+02:00) Helsinki, Kiev, Riga, Safia, Tallnn, ¥ilnios

il (GMT+02:00) Jerusalén
l'l (GMT+03:00) Baghdad
PR = i (GMT-+03:00) Kuwait, Rivadh
Desactivar esta Opeidn I Aceptar ] [ Cancelar ] [ aplicar ] s
(GMT+03:00) Nairohi b

(=

% AtomTime Pro una vez que se sincroniza la hora en las dosasdilme Server: y Time
PC: se nos muestra el error en la casfiimtus: al presionar el botén
Adjust se corrige este error del reloj de la PC. Paragescformato reloj
de 24 horas, nos vamosracio/Panel de control/Configuracion regional
Lael[PT: 205550 Tus Apr . y de idioma, en la pestafi®pciones regionalespulsaremos el Botén
Personalizarpara abrir el cuadrBersonalizar la configuracion regiona)
nos vamos a pestafitora y en la casillaFormato de hora: escogemos
HH:mm:ss. Es importante saber que la hora (GMT/TU) registradda

.
X E xit
Check | Adjust | ; LN L.,
cabecera fits potwAstrocapture, correspondel inicio decada exposicidn,

por este motivo debemos corregir este momentosshrite medio de la exposicién. Para esto usaremnsscuencia de
imagenes después de haber seleccionado las miejdmgsnes y haber cambiado su extension de FITS.a Fl

Timingz

Time Server: 00:55:52 ‘wWed Apr

Status:
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Si solo queremos convertir los tiempos (GMT/TU)ale
secuencia a DJ, vamos al meAaalysis/Automatic
photometry... del programa Iris. En el camgaput
generic name colocamos el nombre comin para la
secuencia de imageneblumber es el nimero de
imagenes. En la casillautput data file: escribimogd

y activamos solo la casill&l (imagen izquierda)lo
demas lo dejamos como esta y presionaros.
Entonces aparecen cuatro archivos en la carpeta de

Automatic photometry

X)

(Inputgenericname: 3 ] (Number: 29 ]
(-Duput data file: id ]

[ Magnitude autput

td agnitude constant:

™y delta Ty verif trabajo, de los
v v e Ny @ Archivo DAT @ Archivo AT cuales nos
LKB L KB interesa el que
(W # |00 0.0 |0.000 |0.000 ] o delta? d tiene por nombre
a0 | (] Archivo pat Archivo LST| jd.Ist. Los otros
KB KB los borramos.
I En este archivopsesms CER
- OC de notas
[ #4 Egﬁj(qur::_‘r:;emos C:O Arcivo Edicidn  Formato  Wer  Avuda —
45 W Nomatching primera columna eq 2455778.54330 30 =
la Fecha Juliana, Y 2455778.5440014 29
la segunda lod 2455778.5447030 22
@ PSF modsling Apetture size: [15 valores de la| 2455778.5454040 22
® Lozl AT fotometria (que noj 2455778.5461057 30
K se realizo por no se} 2455778.5468066 16
Radius1: [0 Radus2 [17 Radus3 | . el objetivo). En estd 2455778.5475242 13
e || ejemplo los tiempod 2455778.5482301 32
de exposicion fueror

de 1 minuto. Para determinar el factor de correceid el dj de cada imagen, restamos el dj de dagenes consecutivas
una de la otradj 2da imagen - dj 1ra imagen = tiempo de exposiaiden dj, este valor lo dividimos entre dos y lo
sumamos al tiempo de inicio de cada exposiciéntgratremos el dj medio de cada imagen. En este &jemp

2455778.5440014 - 2455778.54330 = 0.0007014 / DE03507

El valor0.0003507equivalente a 30 segundos en fracciones de din@mos al tiempo de inicio de la exposicién, desd
el programa AVE. En el, abrimos el archivo de text@n el mendrratar / Operar Series abrimos el cuadr®perar
Graficas. Alli escojemos erPrimera Grafica: el archivo dj a corregir. EResultado / Operacion: Escale (GR1y
presionamo®K. Se abrira el cuadiactores de Correccidnel dia Juliano se grafica en el eje X, asi qu€enstante
escribimos la fraccion de dia juliano a ser sunsdada medida, en&so de ser restada la colocamms signo negativo.

Operar Graficas Bl Factores de Correccidn E

Factores de Correccion

DOperandos Eie ¥ Eie X
Primera Grafica: 0K |
[B.7x1. (29 puntos) j|] Cancel (Ennslanle: |0.0003507 |] Constante: |"0-0003507
Bl [I | Fcala: [I ]
| -
Eie Y Eie
Resultad
u:::lal:ié:; Constante: Constante:
Escale (GR1) | . -
Diference [GRT - GAZ) Escal:  [1._ | Escala: [I. |
’Tl Cancel | ’Tl Cancel |

Luego de pulsa©K, aparecera otra grafica. Como la escala en eKagsta abreviada, debemos sumar la cifra de los
ovalos rojos para obtener el dj completo. Es ea e$ta donde notaremos la correccion. Si guarda@ste curva en un
nuevo archivo, veremos que el dj esta corregid@m Biaa imagen producto de la adicion de una se@mdadmagenes

I I I I 1 I I I I 1
0.002 0.008 0.010 0.014 n.o1a 0.002 0.008 0.010 0.014 no1g

2455778.543+ 2455778.544+

realizamogsteprocedimientaisandasoloel dj de laultimay primeraimagent lamitaddeltiempodeexposiciérindividual.



Fotometria con TeleAuto

M8 gue venimos usando
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Abra el programa TeleAuto, y en el meRigher/Ouvir image cargue el archivo
a realizarle la fotometria. En nuestro caso esarbllcG de la misma imagen de

Si la imagen es muy oscura, o el contraste es kéja, el icono@ Treshold

itesse de réglage Luminosité + ++

" Rapid . « A, . . . . .
b Contaste  + ++| tuning “Seuils” (imagen izquierda). Los dos deslizadores, le ayrdar ajustar
C Lent brillo y sombras, sin tener efecto real en la inmadg campoViesse de réglage

M ArcEnCiel Pal =
ArcEnCiel2. Pal

i Bleu.Pal
_ B |2,

2 Creneaus. Pal

Flangtes ||~ 5 W

Composante Aouge
. ﬂ J j <= - Luminosité | + + 4 ;
3 ﬂ J ﬂi Contraste | + |+ 4 ﬂg
Composante Yerte
309 ﬂ J j - - Luminosité | + + 4 -
3 ﬂ J ﬂi Contraste | + |+ 4 ﬂg
Compozante Bleue
il ﬂ J j <= - Luminosité | + + 4 ;
55 ﬂ J ﬂ --| - Contraste | + |+ 4 ﬂg
itesse de réglage

£ Lerte & Nomrale ¢ Rapide % tamario real, con el icor

eleAuto Version 4.4 56B6kb

Fichier Prétraitements Filres  Arithmétique  Géométrie

S| = A|Er|QO] #| & of ¢

Analyse Image Outils Raguettes Systéme  Fenétres  Aide

Projection gnomonique

Statistiques d'un lok

O statistiques F10
Statistiques Fenétrées F12
Histogramme
Coupe photométrique  Ctr+-P

Blirk.

Chrl4-n
Modéliser toutes les étoiles

Modéliser une etaile

CEtH+E
Chrl+M
Chrl+Al+E

Ajouter un étalon

Astrometrie Mesure

Enlever un étalon

Configuration

- Systéme Phatométrie

::puertoi fesicitalsguss Parameétres utilizés pour |E.S fonctions :
Analyze ¢ Photomeétrie # Ajouter un &talon

Analyze / Photométrie / Mesure

Analyze / Modélize une étoile

Tupe

(" Gaussiehne circulaine

Répertoires Images
Sauveqarde des images

Wizualization “Mezure multi-2talons

Photométrig
MeySGL

¥ par super étalls

f* Gauszienne elipzoidale | e
v par calcul de référence

+ Serveurdheure " Moffat
Télescope " Duverture ¥ par iégression lingaire
Done S—
Modélization-

+ Caméra Principale
Caméra de Guidage
Mize au Point

Deqré du palynome de modélization du ciel: |0 J

Demi-largeur de |a fenétre de modélisation: |3
Suidage 2s01 -
Ouverture i
Rayor intérieur |

AR

i1d

Rayon extérieur ;

B3k

Fayon exténeur :

s | =

7 s 8 0om

ofrece tres modos de hacer estos ajustes de niR#gsde para rango alto,
Normale para medio, yente para bajo. También se puede introducir el valor de
ajuste directamente en las casillas, a la izquidedas deslizadoresBnter.

Si la imagen es en color, esta ventana se nosan@sion las opciones de ajuste
individual para cada canal, también tendremos cu&bnos

ﬂgﬂ que ajustan la imagen en los modos: visualizacion
en negativo, visualizacién estelar, visualizacitanptaria, y lo que
equivale aAuto en Iris, para visualiza todos los niveles.

El icono de la Iupagm, nos ayuda a visualizar las estrellas con la
gue vamos a trabajar, en el caso de estar muysjusitaalterar su

visualizamos en negativo.

En el menu
Analyse/Photometrie/Config
uration, se abrira el cuadro de
dialogo mostrado a la
izquierda, donde
estableceremos los parametros
para la fotometria. En el campo
Type, se escoge el tipo de
fotometria, hay tres opciones
para fotometria de modelado
Gausienne Circulaire si sus
estrellas son perfectamente
redondas, Elipsoidale para
minimizar los errores de
modelado cuando las estrellas
no son del todo redondas, sino
mas bien ovaladas, offat
toma el valor de brillo de
modelar una curva que ajusta
los valores redondeados de los
pixeles que forman el perfil de
los discos estelares (pequefia
imagen inferior izquierda), el
método es iterativo. La opcion
Overture es para Fotometria
de apertura, igual que en Iris.

Ahora en el campoMeasure
Multi-étalons seleccione los
tres métodgscon esto se nos
dara tres resultados diferentes
para la medida del objeto en
estudio, uno para cada método.

par super étole da excelentes
resultados y se debe utilizar
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con preferencia, sobre todo si s6lo disponemosdesala estrella de comparacion, este metodo useukcion mostrada
en lapag 50 par calcul de référeccepermite calcular la magnitud usando la misma ecéumaanterior, pero pero obtenido
del promedio simple de los resultados usando csitlella de comparaciopar regresion linearees un método lineal de
minimos cuadrados que calcula el brillo a traveardajuste de regresion lineal, este es el tere¢odon descrito en laag
50, mas eficaz que los anteriores, cuando se us@s\estrellas de comparacion (minimo dos para gedaplicar). Dado
la diferencia matematica entre los tres metodas;dsultados de los dos primeros van a ser maanmesjue el tercero.

En el campdviodelisation tenemos dos casillaBegré du polynome de modelisation du cigjluenospermite modelar el
fondo del cielo, segun tres valores: 0 cuando mildodel cielo es bastante uniforme, y si las dafr@lstan aisladas. 1 si
hay desuniformidad en el fondo en un solo senttdmo cuando medimos una estrella que esta contdenpmar el brillo
de una galaxia cercana. 2 cuando el fondo es mivgraente menos brillante hacia los extremos, conamdo medimos
la condensacion central de un cometa, donde la emnmogresivamente mas tenue a su alrededor, ségieador del
programa es mejor evitar este valor porque hayran gesgo de sobre-estimar el flujo del fondodiglo.

La casillaDemi-largeur de la fenétre de modélizatiorpermite modificar el ancho de la ventana dentrdadeual se
realiza el calculo entre 5 y 35 pixeles. Este vaorwidth = 2 x anchura media + 1. Con el finefeet la mayor cantidad
de luz de las estrellas en la ventana de modetmddeberia aumentar este valor hasta el maxim8iB%mbargo en la
practica es importante evitar la presencia de estgllas en la ventana las cuales distorsion&iaredicion. Por lo tanto
el ajuste de este valor depende de que distangiachtte las estrellas cercanas y el objeto que esead medir.
Generalmente, un valor entre 5 y 15 es adecuatiqua® es un buen valor por defedaotive las dos pequefas ventanas
de abajo configurando los valorey 12, y presionéOK .

Una vez tenga decididas las estrellas de calibmasiéleccione la primera desde el mémalyse/Photometrie/Ajouter

un étalon: o simplemente puls€trl + E con el teclado y aparecera una cruz que se mwmia tionde movemos el raton,
toque con esta cruz ella la primera de las estrdbacomparacion, y cambie la magnitddjue aparece por defecto, por la
magnitud del catalogo, en el recuaéimtrée de la magnitude/Magnitude de cet étalong presioneOK.

% TeleAuto Version 4.4 5686kh =4 TeleAuto Version 4.4 5693kh

Fichier Prétraitements Filtres Arithmétique Géométrie Analyse Image Outls Ragusttes Systéme Fendl Fichier Prétratements Fitres Arthmébique Géométrie Analyse Image Outls Raguettes Systéme Fenftres Al
Ald| | 8(F[F|QO] ] & o] &la)o| Bib¢|#| @ o[7] 26 8KKQl0] ¢ & of alald oih¢ 2@ c[?| Ol

=5 g fit

|[Etalon 1
Photométrie par modélisation gaussienne ellipsoida
Demi-largeur = 9

Magnitude de cet étalon ? Flux = 21394,61 +/- 470,023
. |Magnitude - 11,5

Anruler E Quitter

Entrée de la magnitude

i il

Si todo esta bien, aparecera un circulo rojo attedde la estrella, y aparecer el cuadepport, con las estadisticas de la
estrella seleccionada y la intensidad en ADUs dedél circulo de medicién, puede minimizarlo pagtescionar con
Ctrl+E, las demas estrellas de calibracion, las cualedgpuestar una por encima y otra por debajo sindexck mag
entre ambas, si notamos que una de las estrellastrawn nivel de error en el cuadro Rapport, delesliminarla de la
lista a través del menfinalyse/Photometrie/Enlever un étailono pulsandoCtrl + Alt + E con el teclado, y tocando el
objeto. Sin embargo, es mejor usar una Unica ksttelcomparacion muy confiable, que varias qusamatan confiables.
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Hay estrellas de calibracién, u objetos en estuglie, no podran ser seleccionados por esta
un campo muy poblado, como en el caso de los @swlbbulares, o el brillo de una superngiEELNCRE; @
cerca del nicleo de una galaxia lejana, en estee oas aparecera el avigrreur de

modélisation (figura derecha), y no podremos escoger el objatobién podria ser el caso gf Erreur de madelisation
si pueda ser seleccionada por el programa, peeo aesttaminacion “crowding” dafaria [
medidas. En estos casos debemos cortar la imadaredtella que nos contamina la medida.

Para esto ajustamos el brillo de la imagen, y hasetoom en la estrella a cortar para visualia
bien la zona, centramos el cursor en la estrekk@nyel botén derecho elegimos la opcié@ouper I etoile, en el ejemplo
inferior queremos medir la estrella sefialada ero,Rpgro el brillo de la estrella compafiera sefiakdaazul, nos
contamina la medida, el resultado es que la esteslleliminada pero el brillo de la nebulosa pernainalterado.

Créer une éroile

Cicatriser une ligne
Cicatriser une colonne
Cicatriser Pixel

Zoam 3
Coupe photométrique

Fermer

Hay casos en los que se elimina solo parte ddrgllasy tenemos que aplicar varias veces la app#ra ir eliminando los
remanentes, como en el ejemplo inferior, donddisgna una estrella cercana a la zona del relcpr@®a en la nebulosa
M8, Hay ocasiones donde no podemos eliminar losinemies por completo, pero si lo suficiente paabzar la medida.

Ahora se puede medir la magnitud del objeto endas®n el men#\nalyse/Photometry/Measureo con las tecla€trl +

M y tocando con la cruz la estrebiaser medida. Aparecerd un circulo verde con lanihaly el error estimado, estos
datos se pueden ver también en el cu&apport. Como nuestra camara no es completamente lireeatetida usando
regresion lineal garantiza el mismo punto cero padas las imagenes como se vio en la (pag 44).
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2la] - [alrro(o] ¢ & o alals] minltls] =@ ol?] ol
=

Etalon 1

Photometrie par modélisation gaussienne ellipsoidale
Demi-largeur = 9

Flux = 21436,042 +/- W67 ,657

Magnitude = 11,5

Image : g.fit

Mesure par rapport a un étalon

Photométrie par modélisation gaussienne ellipsoidale
Demi-largeur = @

Flux objet = 16243,121+/-3708,495%

Magnitude objet = 11,8+/-08,048

Mesure par calcul de réference

Photométrie par modélisation gaussienne ellipsoidale
Demi-largeur = 9

Magnitude = 22 ,328+/-8 -2 _5=xlog{flux)

Flux objet = 16243,121+/-3708,495%

Magnitude = 11,8+/-8,0825

I1 faut au moins 2 étalons pour mesurer par régression

_!E!L!%ﬂ_??ﬂ Lluitter

o

La ventana Rapport muestra la relacion entre tddasmedidas solicitadas, para copiar los valoreesta ventana
sombreamos los datos con el ratén, y presiondiids- Insert, ahora lo pegamos en cualquier documento de tBsi@
borrar todos los valores de flujo y magnitud, puseleccionaAnalizar / Fotometria / Reinicializar.

Consejo 1:Antes de la medicion de las estrellas de comp@maejuste el ancho de la ventana de modeladoparblestar
seguro de medir la mayoria de flujo al no tenerellas cerca de la ventan@onsejo 2: Antes de la medicion de la
supernova, ajuste el ancho de la ventana de maral&dpara excluir lo mas posible la parte mas @@y brillante del
ndcleo de la galaxia incluida en la ventana y asimizar los errores de modelado.

El programa TeleAuto, detecta automaticamente telcémtro de las estrellas, asi que objetos muyletelio van a ser
registrados por el programa, el el caso de Iresgiegistrado pero con mucha incertidumbre entkrméacion del flujo.

solo AstroArt usando el cuadro de Zoom Local pegmitedir el brillo de un objeto muy beil, o inclusel fonde del cielo
de manera muy precisa, pero si se realiza fotomatriomatica tampoco detecta los fotocentros cdromareremos.

BORRAR ESTRELLAS EN IRIS: en el programa Iris tambien se pueden cortarllestrgpara esto se encierra la misma
en un cuadrito con el ratén, y desde la ventanaodeandos se escribeERASE y Enter, el cuadrito tomara el valor
interpolado de la zona periferica, conservandod$enelo del cielo. Esta funcion tambien aplica aifagdgenes a color. Es
recomendable subir la ganancia para visualizaSk ¢dmpleta y cortar la estrella sin dejar residaodsacerlo por partes.
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Fotometria con Astroart 3.0

si medimos con el programdestroart 3.0, Demo (versién gratuita), podemos trabajar
con el formato original de 640 x 480 de la webcgm@ato en nuestro ejemplo
The dema versian is limited to 500 x 800 pixels aplicamos Drizzle 2X (1280 x 960 pixeles), y cuarldovayamos a abrir nos
aparecera el mensaje izquierdo, ya que la verssdmocesta limitada a imagenes no
mayores qué00 x 800 pixeles, y nguardar los resultados para los procesos en la
imagen, pero si guarda los resultados para lascioeds de fotométria y astrometria
que es IO que vamos a reallzar eris—\!ersiun 5.59 - c:\observatoriolsala de procesolg. fit

SOlVentar este inCOﬂVeniente abrimO Fle View Geometry Preprocessing Processing Spectro Analysis DataBase Digtalphoto Video Help
imagen en Iris y seleccionamos una zq Z[6| - | =| B[] s|a] | =| o +| e
no mayor a 800 x 800 pixeles donde
encuentre la estrella de calibracion vy
objeto en estudio, y con el botén dereq
del ratén cortamos enCrop y la
guardamos.

Astroart 3.0 Demo E|

Guardar como

Guardar en: || Sala de Proceso

El
[Zyanoche IR @Ig
I fotometria ma g fotometria nebular
@ammeﬂca drizzle 2 con balance sol @r'

ar'\Tmehcﬂ drizzle 2 sin balance

b

@I b fotometria nebular

< >

Mambre: ‘g cortada astoar]
Tipor |FITS Files (") | Cancelar
Growth curve

Ahora abrimos Astroart y en el me Computs
File/Open, seleccionamos efipo: el - BT
formato en que estan la imagenes g
medir, en nuestro caso (Fits). Si

imagen esta en color, desde el menu
Color/Split RGB descomponemos cada canal en una imagen indivilludésplegarse la imagen, abrimos la herramienta
=, J€ histograma elView/Hisogram, en ella ajustamos los niveles de
istogram#1 g cortada astroart.fit g@gl brillo como hemos hecho en Iris y Teleauto, pasualizar si hay
estrellas cercanas que puedan contaminar la meididabjeto que
seleccionamos. Con los botonetIM hacemos mas luminosa u
oscura la imagen general, c@NT agregamos una constante de
brillo, el boton LOG aumenta progresivamente el brillo
logaritmicamenteEEQU realiza un despliegue de la imagen mostrando
sus partes mas tenues pero saturando las brilladfdd despliega
logaritmicamente la imagen del punto O hasta etgpda mayor brillo

al mismo
tiempo, con el

B cf B~

PSF
Statistics

Shape

B 3D #2 g cortada astroart. fit

JLr boton de la
(UM CNT LOG 13 BIT WAL CNT lupa azul:
= =N IR AN | 5= RN 0 Zoom local
) |

, abrimos

una ventanilla que nos muestra mas grande la zerla @dnagenj
donde tenemos el cursor, el botén de la lupa @, apara Zoor
general, y la opcioiWiew/3D nos permite visualizar en relieve |
la vez con diferencia de brillo, la zona de la israglonde tenemoj
el cursor +, el relieve mostrara el mismo despkegue tengamo;
en la imagen: Logaritmico, Ecualizada, etc. Corblo®ness » de€
la esquina inferior derecha del cuadro 3D giramadmbhgen sentidc
reloj y contra reloj. A la derecha la ventana 3Dapan despliegue
logaritmico de lasstrellas encerradas en rojo en la imagen SUP€| age: o 2w v- 22 1
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Para configurar el diametro del diafragma con @ gamos a realizar las medidas, hacemos clic cbntéh derecho del

ratén dentro de la ventanilla dmom local . Entonces se nos abre un menu en el que selecemasr la opcion
Pointer, que es el tipo de diafragma de medicion (versiOns8lo admite diafragmas cuadrados). Al posicioosasobre

el, se abre otro submenu donde escojereSwmmre,y se abre una ventanilla con la casfllell Size alli elegimos el

tamafio en segundos de arco del diafragma (estditad®de estar basado en el radio optimo calculegidnsla PSF, pag
46). Debemos corroborar que los objetos quedanduibiertos, moviendo el cursor sobre los objetogdir en la imagen
principal. Si escojemos la opci@orona, el programa calcula el fondo del cuadro exterrra pastarlo del interno.

5 Zoom #3 ge.fit [400%] : @ i85 Zoom #3 gc.fit. [400%]

Background ..
Palette Palette:

Create new image Create new image
Copy ko clipboard Snuare Copy ko clipboard
Print Corona 1 Print

Help Help

Cell size ? @ Inner ,outer cell size ?

19 3] o OK ‘ X Cancel ‘ ki = 11? =] W 0K I X Cancel ‘

W= 165302 S = 165302 = 0 +| =] o [Qlv=-165302 5= 56302E=0 #] =T a]

Tenemos junto a las herramientas de visualizaceotadmagen, otra para la visualizacion de la ventde Zoom. Esta
tambiénla configuramogpinchandcael boténderechadelratondentrodel cuadro Zoom elaopcionPalette,dondetenemos
varias alternativas. Abajo de izquierda a dereeh@mestran algunas de las opcioi&@®y scale, Negative, y Flame.

1 Zoom #3 ge. fit [400%] [E) 51 | 8 zoom #3 ge.fit [400%) 251 | #8 Zoom #3 gc.fit [400%]

Foinker
Gray
Hegative

Create new image i
- SawTooth

Copy to clipboard
Print Rainbow
Flame

el
= Jazz

= 86728 G=86723E =0 #] =1 [flv-ssre s-eorssE-0 #] = | o« (ffv-ss7e 5-esreeE=0 + =] ]

Con los botones de la esquina inferior derechaculatiro de Zoom locat, -, 4, aumentamos o disminuimos el Zoom y
ajustamos el contraste.

En cualquiera de las opciones de diafragma, cuaram@mos & Zoom #3 ge.fit
el cursor sobre la imagen principal, vemos en atlon Zoom
local (imagen derecha), tres cifras en ADUs cantbmaWV =
sefal del objeto corregid&, =sefial total en el diafragm,B/
= fondo del cielo. EI mod&orona funciona igual que los
diafragmas de Iris, pero cuando el campo es muyadob
usaremosScuare,para eliminar el anillo exterioEn este caso
restaremos el fondo, situando el cursor en la imggmcipal,
sobre una zona adyacente al objeto a medir, qumm@nga Tecla B

estrellas y sirva como referencia del fondo, pulssaran el
W=43539 S5=-43539B=10

[400%]

teclado la letraB, y el valor deS también estara eB, los
valores de cualquier estrella que encerremos eguadro

seran:B = fondo del cielo,S =sefal total en el cuadr¥y, =
sefal del cuadro con el valor de fondo restado.

V- 43539 5-43539B-10 4| = 4]
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Ahora desde el merWiew/Stars o desde el icon - , abriremos el cuadro de seleccién de estrellasocamos el cursor

+ sobre esta estrella a la que le calibramos eldoBEn este momento aparecera un Cil‘EGl su alrededor, indicandonos
gque estamos sobre su fotocentro, y hacemos clienansSi no se forma este circulo alrededor de ekapodremos

agregarla al cuadro Stars. Si las estrellas songranydes y el circulo no la cubre aplicamos eInZ«yeznera,"‘D . Al
clickear la estrella apareceran sus datos en ta dis Estrellas. Para asignarle la magnitud tocdenfita con el botén
derecho del ratén, y efdit abrimos el cuadr&dit Star, alli introducimos su magnitud escojida del catéleggun la
banda y pulsamadk. Esto lo hacemos con todos los objetos a medibfaael fondo, escoger y editar magnitud).

MSB Astroart 3.0 - Demo version

o
a

Edit ‘iew Image Filkers Arithmetic Color Tools  Window  Help

1 p cortada astroart.fit [50%]

Edit star
Centraid #Y ~Magnitude-

21 % 18675 2
=i
(EE {115 = |

0-476  B-9 M:-222261 D-54 436 JH|

R.a- i DEE:

0.0 = [ = |
[0 00 00000 [+ 00000000

BaMLAE BEfwoes BFOFE

W DK ‘ X Cancel

B
Enimag
=4 =

? Help |

7=

Delete
Reset 3

HiEm@Does

; Photometry.
W Mark stars H4 gc fit Polvnanial ADU <> Mag

Find stars Total stars : 3 |1 ﬂ
Astroart 3.0 Demo Phatometric stars : 3 -
30.0 -

Cpen

Photometic reduction completed For 3 skars
Save

Calculate = Open

| j'LE:-:it‘ ‘?Help‘

Help

Una vez tenemos las estrellas de calibracion, aosos al mendTools" seleccionamosPhotometry”, y pulsamos el
botén"Calculate”, el programa nos mostrara el cuadstroart donde se indican el numero de estrellas usatasep
célculo, pulsamos
Ok, y en el cuadro
Stars  aparecera
junto  con las
magnitudes
introducidas la
columnaErr mag con el de magnitud para cada estrella, esto esaprasentacion de la dispersién en los datosde la
estrellas de calibracion. Para medidas lo masgaggosibles, debemos deseleccionar las estrelidsxvalores de error
mas altos tocando el signe+ de la columnaP, yvolvemosal submen
Photometry/Calculate podemos repetir este paso hasta conseguir ertuess
pequefios. EI minimo de estrellas de calibraciondsmn Al movernos en la image \{)
principal se muestra la mag de cualquier objettaamntanaZzoom, y si hacemos Clik
encima, se agrega a la tabla su magnitud. Para@ueerramos el cuadftarsy nos s | . Cancelar |
aparece un mensaje que pregunta si quergmarslatosdatosy le decimogjueSi.

% Stars #5 ge.fit [3/3]

Yo | ADU
0192 10811 103134
E3233  2BE7S 46203

: 18537

Fuwhn v’

5.07
517

<

Stars #2 g cortada astroart.fit @
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Fotometria con Astroart 5.0

El programaAstroart 5.0, en su versio Demo al igual que3a es gratuita, pero pero a diferencia de esta, rowife
trabajar tanto con el formato original de 640 x 480la webcam, como con formatos mayores dondent@s/aplicado
Drizzle 2X o 3X, 0 en imégenes producidas por masstamaras DSLR. Esta tampoco guarda los ress|tpdo si los de
las mediciones fotometricas, que es lo que vanmeal&ar.

Con Astroart no necesitamos separar previamenteolmponentes RGB, sino que importamos la imagen BG& mend
File/Open, y seleccionamos €fipo: el formato en que esta la imagen a medir, en riuesso (Fits). Al desplegarse la

imagen abrimos la herramienta de Histogramas eooab |-_|, 0 en el meni{iView/Hisogram, en ella ajustamos los
niveles de brillo como hemos hecho en Iris 0 Teleguara visualizar si hay estrellas que puedatacainar el objeto en

i estudio. Con los botond® BIT ampliamos el rango en el que
vamos a hacer los ajustes, dddM hacemos mas luminosa o
mas oscura la imagen general, c@NT agregamos una
constante de brillo, el botdnOG aumenta progresivamente el
brillo logaritmicamenteEQU realiza un despliegue de la imagen
mostrando sus partes mas tenues pero saturandwillastes,
mientras que GAU despliega logaritmicamente la imagen
mostrando todos los niveles de brillo al mismo tiem

& Histogram#6 aritmetica drizzle 2 sin balance.fi

Con el
; botén de
“ la lupa

i 3D #6 aritmetica drizzle 2 sin balance.fit

G =
BT LUM CNT LOG EQU GAU CURVES — - Zoom Saveto dek e
i == ADU=1185 local Save sequence Color
Al | DR e | R w [ 1] g men [CNT=24 o Capy ta dipbaard Rainbow
abrimos Foe N
una ventanilla que nos muestra mas grande la zena @nagen| jgm il
donde tenemos el cursor, los botor'® ‘=4 son para Z

general, y la opcic')rr_l MWiew/3D nos permite visualizar e
relieve y a la vez con diferencia de brillo, la @otke la imager
donde tenemos el cursor +, el relieve mostraraigim despliegud
gue tengamos en la imagen: Logaritmico, Ecualizetta,Con los
botones« » de la esquina inferior derecha del cuaBrgiramos Ia
imagen sentido reloj y contra reloj. Podemos camligaleta de
despliegue 3D pulsando el botén derecho dentrademtanilla y .
enPallete, seleccionamos. La opci@pen ... son aun mas paletafug: sws _‘ ‘ F

#5458 Astroart 5.0 - Demo BEE] Una vez ajustada la imagen,
File Edt Yiew Image Fikers Anthmetic Color Tools Plugn Window Help SeparamOS sus COmpOﬂenteS desde

: : = el icono inferior izquierdo“:l , O

[ Bihachtontei i o T B8 [T , - desde el mentColor/Split RGB.

# #14 aritmetica drizzle 2 sin balance B.fit [33%] Ex Las ventanillas de zoom |Oca|, 3D, y
muchas otras, funcionan como una
ventanilla individual para cada
imagen abierta, asi que tenemos que
tocar la imagen donde vamos a usar
la opcion de ventanilla. Si el canal
B no se muestra correctamente
tocamos el borde interior del marco.

e IP.=9:6151 Bodd4s V-353:556Lin ). I

En este ejemplo tomaremos solo el
canal G (verde), los demas los
cerramos, (esto elimina la necesidad
tener componentes RGB separados
previamente en nuestra PC).

PeegHMEE UL LE OHEROEFEGQEEE - £ @
CEE00IE@E wewsmoEn & DOo0EDOnD @88

FeRFEY 4 DEEEEO0

L

B
B &

A=125¢ V=224 Value=3
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Lo primero sera abrir la ventanilla @@om local en el icon(EJ, o desde el menWliew/Stars, y pulsando dentro de esta
el botdn derecho del ratdn, escojemos una paletaryestre mejor los objetos de la misma maner&q@sn las ventanas
delmagen generaJZoom local,o 3D. Abajo las opcionedNegative, Flame y RainbowEn esta ventanilla se mostrara la

# Zoom #13 aritmetica drizzle 2 sin balance_G.fit [400%] SB[ | # zoom #13 aritmetica drizzle 2 sin balance G.fit [400%]

40:3392 B -107 M-157.927 D -206.422 +l =] |fan:3382 e-207 m-157.927 D 206022 + [ =1 «I|fen:2392 e-107 M-157.927 D -206422

region de la imagen donde movemos el cursor, cupadamos sobre una estrella veremos que el progtateata el
fotocentro apareciendo un circnﬂ a su alrededor. Para configurar el diametro defeamienta de medicion, hacemos

12 MSB Astroart 5.0 - Demo.

File Edit Yiew Image Filters Arithmetic Color Tools Plug-in  Window Help
NoeHEUHOeRLn | NEFREEEQRQEEE - 4 @
CER0DERE wresbokr e HoOoEDhnD| E8®

| Palette E! 3

Create new image
Capy ta clipboard | Circle
Print | Corona

Dot

1 Help

Bo® ZORKY S DENEED

W=21516 5=25247 BE=10

Signal, Gap, Background?

$| 11-0 RGN 4_|'| @ o | @ Cancel ‘

R=0-7151 B=3 V=0:57 Log

X=4d06 Y=184 Yalue=433

clic con el botén derecho del raton dentro de latarilla deZoom local [2] . En la opcionCorona, la casillaSignal,
determina el diametro del anillo intrno, la castBeap, determina la separacion entre el anillo interred porde interior
del anillo externo, YBachground?, el radio del anillo externo que mide el brillo d&do. El procedimiento es identico
gue en lris, el promedio de la sefial por pixeladgllo externo mostrado cont® = 10 (10 ADUs por pixel), en la parte
inferior izquierda de la ventanilla Zoom Local {glial que AstroArt 3.0) se resta a cada pixel adlaainterno con la
sefal total en el diafragm@a = 25247(ADUs), quedando una sefial corregida mostrad® en21516 (ADUSs). En la
opciénPointer, escojemos el tipo de diafragma de medicion.

Para Circle, se abre una ventanilla con la casiRadius?, alli elegimos el
tamafio en pixeles del diafragma (basado en el dalia PSF, pag 46), pero {
igual modo, si calibramos el fondo con la td8|lase muestran los tres valoMs @ ok I Q@ cancel |
S, B.Debemos corroborar que los objetos quedan bieiertas, moviendo el
cursor sobre los objetos a medir en la imagen ipa@hcCon los botones de la esquina inferior deaedd#l cuadro de Zoom

local +, -, 4, aumentamos o disminuimos el Zoom y ajustama®draste. Este es adecuado para campos muy psblado

Radius ?
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como en cumulos globulares y objetos envueltos edulnsas donde evitamos tomar como fondo del ciele, zona
contaminada por estrellas adyacentes. Este eséarabanillo indicado para aplicar el metodo deerion de apertura.

De izquierda a derecha) el valor de la estrella incluyendo el fond&).nos posicionamos sobre la zona que usaremos
como fondo y pulsamos la tedig el valorS = 3947se tomara comd = 0.3947/ canitidad de pixeles en el circutal0,

por esoB = 10. 3) al posicionarnos sobre la estrella a medir, vesequee su valor d8 = 25247 es mostrado ew =
21266.Mientras no pulsemos la tecla B para volver ébcatiel fondo, este valor sera restado a cualquigto medido.

- EIEX

% Zoom #4 aritmetica drizzle 2 sin balance... g@@ 2% Zoom #4 aritmetica drizzle 2 sin balance... g@@ % Zoom #4 aritmetica drizzle 2 sin balance..

V=25247 S=25247 B=0 V=0 5=3947 B=10 V=21266 5=25247 B=10

W =25247 5=25247 B=0 #| =] « |fv=05=3947 E=10 #] =] « I|lfv-21265 5-25247 E-10 | =]

Estos valores corresponden a intensidad. Paral gueggama los muestre la magnitud, nos vamosoald I | 0 al menu
= Tools/Photometry, para abrir el cuadro izquierd®hotometry,

PE—— m— — entonces pulsaremos el bot#= | y pulsa@Ks Entonces aparecera
ArEMEHES Cieal 2 Sh Baang ””c'm'aﬁ H@ un nuevo valor en la ventanilla Zoom ddag = 13.181.

Photometry

Tatal skars : 0

AefeiEnte stas ) (0 Mag = ki + k2 log (ADL) “'=2125°{r‘“135=13'131)5=2524? E=10 Este es el valov = 0

0-C Max ; ] [kl ]2407] llevado a escala de magnitudes, su valor no estimegaomo en Iris,
= . Ak . . .
ag| porque en la casillel = llamadoMagnitud constant en Iris, muestra

k= [25 g por defecta24.0 mientras Iris mostrab@00Q Este es el punto 0, y se
calibra de un modo similar. La magnitud de (13.1&dga la estrella de

ADU <=3 Mag calibracion (1), corresponde a la Magnitud Instrotak Para asignarle

U= [0o0 ] el valor absoluto de nuestro catalogo, restameslal del punto cero,

la resta del valor instrumental menos la magniteal del catalogo:
Mag= |t65  «[s| 24.0 —(13.181 — 11.5) = 22.31Este lo insertamos en la casiKa =
22.319y pulsamoOK. Al posicionarnos de nuevo sobre el objeto, este
I' @ ok ‘I @ cancel ‘ @ tep nos muestra su magnitud real corregida. Ahora tesecalibrado el

punto cero para medir cualquier estrella en la Bnagntonces
calibramos el fondo cercano al objettestudioy medimos su magnitutil.847 Esteesel metodamas preciso.

Podemos ajustar el punto cero tambien abriendistka de estrellas en el icon

|_£| o desde el mendiew/Stars, y cuando el fotocentro sea detectado, hace
clic encima de la estrella de calibracion. La distrguedara marcada por una
que es un circulo naranja, visible solo al aumdatanagen general (las estrell
con PSF muy grande, no seran cubiertas por comptat@ste circulo). Lueg
nos posicionamos sobre la fila en la lista y esnogEditar (boton derecho de
ratén), y colocamos la Magnitud real de la estrefida casilla inferior del camp R-0:7151 B-3 V-0:2001og

ADU, magnitude, y al pulsarOK veremos estos valores en la coluniiag. Podemos escoger otras estrellas mas para

usar como calibradoras, pero solo se puede editgoues de pulsar bot = del cuadhotometry.

#3 Stars #3 aritmetica drizzle 2 sin balance G.fit [1/4]

SN 5GE I~
163.83  2.5-1-1C
5.78 6,59 128,55 | 2.5-1-10
5.98 6,56 14345 | Z.51-10w
b3

(-C pos | O-C mag | Fwhm % | Fwhm ¥

1 405.01 18399 7922
2 538,99 | 29998 5066
3 463,95 | Z17.00 6155
£

Debemos recordar que no debemos medir estrellaslateen mas de 0.5 mag de los valores de ladi@stie calibracion.
En este caso las dos estrellas usadas poseiarcatakelgo 11.5 y 11.98 Vmag, lo cual coincide lien sus magnitudes
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instrumentales relativas. Si tocamos la fila elista, se marcar con una cruz la estrella corredipate a esa fila (imagen
izquierda).
Editar Pixeles (AstroArt)

Astroart 5.0 tiene la posibilidad de editar losgh®s de la imagen para cuando no se restaron atignaate algunos
pixeles calientes, o cuando tenemos una regiorfodelo idonea para romar como muestra pero un [Exeddiente, o
alguna fluctuacién en el brillo del fondo, rayo miso etc, esta atravesado y contamina nuestra raudstfondo. En los

iconos superiores izquierdos de la vant 2T BIG podenmm&rnos en la region de la
imagen con las flechas, aumentar y disminuir catupas, visualizar en negativo y aumentar o disimil contraste.

& #4 idR-000307-g2-0180.fit

B £dit pixels [9i=13]
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Si pulsamos en icono de pintar ariba al ce >  hatslitan abren y habilitan otras opciones, sedpusnfigurar una
herramienta de brocha en Brush para modificar negiale la imagen y no tener que hacerlo pixel p@i,da opcion por
defecto Circle define un circulo cuyo didmetro etefes lo definiomos en la casilla derecha a, pagetambien escijer un
cuadro con Square, de este modo solo nos desplazsohee la estrella que queremos eliminar y sirsiitsl los valores
con los valores de fondo del cielo adyacentesaa gilla imagen es >Monocroma, al escribir el valorcualquiera de los
canales, se mostra este miosmi valor en todosalmales. Al pulsaExit salimos de estas opcione®i{ para aplicar.

_ ¥ i R G B Moise Brush
Exit 602 1285  [12sa A]y] [re=s ]y frz=s ] Jo | fsquare x| 2 4]




La fotometria no solo se utiliza para medir
brillo de estrellas, sino también para meq
superficies difusas y realizar estudios
magnitud integrada. Por ejemplo, en el ca
Herbing Haro,
variables como NGC 2261, o fendbmenos R
Orién, donde una estrella TTaury comien
la secuencia princig

de objetos

su entrada en

emitiendo

cantidades

de energia q
aumentan el brillo de la nebulosa donde
formo, esto se pudo ver en la nebulo
McNeil, descubierta en 2004 a 12" de
nebulosa M78, en Orion. Las imageng
derechas del Japoné&yoro Hokkaido el
11/02/2004 muestran que el aumento d
brillo se percibié al comienzo como un|
mancha difusa aumentando de brillo.
estos casos el objeto no posee fotoce
luminoso y los programas como Astroart
Teleauto dan error al seleccionar el objeto.,

nebulosy
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Fotometria Nebular

TRAS05436-0007

Ak 48n

Para poder realizar estas mediciones usamos elgonaglris y su fotometria de
apertura, alli podemos encerrar en el diafragmbguaiga region, incluso el fondo
del cielo, y este nos mostrara su valor en intexsade brillo.

También podemos realizar fotometria del perfil de acometa para medir el

componente Rojo que supone la luz solar reflejaddas particulas de polvo, o

en los Jets que emergen desde nulcleo, de estaanpogemos conocer la

distribucion de polvo en el mismo. Si realizamoso egntes y después del
perihelio podriamos ver anomalias en la distribugjde nos hablaria de la taza
de sublimacién del hielo. Las recomendaciones deedtin 1985 para aislar la

cola de gas y la de polvo, es que la banda azuhaldsde 395 a 495 nm, y la
roja posea un corte brusco antes de los 540 neyexgtiisito lo cumple el sensor
098 AK con el filtro de corte Baader UV/IR Cut.

La imagen superior izquierda del com&faNaught fue obtenida poAlberto
Ceretta desde Uruguay con uidebacam Philips Toucamy un Reflector de 30
cm, a 2.2 AU su mag era de 11,4. La inferior deheta Neat la obtuv&eith
Wiley con unaWVebcam Philips Vesta Pro 675 Meade 8" LX200: 15 x 90 seg.

Las imagenes inferiores corresponden al desplidggaritmico de los tres
componentes de color de una imagen de M8. Podeerda diferencia de brillo
en muchas estrellas de un componente a otro, pesiro interés en este ejemplo

es medir la magnitud integrada de la estructuraetty de arena en su interior, aqui la contamirmadigninica que
desprende la estrella Hershell 36, mag 9,5 endb¥ndontamina la medida, hay herramientas patarcestrellas pag 59.
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Después de cortar la estrella Hershell 36 adyacarte estructura de reloj de arena en las imagéngsB de M8,
guardamos una copia en Fits de cada componenfgdaiedades de estas imagenes son idénticas méidad bits.

| =S

oty p.fit

Guardar como

Guardar en: | =9 Sala de Procesa LJ
§_N [ anoche IR
{§ “ =) fotometria ma
o cimiane @ aritmetica drizzle 2 con balance sol
tecientes | aritmetica drizzle 2 sin balance
fT: % BEb
—4 By
Eszcritario ! r
<7
iz documentos
i PC
- Mambre: |g fotometria nebular _:J Guardar |
-.Q Tipa: |Fich\ers image Fits j Canecelar

Luego las abrimos en Iris para realizarle fotoraedé apertura, usamos para cubrir toda la esteyatardiafragma interno
de 17 pixeles, y uno externo de 18 pixeles, sagumofla fotometria desde el componente G, usaadni$ma estrella de
calibracion (1) de mag V 11,5, la magnitud del jrdi® arena fue de 9,904 en G y de 10,074 en Badkagregamos a la
magnitud B nuestro coeficiente para convertirl8Bgri0,074- 0,06983= 10,00417. Con esidj = 9,904y Bj = 10,00417.
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O Iris - Version 5.59 - c:\observatorio\sala de procesoe fotometria nebular, fit pmetria nebular. fit
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Output
Filz  Edit

Phet mode 2 - (405,185 ]ﬂ
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File  Edit
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Para estar seguros de que medimos la misma regloman en las imagenes R, G y B observamos la rsdaferior
derecha del programa Iris cuando tocamos la zonadir con el diafragma, esta muestra la posiciop X: de la medida.

Fotometria Multiobjetos / Multicanal (AstroArt — RG B FotoCalc)

(S

| (@] | =] @]¢]] s|s]:| = o] o o

-g' La fotometria de gran
— |1 cantidad de estrellas,

| como en el caso de
cumulos globulares,
donde hacerlo
manualmente seria algo

%= [483930 = [456.287 completamente

1= [10aa3 B- [11110 impensable, usamos la
version demo de AstroArt

EwHM R = J4.82 5.0. Antes de la

FwHM Y = [477 fotometria  propiamente

dicha, debemos abrir
desde IRIS una de las
subexposiciones en RAW
----- o tal como se mostro en la
(pag 49),para identificar
v- [fe0de las estrellas saturadas y/o
fuera del rango dinamico,
luego abrimos la imagen
Pt % = 677 RGB aritmetica, para
cuantificar su FWHM
maxima y minima. [en
este ejemplo se muestran
las FWHM del cumulo
Ready l45-bits it 508 [v: 188 [R: 255 G: 248 Br 239 globular NGC 6397,
obtenida por A. Garro.

B B - (231904 B= (43975

Pw/HM Y = |9.74

#5 MSB Astroart 5.0 - Demo

File Edit View Image Filters Arithmetic Color Tools Plug-in Window Help
eeaHMHE o Eh QuERE ER® G HEE - &G
CEE DD @M mevHER & 000 BDomE®HEEA

#8 #4 NGC 6397 (A. Garro)_B.fit
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Luego de esto abrimos la imagen RGB
aritmética desde AstroArt 5.0 y separamos
los canales desde el icono inferior

izquierdo & , 0 desde el menu
Color/Split RGB. Entonces tocamos el
canal a ser medido y nos vamos al menu
Tools/Find Starso podemos configurarlo
al espafiol desd€&ile / Idioma, en este
casoHerramientas / Localizar Estrellas,

alli escribimos segun los criterios que
acabamos de verificar en IRIS, el limite
inferior y superior para establecer el rango
de busqueda. En este ejemplo [imagen

derecha], se dejaron los valores de Localizar estrellas 3
relacion S/N y ADU con los valores por —
defecto, pero estableciendo BWHM Estrelas (2000 jj

minima en 1 y maxima en 11, la cual es un

parametro determinante a la hora de s Jus [(plfrocoro o]
restringir la seleccion. En la casiltars el o ] - [tooooo00 o[ ]

insertamos el numero de estrellas a buscar
con este criterio, si colocamos un ndamero
alto pero el campo pesee pocas estrellas, el
algoritmo se limitara a la cantidad de
estrellas presentes en la imagen. Entonces
pulsamo®K yestas smostrarn marcadas.

FwHm o ] - o

e Ok | @ Cancelar

0 Ayvuda |

Ahora desde el icon[@] , 0 desde el m¥e / Estrellas abrimos la lista de estrellas, en ella veremoslétalles de las
estellas que han sido seleccionados, ordenadasudeda a la coordenada X. Podriamos abrir el cuadtometria desde

el iconol o desde el memierramientas / Fotometria, y pulsar el boto/ ¥ para que aparezcan en ero&tdrs las
magnitudes instrumentales de las estrellas ecagitas solo nos limitaremos a guardar los datosocestan usando el
botdn derecho sobre la lista de estrellas (imagfamior). Luego utilizando los mismos criterios sldeccion de estrellas,
repitimos el proceso con la imagen de los canalgsis o con los canales con los que vayamos ajaab

¥5 Estrellas #5 NGC 6397 (A. Garro)_B.fit [1/1360]

M# | ¥ Yo ADL A |P |RAS DEC.* R.A. DEC Mag. O-C pos | O-C mag | Fwhm ¥ | Fwhm ¥ | 5/N

1 1805 417.00 4604 o ' 1041 259 13329 2.5
2 |505.04 |183.03 4352 Borrar 3 951 905 12408 | 2.5
3 490,99 13503 4345 Restaurar ’ 954 949 12408 2.5
4 460,97 39202 4207 e 892 @63 123.22 2.5
S 30097 1602 | 4208 w Indicar estrellas 873|855 | 12214 | 2.5
6 53304 22206 | 4060 572 694 12109 | 2.5
7 | Se5.93  98.00 | 375 M 743 752 11639 | 2.5
&  S13.04¢ 13697 3677 666 | 657 11335 | 2.5
9 14802 7.04 | 3567 Abrir 677 |G24 | 11273 | 2.5
10 29200 5103 | 3558 689 651  1LIE 25
44 Laneoan Lannan A Copiar = = = o N

¥
Ayuda

En los casos donde cambiamos los filtros, por di@mpun filtro IR, y la secuencia esta desplazadelepilado final con
respecto a la imagen RGB optica, o donde se usaared8 monocromas con filtros y no coincidan lasgenas en sus
posiciones X y Y, el algoritmos de RGB FotoCalc,realiza correcciones de alineamiento ni derrotgaitebido a que
estas pueden ser realizadas usando el com@uidé Register QR2 desde IRISver pag 66 del manual anterior).

El proximo paso es abrir |

. X lis Compiladon Multiobjetos/Multicanal
pestafia Herramientas d¢

programa RGB FOtOC&lC, )I % v i DEC i Ty 5 v C :j Configuracidn Canales
desde el boténComplidor 135.98 | 320,08 |999.000000( 39.000000 |15.030442] -0.01 | -0.07 | 15.210315) -0.04] -0.01| 14.871805 N[z ~[Pof[240 T
= k 147.03 | 407.23 |999.000000( 99.000000 |15.035221| 0.03 | -0.02[15.209984| 0.04 | 0.78 [15.075980 R ——
Multiobjetos / Multicanal 23326 | 4711 |999.000000| 99.000000 [15.038859| 0.01 | -0.01 [15.187064| 0.10| 0.71 [15.130256
establecemos con cuantd| #5395 | 9315 |333.000000( 33000000 15.080083] 0.00 |-0.73]15.195134 073 | 0.02 15030723 %) 080 ] 080
614.91 | 235.12 |999.000000( 99.000000 |15.105330] 0.07 | -0.01[15.207670] -0.02] 0.77 [15.027921 (e 6
113.92 | 410.15 |999.000000( 99.000000 |15.132410] 0.00 | 0.00 [15.255368] 0.79 | 0.01 [14.926221 FLED JE
373.92 | 2910 |999.000000( 99.000000 [15.132410] 0.02 | 0.00 [15.257676| 0.77 | 0.78 |15.099635 Abrir Datos | Eliminar |
40396 | 22315 |999.000000( 39.000000 [15.171942| 0.72 | -0.05]15.4259256) -0.03] 0.66 [15.325445 Corte Fatometrica ¥
24306 | 296.99 |999.000000( 99.000000 |15.194216] -0.01 | -0.07[15.314095| 0.72 | 0.73 [15.208992 X[ Y[ 260
144.04 | 440,04 |999.000000( 99.000000 |15.194865] -0.04] 0.00 [15.221629] 0.01 | 0,69 [15.036912
21314 | 421,39 |999.000000( 39.000000 |15.201743] -0.01 | -0.07 | 15.353405| 0.0 | 0.0014.396480 FadioPixel | 100
193.01 | 32212 |999.000000( 99.000000 |15.202729| 0.00 | -0.73(15.327655 0.04 | -0.77|14.999202 £ Cusdio & Crculo
390.86 | 162,05 |999.000000( 39.000000 [15.212303 0.00| 0.00 [15.387547| 0.75 | 0.78 [15.196628
27015 | 206.04 |999.000000] 99.000000 [15.219624| -0.01( -0.02[15.342135] 0.00 | 0.75 [15.292459 Guardar Coordenad [
48319 | 277.00 [999.000000] 99.000000 [15.2259349[ -0.02] 0.02 [15.295762] 0.06 [ 0.64 [15.109545 _—
1 ‘a]qq ?1 19239k 1999 nnnnnnl 99 nnnnnn 1R 2374RA1 NR7I N A7 MR R1A7AZI NNR | N R (1R 2MNSR . /j il




76

canales vamos a trabajar en

la opci6onN°. EnPO el punto

cero a usar en la fotometria,

ya que este utiliza el valor en

ADUs corregidas del fondo

generado por Astroart, para

establecer los valores

fotometricos. En las casillas

Error Maximo en Pixeles,

establecemos cual es el valor

en X y Y maximo para ser considerada que se tratka dnisma estrella en canales diferentes, porctefes 0.8 (algo
mayor a ¥% pixel), pero podemos encontrar que lecidospuede variar de un canal a otro hasta exdl gratandose de la
misma imagen descompuesta en R, G, y B, sobrepmdolas estrellas con btillo por encima de losres de saturacion.

Ahora pulsamos el botéhbrir Datos, y escogemos el primer canal, podemos empezail panal mas profundo, no tiene
que ser precisamente el azul, podria ser el vexglgyin la cantidad de canales escogidos, el prograsmgedira tal
cantidad de archivos, y veremos las diferenteshmolis con la posicion Xy Y AR, DEC, Mag A (primaneal), diferencia

en la posicion de cada estrella entre el primerlcgrel segundo para cada estrella. Como no taaklaedtrellas seran
escogidas en identico orden, ni necesariamenteaaspgesentes las mismas estrellas en todas lagimal programa
elimina las estrellas que no presenten todos \va@kmdos canales escogidos, con lo que la listh fjlnedara reducida en la
cantidad de filas que salio de Astroart 5.0, eatdtidad es mostrada en la casilagpodemo<Eliminar la lista y cambiar

los parametros. En el ejemplo se importaron loslesren el ordeA = G, B = B, C = R Ahora podemos pulsar el botén
Guardar Datos y generaremos un archivo con las columnas mostiaolael programa, debemos recordar el orden en que
importamos los canales. Podemos escoger guardatas posiciones, y activ@lorte Fotometrico para escoger una zona
cuadrada o circular de determinado radio en pixekespag 271)o solo para excluir las estrellas que no se superpen
todos los fotogramas perdiendo fotones con respetas demad.a casillaG muestra las estrellas conservadas después
del corte. Los valores establecidos por nosotreslgan en la memoria del programa luego de p@eardar Datos para
guardar el archivo final. Podemos importarlo ddskeel para prepararlo para ser transformar las imalgs(ver pg 121).



