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Absorcion y emision de la atmosfera
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Espectro del Sol
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Dispersion de Rayleigh en el 6ptico
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Rayleigh
Scattering
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Mie Scattering

From overhead, the Rayleigh
scattering is dominant, the
Mie scattered intensity being
projected forward. Since
Rayleigh scattering strongly
favors short wavelengths, we
see a blue sky.

When there is large particulate matter in
the air, the forward lobe of Mie scattering i Observer
is dominant. Since it is not very wavelength

dependent, we see a white glare around the sun.




Intensity (counts)

Espectro 6ptico del cielo diurno
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Lineas de Fraunhoffer: lineas de
absorcion debido a la excitacién
de atomos o moléculas en las
atmadsferas del Sol o la Tierra




Temperatura de la atmostera
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Wien's law:
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El cielo es brillante en el infrarrojo!

Su brillo puede variar
significativamente en escalas de
tiempo de minutos debido a masas de
aire cruzando la linea de visién



Espectro infrarojo de la atmostera
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Intensity f_ {nIyaresec™™)
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Espectro 6ptico del cielo nocturno

B +JH Meinel bands

El cielo nocturno emite luz 6ptica debido a moléculas

y atomos excitados durante el dia (airglow),
principalmente hidréxilos (OH).

. También parece brillar por difusion de la luz solar en
polvo del plano del sistema solar (luz zodiacal). ;
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El airglow es emitido por atomos y moléculas excitados por la radiacién UV del Sol durante
el dia y que se ubican a unos 100 km de la superficie terrestre en una capa de entre 10 y 20
km de espesor. Es la componente principal de brillo del cielo nocturno en el 6ptico.

La luz zodiacal es luz solar dispersada por polvo interplanetario. Es la segunda fuente
aparente de brillo del cielo en el 6ptico.




Masa de aire (airmass)

airglow
angulo e
zenital 2

airmass(z) ~= airmass(0) / cos(z)

airmass(60°) ~= 2 x airmass(0)



Resumen absorciéon/emision

La atmodsfera de la Tierra puede ser opaca a la radiacién externa dependiendo de su
longitud de onda. Las ventanas mas importantes estan en el éptico y radio.

La atmodsfera brilla en el infrarojo dia y noche, con una gran variabilidad debido al
movimiento de masas de aire con distinta composicion y temperatura.

La atmdsfera dispersa luz solar directa o reflejada en la Luna hacia la linea de vision del
telescopio, lo que dificulta la astronomia dptica durante el dia o en noches de luna llena.

La atmdsfera brilla en el éptico incluso en noches sin Luna, debido a la emisién de
atomos y moléculas excitadas durante el dia. También existe una contribucién aparente
debida a luz solar dispersada por polvo interplanetario.

La absorcién o emisién de la atmdsfera es proporcional a la masa de aire, la columna de
aire que atraviesa un fotdon para llegar al telescopio, lo que favorece el estudio de
objetos con angulo zenital pequefio.



Distorsiones atmosféricas



Las distorsiones atmosféricas mas importantes corresponden al seeing, enrojecimiento,
extincion, refraccion y la adicidon de lineas espectrales en emision y absorcion.

Seeing: La posiciéon y tamano aparente de una fuente
puntual varian en escalas de tiempo menores al segundo.
Distorsidn es mayor en el azul.

Extincidon: Debido principalmente a la dispersién de la luz
fuera de la linea de visién, pero también a absorcién
cuando hay particulas en suspension.

Enrojecimiento: Debido a mayor probabilidad de
dispersion fuera de la linea de vision de fotones con
longitudes de onda azules (dispersion de Rayleigh).

Refraccion atmosférica: La posicién aparente de un
objeto cambia sistematicamente con angulo zenital y
frecuencia debido a la masa de aire y a la dependencia del
indice de refraccidon con la longitud de onda.

Lineas espectrales atmosféricas: Lineas de absorcion
provocado por la excitacién de atomos o moléculas a
frecuencias determinadas, pero también lineas de emisién
del airglow atmosférico.
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Distorsiones instrumentales



Disco de Airy
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Efecto es generalmente menor al
del seeing en el éptico, pero este
ultimo se puede corregir usando

optica adaptativa.

Naturaleza ondulatoria de la luz origina
patron de difraccion incluso como respuesta
a una fuente puntual. Tamafno del disco es
proporcional a la razén entre la longitud del
onda y el didametro del telescopio.
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Aberracion Comatica y sensibilidad al foco

SPOT DIAGRAM: Respuesta a una fuente puntual variando la posicion en el detector (eje y) la
distancia focal (eje x). No toma en cuenta efectos de difraccion, sélo la geometria del instrumento
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Detectores CCD



Charge-Coupled Devive (CCD)

Detector digital de fotones. Usa el efecto fotoeléctrico en un semiconductor para
“convertir” fotones en electrones que se mantienen en un potencial, para luego ser leidos
en arreglos de pixeles usando variaciones ciclicas del potencial eléctrico.

Revoluciond la astronomia moderna porque permitié cuantificar de forma precisa las
observaciones y porque aumento la eficiencia de detecciéon en un orden de magnitud.
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CCD - Exposicion

E photon = hv
=6.22x10° m/s

700 nm
1.77eV 550 am vy =296x10° mis
2.25eV
4{}Dnm

31 eV
'G)

electrcms

Potassium - 2.0 eV needed to eject electron

Photoelectric effect

Increasing energy

Conduction Band

Valence Band A

1 micron||



CCD - Lectura

Step 1 ‘Jg
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Standard CCD Readout Sequence
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After every 3 steps, charge packet moves
closer to the output by 153 of a pixel.

Photoelectron
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2 x 2 Pixel Binning Read-Out Stages
Serial Shift Summed

Ru:.-gister

Parallel Shift

Register

Pixel
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Figure 1

CCD - binning
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El ruido asociado a un pixel con binning de
2X2 es menor al ruido asociado a la
combinacidn de cuatro pixeles leidos de
forma individual.

Este truco se usa mucho cuando el seeing
es malo o cuando se privilegia la senal a
ruido por sobre la resolucién espacial.

En general, se recomienda que una fuente
puntual sea resuelta en 3x3 pixeles.
Cuando una fuente puntual cubre mas de
3x3 se dice que hay oversampling, y
cuando cubre menos de 3x3 pixeles se
dice que hay undersampling.

Cuando hay oversampling se introduce mas ruido del necesario, y cuando hay
undersampling es dificil distinguir una fuente puntual de un pixel malo o caliente
en el CCD. 3X3 parece ser el mejor compromiso entre los dos.
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CCD - eficiencia cuantica
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La eficiencia de la conversidn de fotones a electrones en el detector,
puede variar entre pixeles significativamente.
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CCD - fuentes de ruido

Ruido de lectura (Readnoise):
Es el ruido en nUmero de electrones introducidos durante la lectura en cada pixel.

Se origina en el amplificador andalogo-digital y la electrénica del circuito integrado.
Depende del tamano del amplificador, el circuito integrado, la temperatura del
amplificador y la sensibilidad del detector.

También depende de la velocidad de lectura, mientras mas rapida mayor corriente y
mayor ruido termal. Mayores amplificadores tienen menos ruido asociado porque tienen
mas inercia termal.

Ruido de lectura implica que no es lo mismo tomar dos exposiciones de 1 minuto que
una exposicion de dos minutos, por ejemplo.

No es la fuente dominante de ruido en CCDs modernos (tipicamente <10 electrones por
pixel por lectura)



CCD - fuentes de ruido

Corriente oscura (Dark current):

Numero esperado de electrones introducidos por segundo por pixel durante la
exposicién. Es posible restar su contribucién, pero no el error que se introduce,
proporcional a la raiz cuadrada del nimero de cuentas.

Crece fuertemente con la temperatura, por lo que es la principal razén para enfriar
las camaras CCD modernas, de lo contrario seria la principal fuente de ruido en
exposiciones con poca sefal.

Dado que la corriente oscura tiene una distribucién de Poisson, el ruido introducido es
proporcional la raiz de la corriente oscura.

Valores tipicos de 2 electrones esperados por pixel por segundo implican 1800
electrones en una exposicién de 15 minutos, o un ruido asociado de 42 electrones.

Pixeles con corriente oscura muy alta se conocen como white pixels.



CCD — Capacidad de los pixeles

La capacidad para almacenar electrones en un pixel se conoce como full well
capacity.

Valores tipicos se encuentran alrededor de los 100,000 electrones de capacidad por
pixel. Es proporcional al tamafo de los pixeles.

En caso de usar binning se debe comprobar que los pixeles de la zona de
transferencia del CCD tengan mayor capacidad.

[ 4 “Photon Ra:n"

Small Medium
Pixel Pixel



CCD - Rango dindmico

La importancia de la ganancia (gain) y el full well capacity es que en la practica
controlan el rango dinamico de un detector.

La razdn es que las unidades analogo digitales se almacenan en secuencias binarias de
bits, generalmente 16 bits en detectores modernos (i.e. hasta 65,535 ADU por pixel).

Mientras mayor sea el full well capacity es posible medir mas fotones en un pixel para
una exposicion dada sin alcanzar el regimen no lineal de respuesta del CCD, o la
saturacién fisica del pixel, lo que afecta a pixeles adyacentes (bleeding).

Mientras mayor sea el gain, o mayor sea la cantidad de bits usados para representar

ADUs, es posible detectar mas fotones en un pixel para una exposicién dada sin
alcanzar la saturacién por representacion binaria

Blooming and Streaking Artifacts in CCD Images

Figure 1



CCD - Rango dinamico 2

Una manera comun de elegir el gain es dividir el full well capacity por el maximo de
representacion binaria disponible:

gain = full well capacity / (2#°% - 1)

e.g. para un CCD con full well capacity de 100,000 y 16 bits de representacién binaria
elegir un gain de 1.37.

e.g. para un CCD con full well capacity de 100,000 y 8 bits de representacion binaria
elegir un gain de 350 (tipico en misiones espaciales).

Como la conversidon analogo digital tiene asociada un error de redondeo, un gain muy
alto tiene la desventaja de amplificar el ruido, ya que 1 ADU de error correspondera a
muchos electrones de error.



CCD - Rango dindamico 3

Ejemplo:
Imagina un detector con valores de gain de 5 6 200 electrones por ADU.

El detector atrapa 26,703 electrones, que se convierten en 5,340 o 133 ADU. Como
26,703 = 5,340 x5 + 3 =133 x 200 + 103, se pierden 3 y 103 electrones en el proceso
de digitalizacion, respectivamente.

El error asociado al proceso de digitalizacién en electrones sera igual al gain!
Asumiendo que el gain permite contar todos los electrones de un pixel a maxima
capacidad, el rango dinamico sobre el cual un detector es util se mide en decibeles:

D(dB) = 20 x log10 (full well capacity / readnoise).



CCD - Bias y overscan

El bias se refiere al nivel de cuentas asociadas a una imagen de cero tiempo de
exposicién, que es distinto de cero.

La conversion analogo-digital de pixeles sin electrones arrojaria una distribucién de
valores centradas en cero que en algunos casos podria ser negativa. Para evitar esto se
agrega un sesgo tipicamente de 400 ADUs.

Para conocer el valor del bias se usan pixeles virtuales en una nueva region llamada
overscan region, generalmente 32 columnas o filas virtuales.

Si no existe un overscan region se debe tomar una imagen con cero tiempo de exposiciéon
para conocer el nivel de bias. Si la imagen bias tiene estructura se debe usar un valor bias
independiente para cada pixel, tomando la mediana de al menos 10 imagenes bias.

La desviacion estandar de la distribucién de valores de imagenes bias es el ruido de
lectura dividido por la ganancia (gain):

O,..[ADU] = Readnoise / Gain



CCD — Toma de imagenes



Escalas

La razon focal (f/) del telescopio determina el poder de aumento de un telescopio,
pero el area de su espejo primario determina el poder de coleccién de fotones:

f/ = largo focal del espejo primario / diametro del espejo primario

El tamafo de la imagen en un detector CCD sera proporcional al tamano del CCD e
inversamente proporcional a la razén focal:

Q [arcsec] = 206,265 x p /1,000 x f

donde p es el tamano del detector en micrones y f es el largo focal del espejo
primarion en mm.

Ejemplo, un telescopio de 1 m de diametro, razén focal f/ de 7.5, tamafo de pixel
de 15 um tiene una resolucion de 0.41 arcsec/pixel. El seeing de los mejores sitios
astronédmicos es menor a 1” en la mayoria de los casos, siendo menor a 0.5” en
Casos excepcionales.



Imégenes — Flat fielding

La eficiencia cuantica del CCD puede variar de pixel a pixel, para corregir este
efecto las imagenes deben ser divididas por una imagen flat.

Para obtener una imagen flat se necesita tomar una imagen de un campo
uniformemente iluminado, lo que no siempre es facil de hacer.

Algunos métodos usados consisten en tomar imagenes de una pantalla
iluminada al interior del domo del observatorio, o tomar varias imagenes del
cielo al amanecer o atardecer y usar un filtro mediana para eliminar una posible
contaminacién por estrellas.

Los “flats” deben ser tomados para cada filtro instalado en la camara.




Imégenes — Flat fielding 2

Dada la dependencia con longitud de onda de la eficiencia cuantica, idealmente
las imagenes flat deberian tomarse sobre objetos con la misma distribucion
espectral del objeto a estudiar, lo que no es posible en la practica.

Una mejor solucién, aunque no perfecta, es tomar flats del cielo nocturno, pero
esto demandaria mucho tiempo de exposicién y no es utilizada en la practica.

Un ejemplo del problema: tomar imagenes de objetos muy rojos cuando se
tomaron flats en el amanecer en una parte relativamente azul del cielo. Es
posible que la variaciéon de la eficiencia cuantica entre los pixeles en el rojo (lo
gque queremos conocer) sea muy distinta a la variacidon de la eficiencia cuantica
en el azul (lo que medimos realmente).

El flat fielding es aun un problema abierto!



Imégenes — Readnoise y gain

Una manera de calcular el readnoise y gain es tomar dos imagenes flat (F, y F)) y
dos imagenes bias (B, y B,) y usar las siguientes féormulas (barra superior
corresponde a la media):

(F,+F,)—(B,+B,)

>
Ofr _r,~ Ug B,

Gain=

Gain-op _p

V2

Readnoise =



Imagenes — rayos cOsmicos

La Tierra estda continuamente siendo bombardeada por particulas muy
energéticas que en algunos casos pueden golpear el detector. Estas particulas
pueden causar artefactos en las imagenes que deben ser eliminados. Cuando las
particulas son muy energéticas pueden crear lluvias de particulas que hacen
brillar el cielo.

La forma mas comun de eliminarlos cuando golpean al CCD es usar la mediana
de varias imagenes, por lo que es comun dividir las exposiciones en al menos
tres exposiciones de menor tiempo, o un nidmero impar mayor a tres.

]

Primary cosmic ray |
[}




Iméagenes — razéon sefial a ruido 1

Es el concepto mdas importante en astronomia y otras ciencias experimentales.

La “ecuacion del CCD” es la siguiente:

S _ N
N \/Nobj+n

obj

(Ng+N,+Np)

pix

donde N es el niUmero de fotones detectados de la fuente, n  es el numero de
pixeles donde se distribuye el objeto, N, es el nidmero de fotones por pixel
provenientes del cielo, N, es el nimero de electrones por pixel debido a corriente
oscura y N_? es el cuadrado del numero de electrones debidos a errores de lectura.

Un objeto es “brillante” cuando la sefal a ruido es aproximadamante la raiz
cuadrada del numero de fotones provenientes de la fuente. Para una fuente débil
n,, €s muy importante, lo que esta dado principalmente por el seeing del lugar.
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Iméagenes — razon sefial a ruido 2

El valor de senal a ruido recomendado depende de lo que se quiera medir. Por
ejemplo, para detectar un objeto sobre el fondo del cielo usualmente se necesita
una sefal a ruido de ~5, para medir una variacion del 1% del brillo de una estrella,
se necesita una sefal a ruido de 10,000, o para medir una variaciéon de 1/1,000 se
necesita una senal a ruido de un millén por lo menos.

Una ecuacion mas exacta que toma en cuenta los errores en la determinacion del
brillo del cielo y los errores en la conversién analogo-digital es la siguiente:

S N

obj

N

n..
. pix \ 2 2 2
N ,i+n (14 . ) (Ng+N,+NR+G o)
B
donde ahora n, es el numero de pixeles usados para promediar el ruido del
cielo, G es la ganancia y o, es una estimacion del ruido introducido por el

conversor analogo-digital (aproximadamente 0.289). Estos términos
adicionales son generalmente despreciables.



Iméagenes — razon sefial a ruido 3

Ignorando los términos introducidos en la diapositiva anterior, la dependencia con
el tiempo de integracion y el drea del espejo primario del telescopio en la ecuacion
de senal a ruido es la siguiente:

S NAt
N_\/ 2
NA t+n,,(NgAt+Npt+ Nyg)

donde ahora las cantidades que van acompafadas por el tiempo de integracion t
son cantidades por unidad de tiempo y las que van acompafadas por el area del
espejo primario A son cantidades por unidad de area. Esta es una aproximacion,
porque la corriente oscura no es siempre lineal con el tiempo de exposicién.

Ignorando el ruido de lectura, se observa que la razén sefial a ruido es
aproximadamente proporcional a la raiz cuadrada del tiempo de integracion.

Ignorando el ruido de lectura y la corriente oscura (i.e. objetos brillantes), se
observa que la razén sefal a ruido es aproximadamente proporcional a la raiz
cuadrada del area del espejo primario telescopio, es decir, es proporcional al
diametro del telescopio.



Iméagenes — razén sefial a ruido 4

Si bien dijimos que la razon senal a ruido es aproximadamente proporcional al
didmetro del telescopio, esto no es verdad cuando se usa éptica adaptativa.

Recordemos que usando éptica adaptativa es posible recuperar el disco de Airy de
una fuente puntual, cuyo diametro es inversamente proporcional al diametro del
telescopio. Es decir, el nUmero de pixeles que cubre un objeto en el CCD (n,, en la

ecuacidon anterior) sera inversamente proporcional al diametro del telescopio al
cuadrado, o al area del telescopio:

S NA't

N

A
NA t—l—n(;ixjo(NSAt+NDt+Ni)

donde n_° y A° son un nimero de pixeles y area de referencia. Es decir, la

contribucién del ruido del cielo serd aproximadamente constante y no proporcional
al didmetro del telescopio. La contribucidon de los términos asociados a la corriente
oscura y ruido de lectura son aprox. constantes asumiendo que se usa binning de
3x3 con un tamano de pixel menor. En el caso del ruido asociado al cielo si bien el
nuimero de pixeles puede ser el mismo, el angulo sélido si es menor..
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Iméagenes — razon sefial a ruido 5

Ejemplo:

Una observacién de 300 segundos hecha con un detector CCD en un telescopio de
1 m de diametro. La escala del detector es de 2.6 arcsec por pixel. El ruido de
lectura es de 5 electrones por pixel, la corriente oscura es de 22 electrones por
pixel por hora, el gain es de 5 electrones por ADU.

Usando 200 pixeles del fondo para estimar la emision del cielo estimamos un valor
de 620 ADU/pixel.

Asumiendo que la fuente cae completamente en un pixel (i.e. seeing menor a 2.6
arcsec y buena suerte al posicionar el CCD) y que, después de restar el cielo, la
corriente oscura y el ruido de lectura, medimos 24,013 ADU del objeto, se tiene:

S _ 24,013 ADU-G
N 24,013 ADU-G+(1+1/200)-(620 ADU-G+1.8+5%)

~342~+/24,013 ADU-G~347

Es decir, la razén a ruido es alta y su razén a ruido esta bien aproximada por la
raiz del nimero de electrones detectados, o la raiz de 24,013 x 5.



Iméagenes — Reduccion de datos

Ya estimado el tiempo de integracién para obtener una razén de senal a ruido
deseada tomamos varias imagenes del objeto que queremos estudiar, varias
exposiciones de corriente oscura y varias exposiciones de imagenes flat.

El formato de imagenes astrondmicas se conoce como FITS, o “Flexible Image
Transport System”. Este formato le asocia un arreglo de ADUs y un header a
cada imagen. El header contiene informacidon importante para el proceso de
reduccién y clasificacién. El proceso de reduccién es el siguiente:

1. Restar el promedio de las imagenes de corriente oscura tomadas con el
mismo tiempo de exposicién que la imagen ciencia. Estas imagenes ya tienen
incorporado el efecto del bias.

2. Dividir la imagen resultante por el promedio de las imédgenes flat normalizadas
a uno. Esto nos dara una imagen ciencia del cielo mas el objeto.

3. Elegir una zona del CCD donde haya cielo y usar la mediana de esta region
para estimar el nivel de emisién del cielo. Restar este valor a la imagen. El
resultado es una imagen del objeto tal como se veria desde el espacio, aunque
con mas ruido asociado y con distorsiones atmosféricas.

4. Realizar las mediciones cientificas deseadas sobre la imagen resultante
(fotometria, astrometria, espectroscopia si la luz fue interceptada por un prisma)
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