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Resumen de la tesis que presenta Gustavo Enrique Ramos Alcaraz como requisito
parcial para la obtencién del grado de Maestro en Ciencias en Electrénica y Telecomu-
nicaciones con orientacién en Telecomunicaciones.

Desarrollo de un algoritmo de reconocimiento de estrellas en imagenes
astrondmicas

Resumen aprobado por:

Dr. Miguel Angel Alonso Arévalo
Director de tesis

Uno de los subsistemas mas importantes en un satélite es el sistema de control de
actitud. Este mdédulo se encarga de determinar y corregir la ubicaciéon y posicién del
satélite o cualquier objeto que se encuentre en el espacio. En este trabajo la impor-
tancia radica en la verificacién experimental de uno de los sensores mas importantes
gue realizan el control de actitud, el sensor de estrellas. El algoritmo de identificacién
de estrellas que se trabaja utiliza técnicas invariantes a la semejanza con poligonos
de estrellas, mediante las cuales se pueden procesar imagenes de estrellas rotadas,
escaladas y desplazadas sin que se afecte la informaciéon que guarda cada conjunto
de estrellas. Se han adquirido y procesado fotografias de telescopios del Observatorio
Astronémico Nacional de San Pedro Martir con el objetivo de obtener imagenes lo mas
cercano posible a las que se encontrarian en un satélite de érbita baja. A estas, se les
han aplicado algoritmos de eliminacion de ruido, identificacidon de regiones de interés,
célculo de centroides, rotacién de coordenadas mediante dngulos de Euler y cambios
de época a coordenadas de estrellas con el fin de adaptar los datos para el correcto
funcionamiento del algoritmo de la invariante. Ademas, para poder empatar los datos
de los sensores de imagen de los telescopios ha sido necesario filtrar informacién de
las coordenadas, velocidades propias y radiales y paralaje de estrellas descargadas de
la base de datos de la misién espacial Gaia. Como resultado, para el presente caso de
estudio se han obtenido los valores de la invariante a la semejanza con una precisién
del 99.678121 %, mostrando asi la viabilidad en la implementacién real del algoritmo
de identificacidon de estrellas. Ademas, se muestra un segundo caso de estudio utilizan-
do imdagenes de la colaboracién de NovaAstrometry, en donde se obtiene un resultado
de 99.482754 % de precision. Por lo cual, se abre un nuevo panorama en donde se
pueda implementar este algoritmo en un sistema embebido y con la adquisicién de
imagenes utilizando telescopios comerciales.

Palabras clave: Sensor de estrellas, identificacion de estrellas, procesamien-
to de imagenes, imagenes de telescopios, satélites.



Abstract of the thesis presented by Gustavo Enrique Ramos Alcaraz as a partial requi-
rement to obtain the Master of Science degree in Electronics and Telecommunications
with orientation in Telecommunications.

Development of a star recognition algorithm in astronomical images

Abstract approved by:

Dr. Miguel Angel Alonso Arévalo
Thesis Director

One of the essential subsystems in a satellite is the attitude control system. This
module is responsible for sensing and correcting the location and position of the sa-
tellite or any object in space. In this work, the importance lies in the experimental
verification of one of the sensors that performs the attitude control, the star sensor.
The star identification algorithm that is proposed uses similarity transformation inva-
riant techniques to identify polygons formed by stars. The proposed algorithm can
process star images that have been be rotated, scaled, and translated without affec-
ting the information contained in each set of stars. The images used in this work were
obtained using the telescopes of the Mexican National Astronomical Observatory of
San Pedro Martir in Baja California. We consider that these images are the closest that
we can get to the type of images acquired by low Earth orbit satellites. Algorithms
for noise elimination, identification of regions of interest, calculation of centroids, ro-
tation of coordinates by Euler angles, and changes of time to star coordinates have
been applied to adapt the data for the correct operation of the invariant algorithm.
Besides, to be able to match the data of the image sensors of the telescopes, it has
been necessary to filter information of the coordinates, proper motion, radial velocity
and parallax of stars downloaded from the database of the Gaia space mission. As
a result, for the present case study the values of the similarity invariant have been
obtained with an accuracy of 99.678121 %, consequently showing the viability in the
current implementation of the star identification algorithm. Also, a second case study
is shown using images from the NovaAstrometry collaboration, where a 99.482754 %
accuracy result is obtained. Therefore, a new panorama is opened where this algo-
rithm can be implemented in an embedded system and using images obtained with
commercial off-the-shelf telescopes.

Keywords: Star tracker, star identification, image processing, telescope ima-
ges, satellites.
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Capitulo 1. Introduccion

El uso de satélites artificiales ha contribuido enormemente al desarrollo de la hu-
manidad. En la actualidad, los satélites nos han permitido combatir problemas am-
bientales, meteoroldgicos, educacionales, alimenticios, médicos, y por otro lado nos
ha brindado servicios como el sistema de posicionamiento global (GPS), telecomuni-
caciones, astronomia, imagenes de la tierra, entre otras. Gracias a la miniaturizacion
de dispositivos electrénicos y la disminucién del costo de dispositivos comerciales ca-
paces de funcionar en el espacio, el nUmero de paises que trabajan en la construccién

de satélites se ha incrementado.

La orientacién de un satélite es un concepto fundamental para el éxito de la mayo-
ria de las misiones de satélites. Esto se debe a que al estar un objeto en el espacio,
siempre se encontrara en movimiento, por lo que si el objeto esta girando en la érbita
terrestre tenderd a caer hacia la tierra o salir expulsado del planeta (por lo que se debe
corregir la posicién del objeto). De la misma forma, si se trata de una sonda espacial
de exploraciéon que esta viajando hacia cualquier rincén del sistema solar, cualquiera
de estos objetos espaciales estarian experimentando una gran velocidad y por lo tan-
to cambiarian de posicién muy rapido. Generando asi, una gran necesidad de ubicar
estos objetos espaciales en la béveda celeste para poder transmitir y recibir datos de
control o informacién importante respecto a su misién, ademds de poder ubicarlos en

el cielo visualmente.

Conforme ha evolucionado la tecnologia, han surgido diferentes sensores con ma-
yor complejidad para obtener la actitud de un satélite, la cual se refiere a conocer la
posicién y orientacién de un objeto orbitando la tierra (en el caso de un satélite terres-
tre artificial). En algunos casos, los dispositivos que los implementan son costosos y
en otros no cumplen con los requerimientos de la misién espacial. Debido a que un sis-
tema satelital necesita poder ubicarse en el espacio, se han empleado varios métodos
para conocer la posicidon actual de un satélite, por ejemplo, sensores de sol, sensores
de horizonte, magnetémetros, giréscopos y sensores de estrellas. Estos Gltimos han
demostrado tener buenas caracteristicas, ya que en teoria tienen la mejor precisiéon
(dentro de los sensores de determinacién de la actitud), como se observa en la Tabla
[l



Tabla 1. Precisién de algunos de los sensores de determinacién de actitud.

H Tipo de sensor ‘ Precisién tedrica H

Estrellas 1 arco segundo

Sol 1 arco minuto

Tierra (horizonte) | 6 arco minutos
Radiofaro 1 arco minuto
Magnetémetro 30 arco minuto

Los sensores de estrellas pueden funcionar en dérbitas lejanas (geoestacionaria) e
inclusive operar en los periodos de eclipse de la tierra con el satélite. En el caso de
sondas espaciales, los sensores de estrellas son actualmente la Unica manera de orien-
tarse en el espacio profundo. Sin embargo, cuando un proyecto se enfoca en el disefio
de un nanosatélite, el cual es un tipo de satélite de 1 a 10 kg, se debe tener en cuenta
el costo comercial de cada uno de sus subsistemas, siendo el de determinacion y con-
trol de actitud (Figura uno muy importante ya que maneja sensores y actuadores
para conocer la ubicacién del satélite. En estos componentes, el sensor de estrellas
tiene un costo muy elevado, iniciando en alrededor de 30,000 € (CubeSatShop, 2019).
Ademas del costo, es importante tener en cuenta que la venta de esta clase de dis-
positivos se restringe a una gran cantidad de paises por razones de seguridad. Es en
estos casos cuando es necesario desarrollar desde cero un algoritmo para la identifi-
cacion de estrellas, ademas de tener la ventaja de poderlo disefar de acuerdo a las

necesidades propias.

1.1. Motivacion

Cuando observamos las estrellas en la béveda celeste, vemos pequefos puntos
luminosos que son muy dificiles de distinguir sélo por su brillo para el ojo humano.
A lo largo de la historia hemos realizado asociaciones de esas estrellas con ciertos
patrones conocidos por los seres humanos (animales, seres mitoldgicos, herramientas
u otros objetos cotidianos de la vida humana). De esa forma se han designado a las
estrellas y otros objetos celestes con un nombre. Sin embargo, actualmente existen
misiones de observatorios espaciales como GAIA que han llegado a observar hasta

aproximadamente 1.7 miles de millones de estrellas y con una mejor precisién a otras
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Figura 1. Subsistemas o médulos de un nanosatélite.

misiones espaciales previas como Hipparcos (GaiaCollaboration, 2018).

Tal cantidad de informacién ha servido para poder mejorar la precisién de dispositi-
vos como sensores de estrellas. Debido a que en éste tipo de sensores se utilizan otros
parametros de las estrellas ademas de las coordenadas, como el paralaje, la velocidad

radial y el movimiento propio.

Es importante mencionar la colaboracidon que se ha tenido con el personal del Ob-
servatorio Astronémico Nacional en la sierra de San Pedro Martir, el cual es operado
por el Instituto de Astronomia de la UNAM con sede en Ensenada. Las instalaciones
de este observatorio tienen unas de las mejores condiciones de calidad del cielo en el
mundo, inclusive comparables con las de instalaciones en Hawaii, La silla en Chile o
La palma en Gran Canarias, Espafa. De acuerdo a la comparacién de Plauchu-Frayn
et al. (2017) el valor de luminosidad en el cielo nocturno puede variar entre 0.6 y 0.9
en magnitud, en las bandas azul y visible. Esto es debido a la intensidad del flujo so-
lar y estos son los Unicos cambios observables en luminosidad entre las diferentes

instalaciones previamente mencionadas.

Ademads, se tiene un seeing (o visibilidad astronédmica) que oscila entre 0.37 y 0.78



segundos de arco (Sdnchez et al., 2012), comparable con los aprox. 0.5 segundos se
arco promedio que se tienen en Mauna Kea, Hawaii. Este valor es muy importante
porque mide qué tan difuso y centelleante se encuentra el cielo, utilizando la anchura
a media altura de la intensidad (FWHM, por las siglas en inglés) éptica recibida por
sensores CCD (por las siglas en inglés de dispositivo de carga acoplada) o fotémetros,

siendo esto un parametro de calidad que depende de las condiciones atmosféricas.

Por lo tanto, estas condiciones son las ideales para poder tomar fotografias del
cielo nocturno con la mejor nitidez posible en la tierra y asi, eliminar otros errores
gue se puedan agregar al procesar las imagenes. Obteniendo asi una imagen con
caracteristicas lo mas cercano posible desde la tierra, que se asemeje a una imagen

adquirida por un sensor de imagen de un satélite en el espacio.

Debido a toda esta nueva informacidén y por los novedosos algoritmos de blsqueda
de estrellas que han ido surgiendo, es por lo que se decide verificar en condiciones
reales la eficacia del método desarrollado por Hernandez Elias (2017) en la identifica-

cion de estrellas.

1.2. Objetivos

Se presentan a continuacién los distintos objetivos de este trabajo de tesis.

1.2.1. Objetivo general

m Desarrollar un algoritmo para identificar estrellas a partir de imagenes adquiridas

por un telescopio astronémico.

1.2.2. Objetivos especificos

Los objetivos especificos son:

= Implementar un algoritmo de pre-procesamiento e identificacién de estrellas me-

diante el uso de imagenes astronémicas.



m Aplicar el método de rotacién de coordenadas y el cambio de época.

» Verificar la funcionalidad del algoritmo de identificacién de estrellas basado en el

calculo de invariantes.

1.3. Metodologia de la investigacion

Con el propédsito de alcanzar los objetivos planteados, el presente trabajo de inves-
tigacion se ha estructurado de la siguiente forma. En donde los siguientes enunciados

resumen los puntos mdas importantes de cada una de ellas:

= Se obtuvieron imagenes de telescopios profesionales, las cuales permitieron re-

ducir bastante el nivel de ruido en la adquisicién de los datos.
m Se aplicaron algoritmos para la eliminacién del ruido de la imagen.

m Se utilizaron algoritmos de calculo del centroide para poder modelar las manchas

luminosas generadas por las estrellas.

= Fue necesario establecer unas reglas para filtrar regiones del cielo que no incluian

informacion importante.

= Se implementaron técnicas matematicas como los angulos de Euler, interseccién
de un punto a un plano en tres dimensiones y proyecciones gnomonicas con el

objetivo de manipular los vectores de informacion.

m Se utilizé la plataforma web para adquisicién de datos de la misién espacial euro-

pea Gaia.

= Se utilizaron varias librerias (Astropy, Skyfield y PyEphem) de Python enfocadas

al calculo de datos astrondmicos para realizar los cambios de época.

= Se generaron numeros complejos con caracteristicas invariantes a transformacio-

nes con el objetivo de empatar estrellas.



Capitulo 2. Antecedentes

Desde hace varias décadas se han estado guardando imagenes del cielo mediante
distintos tipos de tecnologias de almacenaje, una de las primeras tecnologias de este
tipo fueron las placas fotograficas. Este tipo de placas comenzaron a ser utilizadas
ampliamente en México desde el afio 1951, cuando se usaron en la camara Schmidt
instalada en el Observatorio Astronémico Nacional en Tonanzintla, Puebla. En esta ca-
mara se descubrieron los objetos Herbig-Haro, (considerados como los indicadores del
inicio de la formacidén estelar) novas, supernovas y galaxias (Astroscu-UNAM, 2019).
Todos estos objetos astrondmicos fueron plasmados en placas fotograficas como la de
la Figura |2| (Astro-INAOE, 2008), y algunas fueron construidas con peliculas de cristal

para evitar que se encogieran o deformaran.

e

Figura 2. Placas fotograficas utilizadas en 1951 en el Observatorio de Tonantzintla, México.

Sin embargo, fue alrededor de 1980 cuando se comenzaron a utilizar sensores elec-
trénicos, Los sensores electrénicos en las cdmaras fotograficas han permitido un ma-
yor procesamiento de las imagenes. Desde el procesamiento en las camaras fotografi-
cas hasta su aplicacion en ambientes industriales o de investigacion. La digitalizacién
de la informacién también formé parte de esta ventaja en el procesamiento de las ima-
genes y a la vez, el desarrollo de algoritmos como la transformada rapida de Fourier

también han permitido disminuir el tiempo de procesamiento de una imagen.

2.1. Sensores opticos y telescopios

Los dos tipos de sensores de imagen electrénicos mas utilizados son los tipo CCD

(por las siglas de dispositivo de carga acoplada) y CMOS (semiconductor complemen-



tario de 6xido metalico), mas adelante se explican con mas detalle. Estos sensores
de imagen, tienen componentes electrénicos sensibles a la luz, los cuales aprovechan
el efecto fotoeléctrico y generan un flujo de electrones proporcional a la luz que in-
cide sobre el detector. Ademas, se construyen sensores con secciones para recibir la
luz, formando asi matrices de pixeles que permiten ubicar de donde proviene la luz y

plasmarlo en una imagen (una proyeccién de la luz en dos dimensiones).

El funcionamiento general de un sensor de imagen se observa en el diagrama de la
Figura[3] El polvo y la contaminacién luminica son fuentes de ruido externas al sistema
que dependen del ambiente donde se tome la imagen. Sin embargo, existen otras
fuentes de ruido que se generan por los componentes internos del dispositivo, por
ejemplo la corriente oscura, el ruido de lectura y el ruido de cuantificacién. Ademas,
la homogeneidad en la construccién de cada pixel conlleva a que cada uno tenga una
ligera variacién con respecto a los demds y por lo tanto tenga una ganancia diferente,

ocasionando asi una pequefia variacién en la sensitividad de cada pixel.

Luz del

objeto
(fotones)

I} 1 |

- = Archivo
Amplificador analdgico a

digital

Contaminacion

luminica
(fotones)

Figura 3. Principales fuentes de ruido y componentes de un sensor de imagen.

Las secciones de componentes mas generales del sensor de imagen son los pixe-
les, el amplificador, el convertidor analdgico a digital y el archivo de salida. Los pixeles
reciben la variacién de la luz que existe en el entorno, después se tiene que amplificar
la pequefia corriente eléctrica que generan los detectores. Posterior a esto, se reali-
za una asignacién entre el valor continuo de corriente eléctrica con el de una escala
establecida en un sistema digital, mediante esta forma es que se puede guardar la

informacion de los pixeles en un archivo de imagen (Woodhouse, 2015).



2.1.1. Sensor CCD

La forma mas sencilla para entender el funcionamiento de un sensor CCD es la
analogia clasica con la que se suele representar esta tecnologia. Si observamos la
imagen de la Figura [4] las cubetas representan los pixeles sobre el arreglo CCD y
una lluvia de agua representaria la incidencia de fotones sobre el detector (Howell,
2006). Después de la lluvia, cada una de las cubetas de las bandas transportadoras

secundarias se transfieren a la principal y se mide su contenido.

Figura 4. Analogia del funcionamiento de un sensor CCD (Howell, 2006) .

En comparacién a esto, en un CCD el mecanismo de funcionamiento se basa en la
generaciéon de carga eléctrica dentro de cada pixel, debido al efecto fotoeléctrico. Los
fotones que insiden en el sensor, chocan con el silicio de cada pixel y son facilmente
absorbidos si poseen la longitud de onda correcta. El silicio tiene una banda energética
en la cual absolvera mas facilmente fotones con energia de 1.1 a 4 eV (electronvoltio)
o la luz asociada con longitudes de onda entre los 1127.12903 y 309.96048 nm, como

lo indica la expresién matematica para la energia de un fotén de la ecuacién[1]

Sin embargo, es importante destacar que aun asi el silicio sigue teniendo una res-
puesta al efecto fotoeléctrico hasta los 123.98419 nm, el cual cubre el infrarrojo cer-

cano y una region de los rayos X (Rieke, 2002).



E=— (1)

Donde E es la energia del fotdn y se puede expresar en eV (electronvoltio), h es la
constante de Planck y se puede expresar como 4.135667516 x 10~ 1%eVxs y c es la

velocidad de la luz en el vacio, la cual es 299,792,458 m/s.

2.1.2. Sensor CMOS

En los sensores CMQOS, el funcionamiento se basa en el uso de capacitores como un
almacenamiento de carga ubicado en paralelo a cada pixel individualmente. El capaci-
tor es cargado por la exposiciéon de cada pixel por la corriente fotoeléctrica. El voltaje

creado en el capacitor es proporcional a la luminosidad y el tiempo de exposicién.

Contrario a los sensores de tipo CCD, en en los sensores CMOS los electrones cap-
turados en los capacitores por la exposicion del sensor a la luz no se desplazan a un
s6lo amplificador de salida, pero son transformados en un voltaje medible en la fuente
por medio de cada circuito electrénico propio de cada pixel. Este voltaje puede ser

requerido por el procesador de sefal analdgico (Von Fintel, 2015).

2.1.3. Efectos y diferencias entre los sensores CCD y CMOS

En la Figura [5| se hace una comparacién de como fluye la informacién entre los
diferentes tipos de sensores. En el sensor CCD la carga se desplaza hasta el medidor.
Mientras que en el sensor CMQOS, la carga de cada pixel es convertida directamente a

un voltaje de lectura.

Mediante el uso de circuitos electrénicos adicionales por cada pixel, es como se
puede direccionar cada pixel sin tener la carga a ser desplazada como con los sensores
CCD. Esto ocasiona que la informacion de la imagen esté disponible para leer mas
rapido que en los CCD. La desventaja es que el espacio adicional requerido para cada
circuito electrénico por pixel no provee un area sensible a la luz. La porcién del drea
sensitiva a la luz sobre la superficie del sensor (definida por el tamafo completo) es

por lo tanto méas pequena que un sensor CCD.
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Figura 5. Flujo de informacién entre un sensor de tipo CCD y CMOS.

En la tabla [2] se muestra una comparacién de las principales caracteristicas de los
dos tipos de sensores de imagen previamente descritos. El tipo de obturacién rolling
se produce cuando el sensor de imagen no capta la luz en todos los pixeles al mismo
tiempo sino que lo hace mediante un barrido ya sea horizontal o vertical, en donde
al final se juntan todos los pixeles distantes en tiempo en la misma imagen (Chia-Kai
Liang et al., 2008).

En un sensor de imagen, cada pixel puede tomar un nimero ilimitado de electrones
antes de quedarse al tope, este punto se conoce como saturacidon y se debe prevenir
en mayor medida. Cuando un pixel saturado es leido, el proceso de lectura causa que
los electrones fluyan hacia los pixeles de arriba y abajo (pixeles contiguos al saturado),
usualmente mas en una direccién. Este efecto al extremo puede causar que aparezca
una linea a través de la imagen que se observa (como en la Figura [6)), ocasionando
algo que se conoce como efecto blooming. Debido a la naturaleza de los sensores
CMOS (lectura del voltaje para cada pixel individual) estos no pueden experimentar

este efecto, sin embargo si ocurren en un CCD (Gallaway, 2016).

Con respecto al efecto smearing, este tipicamente resulta de una razoén relativa de

la imagen con respecto al detector, puede ser causado por movimiento en la escena.

Sin embargo, el efecto smearing se refiere a una razén de una constante relativa

durante el tiempo de exposicién e integracién (Driggers y Hoffman, 2003).
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Tabla 2. Pardmetros principales en la comparacién de los sensores de imagen CCD y CMOS.

H Pardmetro Sensor CCD ‘ Sensor CMOS H
Obturador Global Global o rolling
Costo para la cdmara y sensor Muy alto Medio (obturador global) y
con la misma resolucién muy bajo (obturador rolling)
Maxima velocidad de lectura | No mas de 20 fps Muy alta
virtualmente ilimitada
Consumo eléctrico Alto Bajo
Seleccién de lente Limitadol, >2/3" Muy grande (1/4 - 1")
Generacion de calor, ruido y Muy alta Baja
necesidad de enfriamiento
Calidad de imagen: Muy bueno Bajo a muy bueno
Intervalo dinamico
Calidad de la imagen: Bueno Bajo a muy bueno
Sensitividad
Calidad de la imagen: Poco Poco
Bajo ruido
Interferencia de la Puede ocurrir? No
imagen por configuracién
de derivacion
Efecto blooming en la imagen Si No
Efecto smearing en la imagen Si No
Evento Latchup No Si

2.1.4. Telescopio de Newton y Schmidt-Cassegrain

Un telescopio es un instrumento que colecta y enfoca la luz. La naturaleza del dise-
Ao Optico determina como es que la luz es enfocada. Algunos telescopios, conocidos
como refractores, usan lentes. Otros telescopios, conocidos como reflectores, usan es-
pejos, tal como el famoso telescopio de Newton que se observa en la Figura [7] Este
sistema Optico inventado por Sir Isaac Newton, fue el primer dispositivo éptico asférico
(con partes de la superficie de una esfera, pero no toda), su espejo es un paraboloide.
El telescopio moderno Schmidt-Newton es similar, pero su espejo es esférico (por lo
tanto mas barato para construirse) y tiene un plato corrector adicional con una forma
inusual, formando asi una diferencia entre una esfera y un paraboloide (Covington,
2007).

ILimitado, debido al formato del sensor la mayoria son mayores a 2/3".
2pyede ocurrir, es debido a una calibracién laboriosa (sélo valida para sensores CCD con multideriva-

cién).
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Figura 6. Efecto blooming en una imagen estelar. (LewisM, 2013)
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Figura 7. Configuraciones de lentes y espejos mas comunes que producen distintos tipos de telescopios
(Covington, 2007).

En el sistema éptico conocido como Schmidt-Cassegrain los dos espejos son am-
bos esféricos y los platos correctores marcan la diferencia entre estos y las superficies
asféricas deseadas. Este tipo de telescopio se enfoca en el centro del campo, sin em-
bargo sufre de una curvatura, esto significa que, la periferia de la imagen y el centro no

estan enfocados al mismo tiempo. Este sistema 6ptico utiliza una combinacién de es-
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pejos y lentes, a este tipo de mezclas de dispositivos se le conoce como un telescopio

catadidptrico.

El disefio de los telescopios Schmidt-Cassegrain ofrece una éptica con gran dia-
metro mientras mantiene longitudes de tubos muy cortos, haciéndolos asi bastante
portables. Ademas, este sistema consiste de platos correctores con potencia cero, un
espejo esférico primario y un espejo secundario. Una vez que los rayos de luz entran
en el sistema 6ptico, ellos viajan a través de la longitud del los tubos épticos tres veces
(Celestron, 2005).

2.2. Algoritmos de identificacion de estrellas

Los algoritmos de identificacion de estrellas se clasifican en dos grandes catego-
rias. Una de estas categorias es la de perdidos en el espacio, en la cual no se cuenta
con ningun tipo de de dato referente a la actitud del satélite, y por lo tanto se tiene
qgque comenzar desde cero con la determinacién de la orientacion del dispositivo. La
segunda categoria es la de de algoritmos recursivos, en la cual ya se cuenta con algun
tipo de informacién inicial de la actitud del satélite y por lo tanto, se pueden utilizar
algoritmos mas ligeros para el procesamiento. Estos tipo de técnicas tipicamente uti-
lizan dngulos inter-estrellas (el angulo entre la linea de vista de dos estrellas desde
la perspectiva de vista de una camara), el brillo de las estrellas y algunos calculos de

esos valores para distinguir estrellas (Spratling y Mortari, 2009).

Adicional a estas categorias, existe una subcategoria en la que se realiza la identifi-
cacion de estrellas no dimensional, en donde no se utilizan los parametros exactos de
las estrellas (magnitud y distancia angular entre las estrellas), sino los valores norma-
lizados con el fin de que no afecte una pobre calibraciéon de la cdmara, o parametros

de variacién de la camara variantes en el tiempo (Samaan et al., 2006).

A grandes rasgos, el diagrama de un sistema que realiza la identificacién de es-
trellas se muestra en la Figura en donde se muestran tres piezas basicas y una
opcional. Primero, un algoritmo debe extraer las caracteristicas de unos vectores de
deteccién y una luminosidad asociada. Después, se realiza una busqueda en una base
de datos con el fin de encontrar la coincidencia entre los parametros de las caracte-

risticas extraidas y las de la base de datos obtenidas en observaciones de telescopios
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profesionales. Por Ultimo, se hace una estimacién probabilistica de qué tan veridico
puede ser el algoritmo disefado. Opcionalmente, los vectores de deteccién remanen-
tes son identificados y se realiza una estimacién de la actitud mediante un método
“recursivo”. Este ultimo paso tipicamente implementa una variacién de la técnica co-
nocida como “empatamiento directo”, en el cual las estrellas son identificadas por la

mas cercana a su prediccién local.

Vectores de deteccion Vectores inerciales

Caracteristicas o Posible coincidencia

v parametros de estrellas

Extraccion de Busqueda Revision Identificacion

caracteristicas en la base de errores recursiva
de datos (opcional)

Figura 8. Proceso tipico en un identificador de estrellas.

De los primeros trabajos en reconocimiento de estrellas ocurrieron cuando Junkins
et al. (1978) utilizaron el seno de angulos inter-estrellas como un patrén caracteristi-
co, sin embargo tenia problemas para encontrar sus estrellas en las bases de datos de
comparacion. Fue hasta 1981 que ellos mismos lograron identificar agrupaciones de
tres estrellas, aunque tenian la limitacién de requerir una estimacion inicial de la acti-
tud de la nave espacial antes de poder calcular en tiempo real la actitud de la nave. Se
utilizaron subcatalogos del cielo con el fin de poder procesar las imagenes mas rapido,
esto ayudd en ciertas ocasiones, sin embargo no siempre ya que cuando las estrellas

se tenian en diferentes regiones de los catdlogos la complejidad de calculo crecia.

El siguiente método novedoso surge cuando Groth (1986) sugiere que una forma
mas rapida para buscar en los subcatdlogos seria ordenar las caras de los tridngulos
(formados por estrellas en los vértices) en un orden basado en valores invariantes a

permutaciones tales como el logaritmo del perimetro de un triangulo.

Afos después, Liebe (1993) hizo la conexién critica de la seleccién de caracteris-
ticas al tiempo de busqueda de la base de datos, logrando solucionar el problema de
"perdidos en el espacio". Liebe sugirié el uso de dos estrellas cercanas a la estrella

seleccionada como componentes del patrén de la estrella y la separacién angular de
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las dos estrellas cercanas elegidas como su pardmetro. Ademas, hace uso Unicamen-
te de los dngulos entre las estrellas, despreciando completamente las magnitudes de
las estrellas. También, consideré la situacién en la cual pequefos errores causarian
la eleccion incorrecta de las dos estrellas mas cercanas cuando la distancia a estas

estrellas fuera similar.

Mortari et al. (2001) propuso el algoritmo piramidal, en el cual utiliza un minimo
de cuatro estrellas para realizar la extraccién caracteristica y la creacidon de patrones.
Ademas, este método utiliza una técnica de permutacién éptima para explotar la habi-
lidad del algoritmo para seleccionar cuales estrellas coinciden y una estrategia de bus-
gueda rapida llamada k-vector (Mortari et al., 2004). Paladugu et al. (2003) presenté
un estudio usando algoritmos genéticos para resolver el problema de reconocimiento
de patrones de estrellas asociado a los sistemas de determinacién de la actitud de un
sensor de estrellas. El algoritmo genético minimiza la discrepancia entre las caracte-
risticas de las estrellas dentro del campo de visién (FOV) actual y un FOV candidato
seleccionado del mapeo de estrellas para determinar las coordenadas inerciales de la
linea de vista del FOV. Liu y Huang (2004) formulé un algoritmo de identificacion de
patrones de estrellas para el guiado celeste basado en poligonos convexos utilizando
estrellas como vértices e independientes de sus magnitudes, almacenando los seg-
mentos de lineas y angulos interiores comenzando con el segmento mas corto a lo

largo de la direccién en sentido horario.

2.3. Catalogos astronémicos

Los catdlogos astronémicos son bases de datos que incluyen informacién conocida
de las estrellas y objetos astronémicos. Esta informacién se ha obtenido desde hace
tiempo mediante observaciones astronémicas, pero principalmente por satélites o mi-
siones espaciales puestos en drbita con el objetivo de captar imagenes del espacio

profundo.

Entre las misiones espaciales que mas informacién han recabado se encuentran
Hipparcos y Gaia. La nave espacial Hipparcos (acrénimo para, HIlgh Precision PARallax
COllecting Satellite , satélite de recoleccién de paralaje de alta precisién) fue la prime-

ra misidn espacial que midié posicién, distancia, movimientos espaciales, luminosidad
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y color de las estrellas. Se requiere de estos datos de una estrella para poder obtener
su astrometria, pardmetro que indica la posicién y movimiento de un cuerpo celeste.
En esta mision espacial se obtuvo informacion de un poco mas de 100,000 estrellas,
200 veces mas de la informacion que se tenia en ese momento. Los catalogos de
estrellas Hipparcos y Tycho fueron resultantes de estas misiones espaciales y fueron
publicados en 1997 (ESA/Gaia, 2019).

Posterior a la misién Hipparcos, se planed la misién Gaia (acrénimo para, Global
Astrometric Interferometer for Astrophysics, Interferémetro astrométrico global para
astrofisica). Esta es una mision espacial mas ambiciosa en cuanto a cantidad de es-
trellas y pardmetros a observar. La misién Gaia mide las posiciones, distancias, mo-
vimientos espaciales y muchas otras caracteristicas fisicas de unos mil millones de
estrellas en nuestra galaxia y mas alla. Sustituye a otros tipos de cartografias que se
habian utilizado como las cartas Schmidt del monte Palomar. Gaia provee las distri-
buciones en 3D y movimientos espaciales de todas las estrellas hasta magnitud 20 y
la precision alcanzada es de algunas millonésimas de segundos de arco. En la tabla
se observa una comparacion entre las dos misiones espaciales previamente descritas,
al mencionar G se refieren a imagenes tomadas con un filtro en la banda del verde

(ESA/Gaia/DPAC, P. Montegriffo, F. De Angeli, 2018).

Tabla 3. Comparacion entre las misiones espaciales Hipparcos y Gaia.

H Caracteristica Hipparcos ‘ Gaia H
Limite de magnitud 12 mag 20 mag
Sin limitaciones 7.3-9 mag 20 mag
Limite de brillo 0 mag 3 mag
Ndmero de objetos 120,000 47 millones a G=15 mag

360 millones a G=18 mag
1192 millones a G=20 mag

Limite de distancia efectiva 1 kpc 50 kpc

Exactitud 1 milliarcsec 7uarcsec a G=10 mag
26puarcsec a G=15 mag
600uarcsec a G=20 mag
Velocidad radial Ninguna 15 kmx s~ ! a Grys=16 mag

Debido a los sorprendentes retos técnicos y cientificos logrados por la misién Gaia,

se crea una gran oportunidad para utilizar sus datos, que son por mucho los mas
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precisos que ha podido tener el ser humano desde los primeros catalogos de estrellas.
Mediante esta informacién, se puede reducir el error en la astrometria de las estrellas
y asi mejorar en distintos algoritmos de deteccién de estrellas, por ejemplo el que se
utiliza en este trabajo. Una diferencia importante respecto a censos previos de estrellas
es la incorporaciéon de pardmetros precisos de paralaje, velocidad radial, movimiento
propio y coordenadas estelares en diferentes sistemas de referencia con respecto a
una época mas nueva (el afio 2015), esto conlleva que al realizar conversiones de
época el resultado tenga un error mas pequeio, esto se abordarad con més detalles en
la seccién4.2.2]
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Capitulo 3. Preprocesamiento de las imagenes

En un sensor de estrellas la informacién fluye en dos sentidos diferentes, con el fin
de encontrarse a la mitad del camino y asi identificar a la estrella que se busca. En
un sentido, se tienen los datos capturados por el sensor 6ptico, ya sea una camara
fotografica convencional CMOS o alguna mas avanzada utilizada por el sensor CCD de
un telescopio. En la Figura [9] se observa el preprocesamiento requerido para adecuar
estos datos. Comenzando por la eliminacion del ruido de la imagen, el filtrado de las
regiones de interés (ROI), la creacién del poligono con el conjunto de vértices elegidos

para cada estrella y al final la asignacién final de un nimero complejo Unico para cada

estrella.
Captura de la Preprocesamiento - .
F.) -p . Filtrado de regiones
imagen (ruido y centroide)
Asignacion del Centrado de la Creacién del
z=a+jb numero complejo imagen en una poligono

Unico (invariante) estrella

Figura 9. Diagrama de funcionamiento proveniente de la imagen del telescopio.

En cambio, por el otro sentido de flujo de la informacién (Figura[10), se tienen todos
los datos referentes a catalogos astrondmicos. Los datos de los catdlogos se tienen que
filtrar ya que estos catalogos son bastante extensos e incluyen informacién que no es
necesaria en este trabajo. Después de esto se realizan algunas correcciones debido
al movimiento de las estrellas en el espacio, ademas de los problemas que conlleva
la proyeccion de objetos que se encuentran sobre una esfera hacia un plano. Al final,
se asigna también un nimero complejo para cada conjunto de estrellas. En esta mis-

ma seccién se analizard mas a fondo el funcionamiento de cada uno de estos moédulos.

3.1. Obtencidn de las imagenes

Las imagenes con las que se trabaja se obtuvieron del telescopio de 84 cm y de su
guiador, ubicados en el Observatorio Astrondmico Nacional en la sierra de San Pedro
Martir, Baja California. El de 84 cm es un telescopio tipo Ritchey-Chrétien con una aper-

tura focal del secundario de f/15y 16.43 "/mm de distancia focal (Astrossp, 2008) que
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Figura 10. Diagrama de funcionamiento proveniente de los datos del catdlogo.

permite tener un campo de visién de 8.25x8.15 minutos de arco utilizando un detector
de imagenes CCD modelo E2V-4240, con una resoluciéon de 2072x2048 pixeles y un
tamano de 13.5 um por pixel (E2v, 2016). El telescopio guiador de 8 pulgadas tiene un
campo de vision de 33x24.9 arcmin. Utiliza el detector SBIG STF-8300, el cual tiene un
ancho de pixel de 5.4 um con una resolucién de 3352x2532 pixeles (DiffractionLimi-
ted, 2019). En la Figura[11]se observa la configuracién del telescopio, en donde el gran
tubo blanco es el de 84 cm y el cilindro negro exterior es el guiador. En la Figura[12]se
muestran las instalaciones que contienen los telescopios y todo lo necesario para su

operacién y mantenimiento.

3.2. Preprocesamiento de las imagenes

Se le ha llamado preprocesamiento de la imagen a todo el proceso previo a la crea-
cién de los poligonos para cada estrella. Debido a que, en esta parte se suele trabajar
con datos que todavia no estan asignados a estrellas en especifico y la funcién princi-
pal de este mddulo es eliminar los datos que pueden introducir ruido en la creacién de

los poligonos.

3.2.1. Igualacidn del histograma

Las técnicas de igualacion del histograma transforman la imagen de tal modo que
el histograma de la imagen resultante se encuentre uniformemente distribuido por
todo el rango dinamico del blanco al negro. Estas técnicas pueden aplicarse también

localmente, de modo que el valor de salida no dependa Unicamente de la intensidad
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Figura 11. Configuracion del telescopio.

del pixel, sino de la posicién. Mediante estas técnicas es posible modificar el brillo o

contraste de la imagen en zonas concretas de la misma (Figueiras Vidal, 2002).

En la técnica de la igualacidon global, se suele aumentar el contraste global de
muchas imdégenes, especialmente cuando los datos utilizables de la imagen se repre-
sentan con valores de contraste cercanos. A través de este ajuste, las intensidades se
pueden distribuir mejor en el histograma, permitiendo que las areas de menor con-
traste local ganen un mejor contraste. La igualacién global de histograma logra un
esparcimiento efectivo de los valores de intensidad mds frecuentes (Acharya y Ray,
2005).

El método es util en imagenes con fondos oscuros o brillantes. En particular, asi co-

mo también puede conducir a mejores detalles en imdgenes sobreexpuestas o subex-
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Figura 12. Instalaciones en la sierra de San Pedro Martir.

puestas. Una ventaja clave del método es que se trata de una técnica bastante sencilla
y un operador invertible. Asi es que en teoria, si la funcién de igualacién del histogra-
ma es conocida, entonces el histograma original puede ser recuperado y el calculo no
es computacionalmente intensivo. Una desventaja del método es que es indiscrimina-
do, es decir, puede aumentar el contraste del ruido de fondo, mientras disminuye la

sefal utilizable.

La forma en la que funciona este método se puede observar en la Figura (Gon-
zalez y Woods, 2008), en donde la imagen original tiene un tono muy oscuro y al mo-
dificar el contraste mediante la igualacion del histograma se obtiene una figura mas
nitida de donde se puede obtener mas informacién. Esto es necesario porque al tomar
imagenes mediante el sensor dptico que se acople al telescopio estos suelen tener un
convertidor analdgico digital de hasta 16 bits (DiffractionLimited, 2019), logrando asi
una escala de blanco a negro de 0 a 21® = 65536. En la Figura se puede obser-
var como se distribuyen los datos cuando una imagen se encuentra desbalanceada
de contraste, a la izquierda se muestra un histograma en donde la mayor parte de la
informacion esta en una regidn cercana a 0, lo cual significa que que la imagen tiene

un tono muy oscuro. A la derecha de la imagen, se muestra un histograma corregido,
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en donde ya se utiliza todo el intervalo posible de valores.

Figura 13. A la izquierda se aprecia una imagen con un tono muy oscuro y a la derecha la misma imagen
corregida mediante la igualacién del histograma, en donde es mas sencillo apreciar sus detalles.

Figura 14. Comparacién de los valores de un histograma. A la izquierda, un histograma con valores muy
oscuros (cercanos a 0) y a la derecha un histograma corregido.

3.2.2. Region de interés (ROI)

Las regiones de interés (ROI, por sus siglas en inglés de Region of Interest) son
rectdngulos que se crean en cada mancha o aglomeracién contigua de pixeles que
tienen la iluminacién suficiente como para considerarse una estrella. Esta técnica que
permite remarcar una cierta regién, y asi, procesar los datos por secciones y no la

imagen completa.

Por lo tanto, las regiones de interés crean una ventana centrada en el pixel central

de los agrupamientos (estrellas detectadas), como se observa en la Figura [15] Todo
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pixel que se encuentra fuera de esta ventana tendrd un valor de 0. Las ventanas
de interés tienen tamafo variable debido a que las estrellas de igual manera varian
ya sea por la magnitud aparente de la estrella o el desenfoque realizado para hacer

estimacién de centroide a nivel sub-pixel.

Figura 15. Regiones de interés marcadas en rectdngulos rojos y azules.

Se conoce la importancia que tiene la utilizacién de una regidén de interés pequeia
debido a la no homogeneidad que existe en los pixeles y el ruido. De igual manera, el
tamano debe asegurar que la senal de la estrella se encuentre dentro de la ventana
(Liebe, 2002).

3.2.3. Calculo del centroide

Una etapa previa a la identificacion de estrellas es el preprocesamiento de las ima-

genes adquiridas. En este proceso, se necesita realizar el calculo de los centroides de
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las estrellas, sin embargo, es necesario primero disminuir la forma como afectan los
distintos tipos de errores que se generan cuando se toman fotografias. Algunos de los

errores mas importantes son los siguientes (Howell, 2006):

s Corriente obscura. Se genera debido al calor de los materiales con los que se
construye el detector y la electrénica, debido a que los atomos siguen emitien-
do electrones, aunque no exista una excitacién en forma de campo eléctrico. Ya
que es muy dificil y costoso tener un sistema a temperaturas cercanas al cero

absoluto, por lo tanto, casi en todos los sistemas se generara este tipo de ruido.

= Ruido de disparo. Se origina por la naturaleza discreta de los fotones, como estos
viajan de forma unitaria, puede ser que impacten mas en un pixel que en otro. Su

comportamiento se puede modelar con una distribucién de Poisson.

= Ruido de fondo. Es generado por todas las demés fuentes de luz que se encuen-
tran en el campo de visidon del detector o que de alguna forma emiten luz que

incide sobre el detector. Pueden ser estrellas, lamparas, satélites y otras mas.

= Ruido de cuantificacién. Se genera en el momento de convertir una sefial analé-
gica a digital y viceversa, ya que el valor de carga eléctrica que tiene el pixel
se tiene que convertir a un valor digital establecido por la resolucién digital del

convertidor.

Considerando todos estos tipos de ruido producidos durante la adquisicién, la ima-
gen resultante contendra pixeles con valores erréneos. Estos pixeles introduciran una
distorsién al momento de calcular el centroide o estimar las coordenadas de las estre-
llas. Es por esto que existen métodos para disminuir este ruido, como los siguientes
(Delabie et al., 2013):

m Filtro promedio. Es un filtro lineal dentro del dominio espacial, que consiste en
aplicar una mascara de tamano NxN en cada pixel, centrandose en el pixel de
interés y multiplicdndose punto a punto dentro de la matriz, después se suman
para obtener el valor corregido del pixel. La matriz utilizada se observa en la

Ecuacién 2
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1 1
N N
Matrizy, =| + . (2)
1 1
N N

= Filtro Gaussiano. Se utiliza para suavizar imagenes, y se modela por una Gaussia-
na, por lo que la intensidad de cada valor adyacente decrece dependiendo de la
distancia espacial. Este filtro puede ser visto como un desenfoque de la imagen.

La expresion matematica que lo modela se encuentra en la Ecuacién 3]

y2—x2

G(x,y)=e 27 (3)

Debido a que en una imagen real una estrella es representada como una mancha
de pixeles, no es posible ubicar a simple vista el centro de esa estrella, ya que la
iluminacidn de los pixeles se distribuye alrededor del centro de la misma de forma
tal que se puede modelar como una fuente de dispersién eliptica Gaussiana (Delabie
et al., 2013). Por esta razén, es necesario encontrar el centroide de la mancha de
pixeles de la imagen. Algunos de los algoritmos de calculo de centroide mas utilizados

son los siguientes:

= Momentos. También referido como Centro de gravedad (CoG). Es muy utilizado
debido a su robustez y baja complejidad de célculo, lo cual lleva a poco tiempo
de procesamiento. Puede ser aplicado directamente al arreglo bi-dimensional o al

marginal de la distribucion obtenida.

m Primer momento ponderado. Es similar al CoG, pero como el nombre lo indica

utiliza una funcién ponderada que asigna valores a ciertas posiciones de pixeles.

= Ajuste de minimos cuadrados utilizando una funcién Gaussiana. Se debe calcular

el marginal de cada eje.

Las ecuaciones[4]y[5|son empleadas para realizar el calculo del Centroide mediante
el CoG.

2y 20 GiXi
PP IiNT

Xc
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X 2 Gy
- n m
i1 2 i

Yc (5)

Donde (Xc, yc) corresponde al centroide de la regién de interés, (x;, y;j) son las posi-
ciones del pixel, I; es la intensidad del pixel (i,j) y n y m es el tamafo de la regién de

interés.

3.3. Método de la invariante a la semejanza

Existen varios algoritmos que se utilizan para identificar una estrella en la béveda
celeste, los cuales se describieron algunos de ellos en la seccién [2.2] En este trabajo
se emplea la identificacién de estrellas mediante poligonos, en donde cada estrella se
considera como un punto en el plano xy. Si para cada estrella que se quiere identificar
se le asocian otras estrellas, ya sean cercanas o con ciertos parametros establecidos
de eleccién, se puede llegar a realizar un poligono ubicando estas estrellas en los
vértices de la figura geométrica, como se observa en la Figura[16]

Estrella #1

Estrella #5

Estrella #4

Estrella #2

Estrella #3

Figura 16. Eleccién arbitraria de estrellas ubicadas una en cada vértice, las cuales forman un poligono
de 5 lados.

De esta forma, se puede generar un catalogo de poligonos en el que cada uno
de ellos contiene la informacidn especifica para cada estrella basandose en estrellas

cercanas. El principio de operacién es que este algoritmo genera un nimero comple-
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jo Unico para cada poligono, otorgandole la propiedad de invariante a la semejanza
gue establece la invarianza del objeto ante escalamiento, rotacién y desplazamiento.
Con el objetivo de que las fotografias de las estrellas que se utilizaran para identifi-
carlas sigan siendo utilizables aungue tengan una dptica diferente o simplemente una

alteraciéon con las imagenes de catdlogos generales de estrellas.

Sin embargo, es necesario establecer una regla para el correcto funcionamiento
del algoritmo, esta radica en realizar siempre la misma secuencia de seleccién de los
vértices del poligono o también, con un corrimiento ciclico u ordenamiento inverso
(Chavez et al., 2013).

El planteamiento matematico que describe el algoritmo de la invariante es el si-

guiente:

Las estrellas se definen como un punto con coordenadas (X, y) en un plano comple-
jo descrito por la expresion matematica z = x+jb, donde j = ¥/—1. El poligono asociado
a cada estrella se construye mediante conjuntos de puntos ordenados en donde el or-
den determina a los vértices consecutivos. Un poligono cualquiera de n vértices se
puede describir como (21, 22, .., Zn—1, Zn), donde se contempla una secuencia ascen-

dente desde z; hasta z,.

Sin embargo, también es posible tomar el poligono con una secuencia ciclica, por
ejemplo, (zp—1,2n,...,21,22), Ya Ssea una secuencia inversa (zn, Zp-1,...,22,21) 0 uUna
combinacién de las anteriores (23, z1, ..., Zn, Zn—1). Esto es, porque al formar un poli-
gono de n lados no cambia su forma siempre y cuando se construya con estas reglas.
El problema surgiria al realizar una permutaciéon general que no contemple los 3 ca-
sos previos, por ejemplo, (z2, z1,..., Zn—1, Zn) 0 alguno otro con esa misma forma. Por
ejemplo en la tabla[4] se observan las distintas formas en las que se puede ordenar la

secuencia de estrellas de la Figura[16]

Tabla 4. Secuencias permitidas para tomar los vértices del poligono de la Figura .

H Tipo de secuencia ‘ Numeracién H
Ascendente 1-2—-3—-24—-5-1
Ciclica 4 -55—-51—-52—-53-4
Inversa 5-4-53—-52—-1-5

Mixta 4 -3-52—-1—-5—-4
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Las transformaciones afines preservan la colinealidad, lo cual significa que todos
los puntos que se encuentren sobre una recta, seguirdn estando sobre la recta aun
después de realizar la transformacién. Ademas, también se conservan las razones o
cocientes de la distancia entre dos puntos. Este tipo de transformaciones (represen-
tadas en la Figura suelen utilizar combinaciones de transformaciones de rotacion,
traslacidn, expansion y shear. Sin embargo, aunque en general las transformaciones
afines preservan la proporcién de las lineas, no suelen hacerlo con los angulos o las

distancias de los objetos geométricos (Weisstein, 2019a).

Identidad Escalado Rotacion

0O . ) D

T

Shear Shear Traslacion
(Horizontal)  (Vertical)

A IR

¥ T

Figura 17. Diferentes tipos de transformaciones afines.

Las transformaciones afines se pueden representar en términos de sumas y multi-

plicaciones de nimeros complejos, como se observa en la ecuacién [6]

f(Z)=az+Bz+y (6)

Donde a, By ¥y € Cy |al?—|B|? = det(f) # 0. Aqui Z se refiere al complejo conjugado

de z.

El problema radica en encontrar un poligono de busqueda W = (w1, wa, ..., Wp)
dentro de un catdlogo de poligonos, almacenados en el conjunto de objetos Z =
(z1, 22, ..., zv) € CVN. Para esto se requiere encontrar una transformacién afin compleja
tal que Z = f(W).
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La cantidad de operaciones requeridas para encontrar la transformacién depende
linealmente del nimero de poligonos en la coleccién multiplicada por la complejidad
de una coincidencia individual. Para la coleccién Z de poligonos establecida anterior-

mente, se puede expresar como O(N).

Ademas, este algoritmo también involucra la construccién de funciones escalares

complejas ¢, =:C"—-C,L=1,...,[(n—1)/2].

Teniendo lo anterior en cuenta, es que se establece la expresién matematica que
permite mapear los poligonos al mismo numero complejo ¢, que se enuncia en la
ecuacién[7] La demostracion de la definicién se puede consultar en el trabajo de (Her-
nandez Elias, 2017).

Definicién|3.3|Para cualquier { =1, ..., | (n—1)/2] debemos de considerar la funcién

@, : C" - Cu oo dada por:

ZZ=1 Zk)\lk

¢, = ZZ=1 Zk)\—lk

Donde \ = e/2™N es la nésima raiz de la unidad.
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Capitulo 4. Procesamiento experimental de la informa-

cion

Los sensores de estrellas funcionan mediante la comparacién de ciertas caracteris-
ticas extraidas de conjuntos de estrellas. Dependiendo del tipo de algoritmo que se
emplee, sera el tipo de parametro que hay que observar en las estrellas, por ejemplo
la distancia entre las estrellas, al angulo que conforman, la magnitud aparente visual,
entre otros. Debido a esta comparacién de datos que los sensores tienen que reali-
zar, para explicar de una forma detallada el procesamiento realizado en este trabajo
se expresara mediante dos vertientes de informacion. Estos dos flujos de informacién
son los mismos que se expresaron en los diagramas de las Figuras[9]y en donde
se explica el procedimiento realizado a la imagen proveniente del telescopio y a los

datos provenientes del catalogo de estrellas, respectivamente.

4.1. Procesamiento para la imagen del telescopio

El procedimiento realizado para procesar la imagen proveniente del telescopio se

explica en las siguientes subsecciones.

4.1.1. Captura de la imagen

El inicio de este trabajo comienza con la obtenciéon de las imagenes. Las carac-
teristicas de los telescopios y el lugar de donde se obtuvieron se mencionan en la
seccion [3.1] De los dos telescopios que se extrajeron imagenes en San Pedro Martir,
se obtuvieron alrededor de 60 imagenes, de las cuales poco mas de la mitad eran de
campos muy lejanos y contenian nebulosas u objetos con una alta densidad de luz en
la imagen, es por esto que no todas las imagenes cumplian con los requisitos para ser

utilizadas.

Es importante mencionar que en la jornada de observacién que se viajé a SPM no se
contaba con todo el tiempo del telescopio para la obtencién de imagenes Unicamente
para este trabajo. Las personas que acudimos ahi para tomar las imagenes ibamos de
acompanantes de los técnicos principales de los telescopios, mismos que necesitaban

correr algunos algoritmos de prueba en su sistema y también se le estaba dando el
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mantenimiento preventivo habitual que lo suelen realizar ellos mismos. Esto lo aprove-
chamos para tomar las imagenes que ellos obtenian. Aln asi, hubo un tiempo menor
en el que si se nos permitié ubicar el telescopio en la posicidon deseada, esto se men-
ciona porgue este es el motivo principal por el que no se cuenta con tantas imagenes
para procesar. Es decir, sélo contamos con una regién muy pequeia del cielo obser-
vada mediante estos telescopios y varias imagenes que caen dentro de esa pequefia

regién.

Cuadros adquiridos por el telescopio de 84cm
20.395 1
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Figura 18. Cuadros sobrepuestos de las imagenes adquiridas por el telescopio de 84cm.
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Figura 19. Cuadros sobrepuestos de las imagenes adquiridas por el telescopio de apuntamiento de 8".
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Una vez descartadas las imagenes que contenian una densidad de pixeles lumi-
Nnosos muy alta, se contemplaron las restantes. Estas se ubicaron en dos grupos, en
uno las tomadas por el telescopio principal de 84cm y en el otro las del telescopio de
apuntamiento de 8". Como el telescopio de apuntamiento va montado sobre el teles-
copio principal la cantidad de imdgenes adquiridas es la misma en los dos telescopios,
ademas de que la regidn de cielo que estan observando también es similar aunque de

diferente tamano.

En las Figuras[18]y[19]se muestra la cantidad de im&genes adquiridas sobrepuestas
de acuerdo al campo de visién que obtuvo cada imagen, esto simplemente sirve para
darse una idea de la cantidad de imdgenes adquiridas y de etiqueta para saber cual
sera la mejor imagen. Se debe decir que esta forma de visualizar los campos de visiéon
de las imagenes no es del todo correcta, porque se estan graficando en un plano
cuando en realidad se encuentran en una esfera, sin embargo para fines ilustrativos

puede servir para guiarse en las imagenes.

Se puede observar que se realizo un barrido mediante varias imagenes con el obje-
tivo de obtener un drea més grande y asi tener més opciones al momento de elegir la
imagen con la que se va a trabajar. Los parametros a tomar en cuenta para la eleccién

de la imagen son los siguientes:

m Cantidad de estrellas. Debido a que los algoritmos de estrellas funcionan mejor si
tienen mas estrellas disponibles para su uso, es pertinente elegir la imagen con
mayor cantidad de informacién (estrellas) disponible. Este pardmetro es un filtro
bastante grande de imdagenes, porque aguellas que tienen una cantidad menor
a 4 estrellas reconocibles en los catalogos utilizados no pueden ser utilizadas
por falta de informacién, ya que como lo demostré Hernandez Elias (2017) la

posibilidad de encontrar la estrella se reduce considerablemente.

= Baja densidad de nubes de pixeles luminosos. En ocasiones las imagenes toma-
das se encuentran en nebulosas, estrellas muy luminosas u objetos muy densos
de pixeles luminosos. Esto repercute negativamente en el analisis de la imagen,
porque el ruido que contiene es muy grande y ocasiona que sea muy dificil ex-
traer la informacion importante, teniendo que implementar filtros de ruido adicio-

nales. Los cuales requeririan de algoritmos de procesamiento de imagenes mas
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elaborados, cuyo desarrollo estd fuera de este trabajo de investigacion debido a
su complejidad. Debido a esto, es que no se eligen este tipo de imagenes, un

ejemplo de estas es la que se muestra en la Figura [20]

m Pocos errores en la adquisicidon de la imagen. Las imagenes adquiridas con el
telescopio pueden llegar a tener muchos tipos de errores que se agregan en la
informacion. Desde errores de seguimiento de las estrellas en la boveda celeste
hasta problemas épticos de los espejos, clima no apto para adquisicién de ima-
genes, entre otros. Estos errores ocasionardn que las imagenes no se vean lo
suficientemente nitidas como para extraer informacion de ellas y por lo tanto no

funcionen adecuadamente.

Figura 20. Imagen con una estrella demasiado luminosa, la cual puede complicar el procesamiento de
la informacién.

Mediante el uso de la pagina web Astrometry.net, desarrollada por Lang et al. (2009)
es posible encontrar parametros muy importantes de las imagenes propias. El funcio-
namiento de sus algoritmos realizan un trabajo similar al que se quiere lograr con este
trabajo, sin embargo se debe mencionar que en este caso se utiliza Unicamente para
conocer la cantidad total de estrellas en la imagen y no se toman en cuenta los demas

parametros.

En la Figura se observan las 12 imagenes adquiridas por el telescopio principal
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(84 cm), el cudl tiene un campo de visién de 8.25x8.15 minutos de arco. En esta
imagen se aprecia como hay errores en la adquisicién de las imagenes de las primeras
dos filas. Se observan muchas lineas blancas y negras atravesando el cielo, ademas

de zonas muy iluminadas y puntos oscuros. Es por esto, que sélo se tomaron en cuenta

las imagenes de la Ultima fila.

Figura 21. Imagenes obtenidas del telescopio principal de 84 cm de apertura.

Figura 22. Imagenes adquiridas del apuntador de 8"montado sobre el tubo del telescopio principal.
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Algo muy importante a destacar en este conjunto de imagenes es que debido a que
el campo de visidn es pequeiio, las estrellas que caen dentro de la imagen y que estan
en el catalogo son muy pocas, llegando a haber 4 en la imagen que mas estrellas
contenia y ninguna en otras de ellas, es por esto que mejor se decidié analizar las

imdagenes del otro telescopio.

Las imagenes que se obtuvieron del telescopio apuntador (8") se muestran en la
Figura [22]. Aqui se observa algo parecido con las imagenes de las primeras dos filas,
también presentan una linea del lado izquierdo de la imagen, concretamente no se
sabe porque sucede eso pero las manchas se encuentran ahi. Ya que las imagenes
adquiridas tienen 5 segundos de exposicién, es posible que cualquier error de segui-
miento del telescopio o algun objeto que pase por esa trayectoria afecten bastante a
la imagen final porque la iluminacién en cada pixel es sumada todo ese tiempo que se

encuentra captando la luz.

Por lo tanto, si se toman las imagenes de la Ultima fila si es posible hacer un buen
analisis de las estrellas que se encuentran ahi. Todas estas tienen una buena cantidad
de estrellas, pero la Ultima imagen es la que mas tiene. Con 20 objetos estelares
detectados es una muy buena imagen para trabajar y probar el algoritmo de deteccién
de estrellas que concierne a este trabajo. Esta cantidad de estrellas se observa en la
Figura junto con todos los demds parametros extraidos de la imagen por el software

de la pagina web.

Edit Image

Submitted by (12162)
on 2018-06-29T18:57.09Z
as " cumulod_5seg.fits " (Submission

2121516)
under Attripution-NoDerivs 3.0 Unported

publicly visible: yes | no

Job Status

Job 2637708:

Success

Calibration

Center (RA, Dec)  (305.745, 35.640)
Center (RA, hms): 20" 22M 58 894°
Center (Dec, dms)  +38° 38 25 588"

Size: 33 x 24.9 arcmin
Radius: 0.344 deg
Pixel scale 0.59 arcsec/pixel

) . Up is -0.966 degrees
Orientation: EofN
WCS file: wes.fits

New FITS image: new-image:fits
Reference stars

nearby (RA,Dec rdls.fits

table)

Stars detected in

your images (x.y axyfits

table)

Figura 23. Caracteristicas y pardmetros de la imagen extraidos por el software web de Astrometry.net.
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Es importante mencionar que aunque no se tomen datos de la pagina web para in-
troducirlos en el algoritmo a verificar, si se utilizan algunos datos para la visualizacién,
eleccidn de las imagenes y verificacion de ciertos pasos del proceso. Por ejemplo, los
datos referentes al centro de la imagen fueron de gran utilidad para verificar la parte
del cédigo que convierte las coordenadas entre dngulos horarios decimales a HMS (ho-
ras, minutos y segundos) enteros. Parametros adicionales como el tamafo del sensor
de imagen y la escala del pixel también sirven para cotejarlos con los datos provistos

por la metadata de las imagenes del telescopio.

4.1.2. Ruido y filtrado de regiones

Una vez que ya se definid la imagen con la que se va a trabajar (Figura [23), se
procede con la lectura de los datos y el preprocesamiento. Este procedimiento se ha
realizado en el software de calculo numérico MATLAB (por las siglas en inglés de la-
boratorio de matrices). El Algoritmo [1] despliega los pasos que se implementaron para
filtrar el ruido de la imagen y reacondicionarla. Los datos de entrada se encuentran
en el formato estandar de imagenes astronémicas adoptado por la NASA y la Unién
Astrondmica Internacional, el formato FITS (HEASARC, 2017). Este formato de imagen,
cuyas siglas significan “sistema de transporte de imagenes flexibles”, el cual surgié
cuando se utilizaban las cintas magnéticas se ha desarrollado lo suficiente como para
ser un estandar de imagen. Una de sus ventajas es que permite almacenar una gran
cantidad de metadatos referentes a las caracteristicas del sistema éptico o de las zo-
nas de cielo observadas, por lo tanto en un sélo fichero se incluyen los datos crudos

de imagen e informacién adicional necesaria para el tratamiento de la informacién.

Algoritmo 1: Eliminacion de ruido por medio de la igualacién del histograma.

1: ENTRADA: Datos de la imagen en el formato nativo del sensor de imagen del
telescopio (datos), en formato FITS.

2: histograma = log(datos + 1) x 1000, aplicacién de una funcidén logaritmica.

3: media < media(histograma), funcién que obtiene el valor medio de los datos
de histograma.

4: sigma < desviacion(histograma), funcién que obtiene la desviacién estdndar
de histograma.

5: umbral & media + ¢ x sigma, el valor umbral se establece mediante la suma
de la media y sigma amplificado por un coeficiente c.

6: SALIDA: Valores de histograma que son menores a umbral en formato de 16
bits.
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Los datos del archivo FITS se almacenan en la variable datos. Debido a que la
informacién que se extrae de la imagen cruda no tiene un buen contraste, es necesario
resaltar ciertas caracteristicas de esta. La Figura muestra una comparacion entre
el histograma de la imagen original contra el resultante del método aplicado. Ya que
el sensor de imagen tiene una definicién de 16 bits, los valores a representar en la
escala de grises es de 0 a 65536. Se observa que, los valores de la imagen cruda
en su mayoria se distribuyen cerca del cero, esto se debe a que una gran parte de
la imagen estd en tonos muy oscuros. El paso 2 del Algoritmo (1| muestra como es
posible obtener un mejor aprovechamiento de todo el rango de valores posibles, esto
se logra al expandir los datos en una escala logaritmica y asi, resaltar los pixeles que
contienen valores mas luminosos. Esto también se observa en la Figura donde el
Histograma de imagen modificada tiene una densidad mas uniforme y muestra mejor

la informacion.

x10* Histograma imagen original Histograma imagen modificada

16

Numero de repeticiones
oe}

NUmero de repeticiones
N
(&2

.

0 5000 10000 15000 4 4. 5 55 6 6.5
Valor del pixel Valor del pixel «10%

3]

Figura 24. Comparacion entre el histograma de la imagen cruda con la modificada.

A los datos obtenidos del histograma se le ha realizado un anélisis estadistico sen-
cillo, con el fin de que estas caracteristicas de los datos aporten mas opciones en la
decisién de ciertos algoritmos. Lo anterior se muestra en el paso 5 del algoritmo, en
donde se toman en cuenta pardmetros como la media aritmética y desviacién estan-
dar, esto para obtener el valor adecuado de umbral. El umbral es un pardmetro que
se obtiene de manera dindmica para cada imagen a procesar, y se establece tomando
como base el valor medio del conjunto de datos mas la desviacién estandar multipli-

cada por un coeficiente asignado manualmente. Todo valor que se encuentre fuera del
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umbral establecido sera eliminado porque se entiende que este es demasiado oscuro

para contener los datos de una estrella u otra informacién que pueda ser importante.

Para el analisis posterior de los datos es importante mencionar que se decidio tra-
bajar con la regién ubicada en la parte superior derecha de la Figura 23] Esto se debe
a que ahi se encuentra una regién con una buena cantidad de estrellas y esto be-
neficia la deteccién de estas mismas. Teniendo esto en cuenta, se puede observar el
funcionamiento del algoritmo para la igualaciéon del histograma aplicado en la Figura
donde claramente se infiere una diferencia en las dos imagenes. En la imagen sin
procesamiento solo es posible observar unos cuantos objetos celestes, ademas de que

son bastante tenues y difuminados.

Figura 25. Comparacién entre imagenes con y sin el algoritmo de la igualacién del histograma aplicado.

Por otra parte, en la imagen con el procesamiento aplicado se deslumbra una gran
cantidad adicional de objetos celestes. Esto facilita el procesamiento de las regiones
donde se encuentran los objetos y ayuda a obtener una mayor precisidn en el siguiente

céalculo del centroide de las regiones.

El siguiente paso del proceso de la imagen sirve para detectar de una mejor forma
donde existe informacién. Para esto se crean pequefas regiones rectangulares por
toda la imagen, las cuales permiten analizar los pardmetros de la imagen por cada

rectangulo generado.

El método por el cual se encuentran las regiones de interés se basa en el procedi-
miento descrito por He et al. (2009), el cual se denomina algoritmo de doble escaneo

y ha sido elegido por su sencillez y bajo costo computacional. El procedimiento es el
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siguiente:

m Se realiza un barrido pixel por pixel de izquierda a derecha de arriba hacia abajo

de la imagen.

= Al encontrar un pixel correspondiente a un objeto (diferentes de 0). Se utiliza una
mascara como se muestra en la Figura y observa si existe alguna etiqueta

previamente asignada.

» Sji existe una etiqueta asignada dentro de la mascara, el pixel toma la misma

etiqueta.

m Sj existen varias etiquetas asignadas dentro de la mascara, el pixel toma la eti-

queta menor.

m Un segundo barrido se realiza para asignar una misma etiqueta a vecinos con
diferentes etiquetas. Usualmente la equivalencia de etiquetado se resuelve por
medio de una tabla donde los valores de equivalencia entre dos vecinos fueron
guardados durante el primer escaneo. En el segundo escaneo, se re-etiqueta el

pixel utilizando el valor mas bajo de la tabla de equivalencia realizado.

X

-
|

F(x-1y-1)| F(xy-1) |F(x+1,y-1)

A4 F(x-1,y) F(x,v)

Figura 26. Mascara de conectividad de pixeles.

Es mediante este método que se pueden detectar ciertas regiones de una imagen,
tal como se observa en la Figura 27| En esa figura se destacan los diferentes tipos
de rectangulos, por una parte los de color rojo, los cuales representan regiones que
tienen una vecindad de pixeles lo suficientemente grande como para superar el umbral

establecido. El valor umbral es un parametro que se ha encontrado mediante el anélisis



40

heuristico de varias imagenes y en distintas situaciones de brillo. Para esta imagen,
se encontré un buen funcionamiento con un umbral de 6 pixeles contiguos, se debe
mencionar que esta cantidad de pixeles también esta asociada con el tamano del
sensor de imagen, ya que de acuerdo con la sensibilidad que tenga el mismo es que

se puede definir el valor umbral minimo.

Por otra parte, se encuentran las regiones marcadas en azul. Estas zonas de pixeles
no cumplieron con el valor umbral establecido y por lo tanto no se considera que
puedan brindar un dato de importancia. Principalmente, porque son muy pequefas
y esto a grandes rasgos puede asociarse a que son objetos celestes con un brillo
muy tenue, ademas de que también podrian deberse a otros objetos en el cielo como

satélites o fuentes de luz.

Figura 27. Regiones de interés encontradas en la imagen procesada, en rojo las que siguen siendo de
interés y en azul las que fueron eliminadas.

Si se toma en cuenta a la Figura [27] como un plano xy con el origen en la esquina
inferior izquierda, se puede establecer un sistema cartesiano donde las coordenadas
P1(Xmin, Ymin) Y P2(Xmax, Ymax) de cada regién de interés son los datos obtenidos en

este procedimiento. Mediante estos datos, se pueden generar los rectangulos.
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4.1.3. Calculo del centroide

Como ya se menciond en la subseccién es de suma importancia encontrar
una forma de representar esas regiones de interés encontradas. Es por eso que se
asigna un punto para cada regién de interés, y esto se realiza mediante el calculo del

centroide para cada region.

Figura 28. Centroides calculados mediante el método de Centro de gravedad, la cruz roja marca la
posicién del punto centroide.

Si se toman las ecuaciones[d]y[5] y se resuelven para encontrar el punto C(xc, yc) en
cada region de interés, se podran encontrar todos los puntos centroides de la imagen.
Desde este punto, ya se puede tratar a la imagen Unicamente con las coordenadas de

los puntos centroides de las regiones de interés.

4.1.4. Creacion de poligonos de n vértices

Uno de los fundamentos del algoritmo de identificacién de estrellas que se quiere
verificar en este trabajo, es que genera poligonos con estrellas en sus vértices. Has-
ta este punto, ya se tienen identificadas las coordenadas xy de las estrellas en las
imagen, pero no se sabe todavia cuales de ellas elegir. En este caso, para la imagen
completa que se estd analizando se encontraron 25 objetos luminosos que se intuye

pueden ser estrellas.

Los objetos encontrados se muestran en la Figura 29| Del trabajo de Hernandez
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Elias (2017) se sabe que el minimo para que el algoritmo funcione son de 3 a 4 estrellas
por imagen, y al aumentar la cantidad de estrellas también lo hace la probabilidad de
que funcione el algoritmo. Es por esto, que en este trabajo se ha decidido comenzar a

probar con 7 estrellas por imagen.

Figura 29. Regiones de interés encontradas que satisfacen los requisitos establecidos en el umbral.

La forma en la que se van a elegir las estrellas para representar esa imagen se
basa en una medida que se llama anchura a media altura o FWHM (por las siglas en
inglés, Full Width at Half Maximum). Este, es un parametro comunmente usado para
describir el ancho de una protuberancia sobre una curva o funcién. Es dado por la
distancia entre los puntos sobre la curva en el cual la funcién alcanza su valor maximo
(Weisstein, 2019b). Esta caracteristica se puede observar mejor en la Figura[30}, la cual

muestra como se mide el FWHM en una funcién Gaussiana.

f(x)

fmax“

Figura 30. Representacién gréafica de la extensién del FWHM en una funcién Gaussiana.

La proposicién es que la luminosidad de una estrella se puede modelar con una

curva Gaussiana, por lo tanto se puede encontrar facilmente el valor del FWHM, ya
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gue este valor es bien conocido para este tipo de funcién. En una funcién Gaussiana
con la forma de la ecuacién 8], se puede desarrollar la expresion matemaética y llegar a
que, el FWHM = 24/2In20 ~ 2.3550.

f(x)=

2072

1 —(x—x0)?
amexp[—] (8)

Donde o es la desviacién estdndar y x( es el valor esperado, este puede ser cual-

guier valor ya que la anchura de la funcién no cambia con una traslacién.

Modelado Gaussiano en el FWHM

15000

10000 -

5000 -

Intensidad luminosa

15

10 10

Pixeles en'y 0 0 Pixeles en x

Figura 31. Superposicion de un modelado Gaussiano sobre los datos crudos de la imagen.

Por lo tanto, con este valor de FWHM se puede hacer una comparacion entre todas
las estrellas y asi elegir aguellas que tienen una mayor luminosidad contemplando
todos los pixeles de la regidon de interés y no sélo el pixel mas luminoso. Es importante
mencionar que para este procedimiento se tomaron los datos crudos sin aplicarles la
igualaciéon del histograma, ya que aqui no interfiere el contraste porque ya se conocen

las coordenadas exactas de las regiones de interés.

En la Figura se muestra como queda graficamente el modelado Gaussiano. Se
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observa una capa principal la cual es una funcién Gaussiana en dos dimensiones,
misma que se generd utilizando la ecuacién general para la funcién Gaussiana en 2D

(ecuacion[9) y tomando los pardmetros especificos para cada regién de interés.

f(x, y) = Aexp(—(a(x — x0)? + 2b(x — x0)(y — o) + c(¥ — ¥0)?)) (9)

Donde A es la amplitud de la Gaussiana y los parametros a, b y ¢ se representan en
las ecuaciones y [12] respectivamente.

cos2(8) sin?(0)
a= +

202 202 (10)
x y
sin(20) sin(206)
b= 402 402 (1)
x y
in?(6 2(0
e sin“(8) cos<(0) (12)

20?2 20?2
x y

Aqui, el dngulo 6 representa el giro que puede tener la Gaussiana, estableciendo
el crecimiento en el sentido horario (no utilizado en este caso, es decir para 6 = 0).

Ademas, o son las desviaciones estandares en cada dimension.

En la Figura ademads de la Gaussiana, se sobreponen los datos en tres dimen-
siones para la luminosidad de la imagen. En los ejes x y y se encuentra el nUmero de
pixel en coordenadas cartesianas y en el eje z se muestra el valor relacionado con la
luminosidad del pixel. Recordando que el sensor de imagen tiene una resolucién de
16 bits, el intervalo de valores se encuentra desde 0 hasta 65536. Es importante decir
gue esta imagen sélo sirve para tener una imagen mental de la representacién de una
Gaussiana y para verificar si el ajuste que se estd realizando es correcto. Es por eso
gue, analizando la imagen se puede deducir que el modelo si se ajusta al conjunto de

datos que se quiere procesar.

Se establecié un parametro para medir que region de interés es mejor para trabajar,

este consiste en sumar el valor de iluminacién de todos los pixeles que estén dentro
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del rango del FWHM de la regién. De esta forma, se hace mas probable que las regiones

gue se tomen sean las mas luminosas.

Ademas, se establecié un parametro adicional que también se esta tomando en
cuenta para la elecciéon de las estrellas, consiste en promediar el resultado de la suma
de todos los valores de luminosidad de cada pixel por regién menos el valor de moda
del conjunto de datos (para eliminar el valor de ruido de la imagen).

Tabla 5. Comparacién de los pardmetros de eleccidn de regién de interés. La cuarta y quinta columna
muestran la comparativa de las caracteristicas.

H Num. ROI ‘ FWHM en x | FWHM en y | Luminosidad ‘ Promedio H

1 5.70 7.23 ND 1500
2 11.19 7.78 406507 2943
3 11.64 7.71 229545 3191
4 10.99 7.98 253355 2368
5 11.91 8.39 397180 3998
6 11.83 8.16 620260 4750
7 12.07 8.49 442613 3514
8 12.29 8.84 482894 3717
9 13.13 9.99 ND 1693
10 12.68 9.51 493084 3893
11 6.57 2.29 9380 1405
12 7.53 9.93 ND 1620
13 9.81 7.50 147740 2135
14 13.29 9.98 ND 1458
15 9.53 7.77 ND 1415
16 8.75 10.25 134215 1499
17 12.97 11.00 439698 2659
18 6.55 4.46 24343 1362
19 11.55 14.27 168057 1388
20 19.14 13.75 ND 1346
21 13.61 12.72 482662 2081
22 16.86 14.09 331365 1597
23 15.57 14.61 524724 1999
24 10.45 3.18 14309 1291
25 10.23 2.67 25805 1609

Una comparativa de estos parametros obtenidos se muestra en la tabla [5| En di-
cha tabla, se enumeran verticalmente todas las regiones de interés encontradas con
sus respectivos parametros encontrados de FWHM en x y y. En la cuarta columna se
muestran los resultados del criterio del modelado Gaussiano, los valores mas grandes

muestran una regién mas luminosa y por lo tanto de mayor interés. Ademas, se puede
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notar que existen valores marcados como ND (no disponible), esto porque las regiones
son tan pequefias que no alcanzan a entrar dentro del intervalo del FWHM. Por ultimo,
en la quinta columna se encuentran los valores relacionados con el Ultimo criterio, el
del promedio del brillo de todos los pixeles. Aqui también se asocia un valor mayor con

una luminosidad més grande.

Mediante estos datos obtenidos se puede deducir que los dos criterios de eleccién
pueden coexistir para generar un mejor resultado, ya que los valores extremos (mi-
nima y maxima luminosidad) coinciden con los del método del promedio. Y es que,
aungue algunos valores no sean similares entre los dos métodos, lo mas importante
es coincidir con los valores iniciales de la secuencia del poligono que se formard con

ellos, los cuales son los maximos.

Algo muy importante por mencionar, es que aunque ya se pueden ubicar en el
plano las estrellas que formaran el poligono, todavia falta un paso previo para poder
formarlo. Ya que la béveda celeste (una media esfera) se proyecta sobre un plano (el
sensor de imagen es un dispositivo plano rectangular), es necesario reubicar el patrén
de estrellas que se tienen para posicionarlos en el centro de la imagen adquirida. Con
el fin de que mostrar la ubicacién real de las estrellas en la imagen, como si se hubiera

adquirido con el enfoque hacia la regién de interés procesada.

El resultado del procedimiento descrito previamente se observa en la Figura
donde se muestran las estrellas elegidas en el plano cartesiano que se genera en el
sensor de imagen. Los ejes se encuentran en milimetros ya que mostraria la ubicacién

de los pixeles en el encapsulado fisico del sensor de imagen.

4.1.5. Centrado de la imagen en una estrella (rotacion)

Tal como se observa en la representaciéon de la Figura es necesario desplazar
el conjunto de estrellas hacia el origen del plano. Una visualizacién mas general en
tres dimensiones se puede observar en la Figura [33] En donde el eje z se refiere a la
longitud focal del sistema 6ptico, para este caso es el que especifica el fabricante para
el conjunto de lentes del telescopio empleado y es de 2032 mm. Aqui, la linea roja
punteada representa el camino éptico realizado por un rayo de luz que viaja desde la

distancia focal hasta el sensor de imagen. Y el rectdngulo sélido verde representa al
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Imagen base

Eje y (mm)

Eje x (mm)

Figura 32. Representacién de las estrellas sobre el plano cartesiano del sensor de imagen.
ya mencionado sensor de imagen.

Para realizar la rotacién de los puntos donde se encuentran las estrellas en el plano
al origen, se emplearan los angulos de Euler. Esta herramienta matematica permite
que cualquier rotacién se pueda describir mediante tres dngulos (por convencidén se
utilizan los angulos ¢, 6 y ¢), mismos que se pueden expresar mediante matrices de
rotacion (Arfken y Weber, 2005). Las matrices B, C y D de las ecuaciones[13} [14]y [15]

representan las rotaciones posibles mediante el teorema de rotacién de Euler.

cos(¢) sin(¢) O

D=| —sin(¢) cos(¢) O (13)
0 0 1
1 0 0
C=| 0 cos(8) sin(H) (14)

0 —sin(08) cos(6)
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Imagen base
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Eje y (mm) -10 -10 Eje x (mm)

Figura 33. Representacion de las estrellas sobre el plano cartesiano del sensor de imagen.

cos(¢) sin(y) O
B=| —sin(y) cos(y) O (15)
0 0 1

Para entender el sentido de giro y el eje en el que se desplazan estas rotaciones,
es de gran ayuda observar las Figuras [34]y [35] En la primera de estas, se muestra el
diagrama de rotacién para cada angulo y como es que este se modifica a través de las

transformaciones.

Figura 34. Ejes de rotacién de los dngulos de Euler (Arfken y Weber, 2005)

Por otra parte, en la imagen posterior se observa un ejemplo muy sencillo en el

que se realizaron tres conos de diferentes colores, en donde cada cono representa la
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rotacion completa de un punto en cada eje. Esto se realizdé con el objetivo de verificar

hacia donde se desplazaban los puntos y a que distancia.

Angulos de Euler

Eje z (mm)
o

Eje y (mm)

Eje x (mm)

Figura 35. Ejemplo de la rotacién en los diferentes ejes utilizando los tres dngulos de Euler. En el si-
guiente orden estricto: rosa, verde y azul.

Ya que se tiene entendido el funcionamiento de los dngulos de Euler, ahora se
procede a encontrar la matriz de rotacién general (A), misma gue se genera con las
matrices D, C y B. La igualdad para la matriz de rotaciéon general es A=BCD. Aqui,
es de suma importancia destacar que el orden de rotacién que establece cada matriz
debe seguirse estrictamente. Por lo cual, primero se realiza la rotaciéon de la matriz B,

después la de C y finalmente la de D.

Agui ya sélo que encontrar las coordenadas finales de la rotacién para cada estre-
lla. Y esto se puede realizar de dos formas distintas. La primera es tomar la matriz
de rotacién general A y multiplicarla por el vector de la estrella central. La segunda

opcidn, es agarrar la matriz de rotacidn para cada eje y realizar la rotacién eje por eje.

Resulta que para este trabajo se tuvo que elegir la segunda opcién porque al inicio
del célculo no se conocen todos los angulos de Euler y se tienen que ir obteniendo
conforme se realiza cada rotacién por eje. Con el fin de ir proyectando el vector en el

eje de rotacion adecuado se requiere obtener el calculo del angulo entre dos vectores



50

en tres dimensiones. Las expresiones matematicas requeridas se encuentran en las
ecuaciones[16]y[17] (Dendane, 2019).

u-v= HUH HVH COS O = UxVy + UyVy + UV, (16)
u-v
cosf = TSI (17)
J5lIM

Donde U es el vector que apunta a la estrella central elegida, Vv es un vector sobre el
eje que se requiere proyectar y 6 el angulo que se va a rotar (puede ser cualquiera de
los tres angulos de Euler). Para obtener el angulo que se requiere rotar simplemente
basta despejar la ecuacion[17] para el angulo 6. El resultado se expresa en la ecuacion
(Dendane, 2019).

u-v
@ =arccos ——— (18)

<1

Mediante esta proyeccién de los angulos de Euler es que se puede trasladar el
conjunto de estrellas al centro del plano cartesiano. En la Figura se observa el
patrén de estrellas ubicadas en el centro del plano. Sin embargo, es necesario describir
el fendmeno que ocurre en este paso. Y es que, como se observa en la Figura al
rotar los vectores de las estrellas al centro estos no quedaron a la misma distancia
en el plano focal (eje z). Por lo tanto, ya que se tienen que conocer las coordenadas
exactas en las tres dimensiones se deben recortar todas las salientes de los vectores

en el plano del sensor de imagen.

Es importante mencionar que para obtener la Figura[37|se ha modificado la longitud
focal por una mas pequena (hasta 15 mm), esto se debe a que con los valores origina-
les no se despliega bien la informacién y no permite observar que se tiene que hacer

esa correccién. Aunque en los datos de las coordenadas si se encuentre el problema.

Para realizar el recorte de las distancias que exceden la longitud focal se ha em-

pleado la técnica de interseccién de un vector con un plano (Hughes et al., 2013). Aqui
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Imagen transformada (sin recortar)

8 —
6 -
4 +
~— 2 i
S
E o
= 0F ® 4
2r
4 F
-6r
_8 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
-10 -8 -6 -4 -2 0 2 4 6 8 10
Eje x (mm)

Figura 36. Imagen con el resultado de la rotacién de las estrellas al centro del plano. Se muestra una
vista superior.

Imagen transformada (sin recortar)
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Figura 37. Imagen modificada para destacar la importancia de la necesidad de recortar los excesos en
los vectores de las estrellas rotadas. Se muestra una vista de costado.

se establece el plano que genera el sensor de imagen, con coordenadas en X y y pero

fijo en z. En la Figura se muestra como se veria la interseccién del vector con el



52

plano y toda la nomenclatura adicional.

Interseccion del plano con un vector

Ejez

Eiey

Figura 38. Configuracién establecida para obtener las coordenadas de la interseccién del plano con un
vector.

El primer paso consiste en la parametrizacién de la linea, utilizando el vector de las

estrellas como una linea. Esto se describe en la ecuacién (Hughes et al., 2013).

(xX,y,2) =v1+dit, vo + dyt, v3 + dst (19)

Donde, V = (v1, V2, v3) es la posicién del vector y D = (d1, d2, d3) es la direccién.

Para generar un plano, se pueden tomar tres vectores e introducir en la ecuacion
del plano. Si estos vectores son A = (ai,az,as), B = (b1, bz, b3) y C = (c1,¢2,¢3) la

ecuacioén del plano es la siguiente:

Ni(x—ai)+ N2(y —az) + N3(z—a3) =0. (20)

Donde N = (N1, N3, N3) es un vector normal al plano el cual se puede obtener de

realizar el producto cruz de los vectores A— B con B—C.
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Imagen transformada (recortada)
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Figura 39. Agrupacion final de estrellas, después de corregir las coordenadas para que toquen el plano.

Imagen transformada (recortada)
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Figura 40. Agrupacién final de estrellas en tres dimensiones donde se puede observar la distancia a la
longitud focal del sistema 6éptico.

Posterior a esto, solo es necesario sustituir la ecuacién de la linea en la del plano y
se despeja para t. Y el resultado se sustituye de nuevo en la ecuacidn de la linea para

obtener las coordenadas de la interseccién. En estas coordenadas que se obtienen
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debe coincidir el eje z con la distancia focal. Ademas, las coordenadas (X, y) son las

gue se van a utilizar de aqui en adelante para referirse a la estrella en cuestién.

El resultado de la implementacién de este algoritmo se observa en las Figuras[39]y

[40] En donde ya se recort6 la parte que excedia el plano del sensor de imagen.

4.2. Procesamiento de los datos de catalogos de estrellas

En esta seccién se muestra el procesamiento aplicado en la segunda vertiente de
la informacién. La que concierne al diagrama de la Figura donde se explica como
se procesan los datos que provienen de los catalogos de estrellas que se encuentran

en libre consulta.

4.2.1. Acondicionamiento del catdlogo de estrellas

Para este trabajo se utilizaron principalmente datos de la mision Gaia, misma que
ya fue descrita en la seccién [2.3] La cantidad de datos que existe de esta misién es
muy extensa, es por eso que es necesario realizar un filtrado de la informacién que si
se necesita de la que no. Para esto, la misma interfaz de la pagina web provista por
los creadores de Gaia (ESA, por las siglas en inglés de European Space Agency) es

bastante Util para comenzar con el filtrado de los datos.

En la Figura [41] se muestra la interfaz que provee la Agencia Espacial Europea para
manipular los datos de la misién Gaia. A grandes rasgos se separa en cuatro secciones

(numeradas desde arriba hacia abajo), las cuales tienen el siguiente funcionamiento:

1. La seccién de “Position and File” permite buscar objetos celestes por su nombre (o
identificador) o por secciones completamente personalizadas especificando unas
coordenadas ICRS y diciendo el tamafio de la regiéon. Ademas, tiene la opcion
de automatizar el proceso al subir un archivo de texto con los identificadores de
estrellas que se deseen utilizar. En este caso la funcién que se utilizé fue la de
“Position” con una regidn rectangular ubicada aproximandamente en el centro de

la imagen que se tomé en el telescopio.
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2. Esta seccién permite seleccionar de entre aproximadamente 20 archivos de da-
tos referentes a varias misiones espaciales de recuperacién de informacién de
estrellas. Entre estas, se encuentran los catalogos de Hipparcos, Tycho y varias
versiones de Gaia. En este caso se utilizé el archivo de datos por defecto de Gaia,

el “gaiadr2.gaia_source”.

3. Aqui se encuentran unos filtros de condiciones légicas, mediante los cuales se
pueden filtrar objetos celestes por todas las caracteristicas que se describen en

el punto siguiente. Se utilizaron filtros de magnitud luminosa.

4. Por ultimo, la seccién que permite realizar el mejor filtrado mediante casillas de
seleccién de las caracteristicas propias de cada objetos celeste. Mas adelante se

analizan todos los pardmetros que se utilizaron.

® Name [ Targetin  ® Circle Bo: ]
Equatorial

Name for All v Radius 5 arc sec v

Search in: gaiadr? gaia_sourcs hd ‘

'V Extra conditions

== Add condition Filter: If all conditions hd
C ]
W Display columns

solution_id designation | source_id random_index ¥l ref_epoch

#ira ¥l ra_error #| dec ¥l dec_error ¥ parallax

| parallax_error paraliax_over_error * pmra | pmra_error ¥ pmdec

¥ pmdec_error ra_dec_corr ra_parallax_corr ra_pmra_corr ra_pmdec_corr
dec_parallax_cort dec_pmra_corr dec_pmdec_corr paralla:_pmra_corr parallax_pmaec_corr
pmra_pmdec_corr asfrometric_n_obs_al asfrometric_n_obs_ac astrometric_n_good_obs_al asfrometric_n_bad_obs_al
astrometric_gof_al asfrometric_chi2_al asfrometric_excess_noise astrometric_excess_noise_sig asfrometric_params_solved
astrometric_primary_flag asfrometric_weight_al asfrometric_pseudo_colour astrometric_pseudo_colour_error mean_varpi_factor_al
astrometric_maiched_observations visibility_perieds_used asfrometric_sigma5d_max frame_rotator_object_type maiched_observations
duplicated_source phoi_g_n_obs phot_g_mean_flux phot_g_mean_flux_ermor phot_g_mean_flux_over_error

! phot_g_mean_mag phot_bp_n_obs phot_bp_mean_flux phot_bp_mean_flux_error phot_bp_mean_flux_over_error
phot_bp_mean_mag phot_rp_n_obs phot_rp_mean_flux phot_rp_mean_flux_error phot_rp_mean_{flux_over_error
phot_rp_mean_mag phot_bp_rp_excess_factor phot_proc_mode # bp_mp bp_g
a_rp ¥ radial_velocity ! radial_velocity_error rv_nb_fransits rv_template_teff

Figura 41. Opciones de filtrado proveidas por los creadores de Gaia.

Las caracteristicas utilizadas para filtrar las estrellas se describen a continuacién:

= source_id Identificador de fuente Unico para un lanzamiento de datos en especi-

fico de Gaia.

= ref_epoch Contiene la época en la que fueron adquiridos los datos de las estre-

llas. Se especifica en afos, por ejemplo J2015.5.
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ra Coordenada del sistema de referencia ICRS para la asencién por la derecha.

Sus unidades son grados (deg).

dec Coordenada del sistema de referencia ICRS para la declinacién, se mide en

grados (deq).

parallax Paralaje estelar absoluto, se refiere a un angulo que se forma resultado
de observar un objeto celeste desde dos puntos distintos. Se mide en mili arco

segundos.

pmra Movimiento propio de la estrella en la coordenada de asencién por la dere-

cha. Se mide en mili arco segundos sobre anos.

pmdec Movimiento propio de la estrella en la coordenada de declinacién. Se mide

en mili arco segundos sobre anos.

photo_g mean_mag Magnitud media de luminosidad en la banda G, referente
a imagenes adquiridas en la banda del color verde. Esto se puede observar en
la Figura donde Gaia provee un andlisis de los tipos de filtros utilizados para

recabar sus imagenes. Se mide en magnitud.

radial_velocity Parametro relacionado con la velocidad radial de la estrella. Se

mide en km/s.

Transmissi

)

300 400 500 600 700 800 900 1,000 1,100
Wavelength [nm]

Figura 42. Filtros pasabanda empleados en la misién espacial Gaia.
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Como parametros adicionales se tienen también todos los valores de error de las
diferentes coordenadas o velocidades. Esto con el objetivo de poder conocer mejor la

incertidumbre de los calculos.

Una vez conociendo que significan estos parametros, ya se puede elegir sabiamen-
te el archivo de datos a descargar. Los formatos soportados son VOTable, csv, fits y
json. En este trabajo se utilizé el formato csv debido a su simplicidad y compatibilidad
con software populares (como Microsoft Excel) y lenguajes de programacién con gran-

des librerias enfocadas al procesamiento astronémico de la informacion (Python 3).

4.2.2. Conversion de época

Los catalogos astronédmicos deben tener un parametro llamado época, tal como
se mostrdé en una de las caracteristicas explicadas en la seccién anterior. Dicho pa-
rametro, significa que las imagenes adquiridas por la misidn espacial en la que se
recabaron los datos fue en ese tiempo. Por ejemplo, si un catalogo esta en la época
J2000 eso significa que las imagenes con las que se sustenta esa base de datos estan
referenciadas al 1 de Enero del 2000. De esta forma, se pueden encontrar catalogos
en época J2015.5 0J2017.5, lo cual significa en el primer caso que las imagenes fueron

referenciadas el 1 de Junio del 2015.

LY para que podria servir tener un catalogo en un época actual? Resulta que con-
forme mds antigua es la época, mayor es la posibilidad de incrementar los errores en
lo datos, esto se debe a que todos los objetos celestes se estdn moviendo y no existe
nada en reposo en el universo. Lo cual repercute de acuerdo al objeto celeste, puede
ser que se mueva mas o menos, pero sin duda todos estdn en movimiento. Y es por
esto, por lo que las coordenadas estelares se tienen que corregir conforme pasa el
tiempo. A este proceso de correccion de las coordenadas en un catalogo se le llama

cambio de época.

Existen varias formas de calcular un cambio de época. Sin embargo dependiendo
de la técnica elegida, la precisién en las coordenadas convertidas puede ser buena
o mala. Por ejemplo, en métodos relativamente sencillos con calculos de matrices y
algebra sencilla, como la que se realiza en Karttunen (2017). En donde se menciona

gue con ese método tendrd una precisidon de hasta 3 segundos de arco. Sin embargo,
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para librerias como Astropy existen ejemplos en donde se obtienen unos 0.3 segundos

de arco de precisién (Astropy, 2019).

Sin embargo, si se quiere ir mas alld y tener un resultado mas fiable y con mayor
precisién para que funcionen mejor los algoritmos de reconocimiento de estrellas es
necesario utilizar herramientas mas poderosas. Una de ellas, son las librerias publicas
para lenguajes de programacién como C o Phyton. En este caso, se decidié utilizar la

gue mejor soporte tiene y la mas utilizada en esta area.

La libreria Astropy es un proyecto de desarrollo comunitario para realizar un pa-
guete Unico que incluya todas las herramientas modernas y disponibles relacionadas
con astronomia (Astropy, 2018). Se puede agregar a entornos de desarrollo en lengua-
je Python e inclusive viene incluido en algunas plataformas como Anaconda. Se debe
mencionar que también se utilizaron plataformas visuales como Stellarium, el cual
permite ver y conocer las estrellas y sus parametros. Ademas, también se emplearon
otras librerias como Skyfield y PyEphem. Sin embargo, cada una de ellas fue mostran-
do ciertas limitaciones de acuerdo a lo que se gqueria conseguir en este trabajo. Estas
librerias, al ser desarrolladas por muy pocas personas (en ocasiones una sola) solian
tener problemas de precisién y varios errores que no eran sencillos de solucionar, ade-
mas de que no proporcionan soporte oficial. Quedando como la mejor solucién a todo

esto la libreria con mejor soporte por la comunidad astronémica, Astropy.

En este trabajo se ha utilizado la version de Python 3.7.3 corriendo sobre el entorno
de desarrollo Spyder en Anaconda. Y utilizando la libreria de Astropy en su versién
3.1.2.

A continuacién se muestra una lista de las instrucciones mas importantes utilizadas
en Python para realizar el cambio de época. También se emplean instrucciones para

manipular los datos originales de la base de datos de Gaia.

m csv.reader Lee archivos csv (Archivos separados por comas). Este tipo de archi-
vos es muy habitual cuando se manejan datos visualizados en tablas. Ademas,
de tener la ventaja de ser compatible con software como Microsoft Excel. En este

caso, el archivo csv leido es el que se descargé de la pagina web de Gaia.

m csv.writter Realiza la funcién opuesta a la instruccién anterior, este guarda los
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datos que se encuentran en listas o diccionarios a un archivo csv.

= Time Provee funcionalidades para manipular fechas y horas. Ademas de entender
los formatos de época mas utilizados, por ejemplo J2000. Permitiendo convertir

entre los diferentes formatos de tiempo existentes en Astropy.

s SkyCoord Es una herramienta para manipular representaciones de coordenadas
celestes y transformaciones entre sistemas. Aqui se guardan los parametros de
cada estrella. Los que se utilizaron fueron: Asencidn por la derecha, declinacién,

paralaje, movimiento propio en ambas coordenadas, época y magnitud visual.

= apply_space_motion Es un operador que al meterle los parametros de las es-
trellas y el tiempo al que se le quiere cambiar, realiza el calculo de la nueva

ubicacién del objeto celeste.

Tabla 6. Comparativa entre un valor de coordenadas con y sin cambio de época. El Ultimo valor es la
estrella de Barnard, conocida por ser la estrella que mas se mueve en el cielo.

# Sin cambio de época Con cambio de época Diferencia

RA (deg)

DEC (deg)

RA (degq)

DEC (deg)

RA (s)

DEC (s)

306.019395

38.5381059

306.019391

38.5381014

0.014

0.016

305.998072

38.5299780

305.998069

38.5299734

0.013

0.017

305.979246

38.4663238

305.979242

38.4663191

0.013

0.017

305.941488

38.5008508

305.941485

38.5008462

0.013

0.017

305.761972

38.4557649

305.761969

38.4557602

0.012

0.017

305.679396

38.4713013

305.679408

38.4713002

0.040

0.004

306.027259

38.4925236

306.027254

38.4925187

0.017

0.017

306.005395

38.5137455

306.005391

38.5137413

0.013

0.015

O ONOUIRWN -

305.962456

38.4928111

305.962441

38.4928019

0.057

0.033

305.462160

38.6293814

305.462157

38.6293783

0.011

0.011

305.769886

38.7543668

305.769891

38.7543682

0.019

0.005

305.655185

38.8241506

305.655191

38.8241481

0.021

0.009

305.632098

38.5681308

305.632077

38.5681051

0.076

0.093

305.587308

38.7248295

305.587304

38.7248252

0.012

0.016

305.913877

38.8280255

305.913883

38.8280307

0.023

0.019

305.726287

38.7484218

305.726289

38.7484127

0.005

0.033

269.448614

4.73798076

269.447964

4.74634224

2.340

30.101

En la tabla [6] se muestra una comparacién con las coordenadas de 17 estrellas.
Primero, se tienen los valores originales del catdlogo de Gaia. Después, los resultados

del cambio de época realizado en Python y por ultimo el calculo de la diferencia de las
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coordenadas. De estos resultados se puede comentar que la diferencia en segundos
de arco para la mayoria de las estrellas es muy pequefa, esto puede deberse a que
las estrellas que se estan procesando son todas de la misma regién del cielo y por lo
tanto puede ser que su movimiento sea muy parecido. Ademas, debido a que se utiliza
el catdlogo con el lanzamiento mas reciente de Gaia (Gaia DR2) y este se encuentra
referenciado a la época J2015.5, sélo se tienen que desplazar los objetos celestes
por aproximadamente 3 afos. Es importante mencionar que si se utilizaran catalogos
como el de Hipparcos, estos se encuentran referenciados a épocas J2000 e inclusive

un poco mas antiguas dependiendo el paquete de datos que se descargue.

Como dato adicional e importante de observar es la Ultima fila de la tabla [6] Esta
pertenece a la estrella de Barnard, la cual es una de las estrellas que muestra un mayor
movimiento en la béveda celeste. Teniendo un movimiento propio de 10.3 arcseg/ano
(Karttunen, 2017), en este tipo de estrellas es de suma importancia realizar un cambio
de época, ya que sino esta no se podrd ubicar adecuadamente. Si se contempla el
sistema optico que se tiene en este trabajo (0.59 arcseg/pixel), se puede hacer una
estimacién de lo que se puede mover esta estrella en una imagen con el tamafio de

nuestro sensor, obteniendo los siguientes datos:

= En un afo aproximadamente 18 pixeles.

= Tomando las coordenadas de Gaia DR2, se desplazaria aproximadamente 65 pi-

xeles.

= Sj se tomaran las coordenadas de un catdlogo referenciado en la época J2000, se

moveria aproximadamente 337 pixeles.

Por lo tanto, se entiende que para algunos casos si es necesario realizar el cambio
de época. Por lo tanto, ya que no se podria calcular Unicamente para las estrellas que
lo necesitan porque en ese momento no se sabe cuales son, es necesario hacer el
célculo de cambio de época para todas las estrellas del catdlogo que se estén traba-

jando.
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4.2.3. Creacion de poligonos de n vértices

Para crear el primer poligono se ha elegido la misma regién de la imagen tomada
con el telescopio. Asi como el mismo campo de visién (33x 24.9 arcmin). De la pagina
web de Gaia, se han filtrado las estrellas con las caracteristicas ya mencionadas y ade-
mas se establecié una restriccién para estrellas mayores a magnitud 10. El resultado
de esta blUsqueda se muestra en la Figura[43]. Estos datos son los que se han empleado

desde la seccidén anterior y serdn los que se utilizardn de aqui en adelante.

Por el momento, debido a que no se esta realizando una blsqueda general de
estrellas en un catalogo completo. La eleccion de las estrellas se realiza de forma

manual, de acuerdo con el algoritmo que se quiere verificar.

+ EUROPEAN SPACE AGENCY [f'  ABOUT ESAC o' Gustavo Ramos [gramoz) @ 0\

gaia archive . @esa

N

HOME QSCIGE STATISTICS VISUALISATION DOCUMENTATION HELP VOSPACE SHARES™

Advanced (ADQL) | Query Results

| coLguim boc e oo
source_id ref_epoch  ra dec parallax pmra pmdec
deg deg mas masyr1 mas.yre-1
2061153607064083340 20155 306.0193052543941 38.53310509344489 0.6790050169078016  -3.940024307358378 -5.5744815723277
2061130173722073088 20155 305.998072784584 38.52097801580625 0.6356900890857215  -3.5111677411109565 -5.7128243753038
2061120727045269248 20155 305.9792464931644 38.46632379572352 05719531201900448  -3.548475676779166 -5.7630047532645
2061130757837456000 20155 305.9414887157765 38.50085079579804 0.6559710631124225  -3.516904899633661 -5.6880609329809
2061131715608660736 20155 305.7619724040834 38.455764000249626  0.5805618140384623  -3.3261308913781855  -5.8309204334388
2061126840827421312 20155 305.6793967444277 38.471301306841575  1.839119548167213 10.91902519975901 -1.3046642436858
2061120830124685184 20155 306.02725029634244  38.49252361180734 0.5070117866530779  -4.456990627493335 -5.9870218646638
2061130105002594304 20155 306.0053955951 38.51 0.591 1 -35838179255800755  -5.1119099093735
2061130001923197312 20155 305.9624568176615 38.492811134649514 4.009609488285632 -15.289744754487 11 -11.326167357210
2061179101990473216 20155 305.46216007143335  38.629381437710755 0.539195731355231 -3.0123227819976317  -3.7797292988700
2061184015433242368 20155 305.7698860048018 38.75436686215825 2.618065470612394 5.146504462478866 1.7501922761612:
2061188276040854016 20155 305.6551851457848 38.82415064793373 1.076629497144256 5.745050336109937 -3.1473992821551
2061180854337008768 20155 305.63200798040083  38.56813085856584 18703325211918196  -20.35193539348822 -31.825876325125
2061186042657854336 20155 305.58730803124627 33.724820545860416 0.5825104314819585  -3.1470094718572855 -5.3021716550587
2061208612703108854 20155 305.91387730576196  33.828025564852955  1.761666726790628 6.307267963770322 6.4780922999455¢
2061186332032001920 20155 305.72628780061384  33.74842182303798 17711944708325509  1.3651317753387313 -11.232548646934
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Figura 43. Resultados de la busqueda de estrellas en la base de datos de Gaia.

4.2.4. Proyeccion gnomodnica

Las coordenadas de los catdlogos de estrellas se dan en unidades de grados y
esto se debe a que los sistemas de referencia en los que se basan esas coordenadas

suelen ser esféricos o elipsoidales. Por ejemplo el sistema ICRS (por las siglas en inglés,
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International Celestial Reference System) tiene su origen en el centro de masa del

sistema solar (casi el centro del sol) y de ahi se derivan las coordenadas.

Por lo tanto, los datos que se tienen de un catalogo de estrellas no pueden ser com-
parados directamente con los de imdgenes adquiridas por sensores de imagen. Ya que
la imagen de la béveda celeste se ha proyectado sobre el plano. Para poder realizar la

comparacion es necesario aplicar una técnica llamada proyeccion gnomonica.

En la Figura se puede observar como se proyectarian en el plano los objetos
(pequefias esferas amarillas) que se encuentran en la superficie de la esfera grande.

Este proceso es el que realiza la proyeccion gnomoénica.

Figura 44. Representacién de una proyeccién de objetos en la superficie de una esfera sobre un plano.

Para calcular la proyeccién gnomédnica de un conjunto de datos ubicados sobre la
superficie de una esfera se necesita conocer ciertos datos. Primero, es necesario es-
tablecer una coordenada que sera el origen o punto central del sistema transformado.
Esta coordenada seria el punto tangente donde se cruza la esfera con el plano donde
se van a proyectar las estrellas. Una vez que se tiene este punto, ya se pueden utilizar
las ecuaciones y reiteradamente para calcular la proyecciéon de cada estrella

sobre el plano.

cos(6))sin(ai—ai)

Si

- sin(8;)sin(61) + cos(6;)cos(61)cos(a;— a1)
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sin(6;)sin(61) — cos(6;)sin(61)cos(a;— a1)

Ysi = — (22)
sin(6;) cos(61) + cos(6;) cos(é1)cos(a;—a1)

Donde (6;, a;) son las coordenadas de acuerdo al Sistema de Referencia Celeste
Internacional (ICRS) de la estrella que se quiere transformar (declinacién y ascensién

recta respectivamente) y (61, a1) son las coordenadas de la estrella central.
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Capitulo 5. Escenarios de evaluacion y resultados

A lo largo de este capitulo se expondran los resultados finales de la aplicacién del
algoritmo de identificacidon de estrellas y sus procedimientos adicionales. Ademas, se
brinda un andlisis de estos datos y una comparacién entre varias imagenes adquiridas

mediantes distintas fuentes de informacion.

5.1. Resultados

El poligono final proveniente de los datos de la tabla[6]y procesados con las correc-
ciones necesarias y la proyecciéon gnoménica se muestra en la Figura[45] La respectiva
figura geométrica se formo6 vinculando la estrella central elegida con la mas cercana y

de ahi eligiendo la estrella contigua.

2

Figura 45. Poligono final obtenido de las imagenes del catdlogo de Gaia que se encuentran en la regiéon
de la imagen adquirida en SPM.

Por el lado de la imagen del telescopio, se seleccionaron las estrellas de las regio-
nes de interés asociadas con las mismas estrellas de la base de datos de Gaia. A lo
cual, se pudo obtener un poligono con una gran similitud con respecto a los dos ver-

tientes de la informacion.
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5.1.1. Generacion de la invariante

Sin embargo, aungue los poligonos de la Figura se observe que sean similares,
lo que realmente importa son los resultados de la invariante. Esto se debe a que este
parametro expresado en forma de nimero complejo es el que se utilizard para buscarlo
en la base de datos de estrellas. Es por esto que se tiene que verificar el resultado de

la invariante, con la expresién matemética de la ecuacion[7]

Los poligonos de la Figura [46]tienen el valor expresado en las ecuaciones 23|y [24]
Para el poligono proveniente del catalogo de estrellas de Gaia, se observa en color
rojo y su valor se muestra en la ecuacién 23] Y para el respectivo poligono proveniente

desde la imagen original (en azul), se muestra su valor en la ecuacion 24}

®—catalogo = —0.125587 + 0.142828; (23)

@ —Telescopio = —0.124570 + 0.142506j (24)

Poligonos finales del telescopio de SPM
1 —

0.5r
Catalogo
Telescopio
0 -
>
2 -0.5r
i
_1»
-1.5F
-2 L | L | L |
-2 -1.5 -1 -0.5 0 0.5 1

Eje x

Figura 46. Comparacién geométrica de los poligonos finales de las imagenes del telescopio de SPM.
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De estos datos de la invariante se puede obtener que los poligonos tienen una
similitud del 99.482754 %, si se considera un promedio entre los valores reales e ima-
ginarios de los nUmeros complejos para cada figura geométrica. El calculo se expresa

en la ecuacién 25l

Ro, % + 30, %
Similitud = —! °2 O % (25)

Donde, en este caso ¢, se refiere al porcentaje para el valor real o imaginario entre

los dos numeros complejos.

5.1.2. Caso de estudio alternativo: imagen de NovaAstrometry

Como un caso alternativo de estudio se trabajé con una imagen obtenida de la
base de datos de la pagina web NovaAstrometry (Lang et al., 2009). Dicha imagen
tiene un tamafo de 77x43.6 arcmin y un tamafio de pixel de 2.39 arcsec/pixel. Para
poder obtener los parametros necesarios de la distancia focal se tuvo que indagar
en las hojas de datos de sensores de imagen CMOS con la resolucién 1936x1096 y
un convertidor analdgico a digital de 12 bits. Con estos datos se pudo concluir que
utilizaban la cdmara modelo ASI385MC con un tamafo de pixel de 3.75 um. Ademas,
el sistema éptico establecia una longitud focal de 324 mm. La imagen original se
muestra en la Figura [47]

A esta imagen obtenida, se le aplicé el mismo procedimiento de la imagen adquirida

en SPM. Y como resultado de este procesamiento se muestran las Figuras [48]y [49]

En estas dos figuras ya se ha quitado el ruido de la imagen, se han identificado las
regiones de interés, calculado los centroides y transformado al centro las coordenadas
de las estrellas. De igual forma, se descargd un catdlogo de estrellas de la pagina web

de Gaia y se generaron los poligonos pertinentes para cada vertiente de informacion.

Un resultado muy importante se muestra en la Figura en donde al descargar la
imagen de NovaAstrometry, esta venia invertida en alguno de sus ejes. Sin embargo,
aunque se le realizé el mismo procedimiento que a los datos del catalogo de Gaia,

fue posible obtener un resultado favorable en la similitud de las invariantes. Estos
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Figura 47. Imagen original descargada de NovaAstrometry con la cual se trabajé en el caso de estudio
alternativo.

5 s Imagen base NovaAstrometry

1.51 *

Eje y (mm)

'2.5 1 1 1 1 1 1 1 ]
-4 -3 -2 -1 0 1 2 3 4
Eje x (mm)

Figura 48. Imagen base de NovaAstrometry después de la identificacién de las regiones de interés y
célculo del centroide.

resultados se muestran en las ecuaciones[26]y 27| respectivamente, de donde también
se obtiene una similitud del 99.678121 %.

Oi_Telescopio = 0-153960 — 0.201352/ (26)



Imagen transformada NovaAstrometry

Eje y (mm)

-4 -3 -2 -1 0 1 2 3
Eje x (mm)

Figura 49. Imagen de NovaAstrometry transformada al origen del plano del sensor de imagen.

Poligonos finales de NovaAstrometry

Catalogo
Telescopio

0.5 0 0.5 1 1.9 2 2.5
Eje x

Figura 50. Comparacién geométrica de los poligonos finales de la imagen de NovaAstrometry.

®r_Catalogo = 0-154822 — 0.201177j

68

(27)
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Capitulo 6. Conclusiones y trabajo a futuro

En esta seccién se muestran las conclusiones generadas durante el desarrollo de

esta tesis, determinando los objetivos que se han cumplido.

Es importante también sefalar durante esta seccién algunas propuestas de trabajo

a futuro sobre la misma linea de investigacion derivadas de este trabajo.

6.1. Conclusiones

Se ha implementado un algoritmo de preprocesamiento de imagenes astronémi-
cas, el cual ha permitido eliminar ruido de las imagenes y facilitar la manipulacién
de la informacién. Ademés de implementarse otros algoritmos de procesamiento tales
como; igualacién del histograma, célculo del centroide e identificacién de regiones de

interés para una correcta eliminacion de areas poco importantes.

Se han aplicado diversas técnicas matematicas, tales como; angulos de Euler, in-
terseccidon de un punto a un plano en tres dimensiones y proyecciones gnomonicas.
Esto con el objetivo de realizar la rotacién de las coordenadas hacia el centro de la
imagen y asi obtener un resultado mas preciso. Ademds de realizar las conversiones
pertinentes entre los diferentes sistemas de referencia y transformaciones de datos

entre la superficie de una esfera y su proyeccion en un plano.

Para obtener imagenes lo suficientemente nitidas y de buena calidad, se ha lo-
grado establecer un vinculo de trabajo con el Instituto de Astronomia de la UNAM en
el Observatorio Astrondmico Nacional de San Pedro Martir. Mismos que han ayudado
a la adquisicién de las imagenes en los telescopios de uso profesional y a su vez a

establecer unas bases en el procesamiento de imagenes astrondémicas.

Por lo tanto, el objetivo general de este trabajo de investigacién se ha podido
demostrar, ya que con los resultados obtenidos de las invariantes (99.678121% vy
99.482754 %) se observa como se puede medir la similitud entre diversos poligonos
aunque estos no se encuentren originalmente sobre el mismo plano. Ya que, debido al
algoritmo de la invariante a la semejanza los poligonos se han podido rotar, escalary

desplazar sin experimentar un mayor inconveniente.
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También, es de gran importancia repetir el analisis planteado en este trabajo de
investigacidon a muchas mas estrellas. Lo que requiere adquirir mas imagenes de te-
lescopios para poder identificar mas zonas del cielo. Y mediante estos datos, generar
mas invariantes. Sin embargo, el motivo por el cual no se ha realizado esto es porque
no todas las imdagenes gue se consiguen tienen o se les puede calcular astrometria,
por lo que no sirven adecuadamente para la verificacidon del algoritmo de identificacion

de estrellas.

Ademas, aqui es donde entra lo novedoso del trabajo de investigacién. Ya que el
método descrito previamente no se habia probado con imagenes reales (sensores de
imagen sobre telescopios). Habiéndose verificado en una aplicacién real con inclusive
dos fuentes de imagenes distintas, es prudente decir que el método desarrollado por
Hernandez Elias (2017) tiene una gran posibilidad de funcionar efectivamente en un

sistema fisico.

6.2. Trabajo a futuro

Sin embargo, es importante mencionar que fruto de este trabajo de investigacion
han surgido mas dudas y se han quedado en fila varios procedimientos adicionales a

este algoritmo, los cuales complementarian el proceso y lo automatizarian.

Y es que una parte muy importante para demostrar completamente el funciona-
miento de este algoritmo de identificacidon de estrellas es la operacién eficiente y au-
tomatica del sistema completo. Por ejemplo, en este trabajo se labord principalmente
con solo dos patrones de estrellas, mismos que se podian saber su ubicacién y por lo
tanto generar las bases de datos desde los catalogos de estrellas. Sin embargo, aun-
gue si se trabajé en generar catalogos con una amplia cantidad de estrellas y tratar de
empatarlos con sus respectiva invariante, esto no terminé de pulirse adecuadamente

para que funcionara.

Es por esto que aun queda a realizar trabajo futuro donde se generen catalogos de
la béveda celeste con una cantidad grande de invariantes asociadas a cada poligono e
inclusive medir el desempefio de estos algoritmos en sistemas embebidos, ya que son
los principales medios de aplicacion (sistemas satelitales o descubrimiento de objetos

celestes).
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Ademas, se ha abierto una gran oportunidad de generar mas contenido propio. Ya
que en este ano (2019) se ha adquirido un telescopio Schmidt-Cassegrain con apertura
de 6” y una longitud focal de 1500 mm. Dicho sistema también incluye sensores de
imagen CMOS adaptados al tubo dptico del telescopio que permitiran conectarlo a una
computadora. Con este nuevo sistema de adquisicién de imagenes se planea obtener
nuestros propios catalogos de fotografias del cielo para seguir con la implementacién

real del algoritmo de identificacién de estrellas.
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