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GLOSARIO

ACIMUT: una de las coordenadas utilizadas en el sistema horizontal, que mide la distancia
angular a lo largo del horizonte desde el punto cardinal norte, en direccion al este, hasta el punto
en que el meridiano que pasa por el objeto corta é€l.

AFELIO: el punto de la 6rbita de un cuerpo del sistema solar en que este se encuentra a la
méxima distancia del Sol.

AGRUPAMIENTO EXTERNO: combinacion de lineas de foto-celdas numeradas de tres en tres.
ALTURA: una de las coordenadas del sistema horizontal, es la distancia angular medida sobre

un meridiano que une el cenit con el nadir, desde el horizonte hasta el objeto.

ANCHO DE BANDA: El rango de frecuencias o longitudes de onda que un receptor puede
detectar a la vez.

ANO LUZ: es una medida de distancia, que equivale a la distancia que recorre la luz en un afio,
viajando a 300,000 km/s.

APERTURA: el diametro de una abertura o del lente o espejo primario de un telescopio.

AREA DE ALMACENAMIENTO: region de un arreglo lineal, donde se almacenan las cargas
eléctricas.

ASCENCION RECTA: una de las coordenadas celestes que mide la distancia angular a lo largo
del ecuador celeste, desde el punto vernal hasta la interseccion del circulo horario que pasa
sobre el objeto; se mide en horas minutos y segundos

ASTROFISICA: la parte de la astronomia que trata principalmente de la fisica de las estrellas,

sistemas estelares y materia interestelar, ademés de las atmdsferas y estructuras del sol y los
planetas.

ATOMO EXCITADO: un &tomo en el cual un electrén se ha movido de una 6rbita menor a una
mayor.

BIAS: imagen del ruido térmico producido por el detector CCD.
BINARIA ECLIPSANTE: un sistema estelar binario en el cual las estrella se eclipsan

mutuamente.

BLOOMING: saturacion de carga eléctrica, debida a una sobre exposicion de luz en los pixeles
del CCD.
BRILLO: la energia por unidad de area por segundo que emite un objeto, el flujo.
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BYTE: palabra de 8 bits.
CALOR: la energia cinética de los movimientos aleatorios de las particulas de un objeto.

CAPACITOR: dispositivo discreto, que almacena energia eléctrica.
CLASIFICACION LUMINOSA DE ESTRELLAS: la caracterizacion de estrellas que tienen la

misma temperatura superficial pero diferente tamarfio lo que da diferentes luminosidades.

CLOCKING: cambio de nivel logico para remover las cargas que se encuentran en un pozo de
potencial que corresponde a un pixel.

COLD FINGER: pieza metélica de aluminio donde va alojado el chip CCD.

COMPUERTA: terminal que permite el paso o el bloqueo de un paquete de cargas eléctricas.
COMPUERTA DE AREA DE ALMACENMIENTO (SAG): es el terminal que permite el paso de
las cargas eléctricas de la region del area de almacenamiento al registro de resie.

COMPUERTA DE AREA DE IMAGEN (IAG): es el terminal que permite el paso de las cargas
eléctricas de la region del area de la imagen.

COMPUERTA LOGICA: circuito integrado que realiza las funciones logicas. AND, OR, NAND,
NOR, NOT, YES, XOR, XNOR.

COMPUERTA NOT: compuerta digital que invierte el estado ldgico.

CONJUNCION: la configuracién de un planeta cuando este tiene la misma ascension recta que

el sol; o la configuracion en que dos objetos celestes tienen la misma ascension recta.
CONJUNCION INFERIOR: la configuracion en que un planeta inferior tiene la misma longitud
que el Sol, y este se encuentra entre la Tierra y el Sol.

CONJUNCION SUPERIOR: la configuracion en que un planeta tiene la misma longitud que el
Sol, pero el planeta esta mas lejos de la Tierra que el Sol.

CONVECCION: proceso de transferencia de calor en el cual la energfa es transportada de una
region caliente a otra mas fria por medio de un flujo de materia.

CONVERSOR ANALOGO DIGITAL (A/D): circuito integrado que transforma una sefial analoga
en digital, los niveles de digitalizacion depende del nimero de bits del chip.

CUADRO MAESTRO: es la suma de varias imagenes digitales.

CUENTAS: valor que se le asigna a la digitalizacion de una sefial eléctrica.

CURVA DE CRECIMIENTO: parametro tipico para la estimacion de la apertura de medicion en
fotometria diferencial para el programa AIP.

CURVA DE LUZ: la grafica de la luminosidad de una estrella variable en funcion del tiempo.

DECLINACION: distancia angular de un objeto entre el ecuador celeste (desde 0° hasta 90°)y
el polo norte (positiva) o sur (negativa).
DETECTOR DE CARGA ACOPLADA: un arreglo de fotodetectores de radiacion

electromagnetica.
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DiA JULIANO: sistema de calendario en el que a cada dia del afio se le asigna un nimero
particular empezando en la fecha 1-1-4713 A.C.
DIAGRAMA DE HERTZSPRUNG RUSSEL: un grafico de luminosidad o magnitud absoluta

versus la temperatura o tipo espectral.

DIFRACCION: dispersion de la luz cuando esta pasa por un obstaculo 6 el borde de un cuerpo
opaco.

DISPERSION: es la separacion de luz blanca, en sus distintas longitudes de onda que la
componen, al ser refractadas en diferentes angulos.

DISPOSITIVO PELTIER: es un arreglo de semiconductores en serie, tipo N 'y P, que se encarga
de establecer un gradiente de temperatura entre las superficies opuestas cundo circular una
corriente a través de los terminales del dispositivo.

DOPANTES: atomos que alteran las propiedades intrinsecas de un semiconductor.

ECLIPTICA: la trayectoria aparente del Sol respecto a las estrellas fijas.

ECUADOR CELESTE: la proyeccion del ecuador terrestre a la esfera celeste, el ecuador celeste
divide el cielo en dos hemisferios celestes.

EFECTO FOTOELECTRICO: efecto mediante el cual se desprenden electrones en un material
al interactuar con un haz de fotones de una determinada frecuencia.

EFEMERIDES: tablas que registran la posicion de los objetos celestes y los eventos
astrondmicos.

EFICIENCIA CUANTICA: razén entre los fotones detectados y los electrones que se producen
en la interaccion en un detector optico, para una longitud de onda dada.
ELECTRON: particula subatomica con carga negativa, mucho menos masiva que el proton y el

neutron y que Orbita al nucleo en zonas definidas estadisticamente. Con una carga eléctrica de
1.16x 10-31columbios.

ELECTRON-VOLTIO (eV): una unidad de energia que es lo equivalente a la energia necesaria
para mover a un electron con una diferencia de potencial de 1 voltio.

ENERGIA TERMICA: la energia que posee un cuerpo en virtud del movimiento de sus
particulas.

EQUINOCCIO: es el momento en que el sol esta en el ecuador celeste, son los dias en que el
dia'y la noche tienen igual duracion.

ESCALA DE MAGNITUDES: escala astronémica de brillo.

ESFERA CELESTE: modelo matematico que permite describir el cielo que observamos como

una gran esfera con un radio bien grande y la tierra esta en su centro.
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ESPECTRO: un arreglo de colores que se obtiene cuando la luz pasa por un medio dispersivo.
ESPECTRO CONTINUO: es un espectro de luz que compromete radiacion de un rango continuo
de longitudes de onda o frecuencias.

ESPECTRO DE ABSORCION: un espectro que contiene lineas de absorcién, causadas cuando
la luz de un espectro continuo pasa por un gas relativamente frio y denso.

ESPECTRO DE CUERPO NEGRO: un espectro continuo emitido por un cuerpo negro la
intensidad de cada longitud de onda esta dada por la ley de Planck.

ESTRELLA: es una enorme bola de gas, dentro de las cuales se producen reacciones
termonucleares que producen energia térmica y de radiacion.

ESTRELLAS BINARIAS: es un par de estrellas que revolucionan alrededor del centro de masa
del sistema.

EXCITACION POR FOTON: es la excitacion de un 4tomo o un ion a un estado de energia mas
alto debido a la interaccion de la particula con un foton de una longitud de onda definida.

EXTINCION ATMOSFERICA: Disminucién del brillo de un objeto celeste debido a la absorcion
atmosférica terrestre.

FIFO: memoria que opera con un registro de serie en el orden de primer dato que ingresa, primer
dato que sale.

FILTRO: dispositivo adaptado a la Optica de un detector que permite el paso de determinadas
longitudes de onda.

FLAT: imagen del ruido producido por las diferencias de sensitividad de los pixeles de un
detector CCD.

FLUJO: la cantidad de energia que pasa por una area determinada en un tiempo determinado.

FOCO: el punto en el eje dptico de un telescopio en que se concentra la radiacion.
FONOMETRIA: rama de la astronomia que mide la radiacién que nos llega de un objeto celeste.
FOTOMETRO: instrumento con el que se mide la radiacién procedente de un objeto celeste.
FOTON: es una unidad discreta de la radiacion electromagnética

FWHM: Full Width Half Maximum, Ancho a la mitad de la altura.
INDICE DE COLOR: la diferencia entre las magnitudes de un objeto, medidas a diferente

longitud de onda para determinar su color y de aqui su temperatura.

INTERFERENCIA: un fenémeno en el comportamiento de la ondas que cuando se mezclan, su
amplitud puede aumentar o ser nula.

LATITUD: coordenada esférica, es la distancia angular medida sobre un meridiano desde el

ecuador hasta el circulo menor paralelo al ecuador que pasa por el punto de interés.
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LONGITUD: coordenada esférica, es la distancia angular mediada sobre el ecuador desde un
meridiano de referencia hasta el meridiano que pasa por el punto en estudio.

LONGITUD DE ONDA: distancia entre dos maximos 0 minimos sucesivos, en una onda, €s uno
de los parametros necesarios para caracterizar una onda.

LUMINOSIDAD: energia total que radia una estrella por unidad de tiempo.

LUMINOSIDAD ABSOLUTA: relacion entre la luminosidad de una estrella y la luminosidad del
Sol.
MAGNITUD: medida del flujo de la radiacion de un cuerpo celeste.

MAGNITUD ABSOLUTA: magnitud aparente que tendria un cuerpo celeste si se encontrara a
10 parsecs de distancia.

MAGNITUD APARENTE: medida del flujo de radiacion de recibida de un objeto celeste aqui en
la Tierra.

MAGNITUD BOLOMETRICA: brillo de una estrella en todas las longitudes de onda.

MASA DE AIRE: espesor de la atmosfera terrestre que depende de la altura del objeto en el
cielo.

MECANICA CELESTE: rama de la astronomia que estudia el movimiento y las interacciones

gravitacionales de los cuerpos del sistema solar.

MERIDIANO: elemento de una geometria esférica, es la porcion de circulo que une los polos.
MERIDIANO CELESTE: meridiano que une los polos en cualquier sistema de coordenadas
celestes.

MULTIPLEXOR: circuito digital que permite seleccionar de varias entradas una sola.
NADIR: punto en la esfera celeste diametralmente opuesto al cenit.

NIBBLE: palabra de cuatro bits.
NIVEL DE ENERGIA: en el modelo atomico de Bohr, es uno de los posibles estados de un

atomo con una energia particular para cada estado.

NODO DE DETECCION DE CARGA: amplificador que transforma paquetes de carga eléctrica
en niveles de voltaje.

NUMERO BINARIO: numero en base dos, correspondiente al valor 0 y 1 que se le asigna el
nivel Idgico 0 al potencial mas bajo y 1 al potencial mas alto, dependiendo de la tecnologia
electronica que utilice.

OBJETIVO: elemento optico principal de un telescopio, es un espejo si el telescopio es de tipo

reflector y una lente si es de tipo refractor.
OCULAR: lente que se coloca después del punto focal de un telescopio es el elemento optico

que forma la imagen.
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OFFSET: desviacion del parametro normal de funcionamiento de una sefial eléctrica.
OPOSICION: es la configuracion que se da cuando algun planeta exterior se encuentra a 180

grados del Sol en la esfera celeste.

PARALAJE: cambio aparente en la posicion de un objeto debido al cambio de posicion del
observador

PARSEC: distancia a la cual se encuentra un objeto que tiene un angulo de paralaje
heliocéntrico de un segundo de arco. Un parsec equivale a 3.26 afios luz.

PERIHELIO: punto en una orbita alrededor del Sol, en que el cuerpo se encuentra méas cerca del
Sol.

PIXEL: Abreviatura en inglés de elemento fotografico (picture element), es el elemento mas
pequefio de una imagen digital producida por un CCD.
PODER DE RESOLUCION: es el poder del telescopio que permite resolver objetos puntuales

que se encuentran separados una distancia angular bastante pequefia.

POLO CELESTE: es uno de los puntos en que la proyeccion del eje de rotacion de la Tierra
corta la esfera celeste.

POLO NORTE CELESTE: punto en que la proyeccion del polo norte terrestre corta la esfera
celeste, es el punto alrededor del cual aparentemente gira la esfera celeste.

POLO NORTE MAGNETICO: punto del campo magnético de un cuerpo del cual las lineas de
campo surgen.

POLO SUR CELESTE: punto en que la proyeccion del polo sur terrestre corta la esfera celeste,
es el punto alrededor del cual aparentemente gira la esfera celeste.

POLO SUR MAGNETICO:I punto del campo magnético de un cuerpo del cual las lineas de
campo surgen.

PREAMPLIFICADOR: etapa previa a la amplificacion de una sefial eléctrica con una ganacia
definida.
REFLECTOR NEWTON: es un telescopio reflector que usa un espejo plano diagonal para

formar la imagen a un lado del tubo 6ptico.

REFRACCION: es cambio de direccion de un rayo de luz, cuando este cambia de medio.
SECUENCIA PRINCIPAL: region en el diagrama H-R que es ocupada por las estrellas que
convierten hidrogeno en helio, y en la que se encuentran un 90% de las estrellas.

REGISTRO DE SERIE: linea de registro perpendicular a la direccion del movimiento de las

cargas.
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RELOG DE PULSOS (CLOCK): generador de pulsos con una frecuencia definida, se lo utiliza
para hacer funcionar cualquier sistema digital.
SEGUNDO DE ARCO: es la trecientosesentava parte de un grado.

SMITH-TRIGGER: compuerta que controla el disparo de una secuencia digital.
SUPER PIXEL: agrupamiento de tres lineas de pixel para forma una sola linea.

TARJETA INTERFASE: dispositivo para acoplar al computador una sefial eléctrica analogica en
digital.
TELESCOPIO: aparato Optico que permite enfocar, recoger y resolver la luz proveniente de

objetos lejanos.

TEMPERATURA: es una medida de la energia cinética de las particulas que componen un
cuerpo.

TEMPERATURA CINETICA: es la medida de la energia cinética media de las particulas de un
objeto.

TEMPERATURA EFECTIVA: es la mejor estimacion de la temperatura de la superficie de la
estrella, considerando a ésta como un cuerpo negro.
TIEMPO UNIVERSAL (UT): hora que corresponde al meridiano 0, es decir al horario del

observatorio de Greenwich, Inglaterra.

TRANSISTOR A TRNASISTOR LOGICO (TTL): tecnologia de integracién y construccién de
circuitos integrados.
TRANSISTOR EFECTO DE CAMPO: dispositivo semiconductor que trabaja con parametro de

voltaje.
UNIDAD ASTRONOMICA: unidad de distancia empleada en astronomia equivalente a la

distancia media de la tierra al sol, es decir, 150 millones de Km.
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RESUMEN

Se armo una cdmara CCD del tipo disefiado por los astronomos Richard Berry — Veykko Kanto
y John Munger, con el fin de acoplarla al telescopio Meade de 16 del Observatorio
Astrondmico de la Universidad de Narifio y convertir al sistema en un dispositivo para medir
algunos parémetros fisicos planetarios y estimar la brillantez de los cuerpos celestes mediante la

aplicacion conjunta del software especializado.

Se obtuvo una gran cantidad de fotografias digitales las cuales se las procesé con el fin de
reducir los ruidos asociados con el bias y las cuentas oscuras. Posteriormente se realizo la

correccion de cuadro plano a todas las imagenes.

Una vez calibrado el sistema telescopio-camara CCD, se empled para realizar fotometria de
gran precision mediante los programas MAXIM-DL y AIP, obteniendo de esta manera la curva
de luminosidad de la estrella variable Algol y ademas se midieron distancias aparentes entre las

estrellas que componen el campo de vision.
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ABSTRACT

It was built a CCD camera as designed by the astronomers Richard Berry— Veykko Kanto and
John Munger, with the purpose of fitting it together with the Meade 16 telescope of the
Astronomical Observatory- University of Narifio, and thus making the system become a device to
measure some physical planetary parameters and estimating the brightness of celestial bodies

through the use as a whole of the specialized software.

It was obtained a great deal of digital photographies which were processed intended to reduce
the noise associated with the bias and the dark counts. Later on it was made the correction of de

flat frame to all the images.

After the system telescope- camera CCD was calibrated, it was used to develop big accuracy
photometry through the programs MAXIM-DL and AIP, getting by this means the brightness curve
of the variable star Algol and besides the apparent distances between the stars which constitute

the visual field were measured.
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“Las ideas y conclusiones aportadas en este trabajo de grado, son de responsabilidad exclusiva de los autores”

Articulo primero del acuerdo N° 324 de Octubre 11 de 1966, emanado del Honorable consejo Directivo de la

Universidad de Narifio.
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INTRODUCCION

Los sistemas de fotografia digital han evolucionado mucho en estos tiempos. La camara CCD se
utiliza para capturar la imagen mediante un chip sensor denominado CCD, del inglés "Charge
coupled device" o dispositivo de carga acoplada, en lugar de una pelicula fotosensible tradicional.
Existen muchos tipos y clases de chips que se utilizan para la construccion de las camaras CCD;
por ejemplo la “Cookbook” 211 hecha por Texas Instruments emplea el TC211 CCD, este es un chip
usado en las camaras Lynxx-PC, la SBIG ST-4 y la Electrim EDC-1000. La imagen obtenida por
este chip es de 192 pixeles de ancho por 165 de profundidad. Estas camaras son adecuadas para
captar imagenes de la luna, los planetas, encontrar supernovas en diferentes galaxias, escudrifiar el
cielo profundo o realizar fotometria precisa de las estrellas. Otra camara de mayor resolucion es la
“Cookbook” 245 hecha por Texas Instruments que emplea el TC245 CCD, este chip tiene 252

pixeles de ancho por 242 de profundidad y fué utilizado en el presente trabajo.

Cuando la imagen de un cuerpo celeste incide sobre el CCD, la luz es convertida en una sefal
eléctrica analogica, que luego se transforma en digital. Para realizar un buen trabajo en astronomia,
el CCD debe ser enfriado, para eso el CCD es montado sobre el enfriador termoeléctrico, que se

encarga de extraer el calor excesivo.

El computador, el software y el hardware externo, juegan tres papeles importantes en el
funcionamiento de la cAmara: a) enviar 6rdenes, b) recibir datos y c) procesar las sefiales finales
para ser visualizadas en el monitor. En el momento de ubicar con el telescopio un objeto celeste, se
envia una orden al computador para que la informacion viaje desde la cdmara CCD hasta éste y
sea presentada en el monitor por medio de la interfase adecuada, que se encarga también de

suministrar energia para poner en funcionamiento los componentes electronicos internos.
Por la eficiencia cuantica que ofrece el chip CCD, permite realizar fotometria de precision,

convirtiendo al telescopio en un instrumento para la medicion de pardmetros fisicos. Con las

imagenes obtenidas y un programa adecuado, se puede procesar la informacion digital hasta
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optimizar los resultados para lograr propdsitos cientificos en la astronomia, como también es posible
construir un mosaico de imagenes para obtener un campo mas amplio de informacion de una zona

del cielo que no se lograria con el formato anélogo existente.

1.1. TITULO

CONSTRUCCION DE UNA CAMARA CCD A BAJO COSTO PARA MEDIR DIAMETROS
APARENTES DE CUERPOS ASTRONOMICOS Y ESTIMAR LA MAGNITUD DE BRILLANTEZ
RELATIVA ESTELAR.

1.2 OBJETIVOS

1.2.1 Objetivos generales

» Construir y poner en funcionamiento eficiente la camara CCD de bajo costo a fin de dotar al

Laboratorio de Fisica de la instrumentacion basica en astronomia.

» Obtener imagenes digitales de cuerpos celestes de alta calidad.

» Reducir en lo posible las diferentes clases de ruido que estan presentes en el funcionamiento
de la cdmara CCD.

» Medicion de la magnitud de brillantez relativa de una estrella variable.

> Medir las distancias entre las estrellas.

1.2.2  Objetivos especificos

» Construir el cabezote de la camara.

» Elaborar el sistema de enfriamiento que opera con efecto “Peltier”

» Armar las tarjetas de preamplificacion e interfase.

» Construir la fuente de poder y sus tres sub-fuentes para el funcionamiento de los dispositivos
que componen la cdmara CCD.

» Elaborar la acometida para conectar los dispositivos al computador.
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» Realizar el sistema de circulacion de agua para la camara de enfriamiento.

» Familiarizarse con el software en la obtencion de im&genes digitales.

» Examinary calibrar cada una de los dispositivos elaboradas.

» Obtener imagenes experimentales y reducir los ruidos diversos que estan presentes en la
informacion.

» Obtener mediciones de algunos parametros fisicos planetarios

» Obtencion de un fragmento significativo de la curva luminosa de la estrella variable Algol.

1.3 CAMARA CCD

1.3.1  Marco teérico. El fundamento fisico de la camara CCD esta enmarcado basicamente en el
efecto fotoeléctrico. El cual consiste que al interactuar un haz de luz sobre la superficie de un metal
polarizado, éste emite electrones hacia el &nodo y el nimero de electrones emitidos es proporcional
a la intensidad de la radiacion incidente. La energia que posee cada electron emitido depende

fundamentalmente de la frecuencia de la radiacion incidente y no de la intensidad del haz luminoso.

La energia cinética maxima de los fotoelectrones depende de la frecuencia, no de la intensidad de la
luz incidente. En 1905 usando los nuevos conceptos de la mecéanica cuantica, Einstein supuso que la
radiacion incidente consistia en paquetes de energia localizada que viajan con la velocidad de la luz
y desarrollé asi correctamente la teoria del efecto fotoeléctrico. La ecuacion fotoeléctrica de Einstein
determina que:

Kmax =AV, =hv -¢ 1)
Donde:

K max: Energia cinética maxima en Julios.

h: Es la constante de Planck igual a 6.25x10-34j.s,
V! Es la frecuencia en Hz,
@ Es la funcion trabajo, que es la cantidad minima de energia requerida para extraer un

electron de la superficie del metal.
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Cuando Kmax = 0, entonces v = vo que corresponde a la frecuencia umbral, esta es la frecuencia
minima de la luz incidente que empezara a extraer a los electrones de la superficie del metal. Para
frecuencias v <V, no hay suficiente energia incidente para remover electrones de la superficie de
metal y no se puede apreciar efecto fotoeléctrico. Si v > v, la emision empieza sin demora
observable de tiempo, aun para la luz incidente de intensidad muy baja. En la ecuacion. (1) el

potencial de frenado V, depende de la funcion trabajo y de la frecuencia de la radiacion.

Figura 1. (a) Esquema del experimento fotoeléctrico, (b) Esquema del efecto fotoeléctrico en un
semiconductor

"
o oo mctal I."L LUZ monoonimsaicy mcidens

gl [l Y

sleciones saput=ados

N [ W i1
Catods =% Fotones
i i [ ‘{ }& Fotones

& i Cotmpueta

Bislarte de Si

e .'I- ,
(%)
@ =

Pues bien, cada celda del sensor CCD esta construida de un material semiconductor que al excitarlo

N ~-Pozo de
Substatnde SiP 0 W@ potencial
W (b)

Fotopuerta MOS

con un haz luminoso libera electrones, cuyo nimero se ajusta a la estadistica de Poisson y por tanto

depende de la eficiencia cuantica del dispositivo.

Para que la interaccion ocurra, se necesita en el silicio un minimo de energia correspondiente a
1.13ev equivalente a una longitud de onda de 11000 A, tanto para el chip TC211 como para el
TC245. El chip CCD opera a un rango de longitud de onda mayor que las camaras convencionales;

el orden de operatividad esté entre los (4000 y 7000 A), mirar la figura 2.

Los sensores mas econdmicos suelen ser de iluminacién frontal “front-side illuminated”. Pero la luz,
al tener que atravesar el aislante de dioxido de silicio, es en parte absorbida en las longitudes de

onda mas cortas y la eficiencia cuantica disminuye.
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Figura 2. Eficiencia cuantica en funcion de la longitud de onda de la cAmara CCD y otros sensores
luminosos. (Quijano A. P&ag. 7. Gréfica tomada del manual de Manejo-Cuidado—Aplicaciones y

limitaciones de la camara CCD,)
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Los sensores de iluminacion trasera “back-side illuminated”, poseen una eficiencia cuantica mucho

mas elevada porque los electrodos se encuentran en la parte inferior de la matriz CCD.

Figura 3. Eficiencia cuantica en funcion de la longitud de onda. ( Grafica tomada de la pagina Web
http://www.astrogea.org/instrumental/ccd/prestaciones.htm Pag.1)
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Para aumentar la eficiencia cuantica de los sensores suelen darse tratamientos antirreflectante que
pueden ser especiales para determinadas longitudes de onda (como UV), o incluso recubrirse de
sustancias fluorescentes que se excitan en el ultravioleta y reemiten en longitudes de onda visibles,

como en el caso del telescopio espacial Hubble.

1.3.2 Materiales y métodos. En 1920, los astronomo Edwin Hubble y Humason desde el
Observatorio del Monte Wilson, con ayuda de un telescopio de 100 pulgadas, lograron recolectar en
placas fotogréficas de cristal el espectro de galaxias distantes y en las cuales se observaba el
famoso desplazamiento hacia el rojo que fue explicado luego creando el modelo conocido como el
de la Expansion del Universo o teoria del Big Bang en Cosmologia.

Con el gran avance técnico de la electronica se disefiaron nuevas metodologias fotograficas y desde
la década de los sesenta, se han empleado sensores CCD a fin de obtener imagenes planetarias con

las naves teledirigidas Mariner, Viking, Voyager. Pionner.

En la década de los noventa, la NASA envi6 al espacio el Telescopio Espacial Hubble con el fin de
explorar el cielo profundo. En este telescopio estan dispuestos varios detectores CCD para registrar
fotografias digitales y con ellos se han capturado imagenes fantasticas, imposibles de obtener con

los métodos tradicionales.

En la década del 60 hacen su aparicion en la industria electronica dispositivos de estado solido
construidos con silicio, los cuales, al ser expuestos a la radiacion electromagnética presenta
propiedades interesantes. Los primeros dispositivos resultaron demasiado costosos. Con la aparicion
de los fototransistores y fotodiodos se pudieron construir circuitos integrados. Esto permitié usar los
dispositivos de silicio como "formadores de imagenes de estado sdlido".

A fines de la década del 70 aparecen las primeras camaras con sensores de silicio de estado solido.

La aplicacion méas importante fué en la television. A raiz de la fabricacion de formadores de imagenes
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de alta calidad surgieron nuevas aplicaciones en diversas areas, particularmente en el campo de la

astronomia.

Tres tipos de dispositivos formadores de imagenes fueron los mas desarrollados:

» CID: Charge Injection Device (Dispositivo de Inyeccion de Carga)
» PDA:Photodiode Array (Arreglos de fotodiodos)
» CCD Charged Couple Device (Dispositivo de carga acoplada)

De estos tres, el CCD es el que ha mostrado mejores resultados a la hora de obtener una imagen de
alta calidad y actualmente es el que mas aplicaciones tienen en astronomia, tanto en espectroscopia
y fotometria como en astrometria. El desarrollo de la tecnologia CCD para la astronomia, comienza
en 1966 cuando un par de ingenieros, de los Laboratorios de Investigacion de la Philips
originalmente concibieron un sistema de transferencia, que se llamé BBD "bucket - brigade device".
Luego las investigaciones de Willards, Boyle y George E. Smith de los Laboratorios Bell buscarony
desarrollaron un sistema que se encarga de “capturar” los fotones en una malla compuesta por foto-
celdas de silicio, originando un patron de cargas eléctricas al interactuar el sensor con una radiacion

de longitud de onda que esté en el rango de operacion del chip CCD.

1.3.3 Camara CCD. Una camara CCD es empleada para captar la imagen de un cuerpo celeste,
su luz incide sobre el chip. La exposicion puede ser de pocos segundos o0 varios minutos. La
imagen en el chip de silicio es electronicamente convertida a un cddigo de numeros binarios y
transferidos a un computador. “Una vez que la imagen esta en el computador, puede ser manipulada
y mostrada en la pantalla del monitor. La habilidad para mostrar un rango muy estrecho de pixeles
les da a las cAmaras CCD una alta velocidad fotogréfica. Con un modesto telescopio, en una
exposicion de 200 segundos se puede observar una galaxia donde el rango del valor numérico
asociado podria estar comprendido entre 0y 1000. El cero representa el rango del negro del cielo y
el 1000 el brillo del nucleo. Sin embargo, si se captura una imagen de la misma galaxia con unos 2
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segundos de exposicion, los numeros tienen un rango mas pequefio desde 0 hasta 10,

correspondiente el 0 al negro del cieloy 10 el nucleo @ .

Basicamente una cadmara CCD es un dispositivo que se coloca en el foco del telescopio. La cabeza
de la camara se conecta al computador. Cuando se toma una exposicion con la camara CCD, la
imagen aparece sobre la pantalla del monitor. La informacion es digital y se la puede almacenar en

el disco duro o flexible.

Figura 4. Diagrama en blogues de las etapas de transmision de informacion de la camara CCD, con
su respectiva fuente de alimentacion y dispositivos.
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1.3.3.1 Partes de una camara CCD:

Cabeza
Componentes electronicos
Fuente de energia

Sistema de Enfriamiento

YV V VYV V V

Software

1.3.3.2 Cabeza de la camara. El proposito de la cabeza de la camara es crear un ambiente seguroy
conveniente para el chip CCD. El ambiente ideal para el chip CCD es un lugar frio y seco. Este
debe proteger al CCD de la luz del ambiente, blindar los campos eléctricos externos y permitir que
la imagen del telescopio y las sefiales eléctricas desde el computador lleguen al CCD.

La cabeza de la camara es simplemente una capsula de metal cilindrica, con una ventana en el
frente para que le llegue la luz del telescopio. Ademas esta compuesta de un conector eléctrico que
se lo emplea para llevar la sefial al computador. En la base de la cabeza se encuentra una cadmara

que contiene agua a fin de remover el exceso de calor producido en el CCD.

1.3.3.3  Parte electronica. EI CCD y el computador son sistemas electronicos que no hablan el
mismo lenguaje, los voltajes y velocidades de operacion que operan el computador y el CCD,
algunas veces no son los mismos. Los subsistemas electronicos de la cAmara a armar consisten en
dos circuitos de tablero impresos. Uno esta localizado en la seccion posterior de la cabeza de la
camaray se denomina Tarjeta Preamplificadora. El segundo esta localizado a aproximadamente 30
cm de distancia y es llamado Tarjeta de Interfase. Las tarjetas se encargan de transmitir la imagen

al computador. Una caja de metal protege a ambas tarjetas.

1.3.3.4 Tarjeta Preamplificadora. La tarjeta preamplificadora posee basicamente dos circuitos:
uno el correspondiente al generador de pulsos o reloj (Clock) que esta conectado al chip CCD vy el
Preamplificador que esta destinado a aumentar substancialmente la sefial analdgica producida en el
sensor. Los niveles ldgicos de operacion de la CCD estan entre 1.75 Voltios correspondiente al
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cero logico y -9.75V correspondientes al 1 Idgico. EI Preamplificador también tiene como funcion la
de remover la polarizacion de voltaje de la sefial con una ganancia de -10 para el chip TC 245y de
-17 para el chip TC211.

1.3.3.5 Tarjeta de interfase. Se encarga de traducir la sefial proveniente del Preamplificador al
computador que debe ser compatible con el programa que permite la visualizacion de la imagen en el
monitor y ademas maneja los pardmetros de la camara. Convierte una sefial analoga en digital de 12
bits. También en esta tarjeta se genera niveles de voltaje regulados a partir de una tensién no
regulado de +/- 15 VDC. Estas tensiones tienen los valores de 5 para circulos digitales, +/- 12y
-9.5V para los circuitos analogos. Ademas se requieren +2.3V y -9.5V para el circuito del reloj
(Clock) del CCD.

1.3.3.6 Fuente de energia. La fuente de energia esta formada por 3 subfuentes separadas:

> Fuente para la electrnica de precision +/- 15 VDC que opera la tarjeta Preamplificadora e
interfase
> Fuente para el enfriamiento termoeléctrico de “Peltier” +/- 5 VDC a 3 amperios que esta

ubicada en la cabeza de la camara

> Fuente para la bomba de enfriamiento +/- 5 VDC a 1 amperio

Ademas de esto, posee salidas de 120 VCA, para conectar el computador y el telescopio

1.3.3.7 Sistema de enfriamiento. El sistema de enfriamiento cumple la funcion de remover el calor
innecesario. Consiste en una camara llena de agua localizada en la base de la cabeza, que esta
conectada a unos tubos plasticos encargados de llevar el agua desde la base de la camara a una
cubeta. Ademas esta conformada por un tubo de cobre enrollado y dispuesto en la cubeta de agua
que absorbe el exceso de calor y una pequefia bomba que hace circular el agua fria. También a la
camara de enfriamiento esta adherido un semiconductor que produce enfriamiento por efecto
“Peltier”. Su funcion es mantener el chip a una baja temperatura con el fin de minimizar la corriente

oscura que influye enormemente en el ruido de la sefial captada.
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1.3.3.8  Refrigeracion termoeléctrica. Los pares termoeléctricos no resultan adecuados para
extraer calor mediante el efecto “Peltier”, debido a que la diferencia entre los coeficientes Seebeck

es muy pequefa. La corriente calorifica “Peltier”, se la determina con la siguiente expresion:

Q=T(ea-€B)IIN 2)
Donde:
Q: Corresponde a la corriente calorifica Seebeck
T: Corresponde a temperatura en grados Kelvin (K).
(&a -€s): Es la diferencia de potencial Seebeck entre las soldaduras en contacto en
microvoltios por grado Kelvin (UV/K)
| Es la intensidad de corriente eléctrica en amperios (A)
N: Es el nimero de pares termoeléctricos.

Por ejemplo, para producir hielo en uno de los lados de una soldadura de hierro y cobre, la T tendria
que ser proxima a 270 K, La diferencia de potencial de las soladuras entre Cuy Fe, ( €cu - €re), €S
aproximadamente 13,7uV/K, conectando a una corriente de 20 Amperios a 10 pares termoeléctricos
dispuestos en serie, al reemplazar estos valores en la ecuacion (2) se obtiene la corriente calorifica

“Peltier”, tal como lo muestra la siguiente ecuacion:

Q=270 K x13,7uV I K x20Ax10 3)
Por lo tanto, al realizar la simple operacion se obtiene una corriente caldrica Q que corresponde a
0.74W @

En 1838, Lenz ensayo y logro con dos pares termoeléctricos de Sh y Bi una diferencia de potencial

“Peltier”

(Esp - €ai) = LO9UV/K 4)

@, ZEMANSKY Mark W. Calor y temperatura. Pag. 428.
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Y convirtié una gota de agua en hielo. Desafortunadamente la eficiencia no era muy buena, debido a
la alta corriente que se le debia suministrar, a la disipacion causada por el efecto Joule, después de
un siglo en (1963) aparecieron en el mercado, frigorificos comerciales de tipo “Peltier”. Se produjo
una gran conmocion al descubrirse compuestos semiconductores con grandes coeficientes de
Seebeck, buena conductividad eléctrica y mala conductividad térmica. Asi un par termoeléctrico de
BixTes tipo P soldado a Bi.Tes tipo N posee un valor de ( €A -€B ) = 423 pV/K, de modo que, con
una corriente de 20 A, y 10 pares a 270 K originan una corriente calorifica “Peltier” de 23 W. Para
nuestra camara, se empleo el TEC CP1 4-71-062, con una resistencia de 1.65 ohmios, que puede
alcanzar una temperatura minima a una potencia media de 7W con un voltaje de alimentacion de 1.5
voltios.

Figura 5. Esquema de un frigorifico termoeléctrico
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1.3.3.9 El computador. Como la cAmara se opera desde un computador, se requiere que éste
envie sefiales de control al CCD y reciba datos via puerto paralelo (que normalmente es usado por
el puerto de la impresora). El software debe ser compatible para arrancar el windows 95 y asi
mantener el control del CCD.
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El software se comunica a través de la interfase y ordena a la cAmara como debe tomar cada imagen
y como regresar los datos de la imagen al computador. Una vez que la imagen ha sido retornada al

computador, el software puede mostrar la imagen sobre la pantalla.

1.3.4 Funcionamiento del CCD. El chip CCD esta formado por una superficie pequefia en forma de
una matriz Cada una de estas areas sensitivas a la luz se llaman fotoceldas. Para evaluar la
cantidad de electrones colectados en cada fotocelda, se transfiere las cargas fila por fila y columna

por columna a un amplificador, el cual produce una tension proporcional al numero de electrones.

Figura 6. Organizacion funcional de la adquisicion de Software (Grafica tomada de la revista CCD
Camera Cookbook, P4g. 118).
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Para formar una matriz de silicio, los fabricantes ubican unas franjas finas denominadas dopantes

(atomos que alteran las propiedades del silicio). Los electrones que han sido liberados no pueden
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cruzar estas franjas, denominadas paredes de canal, las cuales definen las columnas de las
fotoceldas en el CCD. Los electrones del silicio se controlan por las cargas eléctricas cercanas. La
superficie de silicio estd revestida con dioxido de silicio (material aislante) de manera que, los
electrones no escapen de las franjas de material conductor revestido en la parte superior del aislante.
Cuando se aplica un voltaje positivo a las franjas, entonces, pozos de potencial son generados
dentro del silicio. Estos atrapan los electrones libres y hacen que no escapen de su lugar de origen,
es decir, que cuando incide la luz sobre el CCD, una "imagen” equivalente hecha de electrones se

forma dentro del silicio.

Figura 7.  Estructura bésica de una CCD. Incluye compuertas conductoras separadas de un
substrato de silicio mediante una capa delgada aisladora. Los fotones interactian con el silicio
generando electrones que son acumulados en pozos creados por diferentes niveles de potencial
eléctrico en compuertas adyacentes. (Quijano Alberto. Manejo- Cuidado - Aplicaciones 'y
limitaciones de la camara CCD. p. 5)
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Para mover los electrones solamente se necesita levantar o bajar los voltajes de manera regular,
proceso denominado “clocking”. Los electrones son empujados hacia un pozo adyacente en cada
pulso del reloj. Después de cada pulso, las cargas marchan en orden por el silicio hacia el
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amplificador, ya que las franjas o puertas de area de imagen se extienden por toda la foto-celda.
Cada vez que los voltajes de una area de imagen sean accionados, todas las filas de electrones se
mueven por el chip marchando paralelamente hacia abajo. Para traer los electrones al amplificador,
se necesita moverlos a traves de la matriz hacia abajo. En la parte de abajo del chip, los
constructores designan una fila especial del pozo potencial llamada registro de serie. Aqui, las lineas
conductoras son perpendiculares a las franjas de la superficie de ajedrez. Estas se llaman puertas

de registro de serie.

Figura 8. Los mejores observatorios, incluyendo HST, tiene cAmaras basadas en SiTe 1024 pixels
cuadrados, "back illuiminated” CCD (vista frontal) ver aqui el compafiero de “frontal illumiminated".
(Grafica tomada de la revista CCD Astronomy — Winter 1997, Pag.13)

Los electrones de cada foto-celda del CCD pueden moverse al amplificador. Este esta disefiado
para convertir la carga eléctrica representada por los electrones, en una tension o voltaje de salida.

El amplificador es llamado también "nodo de deteccion de cargas".
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El amplificador consiste en una puerta de salida, un diodo invertido conectado a la puerta de un
transistor de efecto de campo (FET). Esta estructura actia como un capacitor. Cuando los
electrones se ubican en él, su voltaje cambia proporcionalmente; detectando el cambio de voltaje
en el transistor y generando un voltaje de salida proporcional a la de su puerta. Esta es la sefial de
salida. También se adiciona a la salida un diodo que es un segundo FET llamado transistor de
recuento. Los electrones son primero admitidos en el diodo de salida, cuando el transistor de
recuento esta apagado y no esta conduciendo. Después el transistor de salida tiene una medida de
carga; el transistor de recuento se enciende y restaura la carga en el diodo de salida a su valor
original. Cuando la puerta de salida es reseteada, la carga es colocada dentro varias puertas de
salida por pequefas cantidades, debido a movimientos fortuitos de los electrones. Esta variacion

fortuita es llamada ruido inicial.

1.3.4.1 Funcionamiento de un chip CCD. Segun Richard Berry® Cuando la luz interactua con una
matriz de silicio, los electrones son liberados de su posicion en la red cristalina, y se mueven
alrededor o emigran dentro del silicio. Sise les aplica un voltaje, una corriente de electrones podra

fluir proporcionalmente a la intensidad de luz que se desprende del silicio.

Los CCDs son fabricados con placas de silicio bastante puro. La estrategia basica es dividir la
superficie del silicio en una matriz con areas finas sensibles a la luz. Cada una de ellas es llamado
foto-celda (Pixel). Para hacer un CCD, el circuito disefiado debe inmovilizar los electrones en su
foto-celda durante una exposicion y después selectivamente mover los electrones a través del silicio
para una amplificacion de tal modo que el numero de electrones liberados en cada foto-celda durante

una exposicion, puedan ser medidos.

Para disefiar una matriz de silicio, los fabricantes de circuitos colocan franjas angostas dopadas
(atomos que alteran las propiedades eléctricas del silicio). Los electrones que han sido liberados, no
pueden cruzar esas bandas dopadas llamadas “channel stops”. Eso define las columnas en las foto-
celdas del CCD.

() BERRY Richard. The CCD Camera Coobook. Pags (22 -23)
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Los electrones libres en el silicio pueden ser controlados por cargas eléctricas cercanas. (Las
palabras “Carga Acoplada” en “Dispositivo de Carga Acoplada” hace referencia a ésto). La superficie
de silicio es recubierta con un material aislante de dioxido de silicio, de tal modo que los electrones
no escapen de las bandas de material conductor, cuando se aplica un voltaje positivo a las bandas,
pozos de potencial son generados en el silicio. Estos atrapan los electrones libres, asi como los
pozos de potencial previenen que los electrones se muevan de su lugar de origen. Esto significa,

que al incidir la luz en el CCD, una imagen hecha de electrones se forma en el silicio.

No obstante, si desea remover los electrones, es necesario levantar y bajar los voltajes de las
bandas en un modo regular, este proceso es llamado Clocking y los electrones son empujados
dentro de los pozos adyacentes después de cada orden. Estos paquetes de carga marchan

ordenadamente hacia el amplificador.

Debido a que esas bandas, o entradas de areas de imagen, se extienden a través de todo el ancho
de las foto-celdas, cada vez que se realiza un Clocking, todas las filas de electrones se mueven

debajo del chip, moviendose en paralelo.

Para movilizar todos los electrones al amplificador, es necesario mover los electrones a través de la
matriz hacia abajo. En la base del CCD, se encuentra una fila especial de pozos de potencial
llamado un registrado serial. Aqui las bandas conductoras son perpendiculares a las bandas del lado
de la matriz; que son llamadas entradas del registrador serial. Después cada fila de electrones se

dirige hacia el registro serial, y luego al amplificador.

El amplificador es disefiado como un mecanismo que transforma carga eléctrica representada por el
paquete de electrones en voltajes de salida. Debido a ésto, el amplificador es llamado “nodo de
deteccion de carga”. El amplificador consiste en una compuerta de salida, un diodo inversamente
orientado, conectado a una compuerta de un transistor de efecto de campo (FET). Esta estructura
actia como un capacitor, cuando el paquete de electrones se coloca en él, su voltaje cambia
proporcionalmente. Al notar el cambio de voltaje, el transistor de efecto campo genera un voltaje de

salida proporcional a la carga de la entrada. Esto es la sefial de salida.
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Adjunto al diodo de salida esta un segundo transistor de efecto campo, llamado transistor de
restablecimiento (reset). Los paquetes de electrones, primero son admitidos por el diodo de salida,
cuando el transistor de reset esta despolarizado. Después que el transistor de salida ha medido la
carga, el transistor reset se polariza y restaura la carga en el diodo de salida a su valor original.
Desafortunadamente, cuando se restablece la compuerta de salida, la carga que se coloca alli varia
en una pequefia cantidad, debido al movimiento aleatorio de los electrones. Esta variacion aleatoria

es denominada ruido de reset.

Leer la imagen de un CCD consiste en tres operaciones: leer la compuerta de salida, leer cada linea

de carga y leer cada linea del arreglo.

Leer la compuerta de salida consiste en dos pasos: leer el voltaje inducido por el paquete de
electrones, seguido por el reinicio de la compuerta de salida de su valor original. Leer una linea
consiste en mover los paquetes de carga individual en la compuerta de salida al subir y bajar el
potencial eléctrico en la compuerta de registro de serie. Finalmente, moviendo las lineas en la
compuerta serial, que consiste en subir y bajar el potencial eléctrico en la compuerta de area de

imagen®

1.3.4.2 Teoria de operacion de un chip CCD. Aunque todos los CCDs trabajan bajo los mismos
principios, la arquitectura de cada CCD es diferente. Los CCDs pueden ser disefiados para imagenes
cientificas, para escaneo de imagenes, imagenes de video o algunos otros usos. La mayor

diferencia obviamente involucra la organizacion a gran escala del Chip.

La forma méas simple para organizar un CCD es como un mecanismo de estructura total. El CCD
genérico descrito anteriormente es un dispositivo de este tipo, porque la imagen total se registra de
una vez. Sin embargo, hay un problema con el mecanismo de estructura total: en ocasiones la luz
continua afectando el Chip, creando una subimagen cuando se esta registrando la primera. El CCD

TC211 es un mecanismo de estructura total.

® BERRY Richard, The CCD Camera “Cookbook” Pags. (23 - 25)

72



Para las camaras de video y otras que deben operar a alta velocidad, los disefiadores de CCDs
pueden optar por construir un mecanismo de transferencia interlineal. En este disefio alternan filas
de foto-celdas que estan cubiertas con una mascara opaca y compuertas especiales extendidas a
través de todo el CCD de arriba a bajo. Para leer una imagen, los paquetes de carga son removidos
del area sobre una fila, hacia las foto-celdas cubiertas y entonces se registran como arreglos de

estructura completa.

Figura 9. Organizacion del Chip TC245 del CCD. l)area de imagen de 755 foto-celdas
horizontales,2)compuerta antibloming, 3) compuerta de area de imagen, 4) 242 lineas verticales,
5)area de almacenamiento, 6) compuerta de area de almacenamiento, 7) 11 foto-celdas artificiales,
8)multiplexor, 9) tercera compuerta de registro serial, 10) segunda compuerta de registro serial, 11)
primera compuerta de registro serial, 12) compuerta de registro de transferencia, 13 tercera salida,
14) segunda salida, 15) primera salida, 16) limpiador y drenador. (Berry Richard.. The CCD camera
“Cookbook” . p. 25. 1994)
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Finalmente, muchos CCDs son disefiados para imagenes de color. Los CCDs a color, contienen las
filas adyacentes de fotoceldas que estan cubiertas con filtros rojos, verdes y azules. Para acelerar la
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lectura del arreglo, estos tres grupos de filas pueden ser removidas a tres registros seriales
separados y luego a tres amplificadores de salida. En el chip TC 245, estan agrupadas las filas

adyacentes al conjunto de pixeles para aumentar extremadamente la sensibilidad a la luz.

1.3.4.3 El chip TC245 para CCD. El Chip TC245 es un dispositivo de transferencia estructural.
Para prevenir manchas en las imagenes, la estructura expuesta es rapidamente cambiada a un area
temporal de almacenado, la cual esta protegida de la luz por una mascara opaca de aluminio. En la
“Cookbook” 245, la imagen es bajada a una relacion de 40 (us/linea), asi que toma 10 milisegundos

en bajar la imagen al area de almacenamiento.

Aunque el TC245 es un registrador de imagen monocromatico. El area de imagen en el Chip es 755
foto-celdas horizontales por 242 foto-celdas verticales. Cada foto-celda mide 8.5um horizontales por

19.7 um verticales

Al combinar foto-celdas adyacentes en dos, se pueden formar casi foto-celdas cuadradas con un
ancho de 17um por 19.7 um de alto. Sin embargo, dependiendo de como salga la imagen, las tres
filas de fotoceldas pueden pasar a través de los amplificadores, cuyas propiedades no son
precisamente las mismas, llevando las lineas a la imagen final. La “Cookbook” 245 produce una
imagen libre de lineas de 378 pixeles de ancho, debido a que la imagen completa ha sido registrada

por un solo amplificador. Para imdgenes de alta resolucion se usa este modo.

Para una operacion normal de la “Cookbook” 245, se depositan foto-celdas adyacentes en grupos de
tres. Esto produce 252 foto-celdas horizontales por 242 verticales. En nuestro disefio, cada
“superpixel” es de 25.5 um de ancho por 19.7um de alto, pasan a través del mismo amplificador.
Imagenes en formato de 252 por 242 se ajustan al ancho de una tarjeta estandar VGA de (320 x 200)

que son archivados en la memoria del computador.
Como se sabe, que el TC245 es un dispositivo de transferencia estructural. Entonces requiere solo

10 milisegundos para transferir la imagen al area de almacenamiento, reduciendo al minimo la

imagen manchada durante el registro. Si un objeto es extremadamente brillante, un exceso de carga
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puede distorsionar el area de almacenamiento y producir “Blooming” debido a que la luz continGa

interactuando en el area de la imagen durante el registro.

Para transferir la imagen al area de almacenamiento del TC245, las cargas eléctricas presentes en el
area de imagen y el area de almacenamiento, deben ser bajadas simultaneamente. Esto se ejecuta
levantando la compuerta del Area de Imagen (IAG) a un nivel elevado, después levantando la
compuerta del Area de Almacenamiento (SAG) a un nivel elevado. El IAG retorna a un nivel bajo,
seguido por el retorno del impulso eléctrico del SAG a un nivel bajo. Para prevenir algin
represamiento al final de la compuerta de almacenamiento, la carga impulsada eléctricamente debe
estar leida en forma seriada o transferida a una entrada desocupada. Para mayor flexibilidad, el
software de adquisicion de imagenes puede dar un registro de imagen en cuatro formas diferentes.
Ellas son, depositando foto-celdas adyacentes internamente (ésto es, dentro del Chip),
depositandolos externamente (en el computador), depositandolos internamente tal como
muestreando voltajes de referencia y depositandolos externamente para producir una imagen de 378
pixeles de ancho®.

1.3.44 Amplificadores de deteccion de carga del CCD. Cuando los paquetes de cargas
eléctricas de los arreglos de las foto-celdas en el CCD alcanzan el final del registrador serial, los
electrones deben estar convertidos en una sefial equivalente. Estos son acoplados en una estructura

llamada el nodo de deteccion de carga, el cual es basicamente un amplificador del chip.

1.3.4.5 Deteccion de carga en el TC245. La Deteccion de Carga en el TC245. posee tres
amplificadores sensitivos de carga, uno por cada uno de los canales construidos dentro del chip. Lo
mas importante para el TC245 es eliminar el ruido reset. EI Chip tiene incorporado un circuito de
correlacion de doble muestreo. Como resultado, el TC245 puede detectar la luz unas cuatro veces
mas débil que el TC211.

La correlacion de doble muestreo es ejecutada en el TC245 por un circuito capacitor de Switcheo.

Recordemos como normalmente se mide el paquete de carga: El nodo, actuando como un capacitor,
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es cargado al voltaje reset, el paquete de carga es admitido y el voltaje en el nodo se toma como

sefal. El problema es que el voltaje varia aleatoriamente de reset a reset.

Para hacer la correlacion de doble muestreo, la secuencia normal de registro de salida debe estar
alterada. El nodo es cargado para el voltaje reset. El voltaje reset es medido y almacenado. El
paquete de carga es entonces admitido y el nodo se carga. El voltaje es medido otra vez. El circuito
entonces sustrae el voltaje reset almacenado de la suma de los voltajes reset y el voltaje inducido por

el paquete de carga. La diferencia es la sefial de salida.

Figura 10. Deteccion de Cargay Correlacion de Doble Prueba En EI CCD (Berry, Richard. The CCD
Camera “Cookbook” p. 27. 1994).
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Aun cuando el voltaje reset varia, se lo mide antes de que el paquete de carga sea introducido y otra
vez después de que el paquete de carga se introduzca. La diferencia entre las dos medidas es

conveniente solamente en el paquete de carga.

®) BERRY Richard, The CCD Camera “Cookbook” P4g. 26
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El circuito de deteccion tiene tres switches transistores, cada uno controlado por uno de los tres
relojes SRG. Cuando es asociado el reloj SGR a un nivel alto, cada switch es cerrado y cuando el

reloj SGR esta en un nivel bajo, este es abierto. Los relojes se designan con SRG1, SRG2 y SRG3.

Cuando el SRG2 esta en un nivel alto, el nodo 1 de deteccion es conectado a un voltaje de referencia
Viet. Cambiando el SRG2 al estado bajo da lugar a un voltaje reset en el nodo 1 de deteccion; asi
que este voltaje se vuelve es Vit +. Entonces el reloj de SRG3 se coloca en estado alto y un
capacitor, Cy, tiene Vrer en un lado y el voltaje del nodo 1 de deteccion en el otro. De aqui, el voltaje
a través del capacitor Cy es: - Vreset. El capacitor C; por tanto, sirve para almacenar el valor inicial

del voltaje reset.

El SRG3 es entonces colocado en un estado bajo y el nodo de deteccién, nodo 2, es desconectado
del Vrer, asi que los terminales de Ci se abren. Entonces una carga del registro serial, Q, es vaciada
en el nodol de deteccion por el SRG3 al cambiar de un estado alto a bajo. El nodol de deteccion

ahora tiene un potencial que es:

Q_

Vref +Vreset - E =0 (5)
Donde:
Viet: Es el voltaje de referencia.
Vieset:  Corresponde al voltaje de reset.
Q: Carga eléctrica
C: Capacitancia
El voltaje que cae en Cy es Vieset aSi que el voltaje en los terminales del capacitor es:

Vy -2 ©)

Este que se debe conservar. Para proteger a C: de descargas, un amplificador buffer es conectado
al nodo. Cuando SRG1 es puesto en un estado alto, el voltaje es transferido a un capacitor de
mantenimiento Choq. ESte voltaje permanece igual en la salida cuando el SRG1 retorna al estado

bajo y no cambia sino hasta que el SRG1 se coloca en estado alto.

77



Se debe mantener el control correcto de las sefiales en SRG1, SRG2 y SRG3. La correlacion de
doble muestreo sobre el TC245 beneficia ampliamente la complejidad adicional haciéndolo

considerablemente mas sensitivo de lo que podria ser®),

1.3.4.6 Adquisicion de una imagen del chip del CCD. La Adquisicion de una imagen del Chip del

CCD puede lograrse con una variedad de técnicas.

Porque las camaras “Cookbook” usan un computador para controlar todas las operaciones del CCD,

se pueden facilmente probar varios métodos, entre ellos tenemos los siguientes:

> Adquisicion de imagen normal. La forma mas simple para la adquisicion de una imagen
es colocar cada linea abajo y después, sacar en serie el paquete de carga de cada foto-celda. En
este método, se adquiere toda la intensidad. En la camara “Cookbook” 211, la foto-celda contienen
la intensidad de la corriente oscura, el paso de restablecimiento, el voltaje de referencia y la carga de
la imagen. Cuando se sustrae un cuadro oscuro de referencia de una imagen primaria, permite

cargar la imagen (convertida a un voltaje) mas el ruido aleatorio de las diferentes fuentes.

La operacion del TC245 es similar excepto que el ruido de reinicio es removido por el circuito interno
de prueba de doble correlacion. Sin embargo, no se registra en el modo normal porque las foto-
celdas rectangulares podrian producir una imagen mala y alargada. En su lugar, se “agrupan” la

sefal en dos o tres grupos de foto-celdas.

> Agrupamiento interno. Al combinar (0 agrupar) foto-celdas y lineas adyacentes
conjuntamente en el chip del CCD, se puede mejorar la relacion de sefial-ruido y la sensibilidad a la
luz de la camara. Sin embargo, para esta operacion, se debe cambiar la resolucion y el rango
dindmico del Chip. Incrementar la sensibilidad para que sea extremadamente Util en la localizacion

de objetos antes de hacer una exposicion.

) BERRY Richard, The CCD Camera “Cookbook”. Pag. 28.
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El agrupamiento vertical es facil con el TC211 y el TC245. Cuando los datos de las lineas son
cambiados al final del registro de la imagen, el conjunto de electrones suben a menos que ellos se
cambien a la compuerta serial. Para agrupar dos lineas en el Chip TC211 o en el TC245,
simplemente se cambia la alineacion dos veces para combinarlas y entonces transferir la linea

combinada a la compuerta serial.

El agrupamiento horizontal no es posible con el TC211, y en el TC245 el agrupamiento horizontal
estd limitado a combinar las tres columnas. Un agrupamiento adicional de las foto-celdas

horizontales se puede lograr sélo al afiadir los datos adquiridos en su computador.

Aunque imagenes agrupadas internamente, pueden ser registradas facilmente, maltiples paquetes de
carga son combinados en un solo paquete que puede ser saturado, excediendo la carga suficiente
para producir “Blooming”. No obstante el método de registro por agrupamiento interno en el TC245
se realiza por defecto.

> Agrupamiento externo. En esta funcion se agrupan los datos en el software, en tanto que la
imagen se lea, da una gran rango dindmico como en la agrupacion interna. Esto ocurre porque los
registros seriales no agrupados no se saturan tan rapidamente. Sin embargo, debido a la saturacion,
el maximo tiempo Util de exposicion con el agrupamiento interno en la “Cookbook” 245, es alrededor
de 5 minutos (en cambio con la externa, se pueden tomar con la “Cookbook” 245 hasta exposiciones

de 15 minutos).

El agrupamiento externo es normalmente lograda cambiando una linea de las foto-celda numerada
como 1,4,7,10,....., en el registro serial y entonces registra esta linea de 252 paquetes de carga.
Después de que esta linea se lea, la siguiente columna es bajada a un registro seriado donde se leen
los numeros de las foto-celdas 2,5,8,11,... Finalmente, la uUltima columna de las foto-celdas
(numeradas 3,6,9,12,..) son cambiados a un registro serial y leidos. Esta informacion es entonces
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clasificada y combinada externamente, en el computador, para escribir cada valor del pixel en el

lugar apropiado del arreglo de 252 x 242 pixeles de la imagen®.

La principal desventaja del agrupamiento externo es la demora en la lectura de la imagen del Chip.
Sin embargo, debido a que el tiempo de registro para el agrupamiento externo es solo de unos
segundos, el agrupamiento externo es preferible al agrupamiento interno cuando se trata de objetos

débiles de cielo profundo.

> Agrupamiento combinado. Los agrupamientos internos y externos son combinados en la
camara “Cookbook”, para producir imagenes de un cuarto de estructura para el modo de bisqueda
“finding”. Estas imagenes agrupadas son extremadamente (tiles para hallar objetos; se puede
facilmente detectar la mayoria de los objetos del cielo profundo con exposiciones en el modo de

blsqueda, en unos pocos segundos.

> Doble muestreo. Un método poderoso para reducir el ruido durante el registro, es el doble
muestreo. Aunque la técnica del doble muestreo que usan las cdmaras “Cookbook” TC211 no
remueve el ruido de reinicio, pero si remueven muchos tipos de ruido de baja frecuencia. El ruido es
removido al sustraer la sefial de voltaje de referencia de la sefial de las foto-celdas. Por encima de 20
us de intervalo entre el muestreo de la sefial y el muestreo del voltaje de referencia, las fuentes de
ruido de baja frecuencia permanecen constantes. Este modo le permite operar a la “Cookbook” bajo

condiciones adversas y también bajo las favorables, para eliminar la desviacion de la polarizacion.

1.3.4.7  Funcionamiento del soporte electronico. Dos tarjetas, la de interfase y la
preamplificadora, son el soporte de la operacion del Chip del CCD. Estas tarjetas tienen cuatro

funciones primarias:

(1) Pasar la sefial sincronizada al computador desde la CCD

(2) Suministrar los voltajes necesarios al CCD

() BERRY Richard, The CCD Camera “Cookbook” Pag. 29.
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(3) Invertir y digitalizar la sefial andloga del CCD

(4) Pasar la sefial digitalizada al computador. Esas funciones son compartidas por las dos tarjetas.

> Transmision de sefales de tiempo del CCD. El computador comanda el CCD a través de
su puerto paralelo de la impresora. El puerto de la impresora opera a alta velocidad y por tanto,
puede convertir toda operacion que el CCD realice. El texto usualmente es enviado a la impresora
usando sefiales logicas de transistor a transistor (TTL). Cada byte de informacion que va a la
impresora, es enviado simultdneamente a través de ocho conductores del cable de la impresora. El
software usa cada uno de los ocho bites para controlar una sola funcion, por ejemplo, cronometrar la
compuerta del area de imagen o la compuerta de registrador serial. Esto se logra al fijar el nivel
l6gico en un bit de salida en particular.

El Chip TC245 es mas complejo, requiere nueve lineas de control: ocho bits de informacion mas una
linea adicional de recurso de control. La compuerta de Area de Imagen (IAG) y la compuerta de area
de almacenamiento (SAG), requieren dos lineas; y las compuertas de registro de serial (SRGs) y las
compuertas de registrador de transferencia (TRGs) requieren cuatro mas. Dos lineas mas son
necesarias para manipular los datos del flujo de retorno y una novena linea se necesita para iniciar el

Chip convertidor analogo-digital.

En la tarjeta de interfase, esas sefiales van a un Chip logico 74LS14 con entradas a compuertas
“Smith — trigger” (disparo). El 74LS14 invierte las sefales, cambiando de un estado l6gico alto a bajo
y viceversa. Las sefiales del chip 74LS14 viajan a traves de un cable corto hacia la tarjeta
preamplificadora, donde se usan Chips ldgicos como entradas a la tarjeta preamplificadora. Los
Chips (relojes) en esta tarjeta otra vez invierten los datos de entrada, asi que un estado ldgico bajo

del puerto de la impresora llega al chip CCD como un estado de bajo voltaje.
> Voltajes suministrados al CCD. Cinco reguladores de voltaje en la tarjeta de interfase

convierten los +/- 15 Voltios de la fuente de poder en la energia precisa y regulada que el CCD
requiere. Estas fuentes son de: +12VDCy -12VDC, +5VDC, y, -9.5VDC y +2.3VDC.
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El +5VDC se conectan a los Chips logicos y al chip conversor analogo-digital (A/D). La fuente de
+12VDC es necesaria como referencia en las dos tarjetas y la fuente de —12VDC se conecta al
conversor A/D. Los voltajes de —9.5VDC, + 2.3VDC son conmutados en el Chip logico de la tarjeta

preamplificadora y conducidos a las compuertas IAG, SAG y SRG.

> Inversion y digitalizacion de la imagen. Cuando el CCD esté en total oscuridad, la sefial
salida del Chip esta aproximadamente en 4 voltios y decae cuando llega mas luz al CCD. Tan pronto
como la sefial entra en la tarjeta preamplificadora, va a un transistor que opera como una unidad de
ganancia de voltaje lineal. Este transistor exactamente reproduce cualquier voltaje que es

suministrado y coloca en la minima carga al amplificador de salida del CCD.

El Chip conversor A/D, necesita sefiales que llegan mas positivas para niveles altos. La salida del
transistor es pasada a un amplificador operacional que sustrae los 4 voltios de offset de la sefal. Se
fija la cantidad de offset girando el potenciometro que esta ubicado en la tarjeta preamplificadora.

El amplificador operacional se arregla para trabajar con una ganancia negativa, 0 sea que invierte la
sefal del voltaje y lo multiplica por la ganancia. Porque el rango de salida de la escala completa del
TC211 es de 1 voltio y del TC245 es de 0.4 Voltios, el amplificador tiene una ganancia de —10 en el
“Cookbook” 211y de —18 en el TC245. La salida analoga alimenta al conversor A/D y por tanto varia
desde 0 a +10VDC.

Cuando se presenta una sefial entre 0 y +10 voltios, el AD1674JN lo convierte a un numero de 12
bits entre 0 y 4.095, 6 0000 0000 0000y 1111 1111 1111 en binario. La conversion toma cerca de
10 pus; ésto es, 10 ps transcurren antes de que las sefiales de nivel dgico binario apropiada

aparezca en los doce pines de salida del conversor A/D.

> ser enviada al computador. Desafortunadamente, el puerto de la de impresora solo puede
recibir cuatro bits al tiempo. En la tarjeta de interfase, un circuito multiplexor divide los datos en tres
secciones de 4 bits (nibble) y entonces cada nibble es retornado al computador usando los pines del
10 al 13 del cable paralelo para transmitir los bits.
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Bajo el control de dos bits de entrada, cada Chip multiplexador en la tarjeta de interfase selecciona la
informacion de una o dos entradas y envia la informacion seleccionada a sus salidas. El programa de
adquisicion de imagenes en el computador controla que cada bit sea enviado y que cada bit del
multiplexor retorne al computador. Tan pronto como los tres nibbles hayan sido recibidos, el
programa de adquisicion de imagenes combina esos bits en una integracion entre 0y 4095. De aqui

el computador recibe una salida digitalizada de una foto-celda del CCD.

1.3.4.8 Control de la camara por software. Las aplicaciones de video para los cuales los Chips
CCD TC211 y TC245, fueron disefiados, requieren circuitos especiales para producir sefiales de
alta velocidad. Para registros relativamente lentos se usa en las “Cookbook” 211 y en la 245, un
computador PC estandar que sea capaz de generar todo tipo de sefiales cronometradas y pasarlas a
la cdmara CCD a través de un puerto paralelo estandar de impresora. La Generacion de sefiales

cronometradas se ejecuta usando una combinacion de lenguaje “assembly” y “QuickBasic”.

> Control del TC245. La Operacién del Chip TC245, es similar a la operacion del TC211,
excepto que en ambas, el area de imagen y de almacenamiento deben ser limpiadas antes del
registro y las foto-celdas deben ser depositadas durante el registro. En la figura 11 muestra

diagrama de tiempo y esas diferencias.

Figura 11. Diagrama de tiempo TC245: Lectura de registro de serie y conversion.( Berry Richard.
The CCD Camera Cookbook p. 30. 1994).
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El area de imagen es limpiada al transferirla hacia abajo mediante el area de almacenamiento, luego
es llevada la sefial al conducto aclarador que esta por debajo de los tres registros seriales. Todas las
lineas de los relojes del CCD se dejan en estado bajo durante la integracion de la imagen. Sélo que
antes de leer el area de la imagen, en el registrador de almacenamiento se limpian las cargas para

obtener una buena medicion.

La imagen es cambiada al area de almacenamiento linea por linea y el registro de serie lee tantas
veces como el TC211 funcione. La mayor diferencia esta en el agrupamiento. Para depositar
internamente las cargas de la tres foto-celdas, la compuerta TGR es conmutada tres veces y esto

combinando las cargas.

Para el deposito externo, tres lineas deben ser leidas y sumadas en el computador. Porque la suma
de valores del depdsito externo puede ser tres veces el rango de una solo foto-celda, la suma es

dividida antes de almacenarse en el arreglo de datos al computador®).

® BERRY Richard, The CCD Camera “Cookbook” p. 30 — 34.

84



1.3.49 Funcionamiento del sistema de enfriamiento. El enfriamiento del CCD reduce los
efectos de sefial térmica inducida, o corriente oscura. Cuando el CCD es protegido de la luz, cargas
acumuladas en las foto-celdas se saturaran o, las foto-celdas se llenaran de cargas después de un
periodo de tiempo. Al enfriar el CCD, le toma mucho mas tiempo para inducir cargas térmicamente

en las foto-celdas.

El nimero de electrones que fluyen en la corriente oscura varia aleatoriamente, asi que después de
calibrar la imagen sustrayendo el cuadro oscuro, todavia queda un ruido remanente debido a la
aleatoriedad.

Al reducir la temperatura del CCD disminuye la corriente oscura significativamente. Esto implica que
al tomar largas exposiciones, transcurrird mucho mas tiempo para que la corriente oscura sature el
CCD. Para una buena aproximacion, la corriente oscura decrece a la mitad del valor por cada 7°C a
medida que la temperatura baja. El cuadro 1 muestra el efecto de enfriamiento de la corriente oscura
relativa a temperatura ambiente.

Cuadro 1. El Efecto de Enfriamiento de un Chip del CCD
(Berry Richard. The CCD Camera Cookbook p. 34.1994)

Temperatura (°C) Corriente Oscura*
25 1.0
20 0.60
15 0.37
10 0.23
5 0.14
0 0.084
-5 0.051
-10 0.031
-15 0.020
-20 0.012
-25 0.0071
-30 0.0043
-35 0.0026
*Temperatura Ambiente Relativa (25°C)

85



El ruido térmico es proporcional a la raiz cuadrada del nivel de la corriente oscura. El nivel de la
corriente oscura depende de la temperatura y del tiempo de exposicion. Largas exposiciones con
bajo ruido y ésto corresponde a bajos niveles de corriente oscura) sélo pueden ser obtenidas al

enfriar el CCD a muy bajas temperaturas ©).

El cuadro 2 muestra las variaciones tedricas de ruido para diferentes niveles de corriente oscura. Se
puede observar que aun cuando el nivel de ruido expresado en valores de pixeles aumenta, la

relacion sefial-ruido mejora con el incremento en la exposicion. Duplicando el tiempo de exposicion,

mejora la relacion sefial-ruido por la raiz cuadrada de dos(~/2 ),

Cuadro 2. Ruido vs corriente obscura en el CCD
(Berry Richard. The CCD Camera Cookbook p. 34.1994)

Ruido versus corriente oscura en el CCD
Porcentaje de Ruido Relacion de Ruido
Saturacion=(%S) R.M.S.(pV) =V(%S/10%)

10 2.6 1

20 3.7 14
30 4.5 1.7
40 5.2 2

50 5.8 2.2
60 6.3 2.4
70 6.9 2.7
80 7.3 2.8
90 7.8 3

La reduccion del ruido es también posible al promediar mas de un cuadro de imagen. El nivel de

ruido se reduce por la raiz cuadrada del nimero de cuadros, los cuales son promediados.

Promediar dos cuadros equivale a tomar una exposicion del doble duracion, o reducir la temperatura
del CCD en 7°C (En la préctica, el promediar multiples cuadros es un poco menos efectivo en la
reduccion del ruido, que al hacer prolongadas exposiciones, debido a que cada registro contribuye

con ruido de reinicio que es amplificado tan bien como el ruido térmico).

() BERRY Richard, The CCD Camera “Cookbook” Pags. (30 - 34)
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Como una nota adicional, el mismo principio se aplica para la deposicion en las foto-celdas. Al
depositarse en tres pixeles en la camara “Cookbook” 245, se obtiene /3 veces que mejora la
relacion sefial-ruido, comparado con una region del mismo chip donde no haya habido ningin

agrupamiento.

Enfriar el CCD es esencial para lograr una imagen astronomica. Sin embargo, se bebe tener cuidado
en la aplicacién del enfriamiento. Un enfriamiento demasiado rapido o grande, puede causar fallas en
el CCD debido a la expansion térmica de los diferentes materiales. EIl éxito para esta tarea, no
consiste en enfriar indefinidamente el CCD, sino en enfriar lo suficiente para que la imagen celeste

sea mejor, asi que la sefal termica llegue al factor limite que se ha fijado en la exposicion.

Figura 12. Esquema de la cAmara de enfriamiento para el CCD
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> Métodos de enfriamiento. Hay varios métodos de enfriamiento del Chip CCD que estan
disponibles. Ellos incluyen la Refrigeracion Mecanica, Enfriamiento con gas licuado o hielo seco, y el
TEC, o enfriamiento termoeléctrico. Se eligid el enfriamiento termoeléctrico para la camara

“Cookbook”, porque enfriar con un médulo “Peltier” es compacto y economico.

> El médulo PELTIER

> Efecto PELTIER. Al conectar una bateria a un termopar en el cual estan ambas soldaduras
a la misma temperatura, se produce una corriente en el termopar, las temperaturas de las soldaduras
varian en una cantidad que no es debido enteramente al efecto Joule. Este cambio adicional de
temperatura es el efecto “Peltier”. Descontando el efecto Joule el calor que es necesario suministrar
0 quitar a una soldadura para que recupere su temperatura inicial se denomina calor “Peltier”. Este
calor se lo puede calcular en funcién del efecto Seebeck como sigue: se considera una soldadura e
de la Figura 13.

Figura 13. Soldadura térmica de los conductores Ay B a una temperatura constante y uniforme T,
el calor “Peltier” es la diferencia entre T'q e I2R;;,

TEMPERATURA

"R
I, 0 Tan
I'm B:

Aungue la soldadura esta a temperatura uniforme, hay una corriente calérica I, hacia el interior de
ella y una corriente calorifica distinta 1,5 hacia el exterior, ambas transportadas junto con una

corriente eléctrica | cuyo sentido se toma arbitrariamente de A a B. Para mantener la temperatura

constante es preciso transferir la diferencia entre 1, y g, junto con | ’R i » (Rjlaresistencia de la

soldadura). Designando por |, esta corriente calorifica, se tiene:

IQ") = IZRJ' = (IQA)AT:O _(IQB )AT:o (7)
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Por definicién el calor “Peltier” es:

— 1! _12 —_ _
nABI - IQ I RJ _(IQA)ATzo (IQB)AT:O

Dado que la primera parte de la ecuacion (8):

0 | 0
BT
| ). |
e:B QT_OE aTzoB
LHREH - O
T,

Define e como igual a:

Se deduce que:
loa = 1Te, e ls = 1Teg
El coeficiente “Peltier” se convierte en:

Ty :T(eA _eB)

(12)

Para determinar el calor “Peltier” se debe establecer una corriente conocida en una soldadura que se

encuentre inicialmente a una temperatura determina y al calcular la derivada respecto al tiempo de

dicha temperatura. La propia soldadura se utiliza como un calorimetro. A partir de la derivada de la

temperatura y de la capacidad calorifica de la soldadura se calcula la cantidad de calor producida por

unidad de tiempo. Restando la pérdida 1*R y haciendo la correccion correspondiente al calor

conducido, que se determiné mediante experiencias previas, se obtiene finalmente el calor “Peltier”.

Numerosa medidas han conducido al siguientes resultados.

a) Lacantidad de calor “Peltier” producidas por unidad de tiempo es proporcional a la intensidad

de la corriente; 0 sea, igual a 7 , siendo Tt el llamado coeficiente “Peltier” que es igual a la

cantidad de calor producida cuando una unidad de carga atraviesa la soldadura.

b)  El calor “Peltier” es reversible. Si se invierte el sentido de la corriente, permaneciendo

constante su valor el calor Peltier es el mismo pero de sentido opuesto.
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c)  Elcoeficiente “Peltier” depende de la temperatura y de los metales que forman una soldadura,
siendo independiente de la temperatura de la otra soldadura.

d)  Se acepta la convencion de considerar a [],z Positivo cuando una corriente eléctrica que

pasa de A a B ocasiona una absorcion de calor por la soldadura.

Los dispositivos “Peltier” comerciales utilizan semiconductores combinados tales como el bismuto-
telurio, compuestos que mejoran los efectos. Estos semiconductores son de tipo N o P, dependiendo
de su construccion. En el tipo N los electrones transfieren carga y calor. En el tipo P, los huecos o

cargas positivas realizan este trabajo(t%

Los materiales de tipo P y N son conectados en serie. Si un lado de la juntura es calentada, un
voltaje aparece a través del dispositivo y este actla como una termocupla generando un voltaje
proporcional a la diferencia de temperatura. Si el circuito es conectado a una carga en serie y la
diferencia de temperatura se mantiene, una corriente fluye y el dispositivo produce energia. Al
conectar una bateria con el fin de aplicar un voltaje externo, un lado del dispositivo se calienta y el

otro se enfria. Sila polaridad de la bateria se cambia, la corriente calorifica cambia de direccion.

> Funcionamiento del sistema de enfriamiento. El dispositivo “Peltier” es extremadamente
efectivo para enfriar un Chip del CCD ya que éste es compacto y simple. Cuando la energia es
aplicada al modulo, se produce calor. La capacidad de inyeccion de calor esta relacionada con la
aplicacion de corriente al médulo. Para la cdmara “Cookbook”, se eligié el modulo de enfriado
termoeléctrico Melcor CP1.4-71-06L (TEC). En este moddulo “Peltier”, la corriente es

aproximadamente el voltaje suministrado dividido por 1.65 Q.

Para mantener la diferencia de temperatura deseada a traves del mddulo “Peltier”, el calor aplicado
al lado frio debe ser menor que la capacidad del calor circulante del médulo. Ademas, la diferencia
maxima de temperatura a través del modulo no puede ser mas grande que 67°C, incluso cuando no

se haya aplicado calor en el lado frio donde descansa el “cold finger” que esta acoplado al chip.

(10 BERRY Richard. The CCD Camera Cookbook. P&g. 36.
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Para hacer un enfriamiento efectivo en el CCD, se estima una variacion de temperatura AT para el
sistema de enfriamiento. La corriente calorifica que se transfiere al lado caliente del modulo (Iga)
es equivalente a la suma de la corriente calorifica que se transfiere del lado frio (Igg) mas el

calentamiento Joule debido a la potencia disipada (1°R ;) en el modulo, tal como se puede

apreciar en la siguiente ecuacion (13), tomada del efecto “Peltier”.

(lon )y, =108 ), +12R; (13)

Figura 14. Diagrama universal de ejecucion del modulo “Peltier”. (Berry Richard. Gréfica tomada the
CCD Camera Cookbook , p 36. 1994)
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Figura 15.. Diagrama del modulo “Peltier”.
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En las camaras “Cookbook”, la cantidad de calentamiento de Joule es de decenas de vatios. Si este
calor disipado no puede ser removido del lado caliente del mddulo, el lado frio del “Peltier” fallara al

enfriar el CCD teniendo en cuenta la ecuacion (14)

T =Ta~Tms (14)
Donde:
Ts: Es la temperatura del lado frio.
Tal Es la temperatura del lado caliente

Trme:  Esla diferencia de temperatura del médulo “Peltier”.

Para alcanzar bajas temperaturas en el lado frio del “Peltier”, la temperatura del lado caliente debe

mantenerse también baja.

La minima temperatura almacenada para el TC245, como se especifica por la “Texas Instruments” es
de -30°C. La corriente oscura y el ruido termal son lo suficientemente bajos para una buena
aplicacion en astronomia. A esta temperatura y teniendo en cuenta la condicion del cielo promedio,
las oportunidades para las exposiciones seran limitadas por la niebla celeste.
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Las camaras “Cookbook” emplean un solo médulo de “Peltier” para enfriar el CCD a una temperatura
de -30°C bajo condiciones favorables. Se eligié agua circulante para remover el exceso de calor del
lado caliente del “Peltier”. La capacidad del agua para absorber calor es mucho més grande que la
del aire. Para incrementar la temperatura de un centimetro clbico de agua en 1°C, se debe emplear
una potencia de un vatio en 4.2 segundos. De alli que, un flujo moderado de agua puede remover
el calor generado en el enfriamiento del CCD y en el mantenimiento de un alto grado de estabilidad

térmica.

Aunque es posible usar un sistema de anillo cerrado, nosotros optamos por un sistema de circulacion
abierto. El agua circulante deberia poseer un 30% de alcohol isopropilico, para controlar hongos y
bacterias. El calor del modulo “Peltier” de enfriamiento, se transfiere al agua a través de la cabeza

de aluminio intercambiando calor. Para poner a circular el agua, se cuenta con una bomba de 30 W.

El calor es removido del agua al sumergir un radiador en un recipiente de agua. El radiador es
simplemente un tubo enrollado de cobre de ¥ de pulgada. El radiador es colocado en una cubeta
cuya capacidad es de 2 a 5 galones de agua. Aun cuando el agua se caliente a muy baja velocidad,

se puede mantener la temperatura constante, adicionando hielo al agua.

La cantidad de calor generado por el mismo modulo, es una parte significante de la carga total de
calor. El “cold finger”y el Chip CCD contribuyen con una carga termal de 7W y el modulo de “Peltier”
contribuye entre 19W y 40W de calor, dependiendo del punto de operacion del modulo. En otras
palabras, para remover s6lo unos pocos vatios de carga térmica del CCD, se debe remover tres
veces, la cantidad del numero de vatios del sistema de enfriamiento. Sin embargo el sistema es
simple, manejable y facil de construir. Debido a la disipacion de gran potencia en el modulo “Peltier”,
es importante que el sistema se opere sélo cuando el agua esté circulando. Se puede probar con
seguridad la cAmara sin circulacion de agua, suministrando un voltaje que no exceda los 1.5 voltios

en el “Peltier”. Con altos voltajes, la soldadura en el mddulo “Peltier” podria derretirse y arruinarlo.
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Incluso con una circulacion refrigerante, el modulo “Peltier” posee limitantes las cuales no deben ser
excedidas. El voltaje de operacion no debe exceder los 8.6 voltios y la corriente del modulo debe

permanecer en los 6 amperios todo el tiempo.

La temperatura de la cAmara es regulada por la temperatura del agua circulante. Si el agua esta por
debajo del punto de rocio, la humedad puede condensarse en la ventana del frente del cuerpo de la
camara. Se puede prevenir la condensacion, manteniendo la temperatura refrigerante por encima del

punto de rocio.

La condensacion en el CCD puede presentar problemas para camaras de este tipo, pero no para la
“Cookbook”. Se determiné que era factible prevenir la formacién de escarcha mediante el uso de un
“cold finger”, lo suficientemente grande para congelar la mayor parte de la humedad del aire dentro
de la cdmara. Como el cuerpo de la camara es hermético, una vez que la humedad se condensa en
el “cold finger”, el Chip del CCD permanece seco. Dado que la caja permanece hermética, la

escarcha no se formara en el CCD.

El cuadro 3 sobre el Voltaje “Peltier” Vs. Corriente. Se usa para seleccionar una corriente “Peltier”, o

dividir el voltaje suministrado que requiere usar por 1.65 Ohmios:

Una vez que se conoce la corriente, se toma el diagrama universal de funcionamiento “Peltier”. Se

traza una linea horizontal para representar la carga térmica total, Qc,.

Cuadro 3. “Peltier” Voltaje Vs. Corriente
(Berry Richard. The CCD Camera Cookbook, p 39. 1994)

Voltaje Peltier Flujo de corriente a
suministrado través del Peltier
(Voltios) (Amperios)
2.0 1.2
4.0 2.4
5.9 3.6
7.9 4.8
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La temperatura del “cold finger” es un bafio de agua, menor AT. Con una temperatura refrigerante

de +20°C, se puede esperar y alcanzar una temperatura en el CCD alrededor de -30°C.

1.4 EL RUIDO

El ruido se define como una variacion impredecible en la informacion de caracter aleatorio, no se
puede remover o reproducir con exactitud®?). Evaluar los niveles y tipos de ruido en una fotografia
digital es importante porque permite controlar las causas que lo producen y obtener imagenes de

alta calidad que son usadas en la fotometria de precision.

Para calificar una imagen digital se dispone del parametro conocido como el factor calidad  (S/N =
Signal / Noise=Sefial/Ruido) que indica cuantas veces mas intensa es la sefial que interesa respecto
al ruido. La relacion S/N determina cuan bueno es el mapa de brillantez y permite encontrar la
diferencia numérica entre una imagen excelente y una mala, ademas, la relacion S/N se utiliza como

un indicador de la sensibilidad(2).

El proceso de deteccion de fotones por la CCD es de naturaleza estadistica y por tanto, conlleva un
elemento aleatorio en la medicion. Si se ilumina con una fuente de luz constante y por igual tiempo
un pixel, no se garantiza la obtencion de las mismas cuentas digitales(3). Tomando numerosos datos
experimentales se puede comprobar que todos ellos se distribuyen alrededor de un valor promedio.
Dicho promedio esta en la region central de la curva y representa el valor que pretendemos medir. El
ancho de la curva mide la dispersion o cantidad de ruido presente en la informacion. El 68% de
todas las medidas estaran con gran probabilidad dentro del rango de una desviacion estandar
medida a partir del valor medio y el 96% de las mediciones, dentro de dos desviaciones estandar(4),

1 QUIJANO Alberto. Manejo-Cuidado-Aplicaciones y Limitaciones de la CAmara CCD. Pég. 14.
(12) QUIJANO Alberto. Manejo-Cuidado-Aplicaciones y Limitaciones de la Camara CCD. Pég. 14.

(3 RRY Richard. The CCD Camera Cookbook. P&g. 39.
(4) VALIENTE José. Visién por computador. Pag. 22.
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El proceso de deteccion de fotones con la camara CCD cumple con la estadistica denominada de

Poisson ecuacion 15, donde la probabilidad de éxito es alta y esta implicita en el término A.

P(x;A)= (’\X)‘_A% (15)
A=np

(15a)
Donde:
P: Distribucion de probabilidad.
X: Variable aleatoria, interaccion de los fotones en una fotocelda del chip CCD.
A Pardmetro de la distribucion Poisson.
n: Numero de interacciones en un tiempo determinado.
p: Probabilidad de éxito en producir electrones.

Figura 16. Graficas de la distribucion de probabilidad de Poisson.
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Cuando varios fotones inciden sobre un pixel determinado de la camara, no todos hacen surgir
electrones. La fraccion de fotones registrados con respecto a los que incidieron, define la Eficiencia
cuantica (EQ), 6 en otras palabras se define como: “la eficiencia de convertir fotones en electrones(t>

y esta dada por la relacion 16

EQ=n=¢-q, %) (16)

Donde:

(5 VALIENTE José. Visién por computador. Pag. 22.
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Y. Es la sensibilidad expresada como la salida del sensor por el flujo de luz, la EQ a diferencia
de la sensibilidad, incluye explicitamente la longitud de onda.

qa: Es la energia de un foton en electron voltios (eV) a una longitud de onda.

La EQ también depende del modelo de la camara, la profundidad de penetracion de los fotones y de
la naturaleza fisica particular de cada pixel. Por ejemplo, si la EQ es del 80%, entonces de 10000

interacciones, so6lo 8000 son registradas.

Figura 17. Densidad de probabilidad Gaussiana
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Estadisticamente, el nimero de fotones registrados en un intervalo de tiempo es incierto; al menos,
en la raiz cuadrada del nimero total de fotones colectados (VN). Por lo tanto, la relacién S/N tiene el
siguiente valor(9);

(16) QUIJANO Alberto. Manejo-Cuidado-Aplicaciones y Limitaciones de la Camara CCD, Pég. 30.
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% a % a /S (17)
Donde:
S Sefial.
N: Ruido
a: Indica proporcionalidad.

Segun el manual QUIJANO Alberto sobre el Manejo-Cuidado-Aplicaciones y Limitaciones de la
Cémara CCD. .

Se han tratado con gran cuidado y precision, los siguientes puntos que consideramos de mucha

importancia en la realizacion de nuestro trabajo.

1.4.1 Ruido termal. El ruido termal es una sefal aleatoria que surge al operar el chip sensor de
la cAmara CCD, ante la presencia o la ausencia de un rayo de luz. Este tipo de sefial se puede
observar en la imagen correspondiente a un cuadro oscuro (foto digital sin presencia de fuente
luminosa), tal como se ve en la Figura 18, donde aparece un sector de la matriz de pixeles, también
se puede apreciar las variaciones aleatorias de pixel a pixel que corresponden a un numero
diferentes de cuentas; algunas anormalmente brillantes (pixeles calientes) y otros anormalmente

oscuros (pixeles muertos)®?),

Para eliminar este ruido (correccion termal), se debe obtener un cuadro oscuro “Dark frame”"de igual
tiempo de exposicion que la imagen deseada y luego, mediante un programa adecuado, se debe
restar el cuadro oscuro a la imagen principal. Sin embargo, aun después de efectuar la correccion
termal citada todavia puede permanecer una pequefia sefial aleatoria latente debida a fluctuaciones
estadisticas en el nimero de electrones producidos en cada pixel. La cantidad de ruido presente es

proporcional a la raiz cuadrada de la sefial y ademas la sefial es proporcional al tiempo de

7 QUIJANO Alberto. Manejo-Cuidado-Aplicaciones y Limitaciones de la Cdmara CCD. Pag. 16
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exposicion. Por lo tanto, si nosotros hacemos que el tiempo de exposicion sea cuatro veces mayor,

entonces, el nivel de ruido sera el doble al existente en la imagen primera.

Figura 18. Cuadro editado de una imagen, el ruido termal se evidencia en el pixel mas blanco que
aparece en el cuadro. Cortesia Astroart demo.

T
™
™
L3
T
[ ]
T
&
T
Tl
™
5]
T
5]
T
Tl

|y | my g | my m ) m a omer | onn e |y |y |
R BE NE R B BE L B BE _BE _BE b BL _BE Bl .

A bR A A R ]

BN =

F

E
[ !
5
[
™
5
by
[ 4
5
7
!
e ]
5
3
!
5

]

Vil

Coarcel |

A A

=5 =i
-4 =

e
e
e
[ |
™
[
T

.

™
T
o}
T
™
e}
™
T

"
]
"
!
i
!
"
]
bl
T
]
T
]
]
"

i

ddHd@dddAdd

T

a2

ke

(hs
[ ]
(hs
[
]
[ |
a
[ ]
a
e
e |
e
e |
e
e |
i |

Pant

s
b
%
M
s
ta's
%
M
s
i
E
il
Fo ]
=
!
=

(]
[}
(]
[ |
(]
[}
T
[}
(]
[nd
™
[ ]
T
T
™
[ ]

@Az 2A @222 EAR

Help:

| 1 4| 4] o + >

1.4.2

Ruido de lectura. Este tipo ruido de se caracteriza por producir lectura en la camara CCD,

aunque el tiempo de exposicion e integracion sea nulo. Es afiadido en cada pixel durante el proceso

electronico de deteccion o lectura. Se establece que el valor tipico de ruido estad entre 5 a 20

electrones por pixel, posteriormente aumenta el ruido en la amplificacion, multiplexacion, conversion

de sefial analogica a digital y transportacion fisica hacia el PC(18),

1.4.3

Ruido de fondo. Es debido al nivel remanente de luz en el cielo nocturno, ya sea por

contaminacion luminosa o presencia de la luna. Contribuye en gran proporcion a disminuir el factor

de calidad S/N.

Segun el autor Quijano A se debe manejar la relacion de calidad dada por el numero de fuentes de

ruido independientes donde cada una de estas se expresa a través de la siguiente ecuacion

(8 QUIJANO Alberto. Manejo-Cuidado-Aplicaciones y Limitaciones de la Camara CCD  Pég. 17
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N =/N2 +Np2 + N3 +..+ N, (18)

Las variables que se presentan a continuacion inciden directamente sobre cada uno de los pixeles

.S =8y +Sy +S, +S5 +S, (19)
Donde:
So: Sefial del objetivo luminoso
Sq: Cuenta oscura
Sp: Ruido de lectura de la camara
Ss: Brillantez del cielo
Sr: Ruido de lectura

Por lo tanto el factor de calidad de la imagen es:
S _ Sp+Sy+S, +S, +S,

N 2 2 2 2 2 (20)
N N +NZ+N2+N2+N,

Si se conoce la expresion A que influye en el factor de calidad de la imagen, se trata de seguir las
recomendaciones hechas por Quijano A, que se refieren a la disminucion de A, como también

realizar las practicas adecuadas para tener una imagen de buena calidad

2
Cy nr
A=—=2+___
C C (21)
0 0
Donde:
n: Es el numero de pixeles involucrados en la observacion.
Cs: Numero total de cuentas relacionadas con en brillo inherente al cielo.
Co: Numero total de cuentas relacionadas con el objeto luminoso.
r El ruido de lectura del sistema.9

Para adquirir imagenes de buena calidad cientifica se sugiere el siguiente procedimiento:

19 BID. 1995. P4g. 37.
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1. Lograr exposiciones de imagenes para conseguir una amplia gama de valores numéricos entre
los pixeles mas brillantes y los mas oscuros.

2. Evitar la sobre exposicion al capturar en la cdmara el astro celeste de interés, ya que ocasiona el
fendmeno denominado “Blooming” que consiste en una saturacion de cargas en los pixeles al
incidir una luz muy intensa sobre el y es capaz de afectar a sus vecinos .como se puede

apreciar en la parte superior de la Figura 19.

Figura 19.. Saturacion de pixeles vecinos “Blooming”.

3. Combinar muchas exposiciones del mismo objeto para mejorar el factor de calidad S/N de la
imagen total, al desarrollar la superposicion mediante un software que realice la operacion

descrita por Quijano A. con la ecuacion

S1 S2.
So_ M N2, (22)
N 2 N2
1+—2-  f+—1
N, N,?

Cada vez que se suman imagenes, se afiade ruido de Poisson, proporcional a la raiz cuadrada
de la sefial, y también se introduce el ruido de lectura del sistema, que es parte integral de cada
exposicion.

4. Elaborar sistematicamente cuadros maestros: oscuros, hias y planos:
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» Cuadro maestro Bias. Se los obtiene con un tiempo de exposicion casi nulo, se crea un cuadro
maestro que es la suma de muchos cuadros hias y luego se resta a la imagen una cantidad de
cuentas adecuadas mediante software especializado, a fin de reducir el ruido inherente a la

electrénica de la camara.

» Cuadro maestro Oscuro. Se |o obtiene con un tiempo de exposicion comparable al de la imagen.
Se sabe que el objetivo de este cuadro es la reduccion de ruido termal que esta determinado por
los siguientes parametros tal como muestra la ecuacion (23),obtenidas del libro de Quijano
Alberto.

Rd = RdO 2(T _T%T) (23)

Donde:
Rq: Lectura de la cuenta oscura a una temperatura T
Rdo: Lectura oscura a la temperatura To que varia de pixel a pixel.
AT: “doubling temperature”
La sefial oscura proporcionada en un tiempo tq es igual a:
Sq =Rgly (24)

» Cuadro maestro Plano. Los pixels no responden con la misma sensibilidad, a la exposicion de
un cuadro uniformemente iluminado. Para corregir esta anomalia, usualmente se divide la
imagen por un campo plano, y como resultado, se modifica la relacion S/N y se ajusta la
eficiencia de los pixeles, de tal forma que los que responden con baja ganancia se les aumenta

la sensibilidad y viceversa). Entonces tenemos la siguiente ecuacion:

N 1 1
+
N, 2 N2

29 QUIJANO Alberto. Manejo-Cuidado-Aplicaciones y Limitaciones de la Camara CCD. Pég. 26.
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Donde el subindice o se refiere a la imagen original, y el subindice f (flat) esta relacionado con el

cuadro plano.

Una vez, obtenida la combinacion de las imagenes en un cuadro maestro, se procede a desarrollar la
siguiente operacion algoritmica con procesamiento digital de imagenes sugerida en el libro “manejo-

cuidado-aplicaciones y limitaciones de la cAmara CCD”.

“Al incidir un rayo luminoso sobre el telescopio tiene una brillantez 1, y que produce tedricamente
una sefial S, durante un tiempo de exposicion t. Entonces se tendria:
S =14t (26)

Sin embargo, la sefial que se mide difiere en algo de la anterior debido a: presencia de polvo en los
lentes (el polvo reduce la luz en un factor s), corriente oscura, bias, “vignetting (V)" (en una
fotografia hay mas enfoque en el centro que en el fondo), la diferencia de sensibilidad en los pixeles,

debido a la eficiencia cuéntica (q ), etc. La sefial de corriente oscura Sy viene dada también por la
expresion(@y);

Sq = l4tq (27)
Si dos rayos luminosos llegan a dos pixeles por separado. Entonces, si B; y B, representan el

bias de cada pixel, se tienen las siguientes expresiones:

Sy = log Wy OV 8 Loy +1gq Hyq + By (28)

Sy = lgp Mo W5 [8, L + 1o [igp + By (29)
Sustrayendo las sefiales de bias y oscuras, se obtiene:

Sp = 1oy g Vg 034 L8y (30)

2 QUIJANO Alberto. Manejo-Cuidado-Aplicaciones y Limitaciones de la Camara CCD. Pég. 29
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So =l gp V7 (85 L (31)

Para obtener S, =1,t, por cada pixel, dividimos cada expresion por v, 3, (@, Y v, 3, O,

respectivamente. Es decir:

S1/Vy B8y [y =14y Mg (32)
Sp Vo 35 [, = 1gp Mo, (33)

“Matematicamente se ajustan los denominadores a uno, para conseguir los valores esperados. La

imagen que contiene el valor Vs( para cada pixel, es precisamente la correspondiente al campo

plano y su funcion es normalizar la sefial de todos los pixeles. Alli esta la importancia de corregir la
imagen por aplicacion de cuadro plano(@2),

1.5 FOTOMETRIA

La fotometria ofrece grandes oportunidades a los aficionados a la astronomia. Al desarrollar esta
disciplina, se puede medir puntualmente los intercambios de masa entre estrellas binarias distantes,
analizar la rotacion de los asteroides o rastrear el decaimiento de la brillantez de una supernova.
Pero en general, la fotometria es la medida de los cambios de brillantez de los objetos celestes en el
tiempo. Con la llegada de la tecnologia CCD, la fotometria se hizo mas facil y practica, tanto para

los observadores profesionales como aficionados, porque la CCD es sensitiva y altamente lineal.

1.5.1 Medicién de magnitudes. Los fundamentos de la fotometria fue realizada por los antiguos
griegos. Quienes dividieron las estrellas en 6 clases por su brillantez o magnitud. Entre 141-127 a.c,
el astrénomo griego Hiparco, catalogo cerca de un millon de estrellas a simple vista, registrando su
posicion y la magnitud, precisamente como se realiza hoy en dia. Este catalogo registra la brillantez
de las estrellas mas intensas como de primera magnitud y las estrellas débiles visibles como de
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sexta magnitud. Aproximadamente dos mil afilos mas tarde el astronomo ingles Norman Pogson
cuantifico las medidas de la brillantez de las estrellas y encontrd que las de primera magnitud son

aproximadamente 100 veces mas brillantes que las estrellas de sexta magnitud.

En 1856, Pogson propuso que el paso de magnitud 1 a magnitud 2 estaria definido como un factor

de 3100 =2,515... en brillantez.

La escala Pogson fue subsecuentemente formalizada en nuestro sistema actual de magnitudes. Las
bases de la fotometria moderna fueron establecidas en 1900 con una mezcla de las medidas
visuales y fotogréficas. La estimacion visual raramente tiene una incertidumbre por debajo de 0.2
magnitudes (cercano al 20% de exactitud) y en cambio, la fotometria fotografica se estima una
incertidumbre aproximada a la magnitud de 0.05 (cercano al 5% de exactitud). Después de la
segunda guerra mundial, al inventar el tubo foto-multiplicador, permitié que los astronomos pudieran
medir rutinariamente la brillantez estelar de una magnitud de 0.01 (cercano al 1% de exactitud) y con
la ayuda del telescopio Hale de 200 pulgadas, las medidas se extienden hasta una brillantez estelar
20 en magnitud. En la actualidad un astronomo aficionado con una camara CCD y un telescopio de 8
pulgadas puede alcanzar hasta la veinteava magnitud, teniendo en cuenta que hacer fotometria en

estrellas de la catorceava magnitud ya es muy importante.

1.5.1.1 Magnitud aparente. Por definicion, la fotometria implica una comparacion de brillanteces
entre las estrellas. La formula de Pogson referida a la diferencia en magnitudes (m; y my) esta en
funcion del logaritmo de la relacién de los flujos de luz de las estrellas (F1y F2).

F
Am=m; -m, =-2.5logH2
1~My QEgE (34)

La definicién expresa como sé encuentra una diferencia de magnitud, pero no una magnitud, porque
esta escala es definida en términos de estrellas estandar. Para medir la magnitud de una estrella
desconocida, se hace dos medidas: Una de la estrella desconocida m: y una segunda medida de la

(22) QUIJANO Alberto. Manejo-Cuidado-Aplicaciones y Limitaciones de la Camara CCD. Pég. 29
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estrella conocida mo. En base a la respuesta instrumental de la camara CCD se obtiene la

m =-2.5 Iog%ﬁl% m, (35)
2

d;: Es la lectura instrumental, i=1,2,3,....n

expresion (35).

Donde:

La magnitud de la estrella estandar es la magnitud de la estrella cuya brillantez conocemos. A este

tipo de fotometria se la denomina diferencial.

1.5.1.2 Magnitud absoluta. Para comparar las magnitudes reales de las estrellas, los astronomos
calculan la magnitud absoluta: cuan brillante cada estrella brillaria a una distancia uniforme de 10

parsec (pc).

1 pc = 206265 Unidades Astrondmicas (u.a)
1 afio Luz = 63235 u.a.
Por lo tanto, 1 pc equivalente a 3.26 afios luz.

La luminosidad L de una estrella es la energia total radiante en la unidad de tiempo. Si se tienen dos
estrellas idénticas de luminosidad (L1 y L2) colocadas a distancias diferentes ry y r2 se tiene que la

densidad de flujo para cada estrella es:

L L
Fi=—ts Fp=—= (36)
QL QL
Donde :
Q: 411, angulo sélido de una estrella esférica.
Por lo tanto la razén de F», a F; es:
2
i - ﬁ - rl_ (37)
F, Ly r?
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Se define que el modulo de la distancia es igual a:

m, —m = 5 |OQE%E (38)
1

Suponiendo que r2=r ésto es, la distancia en unidades de parsecs entre la estrella y la Tierra, por lo
tanto m, = m que corresponde a la magnitud aparente. Para la misma estrella r1 =10 parsecs,

entonces m; = My se obtiene que:

M =5+m-5logr (39)
Donde :
M: Es la magnitud absoluta.
m: Es la magnitud relativa.

Por ejemplo, para la estrella de nuestro interés Algol, se encuentra aproximadamente a 100 afios luz
y su magnitud aparente en su maximo es de 2.1. Al reemplazar en la expresion (39) se obtiene una

magnitud absoluta de -0.33.

1.5.1.3 Sistema fotométrico. La razdn por la cual, la escala de magnitud esta definida en
términos de estrellas estandares, es por la dificultad para estimar la medicion del flujo absoluto de la
luz con alguna precision. Pero sin embargo, es facil comparar el flujo de una fuente con otra. En
teoria se define el flujo como la llegada de un numero de fotones por segundo en un rango bien
definido de longitudes de onda. Sin embargo con un foto-multiplicador o un detector CCD, se obtiene
la respuesta integrada del detector para un rango de longitudes de onda. La siguiente expresion,

describe los factores que afectan la respuesta el detector dstar:
Astar = _I)\ I Fetart (A )Ax (A )T (A )f (/\ )Q(A )d/\ (40)

Donde:

A: Es la longitud de onda.
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Fsart(A): Es el factor de flujo desde la estrella alcanzada en la parte superior de la atmdsfera de
la tierra como una funcion de longitud de onda.

Ax(A):  Es el factor de transmision de la atmosfera de la tierra para una masa de aire de x.

T(A): Es el factor de transmision de la dptica del telescopio.
f(A): Es el factor de transmision del filtro usado en la observacion.
Q(A): Es el factor de la eficiencia cuantica del detector(2)

Esta ecuacion significa que la respuesta del CCD depende de un gran numero de factores los cuales
varian significativamente con la longitud de onda y la respuesta total que se obtiene, es la suma de
las respuestas del detector para cada longitud de onda. El problema de la fotometria se produce
cuando se tienen muchas longitudes de onda que contribuyen al flujo.

La solucion de este problema es limitar las longitudes de onda por el uso de filtros para dividir el
espectro en cortos segmentos y poder medir cada color en forma individual. Si el segmento se puede

conservar suficientemente reducido, la ecuacion de flujo se simplifica asi:

Astart = Fstart ATFQAA (41)

La dependencia de la longitud de onda desaparece porque AA se hace lo suficientemente pequefia
para que cada uno de los pardmetros sean constantes comparables con el intervalo angosto de las
longitudes de onda. Sin embargo si se hace que el rango de longitud de onda sea muy pequefio, la

sefal total es muy pequefia y es muy dificil medir.

Para medir conjuntamente 2 estrellas muy proximas en una sucesion répida, si las propiedades
atmosféricas son las mismas, la dptica del telescopio permanece invariable, los filtros de color no
cambian y la eficiencia cuéntica del detector es constante. Entonces los términos semejante en el

numerador y en el denominador se cancelan y resulta la siguiente ecuacion:

(2% BERRY Richard. Photometry from images. Pag. 243
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dstart — I:start AXTfQA/\ — I:start
d ref I:ref AXTfQA/\ I:ref

(42)

Asi que se puede reemplazar las dos respuestas instrumentales en la ecuacion (35) y encontrar la
relacion relativa de flujo de una estrella con la estrella de referencia y calcular la diferencia de
magnitudes. Se puede observar las estrellas en la misma zona atmosférica y lo mas importante es

medirlas a través de filtros de color que dan paso a un rango angosto de longitud de onda.

El antiguo color fotométrico corresponde a la respuesta natural del ojo humano. La maxima
sensibilidad del ojo al adaptarse a la oscuridad ocurre a longitudes de onda cercanas a 510nm ¢ luz
verde azulada. A longitudes de onda mas pequenas la sensibilidad cae a la mitad en 468nm; y hacia
longitudes de onda mas grande cae a la mitad en 550nm. Aunque él ojo humano tiene una
sensibilidad sobre un rango espectral bastante amplio. Las observaciones de magnitudes realizadas

en el sistema de color del ojo son llamadas magnitudes visuales().

El término fotometria sdlo se aplica a magnitudes visuales. Cuando los cientificos empezaron a medir
la luz fuera del espectro visible, el término “radiometria” reemplaz6 al de fotometria en la mayoria de
los campos de la ciencia a excepcion de la astronomia donde los astronomos siguen utilizando

fotometria.

La fotografia es el segundo sistema de color fotométrico que existe desde 1890, con el advenimiento
de la fotografia astrondémica. El sistema no fue utilizado suficientemente antes de que los astrénomos
se dieran cuenta, que estrellas rojizas aparecian en varias magnitudes tenues en las fotografias.

Estas estrellas no se observaban a simple vista.

La disponibilidad de magnitudes fotograficas y foto-visibles generaron nuevas areas de investigacion
en la astronomia. Los astrénomos tuvieron una forma para medir la temperatura de las estrellas a
partir de sus indices de color, ésto es, de la diferencia de las magnitudes fotograficas y foto-

visibless),

(249 BERRY Richard. Photometry from images. Pag. 244.
%) Berry Richard. Burnell James. The Handbook of Astronomical Image Processing. p. 245.
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1.5.2 Fotometria de imagenes. Aun cuando el equipo fotoeléctrico trajo precision a la fotometria
astrondmica, los CCDs, han hecho la fotometria bastante asequible. Los fotometros fotoeléctricos
convencionales miden solo un punto en el cielo al tiempo, mientras que las imagenes CCDs han

cambiado esto.

Figura 20. Aqui estd la imagen de una estrella bien situada, la apertura estelar es
aproximadamente 4 veces el radio y no hay objetos que interfieren en el campo. El radio estelar se
mide en pixeles. (Berry Richard. Burnell James. The Handbook of Astronomical Image Processing,
p. 254)

Por ejemplo, en una sola exposicion al fotografiar la estrella variable Algol, se registra el fondo del
cielo y todos los cuerpos celestes involucrados en el campo de la imagen en forma simultanea.
Hemos realizado fotometria mediante el programa AIP, que es el mas conveniente para nuestro
propdsito. En este programa se identifica con la letra V la estrella Algol, con C la estrella de
comparacion y con K la estrella de chequeo. La extincion atmosférica es aproximadamente la misma

para todas las estrellas y objetos astronémicos que estén en el campo de la imagen.

Exposicion Correcta: El tiempo de integracion debe ser suficiente para obtener una buena relacion
de sefial ruido, no se debe trabajar por fuera de la parte lineal de la curva de respuesta del CCD. No
se permite “Blooming” en cualquier estrella de estudio. Como también se debe tomar mdltiples

imégenes y combinarlas para obtener una mejor relacion de sefial a ruido.
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Figura 21. Una estrella débil indeseable aparece dentro de la apertura de la estrella a la izquierda. El
radio interno del anillo contiene dos estrellas facilmente visibles y algunos tramos irregulares de
nubosidad, que hacen dificil estimar una medida fotométrica de la estrella. (Berry Richard. Burnell
James. The Handbook of Astronomical Image Processing, p. 255)

1.5.2.1 Calibracion. La imagen debe ser calibrada apropiadamente, preferiblemente usando el
protocolo de calibracion avanzada (substraccién de corriente oscura, cuadros bias, y cuadros
planos). Los cuadros planos deben tener una cuenta maxima igual a la mitad de la saturacion, de tal

manera que la relacion sefial-ruido del cuadro maestro, sea bastante grande.

1.5.2.2 Reduccion de los efectos de extincion atmosférica. Capturar imagenes tan alto en el
cielo como sea posible, para reducir los efectos de extincion. Para la fotometria denominada de “cielo
total” se debe trabajar en las noches por encima de los 30° de elevacion sin nubosidad. Para la
fotometria diferencial, se debe trabajar preferiblemente en las zonas de elevacion también mayor

que los 30° , a excepcion de otras zonas donde las nubes son pasajeras.

1.5.2.3 Obtencion de muestras apropiadas. La superficie frontal de los CCDs tiene una
compuerta estructurada de polisilicio, donde la luz de las estrellas deben atravesar para alcanzar el
silicio que compone el chip. La estructura no se la puede determinar a simple vista en el sensor CCD,

pero esta reposa internamente por debajo de las filas del enrejado.
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Si la imagen de una estrella es de uno o dos pixeles de ancho y ello tiene lugar en una fila, una
fraccion significativa de luz estelar incidente puede perderse. Si la imagen de la estrella es 4 0 mas
pixeles de didmetro, la pérdida se promedia sobre mdltiples pixeles. Con CCDs de respaldo
iluminado (por ejemplo sin estructura de entrada), la imagen de la estrella puede ser tan pequefia

como dos pixeles de diametro.

Por regla general, la escala para una imagen optima es alrededor de 2 segundos de arco por pixel,
pero los aficionados han obtenido excelente fotometria con escalas entre 1y 6 segundos de arco por
pixel. La preocupacion primaria es que la imagen de la estrella debe cubrir al menos 2 pixeles de
diametro. Si la longitud focal del telescopio es corta, las imagenes de la estrella ocupa por encima de
2 0 3 pixeles(2s)

Figura 22. El perfil de la imagen de una estrella aislada muestra una declinacion suave desde un
valor pico y un fondo celeste uniforme. En la gréfica se puede observar que el valor pico en la
estrella es 1488; por debajo de la saturacion, el fondo celeste estd en 388 y que el HWHM
correspondiente al radio de la estrella igual a 1.0 pixel, es pequefio. (Berry Richard. Burnell James.
The Handbook of Astronomical Image Processing, p. 257)
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25) Berry Richard. Burnell James. The Handbook of Astronomical Image Processing. p. 256.
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1.5.2.4 Extraccion de la brillantez estelar. La imagen de una estrella es una copia digital de una
pequefia seccion del cielo. Ella incluye luz de la estrella como también luz del fondo celeste. La luz
de la estrella es esparcida en un nimero calculable de pixeles. Para extraer la brillantez de la estrella
de la imagen, debemos sumar la contribucion estelar sobre todos los pixeles iluminados por ella y

luego sustraer la contribucion del fondo celeste.

La técnica clasica para sumar la luz de una estrella es llamada fotometria de apertura. En la
fotometria fotoeléctrica, la apertura (6 diafragma) es un pequefio agujero taladrado en un metal
suficientemente pequefio para admitir luz. Para colectar el 99% de la luz de la estrella es usualmente
necesario escoger una apertura de 4 o 5 veces mas grande que el valor HWHM(25)

Al medir la luz estelar hay dos condiciones que deben cumplirse y pueden estar en conflicto:

1) Hacer la apertura lo suficientemente grande para incluir toda la luz de la estrella.

2) Mantener la apertura lo suficientemente pequefia para que las medidas del fondo celeste sean
pequenas.

Entonces, el primer paso en fotometria de apertura es determinar la apertura optima.

Nota: El radio es la mitad de la anchura (HWHM) y el didmetro de la imagen de la estrella es su
anchura (FWHM).

Se tiene dos herramientas en el programa AIP para este propdsito: examinar el perfil radial de la
imagen de la estrella y revisar la curva de incremento. El perfil es una grafica del valor que posee
cada pixel en la imagen de la estrella versus la distancia medida desde el centro. Es facil estimar el
HWHM de tal perfil y también ver donde se une con el fondo celeste. El HWHM esta usualmente
entre 1.5y 2.5 pixeles y la estrella usualmente se mezcla en el fondo celeste, entre 5y 10 pixeles de

su radio.

28) Berry Richard. Burnell James. The Handbook of Astronomical Image Processing. p. 258.
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La curva de incremento: es una grafica que representa la medida de magnitud versus el radio de
apertura. Esto revela como la cantidad de luz estelar recogida aumenta a medida que la apertura se
hace mas grande. Si el fondo celeste es uniforme la curva aumenta hasta que toda la luz de la
estrella esté dentro de la apertura y luego disminuye hasta que indica la brillantez del fondo estelar.
Sin embargo, si interfieren estrellas proximas, la curva puede estar distorsionada en su nivel:

aumenta y disminuye para grandes radios.

Figura 23. La grafica de la curva de incremento, magnitud instrumental primaria versus el radio de la
apertura. Aunque la curva de incremento no se estabiliza para esta estrella, la diferencia entre radios
de 4,5y 6 pixeles es solo de 0.01 de magnitud, lo cual indica que los radios de 4,5y 6 pixeles podran
trabajar igualmente bien. (Berry Richard. Burnell James. The Handbook of Astronomical Image
Processing, p. 259)
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El software AIP permite chequear el perfil de la imagen de una estrella y la curva de incremento. Al
tener establecida la apertura optima para el telescopio, la camara CCD y una excelente noche, se
usa la misma apertura para hacer todas sus medidas. El software se encargara de sumar los pixeles

dentro de la apertura:

1. Se designa un centro aproximado de la imagen de la estrella
2. Elsoftware calcula el centroide de la imagen de la estrella.

3. Elsoftware determina cuéles pixeles caen dentro de la apertura.
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4. El software determina cuantos pixeles caen dentro de la apertura.

5. Elsoftware calcula la suma de todos los pixeles dentro de la apertura.

6. Elsoftware calcula el valor del pixel promedio en la apertura.

7. El valor pixel promedio de la apertura es proporcional a la suma de la luz de la estrella, més la

luz del fondo estelar.

1.5.2.5 Medida del fondo estelar. En la fotometria fotoeléctrica clésica, el fondo estelar fue
comUnmente medido apuntando el telescopio a un espacio limpio del cielo cercano a la estrella. Con
la fotometria CCD en el programa AIP, el mejor lugar para examinar el fondo celeste es el anillo que
esta alrededor de la imagen de la estrella. El anillo comienza inmediatamente fuera de la apertura de

la estrella y se extiende hasta dos veces el radio de la apertura.

El célculo para determina el nivel del fondo estelar es el mismo que se usa para la imagen de la
estrella: se determina qué pixeles caen dentro del anillo, se suman los pixeles, se totaliza su sumay
se calcula el valor promedio del pixel del cielo. Para obtener la luz estelar total, se toma el valor
promedio del pixel en la apertura de la estrella, luego se sustrae el valor promedio del pixel del anillo
estelar y se multiplica el valor promedio del pixel de la estrella s6lo por €l numero de pixeles en la
apertura de la estrella.

1.5.2.6 Calculo de la magnitud instrumental. Después de haber estimado la apertura de la
estrella y el fondo celeste, el programa AIP calcula la magnitud instrumental primaria m de la

estrella, aplicando la siguiente ecuacion.

m=-25 Iog E(PSTART B F;SKY )N START H+ 7 (43)
O O

Donde:

Pstart:  Es el valor pixel promedio en la apertura de la estrella.
Psky:  Es el valor pixel promedio mejor estimado par el fondo celeste.
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NstarT: ES €l numero de pixeles en la apertura de la estrella,
t: Es el tiempo de integracion usado para la imagen.
Z Es el punto cero instrumental, es una constante arbitraria escogida para asignar el valor de

magnitud en el campo correcto para: el telescopio, la camara CCD y filtro que se use.

El software AIP permite medir magnitudes de las imagenes CCD en forma rapida y facil. Antes de
medir la imagen de una estrella, se prueba el perfil y la curva de incremento. Si la curva de
incremento carece de una region plana, se revisa en varias estrellas de la imagen, para determinar
si el problema es especifico para una de las estrellas (y presumiblemente causado por el fondo
celeste) o si el problema ocurre en cualquier parte de la imagen. Las imagenes usadas para
fotometria no deben ser modificadas antes de que ellas sean medidas; ya que al hacerlo se destruye
la linealidad de los datos en la imagen.

La herramienta fotométrica de estrellas solitarias en el AIP para Windows computa la magnitud
instrumental primaria usando la ecuacion (43). Se necesita saber el tiempo de integracion de la
imagen y reemplazar un valor para el punto cero. El resultado de esta herramienta muestra la
posicion del centroide de la estrella, el valor total (estrella — cielo ), el nivel del fondo celeste y la

magnitud instrumental primaria.

1.5.3  Observacion fotométrica. El éxito de la fotometria diferencial consiste en medir las
diferencias exactas en magnitud entre la estrella de comparacion constante y la estrella programada.
Esta técnica es mas facil que la fotometria del cielo total. Para una primera aproximacion, el
coeficiente de extincion no importa (ambas estrellas experimentan la misma extincion) si la estrella

de comparacion tiene un color similar a la variable.
1.5.3.1 Fotometria de cielo total. Para emplear fotometria de cielo total se requiere programar

tres observaciones simultdneas: una para encontrar los coeficientes de extincion, otra para encontrar

los coeficientes de transformacion y otra para observar las estrellas programadas.
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1.5.3.2 Fotometria diferencial. La fotometria diferencial varia considerablemente dependiendo del
programa de observacion, aunque los principios fundamentales permanecen constantes: Obtener
una serie de imagenes que muestren un objeto de interés (denotado con una “V"), una estrella de
comparacion (una estrella normal que no varia, llamada “C"), y una estrella de chequeo (o0 segunda
estrella de comparacion en brillantez, llamada “K”). Cuando se reduce, la observacion es la
diferencia de magnitud entre la estrella variable y de comparacion, usualmente escrita como: V - C.
Para supervisar que nada se ha hecho mal, la diferencia entre la estrella de comparacion y la de

revision es también calculada como: K - C.

Figura 24. En la figura se observa la diferencia de K- C=1,096y de V-C=-7,063.
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En fotometria CCD, las tres estrellas estan usualmente en el mismo campo de observacion, asi que
son observadas al mismo tiempo en la misma masa atmosférica. Como un resultado, la extincion es
la misma para las dos estrellas y la variacion en la transmision atmosférica es debida a las nubes

ligeras.

El AIP para Windows esta provisto de dos herramientas para fotometria diferencial: la herramienta
fotométrica para imagen solitaria, y la herramienta fotométrica para imagenes maltiples. Para medir
V,C y K de una imagen, se use la herramienta de la estrella solitaria; para medir y registrar V,C y K

de una serie de imagenes, se usa la herramienta de imagen mdltiple. Figura 24.

1.6 LA ESTRELLA VARIABLE ALGOL

1.6.1  Algol. La documentacion de la teoria y los datos sobre la estrella variable Algol fueron
tomados del libro Burnham’s Celestial Handbook. An Observers Guide to the Universe Beyond the
Solar System. P4g.1413 -1419.

Algol o la 'estrella del diablo', es la segunda estrella méas brillante de la constelacion de Perseo, tiene
nombre de origen arabe: "Hamil Ra's al Ghul" significa "el portador de la cabeza del demonio”. Algol
es la mas famosa de las estrellas variables en el cielo, sunombre se debe al cambio de luz emitido
por ella, fué observada por primera vez por los Arabes Medievales. La primera afirmacion en la
materia, la realizo el astrénomo Italiano Geminiano Montanari, confirmando el desvanecimiento de la
estrella y su regularidad periodica fue determinada por primera vez en 1782 por John Goodricke; él
dio a entender, que el eclipse parcial de la estrella era realizado por la componente oscura cuando
gira alrededor de ella. Asi los Astrdnomos conocieron y entendieron la existencia de los “Eclipse
binarios”, que fue la teoria mas aceptada hasta 1889, cuando H. C. Vogel en Potsdam, confirmo la
veracidad a través de analisis espectroscopico, comprobando que Algol es una estrella variable y sus

cambios de luz pueden ser observados facilmente sin instrumento optico alguno.
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La estrella normalmente tiene una magnitud 2,1 pero en un intervalo de 2,86739 dias esta se
desvanece hasta una magnitud de 3,4. El periodo exacto de un minimo de Algol es 2 dias 20 horas

48 minutos 56 segundos. Figura 25.

Figura 25. Curva tedrica de Algol. (Burnham Robert. Burnham’s Celestial Handbook. An Observers
Guide to the Universe Beyond the Solar System. p.1413. 1978)
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Figura 26. Fotografia de la estrella variable Algol ubicada en la constelacion de Perseus, tomada
desde la ciudad de Pasto el 10 de Febrero de 2001, por Mauricio Bacca y Willian Parra, con una
camara Pentax de 35mm, ASA 400, exposicion 10 segundos.
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La distancia de Algol a la tierra es de 100 afios Luz, Algol es la estrella binaria eclipsante mas
cercana a la tierra y ha sido una de las mas estudiadas. Hasta el momento existen algunos enigmas
que no han sido solucionados. Una dificultad radica en la invisibilidad de la componente eclipsante;
completamente perdida en la luz intensa producida por la estrella primaria, nunca se ha visto
visualmente y fue detectada espectroscopicamente en 1978 en el Observatorio McDonald. De la
combinacion de los resultados estudiados de la curva de luz, la medida de la velocidad radial y la

combinacion espectral, se han obtenido los siguientes resultados:

La estrella primaria es una blanca B8 segun el diagrama H-R, figura. 27, pertenece a la secuencia
principal, es aproximadamente 100 veces méas luminosa que el Sol, tiene un diametro de 2,6
millones de millas, la masa de la estrella no esta bien determinada, pero probablemente tiene un
valor entre 3,5 a 4 masas solares. La estrella compafiera se la conoce relativamente cdmo oscura
por comparacion con la primaria; actualmente esta tiene la mitad de la magnitud de la brillantez del
Sol. El diametro puede estar por encima de 3 millones de millas. Del calculo del tamafio y la
luminosidad, el tipo espectral probablemente esta al final de G 6 al inicio de K su masa es incierta,
pero no puede ser mas grande que una masa solar. La estrella mas débil parece tener las

caracteristicas de una sub-gigante tipica.

La orbita de la estrella luminosa esta bien determinada segun los estudios espectroscopicos y se
encuentra que la estrella luminosa esta por encima de un millon de millas del centro de gravedad del
sistema. La estrella débil, es menos masiva y tiene una orbita mas grande alrededor del centro
gravitacional. La separacion de las dos estrellas probablemente esta alrededor de 6,5 millones de
millas de centro a centro. De los estudios espectroscopicos la excentricidad del sistema es
aproximadamente 0,033 y la inclinacion cercana a 82°. En el eclipse primario, aproximadamente el
79% de la estrella luminosa es ocultada por la compafiera mas grande. Una pequefa estrella
secundaria se encuentra a mitad del camino de los eclipses, es notable en la curva luminosa, cuando
la compafiera es eclipsada en parte por la primaria luminosa. Asi las luminosidades relativas pueden
deducirse de la 6rbita derivada y de las longitudes relativas de los dos minimos; ésto evidencia que la

compariera realmente no es una estrella oscura total.
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Figura 27. Diagrama Hertzsprung-Russell (H-R) llustra la relacion existente entre la magnitud
absoluta (Luminosidad Intrinseca) y el tipo espectral. (Temperatura) que se designa con las letras
del alfabeto O,B,A,F,G,K,M. Las clases espectrales se dividen en 10 subcategorias, donde 0 significa
el maximo color y el 9 el minimo dentro de la subcategoria. Para la estrella Algol, que pertenece a la
secuencia principal tiene un espectro de B8. (Tomada del Libro El universo. Planetas, Soles y
Galaxias. P4g.59).
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Segun un estudio realizado por G. Hill, J.V. Barners, J.B. Hutching y J.A. Pearce del Observatorio
Astrofisico Dominion (1971), las masas y las luminosidades de las componentes del sistema Algol

son aproximadamente los valores que muestra la siguiente cuadro:
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Cuadro 4. Componentes del sistema Algol
(Burnham Robert. Burnham’s Celestial Handbook. An Observers Guide to the Universe Beyond the
Solar System. p.1416).

Masa | Diametro Magnitud Absoluta Bolométrica
A| 37 3.0 -0.4
B| 08 34 +3.1
c| 17 15 +2.3

En otro estudio realizado con un reflector de 100 pulgadas, A.S. Meltzer de la Universidad de
Pricenton dedujo los siguientes resultados:

Cuadro 5. Componentes del sistema Algol.
(Burnham Robert. Burnham’s Celestial Handbook. An Observers Guide to the Universe Beyond the
Solar System. p 1416).

Masa | Espectro | Magnitud |Luminosidad | Clasificacion | Temperatura
Absoluta Aproximada
A| 50 B8V -0.08 90 Enana 12600K
B| 10 KO IV +3.4 3.5 Sub-gigante 5000 K
C| 13 F2V +3.2 4 Enana 8000 K

La discrepancia de las masas es en parte debido a la incertidumbre en la exactitud de las distancias;
los paralajes medidos van aproximadamente desde 0.03” hasta 0.041", dando un rango de distancia
aproximado de 101 afios luz hasta 79. Algol muestra anualmente un muy pequefio movimiento
propio, menos de 0.01"; la velocidad radial es aproximadamente 2.5 millas por segundo en recesion

con la variacion de longitud.

Algunos factores de interés aparecen del estudio de la curva luminosa. Se notara que la luz no es
constante en el maximo, continla subiendo lentamente después de finalizar el eclipse primario.
Alcanzando la cima justamente antes del ligero eclipse secundario. Esto es explicado como un efecto
de reflexion; la estrella débil refleja luz desde la primaria y muestra algo semejante a las fases de la
luna cuando gira en su Orbita. Obviamente la fase de luna llena debe ser cuando la estrella mas débil
se observa detrds del mas luminoso. Asi que la cara iluminada totalmente gira al rededor de la tierra.
Esto ocurre antes y después del eclipse secundario, en este momento la luz combinada del sistema
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estd en un maximo. Un estudio de este efecto revela que la estrella débil aparece aproximadamente

1.7 veces méas luminosa en el lado que gira alrededor de la primaria.

Otro efecto, llamado “limb darckening”, también altera ligeramente la forma de la curva de luz. “Limb
darckening” es el resultado del espesor de la atmosfera de la estrella que permanece en el borde del
disco en el campo de vision; ésto causa que el disco de cualquier estrella aparezca mas brillante en
el centro que en el borde. Sin embargo el borde de la estrella se oculta primero en el eclipse estelar,
la pérdida de luz parece gradual al principio, pero luego aumenta rapidamente la brillantez asi como
la parte central del disco que estd oculto. Muestra este efecto, la curva de luz de una binaria
eclipsandose.

Algol ha sido identificada como una fuente de la energia de radio por C.M. Wade y R.M. Hjellming en
el Observatorio Astrondmico Nacional de Radio en Green Bank, Virginia. Ellos declaran que la
emision de radio se describe mejor como “erratica”, con periodos ocasionales de sefiales fuerte y
anhelan periodos inmdviles. Los autores sugieren que las sefiales de radio posiblemente sean el
resultado de cambios subitos en la estructura estelar, mejor descritas como “starquakes”, temblores
de la estrella. Las energizaciones subitas de una gran cantidad de plasma muy caliente serian la
fuente basica de las sefales tipicas de radio. La emision de radio también ha sido detectada de las
estrellas gigantes rojas, como Betelgeuse y Antares, asi como también de las sefiales de enanas

rojas del tipo UV Ceti.

1.6.2  Componente distante del sistema Algol. En 1869 se reconocid que la estrella del
demonio Algol, no es un simple sistema de dos estrellas. Durante casi un siglo se ha notado que el
periodo del par eclipsado esta sujeto a pequefios cambios bien definidos. Los estudios modernos
reportan que el eje mayor estd gradualmente cambiando en su orientacion en el espacio,
aproximadamente en un periodo de tiempo de 32 afios; un analisis de este efecto demuestra la
existencia de una tercera estrella en el sistema y fue sospechada la posibilidad de una cuarta

comparniera.
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La tercera estrella, llamada Algol C, ha sido detectada espectroscopicamente y se caracterizd como
estrella tipo F de la secuencia principal. Parece ser por o menos una magnitud mas luminoso que
nuestro sol y es mas brillante que la estrella oscura del par eclipsante. Gira sobre el par de AB en un
periodo de 1862 afios, a una distancia aproximadamente de 50 millones de millas. P van de Kamp,
encontro que la drbita de la tercera estrella no se encuentra en el mismo plano del par eclipsante. Un
estudio realizado en 1951, determind con una incertidumbre considerable que la inclinacion esta
cercana a los 63°. La orbita del sistema AC es también mas exceéntrica (aproximadamente 0.21) que

el par eclipsante.

De la cuarta estrella sospechada, Algol D, poco se sabe, excepto que el periodo del sistema fue
calculado aproximadamente en 188 afios. Sin embargo estudios en 1971, revelaron dudas del
ensayo en la forma como fue deducido y alli no aparece ninguna evidencia definida que exista

realmente el cuarto cuerpo.

1.6.3 La evoluciéon de la binaria Algol. Una peculiar caracteristica del sistema Algol,
compartida por otras del tipo binario, es que la componente mas déebil y menos masiva ha
evolucionado a la fase de subgigante, mientras que la primaria es un objeto de la secuencia principal.
Esta es una paradoja evolutiva porque si las estrellas son de la misma edad, debe ser la estrella mas

brillante y mas maciza la que evolucione mas rapidamente.

Fred Hoyle ha sugerido un interesante y creible solucion. EI asume que la estrella mas débil fue
originalmente mas masiva y luminosa del par. Cuando empez0 estd expansion evolutiva, perdio
grandes cantidades de materia cediéndola hacia la compafiera que la rodea. Ella asi crecio
evolucionando a la fase de subgigante y convirtiéndose en la mas débil. Al mismo tiempo la
compariera crecié en brillantez como resultado del aumento de la masa. La pequefia separacion de
una binaria tipo Algol hace que esta interpretacion parezca bastante ldgica y es evidente que esta
ocurriendo en los sistemas del tipo beta de Lyrae.
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Figura 28. Fotografia tomada por el telescopio de 13 pulgadas del Observatorio Lowell, en Enero
27 de 1965. la estrella Algol tiene su brillo normal en la parte izquierda y eclipsada en la parte
derecha de la grafica (Burnham Robert. Burnham’s Celestial Handbook. An Observers Guide to the

Universe Beyond the Solar System. p.1417. 1978)
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2. METODOLOGIA

El trabajo es de tipo experimental, esta enmarcado en la linea de investigacion de astrofisica
perteneciente al programa de Fisica de la Facultad de Ciencias Naturales y Matematicas de la
Universidad de Narifio.

Se llevaron acabo las siguientes etapas para la elaboracion de este trabajo. Como primera medida,
se realizo la revision bibliogréfica de los documentos de astronomia. Posteriormente se ensamblo las
partes electronicas de la cAmara CCD y se construyd: la fuente, la cabeza de la cdmara y el sistema

mecanico de refrigeracion.

Posterior a ésto, se realizo el acoplamiento de todos los sistemas que componen la cAmara. Luego
se puso en punto de funcionamiento la camara, al realizar pruebas observacionales utilizando una

lente de 35mm, un telescopio de 4.5 pulgadas marca Orién y otro de 16 pulgadas marca Meade.

Una vez lista la instrumentacion con el software Maxim-DL cargada en el computador, se ubicd la
estrella variable Algol con la informacion de las efemérides y se le tomaron fotos por cerca de 3
horas. En seguida se realizaron una serie de cuadros planos, cuadros bias y cuadros oscuros. Luego
se procesoO toda esta informacion utilizando el programa Maxim-DL, aplicando la correccion de
cuadros maestros: oscuros, bias y planos a cada una de las imagenes obtenidas. En seguida se

sumaron cinco imagenes y se obtuvo imagenes listas para realizar medicion fotométrica.

Posteriormente, se realizo fotometria diferencial a las imagenes procesadas con ayuda del software
AIP y se estimo la magnitud aparente de la estrella variable Algol en cada una de las imagenes.
Estos datos fueron organizados en tablas y se les aplic el tratamiento estadistico para generar una
curva experimental que fue comparada con la tedrica. Obteniendo asi una seccion de la curva de

brillantez de la estrella Algol.
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Por otra parte, las imagenes procesadas, también fueron utilizadas para calcular la distancia
aparente entre las estrellas vecinas a Algol, que se lo hizo utilizando el programa MaxIm-DL y el
SKY IV. Se aplico el tratamiento estadistico para estimar el promedio de las distancias que fue

comparado con los valores teoricos.

Cabe destacar, que este trabajo se lo realiz6 con la tutoria del MSc Alberto Quijano de gran

experiencia en instrumentacion electronica y astronomica.

A continuacion, describimos de una forma mas detallada cada una de las actividades desarrolladas:

2.1 REVISION BIBLIOGRAFICA

En principio se hizo la revision bibliografica de libros especializados en: astronomia de posicion,
instrumentacion electronica para la construccion de camaras CCD, tratamiento de imagenes digitales

y fotometria.

2.2 ARMADO DE LA CAMARA CCD

Seguimos los parametros y lineamientos del liboro The CCD Camera Coobook de Richard Berry,
Viekko Kanto y John Munger para la construccion de la cdmara; logrando de esta forma elaborar la
estructura y las partes metalicas que la componen. También se construyd la fuente regulada y se
ensamblo los dispositivos electronicos en sus respectivas tarjetas. Finalmente se logré ensamblar
todas sus partes principales con el chip CCD. Los dispositivos electronicos fueron importados de
USA.

Posteriormente, con ayuda del software de Richard Berry se probd y calibré su funcionamiento.

Obteniendo asi, la primera camara CCD para el Observatorio Astrondémico de la Universidad de
Narifio (OAUN).
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2.21 Construccion de la fuente de poder. La fuente de poder necesaria para el normal
funcionamiento de la camara CCD, es tecnicamente diferente a las que se encuentran en el
mercado. Consta de tres subfuentes: una para el modulo “Peltier”, la segunda fuente dual suministra

tensiones a la electronica de precision y la tercera para el funcionamiento de la bomba.

La fuente que suministra energia al modulo “Peltier”, provee un voltaje regulado desde 0.5 hasta 10
voltios (V) con una corriente de 5 amperios (A), de acuerdo a la respuesta de esta subfuente es mas

lineal en la zona 7,2 voltios de corriente directa (VDC), bajo una corriente de carga de 5 amperios.

La fuente que proporciona energia a la electronica de precision que componen las tarjetas: interfase
y preamplificadora, provee un voltaje sin regulacion de £18 VDC a 500 mA. A plena carga posee un

voltaje de rizado de 200 mV pico a pico, dato obtenido en el laboratorio de la Universidad de Narifio.

La fuente que suministra voltaje a la bomba no es regulada, tiene una salida de 12 voltios a 1

amperio.

Figura 29. Plano de la fuente. La fuente que esta en la superior va al “Peltier”, la central va a las
tarjetas y la inferior se conecta a la bomba.
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2.2.1.1 Materiales de la fuente. Los materiales que se utilizaron para la construccion de la fuente
regulada de voltaje se indican en el cuadro 6.
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Cuadro 6. Lista de materiales utilizados para construir la fuente regulada de 6 Amperios..

Cantidad Descripcion Caracteristica
1 Caja metalica de proyectos | 20cmx12cmx10cm
1 Disipador de Calor 18cmx10cm
1 Ventilador de computador 12 Voltio
1 Transformador 150 Vatios
1 Interruptor con piloto 15 Amperios
2 Interruptor codillo 10 Amperios
1 Malla metalica 5cm x2cm
1 Voltimetro 30 Voltios
1 Toma doble con polo a tierra Levinton
1 Regleta. No.8
4 Porta fusibles Chasis
4 Fusibles 0.5y 2 Amperios
2 Puente rectificador 5A 50V
1 Puente rectificador 1,5A 50V
1 Diodo 1N4001 1A 50V
2 LED Rojo
1 Transistor de Potencia 2N3055
4 Capacitor electrolitico 4700mF/35V
1 Capacitor electrolitico 1000mF/35V
2 Capacitor cerdmico 100nF
1 Capacitor 0,1mF/ 50V
2 Resistencia 10KQ
1 Resistencia 100Q
1 Regulador LM317T
1 Resistencia 1.5KQ
1 Potenciometro 1KQ
2 Resistencia 1Q/10W
1 Cable de potencia No 3x16
10m Cable Vehiculo No 18 de colores

2.21.2 Construccion del circuito eléctrico de la fuente. Para ello, se modifico el plano original,

ya que nos parecié mas eficiente utilizar un solo transformador para los diferentes circuitos. Ademas

104



se hizo un solo arrollamiento para la fuente que va al “Peltier”. Teniendo en cuenta ésto, redisefiamos

el plano para la fuente, en la figura 29 se indica el diagrama.

Figura 30. Circuito impreso de la fuente CCD
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La fuente regulada que alimenta al “Peltier” tiene las siguientes etapas: rectificadora de onda
completa, filtrado, regulacion y amplificacion de corriente. La fuente dual apenas tiene las etapas de
rectificacion de onda completa y filtrado. Finalmente el circuito que se conecta la bomba es un
rectificador de media onda con su respectivo filtro. A partir del plano se realizd el circuito impreso que

aparece en la figura 30.
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Posteriormente se soldo en forma adecuada los cables y los diferentes dispositivos en el circuito
impreso. Paralelo a ésto se elaboré el transformador con un arrollamiento primario de 300 vueltas de
alambre nimero 26 AWG para ser conectado a los 120 voltios y tres arrollamientos secundarios con
un numero de vueltas de 30, 75y 30 utilizando en este orden calibres de alambres No 18, 24 y 20
AWG para obtener voltajes de 12, 30 y 12 voltios en forma respectiva. El primer arrollamiento
secundario es para la fuente “Peltier”, el segundo se le hizo derivacion central para la fuente dual y el

tercero para la fuente de la bomba.

Luego de ésto se acopld el transformador al circuito y se hicieron las pruebas pertinentes para
verificar su buen funcionamiento. Una vez optimizado el circuito, se adecud los interruptores,
monitores, regletas, potenciémetro, transistor de potencia, disipador de calor, toma corriente, porta-
fusibles, cable de potencia, ventilador, transformador y circuito en la caja metélica. En seguida se
conectaron con cables, todos estos elemento y se hicieron los respectivos ajustes para su
funcionamiento, de esta manera se construyd la fuente para que la camara funcione correctamente y

con seguridad.

Figura 31. Fuente de poder construida para el proyecto de la camara CCD. A la derecha se observa
la parte posterior y superior. En la izquierda la parte frontal de la fuente.
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2.21.3 Descripcion de la fuente. En la foto izquierda de la figura 31,el primer interruptor y el led
que aparece de izquierda a derecha, controla y monitorea el encendido y apagado de la bomba, el
segundo interruptor y el led maneja la salida de voltaje para la electronica de precision. El interruptor
con piloto (rojo) activa o desactiva directamente la salida de voltaje hacia el modulo “Peltier”, con el
boton central se controla el voltaje del “Peltier” y en el voltimetro se puede medir la diferencia de

potencial que se le esta suministrando.

En la foto derecha de la figura 31, el disipador que acopla al transistor de potencia esta alojado en la
parte superior. Arriba en la parte posterior se encuentra la regleta de salida de voltajes descritos asi:
en el orden de izquierda a derecha los dos primeros conectores corresponden al “Peltier”; el color
naranja es (+) y el violeta es el (-). Luego, los tres siguientes corresponden a la electronica de
precision; donde el rojo es para +18 V, violeta es €l (GND) y el amarillo es para el -18 V.

Posteriormente siguen las salidas para la bomba donde el rojo es (+) y negro (-)

También se observa de arriba hacia abajo los cuatro fusibles que corresponden respectivamente a
los circuitos de: la fuente del modulo “Peltier”, la subfuente dual, la bomba y la alimentacion de linea.
El toma corriente esta conectado en paralelo a la linea de alimentacion, lo que permite conectar aqui
un computador o cualquier otro artefacto. Por Ultimo se puede apreciar el cable de potencia y la rejilla

que cubre el ventilador.

Después se realizaron pruebas finales de laboratorio para saber si cumplia con las caracteristicas
técnicas adecuadas y luego se hizo la caracterizacion de la fuente.

2.21.4 Caracterizacion de la fuente. Para ello se trabajo con un tester digital TM135, un
multimetro osciloscopio FLUKE, y una resistencia de alambre de cromo-niquel que sirvi6 como

resistencia de carga variable.

El TM135 fue usado como amperimetro y el FLUKE se lo utilizo para medir voltajes en corriente

directa y voltajes en corriente alterna.
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Para obtener las curvas de respuesta instrumental de la fuente disefiada que se va a conectar al
circuito “Peltier” de la camara CCD, se tomaron como referencia los valores que presenta el manual
“Cookbook” que van desde: 0.5 a 7.2 Voltios de corriente directa a una corriente maxima de carga

de 5 amperios.

Teniendo en cuenta el anterior patrén, se registraron los datos de la fuente fijando el valor de voltaje
y conectando una carga a la salida. Se tomaron los respectivos datos variando la carga en fracciones
de amperio utilizando una resistencia variable. Con el amperimetro y voltimetro descritos
anteriormente, se hizo un barrido desde 1 hasta 6 amperios, obteniendo asi la curva de regulacion de
carga de la fuente.

Figura 32. Partes de la fuente y puntos de medicion.
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Con el método de minimos cuadrados aplicado a la grafica de regulacion de carga, se obtuvo la
ecuacion (44), se verifica que la fuente puede mantener una corriente constante de 5 amperios a un
voltaje de 7.2 voltios, cumpliendo asi con las especificaciones requeridas para un buen
funcionamiento del modulo “Peltier”.

Vout =-0.0801 +7.6 (44)
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Figura 33. Curva de regulacion de carga de la fuente de 6 amperios.
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Cuadro 7. Estadistica de la regulacion de carga.
Parametro Valor Error |Coeficiente Desviacion| Numerode| ValorP
correlacion Estandar datos
A 7,60367 0,00351] -0,99351 0,01357 101 <0.0001
B -0,08044 9,26E-04

Por otra parte se determino la regulacion de linea, que consiste en medir la diferencia de potencial
antes y después del circuito regulador al conectarle la resistencia de carga a la salida. De esta forma
se obtuvo la curva de dispersion de la figura 34 que no presenta una linealidad bien definida. La

curva presenta dos segmentos lineales, una que se define al colocarle una corriente de carga de 1 a

4.1 amperios y la otra entre una corriente de 4.15 a 6 amperios.
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Figura 34. Curva de regulacion de linea de 6 amperios.
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Para un rango de amperaje que va desde 1 hasta 4,1 amperios, se obtuvo la figura 35, que cumple
con la ecuacion siguiente.
Vout =5.9+0.1Vin (43)

Cuadro 8. Estadistica de la regulacion de linea, de 1 a 4.1 Amperios.

Parametro Valor Error |Coeficiente de| Desviacion | Numerode | Valor P
correlacion Estandar datos

A 5,87566 | 0,01534 | 0,99694 0,00481 63 <0.0001
B 0,10451 | 0,00105
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Tas

Figura 35. Curva de regulacion de linea de 1 a 4.1 amperios
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Para el rango que va desde 4.15 a 6 amperios figura 36. se obtuvo la ecuacion siguiente:

Cuadro 9. Estadistica de la regulacion de linea, de 4.15 a 6 Amperios

Vout =4.13+0.23Vin

Parametro Valor Error |Coeficiente de| Desviacion | Numero de | ValorP
correlacion Estandar datos
A 4,13793 | 0,04263 0,99651 0,0047 38 <0.0001
B 0,23131 | 0,00323
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Figura 36. Curva de regulacion de linea de 4.15 a 6 amperios.
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Ademas, se tomaron voltajes de corriente alterna antes y después del circuito de regulacion para
calcular el rechazo de rizado en la entrada y en la salida. Para ello se aplicd la ecuacion (47a) y (47b)

en la hoja de calculo, se realizo la grafica de rechazo de rizado en la entrada en funcién del rechazo

de la salida.
Fain = Vca.in
" Vcein (47a)
Vca.out
Faout=—
Vcc.out (470)
Donde:

Fa.in: Es el factor de rechazo de entrada
Fa.out: Es el factor de rechazo de salida

Vca.in: Es el voltaje de corriente alterna a la entrada del regulador.
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Vca.out: Es el voltaje de corriente alterna a la salida del regulador.
Vcc.in: Es el voltaje de corriente continua a la entrada del regulador.

Vcc.out: Es el voltaje de corriente continua a la salida del regulador.

En la figura 37, se aprecia que no hay una linealidad definida en la grafica. Pero sin embargo, se
evidencian tres segmentos lineales que corresponden a los rangos de 1 a 3 amperios, de 3.05 a 4.85

amperios y de 4.85 a 6 amperios.

Figura 37. Curva de rechazo de rizado de la fuente de 6 amperios.
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Para un rango de amperaje que va desde 1 hasta 3 amperios se obtuvo de la figura 38, con la

siguiente ecuacion.

Fa.in = —0.03 + 26.82 [FFa.out (48)
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Cuadro 10. Estadistica del factor de rechazo de rizado, de 1 a 3 Amperios.

Parametr(Valor Error Coeficiente de [Desviacion |Numerode  [Valor P
correlacion Estandar datos
A -0,03603 | 7,25E-04 0,99679 6,84E-04 41 <0.0001
B 26,82382 0,34519

Figura 38. Curva de rechazo de rizado de 1 a 3 amperios.
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Para el rango que va desde 3 a 4.85 amperios, se obtuvo también la ecuacion 49

Fa.in =-0.01+17.84 [Fa.out

(49)

Cuadro 11. Estadistica del factor de rechazo de rizado, de 3.05 a 4.8 Amperios.

Parametro| Valor

Error

Coeficiente de
correlacion

Desviacion
Estandar

Numero de
datos

Valor P

A ]-0,01296

4,11688E-04

0,99927

3,38704E-04

36

<0.0001

B 17,84847

0,117
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Figura 39. Curva de rechazo de rizado de 3.05 a 4.8 amperios.

o100

0,095

Prseak R T

0,085

0,080 4——

0075

ooro 2

0,065

0,060 ——

0,055

0,050
0,045

Fa.in

0040 F——

0035

0,030 34—

0,018 4——

0,020

o015

ek R

0,005

Fa.out

0,010 0,015 0,020 0,025 0,030 0,035 0,040 0,045 0,050 0,055 0,060 0,065

RECHAZD DE RIZADO DE LA FUENTEDE BAmMp.
desde 3.05 hasta 4 8 amperios

Finalmente se le aplicd el calculo de minimos cuadrados a la grafica 40 que comprende el rango de

4.8 a 6 amperios, logrando asi la siguiente expresion.

Fa.in =0.03+7.83Fa.out

Cuadro 12. Estadistica del factor de rechazo de rizado, de 4.85 a 6 Amperios.
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Parametro| Valor | Error |Coeficiente de| Desviacion |Numero de| Valor P
correlacion Estandar datos
A 0,03055 | 6,70E-04 0,99754 4,52E-04 24 <0.0001
B 7,83656| 0,1175

(50)



Despues de aplicar las diferentes pruebas de la caracterizacion en la fuente regulada de 6 amperios,
se concluye: que al conectar él modulo “Peltier” a plena carga no hay perdidas en su regulacion, ni

aumento significativo del voltaje de rizado. Por lo tanto es apta para el funcionamiento del modulo.

Figura 40. Curva de rechazo de rizado de 4.85 a 6 amperios
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La sub-fuente de la electronica de precision fue revisadas con la maxima carga requerida, sin que

haya ningun tipo de alteracion de los parametros de voltaje y corriente.

222  ENSAMBLAJE DE LA ELECTRONICA DE PRECISION

2.2.21 Montaje de la tarjeta interfase.

> Descripcion. La tarjeta interfase sirve para comunicar bidireccionalmente el computador

con la cAmara y viceversa. Basicamente consta de cinco fuentes reguladas, un conversor analogo

digital de 12 bits, dos circuitos l6gicos inversores Smit trigger, dos multiplexores, unos puntos de
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conexion para soldar con alambre un conector de 25 pines, un socket de 14 pines para la conexion

del Preamplificador, un jumper, resistencias y condensadores.

En la figura 41, se sintetiza el diagrama en bloques del funcionamiento y las caracteristicas de la

tarjeta interfase que posteriormente se describira.

Figura 41. Diagrama de bloques de la tarjeta de Interfase.

Salida | 12 bifs de salida | “OERON g 540y
4 it | MUtplesacior andloge  —
digital
aelecciona
2 hitz isonyeridor
Ertrada de Sefal de 1 hit
il ™
239 hitz codiicada "
COD Cloks
PI2VDC e 06 it
15UDC—M e WS UDC
Tietra—w B | w5y
AsypC—e|  rEqUEdd | 550D

P12 VDT

La lista de todos los elementos aparece en el cuadro 13.

> Ensamblaje de las fuentes. La tarjeta contiene cinco circuitos que generan niveles de
voltajes regulados a partir de una tension no regulada de +18VDC. Los de 12V y 5V hacen
funcionar el conversor analogo digital (ADC) y los circuitos logicos. Los circuitos regulados
ajustables de +2.3V y - 9.5V, hacen funcionar los circuitos integrados DS0026 (clocking) del
Preamplificador. Ademas aprovecha la tension de 12V para polarizar el amplificador operacional y el

regulador que también reside en la tarjeta preamplificadora.
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Cuadro 13. Componentes electronicos de las tarjetas interfase y Preamplificadora

Cantidad| Descripcion |Caracteristicas| Cantidad | Descripcion |Caracteristicas
Condensadores Dip sockets
Ceramico
17 monolitico 0,1uF 20V 2 Socket 8 pines
9 Tantalio. 4,7uF 15V 1 Socket 14 pines
3 Tantalio. 22uF 15V 3 Socket 16 pines
9 Ceramico. 100pF 50V 1 Socket 28 pines
4 Ceramico. 0.001pF 50V Semiconductores
Resistencias 1 Chip CCD TC245-40
1 Resistencia | 39kQ. ¥ w. 1 AD%i‘tj: 12 Ap16741N
1 Resistencia 22kQ Y4 W. 2 Inversor 74LS14
8 Resistencias 4,7kQ Ya W. 2 MUX 47L.S157
1 Resistencia 2,2kQ Y4 W. 1 Operacional | LF356 o If357
1 Resistencia 1,8kQ %a W. 4 Relojes DS0026
2 | Resistencias | 15kQ % W. 6 Tra”PS,'\lsg,ores IN2907
3 Resistencias 1,0kQ ¥4 W. 1 Tra;;'stor 2N3904
. : Voltaje de
6 Resistencias 470Q Ya W. 1 referencia LM336Z -2,5
3 Resistencias 220Q Y4 W, 1 Regulador 7805T +5V
6 Resistencias 150Q Y4 W. 1 Regulador | 79L12-12V
Regulador
13 Resistencias 100Q Y4 W. 1 negativo LM337T
ajustable
Regulador
4 Resistencias 10Q ¥4 W. 1 positivo LM317T
ajustable
Conectores 5 Diodos 50V 12
1 CintaD25 | Tipomacho | 1 Modulo | opy4.71-06L
Peltier
1 Cinta D 25 Tipo hembra 2 Board
1 Conector D 9 Tipo macho 1 Caja de 2em x10cm
proyectos x12cm
1 ConectorD9 | Tipo hembra
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Figura 42. Voltajes regulados para la tarjeta interfase (Berry Richard. libro The CCD Camera
“Cookbook”, p 61).
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