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Introducción 

 
El presente trabajo, tiene como objetivo ofrecer al aficionado, interesado o ya involucrado con la astrofotografía, un amplio 
y completo panorama de conceptos, tales como el funcionamiento de los diferentes tipos de sensores y su electrónica 
asociada, la digitalizacion y transmisión de la señal de video y su conversión en formatos de imágenes, las tecnicas 
concernientes a la captura de la imagen y el manejo de los programas con los que se realizan tales operaciones y 
tratamientos. Es decir, que aborda la teoría y la practica de esta actividad. Asi mismo, se explica el calibrado de la imagen 
y los procesos de reducción de ruido y post-tratamiento, teniendo en cuenta la distinción entre las imágenes que van a hacer 
usadas para mediciones astrometrícas y fotométricas, como las que van a ser usadas para resaltar diferentes estructuras. 
 
En el mismo, he utilizado información que he encontrado en Internet a lo largo de los últimos años, así como en otras 
publicaciones de impresión en físico, las cuales están enfocadas al instrumental disponible por el amateur común. Dichas 
fuentes están debidamente señaladas en las referencias al final del trabajo. En el desarrollo de esta obra se incorporo 
Salomón Gómez, quien es actualmente colaborador, al implementar y ayudar a desarrollar muchas de estas tecnicas en su 
instrumental, que es el mismo que aquí se describe. Todos los ejemplos, tanto los desarrollados por mi, como los que están 
basados en otros trabajos, los hemos ejecutado en imagenes propias para comprender su lógica y funcionamiento, antes de 
intentar explicarlos en el presente documento. Muchas técnicas han sido desarrolladas en el ámbito de la astrofotografía 
profesional, y se han adaptado para funcionar en la realidad del aficionado. 
 
Los dispositivos de captura son las cámaras webcam CCD modificadas para larga exposición. Aquí no solo se muestran los 
enlaces para realizar dichas modificaciones, sino que al exponer en detalle sus prestaciones, se puede llevar a estos 
dispositivos al máximo rendimiento. Los programas en que se centra esta obra son: xwAstrocapture v1.7-2 usado para la 
captura de las imágenes en modo larga exposición; SAOImage DS9 para la visualización, el cual conocímos gracias al 
Profesor Rafael Lairet; Iris 5.59 usado para el Pre-proceso y tratamiento de las imágenes, y PixInsightLE 1.0.2.143 para 
el post-tratamiento. Todos son de libre distribución, pero al mismo tiempo, son los más poderosos en el panorama de la 
astronomía moderna, y son usados por muchos profesionales en observatorios. Se decidio usar programas libres con la 
finalidad de no poner un obstáculo a los que quieren comenzar de inmediato a desarrollarse en este campo.  
 
El trabajo esta escrito de un modo lógico y progresivo, y cubre todo el abanico de posibilidades para no tener la necesidad 
de  recurrir a otras obras de consulta, una vez leído los apartados.  
 
Las técnicas mostradas en este trabajo cubren solo las concernientes a la astrofotografía digital, dado lo obsoleto que 
resulta trabajar con fotografía química. Solo por poner un ejemplo, la cantidad de niveles de brillo que pueden registrarse 
en una fotografía química, están por el orden de 2000 niveles, comparada con los 8530 niveles alcanzados, al sumar 27 
minutos de exposición en una de las imagenes de la nebulosa de la laguna, mostrada en este trabajo. Donde cabe decir, que 
es una de las típicas primeras imagenes de un astrofotógrafo aficionado. En este punto el presente manual se diferencia de 
otros, en los que se presentan las ultimas y mejores imágenes obtenidas por los autores, que mas bien se alejan de la 
realidad de quienes quieren incursionar en esta disciplina, la cual ha sido y sigue siendo el pilar fundamental de la 
astronomía. 
 
A partir de la comprension de las tecnicas descitas aquí, se puede utilizar diversas combinaciones entre ellas, según el 
objetivo y asi continuar en el desarrollo de la fotografía científica, la cual implica los respectivos análisis en las mismas, en 
mi caso, al estudio de la formación estelar en nubes moleculares en el infrarrojo fotográfico y cercano, que son mis áreas 
de mayor interés, y a las que me he inclinado desde mi comienzo en la astrofotografía, y a las cuales dedico los trabajos: 
Fotometría y Astrometría Óptica e Infrarroja y Astronomía en el IR Fotográfico y Cercano. 
 
Este trabajo es la culminación de una serie elaborada en lo referente al tema de la astrofotografía planetaria, los cuales 
pueden descargarse de la página de la Sociedad Venezolana de Aficionados a la Astronomía, institución a la que 
pertenezco desde Julio del año 1991, y a la cual llegué cuando a los 11 años vi su cartelera en el lobby del Planetario 
Humboldt,  institución en la que trabajo en la actualidad como conferencista.  
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Funcionamiento de las Cámaras Digitales 
 
En el trabajo Introduccion_a_la_Astrofotografia se explica como 
se registra la imagen formada en el foco del telescopio en una 
emulsión sensible, en astronomía digital se sustituye la película 
por un sensor compuesto de miles, incluso millones de Píxeles 
(Imagen derecha), tal como se mostró en una serie de trabajos 
acerca de la Captura y Proceso de Imágenes con Webcam: [1], 
[2], [3], [4], [5], [6], [7], [8]. Cada uno de estos píxeles, recoge una 
parte de la imagen y mediante un proceso informático se vuelve 
información, estos sensores se desarrollaron en la década de 1970.  
 
Existen dos tipos de cámaras según el sensor que posean: CMOS 
(Semiconductor Complementario de Metal-Óxido) que son las que 
usan la mayoría de las webcam, y las CCD (dispositivo de carga 
acoplada), usados por las webcam mas elaboradas, así como 
muchas DSLR (Reflex Digitales), y cámaras para astronomía. En 
estos Sensores a lo largo de la exposición “Integración” , los 
píxeles van desprendiendo electrones con cada fotón incidente que 
se van acumulando en unos pozos (Diagrama Inferior).  
 

1) mientras no incide ningún fotón en los píxeles los 
pocillos están polarizados, y no hay desplazamiento de 
electrones hacia el pozo en el sustrato de silicio. 
 

2) cuando un fotón (P) impacta contra un píxel 
(compuresto de Dioxido de Silicio), esta energía desprende 
un electrón, por tener los píxeles potencial negativo. 
 

3) como las cargas contrarias se atraen, este electrón es 
atraído hacia el pozo con polaridad positiva (Sustrato de S).  
 

4) de esta forma, con cada nuevo fotón, se van llenando de 
electrones los pocillos debajo de cada píxel en el sustrato.  
 

Como veremos más adelante los pocillos según su tamaño, 
tienen un límite de almacenamiento de electrones 
denominado capacidad electrónica de pozo completo. 

 

Para los dos tipos de sensores, la conversión del fotón 
de luz en electrón, se realiza a travez del mecanismo 
descrito, es decir, un “Fotodiodo  P-N” que al ser 
muchos forman una matriz. La distinción entre ambas 
es que en las CCD la transformación de la carga de 
electrones en señal eléctrica, se realiza después de 
saltar de píxel en píxel a través de unos canales de 
conducción (Registro Vertical y Horizontal) para 
ser amplificadas y convertidas en información binaria 
digital por el (Convertidor Analógico Digital).  
 
En las CMOS la transformación del electrón en señal, 
se efectúa en el mismo píxel, y al final es donde 
existe el convertidor analógico digital. Esto las hace 
muy rápidas en cuanto a la conversión de electrones 
en señal, lo que permite realizar exposiciones tan 
altas como 2000 fps. La imagen derecha corresponde 
a un sensor CMOS visto al microscopio. 
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El número de electrones que puede acumular cada píxel se denomina full-well capacity o Capacidad Electrónica de Pozo 
Completo y es limitada, depende del tamaño del píxel, así como de otras especificaciones del sensor, en el caso de las 
CCD la cantidad de electrones acumulados en cada píxel es proporcional a la cantidad de fotones que llegaron a el, es decir 
que tienen una (Respuesta Lineal). 

Cuando finaliza la exposición en una CCD, se lleva a 
cabo el proceso de lectura, este puede tomar unos escasos 
segundos, y es cuando los electrones recolectados y 
almacenados en cada píxel (imagen izquierda), son 
llevados por los Registros Paralelos (Verticales)" fila 
por fila, hasta el "Registro Serie (Horizontal)"  donde a 
su vez este va llevando cada fila hacia el Amplificador 
de salida del CCD, el cual se encarga de producir una 
señal de tensión (analógica) amplificada, medible y 
proporcional a la cantidad de electrones contenida en 
cada pixel producto de la intensidad de luz que recibio en 
función del del tiempo de integración. 
 
Esta señal analógica es a su vez convertida en una 
medida digital por el “Convertidor Analógico Digital 
(A/D)” , y expresada en unidades de electrones 
"Unidades Analógico - Digitales" ó ADUs. La 
profundidad de Bits del conversor A/D nos indica su 
rango dinámico, 8 bit nos muestra 256 niveles de brillo 
diferentes (0 a 256 ADUs) antes de la saturación, 10 bit 
(0 a 1.020 ADUs), 12 Bit (0 a 4.095 ADUs), 14 Bit (0 a 
16.383 ADUs) ó 16 Bit (0 a 65.535 ADUs).  
 

En la práctica, la linealidad de la repuesta del CCD está limitada por el rango de flujos de luz en el que este opera, el 
proceso de salto de electrones en los registradores de transferencia, genera calor “Ruido de Lectura”, que en condiciones 
de baja iluminación, es mayor que la propia señal de la imagen, así que en estas condiciones no hay linealidad, por otro 
lado, cuando hay altos niveles de iluminación, el detector alcanza la "Saturación" , y los pozos donde se acumulan los 
electrones se llenan y no pueden acumular mas así continúe el tiempo de exposición. A este intervalo donde el CCD se 
mantiene lineal se conoce como Rango Dinámico. 
 
Aun cuando el sensor esta ubicado en 
completa oscuridad, la agitación térmica de 
la red cristalina en los fotodiodos, generaran 
cargas en el silicio de los capacitares MOS 
produciéndose otro ruido llamado Corriente 
Oscura, esta aumenta con el tiempo de 
exposición al igual que las cargas producidas 
por la exposición a la luz, y disminuye a la 
mitad cada vez que la temperatura desciende 
unos 5ºC, a temperaturas inferiores a -50 °C 
se hace despreciable.  
 
En las cámaras para astronomía la temperatura se controla por medio de una célula peltier disminuyéndose hasta -30ºC 
respecto a la temperatura ambiente por medio del software, sin embargo al bajar la temperatura del CCD entra en juego el 
siguiente factor. Para llegar las cargas de electrones al amplificador, estas realizan cientos de transferencias a lo largo de 
los registros vertical y horizontal, cierta fracción de las cargas se queda atrás, y a menor temperatura, la movilidad de los 
electrones CTE (Eficiencia de Transferencia de Carga) disminuye, aumentando el ruido de lectura. Un CCD de grado 
científico debe poseer una CTE superior a 0.99999 (CTE = 1 corresponde a un CCD con transporte perfecto). Las 
CMOS no generan tanto calor, ya que no hay proceso de salto a través de los mencionados canales de conducción, pero 
generan más cantidad de ruido en tomas de Larga Exposición.  
 
En las CCD la respuesta lineal genera una desventaja, la cantidad de electrones acumulados por ser proporcional a la 
cantidad de fotones que incidieron en cada píxel, hace que las imágenes obtenidas sean satisfactorias en escenas que 
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presentan similares niveles de brillo, pero cuando hay variaciones grandes en las intensidades de luz entre regiones oscuras 
y claras, no es posible capturar los detalles simultáneamente en ambas regiones, ya que si se expone la parte oscura se 
sobreexpone la parte clara y viceversa, esto se puede solventar sumando imágenes, como veremos mas adelante. 

 

En los Sensores CMOS la carga acumulada no es 
proporcional a la cantidad de fotones que incidieron 
en el píxel. Es decir, el brillo de los objetos no es 
proporcional al tiempo de exposición. Para regiones 
con diferentes niveles de brillo los píxeles que 
capturan áreas luminosas de una escena, se saturarán 
mucho mas lento que los píxeles que capturan las 
regiones más oscuras, esta es una ventaja frente a las 
CCD pues se pueden fotografiar regiones con 
diferentes niveles de luminosidad. Esto se representa 
en la imagen derecha con la línea verde, ello permite 
capturar detalles en regiones claras y oscuras 
simultáneamente, el ojo humano funciona de igual 
manera. No obstante, las CMOS al no ser lineales en 
su respuesta a la luz, no son aptas para fotometría.  
 

El MALE,  “Magnitud Limite Estelar” de los 
aficionados, tiene un equivalente usado por lo 
profesionales para medir el brillo del cielo Mag/seg-
arc2 en un filtro determinado (por ejemplo V). Las 
medidas típicas para Cielo urbano son de = 15 - 16,  
Suburbano = 17 - 18, y cielo de Montaña = 20 – 22. 

 

La Ganancia G 
 

Es el número de (ADUs o Cuentas) asignados por el convertidor A/D a cada electrón acumulado, este dato lo suministra el 
fabricante y se indica con (e-/ADU). Las CCD de aplicación astronómica permiten seleccionar un valor bajo y uno alto de 
ganancia, con el primero se aprovecha el rango dinámico completo, el segundo disminuye el rango dinámico, dado que el 
convertidor A/D satura la señal antes de que los píxeles se encuentren realmente llenos de electrones, esto favorece la 
detección de objetos débiles en condiciones de bajo nivel de iluminación con tiempos de exposición cotos, pero al 
aumentarse la señal del objeto fotografiado, también se amplifica el ruido de la imagen. Una cámara que en G=1 tuviera: 
10 ADU (50 e-/ADU), en G=4, asignara a cada electrón un número de ADUs 4 veces mayor, es decir: 40 ADUs (12.5 e-
/ADU). Solo algunas webcam poseen opciones para ajustar la Ganancia, mientras que en las DSLR (Reflex Digitales), la 
ganancia emula el ISO de la fotografía con película, ISO 100 es la señal en bruto, ISO 200 es la señal amplifica el doble, 
etc. En definitiva al aumentarse la Ganancia, o ISO, tenemos imágenes más luminosas pero también más ruidosas. 
 

Siempre que se trabaje en la zona de 
linealidad del CCD, el ruido y los tiempos 
de exposición diferirán en un factor igual 
a la relación entre las ganancias. Por 
ejemplo: para una ganancia sin 
amplificación G1, el tiempo de 
exposición tiene cierto factor para 
determinada fuente, mientras que con una 
“G2” , el tiempo de exposición será 2 
veces menor para producir la misma 
respuesta, aunque el nivel de ruido 
también será 2 veces mayor.  
 

Dado que al cambiar la ganancia se 
cambia la relación entre electrones y 
ADUs, todas las observaciones deben ser 
reducidas a un mismo valor de ganancia, 
que tomaremos como la correspondiente 
a G = 1.  

Ruido de lectura y Ganancia “ISO” en una Cámara DSLR Canon 350D. 
El ajuste de la sensibilidad ISO afecta de forma notable al ruido de lectura 
(Ron). El Ron medido como la desviación estándar (SD) de las ADUs del 
BIAS aumenta de forma notable y no lineal con el ajuste ISO. A ISO400 es 
de 31 ADUs mientras que a ISO1600 es de 71 ADUs. ¡Pasar de ISO400 a 
ISO1600 reduce el rango dinámico de la cámara en más de la mitad! 
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Sensores a Color 
 
En el trabajo Introduccion_a_los_Sistemas_de_Banda_Ancha_en_Astronomia se estudia bien el espectro electromagnético, 
cada sensor responde de una manera distinta a las diferentes longitudes de onda del mismo, como lo hacia la película 
fotográfica y los tubos foto-multiplicadores, a esta diferencia de sensibilidad del detector a las diferentes longitudes de 
onda se le conoce como Eficiencia Quántica “QE” :  
 
La QE es expresada con una curva que nos representa el %, de luz captada realmente por la cámara en una longitud de 
onda determinada. Una cámara con mayor eficiencia quántica y que cubra un mayor rango de longitudes de onda, será la 
mejor para astronomía. Las cámaras actuales tienen también buena sensibilidad al infrarrojo fotográfico (700 – 1000 nm).  
 
En esta gráfica podemos comparar 
dos modelos de CCD, el (KAF-
3200ME), con mayor eficiencia 
quántica y rango en los dos 
extremos del espectro, que la 
3200E. Sin embargo, cuando 
hablamos del QE de nuestro 
equipo, debemos incluir además 
de la QE del detector, también la 
referente a las eficiencias de 
transmisión del telescopio, y los 
filtros que se usen.   
 

El color lo obtenemos, en el caso 
de las cámaras con sensor en 
blanco y negro, tomando tres 
imágenes, una con cada filtro de 
color y luego integrarlos 
digitalmente “Tricomia” para 
obtener una imagen en color. 
 
En las cámaras con sensor a color ocurre un panorama muy distinto, para registrarse el color la casa Kodak ideo un sistema 
de adquisición digital de imágenes en color, en el que cada píxel esta provisto de un microfiltro de color, esto formá un 
patrón frente a los fotodiodos conocido como CFA (Color Filter Array) . En la figura inferior izquierda se ve una parte de 
esta estructura al microscopio. Esta estructura que cubre toda la superficie del sensor, es denominada  Matriz Bayer . En la 
figura derecha vemos las curvas de QE para cada color del CCD Sony 8300bc, cada una es la suma de la EQ del sensor en 
conjusto con la EQ del microfiltro y no podemos modificarlas, vemos que la curva del canal azul baja su QE en 600 
nanómetros, pero en los 700 nm (infrarrojo fotográfico) vuelve a subir, incluso siendo mas sensible en los 850 nm que al 
mismo azul, pero las cámaras poseen un filtro que corta el IR “infrarrojo”, para que esta parte del espectro no entre al CCD 
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La Webcam CCD 
 

Desde hace tiempo tuve la idea de modificar una webcam con 
sensor CCD para astrofotografía de investigación (imágenes de 
larga exposición en el Optico – IR, astrometría y fotometría), 
finalmente compre la cámara Celestron NexImage con un 
sensor CCD a color SONY ICX098AK, muy barata y sencilla de 
modificar para larga exposición. Este mismo sensor lo poseen las 
webcams: Philips PCVC 675K Vesta, PCVC 680K Vesta Pro, 
PCVC 690K Vesta Scan, las cuales estan descontinuadas. Y las 
Logitech QuickCam 3000 y 4000, Unibrain DIGCAM- Fire-i 
Web. Las Philips PCVC 740K Toucam Pro, PCVC 750K 
Toucam Pro 3D, PCVC 840K Toucam Pro II, SPC 900, Ame 
CU98A Vcam, poseen el modelo BQ de este mismo sensor, de 
manera que este manual aplica perfectamente para todos estos 
modelos de camaras, asi como para la astrofotografía CCD en 
general. Antes de comenzar a trabajar con cualquier cámara, 
debemos calcular con el programa CCDCalc 1.5 el tamaño 
abarcado por su sensor en nuestros telescopios, este progama nos 
muestra la resolucion de nuestra Camara + Telescopio en 
Segundos de Arco por pixel, el campo abarcado y la CFZ.  
 
La imagen inferior es el campo abarcado por esta cámara, en los 
tres telescopios que utilizo, comparada con el campo que tenia 
con mi antigua cámara de película de 35 mm Olympus OM2 en 
foco primario de mi reflector de 15 cm f 750 mm. Las nebulosas 
son M8 y M20. El 80 mm f  400 mm lo uso para campo ancho. 
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La Cámara Celestron NexImage 
 
Los fabricantes recomiendan como requisitos mínimos para esta cámara, un 
ordenador Pentium II  333Mhz, 128 MB de RAM, 40 MB de espacio en DD, y 
un monitor con resolución de 1024x768 o mayor, su driver corre desde 
Windows 98SE en adelante, su sensor es un CCD a color SONY ICX098AK: 
tecnología HAD (Hole-Accumulation Diode), sensibilidad <1 lux, tamaño del 
píxel 5,6 mmmmm (H) x 5,6 mmmmm (V), tamaño del sensor 3.6 x 2.7 mm. Diagonal de 
la superficie sensibile 4,5 mm, Formato 1/4”, Numero total de pixeles 692 (H) 
x 504 (V) 350.000 pixel,  Numero effettivos de pixeles operativos 659 (H) x 
494 (V) 330.000 pixel, Material de substrato Silicio. Profundidad del conversor 
A/D 8 bits. Saturación: 500 mV. Tiempo de Exposición -sin modificar- (Min 
0,033, Max 0,5 seg), La modificacion para larga exposicion se puede ver en el 
trabajo Modoficacion_para Larga Exposicion (SC1.5) y Modo RAW de la 
Camara_Celestron NexImage. 
 
Su tecnologia Wfine esta basada en la lectura modo progresivo de la matriz bayer, y su uso de tecnologia HAD lanzada al 
mercado por SONY en 1989, incorpora MICROLENTES  con la finalidad de acumular mas cantidad de luz para hacerla 
pasar a través de los microfiltros de la matriz Bayer hacia el fotodiodo. En el apartado el Funcionamiento de la Matriz 
Bayer se explica como se realiza el modo de lectura progresivo en las CCD. 

 
En la figura Inferior se 
muestran las curvas de 
transmision para los 
microfiltros de color de su 
matriz RGB, comparadas con 
las curvas de los filtros BVR 
del sistema Johnson. 
 

Los canales B y R no se 
acercan mucho al sistema 
Johnson, el canal B de la 
matriz CFA es el mas ruidoso 
y el canal rojo tiene 
contaminación del IR si no se 
usa filtro de corte IR, pero el 
canal verde G, llega a ser 
equivalente a V del sistema 
Johnson, con una ligera 
contaminación del 8 % en los 
700 nm, como la tendencia del 
silicio es aumentar su 
sensibilidad en el IR, usamos 
nuestra cámara con un filtro 
de corte IR que tienen un corte 
a los 650 nm y solventaríamos 
esto, este canal precisamente 
es el que nos da mejores 
resultados en las mediciones, 
tanto astrometricas como 
fotometricas, porque como 
veremos mas adelante, su 
muestreo es mayor y su 
interpolación mas precisa.  
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El Formato del Sensor 
 
La nomenclatura para designar el tamaño de los 
sensores “formato”, es heredada de los antiguaos Tubos 
Vidicon que registraban las imágenes de TV desde los 
años 50 (imagen derecha). Dicha medida corresponde a 
la inversa de las pulgadas indicadas, y no refleja el 
tamaño real del sensor, sino al diámetro exterior del 
propio tubo. La zona utilisable (diagonal del sensor) es 
aproximadamente 2/3 del diámetro dado, pero esta NO 
es una relación exacta e igual en todos los casos. Por 
ejemplo, un sensor de 4/3 pulgada (33,3mm) tiene un 
tamaño real en la diagonal de 21,3 mm. 

 
En la tabla inferior se muestran la nomectatura de los diferentes formatos de sensores 

 

Factor 
 

Formato del Sensor 
 

Resolución habitual (2006) Diagonal Ancho Alto 

9,6 
 

1/4" (SONY ICX 098AK) 
 

640 x 480 píxel 4,5 mm 3,6 2,7 

8,7 
 

1/3,2" 
 

2 - 3 Megapixel 5,68 mm 4,54 3,42 

7,2 
 

1/2,7" 
 

3 - 5 Megapixel 6,59 mm 5,27 3,96 

6,8 
 

1/2,5" 
 

3 - 5 Megapixel 7,07 mm 7,07 5,32 

4,9 
 

1/1,8" 
 

4 - 8 Megapixel 8,93 mm 7,18 5,76 

4 
 

2/3" 
 

8 Megapixel 11 mm 8,80 6,60 

2 
 

4/3" Cuatro Tercios 
 

7,5-10 Megapixel 21,3 mm 17,30 13,00 

1,6 
 

APS-C Canon 
 

8-10 Megapixel 27,1 mm 22,70 15,10 

1,5 
 

APS-C Nikon DX, Pentax, Sony Alpha 
 

6-10 Megapixel 28,3 mm 23,70 15,60 

1,3 
 

APS-H Canon 
 

8-10 Megapixel 34,7 mm   

1 
 

Formato completo (full frame) 
 

12-17 Megapixel 43,27 mm 36,00 24,00 

 
La imagen inferior izquierda y derecha muestra el tamaño comparativo de varios sensores CCDs de distintos formatos. 

 

 
 

En los CCD Sony RGBE, se substituye los patrones básicos Rojo, Verde y Azul por Cian, Magenta y Amarillo. 
 
 



 10 

El Balance de Blancos y la Saturación 
 
El primer paso en el procesamiento interno automático de las cámaras a color en los datos Raw (señal en bruto), es una 
operación de balance de blancos. Debido a que la luz blanca esta compuesta por todos los colores, en un objeto blanco las 
señales para los tres canales: R = G = B serán iguales, pero 
cuando vemos las curvas de transmisión para los tres 
canales en un sensor a color, nos damos cuenta que son 
diferentes unas de las otras (imagen derecha SONY 
ICX098AK) , así que si llegara luz de un objeto blanco, este 
luciría verde-azulado, debido a la menor efectividad del 
canal rojo. Por este motivo, las cámaras tienen información 
de esta diferencia de sensibilidad entre sus tres canales, y es 
corregida automáticamente, aumentandose la señal en los 
canales menos sensibles, con esto  se normaliza la respuesta. 
En la opción White Balance de cualquier cámara a color, 
podemos escoger según el color de la fuente de luz, la 
opcion con la que la cámara realizara esta operación.  
 
Asi tenemos opciones como: Automático, Exterior  (Luz Solar), Fluorescente o Tungsteno, en todas estas opciones, la 
cámara compensa el exeso de color de cada fuente, ajustando los canales Azul-Rojo, lo que devuelve el color propio a los 
objetos. El método "White Patchl"  asume que el mundo es gris, y que la distribución de los colores primarios será 
equivalente. Este método intenta localizar los objetos que son verdaderamente blancos en la imagen, asumiendo que los 
píxeles blancos son también los más brillantes. Entonces, sólo los píxeles de mayor porcentaje de intensidad, se incluyen 
en el cálculo de los medios, excluyendose los píxeles que tienen cualquier canal saturado, porque siendo así tendría un 
exceso de color que no daría como resultado blanco. Todas las camaras a color toman como referencia en canal verde G, 
para ajustar los otros dos. 
 

Las imágenes RAW no tienen esta corrección, por lo 
que los colores son diferentes a la realidad, en la 
imagen izquierda se ve la diferencia entre una imagen 
Raw (imagen en bruto tal como lo capta el sensor), y su 
aspecto después de el balance de blancos. 

 

Esto se suma  a lo expuesto en la pag 8, de usar el canal 
G verde para mediciones fotométricas, por el hecho de 
que el balance de blancos, ajusta solo los canales R y B, 
sin  alterar en canal G verde. Por este aumento de 
ganancia en los canales menos sensibles, se incrementa 
también el ruido en ellos, en especial en el Azul B, en el 
caso de la NexImage y su sensor 098AK. 

 
Para establecer el balance real en una imagen RAW, debemos tomar una fuente que posea el mismo brillo para los tres 
canales de color, una vez escojida dicha fuente, constatamos el brillo de la misma en cada canal y ajustamos esta 
diferencia, mas adelante se explica el metodo que se uso para determinar el balance de blacos usando el Sol. 
 
La Saturación de color también es aplicada 
automáticamente dentro de la camara junto con 
el balance de blancos, pero cuando usamos 
valores mayores a 1, se aumenta el ruido en la 
imagen. Este valor de saturación 1, es el valor 
que usa el programa por defecto. Como se 
puede ver en el cuadro derecho, en esta 
operación también se modifican los valores de 
los canales en proporciones diferentes,  tanto si 
la aumentamos como si la disminuimos. En 
saturación 1 se ve que la señal en cada canal es 
1 para cada unos de los tres componentes. 



 11 

Funcionamiento de la Matriz Bayer 
 

Después de ajustarse la desigual respuesta de los 
microfiltros de la matriz RGB a los diferentes colores, es 
reconstruida la información de color en todos los píxeles 
tomando en cuenta su orden (uno R, dos G y uno B).  
 

Podemos ver que al igual que los sensores Monocromos, 
cada uno de los píxel del sensor a color recogen una parte 
de la imagen, la diferencia es que según el microfiltro de 
color que este dispuesto sobre el píxel, este recogerá 
información solo de ese color. Es decir, un píxel con 
microfiltro azul, no puede registrar la luz roja ni la verde, 
así que los valores de estos otros dos colores para ese 
píxel con filtro azul, se obtiene usando la información de 
los píxeles vecinos, en el caso de las webcam, la señal de 
cada píxel es descargada del CCD con una profundidad 
de 10 bit, en el chip SAA8116HL dentro de la cámara 
son reconstruidos los colores generándose 30 bit por 
píxel (10 para cada color), pero esta profundidad es 
comprimida a 24 bits por píxel, 8 bit para cada color. 
 

El CCD de esta cámara, permite leer su información en 
dos posibilidades distintas. 
 

En las figuras derechas se muestran 
estas dos configuraciones: Modo 
Progresivo y Modo Monitoreo 
(Entrelazado), en el primero el 
tiempo de lectura es menor (1/30s), 
mientras que en el modo Entrelazado 
la señal de video se divide en dos 
campos alternándose 
consecutivamente una tras otra para 
formar la imagen, por esto la lectura 
del sensor es mas rápida (1/60s) para 
de igual manera cubrir 30 cuadros 
por segundo, cada uno formado por 
dos campos, esto se explica en forma 
mas detallada en el apartado 
Estándares de Codificación y 
Transmisión de la Señal . 
 

Cuando el sensor es leído en Modo Progresivo (línea por línea), la secuencia de 
los píxeles tiene el orden GBGB y RGRG sucesivamente, esto se denomina 
secuencial RGB (sRGB). Pero independientemente del modo de lectura, de los 
píxeles que componen sensor (325.546 en nuestro caso), el 50% de ellos (162.773) 
poseen microfiltros verdes (G), el 50% restante se divide en: 25% (81.386) con 
microfiltros azules (B), y 25% (81.386) con microfiltros rojos (R). Esto nos obliga 
a determinar, por ejemplo: cuanta luz roja y azul entro en los píxeles con 
microfiltros verdes, y de igual modo con los otros dos canales. El software interno 
EEPROM (80C51) del chip SAA8116HL que se encuentra dentro de la cámara,  
realiza este proceso en tiempo real, después de la culminación de cada fotograma, 
a traves de un cálculo de Interpolacion (imagen de la página siguiente). Para el 
canal G se promedian de los cuatro (4) píxeles vecinos (Interpolación Bilineal), y 
para los canales R y B se promedian los dos (2) píxeles vecinos (Interpolación 
Lineal por Aproximación) , en los espacios donde no hay píxeles vecinos 
horizontales ni verticales, se promedian los cuatro (4) píxeles vecinos diagonales. 
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Esta forma de interpolación funciona bastante bien y supone un mínimo de artefactos en la restauración de los colores. 
2 

   

Los fabricantes de chips utilizan modernamente una matriz de cuatro colores: RGGB, donde los dos píxeles verdes son 
muy ligeramente diferentes, uno verde y el otro turquesa. Esto le da un mejor rendimiento en los tonos verde y color carne.  
 

Cuando en el cuadro de control de la cámara activamos el modo B/N, la imagen sufre una alta degradación, aunque no es 
fácil de notar. Esto se debe a que cada elemento de imagen, es un promedio de los 5 o 9 píxeles vecinos, correspondientes a 
los valores RGB adyacentes, las cuatro variantes que se pueden presentar son mostradas en la figura inferior.  
 

 
 

El uso de este método de promedio de los píxeles vecinos, reduce la capacidad de la matriz para resolver los detalles finos, 
en mayor medida para la configuración B/N, y en menor medida para la reconstrucción RGB, esto resulta en una "pérdida" 
de la resolución en la imagen, por este motivo, una cámara de 640 x 480, no tendrá una resolución mayor que 320 x 240.  
 

Para mejorar esto, el chip SAA8116HL aplica también un proceso de Máscara de Enfoque 
“Unsharp Mask”, donde se busca las zonas fronterizas entre luces y sombras aumentando 
la diferencia de intensidad entre ellas (imagen derecha). Esto produce una especie de halos 
en los bordes de las estrellas. Las imágenes inferiores muestran: una imagen original a la 
izquierda, en el centro la imagen RAW en bruto donde se aprecia al patrón CFA, y a la 
derecha la imagen reconstruida mediante la serie de interpolaciones descritas. Podemos 
ver que el resultado final de la reconstitución, es que suele ser exacta en las áreas de color uniforme, pero presenta una 
pérdida de detalle y nitidez, así como pequeñas distorsiones, en los bordes de los detalles. Imágen tomada de Wilkipidia. 
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El Diseño de las Cámaras en Función del Ojo Humano 
 
La cantidad de píxeles verdes que poseen las cámaras a color, en relación 
a la cantidad píxeles rojos y azules, no es arbitraria, obedece a la 
necesidad de simular la percepción del ojo humano, el cual tiene un pico 
de mayor sensibilidad hacia la parte verde del espectro. La retina posee 
dos tipos de células que responden a la luz de manera diferente, cada una 
presenta un máximo de sensibilidad (Figura Derecha). Las células que se 
encuentran hacia la periferia de la retina “Bastoncillos” , no perciben el 
color, sino los diferentes niveles de intensidad luminosa en ambientes de 
muy poca luz, y nos brindán la visión Escotópica. Los “Conos”  por el 
contrario, ubicados hacia el centro de la retina, perciben bien los colores, 
pero necesitan ambientes mas luminosos para su optimo rendimiento, 
ellos nos ofrecen la visión Fotópica. Con estos dos tipos de células 
funcionando simultáneamente, se establece la visión Mesópica, la cual se 
localiza entre las dos, y su sensibilidad depende de los niveles de 
iluminación existentes. Para bajos niveles de iluminación, desaparece la 
sensación de color, imponiéndose la visión escotópica, más sensible a los 
tonos azules y a la intensidad de la luz, a medida que aumenta la luz, va 
aumentando la capacidad de distinguir los colores, imponiéndose 
progresivamente la visón fotópica, esto va desplazando la región de 
mayor sensibilidad hacia la parte amarillo-verde del espectro. A este 
desplazamiento en la percepción de los colores según el nivel de 
iluminación, se le conoce como Efecto Purkinje. 
 
Para tener una idea de esto, si observáramos una lámpara de vapor de sodio de alta presión, que posea una intensidad de 
36.000 lúmenes, esta por tener una temperatura de 2.000 K, producirá su mayor brillo en la parte roja del espectro, así que 
percibiremos su luz diminuida en un factor de 0,62, lo que equivale a 22.320 lúmenes, un nivel luminoso comparable al 
que percibe el ojo por la noche. Si por el contrario, miramos una lámpara de Halógeno con una temperatura de 5.225 K y 
una intensidad de 12.800 lúmenes, su pico de mayor emisión corresponderá a los 555 nm, correspondiente al amarillo, asi 

que se percibe un flujo mas intenso que el real 
en un factor de 2,2, esto equivale a 28.160 
lúmenes. Con esto se concluye que el ojo 
humano, verá mucho mejor con la lámpara de 
Halógeno a (28.000 Lm) que con la lámpara 
de vapor de sodio a (22.000 Lm) aunque los 
flujos luminosos reales sean diferentes. 

 
De este modo, los píxeles verdes de las cámaras a color, poseen una transmisión centrada entre los 507 y 555 nm, esto 
corresponde al máximo de sensibilidad de la visión Mesópica. El mejor rendimiento en la percepción de los colores se 
encuentra en el máximo de la visión fotópica (555 nm) disminuyendo la percepción de color hacia los lados del espectro. 
 
Esta respuesta de la visión mesópica, tenia que adaptarse al mundo de la Fotografía y TV en B/N de aquella época. Las 
cámaras de TV, usaban tubos vidicon para capturar la imagen, al inicio se utilizaba un solo tubo que capturaba en “B/N”, y 
la respuesta espectral del sensor que se encontraba en el interior del tubo, era similar a la de una CCD monocroma, pero sin 
sensibilidad al IR, las intensidades luminosas en la imagen se codificaban entre 0 V, que representaba el negro, y 0,7 V que 
representaba el blanco. Para reproducirse esta imagen en la pantalla de los televisores, se aprovecho el hecho de que los 
estímulos luminosos captados por la retina, son retenidos por el cerebro una décima de segundo, así que no se proyectaba 
toda la imagen, sino que en forma de una cascada de líneas horizontales, se proyectaban las líneas impares del sensor, y 
luego las líneas pares, a una velocidad mayor que un décima de segundo, asi percibia el ojo una imagen continua. De aquí  
proviene el termino entrelazado (figura derecha), el 
sincronismo de este barrido se encontraba en una serie de 
pulsos de -0,3 V, que daba información sobre cuantas 
imágenes por segundo se estaban capturando, y con que 
tamaño. Esto daba una amplitud total de 1 V. El audio, 
era tratado por separado y luego se emitía junto al vídeo. 
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Estándares de Codificación y Transmisión 
 
Para unificar el numero de líneas e imágenes por segundo 
se establecieron dos estándares fundamentales: PAL 
(Phase Alternation by Line) que usa 50 campos de 625 
líneas para obtener 25 imágenes por segundo, y NTSC 
(National Televisión System Comite) que usa 60 campos 
de 525 líneas para obtener 30 imágenes por segundo. Por 
este motivo, la mayoría de los sensores actuales a color o 
monocromos que se fabrican para aplicaciones de TV y 
vigilancia, realizan la lectura en modo progresivo, pero 
admiten la posibilidad de realizar la lectura en modo 
entrelazada, para poderse ajustar directamente a las TV.  
 

 

El siguiente paso, fue la transmisión de TV a color. En esta, las 
tomas se realizaban usando tres tubos vidicon, uno para cada 
color primario: Red, Green, Blue, la producción de esta señal 
RGB, era muy costosa, y ocupaba tres veces más espectro 
radioeléctrico que las emisiones B/N, ya que el valor máximo 
de señal para cualquiera de los componente de color, era de 
1Voltio, además, por ser tres señales que contenían cada una 
un color diferentes, era incompatible con los ya muy 
difundidos televisores B/N, por este motivo esta señal RGB 
debía hacerse compatible con los receptores en blanco y negro 

y viceversa. En este sentido G. Valensi 1937 aprovecho el hecho de que el ojo humano es menos sensible a las variaciones 
de color que a las variaciones de intensidad, y solvento esta incompatibilidad desarrollando el concepto de Luminancia y 
Crominancia. En la luminancia, se toman diferentes porcentajes de las imágenes RGB en función de la desigual respuesta 
del ojo a cada componente de color R 0,299 % +G 0,587 % +B 0,114 % (obsérvese el pico en el verde-amarillo), con esta 
formula se genera una imagen de escalas de brillo o luminancia, que se representa con Y. Los porcentajes de esta formula 
se redondean siempre a 0,30 0,59 y 0,11, para fines explicativos. Los tres componentes en su máximo valor suman 100 %, 
que correspondería al color blanco, y equivale, al igual que el tubo vidicon individual usado en TV B/N, a 1 Voltio.  
 
En la crominancia, la información de color se genera restándole el componente Y a los componentes B y R, lo que da como 
resultado, dos señales codificadas, U y V respectivamente. En la tabla siguiente podemos ver un ejemplo de la codificación 
de estas dos señales, para obtener los ocho colores que se pueden generar de las combinaciones RGB con los componentes 
en sus máximos y mínimos valores. En la 1ra columna, se muestra la señal máxima y mínima posible (1 y 0) para cada 
componente RGB, en la 2da columna, vemos la señal de luminancia Y correspondiente, ya reescalada con la formula 
mostrada, la 5ta columna, es la señal U obtenida a partir de B-Y, y la 8va columna es la señal V obtenida a partir de R-Y.  
 

R   G    B Luminancia  Y B  -  Y U R  -  Y V Color 
R:1, G:1, B:1 Y: R 0,30 + G 0,59 + B 0,11 = 1,00 1,00 1,00 0,00 1,00 1,00 0,00 Blanco 
R:1, G:1, B:0 Y: R 0,30 + G 0,59 + B 0,00 = 0,89 0,00 0,89 -0,89 1,00 0,89 0,11 Amarillo 
R:0, G:1, B:1 Y: R 0,00 + G 0,59 + B 0,11 = 0,70 1,00 0,70 0,30 0,00 0,70 -0,70 Turquesa 
R:0, G:1, B:0 Y: R 0,00 + G 0,59 + B 0,00 = 0,59 0,00 0,59 -0,59 0,00 0,59 -0,59 Verde 
R:1, G:0, B:1 Y: R 0,30 + G 0,00 + B 0,11 = 0,41 1,00 0,41 0,59 1,00 0,41 0,59 Violeta 
R:1, G:0, B:0 Y: R 0,30 + G 0,00 + B 0,00 = 0,30 0,00 0,30 -0,30 1,00 0,30 0,70 Rojo 
R:0, G:0, B:1 Y: R 0,00 + G 0,00 + B 0,11 = 0,11 1,00 0,11 0,89 0,00 0,11 -0,11 Azul 
R:0, G:0, B:0 Y: R 0,00 + G 0,00 + B 0,00 = 0,00 0,00 0,00 0,00 0,00 0,00 0,00 Negro 
 
Las señales UV se unifican para su transmisión, en una sola señal llamada Cr “Croma” . En la recepción, los televisores 
B/N sólo reciben la componente Y, mientras que en los TV a color, la señales Cr + Y, en estos, la Cr es separada de nuevo 
en las señales UV, y a ellas se les suma nuevamente la luminancia Y, la cual se le había restado, para reconstruirse de 
nuevo los componentes B y R, el valor de la señal G faltante, se obtiene gracias a un procedimiento conocido como 
Teorema de Perogrullo, en el cual a partir de, 19% de la señal U (GB-GY), y 51% de la señal V (GR-GY), se obtiene G 
con fase opuesta (–G). Esta doble selección Cr+Y permitió cubrir los dos sistemas al mismo tiempo, adaptándose el 
limitado ancho de banda que se disponía para la transmisión de la señal.  

  Sistema Número 
de líneas 

Líneas 
visibles Campos/seg Primer 

barrido  

PAL  625  576  50  Campo 
Impar 

NTSC  525  484  59.94  Campo 
Par 
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Compresión de la Señal 
 
La señal de video RGB original contiene el 100% de información y no tiene compresión alguna, dicha cantidad de 
información se representa con tres o cuatro cifras, donde: 4 = 100% de información (sin compresión), 2 = a la señal 
submuesteada al 50%, 1 = es la señal submuesteada a 25%, y 0 = es la supresión de la señal. Según este criterio podemos 
encontrar posibilidades como: RGB32, donde se usa 8 Bits para cada canal, y 8 bits adicionales para la luminancia, esto es 
igual a 4:4:4:4:, RGB24 contiene 8 bit por canal (4:4:4), y RGB16 que es igual a 4:2.2, esta es la señal que se transmitia 
por YUV, separándose la luminancia (Y) de la Crominancia (U+V). En esta, la señal Y se transmitia completa (4), mientras 
que las otras dos señales, se submuestrean a la mitad (2) para ahorrar espacio y ancho de banda. Luego YUV se volvian a 
convertir en RGB en el monitor o televisor, perdiéndose información en mayor medida para B y R, y en menor medida 
para G. asi YUV (4:2:2), contiene toda la información en la Luminancia Y, según la formula descrita, y UV es 
submuestreada ya que el ojo no distinge tanto las diferencias de color.  
 
Con esta reduccion de la calidad en la señal para los componentes menos distingibles al ojo, se podia enviar la señal de 
video a traves no solo de las ondas radioelectricas, sino de diversos aparatos como el BETA y el VHS, usados 
antiguamente, según fuese necesario para su velocidad de transmision. RGB 4:4:4 se usa para señal analógica y RGB 4:2:2 
exclusivamente para señal digital (cámaras digitales). Esta compresión de información se aprovecha en las webcam, para 
enviar muchos cuadros por segundo “fps” a través del puesto USB 1.1 el cual transmite a 12 Mbit/s, o el 2.0 a 480 Mbit/s, 
según el nivel de compresión en las señales digitales, tenemos a su vez diversos formatos: 
 
YUV2 = 04:02:02. Se obtiene la luminosidad de cada píxel y se reduce el muestreo del color a la mitad.  
YUV8 = 04:00:00 Se elimina por completo la información de color dejando tan sólo la luminancia Y. 
YV12 (04:02:00 planar o 04 :01:01) 04:02:00 elimina uno de los valores de color dejando el otro valor en la mitad. 
I420 Planar como sus cifras lo indican equivale a (04:02:00). Estos formatos son idénticos al YV12 con la excepción de 
que los planos U y V están invertidos.  
 
Después de comprender como se comprime la información generada por el CCD de la camara NexImage, a 4:2:2 y luego a 
4:2:0, antes de llegar a la PC, nos lleva a la necesidad de neutralizar esta compresión. Porque la camara esta operando en 
modo video y necesitamos que opere en modo imagen. 
 
El progarama de captura que usaremos, xwAstrocapture, trabaja por defecto con esta camara, en el formato comprimido 
YUV420, en su menú: Options/Settings/Simple fomat encontaremos dos opciones: YUV420 que guardara en FITS solo 
el canal Y sin ningun tipo de compresión (Y:4), y RGB24, que registra las imágenes en color con una compresión de 
(4:2:0). Lo que invierte el componente R de G y B mostrandose dos imágenes superpuestas. 
 
Como nuestras imágenes astronomicas necesitan de toda la información captada por el CCD dentro de la camara, debemos 
deshabilitar esta compresión realizando una modificacion muy sencilla en el programa interno EEPROM del chip 
SAA8116HL que se encuentra dentro de la webcam, que se explica en el trabajo Modoficacion_para Larga Exposicion 
(SC1.5) y Modo RAW de la Camara_NexImage.  
 
De igual manera debemos realizar la modificacion de la camara con un pequeño circuito que elimina la corriente de 
amplificación del CCD durante el tiempo que dura la exposición “Amp-off”, y otra para mantener el potencial energetico 
del sustrato de silicio “CCD Biasing”, para no perder electrones, después las cinco modificaciones que se explican en el 
trabajo mencionado, podemos comenzar un trabajo optimo de astrofotografía. 
 
Las cinco modificaciones necesarias para llevar a la camara a su maximo rendimiento se mencionan a continuación: 
 
 
-Modificación para Larga Exposición 
-Modificación para apagar el Amplificador durante el tiempo que dura la Exposición “Amp-off” 
-Modificación para mantener el potencial positivo del sustrato “CCD Biasing” 
-Modificación para Obtener las imágenes en Bruto “RAW” 
-Incorporación de un Ventilador de 5 Voltios para el Enfriamiento del Circuito  
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Formatos de Imagen 
 
Formato RAW. Es el que proviene en bruto del sensor, no presenta colores sino los niveles de brillo de la matriz bayer. 
Cada marca de cámara tiene una codificación distinta para la extensión del mismo, en las Canon es CRW, la de Nikon es 
NEF, la de Minolta es MRW, la de Olympus es ORW, etc. pero una vez decodificado el archivo, lo que tenemos es una 
imagen CFA con los niveles de brillo de cada píxel del sensor, esta imagen monocroma debemos guardada en un formato 
sin perdida como FITS para reconstruir los colores en el programa Iris, en este se puede escoger el método de 
interpolación. La imagen inferior CFA de la Nebulosa M 42, fue obtenida por el autor usando la NexImage en modo RAW.  
 

 
 

Formato FITS. “ Flexible Image Transport System”.  Este es el formato estándar de la comunidad astronómica, donde la 
información se encuentra en lenguaje binario sin ningun tipo de compresión. Este formato fue desarrollado por la NASA a 
finales de la decada de 1970 para permitir el intercambio de informacion astronómicas entre diferente equipos, y ha 
evolucionado para ajustarse a la data de los nuevos instrumentos astronómicos, los cuales no solo generan imágenes, sino 
espectros, cubos de datos, etc. Este es el formato que utilizaremos para nuestras imágenes. 
 

Desde el inicio las imágenes FITS permitieron un factor escalar simple, para representar el tamaño de los píxeles; pero 
versiones recientes del estándar, permiten simultáneamente junto a este, múltiples sistemas de coordenadas no lineales 
(WCS), representando distorsiones arbitrarias que describen la localización de cada píxel en la imagen. FITS también  
soporta datos tabulados con filas y columnas multidimensionales. Todo 
esto esta especificado en su caracteristica cabecera para texto que puede 
contener varias extensiones para designar los diferentes planos, donde los 
formatos de tablas binarios y en ASCII han sido especificados, de tal 
modo que los datos en cada columna de la tabla pueden estar en un 
formato diferente de los demás datos. En este formato los datos pueden 
diferir en variantes como: Integer “Enteros” o Floating point “punto 
flotante”que se usa para no perder información por redondeo, todo esto es 
especificado en las cabeceras.  
 

La imagen derecha muestra el cuadro del programa PixInsightLE  que nos da a coger como guardar la imagen tratada. 
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La matriz de datos en una imagen FITS puede tener entre 1 y 999 dimensiones, las cuales son indicadas con la palabra 
clave NAXIS.  El alcance de cualquier eje de coordenadas en una matriz de datos FITS, puede sin embargo, consistir en un 
solo elemento. Por lo tanto, un algoritmo diseñado para hacer imágenes en dos dimensiones, será capaz de mostrar una 
amplia FITS de tres o cuatro dimensiones, cuando uno o dos de los ejes constan de un solo píxel. Una matriz 
cuatridimensional de datos NAXIS = 4, podria contener por ejemplo 3 planos de color y 1 de polarimetría en un solo píxel.  
 

BSCALE se usa junto con BZERO cuando los valores de los pixeles de la matriz no son los verdadesros valores fisicos, 
asi se transforman los datos en los valores autenticos, segun: Valor Fisico = BZERO + BSCALE x Array Value. 

 

Información de la cabacera FITS de una imagen RAW 
Camara NexImage obtenida con xwAstrocapture. Los datos 
en azul son agregados en la etapa de proceso. 
 

Format: 640 x 480 formato de la imagen. 
(0,0)-(0,0) - Binning: 1x1. Resolucion del pixel digital con 
respecto al pixel fisico. 
DATE = (of observation): fecha de observación PC. 
TIME = (of observation): hora de observacion PC. 

 
= = = = = = = = FITS header = = = = = = 

 
SIMPLE = T  / indica que esta ajustado a las normas, F no. 
BITPIX = 16 / cantidad de información (bits) por píxel. 
NAXIS = 2 / numero de ejes de datos, para 2 alto y ancho. 
NAXIS1 = 640 / longitud de los datos en el eje horizontal. 
NAXIS2 = 480 / longitud de los datos en el eje vertical. 
NAXIS3 = 3 / aquí se indican tres componentes de color. 
MIPS-HI = 256 
BSCALE = 1.000000E0/ el valor predeteminado es 1,0. 
BZERO = 2.276800E4/ el valor predeteminado es 0,0. 
DATEOBS = “2011-08-05T01:04:22.343” fecha de 
observacion: año-mes-dia-hora-minutos-segundos-miliseg. 
EXPTIME = 60.03200 / tiempo de exposicion en segundos. 
Indica el tiempo de las imágenes individuales, no la del 
producto de la adicion aritmetica en una imagen procesada. 
JD = 2455778.553604 dia juliano. 
 

El programa Iris nos permite la visualizacion de imágenes hasta de 15 
bits (32.768 niveles de brillo), esto es suficiente para mostrar todos los 
niveles luminosos contenidos en una adicion aritmetica de 128 imágenes 
de 8 bits (256 niveles) la profundidad de bits estandar que permiten las 
webcam. Aunque como veremos en este trabajo, el verdadero rango de 
intensidades para esta camara es de (177 niveles), lo que quiere decir 
que podemos adiciones 185 imágenes para llegar a su limite de 
visualizacion. La profundidad de bits de las camaras profesionales es de 
16 bits. Pero podemos reescalar el rango de intensidades de 65.535 
niveles de brillo, a 16 bits a 32767 niveles para poderlo visualizar en 
Iris, esto lo hacemos con en Programa Nebulosity 1.8.0 en Image/Scale 
Intensity. Este programa también es gratuito. 
 

Este es el motivo que en la adicion aritmetica, Iris nos pregunte Normalize if overflow, que traduce normalizar el valor 
dentro de 15 bit si el producto de la adicion de imágenes resultara por encima del umbral de niveles permitido. 
 

Nuestro programa de captura xwAstrocapture almacena en formato FITS sin compresión, pero al recibir la data ya 
comprimida por chip SAA8116HL dentro de la camara NexImage, no podemos disponer de los datos RAW fieles, por eso 
debemos modificar la memoria EEPROM que se encuentra en chip SAA8116HL. Esta modificación es muy sencilla y no 
representa riesgos para la cámara. Para realizarla descargue el programa WcRmac 2.0.85 de Martin Burri , y siga las 
instrucciones del trabajo Modoficación_para Larga Exposicion (SC1.5) y Modo RAW de la Camara_Celestron NexImage.  
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Determinacion de la Eficiencia Quantica IR del Sensor 
 
La fuente Datashell Sony del CCD 098AK, muestra su respuesta solo hasta los 700 nm, pero sabemos que este sensor es la 
version a color del modelo monocromo ICX 098BL ver Modoficacion_NexImage SC1.5 y Modo RAW, y este posee 
sensibilidad hasta mas de 1000 nm, asi que lo que necesitamos es la transmisión de los microfiltros. Sin embargo, sabemos 
que el comportamiento de los sensores, tanto CCD como CMOS, de las DSLR y Webcam son similaes. Sus microfiltros se 
vuelven progresivamente transparentes a partir de los 700 nm, llegando a serlo casi por completo a los 800 nm. Es decir, 
que a estas longitudes de onda el sensor se comporta como monocromo. Esto me llevo a realizar imágenes en la Celestron 
NexImage montada en un telescopio Refractor de 80 mm y 400 mm de distancia focal, usando un filtro Baader IR Cut, 
para aislar el optico, y un Opteka R72, y B + W 093 para aislar el IR a partir de los 700 y 830 nm respectivamente.  

 

 
 
En la imagen inferior izquierda, vemos la respuesta del sensor CMOS de la cámara Canon 350D, a la que se le ha retirado 
el filtro de corte infrarrojo, el mismo se ha iluminado con dos lámparas de halógeno distintas, una de 5000K y otra de 
3200K. La segunda por producir mayor emisión en el espectro IR, aumento la señal registrada por el sensor para los tres 
canales en la region del IR, aunque este aumento fue mayor para el canal B. A la derecha encontramos el mismo 
comportamiento para los tres canales del sensor CCD Kodak KAF 8300EC de la cámara DSLR Olympus E-500. 
 

 
 

En la imagen de la pagina siguiente se muestran dos espectros, el primero es un espectro continuo proyectado sobre el 
sensor de la camara Canon 350D. Se puede ver que a partir de 800 nm, el espectro es prácticamente neutro, la matriz RGB 
al volverse transparentes es incapaz de realizar la separacion de color, el mismo escenario lo vemos con el sensor Sony 
ICX 098BQ de la Phillip TouCamPro en el que Kacper Wierzchos el 20/06/2004, proyecto el espectro de la estrella 
Antares. Esta estrella según su temperatura superficial 3600K (Kaler.2009), tiene un pico de emision a los 805,5 nm, esto 
es el centro del rango que queremos estudiar en nuestro sensor (700 a 1000 nm), asi que esta estrella ilumina con igual 
intensidad los tres canales en esta region del espectro. Lo que vemos, es que a partir de 700 nm sigue dominando el canal 
R, pero a 755 nm comienza a imponerse el canal G, y a apartir de 800 nm es el canal B el que permite el mayor paso de 
luz. Estos datos los he comparado con un estudio de la respuesta de la misma webcam Phillip ToucamPro, realizado por 
Alejandro Sanchez de Miguel quien en el 2004, uso un monocromador y un led IR para realizar las medidas. 
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Los resultados de estas medidas se muestran en la figura inferior izquierda. La curva mostrada en marron, es la emison del 
led IR, y la recta violeta la emisión del monocromador. Vemos que los tres canales llegan a su máxima sensibilidad a los 
800 nm, además tienen caídas bastante paralelas entre ellos a los 1000 nm. En el caso del canal azul, este muestra una 
discordancia con relacion al espectro de Antares, ya que a 800 nm deberia dejar pasar mas luz que R y G. Sin embargo, en 
una comunicación que tuve con el autor, este me expreso que las medidas no fueron absolutamente precisas, pero constatan 
lo que queriamos comprobar, que el CCD 098 AK opera como monocromo entre 750 y 925 nm. La figura derecha muestra 
las respuestas del modelo BQ usado para las medidas, comparado con el modelo AK que posee la webcam NexImage. 
 

 
 

Estos datos corregidos de la EQ del 098BL, arrojaron la respuesta total de nuestro sensor desde los 350 hasta los 1000 nm. 
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Determinación del Balance de Blancos Real y su Ajuste 
 
Conociendo la EQ total del sensor, se realizo la determinación del balance de blancos, para el Optico e IR, montando la 
camara en un Refractor Acromático de 80 mm y f 400 mm, y midiendo el flujo luminoso de dos estrellas que poseen sus 
maximos de emision en el centro de cada region espectral mencionada. En el primer caso RGB Optico, y en el segundo 
caso RGB IR. Esta metodología puede realizarse para otras cámaras CCD a color, en cualquier modelo de telescopio. 
 

Una fuente blanca se supone que tiene la misma intensidad de brillo para todos los colores, y de hecho, es usada para 
calibrar los sistemas forometricos. Sin embargo, como las camaras estan diseñadas para que capten el balance de color 
como lo hace el ojo humano, su ajuste se basa en escenas iluminadas con luz solar. Por esto, la fuente de referencia que 
tomamos como punto cero “0” de color, en el caso del espectro optico, fue precisamente el Sol, y en el caso donde los 
componentes RGB se presentan transparentes por dejar pasar solo el infrarrojo, elegimos otra fuente, ya que una fuente 
blanca o blanco-amarilla como el Sol, no tendria la misma distribución de brillo en el infrarrojo como lo tiene en el optico.  
 

Esto lo podemos ver en la figura inferior, donde el espectro de una fuente absolutamente blanca como la estrella Vega, 
muestra su pico hacia el Azul-Ultravioleta, mientras que el Sol, presenta el mismo brillo para los componentes de color en 
el optico. El centro de la banda cubierta por la matriz RGB cuando se usa el filtro Opteka R72 (que es el filtro que 
usaremos para las imágenes infrarrojas), es 807,372 nm, esto corresponde con el pico de emision de un objeto con una 
temperatura de 3591,9 K, lo que coincide casi exactamente con la temperatura de la estrella Antares 3600 K, con un 
maximo de emision en los 805,55 nm. Pero hay un hecho aun más favorable, y es que su espectro posee una meseta de 
brillo entre los 700 y 1200 nm, esto garantiza la uniformidad de la iluminación de la matriz RGB en esa region espectral. 
 

 

Para determinar el balance en el optico, se hicieron exposiciones de luz solar a traves de una lámina de papel aluminio a la 
que se practico un orificio minimo con la punta de una aguja, esta se coloco sobre el sensor, y alli se proyecto la imagen del 
Sol formada por el telescopio refractor 80 mm. Se capturaron secuencias de imágenes reduciendo la boca del telescopio 
con una tela negra “diafragma” para disminuir el intenso brillo. Luego se descompuso la imagen CFA con el comando 
SPLIT_CFA 1 2 3 4 del programa Iris, en cuatro imágenes aisladas de las cuatro familias de microfiltros, por esto 
presentan la mitad del tamaño del formato del sensor 320 x 240. El orden obtenido de capturar invertidos los ejes Mirror X 
y Y (ver pag 29) fue: 1(R) 2(G1) 3(G2) 4(B). Podemos reconstruir CFA de nuevo con el comando MERGE_CFA 1 2 3 4. 
 

En el caso de la estrella Antares, se centro su imagen en el sensor, y luego se desenfoco para eviar la saturación, esto 
también aumento el muestreo por abarcarse un area de 11289 pixeles. De esta manera se capturo una secuencia con tiempo 
de exposición de 4,3 segundos. Este método es recomendado por Christian Buil para realizar mediciones fotométricas, 
cuando se usan sensores a color y se miden objetos brillantes, los cuales permiten un buen grado de desenfoque.  
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El flujo luminoso del Sol y la estrella Antares, estan mostrados en la imagen inferior, y se midieron para cada componente 
individual en tres capturas diferentes, usando fotometría de apertura en el programa Iris, aplicandose un solo diafragma.  
 

 
 

Los valores de flujo de iluminacion solar para cada componente individual fueron los siguientes: 
 

Canal R G1 G2 B 
Flujo 1 21220 21574 20867 21198 
Flujo 2 21855 22231 21516 21873 
Flujo 3 23957 24324 23614 23973 

 

Las dos familias de microfiltros G, presentan una diferencia del 3,27709  % en sus transmisiones. Lo que se usa para 
aumentar la fidelidad del color, pero al funcionar interpolados, su valor integrado (G I), es el promedio de los dos: G1 y 
G2. Para el primer flujo GI = 21.220,5. Con estos valores R 21220. G I = 21.220,5. B = 21198, se calculo la diferencia de 
flujo entre ellos, teniendo en cuenta, que el canal verde es el que tenemos como la unidad (G  = 1000). Según la relación: 
 

1000 / (Flujo Luminoso del Canal GI) x Flujo Luminoso R = Flujo del Canal R con Respecto a G1, Luego:  
 

1000 / (Flujo Luminoso del Canal GI) x Flujo Luminoso B = Flujo del Canal B con Respecto a G2. Lo que produjo: 
 

Baader IR Cut R (G Integral) B 
Flujo con respecto a G a 10º del Horizonte 1038 1000 603,73 

Flujo con respecto a G a 42,5º del Horizonte 999,4660 1000 999,7134 
 

Este calculó se repitio para cuatro imágenes de lassecuencia y se promediaron los tres resultados de cada canal R y B, y 
luego con estos valores, se calculo el déficit de los canales R y B con respecto a (G Integral = 1000), según lo siguiente: 
 

Si a 10º la transmisión del verde integral (G I), es la unidad 1.000, y R es 1038, este ulttimo tiene un excedente de 38, este 
excedente se lo restamos a la unidad: 1000 - 38 = 965. El flujo del canal B fue 603,73, es decir que tiene un déficit de: 
1000 - 603,73 = 391,038, asi que para llegar a los 1000 de la unidad (G Integral), debemos agregar este valor a la unidad. 
Esto es 391,038 + 1000 = 1391,038. Esto se hace porque independientemente del balance que tenga la imagen, el programa 
Iris la asume como, R = 1000, G = 1000, B = 1000, y las correcciones debemos realizarlas sobre la base de 1000. Para el 
filtro IR y la estrella Antares, se realizo el mismo procedimiento, los valores de flujo se muestran en la siguiente tabla: 
 

Canal R G1 G2 B 
Flujo 1 82879 83539 82215 82863 
Flujo 2 79419 80032 78813 79430 
Flujo 3 61932 62545 61312 61937 

 

En esta ultima medida los microfiltros G1 y G2 tinen una diferencia del 1,585 %, y R de B 0,0193 %, la diferencia entre GI 
y R es de solo el 0,002 %, mientras que la diferencia entre GI y B es de solo el 0,0168 %. En otras palabras, las imágenes  



 22 

capturadas con la camara y el filtro IR, no necesitan ajuste de balance y se procesa como fue entregada por el sensor.  
 

Cuando abrimos la herramienta RGB balance… 
del menú Digital photo de Iris, se muestra por 
defecto, para cualquier imagen a color, los 
valores R: 1.000, G: 1.000, B: 1.000, si lo 
aplicamos, no ocurrirá nada, asi que para 
imágenes IR lo dejaremos asi, pero para las 
opticas introducimos los coeficiente de 
correccion calculados, mostrados en la tabla. 

 

En las primeras dos imágenes 
inferiores, podemos ver la diferencia 
en el aspecto de la nebulosa M8. A la 
imagen de la izquierda no se la aplico 
el balance de blancos, y se muestra 
como la capturo el sensor, la de la 
derecha fue corregida con los 

coeficientes calculados. Se puede apreciar un aumento considerable en el color azul, lo que equilibra la emision del Hb y 
OIII de este objeto, podemos ver que si no corregimos esto, los colores de la imagen se presentaran desvirtuados. 
 

 
 

Las imágenes inferiores de M42 son IR, a la derecha RGB y a la izquierda con la permutacion BGR, esto se aplica porque 
en el IR el componente R recoje mas luz entre 700 y 800 nm que G y B, asi que R captura mas luz hacia el lado del optico, 
y esto se representa con el color azul. En la region espectral comprendida entre los 800 y hasta los 1100 nm, los canales G 
y B registran mas luz que R., esta region espectral por estar más alejada del optico debe representarse con el color rojo. 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 

Filtro y Coeficiente 
 

R 
 

 

G Integral 
 

B 

Baader IR Cut 1035 1000 608,962 
Coeficiente de Corrección a 10º 965 1000 1391,038 

Opteka R72 1000,024 1000 999,831 
Coeficiente de Corrección No aplica No aplica No aplica 
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El Balance Optico-IR 
 

En la imagen izquierda vemos de nuevo 
el espectro de la estrella Antares tomado 
por Kacper Wierzchos. Los perfiles 
violeta y azul, son el espectro de 
referencia de la estrella y el espectro 
captado por la webcam respectivamente. 
La diferencia en la sensibilidad se ve 
reflejada en este último perfil. La 
intensidad para esta, en el pico del canal 
G optico (535 nm), es del 80 %, mientras 

que la emision de la estrella en esa misma longitud de onda vista en el espectro de referencia, presenta una emision de solo 
el 45 % en realcion a su maximo en el IR. La camara, por su parte, en el canal G IR 800 nm, es sensible solo al 52,5 % de 
lo que fue en el optico. Sabiendo esto tomamos el 80 % de intensidad del canal G optico, como 100 % de la señal que capto 
la cámara, porque en esa es la longitud de onda coincide con el pico de transmisión de los microfiltros verdes. Ahora, el 
valor de intensidad de 89,5 % de la estrella a 800 nm, por ser mayor, lo dividimos entre el % de emision en el óptico, y 
tendremos cuantas veces es Antares mas brillante a 800 nm, que a 535 nm: 89,5/45 = 1,988.  
 
Luego realizamos la operación inversa con la cámara, ya que esta tiene por el contrario mayor transmisión en el óptico,  
100/80 = 1,25, este valor lo multiplicamos por 45, que es el valor de intensidad del espectro para el canal G en el optico 
(538 nm), y asi tendremos el valor de la intensidad de la cámara ajustado al valor de intensidad del espectro, esto es: 
1,25*45 = 65,625, ahora podemos corregir directamente el déficit de intensidad del espectro sobre la sensibilidad de la 
cámara, el 1,988 % de 100 es 198,8, así que este valor lo dividimos entre este porcentaje que capturo la cámara en 800 nm 
con respecto al 100% a 535 nm, 198,8/65,626 = 3,0293. Esto esta en muy buena concordancia con el valor de las curvas de 
EQ total calculada del sensor p 19, donde para G optico, el valor es 98,5 % y para G IR de 28,1436, 98,5/28,1436 = 3,499. 
 
Las imagenes inferiores de M42, fueron obtenidas con un telescopio 
reflector de  8”, a la izquierda el componente R optico de adicionar 8 
imágenes de 30 seg + 5 de 20 seg = 340 seg de exposición total. En el 
centro la imagen IR mostrada en la pagina anterior de 660 seg, pero al ser 
el sensor 3,19 veces menos sensible al IR que al Optico, estos 660 
segundos equivalen a un flujo de 660/3,19 = 206,9 seg. Luego fue 
convertida a monocroma 16 bits adicionandose sus tres componentes (ver 
pag 70), lo que equivale a 3,03 veces este flujo. Entonces 206,9 seg x 3,03 
= 626,9 seg, y este valor entre el tiempo de exposición de la imagen optica 
340 seg, es 626,9 / 340 = IR 1,8438. Es decir que en proporciones reales 
esta imagen IR posee 1,8438 veces el flujo luminoso por unidad de tiempo 
que cualquiera de los componentes RGB opticos.  
 

Luego se le asigno el color azul a la imagen R optica, mientras que la 
imagen IR se muestra en verde y rojo lo que duplica su valor 1,8438 * 2 = 3,6876.  El resultado es la imagen derecha, 
donde los detalles R+G = Naranja, representan lo que capto la imagen IR, y los detalles azules representan lo que capto el 
componente R de la imagen optica, es decir el Ha, SII y NII, que son los contribuyentes casi exclusivos para este canal. 
 

 
 

Conociendo esta relacion debemos planificar los tiempos de exposición para el balance de las composiciones Opticas - IR. 
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La Planificación de la Captura de Imágenes 
 

Una vez que sabemos el campo que 
abarca nuestro sensor para los 
telescopios que usamos “pag 7”, 
insertamos estos valores en el 
Programa Cartas Du Ciel a traves 
de las casillas Eyepiece y CCD 
Field del cuadro Eyepiece del menú 
Preferences. Podemos también 
configurar el campo del buscador, 
de manera que podamos escoger 
caminos a través de las estrellas 
para llegar al objeto a fotografiar.  
 
Abajo la constelación de Orion, de 
afuera hacia adentro: campo del 
buscador 7,5º, campo de la 
NexImage y telescopio de 80 mm f 
400 mm, campo del ocular 
reticulado 22,5´, campo NexImage 
telescopio 8” f 1000 mm, el mismo 
telescopio + barlow 2 X f  2000 mm 
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Alineación y Enfoque 
 

Si no temos a la vista a la estrella polar, alineamos la 
montura usando un ocular reticulado, es posible 
construirse uno como el mostrado en la imagen. 
Después de orientar la montura hacia el norte, 
buscamos una estrella situada en el ecuador celeste y 
la ubicamos dentro del campo del ocular, y con el 
motor apagado dejamos que se desplace debido al 
movimiento de rotación de la tierra, ahora 
orientamos los hilos del retículo para que el 
desplazamiento de la estrella sea paralelo a estos.  
 

Después de que han sido orientados perfectamente los hilos, 
dejamos que la estrella se desplace de un extremo del campo del 
ocular al otro extremo y ponemos en movimiento el seguimiento 
del motor en una velocidad superior a 1x, la estrella debe transitar 
de igual manera paralela a los hilos en la otra dirección, si se sale 
del eje vamos corrigiendo orientando la montura muy levemente 
hasta conseguir el efecto deseado.  
 

La Máscara de Bahtinov mostrada abajo, es una máscara de 
difracción desarrollada por el aficionado Ruso Pavel Bahtinov. 
Facilita mucho el enfoque debido a que genera nítidos picos de 
difracción cuya posición indica claramente el estado del enfoque. 
 

Como tiene un alto porcentaje de apertura, se puede usar hasta en telescopios 
que no son muy luminosos. El diseño óptimo de las aberturas depende de las 
características del telescopio en que se va a usar. Se puede hacer una plantilla 
a nuestra medida en http://astrojargon.net/MaskGenerator.aspx. A diferencia 
de la máscara de Hatmann, es fácil saber de qué lado del foco se está, pues el 
pico central pasa de un lado a otro de la cruz, y debe estar en el centro. 

¡Error!  
 
 
 
 
 
 
 
 
El correcto enfoque es crucial para la obtención de tomas de calidad, si la 
imagen no está bien enfocada todo el esfuerzo que pongamos a 
continuación sobre la toma será en vano. Ningún truco de software nos 
permitirá rescatar una toma desenfocada. Es preciso desechar las tomas de 
mal guiado o desenfocadas porque desmejoran la resolución de la imagen 
final. Estamos hablando en milésimas de mm! La zona crítica de foco 
(CFZ) depende únicamente de la razón focal 
(RF): para un telescopio con una razon de f/10 
es => 220 micras, y para cualquier sistema f/5 
=>  55 micras!, así que el ajuste mínimo en el 
enfoque debe ser inferior a la CFZ! 
 

Además de esto, el foco varia a lo largo de la noche debido a los cambios de temperatura, incluso las 
diferentes tomas de una misma secuencia podrían mostrar diferentes enfoques, por esto debemos verificar el foco 
constantemente. Más adelante veremos que en telescopios refractores el foco no coincide entre las imágenes en el 
infrarrojo fotográfico, y el optico. Para visualizar bien el enfoque buscamos una estrella brillantes y enfocamos las líneas 
de difracción generadas por el espejo primario lo mas delgadas posibles o por la mascara de Bahtinov usando Zoom en 5x 
con el motor de seguimiento encendido. 
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Configuración y Captura en xwAstrocapture v1.7-2 
 

Cuando uso la cámara Celestron NexImage modificada para larga exposición, realizo la captura desde este programa. 
Antes de instalarlo en nuestra PC usando Window XP, debemos instalar primero el componente: vcredist_x86, y luego 
instalamos el programa.  
 

Para activar el funcionamiento de las modificaciones electronicas de larga exposición, Amp-off y Biassing, debemos 
configurar el puerto con el que va a ser controlada la camara. En este caso el puerto será el paralelo LPT. Si por algún 
motivo este puerto no esta activado, debemos activarlo desde el BIOS (F8 o F10 al encender el PC) en Configuración de 
Sistema/Configuración del Dispositivo/Modo puerto paralelo EPC. Para elegirlo abrimos el programa xwAstrocapture 
y en el menú Options/Settings… abrimos el cuadro Settings, alli escogemos la pestaña LE Control Port , y elegimos 
LPT1, o de tener varios puertos LPT2, LPT3, etc. escojemos el que vayamos a utilizar. Los Pines de las casillas Port pins 
ya esta configurados por defecto en el orden correcto. Ahora nos vamos a la pestaña Video Capture y en el campo 
Capture fólder vamos a escoger el directorio donde queremos que se guarden las capturas y colocamos OK. Yo he creado 
una carpeta de nombre OBSERVATORIO , que contiene dos carpetas con los nombres: SALA DE CAPTURA  y SALA 
DE PROCESO, la primera es a donde llegan las imágenes capturas por la camara en carpetas de archivos FITS, y la 
segunda donde guardo las carpetas de las capturas en una carpeta general con la fecha de la noche que se realizaron para su 
posterior tratamiento, de este modo no se mezclan carpetas con imágenes de diferentes noches en la sala de captura.  
 

 
 

En el menú Camera/Connect iniciamos el funcionamiento de 
la cámara, el cuadro Camera choser nos muestra la 
codificación de la información proveniente del CCD, la opción 
por defecto para esta cámara es de 640 x 480 (I420), si 
colocamos RGB el programa nos muestra un Error , en otras 
cámaras es lo contrario. Después de clickear OK veremos en  
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tiempo real el campo registrado por la cámara. En este momento nos iremos al menú Options/Settings para terminar de 
configurar los demas parámetros. En el campo Sample format, se nos muestra la profundidad de bits, nosotros 
escojeremos YUV420 que es para captura de imagenes monocromas, o para separar la luminancia en las camaras sin 
modificacion, como nuestra camara ha sido modificada a modo RAW, lo que veremos en una imagen B/N con rastros de la 
estructura CFA, donde se muestran solo los niveles de brillo, pues la reconstrucción de los colores fue suprimida y la 
realizaremos en medio del tratamiento a traves del progarama Iris. Container file format , nos muestra tres opciones para 
guardar estas imágenes: AVI, ZIP-FITS y FOLDER FITS, este último es el que usaremos para imágenes de cielo 
profundo, con esta opcion se creara una carpeta diferente en cada captura, con las imágenes FITS de esa secuencia. 
Frame# front nos indica en tiempo real en el monitor el numero de imagen en curso de la  captura que estamos realizando,  

podemos cambiar el tamaño de los números o 
desactivarla. In-frame timestamp nos deja 
registrada la fecha y hora sobre cada imagen, 
pero debemos desactivar esta opción, ya que 
en la cabecera Fits ya se indica este 
parámetro.  
 

Cuando se tiene centrado un objeto con el 
buscador, y con el telescopio guía, se realizan 
exposiciones de prueba, por ejemplo de 30s. 
Los que usan DSLR en esta exposición de 
prueba, ajustan la ganancia a ISO 3200, 
nosotros también colocaremos la ganancia en 
un valor alto, para poner de manifiesto los 
objetos más débiles, y proceder a encuadrar 
el objeto. Cuando hemos alcanzado un buen 
encuadre, es recomendable realizar una  
 

captura de pantalla, y guardarla para usarla como referencia el próximo día 
que volvamos a fotografiar ese objeto. Al activar el modo larga exposición, 
se muestra el objeto fotografiado después de cada integración, pero las 
tomas no se almacenan en la PC hasta que se presione Capture.  Cuando 
detenemos la captura en Stop, la imagen en curso no se guarda y las 
exposiciones seran solo visualizadas. 
 

La opción Exposure Meter 
nos indica el tiempo de 
exposición adecuado, esta 
la activamos en la casilla 
Enable, y la ajustamos al 
maximo valor de “10”.  
 
Allí visualizamos un 
histograma en tiempo real, 
donde los picos verticales 
nos muestran la cantidad de 
píxeles que tenemos en 
cada nivel de brillo, dichos 
niveles estan representados 
a lo largo del eje horizontal. 
 

En la parte inferior derecha de la ventana del programa se nos muestran dos cifras, la primera es el tiempo de exposición 
total de la secuencia en curso, tomando en cuenta las imágenes ya guardadas, y la segunda cifra es el número de la imagen 
en proceso de captura para esa secuencia.  
 

Es importante saber que en este programa, las imágenes son guardadas en formato con extensión FITS y no FIT, esto tiene 
la consecuencia de que no se pueden importar a traves de los comandos en Iris, ya que Iris Importa a traves de comandos 
solo imágenes con extensión FIT, esto no es un factor que represente problemas, porque debemos abrir cada imagen de la 
captura desde File/Load para constatar el seguimiento y la calidad de cada cuadro, en este paso guardaremos cada archivo 
con numeros ascendentes, no es necesario colocar la extensión .FIT porque Iris guarda por defecto con esta extensión. 



 28 

La profundidada de bits en que guarda este programa es de 8 BIT asi la cabecera muestre que son 16, y es porque es la 
profundidad entregada por la webcam al programa independientemente si se captura RGB 8 bit por canal o YUV 8 bit B/N. 
 

En el menú Camera/Driver Dialogs/Source, podemos ajustar los parámetros de la cámara, cuando realizamos larga 
exposición debemos colocar la Velocidad de cuadros en 1/5 sec, y la Ganancia la llevamos al extremo izquierdo para no 
amplificar la verdadera señal captada por el sensor, ESTOS DOS PARAMETROS LOS DEBEMOS AJUSTAR AL 
ABRIR EL PROGRAMA YA QUE REGRESAN A LOS VALORES POR DEFECTO CUANDO CERRAMOS EL 
MISMO. El parámetro Gamma debe moverse también hacia el extremo izquierdo. Si nuestra camara esta modificada a 
modo RAW B/N debemos clickear la opción Fabrica/Restaurar la primera vez que capturemos después de la 
modificación. El Balance de Blancos quedara entonces en Congelar y no en Automatico, ya que asi se recibe la señal en 
bruto de la camara, como se explico en el apartado Balance de Blancos y la Saturación. Zoom nos permite enfocar la 
imagen usando 5.000 X, este aumento saca de campo al objeto, pero con la barra horizontal y vertical lo volvemos a centrar 
 

 
 

Dependiendo de la orientación de la camara en el telescopio, la imágenes podrian capturarse invertidas. Si queremos 
corregir una imagen individual lo hacemos desde el menu Geometry/Flip/Horizontal, Vertical, o Ambos, según sea el 
caso y la guardamos. Si se trata de una secuencia completa de imágenes, usamos el comando MIRROR2, y según como 
necesitemos invertir dicha secuencia, agregaremos X2 o Y2. MIRRORY2 , es para invertirlas en vertical, y MIRRORX2 , 
para invertirlas en horizontal, para invertirlas en ambos ejes usamos MIRRORXY2.   

Para realizar esta operación en una secuencia abrimos la ventana de comandos : y tecleamos el comando [nombre 
común para la secuencia de imágenes] [nombre común para las imágenes corregidas] [cantidad de imágenes]. En nuestro 
ejemplo vamos a invertir el eje horizontal de una secuencia de 28 imágenes: >MIRRORX2 M8 M8INVERT 28 , la nueva 
secuencia tendrá como nombre común M8INVERT, (M8INVERT1, M8INVERT2, M8INVERT3. etc).  
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Ajustes para la Adquisición CFA  
 

Al tener funcionando nuestra camara modificada para adquisición en modo RAW, la posibilidad de profundidad de bits 
correcta es YUV420, que equivale a un solo plano. En ese plano esta toda la información de la matriz RGB, pero para 
poder aprovechar dicha información, debemos ajustar la captura para poder tratar las imágenes adecuadamente. 
 
Cuando usamos la camara en modo RAW nos ahorramos problemas como: el componente R invertido con respecto a G y 
B, la degradación en las imágenes al ser comprimidas por la cámara a RGB 4:2:0, y la reconstrucción interna de los 
componentes RGB, que mezcla los valores de píxeles calientes con los de píxeles que operan normalmente, haciendose 
estos mas grandes. Esto lo muestran las imágenes inferiores. Arriba: píxeles calientes de una imagen CFA con exposición 
de 10 seg. Abajo: las mismas zonas, donde sin eliminar los píxeles calientes, reconstruimos los colores desde Iris. Para la 
captura se uso la Ganancia en el mínimo, Brillo en 50%, Eliminación de Ruido 0 y Nitidez 0, usando el sensor CCD ICX 
098AK en modo RAW B/N, se ampliaron 8 X, para mostrar como el valor de los píxeles adyacentes a los píxeles calientes, 
se ven afectados debido al proceso de interpolación. Esta es una de las finalidades del modo RAW, que el chip 
SAA8116HL no reconstruya los colores dentro de la cámara, para aplicarle el pre-tratameiento antes de la interpolación. 

 
Lo primero a tener en cuenta, es la orientación de los 
píxeles 1 y 2 del sensor: GB (esquina A) de la imagen 
derecha, con respecto a esa misma esquina en la ventana 
de captura. Si la cámara se encuentra como en la imagen 
izquierda, la posición de estos dos píxeles coincidirán en 
ambas, pero las imágenes terrestres se mostraran invertidas 
en X y Y. Si configuramos en xwAstrocapture en el menú 
Camera/Driver Dialogs/Source/Propiedades, la opción 
Imagen espejo X, quedaran los píxeles RG (esquina D) 
como los píxeles 1 y 2 en la esquina superior izquierda en 
la captura, pero la imagen seguirá invertida en eje Y, si 
configuramos solo Imagen espejo Y quedaran los píxeles  

BG (esquina B) como primeros píxeles, y si escogemos Imagen espejo X y Y, quedaran GR como píxeles 1 y 2 (esquina 
C). Es decir, que disponemos de las cuatro posibilidades en que puede comenzar una matriz CFA (Imagen inferior). El 
programa Iris  ofrece tres algoritmos de interpolación para la reconstrucción de color CFA - RGB. Pero con la cámara en la 
posición mostrada, la reconstrucción solo es aplicable para RG, BG y GR, según el modelo de cámara que se escoja de la 
lista preestablecida. Con la Nikon (D2X) se reconstruye en orden RG, con la Nikon (D1) BG, y con la Nikon (D2H) GR.  
 

Con la cámara invertida no se puede reconstruir GR, pero si GB 
usando Nikon (D2H). Yo con la cámara 
al derecho o al revés, uso Imagen 
mirror X y Y, y reconstruyo con la 
Nikon (D2H) y el algoritmo Gradient. 
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Para escoger el modelo de cámara y el algoritmo, abrimos el icono  en la barra de herramientas, y se abrirá el cuadro de 
dialogo Camera settings (imagen inferior izquierda). En el campo Digital camera / Model elegimos el modelo de cámara,   

y en la casilla RAW interpolation method, se nos muestran los tres 
algoritmos para reconstruir CFA a RGB “imagen de color verdadero”. El 
resultado será una imagen donde cada color contendrá 16 bits (48 bits de 
información por píxel). La interpolación Linear es la más rápida, y es la 
que usa por defecto el chip SAA8116 de la NexImage, pero al promediar 
los valores desaparecen los pequeños detalles. El método Median 
preserva mejor los detalles, pero aplica un filtro que degrada en forma 
significativa la estructura normal de las estrellas en las imágenes de cielo 
profundo (Perfil de Gauss). Esta opción no se recomienda para las 
imágenes estelares. El método Gradient conserva mejor los detalles de la 
escena original. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

El tiempo de cálculo para este algoritmo es largo para sensores de varios megapixel, pero es el método que conserva mejor 
los detalles, aunque en las imágenes de cielo profundo las estrellas no están libres de artefactos de luz. En las seis imágenes 
superiores, se muestra la capa azul B y la capa verde G, comparando los tres diferentes métodos de interpolación de color. 
El ejemplo se hizo con una imagen, obtenida usando una cámara Canon EOS 10D montada en un Takahashi FSQ-106. 
Cada sub-imagen ha sido ampliada 2 X. En la capa verde, las diferencias son menos visibles debido que el mejor muestreo 
permite una mejor reconstrucción de color (esta imagen comparativa fue tomada de la pagina de Iris de Christian Buil). 
 

La casilla Apply que se encuentra en el campo White balance, debemos dejarla desactivada. Ya que el balance en los 
colores causada por la desigual transmisión de los diferentes microfiltros que forman la matriz bayer, lo realizaremos 
posteriormente desde el menú Digital photo/RGB balance…  
 

El motivo de haber escogido la opción modo RAW B/N en la modificación de la EEPROM, radica en que: el MODO 
RAW COLOR, a pesar de que la camara entrega la señal en bruto, aplica un coeficiente de ganancia a cada canal, el cual  
ajusta la desigual transmisión de los 
microfiltros. En el caso de nuestras 
imágenes, la luz no solo atraviesa la 
matriz del sensor, sino que es reflejada 
por el espejo del telescopio o atraviesa 
una masa de vidrio en los refractores, 
ademas de esto atraviesa algun filtro, 
asi como diferentes masas de aire, 
según la altura de nuestro lugar de 
observación. Esto altera la cantidad 
real de luz que llega a cada 
componente de color. Por eso para 
realizar el balance correcto tomamos 
en cuenta la EQ de los componentes 
RGB optico e IR, los cuales hemos 
determinado en las (pag 18 - 23). 
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Ruido de Lectura 
 
El problema del ruido de lectura “Ron”, es que 
no es igual para las distintas tomas. Este se 
encuentra en la imagen Offset o Bias, que es una 
corriente Pedestal que genera el CCD al estar 
encendido. La imagen derecha es una toma Bias 

s    “offset”, en la cámara Celestron NexImage, 
para visualizarla movemos a la izquierda el 
deslizador superior de la herramienta Threshold. 
Si seleccionamos un cuadro y pinchamos dentro 
con el botón derecho del raton la opción 
Statistics, podremos ver sus valores Max y Min,  
esto nos dice que tanta es la señal en el “offset” 
Si el “Ron” es alto en realion al bias, debemos 
promediar un número considerable de bias para 
restarselo a las imagenes, cuando es menor a 
0,006 % de la capacidad electrónica, bastará con 
promediar unos 10 bias. Lo más recomendable es 
obtener las capturas con el mayor tiempo de 
exposición que nos permita el objeto que 
capturamos antes de llegar al nivel de saturación, 
de esta manera el “Ron” y el “Bias” seran muy 
bajos en relación a la señal del objeto en estudio. 
 

La relación de % entre “Ron y el rango dinamico”, lo obtenemos de dividir el rango dinamico entre 100 (en nuestro caso 
177 ADUs) 177 ADU/100 = 1,77 (ADU), que es el l % de 177. Pero nuestro valor bias es de 1.0 (ADU) ¿cuanto representa 
este valor en % para 177?. 1/1,77 (ADU) = 0,564972 %, la recomendación hecha mas arriba, era 10 imágenes para un 
ruido del 0,006 %, así que 0,564972/0,006 = 94,1619, el bias en esta cámara es 94 veces mayor que lo recomendado, así 
que deberiamos aumentar la cantidad de imágenes “offset” en un factor de 94 para realizar el bias promedio, esto es 10 x 
65,1 = 941,619 imágenes promediadas para el Bias maestro. Pero el Ron es una minuscula parte del Bias, y en la camara 
NexImage el ruido es tan uniforme que podemos realizar un bias maestro y guardarlo para usarlo siempre. 
 

Para  la captura de una  secuencia  de  “bias” debemos  mantener  la  ganancia  igual  que  la que tenia  nuestra secuencia de  
imágenes, entonces tapamos el telescopio y llevamos el tiempo de exposición 
al minimo. Con esto, lo único que registraremos es el “offset” del sistema, para 
esto desactivamos la larga exposición y debemos irnos al menu 
Camera/Driver Dialogs/Source de xwAstrocapture y abriremos el cuadro de 
Propiedades de la camara, en este debemos configurar 5 f/s en Velocidad de 
cuadros por segundo, si colocamos menos se comprime la información de las 
imágenes degradandose las mismas. Sin embargo, 1/5 de segundo registrara 
todavía algo de señal, entonces disminuimos mas el tiempo de exposición 
usando la velocidad del obturador en 1/500 o 1/1000 (imagen izquierda), de 
este modo tenemos una exposición ultra corta sin compresión de las imágenes. 
 

El parámetro Gamma 
que viene por defecto 
en 67, debemos 
mantenerlo siempre en 
en 0 tanto desde la 
pestaña Propiedades 
como desde el menú 
Camera/Driver 
Dialogs/Source, de 
otro modo solo se 
aumentaría el Ron en 
el offset (imagenes 
izquierdas vistas en 6).  
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En teoria, la cantidad de fotones que llega al CCD en una toma de 10 minutos, va a ser igual que si capturamos 600 tomas 
de 1 segundo, pero en la práctica, a este valor se le suma el ruido de lectura, así que 600 tomas de un segundo, lleva 
también sumado 600 veces el ruido de lectura. Cuando realizamos tomas con tiempos muy cortos, el valor del ruido puede 
ser cercano al valor de la señal (imagen), y si se suman muchas tomas cortas se desvirtuaria la imagen. Si este es el caso, 
como por ejemplo en tomas de asteroides o cometas cercanos, que nos obligan a realizar tomas cortas debido a su rápido 
movimiento aparente, lo mejor es acumular muchas tomas, al alinearlas hacemos coincidir los píxeles que contribuyen a 
formar la imagen (señal), y de ese modo la imagen se va haciendo cada vez más nítida, mientras que la acumulación del 
ruido es mucho más lenta por no coincidir este en el mismo sitio, con esto se acentúa la calidad de la imagen notablemente. 
Sin embargo una toma de larga exposición siempre será mejor que sumar tomas de corta exposición, porque el ruido 
presente corresponde solo a esa única imagen. La corriente oscura (Dark) por el contrario, si se puede restar 
completamente. 
 

En el caso de planetas, estrellas y cúmulos brillantes, donde la señal esta muy por encima del ruido de lectura, la adición de 
imágenes con exposiciones muy cortas, favorece a reducir el efecto de la turbulencia atmorferica, ya que no es igual tomar 
una exposición de 2 seg, que cuatro tomas de 1/2 seg, porque aunque la cantidad de luz del conjunto de cuatro tomas de 1/2 
seg, sea idéntica a la de 2 seg, la Turbulencia Media Final es equivalente a la de una exposición de 1/2 seg, con lo que 
aumenta la resolución si la comparamos con la suma de imágenes con tiempos mas prolongados. Con tomas aún más cortas 
es posible llegar cerca de la resolución teórica del telescopio si la focal es lo suficientemente larga y el tratamiento digital 
apropiado. En el caso de las CCD de formato pequeño, su corto tiempo de lectura permite capturar imágenes sin que se vea 
casi la turbulencia atmosférica, si las comparamos de CCDs de formatos mayores, donde además, por su mayor cantidad de 
píxeles, el ruido de lectura es mayor porque la cantidad de cargas trasportadas por los registros también es mayor, y mayor 
el recorrido. En la table inferior vemos las especificaciones de SONY para el  Bias y Dark del CCD ICX098AK . 
 

Temperatura 25ºC SONY ICX098AK 
Señal de Saturación 500 mV 
Corriente Oscura 4 mV 

Corriente Oscura Shading 1 mV 
 

Como realizar un Offset o Bias maestro  
 

Para que el programa Iris pueda cargar las imágenes, este debe 
configurarse en File/Settings… y colocar la carpeta donde tenemos las 
imágenes en Workin path , en esta misma carpeta se guardaran los 
resultados. Alli también le vamos a dar el formato en que están las 
imágenes (normalmente FIT), las imágenes de la secuencia deben tener 
un nombre común con una numeración ascendente: Bias_001, 
Bias_002, Bias_003… Luego en el menú Prossessing/Make an offset 

colocamos en la casilla Generis name: el nombre común de las imágenes, sin colocar la cifra cambiante, es decir 
(Bias_00), en la casilla Number: ponemos la cantidad de imágenes offset que vamos a promediar. Al clickear Ok, se 
promedian automáticamente las imágenes. A esta imagen resultante la guardamos como bias_maestro. Si la imagen es 
totalmente oscura podemos darle un vistazo con la herramienta threshold, esto no modifica la imagen original, solo nos 
ayuda a visualizarla. xwAstrocapture guarda en FITS y no FIT, asi que debemos abrir una por una en Iris y guardarlas. 
 

Podemos saber cuantas imágenes tenemos, abriendo 

el icono de comandos  y escribiendo el comando 
NUMBER seguido del nombre común de las 
imágenes (sin colocar el numero ascendente), al 
presionar Enter, se abrirá la ventana Output , 
indicándonos el numero de imágenes y el día, mes y 
año de la captura de la primera imagen de la 
secuencia (ver imágenes izquierdas). Si queremos 
saber la hora y otros detalles de la imagen, abrimos 
la opción File/Image info… la hora aparece con en 
el titulo UT-START=.  
 

Dentro de la ventana de comandos podemos copiar, 
cortar, pegar y editar los mismos, cuando 
necesitamos usarlos muchas veces.  
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Corriente Oscura (Dark) 
 

El ruido de Corriente de Oscuridad o Dark, habíamos dicho que era el producto de la agitación térmica de los electrones 
en la red cristalina del sustrato de silicio, el cual compone la matriz de los píxeles, y se duplica cuando duplicamos el 
tiempo de exposición. Este ruido lo vamos a eliminar, realizando una serie de tomas con el mismo tiempo de exposición 
que la imagen, pero con el telescopio tapado para que no entre luz, luego restamos estas tomas oscuras a las imágenes. Si 
nuestra cámara posee control de temperatura, realizaremos el dark con la misma temperatura que las imágenes, de manera 
que si mantenemos la cámara a la misma temperatura durante toda la noche, podemos utilizar los mismos darks.  
 
La mayor precisión se obtiene realizando un dark maestro, que es el producto de promediar varios dark. Se realiza un dark 
maestro para cada temperatura y tiempo de exposición que vayamos a utilizar para nuestras imágenes. El promedio de 30 
darks con exclusión sigma (Sigma Average) contribuiría con menos del 1% de ruido de corriente oscura al ruido total de la 
imagen. En los dark también esta presente el BIAS, por este motivo también tenemos que sustraer el buias del dark. Las 
técnicas basadas en aumentar el tiempo de exposición para enterrar el ruido de lectura, no es adecuada en Webacam 
Modificadas para larga exposición si a estas no se le realizo la modificacion de (Amp-off, Biasing, y un ventilador para 
enfriarla),  dado que la corriente oscura aumenta de forma notable en las exposiciones prolongadas. En estos casos es 
recomendable limitar la duración de las subexposiciones y combinar un número muy grande de estas, especialmente 
cuando la temperatura ambiente es alta, de esta forma se reduce el ruido por combinación. Debemos también tomar mayor 
cantidad de darks para limitar más el ruido que añaden durante la reducción de los datos.  

 
El Dithering (agitar) es una técnica que consiste en desplazar el sensor unos pocos píxeles en cada toma, de forma que la 
señal se capte en diferentes áreas. Si hacemos seguimiento con telescopio guía y ocular reticulado este pequeño 
desplazamiento entre cada imagen ocurrirá de manera natural (Jittering).  Esta es una forma muy eficiente de aumentar la 
relación señal-ruido al combinan las imágenes obtenidas con algoritmos de exclusión (Sigma Average). De hecho es el 
método más eficiente que hay para reducir el ruido no aleatorio producido por píxeles fríos y calientes y por la diferencias 
de eficiencia cuántica y/o sensibilidad, entre los diferente fotositos del sensor, este metodo es explicado en la pag 39.  

 
Como Realizar y Optimizar un Cuadro Oscuro Maestro 

 
Los darks maestros los realizamos en el menú: Prossessing/Make a dark, del 
programa Iris, en la casilla Generic name: se introduce de igual manera el 
nombre común de los dark a promediar sin colocar la cifra cambiante, en la 
casilla Offset image: copiamos y pegamos el nombre del offset maestro, y en 
Number: la cantidad de darks que vamos a promediar y seleccionamos el 
método Median, que es la mejor manera para rechazar artefactos como los 
rayos cósmicos. Luego guardamos el Dark Maestro. Para optimizar los 
valores de los pixeles calientes entre nuestro dark master y una imagen 
individual de la secuencia, debemos realizar la siguiente correccion. 

 
Para que una imágen se corresponda perfectamente con el 
Dark Maestro, debemos encontrar el coeficiente entre los 
píxeles calientes en el Dark Maestro y los píxeles 
calientes en la imágen a corregir. Para esto, cargamos la 
primera imagen de la secuencia, y movemos el deslizador 
superior de la herramienta Threshold para ver los píxeles 
calientes -si no son visibles a simple vista-. Para que esta 
operación se realice con éxito, debemos tener configurada 
la ruta de trabajo para la carpeta donde esta la secuencia 
de imágenes, junto con el dark maestro, ya que el 
programa revisa el dark maestro contenido en la carpeta 
para encontrar el coeficiente entre los píxeles calientes en 
el y en la imagen, ahora encerramos en un cuadrito la 
zona donde estan los pixeles calientes (no debe contener 
objetos muy luminosos o estrellas), abrimos la ventana de comandos, e introducimos OPT DARK , y al presionar Enter, se 
abre una ventana con el coeficiente. En nuestro ejemplo fue 0.962. 
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El coeficiente encontrado por lo general esta cerca de 0.90, este coeficiente es la proporcion en 
que la señal de los pixeles calientes del dark difiere de la imagen, asi que el dark se multiplica 
por este valor antes de restarse de la imagen, para los loa pixeles se sustraigan correctamente. 
Para esto abrimos el Dark y abrimos la ventana de comandos e introducimos MULT 0.937, que 
fue el valor para este ejemplo, al presionar Enter se multiplica por este factor, y lo guardamos. 
Para esta operación el bias no debe estar integrado al dark, porque es incorrecto que se reescalara también el valor del bias. 
 

Si se realizara esta 
operación en una 
imagen RGB 
integrada, se 
estariá tratando de 
corregir tres 
planos diferentes 
al mismo tiempo, 
y cada 
componente tiene 
su propia 
sensibilidad a luz, 
por esto es 
fundamental un 
pre-proceso en las 
imágenes RAW 
en bruto. Pues la 
precisión de la 
fotometria 
depende de de este 
tipo factores  
 

��
 
 
 
 
 
 

 
El coeficiente OPT DARK  varía para cada imagen de la secuencia, por 
esto se realiza automáticamente, una optimizacion individualizada pag 36. 

 
Corrección de Campo Plano (Flat) 

 
Las imágenes de Campo Plano o “Flat” se obtienen tomando 
exposiciones de luz distribuidas uniformemente, para ello 
apuntaremos el telescopio a una pantalla blanca situada a unos 20 
cm, luminada uniformemente con una lámpara de halógeno. En 
esta secuencia de imágenes, quedan registradas las 
desuniformidades producidas por defectos ópticos y sucios en el 
chip CCD. En dicha secuencia se registra de igual modo la 
diferencia de sensibilidad entre las distintas regiones y 
componentes CFA del sensor, y los diferentes niveles de 
corriente de oscuridad entre cada píxel. Los flats deben tomarse 
con la misma combinación de telescopio, sensor y filtro, y a la 
mitad del rango dinámico de la cámara. Es decir, ni muy saturado 
ni muy oscuro. A la derecha un cuadro de campo plano donde 
una de las manchas producidas por una mota de polvo en el 
vidrio del sensor, fue contrastada para su mejor apreciación. 

 

 

>LOAD DARK   
 

>MULT 0.937 
 

>SAVE DARK 
 
�
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Como la respuesta del sensor CCD es lineal, no importa que esta secuencia tenga un tiempo de exposición distinto a las 
imágenes del objeto, ya que el resultado lo vamos a reescalar al valor de la secuencia del objeto capturado. Lo importante 
es tener una alta relación señal/ruido. A esta secuencia de Flats por tener un tiempo de exposición muy corto, le restaremos 
solo el bias maestro, y generamos un flat maestro. La secuencia de imagenes astronómicas, la vamos a dividir entre este 
flat maestro, y con esto corregimos los defectos introducidos por el sensor. Flat maestro = 11 flats (previamente calibrados 
con un buen Bias maestro). Esta operación debe ser realizada en la secuencia CFA y no despues de reconstruirse el color, 
ya que cada microfiltro de color (RGB) recibe luz de una zona espectral distinta y el falt varia entre cada region.  
 

El principio matematico de por que dividir la secuencia de  
imágenes por el flat, es el siguiente: veamos la 
imagen derecha de la mancha mostrada en la 
imagen de la pagina anterior, pero mas ampliada 
y contrastada. Aquí se muestra el valor en ADUs  

para algunos de sus pixeles. Si la imagen de una estrella, 
coincidiera con esta mota de polvo, su luz se veria reducida 

en un factor proporcional a la opacidad de la mota de polvo, factor que se 
revela de su valor en ADUs en la imagen de campo plano.  
 
Calquier excedente o déficit, entre los valores de los pixeles de las 
imagenes de la secuencia y el flat, diran por cuanto multiplicar cada pixel 
de la imagen, disminuyendose o amplificandose su señal. Pero como el flat 
maestro es reescalado en el momento de la division por el “Multiplicative 
coefficient:”, (que es el promedio de las Median, de las imágenes de la 
secuencia del objeto en estudio), las imagenes solo se corregiran sin 
hacerse estas mas claras ni mas oscuras. Veamos dos ejemplos: 
 

El píxel con valor de 63 ADUs en la imagen de campo plano, tiene un valor de 112 ADUs en las imágenes a ser divididas, 
debido a que hay una estrella en esa posición, esto equivale a un excedente de 112 - 63 = 49, esas 49 ADUs excedentes son 
ocasionadas por el brillo de la estrella en ese píxel. Entonces en este píxel, la division se realizaria 112/63 = 1,77, este es el 
valor por el cual se multipliocara el valor del píxel en la imagen de la estrella (112 * 1.7 = 198,24) y asi el verdadero brillo 
de la estrella en ese píxel “198,24 ADUs” es recuperado. Por otro lado, los pixeles que se presenta iguales en las imágenes 
y el flat, permaneceran igual, por ejemplo 106/106 = 1 y todo numero multiplicado por uno mantiene su valor 106*1 = 106. 

 

Para crear un Flat Maestro seleccionamos 
la mayor area posible de cada flat y nos 
paramos dentro de dicha área y clickeamos 
el botón derecho del ratón, escogiendo 
Statistics, y verificamos los valores Mean 
y Median, este ultimo es el valor medio 
para esa imagen, el promedio Median para 
todos los flat, lo insertamos en la casilla 
Normalization value: del cuadro Make a 
flat-field, en el menú Preprocessing, 
mientras que en la casilla Offset image: 
colocamos el nombre del bias maestro, en 
Generic name: el nombre comun de la 
secuencia de flats y en Number la cantidad  
 
 
 
 
 
 

de imágenes flats, al Clikear OK se genera el Flat maestro que guardaremos 
en la misma carpeta. Ahora revisamos el valor Mean y Median, para la 
secuencia de imágenes, el promedio de este sera el Multiplicative 
coefficient:” del cuadro Divide a sequence… con el cual se normaliza el flat 
maestro para ser equivalente a la median de las imágenes de la secuencia. 
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Preproceso Automático 
 
La remoción del offset, dark y flat maestros de la 
secuencia de imágenes, lo hacemos desde las funciones del 
menú Preprosessing.  
 
Podemos realizar cada correccion individualmente, desde 
la opción Remove offset…, Remove dark…, Divide by a 
flat field, allí colocamos el nombre del mismo en Offset 
frame o Dark frame, según sea el caso. Para que las 
operaciones tengan efecto, todas las imágenes (lista de 
imágenes,  bias maestro, dark maestro y flat maestro) 
deben estar en la misma carpeta y configurada esta como 
la ruta de trabajo en File/Settings… para corregir la 
secuencia de imágenes del bias abrimos Preprossessing/ 
Remove offset… y en Input generic name: colocamos el 
 
 

nombre común de nuestra secuencia de imágenes como hemos hecho 
anteriormente. En Offset frame: colocamos el nombre del Bias 
Maestro, y en Output generic  name: colocamos el nombre común que 
queremos para la secuencia que saldrá corregida, y al igual que en los 
casos anteriores, en Number: colocamos el numero de imágenes que 
vamos a corregir. 
   
En en menú 
Preprocessing / 

Remove dark… podemos activar “Optimizatión”, para que se aplique 
el dark corregido con un coeficiente ajustado para cada imagen de la 
secuencia. Antes de clickear OK, debemos seleccionar con el ratón un 
área donde se encuentre uno o varios pixeles calientes de la primera 
imagen de la secuencia  para que el programa lo tome como referencia.  
 

Para dividir la secuencia de 
imágenes por el Flat-field 
maestro es igual que para 
los procedimientos 
anteriores. Si hemos  
tomado imágenes en varios filtros, hacemos un flat promedio para cada filtro.  
 
Para hacer estas substracciones totalmente automáticas, usamos el menú 
Preprocessing/Automatic preprocessing (1)…, y colocamos los nombres, 
como en los casos anteriores. Pero para cualquiera de las funciones de division  

 
por campo plano, necesitamos guardar una 
imagen de nombre “Fit”  en la carpeta de 
trabajo, esta imagen la vamos a generar de 
dividir cualquier imagen de la secuencia 
entre dos desde el menú Processing/Divide, 
hasta que el valor en toda su superficie sea 
igual a 0, luego en Processing/Add le 
sumamos el valor “1” , con ella también 
podemos llenar la casilla para la division por 
el flat en el cuadro de preproceso automatico 
cuando no hayamos podido obtener flats, 
porque como toda su superficio posee valor 
1, cualquier imagen que se divida o 
multiplique por ella, se mantendra intacta. 
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Conversión CFA a RGB 
 
Para convertir toda la secuencia de imágenes CFA en imágenes RGB, 
nos vamos a el menú de conversión por lotes: Digital photo/Sequence 
CFA conversion... en Generic input name: colocamos el nombre 
común para la secuencia, en Generic output name: el nombre común 
para las imágenes convertidas, en Number: la cantidad de imágenes a 
ser convertidas, en Output files types podemos escoger si vamos a 
convertir la secuencia CFA a RGB o a B/N Monocromo. Si colocamos  
Color, Iris nos indicara en la parte 
inferior derecha la profundidad de 
bits de la imagen. Si queremos 
convertir solo una imagen usamos 
el comando >CFA2RGB desde la 
consola de comandos.  
 

Si reconstruimos la imagen a color tendremos imagnes de 48 bits, pero si reconstruimos a B/N tendremos imágenes donde 
los componentes de color después de haberse reconstruido, se habran adicionado, por esto seran mas luminosas. Podemos 
también separar los componentes RGB de una secuencia completa desde Digital photo/Sequence RGB separation… 
 

Normalización del Fondo del Cielo 
 

Después de restar el bias, el dark, y el flat, escribimos en la consola de 
comandos >BG y tecleamos Enter, se abre una ventana con el valor medio 
delvalor de fondo “Background”, si la contaminacion causada por las luces de 
nuestra ciudad, la luna, u otros factores esta presente, no nos permitirá 
adicionar demasiadas imágenes, para sumar exposiciones largas y registrar 
objetos muy débiles, porque junto al brillo de las estrellas y nebulosas, se 
sumara también este brillo del fondo del cielo. En el menú Processing/Offset 
normalization of a sequence… normalizamos el fondo, escribiendo 0, en el 
campo Normalization value:  
 

Podemos usar también el comando NOFFSET2 y escribimos el comando seguido de: (nombre común para las imágenes) 
(nombre común para la nueva secuencia de imágenes) (valor del fondo) (numero de imágenes). Por ejemplo, si el 
Background es 40: >NOFFSET2 m8- BBB- 0 29. Para una imagen individual OFFSET con una constante negativa “-40”.  
 

Tengamos en cuenta que esta normalización extrae el valor entre BG y 0, a la extensión total de cada imagen, así que las 
partes brillantes, tendrán también la misma proporción de reducción de brillo. La imáge inferior izquierda es una de las 
imágenes de la secuencia sin normalizar, y a la derecha, con el fondo normalizado a 0, la herramienta Threshold fue 
movida en su deslizador superior hacia la izquierda, para la mejor visualización de los niveles bajos de brillo. 
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Alineado y Adición de las Imágenes 
 

Una vez la secuencia de imágenes esta 
corregida, debemos alinearlas, pues estas 
nunca coinciden perfectamente unas de las 
otras, esto lo hacemos en el menú 
Processing/Stelar registration… Si en la 
secuencia alguno de los nombres esta mal 
escrito o falta una imagen en el numero de 
imágenes a alinear, el programa nos 
muestra el cuadro de error  File no found 
“ archivo no encontrado”. La ventana de 
alineación muestra en Method, varias 
opciones: One Star, alinea tomando una 
estrella de referencia que debemos 
seleccionar encerrándola en un cuadrito 
con el ratón, este cuadro debe ser tan 
grande como el máximo cambio de 
posición para esta estrella en la secuencia 
de imágenes. One Matching Zone 
(Linear transform), alinea las imágenes 
usando un área seleccionada, reescalando  
y rotando, en el caso de que no coincidan perfectamente (debemos activar Select a zone). Three matching zones (affinae 
transformación), hace lo mismo, pero escogiendo tres zonas de la imagen, en la casilla Zonas size, colocamos el tamaño 
para las tres zonas escogidas. Global Matching, usa la imagen completa, lo que consume más recursos memoria.  
 

Una vez alineadas las imágenes el programa guardara esta nueva secuencia. Ahora abrimos el menú Processing/Add a 
secuencie… y ponemos el nombre común de la secuencia de imágenes ya alineadas. En el campo Method, seleccionamos 
de qué manera adicionaremos la secuencia. Median promedia las imágenes y disminuye el ruido, pero esta no se hace mas 
brillante, por no sumarse los tiempos de exposición de las imágenes individuales. Con el método Aritmetic, la imagen 
aumenta brillo ante nuestros ojos, al punto de saturarse completamente, esto es el efecto del aumento del Rango Dinámico, 
el número de niveles de iluminación que el ojo humano puede distinguir es de entre 40 y 50, del mismo modo, el número 
de niveles que pueden desplegarse en la pantalla, normalmente es mucho más bajo que el número de niveles en una imagen 
digital. En este caso, la suma de 27 imágenes de 8 bits (256 niveles) produjo 6559 niveles, para visualizarla correctamente 
presionamos el botón Auto de la herramienta Threshold, y esta se ajusta a los umbrales de nuestra visión. La opción 
Sigma clipping, descarta imágenes alejadas del promedio, eliminando errores poco frecuentes, como el paso de satélites.  
 

Imagen de la Nebulosa de la Laguna M8 en Sagitario, fue obtenida en el programa Iris 5.57 de adicionar 9 imágenes 
individuales de 100 seg de exposición, capturadas desde el programa xwAstrocapture 1.7-2 el 08/08/2011 entre las 20:30 
y 20:47 HLV, usando la cámara Celestron NexImage modificada para larga exposición montada a un Telescopio Refractor 
80 mm f 400 mm, sin ningún tipo de proceso posterior, a la izquierda método Median, y a la derecha método Aritmetic.  
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Captura Jitering-Dithering (Agitando), y Adición Dr izzle  
 
Cuando capturamos imágenes usando motor de seguimiento y un ocular reticulado, la ubicación de la imagen formada por 
el telescopio principal sobre la superficie del sensor, es ligeramente diferente a lo largo de las sub-exposiciones, esta se 
desplaza sin seguir ningún patrón definido, aunque dentro de la zona fotografiada, a este efecto se conoce como “Jitering” .  

Cuando se usa auto-guía, se hace esto intencionalmente, moviendo ligeramente la 
posición del objeto sobre el sensor en cada sub-exposición “Dithering” . Esta 
técnica tiene la ventaja, de que al alinear y adicionar las imágenes, los detalles en 
ellas, por el hecho de no coincidir en los mismos píxeles del sensor en cada toma 
(ver imagen izquierda), minimiza el efecto de los píxeles calientes, rayos cósmicos, 

y mejora el resultado en zonas del sensor donde hay columnas de píxeles defectuosas, además de uniformizar la imagen 
final frente a la diferencia de sensibilidad entre los diferentes píxeles. Para los sensores a color ocurre otra ventaja 
adicional, y es que la reconstrucción de la información recogida por la matriz Bayer, es mucho más fiel, debido a que los 
detalles de los objetos fotografiados en cada cuadro inciden en zonas del sensor correspondientes a píxeles con diferentes 
micro-filtros, y al alinearse el objeto, se superponen píxeles de color original, con píxeles donde el color fue reconstruido.  
 

Dithering  fue un método de captura desarrollado por la NASA, cuando se tuvo que escoger para el Telescopio Espacial 
Hubble “HST”,  un sensor que tuviera píxeles más grandes que la PSF del instrumento para poder abarcara un campo 
relativamente extenso, sacrificandose asi la resolucion. Es decir, que el tamaño de los píxeles del sensor, eran más grandes 
que los objetos más pequeños que permitia captar la resolucion del telescopio, esto producía un pixelado que fusionaba 
estrellas dobles muy próximas en un solo píxel, emborronandose las estructuras y detalles finos.  
 

En las tres imágenes derechas se muestra un 
ejemplo del método: 1) los tres componentes de 
una estrella triple que fue resuelta por la óptica 
de un telescopio, son cubiertos por un solo píxel 
del sensor usado, así que se veria como una 
estrella individual. 2) si en la segunda toma el 
sensor esta movido medio píxel tanto en el eje 
X como en el eje Y, los componentes menores 
incidirán en un píxel, mientras que el tercer componente, mas grande, será registrado por otro píxel. 3) si ahora movemos el 
sensor, un tercio de píxel en el eje Y, podremos tener cada componente del sistema triple en un píxel individual. De esta 
manera en cada captura, se van resolviendo diferentes tipos de detalles en toda la superficie del sensor en cada captura. 
 

Según lo expuesto, cuando se usa auto-guía, tenemos varias posibilidades de mover el sensor en medio de las sub-
exposiciones, mientras que cuando usamos ocular reticulado, el movimiento ocurre al azar. Sin embargo, para que este 
método produzca resultados, los píxeles deben ser como se menciono, más grande que la resolución del instrumento PSF, o 
en otras palabras, que la FWHM  de las estrellas, cubra una superficie en el sensor menor a dos píxeles. Con la tabla 
siguiente podemos establecer el poder de resolución teórico para varios sistemas ópticos con diferente diámetro. 
 

Para mi telescopio de 80 mm f 
400 mm, y la cámara Celestron 
NexImage la resolución es de 
2.882”/píxel, y la resolución 
teórica de su óptica de 1.5”. Es 
decir, que el instrumento posee 
más resolucion que la que el 
sensor puede registrar. Para el 
6” f 750 mm es 1.54”/píxel y la 
teórica de 0.8”, y para el  8” f 
1000 mm es 1.15”/píxel y la 
teórica de 0.6”. Si usamos un 
barlow de 2X podemos llevar a 

los instrumentos a 1.44 “/píxel, 0.772/píxel, y 0.58”/píxel respectivamente, coincidiendo con la resolución en seg-arc/píxel 
de la cámara. Pero incluso para los grandes telescopios, la máxima resolución que la turbulencia atmosférica permite en 
condiciones reales, con la óptica perfectamente colimada y condiciones de tiempo ideales, es de 0.4 seg/arc, a medida que 
la turbulencia atmotferica aumanta, limitara la resolucion de las imagenes de larga exposición, llevando la FWHM de las 
estellas mas pequeñas en el telescopio 80 mm f 400 mm a 3 pixeles (8,6”), y a 3.5 pixeles (5.39") en el 8" f 1000 mm. 

 Abertura en Pulgadas y mm Mv Limite Resolución ” Aumento X 
2.4 60 11.6 2.0 120 X 
3.1 80 12.2 1.5 160 X 
4 100 12.7 1.2 200 X 
5 125 13.2 1.0 250 X 
6 150 13.6 0.8 300 X 
8 200 14.2 0.6 400 X 
10 250 14.7 0.5 500 X 

12.5 320 15.2 0.4 600 X 
14 355 15.4 (0.33) (600 X) 
16 400 15.7 (0.3) (600 X) 

17.5 445 15.9 (0.27) (600 X) 
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Si tenemos intenciones de realizar fotometría de alta precisión, muchos observadores prefieren no utilizar ditering, por la 
mencionada variación en la sensibilidad de un píxel a otro (Intra-Pixel) lo cual ellos postulan, distorsiona en una pequeña 
medida las mediciones de luz.  
 

Ahora bien, no podriamos aprovehar estas variaciones a nivel sub-pixel registradas en las imagenes, gracias a la captura 
ditering, si no descomponemos cada píxel en varios componentes. Esta descomposición es llamada Reconstrucción Lineal 
de Píxeles Variables o Drizzle (Andy Fruchter y Richard Hook 1997), y es el otro pilar donde se fundamenta las 
observaciones de espacio profundo del “HST” . Drizzle no es una interpolación del píxel, para hacer más grande el tamaño 
de la imagen, lo cual usamos para procesar imágenes planetarias, donde la aumentamos a 200 % para distinguir los detalles 
finos mientras ajustamos los Wavelets del programa Registax, cosa que se explica en el trabajo Fotografia_con_Webcam. 
Drizzle al contrario, si restaura literalmente la información perdida, con el costo de ser un proceso lento y que requiere de 
muchos cuadros para obtener un buen resultado. Podemos considerarlo útil cuando se fotografían objetos pequeños como 
nebulosas planetarias y estructuras nebulares muy finas, así como para separar estrellas en cúmulos globulares.  
 

El algoritmo Drizzle, consiste en que cada píxel de las imágenes de la secuencia, es 
descompuesto en 4, 9, ó más píxeles. En el ejemplo de las imágenes derechas, la 
figura superior, muestra claramente los píxeles de la estructura de reloj de arena de 
la imagen ya mostrada anteriormente de la nebulosa M8. En la figura inferior se 
evidencia como cada uno de los píxeles de la imagen superior, fue descompuesto en 
4 píxeles. El resultado es que el tamaño de la imagen obtenida, es el doble de la 
original. Para VGA 640 X 480 se obtiene con Drizzle 2 = SXGA 1280 X 920, y 
Drizzle 3 = WUXGA 1920 X 1440. Así que los objetos más pequeños que ocupaban 
apenas unas docenas de píxeles, ocuparán cuatro o nueve. Si  apilamos muchos 
cuadros, se obtendrán detalles menores, al mostrado por los píxeles originales.  
 

Generalmente la información se puede recuperar descomponiendo con Drizzle cada 
píxel en 4 componentes, obteniéndose una resolución de 1/2 píxel, estos 
submuestreos por compensaciones de 1/2 píxel proporciona la mejora mas 
dramática sobre las imágenes. Pero si los píxeles del sensor coinciden con la 
resolución del telescopio, no importa como movamos la imagen sobre el sensor, este 
siempre registrara de igual manera los detalles, y el método no nos mostrara ninguna 
mejora en la imagen final.  
 

El modo de captura dittering es usado también cuando se capturan imágenes con 
mosaicos de varios CCD, de este modo se solventa en espacio de varios píxeles 
entre los diferentes sensores en el mosaico. 
 

Si usamos una cámara a color, esta técnica solo mostraría sus 
resultados, si se encuentra MODIFICADA A MODO RAW. 
Además, todas las imágenes deben haber sido obtenidas bajo las 
mismas condiciones: exposición, y nivel de fondo del cielo, 
igualmente debemos normalizarlo en el menú Processing/Offset 
normalization of a sequence…  
 

Es necesario conocer el cambio exacto entre las imágenes, esto lo determinamos abriendo el archivo  
shift.lst, que se genero en el proceso Stellar registration, desde el menú File/Image info… o 
Análisis/Display data… Una vez se despliega el cuadro Output, abrimos su menú File, y escogemos 
en Tipo de archivo All files (*.*), y seleccionamos en archivo shift.lst, que se encuentra en la carpeta 
de trabajo. La imagen izquierda nos muestra las dos columnas que posee este archivo. La primera es el 
eje X, y la segunda en eje Y. Vemos que la primera imagen se toma como referencia para establecer el 
desplazamiento de las demás, 0.000 y 0.000, las siguientes cifras indican que los detalles de la segunda 
imagen están desplazados X -1.232 y Y 0.594 con respecto a la primera, etc. El máximo desplazamiento 
en X lo tiene la imagen 28 con X -2.281. Mientras que el máximo desplazamiento en Y, lo tiene la 25 
con -2.989. Con el: 80 mm f 400 mm, + CCD Sony 093AK un píxel, equivale a 2.882”, y los detalles 
cambien de una imagen a otra en múltiples proporciones a nivel sub-píxel, las columnas nos muestras 
este desplazamiento con una precisión de milésimas de píxel (-1.232, -0.568, -0.410, -1.789, etc.). Así 
que podriamos descomponer cada píxel en 3 x 3 = 9 elementos por píxel, para recuperar detalles de 
0.333 milésimas de píxel, que equivale a 0,959”, si la resolución teórica del instrumento fuera más alta. 
Para este tele de 80 mm f 400 mm, un desplazamiento en la imagen de 1.000 píxel, equivale a 2.882”.  
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Para calcular la media de las imágenes, sumamos todas las fracciones de milipixel sin contar la primera, que es el punto 0, 
y dividimos el resultado entre el numero de desplazamientos tomados. En este caso, para X 491,67 milipixel y para Y 
477,60. Ahora para transformar el desplazamiento en Píxeles de la imágenes a Segundos de Arco (“), dividimos la escala 
de “/píxeles de nuestra cámara entre 1000. Esto es: 2.882/1000 = 0,002882, este valor resultante lo multiplicamos por 
cualquiera de los valores de la columna sin el punto decimal y sin colocar el signo (+ o -). Ejemplo -2.281 = 2281, y no da 
el desplazamiento en ”. Así tenemos que el desplazamiento medio en el eje X fue de 491,67 milipixel, y el desplazamiento 
medio en el eje Y fue igual a 477,60. Esto es: 0,002882 *  491,67 =  1,41699294”, y  0,002882 * 477,60 = 1,3764432”. 
 

Podemos también calcular el desplazamiento de la imagen sobre el sensor en micras mm. Cada píxel de la cámara mide 5,6 
mm, 5,6/1000 = 0,0056, este valor lo multiplicamos por cualquier valor de la columna, igual que en el caso anterior: 2,75 
mm X y 2,67 mm Y. si queremos disminuir este desplazamiento entre imágenes, debemos tener la alineacion de la montura 
perfecta, ya que aumentar la distancia focal del telescopio guía usando un barlow y el ocular reticulado, degrada la visión.  
 

El comando Drizzle, SOLO SE EJECUTA si fue generado el archivo shift.lst, y solo promedia la secuencia de imágenes. 
NO LAS ADICIONA ARITMETICAMENTE. Así que debemos colocar el nombre 00 a la secuencia de salida, en el 
momento de la conversión CFA a RGB. Una vez tenemos la secuencia 001, 002, 003,… entramos en la carpeta de trabajo, 
y tocamos cada imagen de esta nueva secuencia, y le agregamos al nombre A1. Por ejemplo: 001a1, 002a1, 003a1,  …  
 

Con el comando Dizzle descomponemos imagen por imagen. Los parámetros son; Dizzle (nombre 
comum para la secuencia de salida) (Coeficiente en que vamos a descomponer cada píxel) 
(Numero de Imágenes). Como vemos, no dejamos que el programa trabaje con la secuencia, sino 
con las imágenes individuales, al poner 1 en el número de imágenes. Para evitar el largo proceso de 
escribir comandos, yo elabore una lista previamente para descomponer secuencias y guardarlas. 
 

Esta lista que tendremos en un documento de bloc de notas (Imagen superior derecha), la copiamos y pegamos en la 
ventana de comandos, de esta manera colocamos el cursos al final de cada orden de ejecución y presionamos Enter. 
 

Luego abrimos la primera imagen de esta nueva secuencia descompuesta, para la Registracion stellar y Add a secuencie… 
 

Como vemos, el comando Drizzle es totalmente compatible con imágenes a color (48 bits). Las siguientes imágenes 
muestran de izquierda a derecha: Adición aritmética en la resolución original del sensor. La misma imagen redimensionada 
en Geometry/Resemple… a 3 X usando el algoritmo Bilineal, que promedia el valor de los píxeles vecinos para un 
reescalado mas suavizado, y a la derecha, la imagen adicionada con el algoritmo Drizzle, la mejora en la definición de los 
detalles es significativo. Los efectos secundarios de la adicion Drizzle son: 1) disminución del ruido al repartirse la luz de 
los micro-píxeles en los lugares adecuados, lo que permite a su vez, 2) acumular adecuadamente la luz en los fotocentros 
de las estrellas, aumentandose la magnitud limite, 3) los efectos del mal guiado como estrellas ovaladas son minimizados. 
 

 

 

>Drizzle 001A 2 1 
>Save E1 
>Drizzle 002A 2 1 
>Save E2 
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En las tres imágenes inferiores, de izquierda a derecha: 1) la imagen CFA pre-pocesada, 2) el mismo cuadro con el color 
reconstruido, y 3) la adición de 27 imágenes en modo Drizzle, descomponiendo cada pixel en 4 elementos.  
 

 
 
I  

La la mejora en el color final también es notable, pero 
como la PSF del Instrumento ocupa más de dos píxeles en 
la cámara, la reconstrucción de detalles mas finos, no se da 
como en una cámara donde la PSF ocupa solo 1 o 2 
píxeles. Las imagenes izquierdas muestran el resultado de 
la adicion Drizzle de 10 imágenes tomadas con la 
NexImage, pero habiendo separado en una imagen 
individual los pixeles con microfiltros azules, esto simula  
haber usado una camara con pixeles de 11 m. Estas se 
descompuso a 9 elementos por píxel, así que su resolucion 
si fue mejorada como se evidencia en las imágenes, su  
tamaño quedo triplicado en la imagen final.  
 

Balance RGB  
 

Luego de esta fase 
aplicamos el 
balance de los 
canales que 
habíamos 
calculado antes, 
para comenzar su 
visualizacion.  
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Visualización en el Programa SAOImage ds9 y Astroart 
 

Este excelente programa desarrollado por el European Shourthen Observatory “ESO” permite múltiples modos de 
visualización en la imagen de y de manera secuencial en las diferentes bandas que contiene. Después de abrirlo, nos vamos 
al menú View/Vertical Layout  para tener la barra de herramientas a la izquierda y en vertical, asi podemos visualizar la 
imagen en toda su extensión. El rango de iluminación en ADUs es mostrado en la barra inferior, y esta muestra el color que 
esta usando para cada nivel, esto lo podemos configurar desde el menú Color, allí renemos opciones como Grey para 
escala de grises, Invert Colormap  para invertir los colores y otros según nuestra necesidad, en el menú Scale, escogemos 
si queremos visualizar la imagen en modo lineal, logarítmico, o en potencias, etc. En la opción Long Exponent podemos 
introducir el exponente deseado para la visualización en potencias. El despliegue inferior es Color BB y Scale Log. 
 

 
 

Al abrir cualquier imagen aparece automáticamente el cuadro Data Cube (Imagen Inferior), este nos muestra la cantidad 
de bandas que están presentes en la imagen (Círculos Rojos), la primera esta desplegada por defecto (Circulo Azul), si 
clickeamos en botón Next, sera mostrado el segundo canal de la imagen, y con Previous, el canal anterior. Si clickeamos 
Play, se nos muestran los canales consecutivamente uno tras otro, con la escala y leyenda de colores para la luminosidad  
que hayamos escogido. Podemos modificar el intervalo de tiempo 
en que se muestran los diferentes canales de la imagen en un rango 
de 0.125 seg a 8 seg en menú Interval , esto nos permite ver cada 
componente sin necesidad de separarlos, y ademas con el despliege 
que hayamos escojido Logarítmica en Potencias, etc. Estos son 
tratamientos que podemos realizarle a la imagen después de haber 
encontrado lo que buscamos. Si tocamos la imagen con el puntero y 
giramos la rueda del ratón hacemos Zoom, el cual es prácticamente 
ilimitado, en el menú Zoom de la barra también tenemos el Zoom. 
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En este mismo menú podemos invertir la imagen en los ejes X o Y o XY, girarla  90, 180, o 270 grados. Si nos fijamos en 
la parte izquierda del programa, veremos los parámetros mostrados la imagen izquierda, el cuadro superior representa la 
zona de la imagen donde tenemos el puntero del ratón, el parámetro Value, nos indica el valor en ADUs del píxel en el que  

estamos, Physical nos indica el numero de píxel en X y Y de la imagen, las cifras después del punto 
son las coordenadas a nivel sub-pixel, (es decir que podemos movernos en rangos de fracciones de 
píxel), Zoom nos indica que aumento tenemos en la imagen, y Angle el ángulo de rotación, si 
hemos aplicado alguna.  

 

Mas abajo veremos un pequeño cuadro mostrando la imagen (imagen derecha), que nos indica en 
que parte de ella estamos, podemos mover el recuadro verde para que la imagen ocupe esa zona el la 
pantalla del programa, es muy útil cuando tenemos una imagen aumentada o con un campo muy   
grande producto por ejemplo de un mosaico de 
imágenes. A su lado tiene los botones mas 
importantes de la barra de herramientas como lo 
son: Open, Save image y haeder, este ultimo 
para acceder a los datos de la cabecera Fits. 

 

Podemos tocar regiones de interés y visualizarlas 
en diferentes ventanas, activando la opción 
Examine del menú Edit, como se muestra en la 
imagen inferior. Para detener la selección de 
zonas activamos la opción Pointer o None del 
mismo menú Edit . Esta zona escogida la  
podemos manejar 
como a la imagen 
original, con 
simplemente tocarla 
con el puntero del 
ratón, podemos 
hacerle Zoom o 
moverla  con  la  

ventana del cuadro verde mostrado mas 
arriba. En el menú Edit/Rotate podemos 
seleccionar la herramienta de las dos 
flechas curvas, con la cual podemos rotar 
la imagen, en sentido horario si movemos 
el cursor hacia la derecha, o contra relos si 
lo movemos hacia la izquierda, esto lo 
podemos usar parea comparar la imagen 
con algun catalogo cuando buscamos 
determinadas estrellas, para usarlas como 
estrellas de referencia en fotometria o 
astrometría, por ejemplo. 
 

Con contemplar el despliegue logaritmico secuencial de los 
componentes de una imagen en Data Cube por unos minutos, 
podemos inferir los tipos espectrales de las estrellas, al ver 
como se van atenundo según su temperatura de color, las 
estrellas más azules disminuyen su brillo mientras que las rojas 
lo aumentan. En las nebulosas, las estructuras aparecen en unas 
bandas mientrtas que desaparecen en otras, indicandonos las 
contribuciones de los elementos quimicos en cada una.  
 
En el programa Astroart  3.0 podemos visualizar 
consecutivamente dos o tres imágenes a color desde el menú  
View/Blink o Blink2, esta version demo carga imágenes no 
mayores a 800 x 600 pixeles, asi que si usamos drizzle, 
debemos guardar las dos copias a comparar en 640 x 480. 
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Aplanamiento Permanente del Rango Dinamico 
 
El incremento en el rango dinámico se aprovecha para conseguir separar detalles de muy bajo contraste. Supongamos que 
deseamos captar un satélite Joviano, cuyo brillo en una exposición correcta es de 15 ADUs con un chip de 8 bits (256 
niveles); si el valor del fondo del cielo es 10, sólo tenemos 5 niveles de diferencia entre el cielo y el satélite. Cuando 
trabajamos con un chip de 12 bits (4.096 niveles) el fondo del cielo sera de 160 y el del satélite 180: ahora tenemos 20 
niveles de diferencia. Esto también lo obtenemos adicionando imágenes aritméticamente. En el programa SAOImage ds9 
solo podemos ver todos los niveles al mismo tiempo en Scale Log, pero la imagen no se modifica, asi que al abrirla en Iris 
necesitamos seleccionar con el boton izquierdo del raton, la zona de la imagern que queremos ver, según su nivel de brillo, 

y con el botón derecho pisamos dentro 
de ella la opción Statistic, copiamos 
el  nivel Max y Min , de esa zona y los 
pegamos en la casilla superior e 
inferior de la herramienta Threshold, 
para hacer coincidir la visualizacion 
con estos valores. Ahora el rango de 
visualización de la imagen se 
desplegara entre esos dos niveles, 
pudiéndose percibir los mas mínimos 
detalles de contraste en esa zona en 
particular. Podemos hacer esto en 
diferentes zonas, y si los deslizadores 
Threshold están dentro de un rango 
muy bajo podemos aumentar su Maxi  
y Min  en el botón Range. 
 
 
 
 
 
 
 

Ahora bien, cuando visualizamos una zona débil, se satura la brillante, y vicevesa. Para ver todos los niveles al mismo 
tiempo, usamos métodos de estirado del rango dinámico, que son el equivalente del antiguo Proceso de Revelado Digital 
(DDP). El nombre de aplanamiento, es porque los tonos medios son estiradas para cubrir los 50 niveles de brillo que el ojo 
puede ver, mientras que las zonas saturadas y sin señal, son encogidas, pues no hay nada de interés allí. El primero de estos 
métodos lo llevamos a cabo desde el menú View/Dynamic streitching, con esta herramienta podemos ajustar los umbrales 
para todo el rango dinámico. Una vez abierto el cuadro Dynamic streitching, tenemos las siguientes opciones: Streitch: 
minimiza la diferencia entre el punto blanco (Píxel Saturado) y el punto negro (Píxel sin Señal), los valores de su ajuste 
varían entre 0.00 y 1.00. Intensity:  regula el estirado de los medios tonos, podemos ajustarlos entre los valores 1.00 y 5.00. 

En el parámetro Constant: podemos agregar un valor ADUs, a 
todos los píxeles de la imagen, este puede usarse cuando 
tenemos imágenes de corta exposición las cuales poseen poco 
rango dinámico. Los cambios que vamos realizando se 
muestran en la imagen en tiempo real. Una vez encontrado el 
mejor ajuste lo aplicamos en OK, siendo la imagen modificada 
de manera permanente, si la guardamos en Fits, y la abrimos en 
cualquier otro programa, tendrá este aspecto de estirado. 
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Las últimas imágenes de la página anterior, corresponden a la suma aritmética de M8 en la cual usamos diferentes ajustes 
de aplanado. De izquierda a derecha tenemos: en la primera Stretch: 0.0 Intensity: 1.0, es decir la imagen original. En la 
segunda Stretch: 0.96 Intensity: 1.0. En la tercera Stretch: 0.96 Intensity: 2.75.  En la cuarta Stretch: 0.96 Intensity: 4.84. 
 

Desde View/Color Stretch estiramos el color, en las imágenes inferiores las cifras indican: Stretch/Intensity/Threshold: 
1) Imagen Aplanada (tercera imagen de las cuatro anteriores)  0.0 - 0.0 - 256. 2) 0.01 - 1.20 -  256. 3) 0.02 - 2.74 - 256. 

 

 
 

Con el comando ASINH podemos también realizar un aplanado de la imagen, pero a diferencia de los dos anteriores, este 
aplana el brillo y el color al mismo tiempo. Este permite realizar el ajuste, desde un valor nulo, correspondiente a una 
visualización lineal, hasta el ajuste exponencial. Los valores de ajuste son: el estirado, que va desde 0.001 hasta 0.1, y la 
intensidad de la imagen final, que va desde 1 hasta 50, es necesario probar para encontrar el mejor acuerdo. Para ponerlo en 
marcha debemos escribir: ASINH (valor de estirado) (valor de intensidad) 
 

Un excelente método para visualizar todos los niveles de brillo de una imagen, es con el despliegue Logarítmico, pero 
debemos bajar el fondo del cielo a un nivel de entre 20 y 40 ADUs, para su máxima eficacia, con el comando BG se abre 
una ventana con el valor medio del: Background: fondo del cielo, si no esta en los niveles 
mencionados, le restamos a este, un valor el cual de cómo resultado 30, en este ejemplo es de 410, y le 
restamos 380, OFFSET -380. Ahora encerramos toda la imagen con el ratón, y dentro de este cuadro 
con el botón derecho elegimos Statistics/Max:. Este valor lo colocamos en la casilla superior de la herramienta 
Threeshold�  y a su vez lo agregamos al comando Log en la ventana de comandos. En este caso: >LOG 6559  y 
presionamos Enter, en este momento se desplegara la imagen logarítmicamente en el umbral correcto. En las imágenes 
inferiores: a la izquierda imagen adicionada aritméticamente y a la derecha la misma imagen desplegada logaritmicamente. 
 

 
 

Para conservar el resultado obtenido en la visualización, debemos guardar la imagen en Fits, de lo contrario los ajustes no 
modifican la imagen original.  
 

Cualquiera de estos despliques que hemos realizado, lo podemos guardar en Fits para usarlo en el post-tratamiento, el cual 
realizaremos como fase final, en el programa PixinsinghLE, en este después de desplegar la imagen podremos aplicarle 
ajustes exponenciales similares a estos, pero de manera independiente en cada canal de color, así como de manera 
independiente en la saturación de cada uno de los componentes. 

 
 

>OFFSET -380 
>LOG 6559 
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Despliegue en 3D 
 

Con la opción 3D del menú Wiev de Iris, podemos poner en relieve detalles específicos en la imagen y ciertos umbrales. 
Para hacer uso de esta opción, la imagen debe ser monocroma, es decir capturada con una CCD B/N, o separar un canal de 
una imagen tricolor, debe ademas estar en formato Fits. También se pueden unir los tres colores en un solo canal. En las 
casillas X Dim y Y Dim colocamos el tamaño en que queremos visualizar la representación 3D, en Azimut giramos la 
imagen según las agujas del reloj en un rango de 360º, en el caso de que algún relieve de un detalle nos obstruya la visión  
de otro detalle que 
queremos ver, 
podemos verlo 
desde atrás hacia 
adelante 
colocando 180º, 
etc. En Elevation, 
giramos la imagen 
según el eje 
horizontal, 0º nos 
muestra la imagen 
de perfil, 90º de 
frente, etc. Step 
controla el 
espaciado entre 
las líneas en 
píxeles. En Hight 
y Low se 
establece el valor 
maximo y minimo 
de brillo mostrado 
por el relieve 3D.  
 
Podemos cortar un detalle de la imagen que nos interese para su visualizamos en 3D, seleccionamos un área y con el botón 
derecho clickeamos Crop. Las imágenes inferiores muestran una zona seleccionada de la imagen de M8, se escogió el 
componente individual verde G para desplegar el relieve. En la imagen del centro se uso un Step de 4 píxeles y Azimut de 
12º, mientras que en la de la derecha se aumento la resolución a 1 píxel y se redujo el rango de niveles a 898 para el Alto y 
486 para el Bajo, habilitándose la opción de color falso para difuminar el relieve a partir de un valor un poco mas alto que 
el valor mínimo escogido de 486. Las flechas de colores identifican algunos detalles comunes en las tres imágenes.  
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Despliegue en Isófatas 
 

Las Isófatas son lineas que unen puntos que poseen el mismo brillo superficial, en las imágenes astronomicas el brillo 
superficial se mide en Mag/Seg Arc2, la suma de toda la luz en una isófata, se denomina magnitud isofatal. 
 
Para hacer uso de esta opcion de visualizacion que se encuentra en el menu View/Isophotes…, se requiere que la imagen 
al igual que el metodo anterior, se encuentre en formato Fits y sea monocroma, por lo que solo podemos visualizar uno de 
los canales a la vez, las Isofatas nos permite un  análisis cuantitativo de la información en la imagen  
 

Los parámetros: X-Dim: y Y-Dim:  nos 
indica la anchura y altura en pixeles del 
despliegue en el monitor. Si la imagen es 
más grande que el monitor y queremos 
visualisarla completa, podemos reducir 
estos valores.  High y Low: son el valor 
maximo y minimo de las curvas isofatas.  
Step: es el rango en ADUs entre una 
isofata y la siguiente.  Podemos escoger 
si desplegar las isofatas en Normal, o 
cambiar el color según el nivel de brillo 
con False-color. La opcion Reinforced 
agrega al cuadro la casilla Step (2): en la 

cual establecemos cada cuantas isofatas tendremos una isofata blanca de reforzamiento. 
 
Para escoger una zona determinada de la imagen encerramos dicha zona con el boton izquierdo del raton, tras clickear 
Statistic parados dentro de la selección con el boton derecho del raton, copiamos en valor Max:  en la casilla High:  del 
cuadro Isophotes, y el Min: en la casilla Low: si queremos desplegar solo un determinado rango de brillos, escribimos los 
valores limites en ADUs, en las casillas High y Low. Si el despliegue no es el ideal, debemos desahcer en cada prueba con 

el boton , de lo contrario deberemos cargar de nuevo la imagen. Con la herramienta Threshold podemos aumentar el 
brillo de las isofatas para su mejor visualizacion, aunque esto influira en los colores de los pasos. 
 
Las imágenes inferiores corresponden a la misma zona del ejemplo 3D. De izquierda a derecha: 1) High lleva el valor 
maximo de brillo en esa zona, Low 0, y Step lleva 100 ADUs entre cada paso. 2) igual a la anterior pero Step tiene solo 50 
ADUs entre cada paso. 3) igual que la anterior, pero la herramienta Threshold se llevo a 69, para una mejor visualizacion. 
 

 
 
Podemos también desplegar en Isofatas o 3D nuestra imagen despues de haberla ajustado logaritmicamente, como hemos 
mostrado en el apartado de la pag 45, de este modo podremos cubrir facilmente todos los niveles de brillo. 
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Dispositivos Antiblooming y el Rango de Linealidad 
 

Los dispositivos Antiblooming “ antidesbordamiento” fueron diseñados para 
corregir el hecho de que, cuando un píxel se acerca al punto de saturación, 
los electrones que ya no son asimilados por él, se desbordan hacia los 
píxeles adyacentes, formando una estructura en forma de líneas (como en la 
estrella saturada de la imagen izquierda). Para corregir este efecto 
antiestético, los fabricantes de cámaras suelen añadir un electrodo adicional 
que captura los electrones en los píxeles con más iluminación para que no 
lleguen a desbordarse. La presencia de este dispositivo produce dos 
problemas desde el punto de vista de la validez fotométrica de las imágenes: 
1) la eficiencia cuántica del chip con antiblooming  es mucho menor “casi la 
mitad”, esta disminución en la sensibilidad esta provocada por la sombra del 
electrodo adicional sobre el silicio, 2) menor intervalo lineal, ya que este 
electrodo comienza a capturar electrones antes de que ocurra el 
desbordamiento de los píxeles. Pero podemos hacer una prueba de linealidad 
de nuestra cámara para determinar en que nivel de iluminación deja de 
comportarse linealmente. Tengamos presente que las cámaras profesionales 
no disponen nunca de antiblooming, es solo un dispositivo para aficionados. 
 

El problema de la falta de linealidad, actúa tanto en señales muy 
débiles, donde el ruido es mayor que los objetos a ser fotografiados, 
como en la parte alta del rango de intensidades, debido a la saturación 
y a los dispositivos antiblooming, en estos rangos donde la señal no es 
lineal, las medidas fotométricas no pueden realizarse. En este análisis 
realizado por Julio Castellano Roig del (Observatorio Rodeno - 
MPC 939), se determina en cuentas (ADUs), el rango de intensidades 
donde la respuesta es lineal y los dos extremos a partir de los cuales 
deja de serlo.  
 

El analiza la cámara SBIG ST-7, con un chip Kodak KAF 0400E y 
dotada de antiblooming, montada sobre un telescopio y  refrigerada a   
-10ºC. Las tomas de prueba consistieron en series de cinco imágenes 
cada una, sobre una pantalla iluminada uniformemente y con tiempos 
de exposición diferentes, se les corrigió la corriente de oscuridad y 
fueron promediadas. La tabla derecha muestra el valor promedio de los 
píxeles para diferentes tiempos de exposición. 
 

La gráfica inferior izquierda muestra el promedio de cuentas como función del tiempo de exposición, esta parece dar a 
entender que la respuesta de la cámara, es lineal aproximadamente hasta un valor de 18.000 cuentas (último punto azul 
ascendente). Sin embargo, como la escala de cuentas es demasiado grande, quedan ocultas pequeñas irregularidades. Para 
esclarecer este problema, el autor genero la gráfica del centro, producto de dividir la cantidad de cuentas (ADUs) de la 
imagen, entre su propio tiempo de exposición. En una respuesta lineal las imágenes donde se duplica el tiempo de 
exposición deberían duplicar también las ADUs de las mismas, pero al dividirse el valor duplicado de cuentas por una cifra 
que también es el doble del valor anterior, se mantiene el mismo valor de cuentas conforme se aumenta el tiempo de 
exposición. En esta segunda grafica el fin de la linealidad queda determinado con claridad alrededor de las 18.000 cuentas. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 



 50 

Esta segunda grafica pone de manifiestro un efecto que estaba oculto en la primera, en la zona comprendida entre 0 y 3.000 
cuentas, la respuesta de la cámara tampoco es lineal, lo que supone un grave problema, pues en las medidas fotométricas 
intervienen muchos píxeles comprendidos en ese rango de intensidades.  
 

La primera intención del autor, a la vista de este resultado, fue la de obtener un valor de corrección como función de la 
intensidad del píxel, que pudiera ser aplicada a la imagen para eliminar este defecto. Después de intentar ajustar una 
función del valor de las cuentas, el resultado fue una constante. En este caso concreto, bastaba con añadir 35 cuentas a 
todos los píxeles de todas las imágenes para obtener una curva mucho más plana. En este punto, su atención se dirigió 
hacia el hecho, de que la respuesta de la cámara entre las 3.000 y las 18.000 cuentas había resultado prácticamente lineal, la 
relación cuentas/tiempo, debía ser proporcional en las imágenes correspondientes. Un sencillo cálculo llevó al siguiente 
resultado: 35 cuentas corresponden en las condiciones de la prueba, a 0.05 segundos. Para comprobar si este resultado es 
correcto, es suficiente con recalcular la media normalizada teniendo en cuenta esta diferencia de tiempo, así que en la 
tercera grafica de la pagina anterior, tenemos graficadas la relación: Cuentas / (Tiempo - 0.05). La diferencia que presenta 
el primer punto de la serie y las oscilaciones de los demás, puede deberse a irregularidades en el funcionamiento del 
obturador o a variaciones en la intensidad de la fuente luminosa.  
 

Con excepción del primer valor, esta media normalizada hasta las 18.000 cuentas, oscila entre 757 y 789 cuentas, es decir, 
la variación máxima es del 2.1%. Esto supone una diferencia de 0.026 magnitudes. Teniendo en cuenta las demás fuentes 
de error en el proceso de reducción fotométrica, el autor considera que el comportamiento de la cámara es válido en ese 
rango. La cantidad de cuentas generadas por unidad de tiempo, depende también de la intensidad de la fuente luminosa. 
 

Este mismo experimento lo realice con la Cámara NexImage modificada a larga exposición en modo RAW B/N, montada 
en un telescopio refractor de 80 mm f 400 mm, usando un bombillo lejano (Aprox 5 Km), pero desenfocado para permitir 
un mejor muestreo de su luz en la matriz bayer. Los resultados obtenidos son mostrados en la tabla inferior. 
 

Tiempo/Seg. 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 
ADUs 17 27 34 44 52 63 80 103 116 125 137 149 

Tiempo/Seg. 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24 
ADUs 164 173 190 193 197 211 208 215 217 221 220 226 

 

La grafica derecha muestra que la linealidad del sensor se mantiene hasta 
211 ADUs, correspondiente en este caso a 18 seg de exposición, a partir 
de allí, la pendiente comienza a volverse horizontal, lo que evidencia que 
los electrodos antiblooming ya han comenzado a drenar electrones. La 
línea roja Mean es el fondo del cielo en la imagen y Sigma el ruido. 
 

La segunda grafica, es la media normalizada de las ADUs entre el 
tiempo de exposición. La NexImage al igual que la SBIG ST-7, 
pierde la linealidad en el extremo inferior por debajo de 34 ADUs.  
 

En conclusión, la respuesta lineal del la cámara NexImage, abarca un 
rango de 177 ADUs, la media normalizada es de 12,166 ADUs por cada 
segundo, con variación media del 13,2 %, lo que equivale a  0,131 mag 
 

Para monitorear si nuestras capturas estas saliendo del rango superior de 
linealidad, activamos la 
casilla Enable, del campo 
Exposure Meter de 
xwAstrocapture, pero 
antes, colocamos el 
umbral de rastreo en 10 
para tener una perfecta 
visión de la región mas 
brillante del Histograma. 
En la imagen superior la 
línea blanca marcada con 
la  flecha, es el nivel 

donde no debemos dejar pasar el histograma hacia la derecha, la flecha 
roja en la línea de fondo del cielo marca un momento en que se dejo 
pasar media hora por lo que hubo cambio de temperatura en la cámara.  
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El Rango Dinámico Real de la Adición Aritmética de Imágenes 
 
Como ye se ha mensionado, la capacidad electrónica, ocasiona que al ser lineal la respuesta del CCD, una estrella débil 
necesite mas tiempo para captarse que una brillante, cuando los píxeles correspondientes a la estrella brillante se saturan y 
no acumula mas luz, los píxeles correspondientes a la estrella débil siguen acumulando electrones, lo que distorsiona el 
mapa de luz. La solución clásica para disponer del máximo rango dinámico de la cámara, es capturando exposiciones lo 
mas largas posibles, pero sin salirse de la linealidad y adicionarlas aritméticamente, para no perder la riqueza de niveles y 
matices de la cámara. Pero debemos tener en cuenta que el rango dinámico real de una imagen, no aumenta por el simple 
hecho de adicionar imágenes aritmeticamente.  
 

El chip controlador de las webcams lleva a 8 bits, la señal de10 bits que sale del conversor A/D del CCD, y su rango 
dinámico real en 8 bit es 177 ADUs, adicionando imágenes acumulamos mas cantidad de luz, pero el hecho de adicionar 
imágenes implica que a cada píxel de la imagen, le llegan proporciones cambiantes de fotones cada vez que repetimos la 
exposición del mismo objeto, esto es causado por las distorsiones atmosféricas, errores de seguimiento (Jittering), etc. es 
decir, que la luz proveniente del objeto, TAMBIÉN ES UNA VARIABLE ALEATORIA . El “valor verdadero" que 
queremos medir es la MEDIA de esa variable aleatoria. Pero el valor de la señal que llega a cada píxel es redondeado por el 
conversor A/D y luego por el chip al entero más próximo. Entonces, la probabilidad de obtener un valor entero, ejemplo 1, 
es igual a la probabilidad de que la señal tenga valores entre -0.5 y +0.5. Por lo tanto, al promediar muchos valores, se tiene 
con muy alta probabilidad un resultado muy cercano a los valores redondeados por el conversor A/D y el chip. Germán 
Bresciano plantea que a falta de información acerca de la forma de la densidad de distribución de probabilidad de la señal 
original, es de suponer que ésta posee una distribución normal (Gaussiana), con media en el "valor verdadero" y cierta 
varianza, así que calculó la probabilidad de la variable redondeada, en función del valor real de la señal original. 
   

Esto genero la grafica izquierda, donde para una 
desviacion estándar del valor verdadero igual o 
superior a 0.5 unidades, el resultado es 
prácticamente el valor verdadero, es decir, que 
la probabilidad de la variable redondeada, es 
igual al promedio de la variable original, así que 
al promediar muchos valores con desviaciones 
superiores a 0,5 unidades se obtienen los valores 
originales con tanto rango dinámico, como 
valores se promedien en la adición de imagenes.  
 

Por el contrario, para desviaciones estándar 
inferiores a 0.05 unidades, el resultado es 
prácticamente igual al redondeo, y por más que 
se promedien muchos valores, se tendrá el 
mismo rango dinámico pero con cifras mas 
grandes (según la cantidad de imagenes que 
adicionemos). Para valores de desviación 
estándar entre 0.05 y 0.5 el promediar muchos  

valores redondeados permite aumentar el rango dinámico solo parcialmente. En definitiva todo depende de la varianza de 
la variable original, que a su vez dependerá de la variación en la cantidad de luz recibida del objeto, debido al seeing 
atmosférico, el ruido del CCD, y el efecto (Jittering) que hace que el objeto pase por distintos píxeles del sensor en cada 
exposición, ocasionando variaciones de eficiencia en la recolección de fotones que hay de píxel a píxel, lo que introduce un 
aumento en la varianza de la señal original que estamos redondeando y promediando. Habrá que determinar también cuál 
es la proporción típica del ruido para cierta combinación de CCD + Telescopio + Cielo, ya que esto  también  contribuye  a     
que la desviación estándar muy probablemente sea mayor a 0.5, lo que resulta 
como hemos visto, más bien favorable para nuestros resultados.  
 

El rendimiento efectivo de 177 ADUs reduce los 8-bit de las webcam, así que 
para tener realmente un rango dinámico de 256 ADUs en una imagen, debemos 
adicionar 2 imágenes pues: 256 / 177 = 1,44, o 5,78 imágenes para un 
rendimiento real de 10 bits, o 23,1 imágenes para 12 bits, o 92,5 imágenes para 
14 bits, y 370 imágenes para 16 bits. La imagen derecha fue obtenida el 9 de 
Enero de 1994, adicionando 9 tomas de 25 minutos cada una (total 3,75 horas) lo 
que permitió la captura del cometa Halley, con un brillo de 26ª magnitud, 
cuando estaba más allá de los 2.800 millones de kilómetros (18,71 U.A). 
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Esto me llevo a extender el estudio de la NexImage para determinar la Desviación Standard del redondeo de la señal 
realizado por su conversor de 8 bits en el chip SAA8116HL. Para esto capture exposiciones de 0 a 10 segundos de la 
misma fuente luminosa, con el mínimo rango que permite xwAstrocapture (0,1 seg), esto me permitio observar variaciones 
de solo 1 ADU, esto efectivamente 
quedo reflejado en la figura derecha que 
se obtuvo de graficar el  tiempo de 
exposición (con muestreo de 0.1 seg) en 
el eje X y los valores de ADUs en el eje 
Y. Es evidente en ella, que la Desviación 
Estandar del redondeo, esta por encima 
del mínimo valor que puede asignar a la 
señal el conversor A/D. Para mostrar de 
manera aislada esta desviación, reste al 
valor en ADUs de cada medida, la 
medida anterior, esto lo realice en el 
programa Excel usando la formula: 
Medida - Medida Anterior en ADUs, 
como se ve en la imagen inferior. 

 
 
 

El resultado de esa relación lo utilice para generar la grafica inferior, en ella 
se aprecia como era de esperarse, que el valor mínimos de dispersión es de 1 
ADU, que es la unidad mínima usada por la cámara para asignar valores a la 
señal, la mayor dispersión se encuentra en el punto 80 correspondiente a 8 
ADUs por encima del 0. La dispersión media, es el promedio de los valores 
que separan a todas las medidas (tanto – como +) del valor 0 (alejamiento 
del valor redondeado), esto es: 202 / 98 = 2,06122. Desviación “ds” = 2,061. 
 

Como vimos en el estudio realizado Germán Bresciano, para desviaciones 
estándar “ds” superiores a 0.5 unidades del valor redondeado, el resultado 
es prácticamente el valor verdadero, y nuestra desviación es de 2,06122.  
 

 

Por otro lado, al realizar una 
medida de ADUs con un intervalo 
de una decima de segundo (0,1 
seg), se obtuvo una medida mas 
precisa de la relacion ADUs/seg. 
La primera medida 
correspondiente a 0,1 seg, tiene un 
valor de 7 ADUs, y la última, 
correspondiente a 10 seg tiene un 
valor 123 ADUs, asi que 123 - 7 = 
116, el incremento en ADUs de la 
ultima imagen con respecto a la 
primera fue de 116 ADUs, y 
tenemos, 116/99 = 1,1717. Sin em 
bargo, como sabemos que la 
linealidad se pierde por debajo de  
34 ADUs, realizamos la operación con las 70 medidas entre el rango de 36 a 123 ADUs, 126 - 36 = 87, este valor lo 
dividimos entre el numero de medidas, 87/70 = 1,2428571, esta cifra por 10 = 12,428571 ADUs/seg.  Como las 
magnitudes aumentan logaritmicamente 12,428571 * 2,5 = 31,0714275, asi que el flujo luminoso para una fuente aumenta 
31,0714275 ADUs por cada magnitud en cada píxel. Por tanto, la desviación maxima de 8 ADUs del punto 80 representa el  
25,7471 %, es decir 0,2574 mag y la desviación media de 2,06122 ADUs, equivale a 0,066338 mag, esto para una imagen 
individual, si adicionamos varias imágenes aritméticamente aumentamos la precisión al doble cada vez que duplicamos el 
numero de imágenes, por ejemlo: 0,0331 mag para 2 imágenes adicionadas, 0,016584 para 4, 0,00829 para 8, etc.  
 

Las estrellas mas débiles deben estar por encima del ruido para que no se eliminen al sustraer este, así que si necesitamos 
linealidad en objetos débiles, debemos exponer en función de estos dejando que se saturen los brillantes.  
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Acumulación de Imágenes 
 
Las recomendaciones de aficionados que se dedican a imágenes de cielo profundo, es que se establezca cual es el máximo 
tiempo posible que permite nuestros telescopio, cámara, montura y demás accesorios, sin que las estrellas dejen de ser 
redondas y sin que se sature la imagen, y realizar la mayor cantidad de imágenes posibles en ese tiempo de exposición. Las 
imágenes brutas pueden no tener nada extraordinario, es en el procesado de la secuencia de imágenes donde aparecerá todo 
lo que fue recogido en la captura. En el ejemplo inferior, a la izquierda pocas tomas con poco tiempo de exposición, y a la 
derecha, muchas tomas con mucho tiempo de exposición, las Imágenes fueron obtenidas por Jordi Gallego. 
 

 
 

Si se trata de registrar las estructuras más tenues y periféricas de las nebulosas, como en la imagen inferior de la nebulosa 
de Orión (M 42), brazos espirales de galaxias, etc. no lo podemos hacer sin acumular varias horas de exposición.  
  

Para lograr esta acumulación de luz muchos 
astrofotógrafos capturan imágenes de un objeto 
durante varia noches consecutivas.  
 

Sin embargo una acumulación de imágenes de esta 
naturaleza, nos mostraría estas estructuras más 
periféricas, pero con el costo de quedar 
completamente saturadas las partes más brillantes.  
 

En estos casos, vamos a aplanar la imagen con los 
ajustes no lineales, como el Estiramiento Dinámico, 
el comando ASINH, el Logaritmo de la Imagen, 
que vimos en apartados anteriores. Podemos llegar 
aun mas lejos capturando secuencias de imágenes 
(según lo tenue de las estructuras del objeto), usando 
tiempos de exposición crecientes. Por ejemplo: 4 de 
20 min, 8 de 10 min, 16 de 5 min, 32 de 2,5 seg, etc. 
Para adicionarlas en conjunto en una imagen de Alto 
Rango Dionamico HDR. El resultado es una imagen 
que muestra todas las regiones al mismo tiempo. Por 
no ser lineal, si vamos a realizar mediciones 
fotometricas, guardamos una imagen separada por 
cada secuencia. A continuación se describe como 
realizar este metodo de captura y tratamiento. 
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Imágenes de Alto Rango Dinamico HDR 
 

Cuando estamos ante la presencia de objetos donde sus regiones brillantes presentan una señal severamente mayor que sus 
regiones debiles, no hay menera de registrar estas zonas debiles sin saturar por completo las brillantes. En estos caso si 
exponemos con un tiempo moderado, las regiones debiles no apareceran en la imagen final aritmetica a pesar de adicionar 
muchas imágenes. Esto sucede porque las regiones debiles en las imágenes de la secuencia, se encuentran por debajo del 
Bias. En estos casos debemos tomar como minimo tres secuencias de imágenes con tiempos diferentes. El siguiente 
ejemplo se realizo capturando tres secuencias IR: 2 imágenes de 120 seg, 4 de 60 seg, y 8 de 30 seg, de la nebulosa M 42. 
 

Las figuras inferiores muestran lo que se persigue con cada secuencia: La de mayor exposición logra registrar por encima 
del Bias las emisiones muy tenues, pero las estrellas brillantes quedan saturadas. La secuencia de tiempo intermedio 
registra las estrellas debiles, pero las regiones medias y bajas de brillo aparecen oscuras (sin señal). La secuencia de menor 
tiempo, registra solo las variaciones de brillo en las regiones brillantes. En la secuencia de mayor tiempo de exposición, las 

 

 
 

regiones sarturadas se muestran con forma de mesetas, alli no hay textura, sino una superficie plana que servira como 
plataforma para que las variaciones de brillo registradas en la secuencia de menor exposición, oculten esta uniformidad de 
dichas mesetas. Las regiones debiles que no fueron registradas por la secuencia de tiempos de exposición más cortos, no 
contrubuiran con más señal a las regiones debiles que ya fueron registradas. El motivo de que la secuencia siguiente de 
menor tiempo de exposición, necesite el doble de imagenes que la secuencia anterior, es para acumular tiempos 
equivalentes: 2 imágenes de 120 seg = 120* 4 = 480 seg, y 8 de 60 seg = 8* 60 = 480 seg, asi las mesetas son corregidas. 

 

Las tres primeras imágenes inferiores, corresponden a los tiempos mencionados. La cuarta, es la adicion aritmetica de ellas. 
En esta, luego de ajustarse las curvas en PixInsight LE (pag 86), se deconvolucio en Iris (tratamiento mostrado en el 
proximo apartado). Podemos ver que las estructuras debiles de la nebulosa son evidentes, pero se conservan los detalles 
brillantes de la imagen de menor tiempo de exposición. Podriamos tratar cada secuencia por separado y lugo combinarlas. 
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La Deconvolución en la Corrección de Distorsiones 
 

La deconvolución es cualquier método computacional empleado para corregir las distorsiones en las imágenes 
(Convolución), producido tanto por defectos de la óptica, como por la atmósfera. Iris incluye varios algoritmos de 
deconvolución, como el algoritmo RL (Richardson-Lucy), creado para la óptica defectuosa del Telescopio Espacial Hubble  
 

Para aplicar este algoritmo debemos seleccione una estrella aislada con el ratón, que tenga una buena relación señal ruido y 
no este saturada. La forma de esta estrella definirá la PSF (Función de Dispersión del Punto) del instrumento. La meta es 
corregir la estrella y finalmente, toda la imagen. El comando RL agudiza también la estructura granular y el ruido. RL2 es 

una mejora del algoritmo. Se 

abre el icono de comados  y 
se escribe el comando RL o 
RL2, se teclea espacio, y 
colocamos el número de 
iteraciones (numero de veces 
que se efectuara el proceso), 
otro espacio y una segunda cifra 
define el factor de descanso del 
algoritmo para reducir el ruido 
en la imagen final. Por ejemplo 
(RL 15 0). Si el valor es 0, se 
utiliza el algoritmo original 
Lucy, mientras que para un 
valor mayor que 0 (típicamente 
1), se usa un método de 
relajación, que disminuirá la 
fuerza del algoritmo en las áreas 
ruidosas. Este algoritmo 
requiere un gran número de 
cálculos matemáticos con varias 

transformaciones de Fourier para cada iteración, lo que consume largos periodos de tiempos y gran cantidad de memoria. 
El tiempo de proceso para RL2 es aun mayor, pero sus ventajas son mayores: no deja estructura granular en el fondo del 
cielo ni efectos resonantes alrededor de las estrellas. Esto es porque RL sólo es eficaz para píxeles que tienen una 
intensidad superior que el fondo del cielo computado En las imágenes superiores, antes y después de aplicar RL simple.  
 

Hay otra deconvolucion que emplea el algoritmo de Máxima Entropía, este es excelente para imágenes planetarias, pero 
la imagen debe estar muy libre de ruido, porque este proceso lo acentúa, el nivel del fondo debe estar cercano a 0. Para su 
ejecución definimos una estrella y escribimos el comando, este usa una sola cifra, por ejemplo MEM 12. La diferencia en 
este otro metodo es que la imagen debe ser cuadrada (256 x 256, 512 x 512 píxeles, etc.). Las tres imágenes inferiores son 
de la nebulosa M8 mostrada mas arriba. A la izquierda la original, en el centro RL2 5 1, y a la derecha RL2 10 1.  
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Composiciones con Imágenes de Diferentes Resoluciones y Tamaños 
 

Hay ocasiones donde necesitamos trabajar con imágenes obtenidas 
desde telescopios o cámaras diferentes, o con diferentes cámaras en 
un mismo telescopio, esto produce imágenes con diferentes 
resoluciones, escalas y rotación de campo, y bien sea que las vamos 
a adicionarlas o que vamos a realizar con ellas composiciones, 
necesitamos ajustarlas entre si para obtener la imagen final.  
 

La figura derecha muestra, la comparacion hecha con el programa 
CCD Calc 1.5, del campo abarcado por la cámara Celestron 
NexImage con sensor de 640 X 480 y píxeles de 5,6 mm, en 
relacion al que abarca la cámara Meade Pictor 216XL con sensor 
de 324 x 243 y píxeles de 10 mm, usandas las dos en un telescopio 
Refractor de 80 mm y 400 mm de focal.  
 

Si en nuestro caso vamos a descomponer las dos imágenes con el 
algoritmo Drizzle, para mejorar la definición en los detalles 
registrados.  Debemos duplicara el tamaño a 1280 X 960 (Drizzle 2) 
en la NexImage, y triplicarlo a 972 X 729 (Drizzle 3) en el caso de 
la Pictor 216XL, asi obtendremos resoluciones (no reales) 
equivalentes a 1,44”/Píxel y 1,72”/Píxel respectivamente.  
 

En la tabla inferior, se muestra la resolución de las dos cámaras, 
montadas en tres telescopios. Nos damos cuenta, que en la práctica 
con la NexImage, solo se refina la resolución ya proporcionada por 
el telescopio solo si aumentamos su distancia focal. Porque si con 
ella montada, usamos un Barlow de 2 X para duplicar la resolución,  

llegariamos al límite teórico del instrumento, pero con el costo de hacer más oscura la imagen y estrechar el campo. Si 
aplicamos a las imágenes obtenidas sin Barlow el algoritmo drizzle con un coeficiente de 2, refinamos la resolucion de la 
imagen, sin hacerla más oscura y conservando el campo del cielo abarcado por el sensor. La tabla no muestra drizzle 3 para 
esta cámara, porque dividir sus píxeles en mas elementos, no aumentara la resolución si el telescopio no la posee, esto lo he 
comprobado de manera experimental. En el caso de la cámara Pictor 216XL, sus píxeles de mayor tamaño si permiten 
descomponerlos en mas elementos (Drizzle 3), para llegar muy cerca de la resolución teórica del instrumento.  
 

 

 

Telescopio 

 

Resolución 
Teórica 

 

ICX 098AK 
 640 X 480 

 

 

Drizzle 
2x 

 

TC 255  
324 x 243 

 

Drizzle 
2x - 3x 

 

Orión 80 mm f 400 mm 
 

 

1,5” PSF 3 
 

2,88 “/Píxel 
 

1,44 “/Píxel 
 

5,15 “/Pixel 
 

2,58 - 1,72 “/Píxel 

 

Celestron 150 mm f 750 mm 
 

 

0,8” PSF 3 

 

1,54 “/Píxel 
 

0,77 “/Píxel 
 

2,75 “/Píxel 
 

1,37 - 0,92 “/Píxel 
 

Orión 200 mm f 1000 mm 
 

 
 

0,6” PSF 3.5 
 

 
 

1,15 “/Píxel 
 

 

0,58 “/Píxel 
 
 

2,06 “/Píxel 
 

1,03 - 0,69 “/Píxel 
 

Necesitamos ahora, igualar el tamaño y la orientación, de las imágenes obtenidas con las dos cámaras, para superponerlas y 
realizar una composición de falso color. El comando COREGISTER, es el que vamos a usar en estos casos, porque 
permite hacer precisamente eso, reescalar y orientar una imagen con respecto a la otra. 
 

Lo primero que debemos hacer, en este caso, es separar la imagen a color, en sus componentes monocromos desde el menú  
Digital photo/RGB sepatation… ya que la imagen de la Pictor 216XL es 
monocroma, y si intentáramos realizar la operación con imágenes (Color y 
B/N) nos aparecería el mensaje Incompatible number of color between 
images. Ahora seleccionamos uno de los componentes ya separados, y lo 
cargamos como imagen inicial, luego abrimos la ventana de comandos, y 
allí escribimos el nombre de las imágenes que van a ser ajustadas, si estas 
tuvieran los nombres de M16-1 y M16-2 escribiríamos lo siguiente:  
COREGISTER M16-1 M16-2 y aparecerá en pantalla la segunda imagen debidamente ajustada con referencia a la 
primera. En la ventana Output se nos muestra la cantidad de estrellas que uso el programa para hacer la corrección, y la 
proporción del error en X y Y. Por ejemplo: X = 0.362450 y Y = 0.431974, nos indica que el error tanto en X como en Y es 
menor a un píxel. En este momento debemos guardar esta segunda imagen mostrada en pantalla a pesar de que de manera  
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automática fue guardada rotada y reescalada con respecto a la primera, con el 
nombre @2. El motivo, es que a pesar de esto, conserva su tamaño 972 x 729, y si 
quisiéramos adicionarla a la imagen M16-1 de 1280 x 960 aparecería el mensaje 
ERROR: Image format incompatible. La imagen que esta mostrada en pantalla 
por el contrario, no solo esta corregida en rotación y escala, sino que ha sido 
ajustada automáticamente por el programa al tamaño de la primera imagen, en este 
caso 1280 x 960. Es decir, que se ha agregado el deficit de 308 pixeles en X y 231  

píxeles enY, tomando como referencia los detalles que son comunes para 
ambas imágenes. En la figura derecha vemos esto: la Segunda Imagen 
(Recuadro Rojo) es rotada con respecto a la Primera Imagen (Recuadro 
Blanco), la zona gris clara, presente solo en la segunda imagen, ha 
quedado excluida, mientras que la zona gris oscura presente solo en la 
primera imagen pero no en la segunda, ha sido incorporada en negro, para 
generar en la segunda imagen el tamaño que posee la primera.  
 

 
 
 
 
 
 

En la imagen izquierda una composición de M8 
usando dos imágenes de diferente escala y 
resolución, ajustadas con este comando, se hizo 
una composición en bicolor, esto se explica más 
adelante en Composiciones RGB y falso color. 

 

En el caso de querer adicionar las dos imágenes, 
cargamos la primera en File/Load, luego abrimos 
la ventana de comandos y tecleamos ADD M16-
2 para adicionar la segunda imagen, la imagen 
aumentara de brillo al sumarse sus exposiciones, 
pero si las estrellas no cubran el mismo campo, 
aumentara el tiempo de exposición solo en las 
partes donde los discos estelares coinciden. 
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En otros casos donde tengamos que cortar una imagen con mucha 
precisión, usaremos el menú Geometry/Crop, en este, nos aparecerá el 
cuadro Crop, para ubicar el punto de la imagen que necesitamos, nos 
movemos con el ratón sobre la misma, y en la parte inferior derecha de la 
ventana de Iris, se nos mostrara la posición X y Y del píxel donde se 

encuentras el cursor . El eje Y va en 
aumento de abajo hacia arriba y el eje X de izquierda a derecha. Según 
esto el campo X1 del cuadro Crop, es el borde derecho de la imagen por donde vamos a realizar el corte, X2 el borde 
izquierdo, Y1 el borde inferior, y Y2 el borde superior. Por ejemplo, si en una imagen de 640 x 480 colocamos en el cuadro 
Crop:  los valores de la figura superior derecha, la imagen será cortada 100 píxeles de izquierda a derecha y 80 píxeles de 
arriba hacia abajo. Para ejecutar el corte simplemente presionamos OK. 
 

Si tenemos muchas imágenes para corregir, adicionamos las series que fueron tomadas con cada telescopio o cámara en 
imágenes individuales aritméticas, y luego las dos imágenes finales las ajustamos con COREGISTER. Hay muchos casos 
donde este comando no logra registrar las estrellas, y sera necesario el uso del comando Quick Register QR2, este toma en 
cuenta al igual que el anterior el cambio entre las imágenes, la rotacion de campo y la diferencia de escalas entre ellas.  
 

En este ejemplo tenemos el componente R de una imagen optica de la nebulosa M42 y una imagen IR monocroma 
producto de la adicion de los componentes RGB (ver pag 70), las dos imágenes estan desplazadas y rotadas una de la otra. 
En la ventana de comandos escribimos QR2 (nombre de la imagen de referencia) (nombre de la imagen a ser corregida), en 
este caso QR2 IR R y presionamos Enter. Es este momento aparecera el mensaje 

derecho, al cual la decimos Aceptar y aparece el siguiente cursor , con el vamos a  
tocar tres estrellas que no esten saturadas, que esten los mas alejadas entre si (si se 
puede en un triangulo equilatero), y que sean comunes para las dos imágenes. Luego 

de tocarlas en su centro seran mancadas con una cruz , al escogerlas aparecera el 
cuadro derecho, tambien le decimos Aceptar. En este momento aparecera 

la segunda imagen con 
tres circulos señalando la 
posicion de las estrellas 
escojidas en la primera 
imagen (imagen 
izquierda), ahora tocamos 
las mismas estrellas con el cursor y colocamos Aceptar de nuevo en el 
mensaje, en este momento nos aparece la ventana Output  con las  
diferencias de posicion entre las 
imágenes y la imagen corregida en 
pantalla, la cual debemos guardar.� Las 
imágenes con cámaras de píxeles 
rectangulares deben ser corregidas en 
referencia a las imágenes con pixeles  
cuadrados, si tenemos solo imágenes con píxeles rectangulares, debemos 
corregir esta deformación como se muestra en el siguiente apartado. 
 

En la composición inferior vemos la diferencia entre los componentes, al ser alineados en (L)RGB (ver pags 62-63), 
coinciden solo las estrellas centrales pero en el borde estan rotadas, en la tercera imagen se ve el resultado de la correccion. 
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Deformación Vertical de las Imágenes y como Corregirlo 
 

Si no conocemos el tamaño de los píxeles de nuestra cámara, tampoco sabremos la escala en SegArc/Píxel para nuestra 
combinación Cámara + Telescopio. Si este es nuestro caso, lo mejor sera determinar este parámetro usando el programa 
Astrosnap 1.3, la metodología para esto se describe en el trabajo Fotografia_con_Webcam_III. Algunos sensores no 
poseen píxeles cuadrados sino rectangulares, si usaramos los comandos COREGISTER o QR2 de Iris, para corregir 
imágenes de pixeles rectangulares tomando como referencia imágenes de pixeles cuadrados, solventaremos el problema, 
pero si usamos solo imágenes obtenidas con un sensor de pixeles rectangulares, sera necesario conocer la diferencia entre 
el ancho y el alto del píxel para poder corregir esta deformación.  
 

Para conocer esto debemos realizar dos medidas en Astrosnap, una donde la estrella se desplace a lo largo del sensor, y 
luego de rotar la camara, otra donde se desplace a lo ancho, esto nos dira la longitud del pixel en ambos ejes. Recuerde que 
este programa solo funciona con sensores no mayores a 800 x 600 píxeles. Si nos fijamos en una imagen capturada con esta 
camara, veremos que al aumentarla con Zoom los píxeles tienen forma cuadrada, y es porque la camara reescala 
automaticamente la imagen en vertical. La siguiente prueba realizada por Cristian Willemoës muestra como corregir esto. 

 

Este autor trabajó con una webcam QuickCam VC, la cual posee 352 x 288 píxeles de 8.2(H) x 7.6(V) µm, y los 
programas muestran en las imágenes obtenidas píxel cuadrados, esto demuestra que estas han sido deformadas en vertical. 
Para conocer la proporcion de dicha deformacion, calculamos: 100/longitud horizontal del pixel en µm * longitud 
vertical del pixel en µm = % de deformacion. Asi 100/8.2 = 12,1951 x 7.6 = 92,68293, y 100 - 92,68293 = 7,317 %.  
 

Ahora vamos a determinar cuantos pixeles son agregados en vertical a la imagen, segun: 288/100 = 2,88 * (7,317 %) = 
21,07296, es decir, que la compensación por deformación vertical agrega 21,07296 píxeles en vertical a la imagen, esto se 
lo reescalaremos a la imagen final aritmetica, contrayéndola 7,317 %, el resultado sera una imagen de 352 x 267 píxeles. 
Para verificar esto en la QuickCam VC, el autor tomo dos imagenes de una regla graduada con la webcam acoplanda al 
foco primario de su telescopio, la primera imagen con la regla orientada en sentido horizontal y la segunda con la regla 
orientada en sentido vertical, al rotar la segunda imagen y superponerla frente a la primera, estas no coincidieron.  
 

   
 

Entonces reescalo la segunda imagen al 92.68 % de su longitud verical, y repitió el proceso de rotación y superposición, 
verificando entonces que la imagen se había corregido, esta corrección es necesaria para realizar mediciones astrométricas. 
 

   
 

Si conocemos el tamaño del píxel podemos establecer su resolucion usando el programa CCD Calc, o aplicando la 
formula: F = (206,265 x T) / f   Donde la resolución del píxel (F), es igual a: 206.265 por el tamaño del píxel, dividido 
entre la distancia focal del instrumento utilizado. F se mide en segundos de arco por píxel, T es el tamaño del píxel en 
micras, y f es la distancia focal en milímetros del instrumento.  
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Las Diferentes Emisiones de los Objetos 
 
Los diferentes objetos que fotografiamos, emiten o reflejan luz en bandas muy específicas, esto trae como consecuencia 
que las imágenes en cada filtro o cada canal en los CCD a color, este dominado por algún elemento químico, o grupo de 
elementos (diagrama inferior). En el caso de las Nebulosas, el componente B tiene casi como contribuyente exclusivo, el 
Hbbbb y OIII , mientras que en el R lo son el Haaaa, y en menor proporcion el SII y NII, el componente G a excepción de la 
debil emisión del HeI no coincide con emisiones nebulares representativas, pero si con las emisiones del alumbrado 
publico. Podemos Construir una Rueda de Filtros, y Seleccionar Filtros, para separar regiones de interes y realizar 
imágenes de banda ancha. Los filtros interferenciales son capaces de separar la línea de un elemento químico individual. 
 

En la grafica inferior se aprecia las emisiones nebulares que entran dentro del rango del sensor Sony ICX 098AK, y 
también vemos como se puede separar la contribución de la matriz RGB en el optico [--- --- ---] con el filtro Baader 
UV/IR Cut [--------], y la contribución en el IR [--- --- ---] con el filtro Opteka R72 [---------]. 
 

 
 

Las composiciones realizadas con imágenes obtenidas usando filtros interferenciales, permiten usar colores diferentes para 
emisiones muy cercanas en el mismo color. Por ejemplo, Hbbbb y OIII . Es preciso conocer las principales emisiones de los 
objetos que fotografiamos para evitar exponer durante horas un objeto que no emite en la banda que estamos fotografiando: 

 
Nebulosas de Emisión: suelen ser objetos ricos en Hidrogeno H� , las nebulosas de este tipo que poseen un cúmulo central 
de estrellas jóvenes con fuerte exceso de radiación ultravioleta, presentan una gran emisión en el Oxigeno OIII,  debido a 
que este elemento es ionizado por esta radiación UV. Por otra parte, en las regiones exteriores de la nebulosa se erigen 
frentes de emisión, donde el gas tiene una transición muy acusada de gas ionizado, a gas parcialmente ionizado, estos 
frentes son ricos en Azufre ionizado SII . 
 
Nebulosas Oscuras: denominadas antiguamente Sacos de Carbon, son concentraciones de polvo e Hidrogeno Neutro frio, 
que ocultan la luz de nebulosas u objetos que brillan detras de ellas, estas se van volviendo transparentes a la luz infrarroja 
a partir de los 700 nm, asi que podemos fotografiar a traves de ellas la luz IR, usando un filtro que bloquee el espectro 
optico y deje pasar el infrarrojo desde 700nm, su mayor transparecia es para la luz de 1800 nm (Banda H). 
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Nebulosas Planetarias: su brillo se produce por los elementos que se ionizan de la altisima temperatura de su estrella 
Enana Blanca progenitora (+/- 100.000 K), suelen emitir en bandas discretas, fundamentalmente *OIII+, H � , H� , y NII  
este ultimo suele ser captado en el ancho de banda del filtro de H� . No suelen mostrar cantidades representativas de SII . 
 
Remanentes de Supernovas: suelen ser abundantes en H�  y *OIII+, aunque también emiten SII. 
 
Nebulosas de Reflexión: tienen composiciones similares: H� , OIII  y Polvo, este ultimo refleja el espectro continuo de las 
estrellas que la iluminan, y son usualmente azules porque la dispersion del gas es más eficiente para el azul que para el rojo 
 
Galaxias: emiten fundamentalmente el continuo integrado de todas sus estrellas que también es reflejado por el gas. En el 
caso de Galaxias con intensa formacion estelar “Starburst” se presentan tres emisiones importantes que son Ha, NII y OIII, 
y apenas distingibles del continuo las del Hb, y SII, y aun menos el OI. En general el [OI] (Oº), [NII] (N+), [SII] (S+), 
requieren de baja energia para ionizarse, mientras que [OII]  (OIII), requieren de mayor energia para su ionizacion. 
 
Cometas: presentan un espectro continuo producto de la envoltura de particulas de polvo que se liberan del hielo cuando 
este se acerca al sol, este continuo muestra bandas moleculares muy acentuadas según la composicion del hielo que se ha 
evaporado o sublimado según las propiedades del elemento quimico, envolviendo el nucleo en una coma de gas, cuyos 
contribullentes principales son el Carbono Diatomico C2+ que produce las famosas Bandas de Swan en sus espectros de 
emision, en tres bandas que coinciden con los canales B y G, ciertas bandas del radical NH2 muy parecido al Amoniaco 
NH3 en el canal R, y el Cianogeno CN, que su mayor emision se encuentra en el UV. Si usamos la camara sin filtro de 
corte UV/IR, este componente quedaria registrado en el canal B. A partir de 700 nm tendremos mayoritariamente el 
continuo solar reflejado por el polvo, y una banda de CN a 790 nm. Es importante saber que las bandas moleculares se 
presentan con mayor intensidad en la coma del cometa que en la cola. 
 
Los espectros inferiores muestran precisamente las lineas de mision mas intensas para los objetos mencionados, es de notar 
que todos son mostrados en un rango que que se extiende hasta el IR fotografico. 
 
 

 



 62 

 
Composiciones RGB y Falso Color  

 
Conociendo esto, podemos descomponer una imagen RGB para permutar o seleccionar solo las contribuciones que nos   
interesan. Como el programa siempre nos va a pedir los tres componentes para la asignación de 
color, descomponemos la imagen desde el menú Digital photo/RGB separation… e importamos 
en el menú View/(L)RGB… solo los que vamos a usar (imagen derecha). En este ejemplo, de 
imagen bicolor, el canal verde G y el azul B son el mismo, y el resultado de combinar G + B es 
Azul Turquesa, pero después de importar, debemos minimizar la ventana del programa y volverla 
a maximizar, para poder visualizar el resultado bicolor desplegado Rojo y Turquesa, lo esencial es 
planificar cuidadosamente las asignaciones de color para optimizar la representación de las 
estructuras en la imagen, pero al mismo tiempo tener una impresión agradable estéticamente.  
 

Podemos escoger tres combinaciones diferentes, para 
las imágenes bicolores, ver la tabla izquierda. Las 
primeras tres imágenes, corresponden a estas 
combinaciones. Al invertir el orden conseguimos tres 
posibilidades mas, mostradas en las tres imágenes 

siguientes, para disponer de un total de seis posibilidades en imágenes bicolor. Las imágenes mostradas, corresponden a la 
nebulosa M8 con que hemos venido trabajando. El canal G fue eliminado quedando solo R - B en las permutaciones. 

 

 
 

 

Podemos mostrar dos componentes en una misma tonalidad. Por ejemplo: 
queremos Azul Turquesa (B+G) para el R, Azul (B) para el Azul, y Rojo (R) para 
el canal G. Abrimos el canal R y en el menú Processing/Divide… seleccionamos 
Value, y dividimos la imagen entre 2.0, esto disminuirá su señal a la mitad, esta la 
guardamos como R50, a esta a su vez le sumamos el canal B en Processing/Add… 
File from disk y guardamos esta otra como B+R50. Ahora en View/(L)RGB, 
importamos G como el canal R, R50 como G, y B+R50 como B. Podemos  a su vez 

variar esta proporción en la mezcla. En las imágenes inferiores dividimos entre 4.0 para 25%, y entre 1.33 para 75%, etc. 
 
 
 

 
 
 
 
 

Canales Combinados Color Generado Canal Intacto 
G + B Turquesa R Rojo 
B + R Violeta G Verde 
R + G Amarillo B Azul 
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Composiciones (L)RGB 
 

Para reforzar el contraste y los detalles de 
la imagen usamos un cuarto componente 
de Luminancia (L). Esta debe contener los 
detalles de los tres canales usados, o debe 
ser la adicion de los componentes que 
queremos resaltar. Para añadirla debemos 
activar la casilla Luminance: Sin 
embargo, para optimos resultados debemos 
primero realizar la composicionde de los 
componentes RGB, y luego agregar (L).  

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Esto se debe a que en muchas ocaciones, las imagen de los tres componentes 
estan desplazadas estre si, tal es el caso de este ejemplo, donde la imagen R 
fue asignada al canal B, y este se encuentra desplazado con respectro a  los 
componentes G y B que corresponden ambos a una imagen IR usando el  
mismo equipo. Para mover el componente que no coincide, abrimos de nuevo View/(L)RGB y activamos ese canal de 
color (imagen derecha), luego en el campo Step: colocamos la cantidad de pixeles que queremos que se mueva en la  
dirección de los botones de las flechas. Podemos colocar valores que 
corresponden a fracciones de píxel (0.5, 0,25, etc) y de este modo realizar 
un ajuste fino del componente desplazado. Podemos mover cualquier 
componente escojiendo el canal correspondiente. Las casillas DX: y DY: 
nos indican el desplazamiento X y Y en pixeles del componente 
seleccionado con respecto a la posición en que dicho componente fue 
cargado por el programa. Luego de estar perfectamente alineados, 
clickeamos OK, y la imagen permanecera con ese ajuste. 
 

Mientras el programa Iris permanezca abierto, podriamos abrir de nuevo el menú View/(L)RGB y los componentes se 
cargaran en la posición que ajustamos, porque la posición de la imagen queda en las casillas DX y DY . En este momento 
activamos la luminancia y clickeamos OK, entonces se cargaran los componentes RGB previamente alineados y lo unico 
que no coincidira será el canal de luminnacia, entonces procedemos a alinearlo sin confundirnos son los demas 
componentes. La opacidad de este canal lo controlamos con el deslizador Luminance: que tenemos en el cuadro (L)RGB. 
 

Hay ocasiones donde los componentes estan desplazados y tambien rotados entre si, esto lo vamos a ajustar con el 
comando QR2 explicado en la pag 58. QR3 corrige aun mas distorsiones y para detener la selección de estrellas STOP . 

 

Las composiciónes RGB pueden ser tratadas con View/Dinamic stretching… SGBNR y desenfoque gaussiano (de entre 1 
a 2 píxeles) en PixinsingthLE, pero esto ultimo antes del aplanamiento de la imagen. Luego la guardamos como un archivo 
FIT de 8 bits. El componente L lo tratamos individualmente para llevarlo al mayor contraste y definicion, esto reduce el 
ruido en los canales RGB, dando una imagen global mucho mas nitida y detellada. Una luminancia obtenida sin filtro 
funciona bien en las galaxias y objetos con un amplio rango espectral, pero para objetos con emisiónes específicas como 
nebulosas de emisión pura, L se genera de sumar el canal donde esta la emision dominante y la imagen de la emision en 
filtro estrecho R+Haaaa, B+OIII,  etc. En estos casos no designamos la composición como LRGB, sino como (IR)RGB, en el 
caso de usar una imagen IR para L, (R+Ha)RGB en el caso de usar el componente R y Ha, etc. como ahora veremos. 
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Cuando se usa una imagen tomada con un filtro interferencial, por ejemplo Ha, OIII o SII y se sustituye con ella el canal 
que corresponde a ese color en la imagen, se ocasiona un desajuste RGB debido a que una imagen de apariencia natural, 
requiere que las estrellas coincidan en tamaño, distribución y color. Esto ocurre tanto para la luminancia como para los 
canales de color y se percibe como una falta de correspondencia entre los colores, para LRGB los colores se muestran 
apagados debido a que una imagen con filtro interferencial posee mucho contraste y detalles comparada con la menor 
riqueza de los datos RGB. Partiendo de esto Robert Gendler experimento una serie de composiciones y desarrollo algunos 
conceptos para el canal de la luminancia. El utiliza dos metodos diferentes: el primero lo recomienda para nebulosas donde 
la emision exclusiva es Ha, aquí no se captura un canal de luminancia, sino que se mezcla el canal Ha y R para generar un 
nuevo canal R. Esto proporciona estrellas más naturales mejoradose la profundidad de la nebulosa y los detalles, 
lograndose un buen equilibrio RGB. El porcentaje de Haaaa/R puede variar entre 80/20 y 50/50. Esto por supuesto aumenta la 
señal del canal R por lo que hay que ajustarlo en RGB balance o dividiendo este component en Processing/Divide/Value. 
El ajuste correcto del balance de blancos lo podemos verificar viendo el color de las estrellas en la imagen original RGB. 
 
En segundo metodo lo recomienda para nebulosas donde también estan presentes emisiones de otros elementos, pero donde 
el dominante en H-alfa. Aquí, este nuevo componente generado de Ha y R es usaso también como luminancia, pero usando 
opacidades menores a 100%, por lo general entre 10% y 50%, lo que hace coincidir mejor esta misma imagen R+Ha con L 
(R+Ha). Si no se usara la misma imagen para L se sacrifica la profundidad por ser la opacidad de L menor al 100%. 

 
Las imágenes derechas de NGC 7822 de 
Robert Gendler muestran: imagen Ha y 
componente R, y las cuatro imágenes 
inferiores, muestran: 1) imagen RGB 
original, 2) composición tradicional LRGB 
usando Ha como Luminancia. 3) RGB donde 
R = 80Ha + 20% R. 4) LRGB donde  R = 
80Ha + 20% y L es R con 30 % de opacidad. 
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Criterio de Asignación en las Paletas 
 

Las asignaciones de color para los diferentes componentes de una imagen, posee una tipificación específica, que deriva de 
las composiciones de imágenes en banda estrecha. Por ejemplo, la paleta HOS significa que asignaremos el H�  al canal R, 
el OIII  al canal G y el SII al canal B (RGB = HOS). 
 
HOS es una paleta donde asignamos el H�  (generalmente la línea de emisión 
más abundante) al canal R, de manera que el resultado final en la nebulosa, será 
una dominante hacia el rojo, debido a que la abundancia de H�  en la misma. A la 
derecha la nebulosa de la Rosseta en paleta HOS.  
 

SHO es la paleta conocida como “Paleta Hubble” ya que fue la paleta usada en 
la famosa imagen de los Pilares de la Creación en M16 (la nebulosa águila). La 
asignación de colores de esta paleta, están asignados de mayor a menor longitud 
de onda. Es decir, el SII  que es el que mayor longitud de onda, tiene asignado R, 
el H�  es asignado al G y el *OIII+  que tiene menor longitud de onda al B. Las 
imágenes obtenidas con esta combinación de colores, suelen ser bastante 
difíciles de procesar debido a una dominante verde, producida por la mayor 
presencia de H�  en las nebulosas, y por la aparición de halos de color fucsia en 
las estrellas debido a la presencia de SII en las mismas. No obstante, si se 
consigue trabajar controlando estos parametros manteniendo a raya las estrellas 
y resaltando los frentes de emisión donde aparece el SII. Se consigue una muy 
buena separación de los componentes de la nebulosa, con una agradable 
sensación de tridimensionalidad. Todas aquellas nebulosas de emisión con 
cúmulos de estrellas centrales (abundantes en OIII) y marcados frentes de 
transición de gas ionizado, a parcialmente ionizado en la periferia (SII), son 
excelentes candidatas para ser representadas con la paleta Hubble. En la imagen 
derecha IC1808 con la paleta Hubble (RGB = SHO).  
 
Hay paletas bicolores donde se capta los dos canales más dominantes. Por 
ejemplo: el H�  y el *OIII+, y a partir de ambos, se construye un tercer canal 
ficticio. Esta paleta es recomendada para nebulosas planetarias y algunos 
remanentes de supernovas, como la nebulosa del velo, donde la presencia del 
SII, es bastante exigua como para emplear largas hora captando la señal de un 
tercer canal prácticamente inexistente. A continuación algunas de estas paletas.  
 
HOO ideal para objetos con gran cantidad de OIII, como nebulosas planetarias y 
remanentes de supernovas, donde se intenta representar el OIII con su color real 
azul turquesa, usando la misma imagen OIII en 50% de azul y en 50% de verde. 
De esta manera, al usar una paleta del tipo HOO, estamos asignando ambas 
líneas de emisión H�  y OIII a sus colores reales, rojo y azul turquesa. Un 
ejemplo de esta paleta es la mostrada a la derecha de la nebulosa el velo. 
 
HO(O+0.3H) La idea de esta paleta tiene un doble objetivo: por una parte 
mantener los matices originales: rojo del H�  y turquesa del OIII, y a la vez 
generar un canal azul ficticio compuesto por una parte de *OIII+ y 30% de H� . 
La proporción de 30% asignada al H� , no es arbitraria, sino que tiene un 
fundamento físico. En realidad se sabe que la proporción de H�  a H�  en las 
nebulosas, es aproximadamente de 2.92:1. El H�  se encuentra igualmente en 
nebulosas de emisión, correspondiendo al color azul (ver emisiones en la página 
60). En realidad, esta línea de emisión cuesta bastante más de captar, debido a 
que el azul, es dispersado por las nubes de polvo de las propias nebulosas. No 
obstante, siguiendo la proporción física se puede hacer una estimación del canal 
azul a partir del H� . Esta paleta se acerca bastante al color real de la nebulosa. 
En realidad, en la imagen representada, se añadió los datos de [SII] al canal rojo, 
aún cuando la información adicional que aporta este filtro al resultado final, no 
es significativa. A la derecha la Nebulosa del comecocos paleta HO(O+0.3H) 
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Estas variaciónes en en las mezclas de color, las aprovecha el aficionado español 
Juan Conejero, para generar Paletas a la carta en falso color, con asignaciones 
como: (*SII+, H� , *OIII+ = Rojo - Naranja - Turquesa). En este caso el 
resultado es: R = 0.78 H�  + *SII+, G = 0.15 H�  + 0.5 *OIII+, y B = 0.5 *OIII+, 
la imagen izquierda muestra el aspecto de la nebulosa de la roseta en esta paleta. 
 

Un ejemplo muy simlar inspirado en esto, es una paleta con las asignaciones 
(*SII+, H� , *OIII+ = Naranja Granada - Rojo - Azul Turquesa). El Naranja 
Granada está compuesto de una mezcla de rojo 80% y verde 20%. Por otro lado, 
el turquesa es una mezcla de verde y azul al 50%. Con estos porcentajes se 
procede a construir una imagen RGB: R = 1 Ha + 0.8 SII (1.8), esto representa el 
100% de la luz con el filtro Ha y el 80% de la luz que entro a través del filtro 
SII. G = 0.2 SII + 0,5 OIII, esto representa el 20% faltante de la luz del filtro SII 
que necesitamos para junto al color rojo formar el granada, y un 50 % del verde 

que se necesita para formar el turquesa, el otro 50% faltante proveniente del filtro OIII se encuentra asignado al canal B = 
0,5 OIII. De esta manera se obtiene la imagen resultante en color. Podemos usar el programa Iris , o el programa 
PixInsight LE  y la herramienta PixelMath que será explicada en el post-tratamiento. Con este procedimiento es posible 
crear prácticamente cualquier paleta de color, a partir de los datos primarios de nuestros filtros o canales, lo único que 
necesitamos saber, es que porcentaje de R, G, y B tienen los colores que escojimos para asignarlelos a cada componente.  
 

El siguiente, es un ejemplo de falso color, aplicado a una imagen obtenida de usar los filtros interferenciales: Haaaa    a la 
izquierda y OIII  en el centro, el tercer componente de color, se obtuvo de mezclar estos dos canales para crear un 
componente falso y generar la imagen derecha. Las proporciones fueron: R = Ha 1.1, G = OIII 0.85 + Ha 0.70, B = OIII. 
 

 
 

En las imágenes siguientes, se comparan filtros naranja y rojos de banda ancha y media, con filtros interferenciales de 
distinto paso. En este caso, vemos que usando filtros de menor ancho de banda, la definición de las estructuras nebulares es 
mayor, por no entrar luz de detalles de otros colores. Igual sucede con los filtros interferenciales, estos aíslan cada vez más 
la emisión Ha del continuo, pudiéndose exponer por mucho tiempo la estructura Ha sin que ser saturen las estrellas. 
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Para telescopios más rápidos que f 4, los filtros de banda menor a 13 nm, pueden resultar en una degradación de su 
eficiencia, debido a que el ángulo de incidencia del cono de luz desplaza la transmisión del filtro. Para sistemas lentos se 
recomienda filtros con ancho de banda más estrecho, ya que reafirman su eficiencia. En cuanto a los filtros rojos de banda 
ancha: Kodak 25 Red, Hoya O56 y Tiffen 29, mejoran los detalles en la superficie Marte. Oscurecen el fondo azul del 
cielo del crepúsculo cuando se quiere contrastar a Mercurio, y definen las nubes en Venus, así como las nubes azuladas en 
Júpiter y Saturno. Además mantienen la visión nocturna cuando hay luna. En telescopios muy grandes puede utilizarse para 
Urano y Neptuno.  
 
 

Un criterio generalizado en las composiciones tanto RGB 
como LRGB usando sensores B/N, es que las regiones 
espectrales registradas por cada filtro queden 
completamente aisladas estre si, esto es similar a lo que 
ocurre al usar filtros interferenciales, donde se separan en 
imágenes individuales la luz de los diferentes elementos 
químicos. Los filtros de banda ancha, que aíslan de manera 
precisa los diferentes colores, proporcionan un buen 
rendimiento por aislar los colores primarios, en estos 
casos, las Pléyades llegan a ser totalmente azul, y el bucle 
de Barnard completamente rojo. Sin embargo, 
astrofotografos como Vicent Peris usan filtros 
fotométricos (mostrados en la imagen inferior) que se 
solapan en sus transmisiones, estos grandes cruces en la 
misma region del espectro permite tener una inmensa  

 

variedad de matices, que pasan por el marrón, el 
rosa, los rojos, amarillos, azules y cianes, ya que 
en la zona solapada se recoge información de los 
mismos detalles en diferentes proporciones de 
color. En la figura derecha se muestra la 
combinación de los filtros Johnson B2 y V, y 
junto al filtro R Sloan. El filtro B2 se usa por 
tener mas solapamiento con el Vj que el filtro Bj, 
mientras que en el canal R, el Sloan y el 
Johnson poseen un corte izquierdo a los 550 nm, 
solapándose muy bien con el filtro V, pero el 
Johnson por tener un corte derecho a los 750 nm 
mezcla la emisión del continuo de esta parte del 
infrarrojo con la del Haaaa,,,, mientras que el Sloan 
tiene un corte a los 700 nm, lo que no deja entrar 
en la imagen el continuo, aislandose mejor las 
nebulosas presentes dentro de las galaxias.  

 
Este solapamiento entre los tres canales de 
color, es una propiedad que poseen los 
microfiltros de nuestro sensor, lo que concede 
una ventaja mas al usar este tipo de 
dispositivos en la astrofotografía, esto lo 
podemos apreciar en la imagen izquierda.  
 
Si usamos el filtro Baader para corte UV/IR 
contariamos con una respuesta muy similar a 
la usada por Peris con los mencionados filtros 
fotometricos. Un resultado equivalente lo 
tendremos usando el filtro Opteka R72 para 
los canales RGB IR usando la tecnica de 
substracción mostrada en la pag 71. 
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Astrofotografía en el Infrarrojo Fotográfico (700 - 1000 nm) 
 

Las imágenes IR ofrecen grandes ventajas que complementan el 
abanico de posibilidades en la astrofotografia. Las dos imágenes 
izquierdas de la luna, obtenidas desde Madrid por Alejandro 
Sánchez de Miguel con una webcam Philips Toucam PRO 840, 
muestran una mejora en las imágenes lunares. La imagen IR, a 
pesar de que la luna estaba muy baja en el horizonte, es mucho más 
clara que la realizada en luz visible en la cual se puede observar 
una mayor turbulencia que borra los detalles. Esto es porque para 
longitudes de onda de 700 nm hacia 1000 nm, el polvo y la 
turbulencia afectan menos. Para el transito de Venus de 2005 hay 
referencias de aficionados que lo observaron en longitudes de onda 
IR, esto se menciona en el trabajo Transito_de_Mercurio_2006 
donde se presenta la intención de grabar el transito de Venus de 
2012 en un video cronometrado con un reloj atómico, usando un 
filtro W + B 093 830 nm, pero por ser el sol un cuerpo muy 
brillante se puede colocar un filtro en la entrada del telescopio y 
luego el filtro IR, asi se evitara la turbulencia por estar el planeta 
cerca del horizonte para la hora del evento en nuestro país (17:30). 
 

Las imágenes derechas de Júpiter, son monocromáticas en los 
canales G e IR obtenidas por P. Domínguez, de la Asociación 
Astronómica del Corredor del Henares, usando el telescopio de 
11 pulgadas del Observatorio Tres Juncos, para la noche del 
22/8/2010, cuando la BES de Júpiter había desaparecido. La 
imagen IR de absorción del Metano a 889 nm muestra la banda, 
esta fue obtenida a través de un filtro de interferencia con un paso 
de 12 nm, el autor señala que necesito un tiempo de exposición de 
5 segundos, usando la ganancia al máximo. 
 

 

Las imágenes de Saturno, corresponden de abajo hacia 
arriba, a un filtro Astronomic Rotfilter , otro de 50 nm de 
paso centrado en 880 nm, y el filtro de Metano, en esta 
ultima el planeta es casi invisible. Los tiempos de 
exposición para las tres imágenes fue de (0.25s). Todas 
fueron adquiridas con un sensor monocromo usando los 
filtros mencionados. En el caso de imágenes IR en color, 
implica como ya vimos, falso color, pues el ojo no puede 
ver estas longitudes de onda, y hay que representarlas con 
los habituales componentes RGB.  
 
Las imágenes de la siguiente pagina, fueron obtenidas por 
el aficionado Australiano Samir Kharusi  con una camara 
Canon 20D, donde se verifico que se puede evadir la 
contaminación lumínica en imágenes de cielo profundo. 
El al usar un filtro IR 700 nm, pone de manifiesto como 
se bloquean las emisiones del alumbrado publico 
reflejadas por la atmósfera, las cuales están en la misma 
región del espectro, que las emisiones nebulares 
mostradas en la pag 60.  Sus imágenes de M 42 tienen tres 
minutos de exposición a ISO 400. La imagen izquierda tomada con un filtro de corte IR Hutech UV/IR, muestra la 
contaminación lumínica de la ciudad y la enorme emisión nebular del Hbbbb, OIII  e Haaaa.... La imagen de la derecha por el 
contrario, se obtuvo usando un filtro Wraten 89B, el cual deja pasar solo la luz infrarroja a partir de 700 nm, solo 20 nm 
mas cerca del óptico que el Opteka R72, asi se bloqueo, tanto las líneas de contaminación lumínica, como las intensas 
emisiones nebulares, quedando solo visible el continuo refelejado por la nebulosa de reflexion en su interior, esto deja al 
descubierto, una enorme cantidad de estrellas que se encuentran en el interior de la nebulosa. 
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Juan J. González 11/2009 CCD Atik314L +  8”, a la izquierda M 1 con filtro IR 685 nm, a la derecha RGB = IR - Ha - OIII 
 

 
 

M42 O. Lopez. A la izquierda usando filtro Opteka IR 720 nm, a la derecha usando un filtro IR mas lejano B+W 830 nm. 
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La imagen izquierda corresponde a la adicion aritmetica de 11 imagenes de un minuto cuyos tiempos suman 660 segundos 
de exposición unado un telescopio Reflector 200 mm y f 1000 mnm. A la derecha la adicion aritmetica de dos imágenes de 
120 seg que suman 240 segundos, esta última se trato en CFA como si se tratase de un sensor monocromo, y solo muestra 
las estrellas y su espectro continuo reflejado por la nube. 

 

Conversión de una Imagen RGB a B/N en Iris 
 

Para composiciones Opticas-IR lo mejor es convertir la 
imagen RGB-IR (48-bit) en un solo componente 
monocromo (16-bit), para usarla como uno de los canales 
de color. Hay dos meneras confiables de hacerlo en Iris: 
desde el menu Digital photo/48-bits to 16-bits los valores 
R, G y B, para cada píxel de la imagen se adicionan, 
obteniendose niveles de brillo más altos. O desde el menú 
Digital photo/Black and white donde no se suman las 
capas R, G y B, sino que cada una es multiplicada por un 
coeficiente R: 0.5 G: 1.0, B: 0.95. Antes de esta segunda 
opción debe definirse en un cuadrito con el ratón, una 
región del cielo sin estrellas de fondo para que Iris calcule 
el ruido. A la derecha la imagen mostrada en la pagina 
anterior obtenida con el Opteka IR 720 nm usando la 
opcion que presenta mejores resultados, 48-bits to 16-bits. 
 

RGB y LRGB en el IR Fotografico 
 

Podemos llegar aun más lejos y separar los canales RGB 
en el Infrarrojo para mostrar la verdadera contribución de 
cada componente con un color diferente, esta es una 
tecnica que implemente inspirado en los filtros NIR de la 
casa Astrodon (imagen izquierda), los cuales logran 
separar verdaderamente cada componente de color dentro 
del espectro infrarrojo fotografico. Las dos imágenes 
inferiores de la nebulosa “Dumbell” M 27 son: a la 
izquierda, imagen LRGB de Wolfgang Howurek, y a la 
derecha una imagen tomada de la web de Astrodon con el 
mismo campo y orientación, adquirida con los filtros NIR.  

 
Se puede observar la tonalidad rojo-naranja de las estrellas mas frias, y tambien la ausencia de las emisiones nebulares 
OIII, Ha y NII características de este objeto. Asi quedan al descubierto tanto las estrellas que estan en su interior, como las 
que estan mas distantes detrás de ella, siendo captadas en la imagen por hacerse esta translucida y poderse ver a su traves. 
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Para lograr esto con las imágenes IR obtenidas con la 
NexImage, debemos separar los componentes en Digital 
photo/RGB separation... Entonces cargamos el componente 
R y le restamos el componente G y lo guardamos como R-G, 
luego cargamos el canal G y le restamos B, y el componente 
B queda intacto. Ahora cargaremos desde View/(L)RGB… 
el orden R = B, G = G-B y B = R-G. Esto equivale en el 
098AK a las transmisiones de la figura izquierda. Si vamos a 
usar L, L = R. En las tres imágenes inferiores se compara la 
nebulosa M42 en el optico, en el IR y en el IR luego de 
realizar esta correccion, los colores se muestran evidentes, 
pero necesitamos muchas imágenes para evitar el ruido. 
 

 
 

El  Enfoque IR 
 

Cuando capturamos imágenes IR en telescopios refractores, las longitudes de onda mas lejanas se forman mas lejos del 
objetivo, y si no usamos un filtro de corte UV/IR degradaremos la imagen al tener el IR mezclado al Óptico. Por esto, hay 
que capturar con el enfoque correspondiente una imagen para cada region. Las imágenes inferiores son cuadros extraídos 
de videos capturados con la Celestron NexImage en modo RGB, montada en un telescopio refractor. 
 

La primera imagen de la izquierda fue obtenida usando el filtro de corte IR Baader UV/IR Cut. En la segunda imagen se 
interpuso mediante una rueda de filtros un Tiffen 29, que deja pasar el extremo rojo del espectro mas próximo al IR, vemos 
que esta imagen esta desenfocada en relación a la primera. En la tercera imagen usamos el filtro infrarrojo B+W 093 que 
bloquea el óptico y solo deja pasar la luz desde los 830 nm en adelante, aquí el desenfoque es aun mayor, el color blanco de 
los árboles se debe a que la clorofila refleja intensamente la radiación IR. 
 

 
 

Nos damos cuenta que debemos corregir el enfoque para cada filtro, y si fotografiamos objetos débiles y enfocáramos la 
imagen para el óptico, cuando cambiemos al IR estos no serian visibles por la dispersión de su luz en el sensor. Esto nos 
obligara a mover el telescopio y buscar una estrella brillante para enfocar cuando esta seleccionado el filtro IR. Por este 
motivo nuestro telescopio guía debe estar perfectamente alineado con el principal, para poder regresar al objeto de estudio 
después del enfoque IR con la estrella brillante. 
 
Si usamos telescopios reflectores, al no ocurrir el fenómeno de refraccion, el foco no cambia en estas dos regiones del 
espectro, asi que una vez tengamos la imagen enfocada solo cambiamos de filto, y esto no representara ningun problema. 
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Extensión al Infrarrojo Cercano (1000 – 5000 nm) - Sensores InGaAs 
 

Como se vio en el trabajo Introduccion_a_los_Sistemas_de_Banda_Ancha_en_Astronomia, los semiconductores como el 
Arseniuro de Galio GaAs, deja de captar fotones a una longitud de onda de 870 nm, sin embargo, otros semiconductores 
tienen diferentes respuesta al infrarrojo, como el Arseniuro de Indio InAs, que capta fotones hasta a 3750 nm, el fosfuro de 
Galio GaP a 550 nm, y el fosfuro de Indio InP a 960 nm, al combinar dos o más componentes semiconductores pueden  
sintonizarse a valores intermedios este es el caso de 
la aleación de Arseniuro de Galio y Arsienuro de 
Indio o Indio-Galio Arsienuro InGaAs, utilizada 
para los arreglos de fotodiodos PD InGaAs, con 
sustrato de fosfuro de Indio InP.  
 
La aleación InAs/GaAs se denomina InXGa1-Xas, 
donde x es la proporción de InAs y 1-X es la 
proporción de GaAs. El InXGa1-XAs con 53% de 
InAs es conocido con frecuencia como "InGaAs 
estándar" y posee un corte de longitud de onda larga 
de 1,68 µm, la figura derecha muestra la eficiencia 
cuántica del InGaAs estándar en color azul, junto a 
las eficiencias cuánticas de dos aleaciones de 
longitud de onda extendida. También se muestra en 
violeta la respuesta espectral del silicio. Las 
principales líneas de productos Sensors Unlimited 
están basadas en fotodiodos avalancha y PIN, y 
arreglos de fotodiodos realizados en InGaAs estándar 

 
El CIR comienza a 1.100 nm, bandas J, H, K, del 
sistema Johnson, donde los CCDs son inútiles. Existen en 
el mercado cámaras que operan en el infrarrojo cercano y 
medio, en un rango de longitudes de onda de entre 8 y 14 
µm (micras) como la PYROVIEW 640L  compact, de la 
casa DIAS Infrarred Sistem, con un sensor de 640 × 480 
píxeles, que coincide con la banda N, y en rangos entre 3 
y 5 µm como la PYROVIEW 380M  y 320M, que 
aunque con sensores de menor resolución (384 × 288 
pixels) y (320 × 240 pixels) respectivamente, se ajustan 
exactamente a las bandas L y M. Otra cámara que opera 
en el infrarrojo cercano entre 800 y 1.700 nm, lo que se 
correspondiente con objetos que poseen una temperaturas 
de entre (3625 y 1710 K), es la SU640-1.7RT de la casa 
Goodrich Corporation, con un sensor de 640 × 512 
píxeles, esta ultima se ajusta a las bandas J y H, del CIR, 

todas ellas se pueden modificar para larga exposición como se ha hecho con la NexImage y  muchas cámaras de vigilancia 
convencionales para su uso en astronomía. Las líneas de emisión de la serie de Paschen del Hidrógeno, se encuentran 
centradas a: aaaa 1875 nm, bbbb 1282 nm, � �1094 nm, dddd�1000 nm, eeee 954 así que aaaa     b  b  b  b     � �  d d d d, quedan dentro del alcance de este 
ultimo modelo. En el grafico inferior vemos que en esta region del espectro comienza la absorción causada por el H2O y 
CO2, y la fluorescencia del Hidroxilo, que se produce en la alta atmotfera al disociarse la molecula de agua de H2O a -HO.  
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Mosaicos de Gran Campo con Varias Imágenes 
 

Uno de los problemas que se nos va a presentar en los objetos de cielo profundo, es su gran tamaño, el cual no siempre 
permite que el campo de nuestro sensor lo abarque por completo incluso con telescopios de corta distancia focal. Mientras 
la focal es mayor, el aumento de la imagen lo es tambien y menor el campo abarcado. En el caso de imágenes planetarias 
usamos el programa iMerge para unir imágenes, como en los casos de la superficie lunar, esto se explica en el trabajo 
Fotografia_Planetaria_con_Webcam_IV, pero en las imágenes de cielo profundo debemos guardar en formato FITS y este 
programa solo guarda en Fits Monocromo de 16 y 32 bits, por esto utilizaremos el programa Iris, el cual permite realizar 
mosaicos con varias imágenes a traves del comando QMOSA2, este es la mejora del antiguo comando MOSA. En lo 
referente a la registracion estelar, este nuevo comando utiliza una técnica de Inter-Correlación  en torno a la zona común 
para las dos imágenes donde se he hecho clic. Antes de realizar el mosaico, debemos asegurarnos de ajustar el rango 
dinámico de las imágenes y de eliminar cualquier borde que haya quedado del proceso de adición. En este ejemplo voy a 
realizar un mosaico con dos imágenes de brillos muy diferentes de la nebulosa M8, obtenidas de dos secuencias capturadas 
la noche del 20/04/2010 desde la ciudad de los Teques con un Refractor 80 mm f 400 mm, en estas imágenes la camara no 
habia sido modificada a modo RAW. La primera (imagen izquierda) es la adición aritmética de 7 imágenes de 20 segundos 
de exposición = 140 seg, en ella aumento su rango dinámico a 1712 niveles de brillo, y la segunda (a la derecha) es la suma 
de 21 imágenes de 20 segundos de exposición = 420 seg, en esta su rango dinámico ascendió a 4490 niveles de brillo, estos 
valores los conocemos seleccionando toda la imagen con el botón derecho del ratón verificando la ventana Statistics/Max: 
como ha sido descrito a lo largo del trabajo.  
 

 
 
Para fines demostrativos las dos imágenes tienen un rango dinámico 
extremadamente diferente, así que para no perder el brillo de la imagen 
con mayor rango dinámico, vamos a igualarlas aumentando el rango de la 
imagen menos brillante. Para esto calculamos cuantas veces mas amplio 
es el rango de la imagen con mayor cantidad de niveles, en relación a la 
imagen con menos niveles de brillo. Esto es: 4490/1712 = 2,91471962… 
Ahora desde el menú Processing/Multipliy ajustamos la imagen con este 
valor en la casilla Value y presionamos OK, ahora seleccionamos toda la 
imagen y verificamos el valor máximo en Statistics, en el icono  
deshacemos y vamos colocando un numero que nos de un valor máximo 
equivalente al de la otra imagen (4490), en este caso el multiplicador fue 
2.6225, es decir la imagen tuvo que ser multiplicada por 2.6225 para igualar los niveles de luminosidad de la imagen 2, 
ahora nos toca igualar el fondo del cielo a un mismo nivel con el comando OFFSET - , (ver pag 37), la diferencia en este 
caso es que el Background: lo vamos a  medir en las regiones de las imágenes en que se solapan una con la otra. 
 
Estas dos imágenes tienen un marco oscuro producto de la adición, y que muchas veces lo vemos solo después de realizar 
el mosaico, lo que perjudica el resultado, por eso se lo eliminaremos seleccionando la zona dentro del mismo con el ratón, 
luego nos paramos con el cursor dentro de dicha selección y con el botón derecho seleccionamos Crop, (ver imagen de la 
pagina siguiente), entonces guardamos las imágenes calibradas y recortadas para realizar el mosaico. 
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Para ejecutar la operación de Mosaico escribimos 
el comando seguido del nombre de la primera 
imagen, el nombre de la segunda imagen, y luego 
el tipo de solapado que queremos usar para 
sobreponer la segunda imagen sobre la primera. 
La sintaxis es la siguiente:  
 

>QMOSA2 [NOMBRE DE LA IMAGEN 1] 
[NOMBRE DE LA IMAGEN 2] [TIPO]  
 

Hay seis opciones para los tipos de sobreposición 
de la segunda imagen en la primera, estas son:  
 

0: la segunda imagen sobreescribe los valores de 
la zona común en la primera imagen, a menos 
que los píxeles en la segunda imagen tengan una 
intensidad de cero, en este caso, se usan los 
valores de la primera imagen.  
 

1: igual que el anterior pero es la primera imagen 
la que sobrescribe a la segunda imagen. 
 

2: Los píxeles de la imagen final integrada 
tomara los valores máximos de los píxeles de las 
dos imágenes individuales. 
 

3: los píxeles de la imagen final integrada toma el valor mínimo de las dos imágenes individuales. 
 

4: los píxeles de la imagen final integrada toma como referencia el valor medio de los píxeles en las áreas comunes de las 
dos imágenes usadas. 
 

5: se calcula una interpolación que permite una transición gradual entre las zonas comunes de las dos imágenes.  
Todas las opciones pueden usarse con imágenes B/N o en color, pero para la mayoría de los casos “5” es la mejor opción. 
 

Una vez guardadas las imágenes con estos ajustas abrimos la ventana de comandos, nuestras dos imágenes tienen los 
nombres ARITMETICA1 y ARITMETICA2 y el tipo de solapado será el 5 (Interpolación) así que escribimos:  
 

 >QMOSA2 ARITMETICA1 ARITMETICA2 5 y presionamos Enter. 
 

El programa nos mostrara la primera imagen junto con un 
mensaje que nos indica que seleccionemos un punto que sea 
común en las dos imágenes para el solapado, presionamos 
Aceptar y aparecerá un cursor para clikear dicho punto. Es 
importante que este punto corresponda a una estrella aislada 

 

  

 

 

 

 

brillante, y que no este saturada. Al clikear el punto, 
aparecerá la segunda imagen y otro mensaje que nos indica 
clikear en el correspondiente punto en común, presionamos 
Aceptar y clikeamos la misma estrella con el cursor. 
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Entonces se nos mostrara las imágenes unidas en mosaico con una ventana donde están los píxeles que se usaron como 
punto en común en las dos imágenes. Como el programa usa una correlación sub-pixel se nos mostrara el píxel con 
decimales, imagen inferior. La imagen no esta visualizada en los mejores niveles, así que como ya hemos visto a lo largo 
del trabajo, en el botón Auto de la herramienta Threshold ajustaremos la visualización de la imagen, ver imagen de mas 
abajo, esta imagen la guardamos para adicionar las otras imágenes al mosaico en el caso de que sean mas de dos imágenes. 
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Podemos también usar el cuadro de Mosaic para realizar esta tarea, pero en el el solapado se hace de modo manual, este lo 
vamos a abrir desde el menú Geometry/Mosaic… en el cuadro mostrado abajo a la izquierda colocamos en las casillas 
Image1: e Image 2: las imágenes a intagrar, presionamos OK y se nos mostraran las dos imágenes superpuestas, figura 
inferior derecha, podemos ver las estrellas comunes en las dos imágenes señaladas con tres flechas blancas, ahora abrimos 
de nuevo el cuadro Mosaic y usamos los botones   
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

de las flechas en las cuarto direcciones. Para 
mover la segunda imagen sobre la primera en la 
casilla Step colocamos la proporción en píxeles en 
que nos queremos mover con cada clik, ponemos 
valores altos al comienzo hasta hacer coincidir 
muy cerca las zonas comunes para las imágenes. 
Si no podemos mover la imagen 2 sobre la imagen  
1 de manera adecuada, entonces cambiamos el orden de las imágenes en el cuadro Mosaic…  colocamos la imagen 2 en la 
casilla Image 1 y viceversa, y moveremos la imagen 1 sobre la imagen 2. Cuando las imágenes estén muy cerca de 
solaparse sus puntos de coincidencia ponemos en Step valores de un píxel para el ajuste fino, los otros dos botones 
superiores derechos del cuadro son para girar la segunda imagen (reloj y contra reloj) con respecto a la primera imagen, la 
proporción de movimiento igualmente lo establecemos en Step, las opciones Maximun, Minimun, Interpolate, Diference  

corresponden de igual 
modo a los tipos de 
solapado, en el caso de 
haber girado la segunda 
imagen con respecto a la 
primera el botón Save 
im2 nos permite guardar 
esta segunda imagen con 
el giro realizado, pero es 
importante guardar una 
copia sin giro porque la 
imagen original se guarda 
con esta modificación. 
 
Cuando las estrellas 
comunes para las zonas 
de las dos imágenes 
comiencen a solaparse 
seleccionamos la opción  
Diference, y se mostrara 
oscuras las partes 
solapadas, imagen de la 
pagina siguiente, esto nos 
ayudará a realizar una 
perfecta superposición de 
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las mismas, en este momento podemos colocar en Step, fracciones de píxel para el movimiento, yo suelo colocar 0.1. 
 

 
 
Una vez las estrellas quedan completamente 
solapadas viéndose negras, podemos usar el 

zoom de iris en los botones , para 
verificar esto, volvemos a escoger la opción 
Interpolate, para visualizar el mosaico, entonces 
clikeamos OK y guardamos el resultado.  
 

Veremos que en las casillas DX: y DY: del 
cuadro Mosaic se mostraran las coordenadas en 
píxeles con decimales, lo que quiere decir que 
cada paso Step:, corresponde a un movimiento 
menor al tamaño de 1 píxel en la imagen.  
 

Este ejemplo lo realizamos con imágenes muy 
diferentes en cuanto a la suma de sus tiempos de 
exposición, pero lo correcto es usar imágenes 
tomadas en iguales condiciones tiempo de 
integración, transparencia atmosférica, etc.  
 

Cuando trabajamos con un mosaico, debemos 
realizar el pos-tratamiento después de integrar 
las imágenes en el mismo para que los procesos 
afecten a todo el mosaico por igual. 
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Post-Tratamiento en el Programa PixInsight LE 
 
Este programa desarrollado por Juan Conejero, junto a su equipo de colaboradores: Ferran Bosh, Vicent Peris, Carlos 
Milovic,  y Carlos Sonnenstein, nos permite realizar una enorme cantidad de post-tratamiento a la imagen para aprovechar 
todo el potencial contenido en la misma. Yo sigo usando la versión 1.0.1 del año 2005, que es gratuita y trabaja 
perfectamente, pues la versión 1.5 mas automatizada en el manejo, y es de pago. Después de instalar esta versión, hacemos 
doble clic a la actualización 1.0.2.143 y el icono resultante lo copiamos en la carpeta donde instalamos el programa, nos 
aparece un mensaje preguntando si queremos sustituir el icono, al cual le decimos Aceptar. 
 
Después de haber hecho el pre-procesamiento (Dark, flat y bias) en el programa Iris, podemos usar estas imágenes para 
realizar mediciones fotometricas y astrometricas y deben guardarse en este punto para dichos estudios, pero si realizamos 
algun ajuste que haya modificado su mapa de luz, como deconvolucion, despliegue logaritmico, etc, esto formaria parta del 
tratamiento. De aquí en adelante los ajustes que realicemos en PixInsight LE , tales como: la modificación del histograma, 
nuevos ajustes de color, filtros de enfoque, selección del rango de intensidades punto negro y blanco del histograma, así 
como modificaciones no lineales, como alteraciones en las proporciones relativas en que se muestran los distintos brillos, 
pertenecen al post-tratamiento de la imagen y son métodos muy adecuados para imágenes de cielo profundo, donde suele 
haber grandes variaciones de brillo que hacen imposible ver detalles en las zonas claras y oscuras al mismo tiempo.  
 
Estas imágenes que venimos tratando, son la suma aritmética de una secuencia de tomas individuales, lo que ha aumentado 
su rango dinámico, cosa que comprobamos en Iris  después de seleccionar la imagen completa con el ratón, y verificar con 
su botón derecho, el máximo valor en ADUs para la misma en “Statistics/Max” . Ahora bien, a lo largo del post-
tratamiento vamos a necesitar guardar nuestra imagen en diferentes fases de proceso, o en medio de alguno de los procesos 
para seguirla trabajando en días subsecuentes, ya que el resultado final para una imagen bien tratada, podría tomarnos 
algunos días. Poreste motivo es fundamental comenzar conociendo las opciones de profundidad de bits en que podemos 
guardar la imagen en este programa:  
 
Fits 8-bits unsigned integred, (señal entera) tendrá valores redondeados mostrando 256 niveles de brillo por píxel, si 
guardamos en esta profundidad una imagen que había alcanzado un rango dinámico por ejemplo de 10.000 niveles, estos 
valores serán comprimidos a 256 niveles. Si la imagen ya ha llegado al final de su post-tratamiento, esta mostrara todo el 
contenido que queremos resaltar en este corto rango, pero no es la profundidad de bits donde debemos guarar los originales 
de la imagen final. Debemos mantener el rango dinámico, para mantener toda la información dentro de ella.   
  
Las otras opciones de profundidad de bits son las siguientes: Fits 16-bits 
unsigned integred, (señal entera) posee valores redondeados mostrando 
32.768 ADUs. Fits 16-bits signed integred (señal sin enteros) es la que 
ofrece el programa por defecto y tiene el mismo rango dinámico pero los 
valores de brillo no son redondeados, esta opción es la mas adecuada y la 
debemos usar para conservar la imagen con un rango dinámico muy alto 
producto de una gran cantidad de imágenes adicionadas aritméticamente. 
PixInsight LE  siempre nos mostrara la imagen que guardamos con el 
aspecto que tenia al guardarla.  
 
Si estas imágenes guardadas en PixInsight LE  con excepción de Fits 8-bits unsigned integred, las abriéramos desde el 
programa Iris, muy probablemente aparecerán saturadas como un cuadro blanco, y la función Auto de la herramienta 
Threshold no nos servirá para visualizarla correctamente. Para una imagen Fits 16-bits signed integred tendremos que 
colocar el valor 32768 en la casilla superior “Max” de la herramienta Threshold. Si es una imagen Fits 16-bits unsigned 
integred esta tendra umbrales de 32.768 y -32.768 para maximo y minimo, pero debemos revisar las Statistics de la 
imagen para copiar el valor minimo de selal en la casilla inferior de la herramienta Threshold, como vemos en la imagen 
de la pagina siguiente, después de esto veremos la imagen correctamente.  
 
Si tenemos imágenes menores a estos rangos dinamicos, o valores intermedios, como 9560 Max y 0 Min los valores entre 0 
y 32.768, o -32.768 y 32.768 se obtienen de un reescalado que aplica PixInsight LE  al momento de guardarlas. Para 
tener una ejemplo de comparación del aumento en rango dinámico, si quisiéramos llegar a tener una imagen que ocupe las 
65.536 ADUs usando imágenes de 8 bits (256 ADUs), tendríamos como vimos en el apartado Aumento de la Profundidad 
de Bits, que haber adicionado 65.536/256 = 256 imágenes usando todo el rango dinámico en las tomas. 
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Al igual que el programa Iris, si cargamos una imagen adicionada 
aritméticamente en PixInsight LE  el despliegue en el monitor será de manera 
lineal, lo cual nuestro ojo no puede apreciar, para ajustar los niveles a nuestra 

visión abrimos la ventana Histograms en el icono  de la barra izquierda, 
entonces se abre el cuadro mostrado a la derecha, seleccionamos la imagen y 
clickeamos Auto Clip , y se cortan las regiones fuera del rango dinámico. 
Ahora clickeamos Apply  o arrastramos el icono   hasta la imagen. Luego 
clickeamos Reset en todos los canales, para que esta operación no afecte las 
próximas operaciones. Seguidamente hacemos un balance de color, como la 
mediana es un indicador del fondo, que es neutro, clickeamos sobre la imagen 
con el botón derecho y elegimos View/Statistics, al abrirse el cuadro 
Statistics copiamos los valores Median de cada canal, en la casilla 
Midtones: de los canales  en la ventana de Histogramas, y 
vamos presionando Enter después de copiar cada canal. Podemos activar la 
opción R-T “Tiempo Real” y se abrirá una ventana donde se muestra el ajuste 
 

 
 

en tiempo real, luego seleccionamos el canal combinado  y le damos un valor moderado de 0.875, para no saturar 
demasiado las sombras ni las altas luces y presionamos Enter, cerramos la ventana de tiempo real y aplicamos a la imagen. 
Una vez más reseteamos todos los canales y el canal combinado para que no sean afectadas las futuras operaciones.  
 

El  histograma es una gráfica de la abundancia de los diferentes niveles de brillo en una imagen, con el negro en el extremo 
izquierdo y el blanco en el extremo derecho. En el eje horizontal se muestran los niveles de brillo en la imagen, y en el eje 
vertical el porcentaje de píxeles que tienen ese valor de brillo, generalmente es en escala logarítmica para poder representar 
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todo el rango dinámico de la imagen. Como hemos visto, la adición aritmética de decenas de imágenes obtenidas con una 
webcam pueden tener miles de niveles de brillo, que el ojo no puede distinguir, lo mas común es que la parte de la imagen 
que nos interesa, tampoco cubre toda esa variedad de brillos. Por esto suele reducirse el rango de valores de brillo mediante 
“ajustes de histograma”. El histograma típico de una astrofotografía tiene una zona en el extremo oscuro del histograma 
con muchos píxeles, que corresponde al fondo del cielo y generalmente no es lo que interesa, una zona intermedia de 
píxeles relativamente oscuros donde está la parte de la imagen más interesante (nebulosas, galaxias, etc.) y una zona de 
pocos píxeles en niveles más brillantes, que corresponde a las estrellas. Como generalmente juzgamos el brillo de una 
estrella en una foto por su tamaño y no por el brillo de los píxeles correspondientes, esta última zona tampoco suele ser de 
interés en imágenes de espacio profundo. Así que lo común es ajustar el histograma para que la imagen sólo muestre la 
zona intermedia, quedando negro el fondo del cielo y blanco la mayor parte de las estrellas, o al menos sus centros. Al 
hacer estos ajustes en imágenes de espacio profundo, se debe cuidar de no subir demasiado el punto negro ya que se 
pierden detalles tenues de los objetos y las estrellas más débiles, como hacer esto se explica en el apartado siguiente. El 
proceso que acabamos de realizar es el ajuste inicial del Histograma, que en Iris, como se había dicho, se hace en su 
herramienta Threshold, la diferencia en PixInsight LE  es que para solo visualizar los ajustes activamos T-R “tiempo 
real”, pero si lo aplicamos a la imagen, la misma será afectada de manera real.  
 
La imagen inferior izquierda es la visualización de la suma aritmética de M8 en Iris  con la función Auto de la herramienta 
Threshold, mientras que a la derecha se muestra el ajuste inicial del histograma en el programa PixInsight LE con la 
función Auto Clip  de la ventana Histograms, los dos programas difieren levemente en la visualización, pero la 
información contenida en la imagen es la misma, ya que se trata de la misma imagen. 
 

 
 

Abajo a la izquierda es la imagen con Auto Clip en PixInsight LE y a la derecha después de ajustar Statistics /Midtones: 
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Podemos hacer también este balance 
de color, tomando una región 
especifica de la imagen, para esto 
usamos el icono superior  de 
Prewiev, y dibujamos un cuadro 
sobre la región escogida. Después de 
hacer esta selección, podemos 
pararnos sobre la misma y con el ratón 
arrastrar este Prewiev hacia otra zona 
de la imagen o pararnos en los bordes 
y reducir o ampliar su tamaño. Al 
tener esta selección la ventana de la 
imagen aparecerá con dos pestañas en 
el borde superior izquierdo: la primera 
con la imagen y la segunda con el 
Prewiev, al seleccionar esta pestaña 
veremos la zona escogida en la 
ventana, y con esta procederemos 
exactamente igual que el ejemplo 
anterior, copiar los valores Median de 
cada canal, de la ventana Statistics en 
las casillas Midtones: de la ventana 
de Histogramas, y al igual que en el 
ejemplo anterior colocamos un valor 
moderado de 0.875 para el Midtones: 
de canal combinado, ahora salimos 
del Prewiev en menú Prewiev/Delete, 
y aplicamos este balance a la imagen original. Podríamos incluso hacer Zoom en la imagen con la rueda del ratón y escoger 
un píxel individual para seleccionar el Prewiev y hacer este balance, pero todo siempre con la siguiente finalidad, si 
usamos una zona del fondo del cielo donde no existen estrellas ni haya emisiones nebulares, estamos midiendo el balance 
de color para una zona neutra, ya que el fondo negro no tiene dominantes de color, entonces estaremos calibrando el 
balance de color de manera equitativa para los tres canales  

 
En las imágenes inferiores, a la izquierda el balance de color tomando los valores de toda la imagen y a la derecha tomando 
el fondo del cielo donde no había estrellas ni nebulosas, la diferencia es un leve incremento de los tonos azules. 
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Definiendo el Punto Blanco y Negro 
 

Tal como se menciono, hay otro modo de ajustar el histograma en lo concerniente a establecer el punto blanco y el punto 
negro en la imagen, es decir, cuales serán los valores de nivel de brillo que el programa nos mostrara como negro (píxeles 
oscuros sin señal), y como blanco (píxeles en el tope de la capacidad electrónica). Es importante tener en cuenta que el 
ajuste inicial con la función Auto Clip, puede no mostrar del todo los puntos de recorte en las sombras porque el ruido en 
la imagen puede generar píxeles con valores inferiores a los valores medios 
del fondo del cielo. Para comenzar con este nuevo ajuste tomamos esta 
imagen donde ajustamos el histograma y el balance de color, y después de 
Resetear todos los canales de la ventana de Histograms, escogemos una vez 
más cada canal individual, empezado por el rojo. Como las tres curvas 
correspondientes a los tres canales se interceptaran impidiéndonos ver estos 
lugares, así que desactivamos la opción , y se mostrara solo la curva 
del canal escogido, entonces con el ratón nos movemos sobre la curva 
inferior, y veremos dos líneas (Horizontal y Vertical), que se cruzan en el 
lugar donde estamos, el valor para los píxeles correspondientes a ese punto 
de la curva, será mostrado en el eje x = (Ovalo Azul) y nos movemos 
horizontalmente hasta el lugar donde la parte derecha de la curva (Altas 
Luces) tenga el valor que queremos como blanco (Flecha Verde de la curva 
superior), si no visualizamos bien este punto activamos Zoom, colocando el 
valor de Zoom en las casillas , la primera es para expandir el eje 
horizontal, que es el Rango Dinámico, y el 
segundo para el vertical que es la Cantidad 
de Píxeles con este valor, luego de poner el 
aumento, presionar Enter, y aparecerán unos deslizadores para desplazarnos 
a través de la curva estirada. Una vez parados sobre el borde derecho de la 
curva, verificamos el valor de x =, este será el valor para los píxeles mas 
brillantes en la imagen, este valor los copiamos en la casilla Highlights 
(Recuadro Verde) y presionamos Enter, y se desaparecerá la zona de la 
curva mas a la derecha, que esta por encima de este brillo, esto lo hacemos 
luego para el borde izquierdo de la curva, y su valor x = lo copiamos en la 
casilla Shadows y otra vez Enter, esto lo vamos a repetir en todos los 
canales y con el canal combinado, todo con la opción T-R activada, al 
aplicarlo a la imagen tendremos como resultado una nueva imagen con los 
niveles mínimos y máximos establecidos por nosotros, todo los que este a los 
dos extremos de la curva estará desechado de la curva, en el caso de las 
sombras, debemos asegurarnos que estamos cortando a cero solo los píxeles 
ruidosos del fondo del cielo. Abajo la imagen antes y después de este ajuste. 
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Extracción de Gradientes con DBE  
 

Cuando usamos telescopios con un gran campo o capturamos imágenes desde cielos con gran contaminación lumínica, 
vamos a tener presente en nuestra imagen un gradiente por viñeteo, se trata del aumento de brillo hacia el centro de la 
imagen, al tiempo que los bordes se tornan gradualmente más oscuros. Para el tratamiento de este problema PixInsightLE 
posee dos herramientas: Automatic Bachgraund Extraction ABE, y Dinamic Bachgraund Extraction DBE. 
 

Esta última, es el que considero mejor en 
cualquier caso, ya que se pueden escoger zonas 
del fondo del cielo para crear un modelado del 
gradiente (Imagen Derecha), este lo restaremos a 
la imagen original. Esta herramienta se abre 
desde el icono , un manual de como usar DBE 
en video puede descargarse aquí: Tutoriales en 
video de PixInsightLE. A continuación muestro 
un ejemplo de extracción de Gradientes. 
 
 
 
 
 
 

La imagen inferior la obtuve con la cámara 
NexImage montada en un telescopio 80 mm y 
400 mm de focal, usando el filtro Opteka R72, el 
cual por dejar pasar solo el espectro infrarrojo, necesita de un tiempo de exposición de mas de 60 seg, por esto, el ruido de 
amplificación del CCD, que se caracteriza por un gradiente de iluminación que sale de la esquina inferior derecha, oculta 
en gran medida la imagen. Aqui substraer el dark no es eficiente. En estos casos DBE forma parte del pre-proceso. 
 

Después de abrir DBE comenzamos a 
tocar con el ratón, zonas del fondo del 
cielo donde no haya estrellas, nebulosas, 
ni galaxias, como la zona del reloj de 
arena en la nebulosa M8 señalada en azul.  
 

 
 

El éxito de DBE no es el de tomar muchas 
muestras, sino tomar cada una, de lugares 
que representen bien la iluminación del  
gradiente, y que estén esparcidas uniformemente. Después de tomas algunas muestras, debemos configurar los parámetros 
de la herramienta, para esto dejamos el cuadrito de la ultima muestra al lado de otra muestra y nos vamos a la pestaña 
Global, del cuadro de dialogo de DBE (Imagen de la Pagina Siguiente). En la opción Sample Color, elegimos el color de 
los cuadros de muestras elegidas, y en Curren Simple Color el color de la ultima muestra, así los distinguimos del fondo 

del cielo, para revisar los colores tocamos el botón  y con la opción teñida en azul giramos la rueda del 
ratón o las teclas de flechas, mientar vemos las muestras en la imagen, hasta encontrar un matiz que haga buen contraste. 
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Si los recuadros para recoger las muestras 
del fondo, no son acordes con la escala de la 
imagen, o tenemos una imagen con mucha 
densidad de estrellas, reducimos el  tamaño 
de� los mismos en la pestaña Global, 
Default sample radius: allí colocamos el 
valor en píxeles del tamaño del recuadro, y 
en Resize All ajustamos este nuevo valor a 
las muestras ya tomadas. Si queremos 
eliminar una de las muestras, tocamos el 
cuadro con el cursor del ratón y presionamos 
la tecla Delete, aunque también lo podemos 
arrastrar para situarlo en una mejor posición. 
En la pestaña Current sample podemos 
constatar, la cantidad de muestras recogidas 
las cuales se muestan en la casilla Total.  
 

Una vez finalizada la 
recoleccion de muestras de 
fondo, activamos la opción 
Generate, y aparecerá el fondo 
de contaminación en una 
imagen individual.  

 

Ahora en el icono , o en el 
menú Process/General/Píxel 
Math, abrimos el cuadro de 
dialogo Píxel Math, mostrado 
en la imagen de la pagina 
siguiente y seleccionamos 
realizar una nueva operación 
New. En la ventanilla 
Operation, vamos a escojer si 
restarla o dividirla, 
dependiendo de la naturaleza 
del problema, cuando tenemos 
diferencias de iluminación y/o 
color, debemos restar o dividir 
el Bachgraund a la imagen 
original.  
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El viñeteo por ejemplo es un efecto multiplicativo, donde la división es lo más apropiado. Mientras que la polución 
lumínica y extinción atmosférica, son efectos aditivos, por lo que debe neutralizarse restándose el fondo a la imagen SUB: 
Subtract, en la opción Operand ponemos Image01_Bachgraund, y arrastramos el icono , hasta la imagen a la que le 
vamos a realizar la extraccion. Si la extracción del fondo se realiza de manera eficiente, activamos la opción Rescale, para 
no perder las estrellas débiles, pero en este ejemplo de un gradiente tan irregular la desactivamos. 

 

Es preciso no cerrar el cuadro DBG hasta que hayamos sustraído con éxito el fondo de la imagen, porque si el resultado no 
es favorable, podemos seguir tomando muestras y/o moviendo las que ya teníamos. Para esto duplicamos la imagen donde 
estamos tomando las muestras en el menú Image/Duplicate y realiozamos la substracción en esta imagen duplicada. 
 

Cuando se extraen fondos muy desuniformes, como el de este ejemplo, realizamos una substracción de un primer 
bachgaund y lo tenemos como guia para buscar los lugares donde se mantienen los remanentes de ruido y asi tomar 
muestras usando esta imagen de referencia. En la imagen inferior se muestra un ejemplo las flechas rojas muestran las 
mismas estrellas en las dos imágenes, mientras que las zonas en azul son algunas de las regiones donde no se ha extraído 
aun en ruido de manera eficiente. 
 
En las dos imágenes inferiores se muestra el resultado de esta operación, a la izquierda la imagen original, y a la derecha, el 
resultado de restarle la contaminación lumínica, la imagen no tiene ningún tipo de proceso adicional.  
 

 
 

 
 

 
Sin embargo insisto, el reducido campo que abarca las CCDs así que en cuando construyamos mosaicos de varias imágenes 
las imágenes individuales ya deben haberse corregido con DBE antes de su construcción, Este procedimiento forma parte 
de la propia calibración de la imagen, e idealmente debería aplicarse sobre los datos en bruto lineales con el ajuste inicial. 

 
 



 86 

Las Curvas y los Ajuste no Lineales 
 

Una forma avanzada de ajustar el 
histograma de manera no lineal. Es 
con el uso de las Curvas, esta 
herramienta la abrimos en el icono 

, y nos mostrara una gráfica de los 
brillos originales de la imagen en el 
eje horizontal, en función de los 
brillos que se mostrarán en pantalla 
en el eje vertical. Inicialmente esta 
gráfica es una línea recta, al tocarla 
en cualquier punto y arrastrarla con 
el ratón,  podremos ajustar cualquier 
nivel a un nuevo valor, podemos 
tocar diversos puntos para ajustar 
diferentes partes, en la imagen 
derecha  podemos ver un ejemplo 
donde el brillo del canal combinado 

, que correspondiente al 
nivel 4,5 lo manipulamos para que 
sea visualizado como 6,5, esto hará 
mas brillante los medios tonos de ese 
canal de los que en realidad son, sin  
afectar los demás niveles de brillo. De igual modo podemos ajustar los Canales de Color en los botones , la 

Luminancia , el Tono , o la Saturación . Con el botón  creamos y 

ajustamos los puntos, si queremos eliminar alguno, activamos el botón  y hacemos 
doble click en el punto, o Reset para eliminarlos todos en dicho canal. Si activamos la casilla 
Linear , podremos manipular cualquier región de la curva de manera aun mas aislada. Todos 
estos ajustes debemos realizamos con la opción T-R activada, para ver los cambios en tiempo 
real, el uso de las curvas nos será de gran ayuda al procesar las capas separadas en el 
tratamiento multi-escala. Estos ajustes no lineales logran aplanar la imagen, es decir, mostrar 
las zonas brillantes, medias y tenues simultáneamente, y es el equivalente al Proceso de 
Revelado Digital (DDP) del programa Iris . Abajo a la  izquierda M8 después de aplanar la 

imagen y a la derecha la misma imagen se guardo en Fits 8 bits y se le realizo deconvolucion en Iris con valores RL2 8 0.  
 

 
 

Nuestra intención con estas transformaciones, es hacer visible la información más débil, en este caso, revelar más 
nebulosidades. Objetivo que se vio resuelto, con las curvas, pero esto nos trae una consecuencia. Al aumentar el valor de 
los píxeles en las sombras, no sólo hacemos visible la información, sino también el ruido que se encuentra en el mismo 
nivel del fondo y mezclado con estas estructuras tenues, por esto pasaremos a las técnicas que resuelven este problema. 
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Identificación del Ruido y su Eliminación 
 

Antes de intentar reducir el ruido en una imagen, lo primero que debemos es identificar donde se encuentra, y a que se 
debe. Con el icono superior  de Prewiev, escogemos una sección de la imagen donde estén presentes nebulosas, estrellas  
brillantes y el fondo del cielo, entonces 
tocamos la pestaña del Prewiev para 
visualizar la selección. Ahora abrimos la 
herramienta  Á Trous Wavelets, y la 
dejamos en Linear: para ser minuciosos en la 
revisión de las capas, seleccionamos la casilla 
superior Prewiev, de esta ventana de 
operaciones. Ahora tocamos la capa 1 y 
arrastramos el icono , sobre el Prewiev, y 
se nos mostrara la imagen invertida 
mostrándonos lo que hay en esta capa, lo que  

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

vamos a ver aquí, es muchos píxeles oscuros que originalmente son brillantes, causados por lo que en procesamiento de 
imágenes se llama, ruido en frecuencias espaciales altas, o ruido de pequeña escala. Este ruido lo podemos ver mejor con el 

Zoom en la 
rueda del 
ratón, o con 
los botones 
superiores 

. Si 
arrastramos  

 al 
prewiev no 
hace falta  
Edit/Undo. 
Ahora 
escogemos 
la segunda  
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capa, las ultimas dos imágenes de la pagina anterior son a la izquierda, la capa de 1 píxel con el ruido de alta frecuencia y a 
la derecha la capa de 2 píxeles donde ya no esta presente este ruido, y donde podemos distinguir las estrellas mas pequeñas 
de la imagen invertidas en negro. Esta revisión la vamos a hacer en todas las capas: de menor a mayor, y descubriremos 
ruidos mas grandes como el de esta imagen de M8 que venimos usando como ejemplo. Una vez identificado los diferentes 
ruidos, deshacemos el Prewiev en el menú Prewiev/Delete y desactivamos la visualización Prewiev de la ventana 
Wavelets. Una manera sencilla de eliminar el ruido de alta frecuencia, es deshabilitando con doble click , la primera capa 
de Wavelets, al tiempo que aplicamos en la segunda capa Noise Reducction/Amount. En esta herramienta, el parámetro n, 
es el número de iteraciones (Repeticiones) del proceso, y el parámetro k el tamaño del filtro de suavizado usado, este 
dependerá del tamaño y escala del ruido que va a ser eliminado. Para suavizar escalas de 1 a 3 píxeles, usualmente 
funcionan bien tamaños de filtro entre 3 y 5. Para escalas mayores puede ser necesario usar tamaños de filtro de 7 a 9, pero 
esto es mucho menos frecuente. Con Bias protegeremos los bordes de los detalles ante la reducción de ruido. Un ejemplo 
para la capa 2 puede ser Bias = +0.1, Noise Reducction/Amount = 0.75, n = 3, k = 5. Lo mejor es usar varias iteraciones 
con valores bajos de reducción de ruido, en vez de un valor alto y una sola iteración. Al aplicar este ajuste a la imagen 
original, se desecha la primera capa al tiempo que se elimina el ruido de la segunda capa de la imagen.  
 

El ruido en escalas mayores esta mezclado con estructuras importantes de diferentes tamaños de píxeles, y los wavelets 
tienen grandes dificultades para distinguir entre ruido y estructuras. Para estos casos tenemos la herramienta SGBNR, 
(Reducción de Ruido por Desenfoque Gaussiano Selectivo) descrita por Carlos Sonnenstein y Juan Conejero, 
realizadores de este programa. Esta se basa en la aplicación de un filtro de desenfoque “filtro pasa-bajos” que suaviza la 
imagen en áreas de bajo contraste, mientras un sistema de control, protege las variaciones fuertes de brillo locales y bordes. 

Esta herramienta la cual es iterativa, la abrimos en el icono , o en el menú Process/General/SGBNR, su ventana de 
operaciones nos muestra los siguientes parámetros: Color Model, nos da a escoger tres espacios de color: Composite 
RGB/K, para trabajar con el canal combinado de las imágenes a color, o la Luminancia en imágenes B/N. CIE L* a*b*  es 
para trabajar con la Luminancia y la Crominancia por separado. CIE L”a”b”  igual que el anterior separa la luminancia de 
la Crominancia, pero a su vez separa la crominancia de manera independiente, con este espacio de color se consigues 
ajustes muy finos. Low Pass Filter es la pestaña para el desenfoque gaussiano, en ella tenemos dos controladores StdDev: 

(Standard Deviation), este define la escala en píxeles del desenfoque 
gaussiano, se ajusta entre 0,1 y 10 píxeles. Valores elevados introducen 
fuertes suavizados en la imagen, mientras que valores alrededor de 0.5 pueden 
ser muy útiles para reducir el ruido de imágenes CCD en alta resolución. 
Generalmente tamaños en torno a 2.5 píxeles son suficientes en la mayoría de 
casos. Amount:  Controla la intensidad con la que se aplica el filtro de 
desenfoque y se puede ajustar entre 0 y 1. Si empleamos el valor máximo de 
intensidad igual a uno, la totalidad de píxeles procesados en el suavizado son 
aplicados a la imagen resultante, mientras que un valor inferior de intensidad, 
mezcla proporcionalmente píxeles originales y procesados. Iterations: Define 
la cantidad de veces que se aplica este mecanismo de desenfoque, muy útil 
cuando se usan valores de intensidad (Amount) inferiores a 1. Es mejor usar 
varias iteraciones con valores de Amount moderados, en vez de una sola 
iteración y valores altos de Amount, ya que el mecanismo de protección de 
bordes tiene varias oportunidades para converger hacia el comportamiento 
correcto Pero es necesario probar varios valores e ir deshaciendo, hasta 
encontrar el ajuste más apropiado para cada caso. Edge Protections, 
(Sistema de Protección de Bordes), está diseñado para que no se provoquen 
pérdidas de nitidez en los detalles de la imagen cuando se aplica el suavizado. 
Esta opción puede ser activada o desactivada de manera independiente para 
las sombras “Dark Sides” y/o en las luces “Bright Sides” , aquí Threshold 
establece la escala de detalles a protegerse, valores bajos generalmente 
protegen más los detalles, pero si son demasiado bajos pueden generarse 
artefactos. Por otro lado, valores muy altos dejan actuar al filtro pasa-bajos en 
mayor medida, pudiendo destruirse detalles significativos. Por norma general, 

cuando se aplica Low Pass Filter con una elevada intensidad y una sola iteración, los parámetros de Threshold en las 
sombras/luces son menos críticos y el propio mecanismo de protección más eficiente. En cambio, cuando se aplican mayor 
número de iteraciones y una intensidad menor, el ajuste de protección se vuelve más critico. Pero igual se requieren 
pruebas en la imagen. Overdrive se usa para aumentar la intensidad de la protección cuando se usan valores de Threshold 
distintos a 0, debemos tener cuidado, porque si tenemos un valor muy grande para los bordes en Threshold, Overdrive nos 
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obligara a aumentar dicho valor aun mas, y por ende a perder detalles en la imagen. Por lo tanto, valores en Overdrive 
iguales a 0 no modifican el proceso de protección. Luminance Mask, protege la imagen de todo el proceso a través de su 
propia luminancia. Se usa cuando las áreas brillantes de la imagen poseen pequeñas variaciones de brillo que no detecta el 
sistema de protección, eliminándose o atenuándose en ellas, el proceso de reducción de ruido, ya que su relación 
señal/ruido es mayor, y aplicándose en mayor medida el proceso, sobre las regiones oscuras, donde la  relación señal/ruido 
es menor. Aquí Clipping, recorta las Sombras y Luces de la mascara. Los valores de ajuste son entre 0 y 0.80. Gamma, 
controla el Contraste entre las regiones claras y oscuras de esta mascara, sus valores tienen un rango de entre 0.1 y 3.0.  

 

Para esta imagen usaremos el modelo de color RGB/K, deshabilitamos las funciones Edges Protection y Luminance Mask, 
y vamos probando en Low Pass Filter/StdDev: valores mínimos como 0.5 para ir en aumento, deshaciendo en Edit/Undo, 
hasta desenfocar solo el ruido y conservar los detalles de la imagen. En Amount actuamos igual, aumentando la fuerza del 
desenfoque hasta encontrar un valor que nos permita disminuir de nuevo StdDev:. Al final vamos aumentando Iterations. 
 

  
 

Una vez conseguido esto, deshacemos y activamos Bright Sides, aplicamos Threshold y lo deshacemos hasta encontrar un 
valor que proteja solo los bordes luminosos y no el ruido, ahora vamos aumentando la intensidad de esta protección en 
Overdrive. Luego activamos Dark Sides y actuamos igual. Una vez encontrado los ajustes, lo aplicamos.  
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En caso de ser necesario vamos a activar la opción. Luminance Mask “Mascara de Luminancia”, en esta opción, lo ideal 
es deslizar Clipping y Gamma hacia el valor mínimo en el extremo izquierdo, de este modo vamos a ir aumentando 
Gamma hasta encontrar el ajuste más adecuado, luego hacemos lo mismo con el valor de Clipping. 
 
También podemos construir la mascara y aplicarla desde Mask/Select Mask con la ventaja de que podemos ver su aspecto. 
En este ejemplo usamos la mascara de SGBNR, y después de probar algunos valores, escogimos Clipping 0.05 y Gamma 
0.6. En las tres imágenes inferiores, de izquierda a derecha: 1) imagen solo suavizada con el desenfoque Low Pass Filter, 
2) imagen después del desenfoque y protección con Edges Protection, 3) después de proteger con Luminance Mask.  
 

 
 
La tercera imagen superior se muestra abajo después guardarse en Fits 8 bits en PixInsight LE y deconvolucionarse en Iris 
con los parámetros RL2 8 0, definiéndose las estrellas, aumentado su brillo y reduciéndose el ruido. La región de columnas 
de hidrogeno encerrada en el cuadro blanco, se muestra a la derecha en una imagen del telescopio de 8 m Gemini Sur. 
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Cuando tenemos imágenes muy 
ruidosas en los canales de color por 
disponer estos de escasa 
información, y el uso algoritmos de 
regularización en la deconvolucion, 
no mejora las zonas de baja relación 
señal-ruido solo se aumenta el 
ruido. En este caso extraer la 
luminancia y tratarla aparte 
ayudaria mucho. Pero PixInsight 
LE posee una poderosa herramienta 
SCNR (Reducción de Ruido por 
Substracción Cromática).  
 

Su ventana de operaciones la 

abrimos en el icono , o en el 
menú Process/General/SCNR, esta 
es una herramienta independiente 
que no necesita de mascara para su 
aplicación. Lo primero que vamos a 
hecer es escoger un Preview de una 
zona muy ruidosa, entonces 
tocamos dicha destaña y aplicamos 
las pruebas. En cada ajuste 

clickeamos el boton  
se nos abre el mensaje Previews for: SCNR, escojemos la imagen y presionamos OK. Entonces sin modificar realmente la 
imagen veremos el resultado en la ventana del Preview. Para realizar dichas pruebas escojemos en Color to remove, el 
canal donde vamos ha realizar la reducción de ruido, el canal verde es donde comunmante se encuentra este, pero podemos 
escoger cualquiera. Para no eliminar todos los píxeles del canal, PixInsight LE incluye el campo Protection method, 
donde se ofrecen cuatro métodos de protección: Maximum Mask, elimina eficazmente el color verde en las estrellas pero 
el fondo del cielo adquiere una tonalidad magenta muy acentuada. Additive Mask, más agresivo y eficaz, suele introducir 
al fondo del cielo una dominante magenta mas leve, este actúa dentro de un rango limitado y puede resultar muy útil en 
fotografías de cometas y nebulosas planetarias. Average Neutral, es el método por defecto donde se consiguen valores 
neutros para el fondo del cielo. Maximum Neutral , funciona realmente bien en objetos brillantes, algo que siempre resulta 
útil a la hora de remover el color verde en las estrellas. Los métodos basados en una máscara son tratamientos muy eficaces 
pero a la vez muy agresivos, por los que suelen introducir una tonalidad ligeramente magenta al fondo, por esto el 
parámetro (Amount) permite controlar esta agresividad. Los métodos de protección neutros no precisan de este control de 
intensidad, pero tienen la ventaja de que tienden a dar de color completamente neutros.  

 

Como se señalo en imágenes de falso color, las 
emisiones Hbbbb y OIII , son casi exclusivamente los 
mayores contribuyentes en el canal B, e Haaaa, SII y 
NII para el R. En el canal G no hay ninguna 
contribución nebular significativa aparte del continuo 
de las estrellas, solo muy pocos casos de nebulosas 
planetarias presentan emisiones que llegan a este 
canal. Este motivo nos permite no perder información 
cuando removemos el ruido de este canal. 
 

En el menú Tools/Processing History podemos ver todos los procesos realizados a la imagen. Para guardar este historial 
arrastramos el botón de la esquina inferior izquierda del cuadro Processing History, pero esta vez sobre el fondo de la 
ventana principal del programa: De esta forma, veremos que se crea un icono titulado "ProcessXX" , igual que ocurre con 
el escritorio de Windows cuando arrastramos un archivo o una carpeta. El icono creado es un proceso del tipo 
ProcessContainer (contenedor de procesos). Para salvar este icono en disco, debemos ir al menú Process/Process 
Icons/Save Process Icons, donde podremos guardarlo en el directorio que deseemos y con el nombre que le queramos 
asignar. De esta forma, todo nuestro trabajo queda salvado en nuestro PC, pudiendo modificar más tarde la cadena de 
procesos, o volver a aplicarla a cualquier imagen, con tan sólo arrastrar el icono y soltarlo sobre la imagen. 
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Herramientas Wavelets y Mascaras 
 
La herramienta Wavelets, nos permite aislar la imagen en dos o más componentes de detalles de determinada cantidad de 
píxeles, para realiza el tratamiento adecuado a cada una, sin afectar las demás. Para ello abrimos la ventana Á Trous 
Wavelets, mostrada en la imagen inferior derecha desde el icono , o desde el menú Process/Wavelets. Ella nos presenta 
por defecto, en la pestaña Wavelets Layers, una cuenta de cuatro capas y una quinta R, que contiene “el resto” de las 
capas, para extender el resto de las capas contenidas allí, usamos la opción Count. La opción Lineal, nos muestra capas de 
1, 2, 3, 4 píxeles, de tamaño, mientras que en la opción Dyadic nos muestra una escala exponencial, con capas de 1, 2, 4, 8, 
16, píxeles de tamaño. Es importante saber que el programa Iris  también tiene una ventana para tratamiento de Wavelets  
en el menú Processing/Wavelets, pero esta trabaja como el programa 
Registax, usado para procesar imágenes planetarias, donde se ajustan 
los detalles de tamaños de píxeles de 1, 2, 3, 4, etc, con una serie de 
deslizadores, pero con la desventaja de que se acentúa también el 
ruido y repercute en los detalles situados en diferentes capas de la 
imagen. Para verificar en que capa se encuentran las diferentes 
estructuras, abrimos un duplicado de la imagen en el menú 
Image/Duplicate, y activamos la casilla Preview de la herramienta Á 
Trous Wavelets, se mostrara solo esta capa, quedando deshabilitadas 

 las demás, al arrastrar el icono  sobre el duplicado, se mostrara 
en negativo lo que esta contenido en esta capa seleccionada. En el 
menú Edit/Undo A TrousWaveletTransform o (Ctrl+Z)  
deshacemos, y de esta manera vamos seleccionando cada capa y 
revisando. En la imagen de M8 que hemos usado como ejemplo, las 
estrellas están entre las capas de 1 a 32 píxeles, el resto de las capas 
presenta estructuras gruesas. Ahora desactivamos Preview, y vamos   

desactivando las capas gruesas, de 64 píxeles en adelante y 
arrastramos el icono  sobre el duplicado, desaparecerá el 
grueso de la nebulosa quedando solo las estructuras finas y 
las estrellas. Ahora restaremos esta imagen a la imagen 
original, para aislar en esta las escalas grandes, para esto 

abrimos Píxel Math en el icono , y en New activamos 
una nueva operación, en Operador seleccionamos SUB : 
Substract, y en Operand seleccionamos la imagen donde 
están solo las estrellas, es decir que le vamos a sustraer las 
capas finas que hemos aislado, a la imagen original, 
desactivamos Rescale y arrastramos el icono  hasta la 
imagen original, donde quedaran solo las capas de 64 
píxeles en adelante, en las que solo se encuentran las 
estructuras nebulares gruesas. Podemos activar la casilla 
Create new image para no perder la imagen original.  

 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 

 



 93 

Una vez tenemos las capas aisladas, abrimos de nuevo  Á Trous 
Wavelets, reseteamos todas las operaciones y tocamos la imagen de 
la capa gruesa, ahora desactivamos las capas de 32 píxeles hacia 
abajo, pues están presentes en la imagen de pequeña escala, elegimos 
la capa de detalles de 64 píxel, y probamos moviendo los 
deslizadores: el primero Detail Layer/Bias deconvoluciona la capa 
yen el es mejor introducir valores bajos en la casilla 0.05, etc, Noise 
Reduction/Amount: lo usamos para que el enfoque no afecte el ruido 
de la imagen, los valores n y k lo explicamos en el apartado de 
reducción de ruido pag 87. Deringing/Amount: protege los bordes de 
los detalles que vamos a deconvolucionar, similar a la protección en el 
comando mejorado RL2 de la deconvolución Richardson-Lucy en 
Iris  que evita la aparición de anillos oscuros alrededor de las estrellas. 
Lo mas adecuado, es ir incrementando el valor de bias, aplicar para 
ver el resultado, y deshacer en Edit/Undo e ir probando diferentes 
valores, esto sin proteger con Deringing, para constatar que detalles se 
están enfocando y de que manera, de este modo vamos ajustamos y 
corrigiendo, si el enfoque es adecuado deshacemos en Edit/Redo y 
vamos incrementando el Deringing/Amount para ir protegiendo los 
bordes, al tiempo que vamos bajando Deringing/Threshold, esto lo 
hacemos con cada capa 128 y 256 hasta obtener los resultados 
deseados, una vez en este punto, arrastramos el icono  a la imagen. 
 

La imagen donde 
están contenidas las 
estrellas y los 
detalles finos, 
necesita un modo  
de tratamiento distinto, queremos solo contrastar y realzar los detalles 
débiles pero sin aumentar de brillo las muy brillantes ni falsear su color, 
ni su saturación, así que vamos a procesar esta capa protegiendo estas  

estrellas y estructuras nebulares muy brillantes con una Mascara de Luminancia Invertida, para esto abrimos Extract 
Channels en el icono , o en el menú Process/Color Space/ Extract Channels, aquí tenemos las opciones: RGB que  
separa los canales de color en 
imágenes individuales 
monocromas, HSV separa 
tomando como base la 
Saturación e Intensidad, en 
nuestro caso como necesitamos 
una imagen con las estrellas y 
luces mas brillantes, extraemos 
la Luminancia en CIE 
L”c”h” , o en CIE L”a”b”,  y 
deshabilitamos los otros dos 
canales a”b” , ya que son los 
otros dos componentes de color 
codificados, como vimos en el 
apartado sobre Codificación y 
Transmisión de Señales.  
 
Una vez extraída la 
luminancia, abrimos la ventana 
de Histogramas , y con 
tiempo real R-T activado, 
vamos ajustando la luminancia, 
para disminuir las sombras y  
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aumentar los brillos medios con los deslizadores . En el canal combinado  de la herramienta curvas , 
podemos hacer esto mejor por ser un ajuste no lineal. Después de encontrar el ajuste deseado, cerramos R-T y arrastramos 
el icono , a la luminancia.  
 
En la imagen derecha se muestra como ha cambiado la imagen de luminancia con este ajuste no lineal. Podemos con otro 
proceso separar solamente las estrellas presentes en la imagen de luminancia, como se muestra en la imagen inferior 
derecha, comparada con la mascara de luminancia a la izquierda, esta otra mascara la vamos a crear en  Á Trous 
Wavelets, deshabilitando las capas de la luminancia donde están las nebulosas, y arrastramos el icono  a la imagen de 
luminancia, con esto quedaran solo las estrellas, con un brillo algo apagado y con pequeñas partes de la nebulosa. 
 

 
 

Para aislar mejor las estrellas de estos remanentes nebulares, aumentaremos las altas luces y protegemos las sombras en el 
canal combinado  de las curvas, el resultado es una Mascara de Estrellas, esta la usaremos dependiendo de la 
medida en que queremos proteger la imagen a ser tratada.  
 

 
 

Si las estrellas en la imagen a proteger poseen una transición gradual desde el brillos del centro de las estrellas hasta el 
borde, debemos protegerla desenfocando la mascara de estrellas con Bias (deconvolucion) negativos (-1.00) en la capa 2 de 

 Á Trous Wavelets, siempre verificando los resultados en R-T para que el ajuste sea preciso según lo que queremos 
destacar en la imagen, con la rueda del ratón hacemos Zoom para verificar la transición entre los objetos protegidos y los 
que están fuera de la acción de la mascara.  
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Para invertir la luminancia (o cualquier imagen) vamos al menú 
Image/Invert. A la derecha la mascara de estrellas invertida. 
Podemos usar la mascara invertida o sin invertir, si la usamos 
normal, los ajustes afectaran solo a las estrellas y la nebulosa estará 
protegida, esto lo usamos en los casos donde queremos avivar el 
aspecto apagado de las estrellas, o corregir su saturación. Si por el 
contrario la usamos invertida, las estrellas se protegerán y las 
nebulosas serán afectadas por los procesos. En fin, las máscaras 
definen el limite mas allá del cual la imagen, no se beneficiaria del 
tratamiento a realizar, bien sea deconvolución, curvas, o reducción 
de ruido, puesto que el ruido, después de la deconvolución, es 

claramente diferente 
del ruido en las otras 
áreas de la imagen.  

 
Ahora bien, la explicación de por que una mascara protege, se debe a hecho 
que, las partes brillantes se contabilizan con 1 y las partes oscuras con 0, al 
invertir la luminancia, las partes brillantes quedan cercanas a 0 y viceversa, de 
este modo no se procesan las partes oscuras en los ajustes, que si esta invertida 
la mascara corresponderían a las partes brillantes que coinciden con el blanco 
absoluto. Para aplicarla tocamos la imagen a proteger y en el menú 
Mask/Select Mask, escogemos la mascara y aplicamos. A partir de este 
momento podemos ajustar en la imagen las curvas , los canales 

, el canal combinado , la Lluminancia , el Tono 
, o la Saturación ., así como el ajuste por deconvolucion con los 

Wavelets , sin afectar las zonas protegidas por la mascara. Estos procesos 
en la imagen protegida los realizamos con la opción de comprobación de la 

mascara  desactivada, para que la superposición de la mascara no nos 
obstruya la visión al manipular los ajustes, ella seguirá protegiendo la imagen.  
 

Las dos imágenes inferiores muestran precisamente esto, la imagen de la 
derecha esta protegida por una mascara de estrellas invertida, pero con la para 

opción Show desactivada , para poder ver el desenvolvimiento de los 
ajustes, en la imagen de la derecha Show esta activado para constatar como esta protegiendo la mascara, vemos que los 
halos de los estrellas mas brillantes no están siendo protegidos por la mascara.  
 

La máscara de deconvolución, generada como la combinación mínima de una máscara de luminancia de un umbral y una 
máscara de estrellas, es también recomendable para la protección de las imágenes en el tratamiento con los Wavelets. una 
vez hechos los ajustas con mascara, debemos deshabilitarla en Mask/Remove Mask, para que no afecte otras operaciones. 
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Tratamiento Multiescala 
 
El tratamiento multiescala se basa en la utilización de las herramientas descritas, para aumentar la nitidez de los detalles y 
estructuras en las capas de la imagen, previamente separadas en Gran Escala y Pequeña Escala, y tratada cada una de 
manera particular, para luego integrarlas en diferentes proporciones y una imagen final. Las imágenes inferiores son: a la 
izquierda, el componente con las capas de detalles entre 1 y 32 píxeles, en esta es donde se encuentran las estrellas, y a la 
derecha el componente con las capas de 64 píxeles en adelante.  
 

 
 

Podemos incluso, variar levemente el matiz de alguno de los canales en alguna de las dos escalas, para destacar estructuras 
internas que no se diferencian de las externas por ser del mismo color, tal como sucede con los nódulos cometarios en el 
interior de nebulosas planetarias, ejemplo Helix NGC 7293. Esto lo podemos manipular, pero teniendo en cuenta de que 
estos, así provengan de la misma región del espectro, poseen diferencias en sus tamaños y en la naturaleza de su estructura. 
 

La imagen inferior izquierda es la misma capas aislada con las gran escala 64 píxeles en adelante, y a la derecha se muestra 
después de tratar con  Á Trous Wavelets, ajustando el Bias de las capas 64 y 128 a (+ 200) con un Deringing de 60 y 
una protección de Threshold de 13, mientras que la capa de 256 se dio un valor en el bias de +0.100. Luego se aumento 
los medios tonos en el canal azul con las Curvas. Las partes brillantes de esta capa resulta beneficioso ajustarlas con la 
imagen invertida para ver lo brillante como oscuro, así establecemos bien el ajuste y luego volvemos a invertirla. 
 

 
 

En este componente de gran escala me ha dado mejor resultado realizar los ajustase usando  Á Trous Wavelets, y 
después ajustar los brillos medios en los canales de color, con la herramienta de curvas, esto se debe a que las curvas son 
un ajuste no lineal, y si las ajustamos al comienzo, todos los procesos que hagamos después, distorsionaran la imagen 
porque estaremos aplicando procesos lineales a una imagen que ya fue manipulada, para mostrar los brillos y detalles de 
manera no lineal, destruyéndose los umbrales en los procesos como Wavelets. 
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Esta manera de aislar las capas con Á Trous Wavelets, nos permite intuir, que podemos deshabilitar las capas entre 1 y 32 
píxeles directamente en la imagen, para obtener el componente de gran escala. Las imágenes inferiores muestran 
precisamente esto, a la izquierda la imagen de gran escala que ya habíamos mostrado, mostrada en la página anterior, y a la 
derecha, la imagen original en la que las capas de 1 a 32 píxeles, fueron desactivadas directamente sobre la imagen. 
 

 
 

Esta operación nos presenta el inconveniente de que los halos de las estrellas quedaran presentes en la imagen de gran 
escala, los cuales se van a acentuar cuando apliquemos el bias. Además, se filtran detalles de pequeña escala en el 
componente de gran escala. Las imágenes inferiores muestran que después da ajustarse Á Trous Wavelets, con los mismos 
valores a los dos ejemplos, la imagen derecha muestra los anillos de las estrellas magnificados y las estructuras de gran 
escala mal aisladas, cosa que debemos evitar. Así que esta ultima, no es la manera de aislar el componente grueso. 
 

 
 

La mayoría de las veces esto suele ser suficiente para realzar las estructuras brillantes, pero para las estructuras oscuras 
necesitamos invertir este componente de gran escala procesar sus estructuras oscuras y volver a invertir, de manera que 
como en la imagen no tenemos las estrellas, o su presencia es mínima, el incrementar el deringing evitará ahora la 
influencia que generan las estructuras brillantes. Hay que tener presente también por ejemplo, que si se desea únicamente 
aislar las componentes de pequeña o gran escala, se debe aplicar a la imagen los wavelets sobre la luminancia y la 
crominancia simultáneamente, excepto cuando se desean realzar detalles o estructuras, donde debe aplicarse entonces 
únicamente sobre la luminancia y luego combinar el resultado con los datos de color (RGB), esto también aplica para el 
ajuste de curvas, ya que cuando lo aplicamos en la Luminancia , no incrementamos en ruido en la Crominancia, que es 
mas propensa a aumentar el ruido ante los procesos. En la imagen que contiene las capas de pequeña escala, mostrada en la 
siguiente pagina, el tratamiento con walelets no es lo mas adecuado, yo utilizo mas el ajuste de las curvas, aumentando los 
medios tonos, para mostrar las estructuras de los pilares de hidrogeno molecular, y aumentar el brillo de las estrellas, esto 
se puede ver en la imagen inferior izquierda donde solo están presentes las capas de 1 a 32 píxeles, en la imagen derecha se 
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ha manipulado las curvas para mostrar los detalles y diferentes niveles de brillo en un rango de brillo y con un contraste 
adecuado para el ojo de quien contempla la fotografía. 
 

 
 

En las imágenes inferiores muestran los componentes de pequeña y gran escala aislados, y mas abajo después del 
tratamiento individual de cada componente, nótese la diferencia. 
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Las imagenes inferiores muestran, de izquierda a derecha: la imagen solo con el ajuste inicial del histograma y el balance 
de color. En el centro luego de ser tratada con curvas. Y a la derecha, después de haberse integrado los dos componentes el 
de gran y pequeña escala, tratados por separado como una imagen final en la herramienta Píxel Math. Debemos tener en 
cuenta que a la hora de adicionar estos componentes en la imagen final, es preciso activar la casilla Reescale de Píxel 
Math. En este caso el tratamiento no ha realzado la estructura fina, sino más bien la gruesa, esto se comprueba en la nube 
azulada en el borde superior izquierdo de las imágenes. 
 

 
 

Es importante saber que no todas las imágenes necesitan de tratamiento multiescala, y para la mayoría, los ajustes son 
leves. Esto es de especial importancia si ya habíamos tratado la imagen logaritmicamente en el programa Iris, pues al 
visualizar desde PixInsight LE todos los niveles de brillo, es muy probable que tengamos que actuar más bien al contrario. 
Es decir, disminuir los niveles de brillo en la capa de grana escala, para solo dejar los detalles que nos interesa mostrar. En 
este caso las modificaciones que se realizan en cada capa, son muy sutiles, ya que solo complementan el despliegue 
logaritmico. 

 
El siguiente ejemplo es la imagen de M 8, después de invertir los canales de tres formas distintas, de izquierda a derecha: 
1) el canal G se suprimio, R fue importado desde G y B para obtener turqusa y B fue importado como R. 2) se dividio el 
canal G entre 2 al igual que el B, luego se adicionaros y se importaron como componentes R y B y el canal R se coloco 
como verde G. 3) se invirtieron los canales según el orden: RGB = GRB, asi el canal donde domina el Ha, esta 
representado con el color verde, el Canal dominado por el Hb y OIII sigue siendo el Azul, y el canal verde con pocas 
contribuciones de emisiones nebulares fue asignado al color Rojo. 

 

 
 

La tercera imagen fue la que se escogio para realizarle post-tratamiento y proceso multiescala. 
 
Cuando usamos Á Trous Wavelets para realizar la deconvolucion, debemos comenzar el 
tratamiento ajustando la capa de detalles mas pequeños (Capa 1), luego con los valores 
apuntados, deshacemos y probamos con la capa 2. Es decir, de arriba hacia abajo, de detalles 
finos a detalles gruesos (Imagen Derecha). De este modo, la deconvolucion de detalles más 
grandes no oculta la visualizacion de los ajustes de deconvolucion en los detalles más finos. 
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Guardando el Resultado 
 

Las posibilidades de post-tratamiento son multiples, en cada capa del tratamiento multiescala ocurre igual. Por esto, lo 
recomendable, es adicionar las capas en Píxel Math generando de cada integración, una imagen nueva Create new image, 
luego seguimos modificando las capas individuales. Al final vamos a escoger el mejor tratamiento.  
 

En las imágenes izquierdas se aprecia el cambio de la 
imagen a lo largo del proceso. 

 

1) imagen con autoclip pero sin ajuste de histograma. 2) 
multiescala ajustando solo la capa de estrellas. 3) ajuste 
de la capa de estrellas y ajuste de curvas del canal azul en 
la capa gruesa. 4) mayor deconvolucion a la capa de 
estrellas sin manipular la capa gruesa. 5) el mismo ajuste 
en la capa de estrellas que la anterior, pero con el ajuste 
de curvas del canal azul en la capa gruesa. 6) igual a la 
anterior pero subiendo las curvas en el umbral de los 
pilares de hidrogeno en la capa fina. 7 y 8) mayor 
deconvolucion en la capa de estrellas y el la capa gruesa 
solo curvas en el cana azul. 9) el mismo ajuste que la 
imagen 6, pero subiendo el umbral de los pilares de 
hidrógenos en la capa gruesa. 
 

La intencion del tratamiento ha sido hacer translucidas las envolturas exteriores para poner de manifiesto el reloj de arena. 
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Este segundo proceso fue sugerido por Salomon Gomez, inspirado en 
la imagen izquierda obtenida con la camara planetaria del Telescopio 
Espacial Hubble HST donde ha sido procesada para resaltar las 
estructuras mas exteriores. El tratamiento consistio en aplanar el 
rango dinamico con Dinamic stretching de Iris deconvolucion. Luego 
en PixInsight LE se le elimino el ruido eliminando la capa de 
detalles de 1 pixel y se aplico también reduccion de ruido con 
SGBNR usando un desenfoque de 0.7 pixeles y una agresividad en el 
desenfoque de 0.91, se usaron 6 iteraciones. Luego se separo la capa 
de 1 a 32 pixeles de la de 32 pixeles en adelante, a esta última se le 
aumento el brillo del canal R a las zonas de bajo nivel iluminación 
para resaltar las extensiones perifericas de la nebulosa. Al 
componente de pequeña escala se deconvoluciono los pequeños 
detalles con A Trous Wavelet se uso una convolucion de 0.025 para 
la capa de detalles de 8 poxeles, 0.06 para la capa de detalles de 16 
pixeles y 0.05 para la capa de detalles de 32 pixeles. Luego se guardo 
en Fits de 8 bits y se estiro el color en Iris con Color stretching y se 
deconvoluciono con RL2 0.5. 

 

 
 
 
 

Terminado en Octubre del año 2011 
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