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ABSTRACT

Dramatic changes have taken place during the past two decades in the Astronomy because of the new
microelectronic technology. When the information in an image is expressed in digital form, it can be
manipulated mathematically in order to give more informations about the object. It is described in this paper
some detectors in Astronomy and given details about the Charge Coupled Device (CCD) wich are being used
in the research project. Furthermore, we present some astrofisical informations about galaxy images, that
are being collected through telescopes and being reduced in microcomputers, such as contour maps,
surface brightness, major axis profile and structural and morfological parameters.
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RESUMO

Ocorreram mudangas draméticas na Astronomia nas ultimas duas décadas devido a nova tecnologia
microeletrénica. Quando uma imagem € expressa na forma digital, ela pode ser manipulada matematica-
mente e podemos obter mais informagdes a respeito do objeto. Descrevemos neste artigo alguns
detectores em Astronomia e damos maiores detalhes sobre o Dispositivo de Cargas Acopladas (CCD)
utilizado no projeto de pesquisa. Além disso, apresentamos algumas informagdes astrofisicas de imagens
em galéxias, coletadas em telescépios e reduzidas em microcomputadores, tais como mapas de contorno,
perfis de brilho superficial no eixo maior e parametros estruturais e morfolégicos.
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1 - INTRODUGAO

A astronomia observacional se enfrenta com duas
grandes preocupagoes técnicas: a detecgdo de objetos
luminosos de fraco brilho e o aumento da resolugdo
angular com finalidade de separar os mais préximos, ou
seja, de vislumbrar as delicadas estruturas presentes no
interior dos mais extensos objetos astronémicos. Tradi-
cionalmente, desde que Galileo observou pela primeira
vez através do telescopio, o esforgo de astrénomos
opticos e engenheiros durante os quase trés séculos e
meio transcorridos desde entéo, esta sendo dirigido para
a construgédo de telescépios cada vez mais potentes,
com maiores didmetros de suas lentes ou espelhos. Isto
é facil de entender, pois ao aumentar o didmetro aumen-
ta-se a area coletora de luz e assim a possibilidade de
reconhecer a emissao luminosa de objetos fracos. Por
outro lado, as leis da difragdo da luz nos dizem que o
poderresolutivo aumenta comodidmetro da areacoletora.
No entanto, a tecnologia atual impdem limites de cons-
trucdo a tamanhos maximos de lentes e espelhos de
peca unica. A forma que foi encontrada para solucionar
esta questdo estd no aparecimento de novos e maiores
telescopios baseados em sistemas com espelhos miuilti-
plos.

O problema foi também resolvido parcialmente
com a entrada em operagao desde 1990 do Telescopio
Espacial Hubble que, situado em 6rbita terrestre e por-
tanto livre da turbuléncia atmosférica, consegue alcan-
garas mais fracas magnitudes e asresolugdes mais altas
conseguidas até o momento.

Ainda que o telescopio e a atmosfera imponham
limites fisicos, as possibilidades de detecgéo e resolugao
estarelacionada as suas maximas capacidades quando,
ao reconhecer a imagem formada no plano focal do
telescopio, colocamos um sistema de detecgdo capaz de
extrairo maximo de informagdes possiveis ali presentes.
O desenvolvimento de novos detectores foi o caminho
que os astrénomos, fisicos e engenheiros adotaram
durante os Ultimos anos para atacar este velho problema.

Até pouco mais de um século atras, o tnico detector
empregado para captar os sinais emitidos na banda do
visivel, para os objetos astronémicos, foi o olho humano
que, acoplado a uma ocular, serve para visualizar a
imagem dada pela objetiva do telescdpico. Ainda que o
olho humano possua qualidades excelentes (alta sensi-
bilidade, apreciagdo de cores, alta capacidade de con-
traste e de trabalho entre fluxos luminosos extremos),
peca na possibilidade de contar os fétons que chegam

(1) Do inglés "picture element":, ou seja, elemento de imagem.

em instantes diferentes, pois para que registre um deta-
Ihe, necessita que os fétons alcancem um mesmo ponto
da retina num tempo inferior a 0.1 segundos, que € o
tempo de persisténcia retiniaha. Mesmo que a memoéria
humana possa armazenar as caracteristicas de uma
imagem, esta é esquecida, se nio toda, ao menos nos
detalhes, em pouco tempo, introduzindo com isso uma
componente subjetiva & observagdo. Por outro lado, o
olho humano carece da possibilidade de efetuar medidas
quantitativas precisas, sendo assim que o seu papel,
como detector, tem sido ocupado por novos sistemas
mais objetivos.

O primeiro dos detectores desenvolvido e introdu-
zido em Astronomia durante o Gltimo século foi a emulsdo
fotografica. Ainda que menos sensivel que o olho huma-
no, possue a capacidade de acumular os fétons que
chegam em intervalos diferentes e em posicdes espa-
ciais diferentes. Uma placa fotografica, segundo seu
formato, é constituida com graos de cerca de 20 microns
de tamanho que podem armazenar sobre sua superficie
entre 10 e 10° pixels'. No entanto possue grandes
incovenientes: (i) somentetrabalha porcimade um certo
fluxo de energia minimo (um grama de sal de prata, para
serreduzido e aparecer no revelador, deve receber uma
quantidade minima de fétons), e inversamente para
fluxos energéticos muito grandes pode saturar-se, o que
faz com que o sistema seja altamente nao linear (isto é,
o sinal registrado n&do é proporcional ao fluxo recebido);
(i) o intervalo dinamico (veja [2]) € restrito; (iii) possue o
incobmodo defeito de reciprocidade; e (iv) uma baixa
eficiéncia de detecgdo. Apesar disso, pelo fato da placa
fotografica serde simples manejo e relativamente pouco
custosa, é ainda utilizada em alguns observatdrios e
especialmente em programas especificos (como por
exemplo os levados a cabo com telescépios do tipo
Schmidt, que possuem a vantagem de reconhecer gran-
des areas do céu), onde se mostra como um elemento de
pesquisa fundamental (veja por exemplo: [16]).

Durante a ultima metade deste século, aintrodugdo
e o desenvolvimento da eletrnica, e ainda o desenvol-
vimento paralelo de novos instrumentos (grande parte
deles para tecnologia militar) deram uma gigantesca
contribuigdo a astronomia observacional, em especial no
que se refere a captagdo de sinais débeis, que agora
encontram alta aplicagéo, ndo s6 em Astrofisica que se
faz desde o solo, sendo também a desenvolvida no
espago por sondas e satélites artificiais.

No que se segue, faremos uma descrigdo de um
detector, dentre varios detectores modernos e emprega-
dos em Astronomia, o qual estamos empregando em
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nossas pesquisas que visam o processamento de ima-
gensde alguns objetos astronémicos extensos (galéxias)
em microcomputadores da linha IBM-PC, junto ao LNA
(Laboratério Nacional de Astrofisica - CNPq/MCT) e ao
DF/PUCCAMP (Departamento de Fisica do I.C.E. da
PUCCAMP). Previamente, apresentaremos alguns pa-
rametros basicos que servirdo para quantificar as possi-
bilidades globais da tarefa do detector que estamos
utilizando, além de servir de subsidio para as discussdes
que serdo apresentadas.

2 - EFICIENCIA QUANTICA DE DETECGAO
SENSIBILIDADE ESPECTRAL
INTERVALO DINAMICO
RESOLUGAO

A eficiéncia quantica (Q) de um sistema que
detecta fétons (ou quantuns de luz) se define como a
fragéo de fétons incidentes que em média produzem um
sucesso mensuravel (por exemplo, um fotoelétron, um
grio escurecido na emulsdo fotografica, etc). Assim,
podemos escrever que:

Q N Sucessos..Produzidos

(M

N Fotons..Incidentes

No entanto, um detector, ainda que ideal, ndo pode
fazer uma medida perfeita. Segundo as leis estatisticas
que governam a emissdo de fétons, uma medida de um
namero N de fétons est4 afetada de uma incerteza Vn
denominada de “ruido foténico”. Ademais, num detector
real outros fatores que contribuem ao ruido vém limitar a
precisdo da medida. Este pode ser de trés tipos: (i)

térmico, que se origina no préprio sistema detector como
conseqiiéncia dos elétrons emitidos espontdneamente
por agitagio térmica da superficie sensivel; (ii) de ampli-
ficagdo, produzido pelo sistema amplificadorde sinal; (“2
de leitura, produzido pelo sistema de leitura do sinal.

por isso que para caracterizar um sistema real, convém
definir um pardmetro mais realista conhecido como efi-
ciéncia quantica do detector (Q,), mediante a relagio:

o P R)2 Detector..Real

@)

Qp

(3/R)? Detector..Ideal

onde, (S/R) indica a relagdo do sinal frente ao ruido.

Q, é uma medida da eficiéncia do sistema real
frente a um sistema ideal (perfeito) onde conta-se fétons.
O critério de otimizagdo de um detector é assim elemen-
tar: maximizar a relagdo (S/R) de forma que Q, adquira
o valor mais alto possivel. De grande importancia séo as
variagbes de Q,, frente ao comprimento de onda 1, que
sdo asquedefinem asensibilidade espectraldodetector.
Como exemplos citamos o olho humano e a emulséo
fotogréfica, para os quais Q, ~ 1-2% (isto €, de cada cem
fétons incidentes apenas um ou dois sdo registrados), o
do fotocatodo, onde é Q, ~ 10-20% no visivel e, do
sistema de diodos de silicio (CCD), onde Q, ~ 80%
préximo aos 7000 A (1A =1.0x 10-°m). A Figura 1 ilustra
as diferencas entre estes detectores.

Um outro fator que joga um papel importante,
quando se trata de detectar um detalhe fraco préximo a
outro brilhante, é o denominado intervalo dinamico,
que se define como adiferenga entre o nimero minimo
e 0 maximo de sucessos que pode registrar o
sistema.
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Figura 1 - Comparagdo da eficiéncia quéntica (em porcentagem) frente ao comprimento de onda para varios
detectores em uso (incluindo o olho humano).
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Para um sistema que produza imagens é conve-
niente também definir a resolugédo. Desde o ponto de
vista elementar, chamamos resolugéo linear ao didmetro
minimo de um elemento espacial, no qual os sucessos
podem ser registrados e diferenciados daqueles outros
elementos situados no dispositivo de detecgdo. No en-
tanto, os astronomos e 6pticos determinam a resolugéo
em pares de linhas por milimetro e para dispositivos
deste tipo, a resolugdo vem dada como o inverso do
didmetro maximo do disco de confuns&o. Uma definigao
mais rigorosa da resolugdo implica na denominada “fun-
¢ao de transferéncia de modulagio”, mas isto esta longe
dos objetivos desde artigo (para detalhes ver: [1]).

_ 3-O EFEITO FOTOELETRICO
SUPERFICIES FOTOEMISSORAS (FOTOCATODO)

O processo mediante o qual um féton, ao incidir
sobre um sélido, libera um elétron se denomina efeito
fotoelétrico, que foi descrito audaciosamernte por
Einstein (1905). Segundo Einstein, quando a energia do
féton incidente é superior & energia de ligagdo do elétron
ao solido, este pode liberar-se. Ja que a intensidade de
um gas luminoso monocromatico é proporcional ao
numero de fétons, o nimero de elétrons liberados é
proporcional a esta, com o qual o processo é linear.

A eficiéncia quantica de fotoemissio depende do
tipo de sélido que tenhamos. Segundo a teoriade bandas
(naqualse consideram as interagdes entre os elétrons de
condugéo e os nucleos idnicos cristalinos), os elétrons
nos cristais estdo distribuidos nas bandas de energia
separadas por regides chamadas bandas proibidas, nas

quais a entrada do elétron ndo é permitida [11]. A
disposigdo destas bandas proibidas determina o carater
do sélido. Num material isolante, a energia da banda
proibida, E ,, que separaa bandade valénciadabandade
conducdo é alta (~ 6 eV). Num metal, as bandas de
condugéo e valéncia estdo misturadas, de forma que é
facil arrancar elétrons. Mesmo que, em principio, se
utilizam superficies fotoemissivas, sua alta capacidade
refletora aradiagéo incidente, lhes fazem possuir valores
baixos de Q, ~ 0.1% no visivel. Uma boa superficie
fotoemissora deve possuir, ndo s6 valores baixos de E,,
mas também, uma baixa afinidade eletronica e baixa
capacidade refletora. Estas caracteristicas sdo compar-
tilhadas pelos semicondutores, para os quais E_~ 1 eV.
Os compostos de Césio (Cs) e outros metais alcalinos
sdo especialmente eficientes nas partes visiveis do
espectro.

Na Figura 2 aparece o diagrama de niveis (bandas)
de energia para um semicondutor. A fotoemiss3o ocorre
quando o f6ton incidente tem uma energia superior a E,
dada por:

E, = E,+E_ ©)

u

onde, E, € a energia necessaria para superar a interface
cristal-vazio (afinidade eletrénica).

A presenca de impurezas no cristal semicondutor
(&tomos doadores ou receptores), mesmo que em pro-
porgdes pequenas, produz variagbes no nivel de energia.
Porexemplo, um 4&tomo de Boro (B) numa rede de Silicio
(Sda E, ~0.1-0.01eV. Apesar de tio baixos valores,
a presenga de impurezas influe drasticamente nas pro-
priedades do material.
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Figura 2 - Dlagrama das bandas de energia para um sélido semicondutor. A nomenclatura esta descrita no texto.
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Um problema ja citado é a apari¢cao de ruido devido
a emissao secundaria produzida pelo efeito termoidnico.

Isto ocorre quando a energia E, € maior que E',, onde:
E'U e EA b EF (4)

sendo, E, adenominada energia do nivel de Fermi (que
€ a correspondente ao nivel energético mais alto que
chegam os elétrons na temperatura de zero grau absolu-
to), e que nos semicondutores se encontra no interior da
banda proibida de energia, sendo que em geral E,<E',
[11]. Esta emissdo termoi6nica pode ser reduzida pelo

esfriamento a baixas temperaturas, utilizando por exem-
plo o Nitrogénio liquido.

AFigura 3 mostra acurvade sensibilidade espectral
(Q, versus }) para alguns fotocatodos semitransparentes
comuns. Outros fotocatodos opacos, nos quais os
fotoelétrons sdo emitidos desde a mesma superficie
sobre a que incide a luz, tém valores de Q, de até 70%.
Além disso, gozam de um alto intervalo dindmico [3].
Mais tarde descobriram-se fotocatodos com afinidade
eletrénica negativa, como € o caso do GaAs(Cs) que tem
alta eficiéncia quantica no vermelho e infravermelho.
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COMPRIMENTO DE ONDA (A)
Figura 3 - Eficiéncia quantica (Qp) frente ao comprimento de onda (I) para diversos tipos de fotocatodos semi-
transparentes usados com diferentes materiais para a janela de entrada do detector.

4 -0 CCD (DISPOSITIVO DE CARGAS
ACOPLADAS)

Durante os anos de 1969 e 1970, Boyle & Smith [2]
desenvolveram nos Laboratérios Bell um semicondutor
que apresentavauma alta capacidade de armazenamento
de imagens Opticas, envolvendo a tecnologia de
semicondutores de 6xido de metal (MOS) como sensores
de estado sélido para uso nos sistemas de TV. A este
dispositivo denominaram de CCD (Charge-Coupled
Devices). Posteriormente, gragas 4 NASA, JPL e Texas
Instruments, foram desenvolvidos CCD's com vistas a
aplicagdo em astronomia espacial. Outros CCD's de
imagem foram também construidos por diferentes casa
comerciais e sdo disponiveis hoje em dia para diferentes
aplicagdes.

Basicamente se trata de um dispositivo
bidimensional de capacitores MOS que est4o deposita-

dos sobre a superficie de um substrato de silicio, capazes
de armazenar e transferir sinais anal6gicos ou digitais a
partir de entradas eletrénicas ou fotoeletronicas.

Em geral e independentemente das modificagdes
introduzidas pelos fabricantes, cada pixel de um CCD
esta composto de trés camadas: uma superior de eletro-
dos metélicos, outra intermediaria de diéxido de silicio
(SiO,) e uma inferior constituida por um cristal de silicio
semicondutor dopado, seja positiva ou negativamente. A
camada superior contém os eletrodos de aluminio que se
organizam em série intercaladas de dois, trés ou quatro.
A camada intermediéria separa os eletrodos do substrato
inferior, contendo em alguns CCD's eletrodos de polisilicio
que alternam com os metalicos.

O principio de funcionamento é o seguinte: a luz
que chega ao semicondutor de silicio (neste caso do tipo
p) produz os portadores de carga. Aplicando uma volta-
gem apropriada no centro do eletrodo, cria-se ao mesmo
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tempo um pogo de potencial (por exemplo, para um do
tipo p uma voltagem positiva cria uma regido vazia de
carga), na qual se preenche temporariamente com 0s
portadores criados pelos fétons assim provenientes da
difusdo térmica. Estes Gltimos constituem a corrente de
escuro. Cada pogo de potencial esta assim espacialmen-
te bem definido (constituindo cada pixel de uns 15 a 30
microns) na superficie do semicondutor.Depois do pe-
riodo de integragao de luz, isto é, a carga que se coletou
em cada pogo de potencial se move unidirecionalmente
ao elemento adjacente (uma barreira impede o movi-
mento em outra diregdo), depois o seguinte e assim
sucessivamente, até a linha de saida, é que ha um pre-
amplificador e um amplificador que mede cada pacote
de carga, saindo como uma cadeiade pulsoéde videona
seqiiéncia de uma varredura do video da televisdo. A
transferéncia de carga de um potencial a outro ocorre
modificando sequencial e rapidamente as voltagens dos
eletrodos, isto é, todas as filas de pixels se movem
simultaneamente através do corpo do sistema. Esta é
basicamente a técnica de cargas acopladas. A Figura 4
ilustra esquematicamente um destes dispositivos. Uma
analise mais profunda sobre o assunto pode ser encon-
trada nos trabalhos de Kristian & Blouke [12], Janesick &
Blouke [13] e Khosla [10].

Deste modo a carga pode passar mediante a dispo-
sicdo dos eletrodos sem quase perdas e com muito
pouca adigéo de ruido (o qual se diminue esfriando o chip
CCD a temperatura de aproximadamente -100 °C). Des-
taca-se neste tipo de dispositivo a pequena dimensé&o de
cada pixel e a disposigéo bidimensional destes ao longo
do CCD, perfazendo algo como 2048 x 2048 pixels de
4rea. Também sua estabilidade geométrica, longa vida
(til, escasso consumode energia, alta eficiénciaquantica
(que para um MOS de silicio chega a ser de 80% entre
5.000 e 7.500 A), amplo intervalo dinamico (~ 5000 A) e
alta fidelidade fotométrica fazem deste dispositivo ele-
tronico excelente meio de aquisicdo de dados astrondmi-
Ccos.

A entrada deste dispositivo na astronomia teve
lugar no ano de 1975 ao utiliza-lo como cdmara acoplada
aos grandes telescépios espalhados pelo mundo
(fotometria superficial de planetas, nebulosas, galaxias,
etc), chegando assim a alcangar baixas magnitudes
visuais (~ 27), até entdo impossiveis através de outra
técnica. Devido a grande revolugdo que causou no meio
cientifico na ultima década, camaras CCD equiparam o
Telescépio Espacial Hubble, muitos outros satélites e
sondas espaciais, além de varios observatérios que
estdo atualmente em operacdo.

5-A FOTOMETRIA_SUPERFICIAL
DE GALAXIAS COM O CCD

O objetivo fundamental da fotometria superficial &
o de extrair o maximo possivel de informagdes contidas
numaimagem bi-dimensional (seja através de uma placa
fotografica ou porum detector CCD). Comela, é possivel
obter as propriedades morfolégicas e estruturais de
diferentes corpos celestes, de forma a fornecer meios de
avaliar as teorias sobre a evolugdo e formagao desses
objetos.

Relataremos, apés a coleta de dados pelo telesco-
pio, como essa técnica computacional € aplicada aos
estudos das galaxias do tipo elipticas e lenticulares,
podendo também ser extentida para o estudo de outros
tipo objetos. Comentaremos a respeito de algunstiposde
informages possiveis de serem obtidas para analises
cientificas.

Etapa-1: CORREGOES DAS IMAGENS ORIGINAIS:

Todas as imagens que s3o registradas porum CCD
necessitam de tratamentos preliminares antes de serem
submetidas a anélises cientificas. Isto ocorre porque 0
acimulo de fétons no detector ndo é perfeito. Nesta
etapa, adotamos quatro tipos de procedimentos para
corrigir as imagens originais: (j) Corre¢do do ruido de
escuro, que consiste em remover o ruido adicionado a
imagem usando os valores de DN (“Digital Number” ou
contagem) das 80 colunas a direita do CCD, que foram
reservadas e ndo iluminadas durante a exposigdo. Neste
caso, essas colunas sdo subtraidas das linhas dos
dados, através do valor médio inferido pelos pixels ali
existentes. (i) “Flatfield”, que representa a remogao da
corregao de iluminagdo, sendo a parte mais importante e
demorada desta etapa. Ao analisar uma imagem visual-
mente, verifica-se que os pixels de um CCD né&o possu-
em a mesma sensitividade, mesmo quando iluminados
uniformemente. Dessa forma, aparecem padrdes carac-
teristicos em alguns pixels, os quais ndo sdo informagdes
associadas ao objeto de interesse. Assim, necessitamos
dividir cada imagem original pelo “flatfield” para obter
uma estimativa da imagem real da fonte observada. Na
pratica, a resposta do “flatfield” pode ser medida apon-
tando o telescopio para uma tela branca fixada sobre a
cupula e esta, por sua vez, é iluminada uniformemente
por lampadas incandescentes. O CCD registra essa
radiagaode forma uniforme, dando umaimagem “flatfield”
de alta raz3o sinal-ruido. (iij) Corregdes cosméticas, sdo
necessarias devido a que alguns CCD's apresentam
colunas ruins, isto é, pixels que ndo transferem suas
cargas efetivamente quando o detector é descarregado
ap6s o término da exposigdo. Neste caso, faz-se uma
interpolagdo linear dos valores dos pixels das colunas
degradadas, mesmo que tenhamos uma perda na reso-

REVISTA DO INSTITUTO DE INFORMATICA, PUCCAMP, Campinas, V. 3, n.2, p. 23 - 36, julho/dezembro/1995



PROCESSAMENTO DE IMAGENS OPTICAS EM ASTRONOMIA: UM ... 29

F<—PIXEL >}
>3

Figura 4 - O principio de funcionamento do CCD esta esquematizado nestes diagramas, onde cada qual corresponde
a um pequeno segmento préximo a parte mais profunda do dispositivo. As trés barras verticais em cada
diagrama séo canais condutores de elétrons e representam uma secgéo do dispositivo imagiador; as barras
horizontais na parte de cima s&o os registros de saidas seriais. Trés pixels sd0 mostrados em cada canal.
Cada pixel est4 subdividido em trés partes: uma parte baixa (potencial bom) e duas partes altas (barreira
de potencial). Os pesos das trés partes podem ser mudados por meio de um conjunto de eletrodos (ndo esta
representado aqui). Os elétrons estdo se movimentando para fora através dos canais permanentemente
verticais pelos canais de parada (linhas pretas finas). Em (a) o CCD comeca a ser exposto. F6tons entram
pelo dispositivo por detras. Cada féton pode liberar um elétron de uma estrutura cristalina retangular de
silicio. Os elétrons sdo imediatamente armazenados nas proximidades do potencial bom. Depois de
terminada a exposig&o aimagem é lida pelo movimento do potencial bom, que vai passando de registro para
registro num mesmo canal condutor (b). O efeito desta operagdo é mover os elétrons de um pixel para o
outro. Depois de dois desvios (c,d) um padrio inteiro de cargas foi movimentado para o canal horizontal,
onde encontram-se os registros de saida. A mesma técnica € agora aplicada para mover os pixels ao longo
destes registros de saida para a esquerda (e,f). Um amplificador no final do registro de saida mede cada
pacote de carga, lendo-o e armazenando-o na memoria. O processo € entio repetido, até que todos os pixels
sejam lidos e o dispositivo imagiador descarregue as informagdes nele contidas.
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lugdo daimagem final. (iv) Remogéo dos raios césmicos,
pois, quando o CCD é exposto por um periodo prolonga-
do, eventualmente ocorre uma acumulagéo aleatéria de
raios cosmicos em alguns pixels. Eles sédo identificados
na imagem como pontos de contagens elevadas e com
padrdes caracteristicos, que se distinguem de qualquer
objeto astronémico usual. Esses sinais, que sdo indese-
javeis nas andlises posteriores, sdo removidos através
de algoritmos automaticos que efetuam umainterpolagao
linear nas regides afetadas.

Etapa-2: PRODUZINDO UM PERFIL FOTOME-
TRICO NAO CALIBRADO:

A meta do processo de redugdo de uma imagem é
a produgdo de um perfil fotométrico de uma galéxia
observada num determinado filtro. Com isso, podemos
obter caracteristicas fisicas marcantes desta classe de
objeto astrondmico. O primeiro passo neste processo,
apo6s as corregdes preliminares das imagens (Etapa-1),
consiste na produgéo de um perfil ndo calibrado, pois as
imagens CCD originais sdo medidas em termos de
contagens (DN).

Um estégio inicial envolve a preparagdo de cada
imagem de galdxia para a andlise fotométrica. Isso é
feito interativamente e consiste basicamente em: (i)
Remog&o das estrelas préximas ou superimpostas a
galaxia. A contribuicdo dessas estrelas é verificada
visualmente utilizando um cursor grafico, com auxilio do
qual foram delimitadas regides retangulares de exclu-
sd0. A Figura 5 mostra esse procedimento para a ima-
gem da galaxia NGC 15332, Na figura superior identifi-
cou-se as regides de exclusdo da imagem e, na figura
inferior, essas mesmas regides foram superpostas a
galaxia. Com isso, cria-se, para cada galdxia, uma
imagem livre da contaminagdo das estrelas e de qual-
quer outro sinal indesejavel. (i) A determinagdo da
intensidade do nivel de fundo do céu € o passo mais
delicado da fotometria superficial, pois envolve fontes de
erros que afetam o perfil final da galdxia. Isso ocorre
porque o brilho do céu durante a noite é consideravel-
mente maior que o das regides mais externas das
galaxias. O nivel de fundo do céu é o nimero médio das
contagens por pixel numa regido da imagem que esteja
livre de qualquer objeto astronémico, o que nem sempre
é facil de ser medido. Na prética, define-se de 3 a 4
regibes retangulares nas bordas da imagem o mais
distante possivel da galdxia e das regides de exclusio
impostas pela remogéo das estrelas. Um algoritmo para
determinacio do céu foi desenvolvido onde mostra-se
um histograma dos valores dos pixels e de um ajuste
Gaussiano dessa distribui¢gdo. O valor central do ajuste
prové a melhor estimativa do valor modal dos pixels e,
por conseguinte, da intensidade do nivel do céu. (jii) A
localizagé&o do centro da galéxia envolve a determinagéo
do centréide (posicdo onde se encontra o méaximo do

brilho do objeto de interesse) numa regido escolhida
préxima ao centro visual do objeto. E fundamental a
correta determinagéo desta quantidade para o célculo do
perfil fotométrico e das quantidadesinternas desse perfil,
como veremos a seguir.

O est4gio seguinte constitue na obtengéo do perfil
de umagalaxia. Neste caso, estamos utilizando o mesmo
método desenvolvido para as galaxias do tipo elipticas
proposto por Djorgosvski [5] e referéncias ali citadas. O
algoritmo desenvolvido assume que as isofotas (curvas
de nivel com mesmas contagens) da galaxia sdo bem
aproximadas por uma série de contornos elipticos com
valores crescentes do semi-eixo maior, A variacdo da
intensidade (/_ ,) nos contornos elipticos pode ser apro-
ximada usando-se o desenvolvimento de Fourier:

NGC 1633 < E’
Y
s = e el “JE
O DD m)
o =
DDD 0 =
D 0 DD
(]

Figura 5 - (superior) Regides de exclusdo escolhidas
visualmente para aimagem CCD da galaxia
NGC 1533. (inferior) As mesmas regides de
exclusdo sobrepostas a imagem da galaxia,
eliminando-se com isso, as estrelas e sinais
espurios a imagem.

(2) NGC significa: New General Catalogue e IC significa Index Catalogue, que s&o catdlogos de galaxias brilhantes publicados por [6], [7] e [8].

REVISTA DO INSTITUTO DE INFORMATICA, PUCCAMP, Campinas, V. 3, n.2, p. 23 - 36, julho/dezembro/1995



PROCESSAMENTO DE IMAGENS OPTICAS EM ASTRONOMIA: UM ...

31

I,,=1]+A cos¢+B send+
+A, cos2¢ + B, sen2¢ 5)

onde, @ é a anomalia excéntrica para cada ponto sobre
a elipse definida na forma:

x = a(cos §)
y= a[(l —¢)sen ¢]

sendo, I? aintensidade média ao longo da elipse e A e
B,séo os coeficientes de Fourier. Ao realizar a integragio
ao longo da imagem, nesta etapa também sdo computa-
dos os erros associados a cada grandeza de interesse.

Um exemplo de perfil fotométrico esta ilustrado na
Figura 6, onde mostramos os perfis ao longo do eixo-
maior para o brilho superficial em unidades de DN/pixel,
asintensidade em anéis eliﬁticose circulares, a elipticidade
(e) e o angulo de posig¢éo (q), extraidos para a galaxia
NGC 1533. Nestes perfis, o passo radial foi de um pixel,
de forma que ha uma superposigdo de informagbes na
parte mais externa de cada grandeza medida. Isto ocorre
porque o passo nessa regido acaba sendo muito pequeno
e a relagdo sinal-ruido em cada iteragdo torna-se pobre.
Uma forma de contornar este problema é fazendo uma
reamostragem, isto é, fazendo uma média para os pontos
na regido mais externa dos perfis para distancias radiais
superiores a 30" (ou neste caso, 30 pixels) a partir do
centro do objeto (Figura 7).
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Figura 6 - Exemplo dos perfis (brilho superficial, magnitude elipticatotal, magnitude circulartotal, elipticidade e angulo
de posic&o) obtidos por um programa especifico, para a galaxia NGC 1533.
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Figura 7 - Os mesmos perfis da figura anterior, sé que agora reamostrados.

Quando estimamos o nivel do céu, introduzimos
um erro sistematico no brilho superficial e nas magnitu-
desintegradas, refletindo numa sub- ou sobre-estimativa
do céu, e que pode ser apreciada através do exame dos
perfis fotométricos. Dois casos drasticos sdo mostrados
na Figura 8, onde, para a galaxia NGC 1439, o nivel do
céu foi sobre-estimado, e para NGC 1596 esse nivel foi
sub-estimado. Uma corregdo adicional pode ser feita
para esses casos verificando os valores de intensidade
para raios elevados e analisa-se que valor deve ser
acrescido ou diminuido nasintensidades e nas barras de
erro. Lembramos que, para aquelas imagens que sao
pequenas em relagdo ao detector, essas corregdes cer-

tamente sdo confidveis, porém para imagens muito
extensas, corremos um risco nessas corregdes. Na Figu-
ra 9, ilustramos o caso da galdxia NGC 1416 que possuia
um céu sobre-estimado antes (retdngulos abertos) e
depois da correcdo adicional (retdngulos fechados). Per-
cebemos como houve uma significativa variagdo no
brilho superficial (0 mesmo ocorrendo para as barras de
erro) e nas magnitudes, indicando uma correta determi-
nagao do nivel do céu.

Diante da grande quantidade de dados que estamos
coletando nos telescépios do LNA e que estdo sendo
reduzidos parcialmente no DF/PUCCAMP, ilustramos na
Figura 10 alguns perfis de brilho ja calibrados de diferen-

REVISTA DO INSTITUTO DE INFORMATICA, PUCCAMP, Campinas, V. 3, n.2, p. 23 - 36, julho/dezembro/1995



PROCESSAMENTO DE IMAGENS OPTICAS EM ASTRONOMIA: UM ... 33

Ll oot

L] NGC 1439 —
LCO-3 (170ut8s)

a NGC 1596
LCO-1 (04FevB9) —

Bril. Superf. (DN/pixel)
»
T

20 30 50 70 100 200

log r (seg.arc.)

Figura 8 - Exemplos de duas galaxias reduzidas com o céu sobre-estimado (NGC 1439) e sub-estimado (NGC 1596).
Os perfis foram reamostrados, mas néo calibrados. Obviamente, corregdes devem ser efetuadas em ambos
perfis. O valor 0 (zero) representa o nivel correto do fundo de céu.
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Figura 9 - Os efeitos das corregdes no nivel do fundo de céu para os perfis da galdxia NGC 1416: em brilho superficial
(painel superior) e em magnitudes eliptica e circular (painéis inferiores).
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tes galaxias. Notamos a grande diversidade na forma Todas essas imagens foram obtidas com um detector
dos perfis, refletindo os diferentes tipos morfologicos de CCD trabalhando com um filtro r de Gunn-Thuan [19]
cada galaxia. As barras de erro existentes em cada perfil sensivel no vermelho (A A 6550 + 450 A). Uma rapida
incluem os erros aleatérios e os erros na subtragdo do inspecdo nesses mapas atesta a ampla variedade de
céu. Na Figura 11 mostramos os mapas de contornos tipos morfolégicos e ambientes em que estdo localizados
isofotais de algumas galaxias da amostra que possuimos. essas galéxias.
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Figura 10 - Perfis de brilho superficial na banda r (vermelho) para algumas galdxias de que dispomos medidas foto-
meétricas, sendo que todos estao graficados em fungdo do semi-eixo maior do objeto. Os perfis individuais
foram desviados verticalmente pela quantidade em magnitude indicada ao lado do nome da galaxia. As
setas indicam os niveis de brilho superficial central. As barras de erros incluem as contribuigdes dos erros
aleatérios e das estimativas dos erros na subtragdo do céu.
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NGC 3667 - Nald=148.56°

IC 1881 — Neld=161.2°

Figura 11 - Selegéo de alguns mapas de contorno na banda r, onde o CCD é mais sensivel. O tamanho angular da
imagem esta discriminado na parte inferior de cada painel. O Norte esta orientado para cima e o Leste,

para a direita.

6 - COMENTARIOS FINAIS

Apresentamos sucintamente algumas informagdes
sobre diferentes sistemas de detecgdo em astronomia.
Basicamente o olho humano, a emulsio fotogréfica, a
fotomultiplicadora e o CCD. Na verdade existe uma
ampla variedade de detectores e a escolha entre um e
outrodepende principalmente dos projetos observacionais
a empreender. Os detectores undimensionais sdo mais
simples e seu principal emprego se vislumbra na
espectroscopia. Outros oferecem alta precisio fotométrica
bidimensional e marcada dependéncia com a eficiéncia
quéntica com o comprimento de onda, o que pode ser
decisivo em sua escolha. Alguns esto dedicados exclu-

sivamente a observagdes de fontes luminosas fracas e
outros a brilhantes.

Pode ser que no futuro os astrénomos e engenhei-
ros tenderdo a escolha de um a dois detectores traba-
Ihando num amplo dominio de comprimentos de onda.
Um candidato poderia ser o sistema de contador de
fétons, dada sua fidelidade, possibilitando o trabalho em
tempo real e para fluxos de luz muitissimos baixos, o que
seria viavel para os estudos de fontes luminosas que
variam com rapidez (por exemplo: fontes de raios-X) e
para espectrofotometria e imagem bidimensional de
fontes fracas (galéxias e quasares). Outro candidato é
sem didvida o CCD dadas suas propriedades de
miniaturizagdo e alta fidelidade. Atualmente, seu uso se
extende a quase todos os dominios do espectro, indo
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desde oinfravermelho, passando pelo visivel e ultravioleta
e ingressando nas regides dos raios-X.

Diante deste quadro, estamos realizando um le-
vantamento fotométrico para uma extensa amostra de
galéxias do tipo elipticas e lenticulares confeccionada a
partir de diferentes catdlogos e artigos cientificos
(Djorgovski, [5]; Lauberts & Valentijn, [14]; de Vaucouleurs
etal., [4]; Rubin et al, [17], Penereiro, [15]; dentre outros).
Com esta amostra que ainda estamos coletando e traba-
Ihando, pretendemos analisar alguns parametros
morfolégicos e estruturais das galéxias e verificar possi-
veis correlagbes dessas quantidades com os diferentes
ambientes em que estdo localizadas. Para isso, estamos
empregando o uso de uma camara CCD acoplada a
telescopios disponiveis no LNA. Apresentamos os resul-
tados de alguns algoritimos para o processamento de
imagens astrondmicas que estdo sendo desenvolvidos
em linguagem C** e Visual C para microcomputadores
da linha IBM-PC e utilizados no DF/PUCCAMP, onde
aplicamos a alguns objetos astronémicos de interesse
observados até o momento. Mostramos alguns perfis e
mapas de contorno, além do método de redugédo de
dados que estamos empregando.
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