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Hovedtemaer

� Størrelsesklasser, magnituder og de�nisjoner
� Fotometrisystemer og spektralbånd (hovedsaklig optiske)
� Absolutt fotometri: kalibrering til standardmagnituder
� Pre-prosessering av CCD-data, inkludert mulige støy- og feilkilder ifm.

CCD-er
� CCD-fotometri (av punktkilder): aperturfotometri og PSF-fotometri, samt

dekonvolusjon
� Signal/støy-forhold
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Størrelsesklasser

� Størrelsesklasse eller magnitude er astronomiens måleenhet for
lysstyrke. Systemet stammer fra de gamle grekerne (Hipparchos), og var
de�nert ved at de sterkeste stjernene er av 1. størrelseskla sse og de
svakeste – som man kan se med det blotte øye – er av 6. str.kl.

� Det gamle systemet ble tilpasset moderne forhold og de�nert med
eksakte matematiske sammenhenger rundt midten av 1800-tallet
(Norman Pogson). Skalaen ble gjort logaritmisk, noe som nokså godt
tilsvarer lysstyrkeresponsen til det menneskelige øye og som dermed
svarte bra til det eldre systemet.

� Størrelsesklasse- eller magnitudesystemet har ingen absolutt skala.
Magnituden til et objekt de�neres ift. et annet:

m1 � m2 � � 2:5 log10
F1

F2
(1)

F1 og F2 er de observerte �uksene til objektene. Denne typen magnitu de
(m) kalles ofte tilsynelatende eller visuell magnitude.

� En magnitudeforskjell mellom to objekter på én utgjør ifg. Likn. (1) en
forskjell i �uks på 102=5 � 2:512. Og m1 � m2 = 5 , F 1

F 2
= 100 eksakt.
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Størrelsesklasse / magnituder

� Tilsynelatende eller visuell magnitude sier ingenting om objektets
egentlige lysstyrke eller luminositet. Det gjør derimot absolutt magnitude,
M , som de�neres som den magnitude objektet ville hatt i en avst and av
10 parsec (pc).

Avstandsmodulus � m � M = 5 log 10 D � 5 ; (2)

der D er avstanden i pc og m og M er hhv. objektets tilsynelatende og
absolutte magnitude.

� Dersom D er kjent:

M = m + 5 � 5 log10 D (� A � D ) : (3)

Uttrykket i parentesen er en korreksjon for interstellar absorpsjon
([A]=mag/pc).

� Hvis M er kjent:

D = 10 ( m � M +5) =5 pc : (4)

� Magnitudene ovenfor måles vanligvis innenfor et ganske smalt
spektralområde.
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Størrelsesklasser / bolometrisk magnitude

� Bolometrisk magnitude, mbol , er basert på objektets totale utstrålte
energi, altså �uksen integrert over alle bølgelengder. Størrelsen kan
selvsagt ikke observeres, men estimeres ut fra målinger av intensiteten i
utvalgte spektralbånd.

� Forskjellen mellom den bolometriske magnituden og magnituden i et eller
annen �lter (vanligvis V ) kalles den bolometriske korreksjon, BC (< 0).
Altså:

BC = mbol � V = M bol � M V (5)

Skalaen er valgt slik at BC = 0 for hovedseriestjerner med T � 6500K,
dvs. rundt spektralklasse F5 V. (NB! Det �nnes andre de�nisj oner av
nullpunktet)
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Fotometrisystemer

� Lysstyrken til astronomiske objekter, uansett type, måles innenfor et
begrenset bølgelengdeintervall eller spektralbånd. Et sett �ltre (inkl.
detaljerte beskrivelser av disse og detektoren) OG kalibrerings-
stjerner de�nerer et fotometrisystem.

� Det �nnes mange slike systemer; hele 226 i oversikten på
http://ulisse.pd.astro.it/Astro/ADPS/Systems/ (beskrivelse, båndpass,
transmisjonskurver etc.)

� Inndeling av fotometrisystemer basert på bredden av passbåndene:

1. Bredbånd: ca. 500–2000 Å
2. “Mellombånd”: ca. 100–500 Å
3. Smalbånd: ca. 0.5–100 Å

Se eksempler på de neste sidene
� Hvilket system man bruker avhenger av detektoren (følsomhetsområde)

og hvilke objekter og fysiske prosesser man ønsker å studere. Dette er
hovedgrunnene til at det �nnes så mange systemer.

� Smalbånds�ltre er ment å isolere spektrallinjer og brukes f .eks. for å
studere Balmer-diskontinuiteten og andre ionisasjonskanter, interstellar
absorpsjon, samt sterke absorpsjons- eller emisjonslinjer/bånd
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UBV-systemet, Johnson & Morgan (1953), B

Bånd � c (Å) WHM (Å)

U 3580 550
B 4390 990
V 5450 850
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UBVRI (JHKLMN), Johnson (1965), B

Bånd � 0 (Å) HW (Å)

U 3600 400
B 4400 1000
V 5500 800
R 7000 2100
I 9000 2200
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Flere eksempler p 	a bredb	andssystemer
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uvby(H� )-systemet, Strömgren (1956), M (og S)

Bånd � peak (Å) HW (Å)

u 3500 300
v 4110 190
b 4670 180
y 5470 230

H� wide 4890 145

H� narrow 4859 30
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Flere eksempler p 	a “mellomb	ands”-systemer
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Fotometri: standardstjerner, fargeindeks, fargeeksess

� Ved å sammenlikne intensiteten til hovedobjektet med en eller �ere
standardstjerner (med kjente magnituder i de ulike båndene) kan man
�nne absolutt magnitude/lysstyrke.

� For mange studier er imidlertid relativ fotometri godt nok: intensiteten til
hovedobjektene sammenliknes med referansestjerner like ved. Disse
stjernene antas å være konstante i tid og må dessuten være synlig på
alle bildene.

� Fargeindeks (ofte fork. C): de�nert som forskjellen mellom et objekts
magnituder i to ulike �ltre, f.eks. C = B � V og C = U � B . Bruk av
fargeindekser er en enkel metode for å studere et objekts
spektralfordeling i grove trekk. Mange ulike egenskaper for objektet kan
bestemmes ved vanlig �erfargefotometri (f.eks. temperatu r,
Balmer-diskontinuiteten, spektraltype, forrødning, metallisitet etc.).

� Fargeeksess (colour excess, fork. E ): angir hvor mye objektets
spektrum/lys er “forrødet” (reddened). Eks.: EB � V = ( B � V ) � (B � V )0 ,
der subskript 0 angir ikke-“forrødede” størrelser. Fargeeksessen for en
stjerne sier noe om interstellar absorpsjon: effekten er omvendt
proporsjonal med bølgelengden og gjør dermed himmelobjektene rødere,
ettersom blått lys svekkes mer enn rødt.
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Fotometri: problemer

� Et ”rødt” �lter i et system er typisk ikke det samme som i et annet;
dermed er magnitudene i de ulike båndene forskjellig fra system til
system. Vha. �ltertransformasjoner kan man omforme magnituden i et
system til en magnitude i et annet, f.eks.

Gunn g ! Johnson V : V = g � 0:03 � 0:42(g � r )

Konstantleddet (her: 0.03) korrigerer nullpunktet, mens den siste faktoren
(her: 0:42(g � r )) er “fargeleddet”.

� Transformering til et fotometrisystem blir aldri like godt som å observere
direkte i det aktuelle systemet. Transformasjonene blir mer og mer
unøyaktige jo mer ulike de to fotometrisystemene er.

� NB! NB! NB! To 100 % identiske observatorier som bruker samme �ltre
og detektorer (dvs. samme fotometrisystem), men som er plassert på
ulike geogra�ske steder, kan få forskjellige absolutte mag nituder for de
samme objektene. Hvorfor??? Se neste side.
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Fotometri: problemer...

� Strålingen fra et himmelobjekt påvirkes av �ere lokale fakt orer, bl.a
� atmosfærisk turbulens (seeing; slører bildet)
� atmosfærisk ekstinksjon (/ secZ , der Z er vinkelavstanden til senit)
� atmosfærisk diffraksjon (for Z > 0: introduserer kromatiske effekter

og gjør punktkilder avlange)
� Månen (gir høyt bakgrunnsnivå og gjør dessuten himmelbakgrunnen

blåere)
� zodiakallys (sollys spredt fra interplanetarisk støv)
� andre lokale atmosfæriske forhold som f.eks. strølys fra byer (inkl.

sterkt varierende emisjonslinjer fra molekyler i atmosfæren), airglow
og polarlys

� Alle overnevnte faktorer påvirker fotometrien forskjellig for de to
observatoriene. Kan gi opphav til systematiske feil. Å korrigere for dette
er ikke trivielt!

� At alle observatorier er forskjellige, med ulike detektorer og speil, gjør
listen ovenfor mye lenger.
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Fotometri: kalibering til standardmagnituder

� Hvis man er ute etter objektenes sanne intensitet (alternativt: absolutt
magnitude), må man observere såkalte standardstjerner. De ulike
fotometrisystemene spesi�serer et sett standardstjerner med kjente
magnituder i de ulike �ltrene.

� Standardstjernene be�nner seg sjelden (les: aldri) i samme felt som
hovedobjektet. Separate bilder er nødvendig.

� Vha. standardobservasjonene bestemmes ulike parametere som er
nødvendig for å kalibrere objektbildene mhp. absolutt fotometri:

R = r inst + ar; 0 + cr (R � I ) + er X

Tilsvarende for andre �ltre. R er den kalibrerte, absolutte magnituden til
hovedobjektet, r inst den instrumentelle (intensitet omregnet til mag.), ar; 0

nullpunktet, cr fargekoef�sienten, er ekstinksjonskoef�sienten og X
airmass (/ secZ ).

� Farge- og ekstinksjonskoef�sientene, cr og er (for R-�lteret), utregnes fra
standardobservasjonene (“best �t”).

� Kalibreringslikningene kan inneholde �ere ledd, f.eks. 2. ordens
fargekorreksjoner.
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Fotometri: kalibering til standardmagnituder...

Viktige punkter for standardobservasjonene:
� Må gjøres i hvert enkelt �lter ( ci , ei )
� Bruk mange standardstjerner med stort spenn i fargeindeks. Gir god

bestemmelse av cr .
� Observer standardstjernene ofte nok til at variasjoner i

observasjonsforholdene kan modelleres. Et absolutt minimum er tre
observasjoner spredt gjennom natten (sampler airmass); er skal
bestemmes.

� Hvis standardstjernene har stort spenn i RA, Dek og magnituder minskes
systematiske feil.
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CCD-fotometri i praksis

� Hvordan �nner man intensiteten til objektene på CCD-bilden e?
� Ettersom bildene er digitale er det lett å manipulere dem, regne med dem

og prosessere dem.
� Apertur- og PSF-fotometri er to prinsipielt forskjellige metoder for å regne

ut intensiteter på digitale bildedata.
� De rå CCD-bildene kan ikke brukes umiddelbart; de må gjennom �ere

pre-prosesseringstrinn.
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Pre-prosessering av CCD-data

� De rå objektbildene fra et CCD-kamera må behandles – pre-prosesseres
– før man kan trekke noe som helst vitenskap ut av dem. Til tross for
CCD-ens glimrende egenskaper (høy QE, lineær, stabil, stort dynamisk
område, bredt spektralområde) er den ikke perfekt.

� Målet med pre-prosesseringen er å fjerne den instrumentelle signaturen,
korrigere for ulike defekter og dermed gjøre de endelige dataene så
nøyaktige som mulig.

� Ved hvert steg i pre-prosessering blir dataene mer og mer vitenskapelig
brukbar, men husk at støy alltid introduseres for hvert enkelt trinn.

� Noen typer støy kan ikke tas bort eller reduseres (f.eks. fotonstøy og
utlesningsstøy), mens andre typer kan håndteres vha. bestemte
“kalibreringsbilder”. Gjennomgangen på de neste sidene omhandler
begge typene.
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Pre-prosessering: fotonstøy

� Ankomstraten av fotoner selv fra en konstant lyskilde �uktu erer og den
beskrives vha. Poisson-statistikk.

� Poisson-fordelingen gir sannsynligheten Px for å detektere et helt antall x
eventer:

Px =
ax e� a

x!
;

der gjennomsnittet av eventantallet (i et gitt tidsintervall) ved mange
forsøk/observasjoner er a.

� Det kan vises at variansen av en Poisson-fordelt størrelse er � 2 = a. Det
betyr at støyen eller standardavviket (1� -usikkerheten) rett og slett er rota
av gjennomsnittstallet: � =

p
a

� Eksempel: Hvis vi for en kilde observerer 100 tellinger (eller “counts”) er
fotonstøyen

p
100 = 10. Dette er en fundamental (nedre) usikkerhet som

ikke har noe å gjøre med hvordan detektoren er konstruert. Ved f.eks.
10 000 tellinger er 1� usikkerheten lik 100. Annen støy kommer
selvfølgelig i tillegg til dette!

� Signal/støy-forhold: S=N � signal=� (signal)

Hvis vi kun regner med fotonstøyen fra kilden blir S=N = Sp
S

=
p

S.
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Pre-prosessering: bias-subtraksjon

� For å unngå negative verdier i bildet adderer CCD-elektronikken en
positiv verdi til hvert bilde. Hvis ikke, ville pikslene hatt verdier på � 0
ADU i snitt, men med �uktasjoner både over og under dette.

� For å bestemme nivået og eventuelle 2D-variasjoner over arrayen tas
bias-bilder (eller zero frames), dvs. eksponeringer på 0 sek. Typiske
bias-nivå er 100–400 ADU (per piksel).

� Av statistiske grunner bør �ere enkeltbilder ( � 10) kombineres
(master-bias). Dette gir mindre støy.

� Bias-nivået er nokså konstant over tid, men det er en god regel å ta
bias-bilder i starten og ved slutten av hver observasjonsnatt

� Bias-bildet subtraheres fra alle de andre CCD-bildene, piksel-for-piksel.
Hvis bias-bildet har minimale nivåforskjeller eller gradienter kan man
heller subtrahere gjennomsnittsverdien for biasbildet.

� Hvis bias-bildet ikke inneholder store gradienter kan man estimere
CCD-detektorens utlesningsstøy (readout noise) ut fra pikselverdienes
fordeling rundt det gjennomsnittlige bias-nivået:

� [ADU] =
Readout noise [e� ]

gain [e� /ADU]
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Pre-prosessering: bias-subtraksjon ...

Bias-bilde fra ALFOSC-kameraet på NOT. Gråskalaen har grenser på � 3 ADU.
Plottet viser bias-nivået som funksjon av linjenummer (dvs. oppover på bildet
t.v.); målingene for hver linje er gjennomsnittet av søylene 900–1200 i et
master-bias lagd ut fra 10 enkeltbilder.
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Pre-prosessering: dark-subtraksjon

� Mørkestrøm (dark current) skyldes termisk eksiterte elektroner i
silikonlaget og kosmisk stråling. Detektoren kjøles ned for å minimere
effekten.

� Mørkestrøm er en additiv effekt (likesom bias) og den øker proposjonalt
med eksponeringstiden.

� Dark-bilder tas uten å åpne lukkeren, enten med like lang
eksponeringstid som selve objektbildene eller over en kortere periode
med tilhørende skalering. Temperaturen til kameraet bør holdes meget
konstant, ettersom denne støyen ofte er svært temperaturfølsom.

� Mørkestrømmen i moderne CCD-er er heldigvis svært liten, faktisk ofte
under 10 ADU/time/piksel. Kun veldig lange enkelteksponeringer trenger
korrigering – i så fall subtraheres dark-bildet fra objektbildene.
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Pre-prosessering: �at-�elding

� Pikslene har ikke helt identisk følsomhet. Dessuten kan støv og andre
effekter i teleskopet og kameraet gi ujevn belysning over CCD-arrayen.

� Flat-�eld-bilder er ment å undersøke og korrigere piksel-t il-piksel-
variasjoner i CCD-responsen og eventuell ikke-uniform belysning av
detektorarealet.

� Disse bildene – også kalt “�ats” – tas av et jevnt belyst felt ( helst både før
og etter selve hovedobservasjonene): f.eks. skumringshimmelen (mye
signal, lite stjerner) eller innsiden av teleskopdomen (opplyst av lampe).
Sky �ats foretrekkes framfor dome �ats.

� Flere (� 10) �ats kombineres både for å redusere støyen/usikkerhete n og
for å �ltrere bort eventuelle stjerner. Gjennomsnittsbild et (master �at)
normaliseres til slutt slik at verdiene � 1. Objektbildene blir korrigert ved
å dele på master-�at-bildet.

� Siden CCD-responsen er avhengig av bølgelengde må �ats tas i hvert
�lter hovedobservasjonene skal gjøres i. Dessuten bør felt et som
�ats-ene er tatt av ha samme spekter som hovedobjektene (=va nskelig).

� God �at-�elding er viktig, men litt tricky. . .
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Pre-prosessering: �at-�elding ...

Flats fra ALFOSC/NOT. Gråskalaen er kuttet � 3 % rundt mediannivået på ca.
30 000 ADU. Bildet er en kombinasjon av 5 dome �ats. Her sees ty delig �ere
kosmetiske CCD-defekter (“dårlige/døde/varme” piksler, dårlige kolonner),
gradienter, samt defokuserte støvkorn i optikken (doughnuts). Alle CCD-bilder
inneholder slike uønskede effekter, men med �at-�elding fj ernes de �este
effektivt.
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Pre-prosessering

� Objektbildene eller råbildene korrigeres først for den additive effekten
(bias/dark), deretter deler man på �at-bildet for å “�ate” u t bildet:

Endelig hovedbilde =
råbilde � master bias

master �at
;

der �ats-bildet allerede er bias-subtrahert. Hvis man må ko rrigere for
mørkestrøm også, erstattes “bias” av “dark” i liknigen ovenfor (bias er
allerede inkludert i dark-eksponeringene).

� Det er viktig å sjekke kvalitativt og kvantitativt hvert enkelt
kalibreringsbilde før de kombineres. Er nivået relativt konstant over tid
(bias)? Er S/N-forholdet godt nok (�ats)? Er det synlige stj erner på
sky�ats-ene? Av og til må bilder forkastes enten fordi kvali teten ikke er
god nok eller pga. feil under utlesningen av CCD-en.

� Etter kombineringen bør man sjekke master-bias og master-� ats'ene. Ser
de fornuftige ut? Er støyen mindre enn på enkeltbildene?

� Alle operasjonene i pre-prosesseringen utføres automatisk av ulike
programmer (f.eks. IRAF), men man må selv sette parameterne (gain,
readout noise, �ltreringsmetode, etc.) og kontrollere at a lt blir riktig.
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Andre feil/støykilder ved CCD-data

� Ikke-lineariteter ved høye og lave ADU. Viktig å vite i hvilket område
(ADU) detektoren er lineær.

� Kosmisk stråling (cosmic rays) kan gi signaler på �ere tusen ADU i en
eller �ere piksler. Kan fjernes ved interpolasjon rundt nab opikslene eller
ved median-�ltrering dersom �ere bilder skal kombineres (“ stacking”).

� “Fringes”/interferenseffekter: lys kan interferere i selve CCD-en og gi
opphav til uønskede mønstre (fringes) på bildet, jf. såkalte Newton-ringer.
Gjelder spesielt lys med veldig smalt spektralområde, f.eks. smale
emisjonslinjer fra OH-overganger i jordatmosfæren. Flat-�elds inneholder
ikke alltid de samme fringe-mønstrene, så denne effekten kan være
meget vanskelig å korrigere for.

� CCD-en kan dessuten ha �ere dårlige, døde eller varme piksle r og/eller
kolonner spredt utover arrayen og som i beste fall kan korrigeres med
spesielle algoritmer

� De �re punktene ovenfor kan fotometristen (delvis) ta høyde for, mens de
på neste side er vanskeligere å gjøre noe med (og dessuten mer subtile)
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Andre feil/støykilder ved CCD-data ...

� Utlesningsstøy (“readout noise”): CCD-detektorens elektronikk (forsterker
og analog-til-digital-konverter) vil introdusere nokså tilfeldig et gitt antall
elektroner (e� ) i hver utlesning. Det gjennomsnittlige 1� -nivået til denne
usikkerheten de�nerer readout noise. Typisk har man
� RON � 5 e� /piksel/utlesning.

� Konverteringsfeil i A/D-konverteren

� Digitaliseringsstøy i A/D-konverteren: hver piksel har usikkerhet på
� 1 ADU siden konverteren kun har heltall som output; med en gain på
X e� /ADU tilsvarer dette en usikkerhet på � X e� per piksel.

� Effektiviteten av ladningsoverføringen fra piksel til piksel er forskjellig fra
1 (f.eks. 99.999 % eller bedre). Med CTE=99.999 % og en 2048� 2048
CCD vil verdien i pikslene etter utlesning være redusert med alt fra
0:999992 = 0 :999980til 0:999992048 = 0 :979701.

� Hver piksel (potensialbrønn) kan kun innehode et visst antall elektroner,
noe som de�nerer metningsnivået. Antall bits i A/D-konverteren er også
med å bestemme det effektive metningsnivået. Eks.: en 15-bits
A/D-konverter gir maks 215 � 1 = 32767 ADU. NB: CCD-en kan være
ikke-lineær før (de to uavhengige) metningsgrensene nås!!
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Fotometri: metoder

� Vi skal ta for oss hovedprinsippene for to av de mest brukte metodene for
å gjøre fotometri, nemlig aperturfotometri og point-spread-function (PSF)
fotometri. Fotometri ved bruk av dekonvolusjon nevnes kort til slutt.

� Vi antar at vi bruker CCD-data og at disse har blitt pre-prosessert korrekt.

� Å redusere data med tanke på fotometri kan gjøres vha. mange ulike
programmer, f.eks. IRAF. De �este av trinnene er automatisk e, men det
krever en god del tankearbeid, justering av diverse parametere og litt
“fotometrisk” intuisjon/erfaring før man kan sette prosedyrene og
dataprogrammet i gang. Det er viktig å kunne prinsippene og dessuten
vite og forstå hva programmene gjør! Man må ha kunnskap om fotometri
for å få gode resultater.

� Basisoppgaver som må utføres:
1. Sentrering av hovedobjektene
2. Bakgrunnsbestemmelse

3. Måle intensiteten til objektene
Til slutt omregnes eventuelt intensiteter og usikkerheter til magnituder –
enten relative (vha. referansestjerner som er til stede på alle
objektbildene) eller absolutte (vha. standardstjerner på separate bilder)
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Aperturfotometri (og sentrering)

� Med denne metoden summeres pikselverdiene innenfor en gitt sirkel eller
apertur rundt kilden på pikselarrayen.

� Brukes i tilfeller der ojektene er nokså isolerte (ikke forurenset av nære
kilder) og nokså lyssterke.

� Sentrering: Det �nnes mange ulike prosedyrer, f.eks. 1. ord ens moment
av intensitetsfordelingen:

I i =
LX

j = � L

I i;j J j =
LX

i = � L

I i;j (6)

I i;j er intensiteten i ADU for hver piksel (i ,j ). Gjennomsnittsintensitetene

�I =
1

2L + 1

LX

i = � L

I i �J =
1

2L + 1

LX

j = � L

J j (7)

Den intensitetsveide sentroiden (xc ,yc) er da

xc =

P L
i = � L (I i � �I )x i

P L
i = � L (I i � �I )

yc =

P L
j = � L (J j � �J )yj

P L
i = � L (J j � �J )

; I i � �I > 0 og J j � �J > 0 (8)

Man kan også tilpasse en paraboloide til de f.eks. 9 sentrale pikslene og
la toppunktets koordinater de�nere objektets sentrum
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Aperturfotometri: bakgrunnsbestemmelse

� Hver pixel på CCD-en har et bakgrunnssignal i seg. Elektronene fra
kilden og fra bakgrunnen (uoppløste kilder, svake galakser, atmosfæren)
er “like”. Ergo, for å �nne intensiteten fra objektet må bakg runnsbidraget
til totalintensiteten i aperturen estimeres og senere subtraheres.

� Ettersom bakgrunnen kan variere over bildet bør den estimeres fra et
område nært objektet, men likevel langt nok unna til å unngå
forurensning. Vanligvis bestemmes bakgrunnen fra et ringformet område
(“annulus”) sentrert rundt objektet.

� Bakgrunnsnivået angis per piksel. Fra “bakgrunnspikslene” utregnes
gjennomsnittet, moden, medianen eller en annen statistisk estimator. I
utregningen av f.eks. gjennomsnittet kan man �ltrere bort e ventuelle
kilder, dårlige piksler og cosmic rays i bakgrunnsområdet ved kun å ta
med verdier innenfor � 3� av medianen.

� Av statistiske grunner bør antall piksler i
bakgrunnsbestemmelsen være mye større enn
antall piksler i objektets måleapertur

� Man kan også sample bakgrunnen over hele
CCD-en og tilpasse den til en analytisk �ate, som
man deretter kan bestemme lokale verdier ut fra.

annulus
Bakgrunns-

Apertur
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Aperturfotometri: “fractional pixels”

� Ettersom pixlene er kvadratiske kan man ikke direkte �nne in tensiteten
innenfor en sirkulær apertur. Aperturen vil bare kunne tilnærmes med et
irregulært polygon. Små endringer i sentrering vil kunne endre hvilke
piksler som inkluderes i beregningen av intensiteten (ikke bra!)

� Man kan korrigere for dette ved å identi�sere kantpikslene o g veie deres
intensiteter med del-arealet (“fractional pixels”). Virker meget bra så
lenge lysgradienten over kantpikslene er liten.

*

Sub-piksel

� Men hvor stor skal aperturen være? Svaret avhenger av mange faktorer,
bl.a. objektene man studerer, hvor tett de ligger opptil andre kilder, hvilket
S/N-forhold vi krever etc.
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Aperturfotometri: aperturradius

� Vingene i lysfordeligen til astronomiske objekter er overraskende brede.
Kun en uendelig stor apertur samler 100 % av lyset.

� Store aperturer risikerer ofte forurensing fra andre kilder. Dessuten øker
støybidraget fra bakgrunnen med radien, siden mange piksler med lite
signal fra kilden inkluderes. En veldig liten radius inkluderer derimot bare
en brøkdel av �uksen fra kilden og problemet med fractional p ixels er stort.

� Det �nnes en optimal radius som maksimerer S/N-forholdet, s e �gur
neste side. Denne radien avtar svakt med lysstyrke.

� Man trenger ikke samle alt lyset fra kildene for å gjøre fotometri, så lenge
både sterke og svake punktkilder har samme andel �uks innenf or en gitt
apertur – f.eks. 88% innenfor 2� FWHM; jf. PSF-fotometri der
punktkildene antas å ha samme form.

� I enkelte tilfeller må vi estimere all �uksen fra en punktkilde, f.eks. ved
kalibrering til standardmagnituder og fotometri av utstrakte kilder. Da kan
vi summere intensiteten til svake objekter innenfor relativt små aperturer
(fordelaktig mht. S/N), mens vi for sterke kilder regner ut intensiteten
innenfor �ere aperturer med økende radius. Såkalte vekstku rver (“growth
curves”; neste side) plottes, som videre brukes til å korrigere intensieten
for de små aperturene rundt de svake kildene (aperturkorreksjoner).
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Aperturfotometri: aperturradius, S/N, “growth curves”
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Aperturfotometri: huskeliste

� Bestem sentrene til objektene det skal gjøres fotometri av
� Estimer bakgrunnen fra et område nær objektet. Husk å inkludere nok

piksler og sjekk at lys fra objektet eller andre kilder ikke påvirker
bestemmelsen (bruk gjerne � -klipping). Lokal bakgrunnsverdi kan
eventuelt interpoleres dersom man har kartlagt den globale variasjonen
(“surface �tting”).

� Finn en fornuftig aperturradius for objektene, f.eks. 2� FWHM. Dersom
pikselstørrelsen er stor sammenliknet med radien må det korrigeres for
“fractional pixels”.

� Objektets intensitet (i ADU) er

I = T � na b ;

der T er den totale intensiteten i aperturen, na er antall piksler innenfor
aperturen og b er bakgrunnsverdien per piksel.

� Objektintensiteten sammenliknes med intensiteten fra referansestjernene
på samme bilde. Bruk samme aperturradius for alle objektene. Hvis
“100 %” av signalet kreves, bruk aperturkorreksjoner.

� Estimér usikkerhetene! (kommer senere, se S/N)
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PSF-fotometri

� Bedre enn aperturfotometri i tilfeller hvor feltet er veldig “tett befolket”
og/eller inneholder veldig svake objekter.

� Punktspredningspunksjonen (PSF) er en todimensjonal funksjon som
beskriver hvordan lyset fra en punktkilde blir sløret og forstyrret av
jordatmosfæren og teleskopets optikk før det faller på CCD-detektoren.

� PSF-en modellerer impulsresponsen til en punktkilde
� Teknikken hviler på antagelsen om at alle punktkilder på CCD-en har

samme form og at dermed kun en skaleringsfaktor skiller dem
� PSF-en bestemmes for hvert bilde fra en eller �ere sterke stj erner.

Deretter sammenliknes PSF-en med de andre objektene, typisk vha. en
�tting-rutine.
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PSF-fotometri: bestemmelse av analytisk PSF

� PSF-en bestemmes ofte ved å tilpasse en analytisk funksjon til
pikselverdiene rundt PSF-stjernen(e). Parametrene til funksjonen justeres
til et eller annet “best �t”-kriterium er oppfylt.

� Eksempler (r er radien fra senteret, � og � �tting-parameterne):

Gauss (rød): G(r ) / e� r 2 =� 2

Modi�sert Lorentz (grønn): L (r ) / 1
1+( r 2 =� 2 ) � (9)

Moffat (blå): M (r ) / 1
(1+ r 2 =� 2 ) �

� Uttrykkene modi�seres dersom PSF-en skal inkludere ellipt isitet – noe
den må! Punktkildene på et bilde ofte noe elliptisk (pga. abberasjoner)
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PSF-fotometri: bestemmelse av empirisk PSF

� En empirisk PSF kan bestemmes ved å summere pikselintensitetene
innenfor ringer sentrert rundt PSF-stjernen(e).

� Hver ring (annulus) gir opphav til én pro�lverdi; verdien er rett og slett
summen av alle del-pikslene innenfor hver ring delt på ringarealet.
Piklselverdiene veies med del-arealet (jf. “fractional pixels”)

� Metoden generaliseres lett til elliptiske lysfordelinger; de sirkulære
ringene erstattes bare av elliptiske.

*

P
S

F
-p

ro
fil

Radius
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PSF-fotometri: bestemmelse av PSF og LUT

� En glatt PSF-funksjon vil aldri representere en punktkilde på en CCD
perfekt. I tillegg til den analytiske eller empiriske PSF-en kan man bruke
en såkalt “look-up table” (LUT), som inneholder forskjellen/residualene
mellom den glatte PSF-en og det ekte bildet av punktkilden.

Residualer fra PSF-bestemmelse (PSF: se forrige side). T.v.: de innerste
31� 31 pikslene i LUT-en. T.h.: Samme LUT som t.v., men i gråtoner (kutt ved
� 3� bakgrunn ). Her er det tydelig struktur i LUT-en, noe som viser at PSF-en
ikke modellerer de ekte punktkildene på CCD-bildet perfekt.
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PSF-fotometri: PSF-�tting

� For å �nne relative lysstyrker sammenliknes den forutbeste mte PSF-en +
LUT-en med de aktuelle punktkildene.

� I PSF-�ttingen bestemmes punktkildens sentrum og skaleringsfaktor
relativt til PSF-en, og man bruker normalt kun pikslene innenfor en såkalt
“�tting radius” (for å unngå forurensning fra nære kilder; � ttingradien kan
være mye mindre enn bredden på PSF-en). Lokal bakgrunnsverdi kan
også estimeres ved å se på nivået PSF-en �ater ut til i vingene .

� Det �nnes mange �tting-algoritmer; poenget er å minimalise re forskjellen
mellom PSF-en og punktkildens pikselverdier. Dette kan gjøres for �ere
kilder samtidig (simultan PSF-�tting) og gjerne iterativt , noe som er
spesielt fordelaktig for overfylte stjernefelt.

� En svært nyttig konsekvens av PSF-teknikken er at etter man har
bestemt skaleringsfaktoren til en punktkilde, så kan den fjernes – eller
“cleanes” – fra bildet.

� Ergo: vha. (iterativ) PSF-cleaning kan man gjøre fotometri på svært tette
og svake objekter. Dessuten kan man “cleane” bort punktkilder og
dermed avsløre underliggende galakser eller andre utstrakte kilder!
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PSF-fotometri: sampling

� Nøyaktigheten av PSF-bestemmelsen og -�ttingen avhenger b l.a. av
oppløsningen til bildet, dvs. pikselsamplingen. Ved god seeing (!!) og/eller
stor pikselskala kan lyset fra punktkildene være konsentrert bare i noen få
piksler, dvs. PSF-ens bredde er liten sammenliknet med pikselstørrelsen.

� Samplingsparameter: r = FWHM / pikselskalaen (Howell 2000). Verdier
av r . 1:5 indikerer under-samplede data.

� Dårlig sampling gir store gradienter i PSF-en og LUT-en, spesielt i
sentrum. De sentrale delene av PSF-en er alltid vanskeligst å modellere!

Figur t.v.: r = 1:2 00

0:63 00=pix
� 1:9, t.h.: r = 2:3 00

0:63 00=pix
� 3:7
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Dekonvolusjon

� Prinsippet med dekonvolusjon i astronomisk bildebehandling er å
forbedre bildets oppløsning ved å (delvis) oppheve eller “reparere”
sløringen fra jordatmosfæren og detektoren

� PSF-en beskriver den totale sløringen av signalet fra en punktkilde på
himmelen. Vi kan da skrive “bildelikningen” slik:

d(~x) = f (~x) � p(~x) + n(~x) ;

der d og f er hhv. observert og original lysfordeling. Det originale signalet
er altså konvolvert (“� ”) med den totale PSF-en, p, og støy, n, er deretter
lagt til.

� Å forbedre oppløsningen blir da det omvendte av konvolusjon, nemlig
dekonvolusjon. Funksjonene d, f , p og n kan Fourier-transformeres i
selve utregningene (konvolusjon kan erstattes med vanlig multiplikasjon i
Fourierrommet).

� Støyen gjør dekonvolusjonen spesielt vanskelig. Vanligvis anvendes
� 2-minimalisering mellom modellen (PSF) og data, gjerne med
tilleggsbetingelser som f.eks. at bakgrunnen skal være jevn på en gitt
lengdeskala.
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Dekonvolusjon ...

� Dersom man prøver å dekonvolvere originalbildet med den totale PSF-en
vil resultatet ofte bryte samplingsteoremet (Nyquist) og bli under-samplet!
Dette pga. CCD-ens diskrete (ikke-kontinuerlige) detektorelementer
(pikslene) og det faktum at punktkildes pro�ler/PSF blir fo r smal.

� Trikset er ikke å trakte etter samme bildekvalitet som fra et teleskop i
vakuum, men heller en oppløsning i det dekonvolverte bilde som er
kompatibel med den gitte samplingen, dvs. pikselskalaen.

� Dette oppnås ved å dekonvolvere originalbildet med en PSF som er
smalere enn den totale PSF-en. Det dekonvolverte bildet blir kvitt noe av
sløringen, men (heldigvis) ikke nok til at punktkildene blir under-samplet.

� Typiske dekonvolusjonsmetoder: Richardson-Lucy, to-kanals Lucy,
maksimum entropi etc.
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Signal/støy-forhold (S/N)

Den “fullstendige CCD-likningen” ifg. Merline & Howell (1995):

S
N

=
N?q

N? + npix (1 + n pix
n b

)(NB + ND + N 2
R + g2 � 2

f )
(10)

N? = totalt antall counts fra kilden (e
�

/integrasjon)

npix = totalt antall piksler i måleaperturen

nb = totalt antall piksler i bakgrunnsbestemmelsen

NB = bakgrunnsnivå (e
�

/piksel/integrasjon)

ND = dark-nivå (e
�

/piksel/integrasjon)

NR = readout noise (rms e
�

/piksel/utlesning)

g = gain (e
�

/ADU)

� 2
f = variansen av digitaliseringsstøyen i A/D-konverteren

(Gjelder egentlig for aperturfotometri, men kan tilpasses PSF-fotometri.)
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Signal/støy-forhold (S/N)...

� Faktoren (1 + n pix
n b

) viser at man bør ha med mange �ere piksler i

bakgrunnsbestemmelsen enn i måleaperturen (nb � npix )

� Under normale omstendigheter er bidraget fra digitaliseringsstøyen og
mørkestrømmen (dark) minimal. Hvis nb også er � npix , får vi

S
N

=
N?p

N? + npix (NB + N 2
R )

:

Nevneren er en summasjon av Poissonstøy-ledd, unntatt
utlesningsstøyen, NR .

� Dersom S/N-forholdet er dominert av fotonstoyen fra kilden selv blir
S
N ' N ?p

N ?
=

p
N? , som forventet.

� Nevneren i S/N-formlene er 1� -usikkerheten til målingen.
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