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MODIFICACAO DAS MONTAGENS EQUATORIAIS
PARA SIMPLIFICAR A SUA COLOCACAO EM ESTACAO

Helder Geraldes*
geraldes.helder@gmail.com
https://www.facebook.com/geraldes.helder

Todos temos um ou outro procedimento para colocar um sistema GO-TO em
estacao. Esse procedimento tem maior ou menor niimero de etapas a seguir,
mas o fim é sempre o mesmo: apontar o eixo polar da montagem ao pdlo
celeste que se encontra acima do horizonte no local onde nos encontramos
(no meu caso pessoal, o polo sul celeste, mas o procedimento serve
igualmente bem para os observadores no hemisfério norte).

Fig 1. Imagem das proximidades do polo celeste sul, foi feita com uma Canon 300D e uma lente de 1000mm f5,6,
I1SO=1600, exposicao de 58 s. Pode ver-se o laser verde e a direccdo por ele apontada, em relacdo as estrelas
(Helder Geraldes, 2014).

* - No presente nimero de "Astronomia de Amadores" temos o prazer de incluir este interessante artigo
de Helder Geraldes, astrénomo amador portugués que vive em Mogambique (latitude 26° S).
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A modificacao e os procedimentos seguidos

As montagens equatoriais (abreviadamente montagens EQ) trazem incorporada uma pequena luneta
polar para ajudar no alinhamento. A alteracdo que criei pode ser aplicada em qualquer equipamento que
tenha esta luneta polar. Nunca me consegui entender com esse sistema. As estrelas visiveis (a olho nu)
estao muito longe do pdlo celeste sul e toda a proximidade dele é um "buraco negro" bastante grande. Os
observadores no hemisfério norte tém mais sorte, beneficiando da estrela Polar, mas ainda assim
precisam de localizar estrelas ainda mais préximas do pdlo celeste norte (necessariamente menos
brilhantes), pelo que este meu método é também aplicavel.

Utilizando a tecnologia actual, procurei uma modificagdo que pudesse ser revertida, caso nao fosse do
meu agrado, e que simplificasse o procedimento da colocacao do sistema em estacdo (a colocacao da
montagem em estacdo é também chamada alinhamento polar).

Ent3o, desmontei o buscador polar para retirar todo o miolo dele, desde a lente ocular, a objectiva,
passando pelo reticulo) que nos mostra as estrelas/constelagdes proximas do polo e até o LED que
ilumina esta mascara. Fiquei apenas com o tubo, que voltei a colocar no respectivo local. Coloquei um
laser verde na parte traseira do tubo (Fig. 2), fixo com uma rolha plastica ou de borracha, de forma que
figue de fora o interruptor que acende o laser. A parte da frente deste ponteiro fica numa posicao tal, que
substituindo os parafusos em estrela que fixavam a mascara por outros ligeiramente mais compridos,
consegui fixar a frente do ponteiro laser.

Fig 2. Pormenor do encaixe do ponteiro laser verde no tubo onde antes estava a dptica do buscador polar (Helder
Geraldes, 2014).




Fig 3. Outro pormenor do encaixe do laser verde no
tubo do buscador polar (a direita), podendo ver-se
os parafusos de fixacdo e alinhamento (Helder
Geraldes, 2014).

Fig 4. Fases do alinhamento do feixe do laser verde com o
eixo mecanico de ascensao recta (eixo polar): 1- feixe a sair
da montagem; 2- posicdo de alinhamento mecanico. (Helder
Geraldes, 2014).




Afinacao do laser em relagao ao eixo de ascensao recta (eixo A.R.)

Para afinar o laser de forma a ficar exactamente alinhado com o eixo da AR, aponto o conjunto a um alvo
colocado a 50 m (ou mais longe) e vou ajustando os parafusos em estrela (Figs. 3 e 4), de forma que ao
rodar a montagem em torno do eixo polar, o ponto luminoso projectado numa superficie distante nao se
desvie mais de 25 mm. Isto d4-me uma precisdo de mais ou menos 1,7' de arco (0,0283°). Com um
pouco de paciéncia consigo uma exactiddo quase absoluta.

Usei uma luneta buscadora para observar o ecra a distancia e confirmar melhor a localizagdo do ponto
e os seus desvios. Este procedimento é crucial para uma déptima colocacao do sistema em estacdo. Se
ficar tudo bem fixo, nunca mais necessitarei de voltar a fazer esta afinacdo, embora seja sempre bom
confirmar o seu alinhamento.

Escolha de estrelas de referéncia muito proximas do poélo celeste sul

A estrela Sigma Octantis (c Oct) ndo estd suficientemente proxima do poélo celeste sul para permitir
exactiddo adequada (encontra-se a 1,04° do polo). Pessoalmente, uso a estrela HIP 48752, de mag 7,8, e
a estrela BQ Oct = HIP 71348, de mag 7,23, que formam um triangulo rectangulo com o podlo celeste sul,
que esta préximo de duas estrelas de mag 11,71 e 11,16. Estas Ultimas estrelas estao a cerca de 7' de
arco do pdlo, na linha da BQ Oct para o pélo celeste, como mostro na Fig. 5. E claro que os observadores
no hemisfério norte deverao escolher as suas estrelas mais convenientes.

HIP 48752 —p e -+-— Mag 9.20

Mag 8.25

X —+—— pOLO CELESTE SUL

Mag 11.71 "= .| Mag 11.16

BQ Oct g~ Mag 10.55
HIP 71348

Mag 6.8 - 6.9

Fig 5. Identificacdo das estrelas de referéncia mencionadas no texto. Imagem obtida no foco principal de um
telescopio de Newton D = 200 mm £/5, camara Canon 300D, ISO 100, exposicdo de 5 min (Helder Geraldes, 2014).




Colocacao do nosso sistema em estacao

No local de observacdo, com o sistema parqueado, colocamos o telescdpio na montagem e montamos o
respectivo contrapeso. Ligamos o laser e ajustamos o telescdpio, fazendo rodar o tubo do instrumento em
torno do eixo de declinagao até encontrar a "extremidade" aparente do feixe verde no céu (veja-se a nota
final 1.), ajustando de forma a que a posicdo apontada pelo laser caia no centro do campo de visdo (Fig.
6).

Continuando com o sistema parqueado, e espreitando pelo telescépio, vamos ajustar o azimute e a
elevacdo do eixo polar da montagem, de forma a apontarmos o laser ao pdlo celeste. Se o telescopio ou
outro equipamento que usamos nado tiver abertura suficiente para vermos as estrelas mais proximas do
pdlo, podemos usar fotografia ou uma camara sensivel.

Apos este alinhamento procedemos ao arranque do sistema normalmente, com o alinhamento das 3,
2, ou 1 estrela.

Fig 6. Simulacdo do aspecto observado
através da ocular do telescdpio,
podendo ver-se as estrelas e o feixe
verde (Helder Geraldes, 2014).

Um aspecto importante a
considerar

Na maior parte das montagens
equatoriais alemas, o eixo polar e o
eixo de declinacdao cruzam-se entre
si. O eixo de declinacdo (o que leva
0s contrapesos) estd na frente do
eixo Optico do buscador polar,
obstruindo a passagem da luz. Para
evitar este inconveniente, os fabri-
cantes das montagens equatoriais
alemds (do tipo da GP, GPDX,
EQ4, HEQ5, EQ6, , etc.) fazem um
furo atravessado no eixo de
declinacdo, de tal modo que, para
uma dada posicao de rotacao deste eixo, esse furo fica alinhado com o eixo polar, permitindo a passagem
da luz das estrelas para o buscador polar.

O referido furo sé fica a deixar passar luz quando o tubo do telescopio estiver orientado
aproximadamente na direccdo este-oeste. Ao virar o tubo para o polo celeste, esse furo fica atravessado e
blogueia a passagem da luz. Com a transformagdo proposta neste artigo, substituindo o buscador polar
pelo laser verde, o problema mantém-se, como é dbvio. Para evitar este problema ha duas solugtes
possiveis:

1. Afrouxar os parafusos que estdo abaixo da dovetail fémea (Fig. 7), girando 90° a base onde se
assenta o telescdpio, de modo que este aponte o pdlo celeste ja com o furo orientado a passagem da
luz. O ajuste pode ser regulado e afinado de tal modo que o telescdpio vise o pdlo celeste, como se
mostra na figura 6. Os leitores que ndo desejem fazer isto podem optar pela solucdo 2.




Fig. 7. Indicacdo dos parafusos que permitem rodar
o suporte fémea da dovetail (Helder Geraldes, 2014).

2. Utilizar outro telescopio, ou o mesmo
telescopio assente em outra  montagem,
colocado ao lado da montagem em
alinhamento. De facto, o que interessa é
observar, com ajuda de amplificagdao, para onde
aponta o eixo polar, materializado pelo feixe
luminoso verde.

Para verificar se o0 eixo polar da
montagem estd correctamente apontado ao
polo celeste, nem é preciso usar o telescépio
que esta sobre essa montagem. Basta qualquer
outro telescdpio, até mesmo um
pequeno Dobsoniano, colocado mesmo ali ao
lado e apontado para a zona do céu que
interessa. Através dele pode-se ver se o feixe
verde aponta realmente para onde deve. Pode-
se corrigir na montagem e verificar, olhando
através do telescopio ao lado.

Além de ser pratico, isto tem uma
importantissima  vantagem: apontar um
telescopio (em montagem equatorial) para o
polo celeste é operagdo demorada e frustrante
(por questdes de geometria), dado que as
correcgOes e a pontaria da montagem equatorial
tornam-se extremamente penosas nessa regido do céu (pela mesma razao, apontar um telescopio
Dobsoniano para o zénite, com rigor, é penoso e macgador): s3o limitagbes de geometria em cada um dos
casos referidos. Mas um telescopio em montagem altazimutal aponta facilmente para o pdlo celeste,
orientando-o para a "extremidade aparente" do traco verde do laser no céu (este apontar é auxiliado pelo
proprio buscador do telescopio pesquisador). Isto permite ver com precisao (por exemplo com
amplificacdo de 50x ou mais) se o feixe verde aponta mesmo para aquela parte do céu, podendo ver-se
as estrelas de referéncia mais ténues.

A questao da paralaxe, pelo facto de o "telescopio pesquisador" estar ao lado, € insignificante. Por
exemplo, se o telescdpio de verificacao estiver desviado lateralmente 60 cm (0,60 m) do laser verde,
isso a um quildmetro de distdncia dd uma paralaxe de 0,6/1000 radianos=0,0006 radianos=
=0,03438°=2,06’. Como o feixe luminoso do laser se vé a mais de 1000 m, o erro de paralaxe sera ainda
menor do que 2 minutos de arco.

Um dos 3 parafus
a folgar

:‘Sconhecido/

Conclusao

Os resultados obtidos com este procedimento sdo prometedores. Ainda sem muita experi€éncia com este
novo dispositivo, mas conhecendo ja a localizacdo das estrelas préximas do pdlo celeste sul assinaladas
na Fig.5, em cerca de 5 minutos consigo colocar o meu sistema HEQ5 em estacao.

Se o leitor tem um laser verde ou pode adquirir um, aconselho-o a experimentar esta modificacao. Os
leitores no hemisfério norte precisardao, como € dbvio, de escolher estrelas adequadas ao seu caso, mais
préximas do polo celeste do que a estrela Polar (a 0,7° do pdlo celeste norte).

Desejo a todos os leitores uma optima modificacao.




A TIRAGEM EM ASTROFOTOGRAFIA
E EM MACROFOTOGRAFIA

Pedro Carreira Martins
maurtinsze(a)oniduo.pt

Depois de vérias hesitacdes sobre o interesse que este assunto poderia despertar junto
dos nossos companheiros astrofotografos, decidi alinhavar algumas ideias sobre a
“tiragem”, estabelecendo a comparacgéo da sua utilidade quer em astrofotografia quer em
macrofotografia, na conviccdo de que uma boa parte dos que se iniciem na
(astro)fotografia com DSRLs ndo se dedicard exclusivamente a fotografar objectos
celestes, mas também a fotografia dita geral e ainda a macrofotografia ou, pelo menos,
que pensem entrar neste campo téo aliciante.

Macrofotografia face a astrofotografia

Podera parecer estranho, aos leitores menos conhecedores, que eu venha aqui comparar a fotografia de
planetas (por exemplo) com a fotografia da pata de uma mosca: estamos a comparar o “infinitamente
grande” com o “infinitamente pequeno”. Em boa verdade, a diferenca é muito pouca: o infinitamente
grande apresenta-se como infinitamente pequeno, no plano focal de um telescépio.

Vamos primeiro referir que se designa por tiragem o aumento intencional da distancia entre a objectiva
fotografica ou outros elementos Opticos (como uma lente de Barlow ou até uma ocular de projecgéo, no
caso do telescépio), em relagdo a superficie sensivel. Por exemplo, (astro)fotografar Japiter com um
telescépio ndo é, do ponto de vista 6ptico, mais do que fazer macrofotografia de uma imagem minUscula
deste planeta, medindo uns escassos 0,218 mm de didmetro no plano focal de um instrumento com 1000
mm de distancia focal (ha situagdo em que o planeta apresenta o didmetro aparente de 45"). Como a
imagem é diminuta, ha que recorrer & tiragem para a tornar maior.

Comecemos sucintamente pela macrofotografia para depois passarmos a astrofotografia
De um modo geral, chama-se macrofotografia a fotografia de pequenos, leia-se muito pequenos, objectos
em “grande formato”. E de modo a que estes sejam representados, na ampliagdo fotogréafica, como
maiores do que o seu tamanho real. Teremos, no entanto, que considerar trés tipos de fotografia, se
entrarmos na sua especializacéo.

1 — Fotografia de aproximacéo — proxifotografia.
2 — Macrofotografia
3 — Microfotografia

A primeira corresponde a fotografar pequenos objectos num tamanho suficientemente grande para
que se percebam pormenores que dificilmente se ver&do na apreciagdo normal dos mesmos sem o0 auxilio
de qualquer ampliac&o. E o caso da fotos em que a escala ira de 1:10 até 1:2

A segunda corresponde a macrofotografia propriamente dita em que o0s objectos serdo ja tdo
ampliados que mostram, nitidamente, pormenores que de outro modo seriam invisiveis.

Incluem-se neste caso as fotos em que a escala ird de 1:1 até 8:1 ou mesmo 10:1.

A terceira, como o seu nome indica, corresponde a fotos que ser8o obtidas com objectivas
microfotograficas ou com microscopio.

Neste artigo desenvolverei, e de modo basico, apenas a macrofotografia. Para a sua obtencéo
teremos de possuir uma objectiva macro e de preferéncia uma “macro verdadeira” e ndo aqueles zoom
rotulados de macros que apenas servirdo para o 1.° caso (proxifotografia) e com qualidade duvidosa.
Uma objectiva macro tem distancia focal fixa entre 50 mm e 100 mm e aberturas relativas nao muito



mailto:martinsze@oniduo.pt

amplas, vulgarmente a partir de 1:2.8 (f/D < 2,8). Estas objectivas conseguem focar do infinito até a uma
escala de 1:2 e com anel dedicado até 1:1. Outras ha que chegam a 1:1 sem necessidade desse
acessorio, mas sdo mais caras. Estas objectivas devem ser usadas invertidas, ou seja, com a lente
frontal virada para o corpo da maquina o que se consegue por meio de anéis dedicados.

Ora, pelo que se disse, se a objectiva s6 consegue escala de 1:1, como fazer uma foto em 5:1 ?
Partindo do principio 6bvio de que ampliar uma foto 5 vezes ndo é macrofotografia, temos entdo de nos
socorrer da “tiragem”.

Como ja foi dito, em macrofotografia, a tiragem ndo é mais do que uma forma de se aumentar a
escala da imagem obtida afastando a objectiva da superficie sensivel, intercalando entre elas, tubos de
extensdo ou um fole de extenséo ou ainda um fole mais tubos. As imagens (do autor) que se seguem na
Fig. 1 sdo, pela mesma ordem, exemplos dos trés tipos de fotos referidos acima.

Fig. 1. Flor-escala 1:2 Asa de borboleta—escala 9:1 Pata de mosca — escala 40:1

A tiragem em Astrofotografia (do céu profundo e planetaria)

O uso da tiragem em fotografia do céu profundo ndo é muito utilizada. Recorre-se a ela apenas nos
casos de objectos de pequena dimensdo em que 0 seu registo necessita de uma distancia focal superior
a do instrumento de que dispomos, mas em que o uso de uma lente de Barlow ndo sera praticavel. Um
exemplo pratico sera o mais adequado para esclarecimento completo.

Suponhamos que € nossa intencdo fotografar uma pequena galaxia com uma luneta de 800 mm de
distancia focal, com /D=7 e concluimos que a sua imagem ficara demasiado pequena e portanto sem
pormenores visiveis.

A opcao por uma Barlow poderd inverter a situagdo, ou seja, o objecto ja ndo cabera no sensor ou,
pelo menos, ficara demasiado “cerrado” entre os limites da fotografia e, além disso, estaremos a duplicar
o f/D diminuindo a sua luminosidade para um quarto (f/14) , com os inconvenientes que conhecemos.

Pode-se minimizar este efeito se, em vez da Barlow completa, utilizarmos apenas a parte do seu tubo
que contém o elemento Gptico enroscada nhum pequeno adaptador com rosca T, do lado da sua rosca
interior para filtros. Neste caso estamos a reduzir a tiragem normal da Barlow, dada pelo comprimento
do seu “barril”. Na referéncia final [1] os leitores encontrardo mais informagfes sobre esta tematica.
Poderemos assim ter mais flexibilidade e obter, por exemplo, 1,2x, ou 1,4x em vez das, neste caso
excessivas, 2x tipicas da Barlow. Na minha opinido, neste caso a melhor opcdo serd a utilizacdo
exclusiva de tiragem. Entdo, se afastarmos o sensor por meio de um vulgar tubo de comprimento
adequado, poderemos encontrar o tamanho intermédio ideal da imagem, sem alterar demasiado o valor
fID.

Na fotografia planetaria, a utilizacdo de tiragem sera muito mais importante dependendo de varios
factores e diversas situacdes, como veremos seguidamente. Torna-se imprescindivel devido ao pequeno
didmetro aparente dos planetas, exigindo grandes distancias focais para que se obtenham no CCD
imagens de tamanho suficiente para boa amostragem. Sobre a relacdo entre distancia focal e o tamanho
da imagem de um dado objecto, veja-se a referéncia final [2].

Desde o aparecimento de excelentes Barlows, nomeadamente as Powermates (cujo sistema nado é
exactamente o de uma Barlow tradicional) de grandes ampliagdes (5x) e de grande qualidade 6ptica que,
praticamente, caiu em desuso a projec¢do por ocular (projeccdo positiva). No entanto, em diversos
situagBes o uso exclusivo de uma Barlow pode nao ser praticavel e/ou suficiente. Por experiéncia prépria,
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constatei que nem todos os telescopios de Newton conseguem focar com uma Powermate de 5x, o que
torna impraticavel a sua utilizacéo.

O uso de 2 Barlows encaixadas uma na outra, por exemplo 2x + 2x (= 4X ) ou ainda
2x + 3x (= 6 x) pode influenciar negativamente a qualidade 6ptica do conjunto.

Tiragem, projeccao positiva e projec¢cao negativa

Para esclarecer quaisquer davidas, os dois esquemas da Fig. 2 ilustram o conceito de tiragem ( T) ,
projeccdo negativa e projeccdo positiva.

e - ‘¢ »
o L] »
1

T
Obhjectiva do telescdpio barlow sensor
Projeccao negativa
e >
1 |
T
Objectiva do telescopio ocular sensor

Projeccao positiva

Fig. 2. Projecgdo negativa, projeccao positiva e tiragem (T ).

Situacdes tipicas e exemplos praticos

Vejamos alguns casos padrdo e em que considero generalizado o uso de Webcam ou camara de video
com sensor de tamanho equivalente:

1 —Telescépios de grande distancias focais (telescopios de Newton, Schmidt-Cassegrains) com
distancia focal na ordem dos 2500 mm ou superior, a utilizacdo de uma Barlow de 3x a 5x
(desde que utilizaveis) sera, por certo, satisfatoria para o caso dos “grandes planetas” mas
nem tanto para o caso de Marte.

2 — Telescopios de média distancia focal, na ordem de 1200 a 2500 mm. O uso da tiragem
torna-se quase imprescindivel, quer na utilizacdo de Barlow (projeccdo negativa) quer na
de uma ocular (projeccdo positiva), se pretendermos obter fotos pormenorizadas com
amostragem suficiente.

No caso 1, tomemos como exemplo um telescépio Schmidt-Cassegrain de D = 356 mm (14”),
f/ID = 11, a que corresponde uma distancia focal de 3916 mm. Com uma focal de 4 metros, sera 6bvio
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gue com uma simples Barlow de 2x ou de 3x (neste caso 12 metros de distancia focal) a imagem sera
“enorme” e de uma grande resolugdo, embora a perda de luminosidade seja importante pois passara
para f/D = 33 (6ptica nove vezes menos luminosa).

No caso 2, tomemos como exemplo um telescopio de Newton com 1500 mm de focal
(f/D =5), em que vamos utilizar projeccdo por ocular, ou positiva e consequente tiragem.

Exemplo 1 — projeccéo positiva

No porta oculares introduzimos um tubo (normal adaptador fotografico) que como se sabe esta
construido de modo a permitir inserir uma ocular no seu interior. Escolhemos uma ocular de 15 mm de
focal e de grande qualidade de modo a que o seu sistema Optico fique afastado do sensor da camara 90
mm (a tiragem). Qual sera entdo a amplificacao A obtida?

A férmula é simples:

A=(T/f)-1

onde A = amplificagcdo obtida, T =tiragem, f= distancia focal da ocular. Concretizando,

A = (90/15) -1
A=6-1
A=5

Daqui concluimos que a distancia focal resultante desta combinagdo, com a tiragem referida serd a
distancia focal (intrinseca ou nativa) do telescépio multiplicada por 5, ou seja, 1500 x 5 = 7500 mm de
focal resultante. E o valor /D resultante sera 5 x 5 = 25 (v. nota final 1). O mesmo resultado seria obtido
com uma Barlow de 5x, se utilizavel. E 6bvio que se utilizarmos um tubo um pouco mais comprido
aumentando a tiragem, e/ou uma ocular de focal mais curta, obteremos maior amplificacdo e uma
distancia focal resultante ainda maior.

Exemplo 2 — projeccéo negativa
Vejamos agora o caso da utlizacdo de uma lente de Barlow mais tiragem (projeccdo negativa).
Consideremos 0 mesmo telescépio. Faz parte do nosso equipamento uma boa Barlow de 3X que,
utilizada no foco dara apenas uma focal de 4500 mm o que consideramos insuficiente.
Vamos entdo socorrer-nos da tiragem, utilizando apenas o pequeno tubo contendo o componente 6ptico
da Barlow dentro do adaptador, como fizemos com a ocular. Neste caso ndo é tdo facil fazer as contas
visto que muito raramente (diria mesmo “nunca”) vem indicada nas Barlows a sua distancia focal.
Teremos primeiro de encontrar a distancia focal da Barlow que anotaremos e ficar4d para as
necessidades futuras. As distancias focais das lentes de Barlow situam-se normalmente entre 50 mm e
130 mm - em boa verdade estes valores devem ser precedidos do sinal — (menos) visto que se trata de
um sistema divergente. Tal diversidade ndo nos permite considerar uma focal média e teremos mesmo
gue a determinar. Com a fotografia digital a tarefa estara simplificada mas é necessario fazé-lo, embora
empiricamente: € preciso tirar uma foto de um planeta com Barlow (tomando nota da tiragem utilizada) e
outra foto sem Barlow. E seguidamente, por exemplo no Photoshop, em “andlise”, ver o tamanho em
pixéis (px) do planeta nas duas fotos. A formula é igualmente simples.

f=T/(A-1),
onde A = amplificacdo obtida, T =tiragem, f= distancia focal da Barlow (valor absoluto).

Exemplo: A imagem de Jupiter sem Barlow mede 50 px; com Barlow e uma tiragem de 90 mm mede 125
px. Entdo A = 125/50, portanto A =2,5 x

f= 90/ (2,5-1), ou seja, f = 60 mm (valor absoluto da focal da Barlow)
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Assim, depois de determinada a focal da nossa Barlow (neste caso 60 mm) bastara aplicar a férmula
simples para a amplificacdo noutras utilizacdes. Por exemplo, para uma tiragem de 150 mm, com a
mesma Barlow,

A=1+(T/f) ,ouseja, A=1+(150/60)
Portanto, A=1+ 2,5, isto é, A =3,5.

A distancia focal do telescépio, com esta Barlow e com esta tiragem, seria multiplicada por 3,5.
As imagens seguintes (Fig. 3) correspondem a fotografias de Saturno obtidas de modos diferentes. Veja-
se como as escalas das imagens se modificam de forma impressionante.

Saturn 2007/12/29 03:02 h UT
C14 @ f/44 + Skynyx 2.0M
p II LRGB filters

Pcasquinha

Saturno fotografado com distancia focal de Saturno com focal de 16 000 mm (C/14 com
800 mm e lente de Barlow 2x mais tiragem Barlow 3x mais tiragem, F/D 44) Imagem de
(Carreira Martins). Paulo Casquinha, por deferéncia.

Fig. 3. Imagens de Saturno obtidas com diferentes recursos de tiragem.

Referéncias

[1] Pedro Carreira Martins — "Lentes de Barlow: algumas particularidades”, Revista Astronomia de
Amadores (APAA), n.° 39 - Julho/Dezembro 2010, pp.10-12, acessivel em
http://apaa.co.pt/Rev39/revista39web.pdf

[2] Guilherme de Almeida — "Sobre o Tamanho da Imagem no Plano Focal de um Telescopio”,
Revista Astronomia de Amadores (APAA), n.° 45 - Julho/Dezembro 2013 pp. 20-23, acessivel em
http://apaa.co.pt/Rev45/revistad5.pdf

Este artigo pode ajudar os leitores a calcular/prever o tamanho da imagem obtida na superficie do CCD, no
caso de um objecto de dimenséo aparente conhecida, em fungéo da distancia focal utilizada, nativa ou néo.
Isso permite prever sera a distancia focal final necessaria (com a ajuda ou nédo de tiragem) para satisfazer
os fins em vista. Tem muitos exemplos praticos.

Notas

(1) — No caso dos redutores de distancia focal, a tiragem contribui para reduzir e ndo para aumentar a
distancia focal nativa do telescopio. Recorre-se a este caso particular da projecgao positiva quando se deseja
mais campo ou maior rapidez fotogréafica (menor relacédo f/D), condicSes vantajosas em determinados tipos de
astrofotografia de objectos extensos do céu profundo Com os redutores de focal, a tiragem precisa de ter um
valor quase sempre critico e bem especificado pelo fabricante do redutor, sem margem para grandes escolhas
por parte do utilizador.
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SOBRE O PROBLEMA DO

ARRASTAMENTO NAS FOTOGRAFIAS
DE ESTRELAS SEM SEGUIMENTO DA
CAMARA

Guilherme de Almeida
(g.almeida(a)vizzavi.pt)

Utilizando uma camara fixa, as imagens de campos de estrelas conduzem, ao fim
de pouco tempo de exposicido, ao aparecimento de tracos estelares
(arrastamento) resultantes do movimento aparente da esfera celeste. Tal
movimento, causado pela rotacdao da Terra, tem um periodo de 23 h 56 min 4,1 s
que para efeitos praticos se pode arredondar para as 24 h.

Os tracos estelares tém a sua propria beleza, se for esse o objectivo da
fotografia. Mas nem sempre se pretende esse efeito. Para fotografar constelacoes
de uma forma realista, registando estrelas suficientes, ha que alongar a
exposicdao. Tal alongamento, para além de um determinado tempo, leva ao
aparecimento dos referidos tracos estelares e as imagens das estrelas registadas
deixardao de ser pontuais. E claro que a camara pode ser fixada a uma montagem
equatorial motorizada ou sobre um telescopio (piggy-back), acompanhando a
rotacao da esfera celeste, mas a nossa intencao é estabelecer os limites
temporais da fotografia com camara fixa, mantendo imagens estelares
satisfatoriamente pontuais.

Um dilema a resolver

Se a camara fotografica estiver fixa, impde-se escolher o melhor dos dois mundos: uma
exposicao suficientemente longa para registar estrelas fracas, mas ao mesmo tempo
suficientemente curta para que o inevitavel arrastamento nao seja perceptivel nas imagens
finais. O objecto do presente artigo é deduzir, com base em diversas consideragdes iniciais,
qual sera esse tempo maximo de exposicao.

Para alcancar este objectivo, terdo de ser levados em conta diversos parametros que
contribuem para esta exigéncia: a distancia focal da objectiva, a declinagao do centro do
campo fotografado e o maximo comprimento admissivel do trago estelar. Acompanhando os
passos seguintes com papel e lapis o encadeamento dos raciocinios sera facil de acompanhar
proveitosamente.

O tempo e a declinagao

Falemos primeiro da medida do tempo. A esfera celeste roda (aparentemente como
sabemos) uma volta completa em 23 h 56 min 4,1 s como referido anteriormente, o que
corresponde a 24 h siderais exactas. Mas o astrofotdgrafo cronometra as suas exposicoes
em tempo solar médio (o tempo que marcam os reldgios normais). No entanto, para tempos
curtos, como os que aqui serao referidos, essa diferenca (tempo sideral versus tempo solar
médio) é desprezavel: 9,83 s por hora, ou 0,163 s por cada minuto (1 s de tempo solar
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médio= 1,0027378...s de tempo sideral). Por isso, daqui em diante falaremos de minutos e
segundos "normais" (ou seja, de tempo solar médio).

Um dos factores mais importantes na limitacdo do tempo de exposicao é a declinagao do
centro do campo. Na verdade, a velocidade de desenvolvimento de um trago estelar
depende sobremaneira da declinacdo da estrela correspondente. Uma estrela no equador
celeste (declinacdo 5=0°) evolui no céu, em movimento aparente (crescimento do tamanho
do traco), a velocidade

w=159/h, ou seja 15'/min.
Uma outra estrela, situada a declinagao & (positiva ou negativa), evoluira com a velocidade
ws= 15' (cos §)/min, onde o factor "cos §" é o co-seno da declinacdo da estrela.

Esta Ultima expressdao mostra que ® € maxima para §=0° e anula-se para 6=+90° e
8=—900°. Por exemplo, para 6=60° tal velocidade sera metade da que é para estrelas no
equador celeste, dado que cos 60°=0,5. Isto significa que, se todos os outros factores forem
iguais, com a mesma exposicao, uma estrela a 60° de declinacao produzira um traco com
metade do comprimento produzido por outra estrela no equador celeste. Isto é equivalente a
afirmar que, para um mesmo comprimento final do traco estelar, a exposicao para 5=60°
podera ser o dobro da que sucede para §=0°. Por este facto, mais perto do equador celeste
as exposicoes tém de ser mais curtas, se se quer evitar o arrastamento.

O tamanho do pixel da camara e a distancia focal da objectiva

Outros factores determinantes sdo o tamanho de cada pixel (¢ ) no sensor da camara e a
distancia focal (f ) da objectiva. Note-se que f representa a distancia focal nativa da
objectiva, multiplicada pela correcgao de factor para o formato 24x36 mm (*). Por exemplo,
num APS-C Canon cujo sensor mede 15 mm x 22,5 mm seria /1,6 (dado que 36/22,5=1,6).

Aceite-se como arrastamento maximo admissivel o valor 24, o dobro do tamanho do pixel.
Veja-se que isto representa uma consideracao de mero bom senso, mas é sem duvida uma
exigéncia severa, como veremos adiante. Nestas condicdes, o arrastamento angular maximo
admissivel (que representaremos por R) em relacao ao centro éptico da objectiva, O, sera,
dado, em radianos, por

R= ? . E o correspondente valor em graus sera R = %x 57,3.

(o factor 57,3 deve-se ao facto de que 1 radiano = 57,296° ~57,39).

TRACO ESTELAR

(no céu)
OBJECTIVA SENSOR

Fig. 1. Ilustracdo explicativa da relacdo anteriormente referida, entre d, fe R. Guilherme de Almeida, 2012.
Como referimos, uma estrela no equador celeste (declinagcao 0°), roda 15°/h, exprimindo-

se aqui a velocidade de progressao do seu traco estelar. E se for na declinagcao § a estrela
arrasta--se 159 (cos &8)/hora. Podemos, portanto, estabelecer a proporcao simples:
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15°cosé _ R

3600s t

onde t é a exposicdo maxima, em segundos, permitida nas premissas indicadas.
Considerando o valor de R em graus, atras referido, podemos escrever

15°coso  2dx57,3
3600s ft

Note-se que d e f tém de estar indicados nas mesmas unidades, por exemplo em
milimetros. Desta Ultima expressado conclui-se que:

. 3600x2dx57,3

T 5 ou ainda, fazendo algumas das contas (com os nimeros ja presentes):
c0s

. _13752x2d

: 5 (manteve-se o factor 2disolado, porque vai haver vantagem no final do calculo).
cos

Por exemplo, para ¢=10 micrometros=0,01 mm, com /~50mm e §=0°, sabendo-se que
cos 0°=1, teremos

t =13752x2x0,01/50 obtendo-se assim ¢ =5,5 s.

Este tempo parece curto, quando comparado com os valores normalmente tabelados. De
facto, algumas tabelas indicam tempos de exposicdo maximos de 500/7 (e por vezes 600/7),
0 que para /=50 mm admitiria o tempo maximo de 10 segundos, ou seja, praticamente o
dobro do tempo anteriormente deduzido. No entanto, convém recordar que adoptamos duas
premissas iniciais:

1. tamanho do pixel de 10 um;

2. limite de aceitacdo do arrastamento linear igual a duas vezes a dimensao de cada pixel
do sensor (24d).

A condicdo (2) é muito exigente e corresponde a explorar ao extremo toda a resolugao da
imagem, o que raramente (ou nunca) sera 0 caso numa imagem de campo extenso. Em
geral essas imagens serao redimensionadas a 50% e quase nunca impressas ha sua
resolucdo plena. E se o fossem, com as camaras modernas, as imagens seriam enormes,
portanto destinadas a ser vistas a alguma distancia, o que esconderia pequenos
arrastamentos. Por outro lado, a tolerancia depende dos limites de aceitacdao do utilizador,
como veremos adiante.

Reconsideragao das premissas, avaliando a visualizacao final das imagens

ImpOe-se verificar se 0 tamanho assumido para o pixel (10 um) é realista ou ndo. Por
exemplo, nas camaras digitais Canon 50D o tamanho do pixel é 5,7 um, como se pode
consultar nos dados técnicos desta camara. Tomemos entdo, como hipdtese realista de
trabalho, o valor g= 5,7 um (0,0057 mm).

E também essencial reconsiderar o limite de aceitacao do arrastamento, tendo em conta a
visualizacdo da imagem final: serd mesmo o tamanho de 2 pixeis? Nao se podera tolerar um
arrastamento maior, ainda imperceptivel? Numa impressao a 300 dpi, havera 300 pixeis
numa extensdo linear de 25,4 mm impressos (1 polegada=25,4 mm), ocupando cada pixel,
na impressao 25,4/300=0,0847 mm. A distancia média de leitura, um arrastamento de 0,33
mm passa despercebido e ainda sera aceitavel na observacdo dessa imagem. Isso
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correspondera a 0,33/0,0847=3,896 '"pixeis impressos", aproximadamente 4 pixeis.
Transpondo para o sensor (chip), serao cerca de 4d em vez dos 2d anteriormente referidos.

13752x4d

Retomando a expressao anterior, utilizando 4d em vez de 24, passara a ser t = . 3
c0S

Veja-se que, aceitando 44 como limite admissivel para o arrastamento no chip, e tomando
esse valor em vez de 24, ja obteremos

t =13752x4x0,0057/f, ou seja t =313/

Isto daria uma exposicao de 6,26 s para uma objectiva de /=50 mm, fotografando uma
estrela de declinacdo nula (estrela no equador celeste).

Se a imagem (originalmente de 15 megapixeis, numa Canon 50D, por exemplo) for
redimensionada para 50%, e impressa nessa nova dimensao, também a 300 dpi, os tracos
estelares terdao metade do tamanho que tinham na resolugao plena, podendo-se duplicar a
exposicao (€ como se os pixeis tivessem o dobro do tamanho). Chega-se assim a condicao
limite &= 616/f, ou seja, cerca de 12,6 s para uma objectiva de f=50 mm, para uma estrela
de 5=00. Este é o limite mais tolerante, e ja ndao muito exigente. Querendo estrelas mesmo
pontuais, sera preferivel o critério f,:=313/f.

Resumindo (para pixeis de 5,7 um) e para declinagao nula:

1. critério extremamente exigente (24d): t.«=157/f ~ 160/f (apenas util para a
exploracao plena da resolucao do sensor); veja-se a nota final **;

2. critério exigente (44d): tn.=313/f ~300/f;
3. critério mediano (2x44): t.5=626/f ~ 600/ f (imagens redimensionadas a 50%);

Em todo o caso sera importante conhecer o tamanho do pixel em casos concretos que se
afastem do exemplo citado. Outra forma de pensar é aceitar que, no chip, o arrastamento
ndo podera exceder 4x0,00057 mm=0,023 mm, para que o arrastamento ndo seja
perceptivel na visualizacdo final da imagem obtida, supondo que a imagem impressa sera
maior do que o sensor pelo factor 0,33/0,023~14,3. Num sensor tipico medindo
22,2 mm x 14,8mm isto daria uma fotografia impressa de 317 mm x 212 mm.

O pior caso possivel é no equador celeste. Garantidas ai as estrelas pontuais, em todo o
céu restante elas ficardo pontuais. Para outras declinagdes, os tempos maximos admissiveis
serao proporcionais a 1/cos § , pelo que a tabela seguinte da uma orientagao Uutil.

Factores de alongamento permitidos na exposicao, para diferentes declinacgoes,
relativamente a declinacao 0° (estrelas no equador celeste)

Declinagao () 0° 100 200 300 400 500 60° 700 80° 90°

Factor de Sem
alongamento na 1,00 | 1,02 | 1,06 | 1,15 | 1,31 1,56 | 2,00 | 2,92 | 5,76 | limite
exposicao (1/coss )

Nesta tabela, os valores indicados para as declinagdes podem ser positivos (a norte do
equador celeste) ou negativos (a sul do equador celeste).
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Podem fazer-se tabelas de tempos maximos para diferentes declinagdes, usando a tabela
anterior e os critérios acima referidos, ou entao ir para uma declinacao de 60° e adoptar
esse valor para todo o céu, mas isso seria sob o risco de ver (garantidamente) aparecer
pequenos tragos nas estrelas junto ao equador celeste...

Deve haver especial cuidado nas objectivas grande-angulares, pois embora se possa
apontar a cdmara para declinacdoes elevadas (mais tolerantes, como vimos), o campo
extenso da objectiva mostrara também estrelas de declinacdes menores, juntas ao equador
celeste, mais rapidas e mais criticas quanto aos tempos a cumprir para evitar arrastamento
visivel nas imagens.

Por decisdo pessoal, o autor ndo escreve
segundo o novo Acordo Ortografico

Sobre o conceito de declinacdo e terminologia astrondmica, o leitor podera consultar:

Maximo Ferreira e Guilherme de Almeida —Introducdo a Astronomia e as Observacoes Astronomicas,
7.2 Edicdo, Platano Editora, Lisboa 2004.

Referéncia e sinopse acessivel em: http://www.platanoeditora.pt/index.php?q=C/BOOKSSHOW/16
Indice: http://www.platanoeditora.pt/files/271/963.pdf
Introdugdo: http://www.platanoeditora.pt/files/271/966.pdf

NOTAS FINAIS

(*) — Por exemplo, se um sensor 15 mmx22,5 mm é menor do que um 24 mmx36 mm (por um factor
24/15=1,6x), quando chega a altura de imprimir em papel, com igual tamanho (digamos 30 cmx40 cm),
surge um factor a correctivo a considerar. Na impressao feita a partir do 15 mmx22,5 mm temos de ampliar
mais do que se fosse a partir de um 24 mmx36 mm: ampliar precisamente 1,6x. E esta a origem do factor
correctivo. Embora o tempo dos ampliadores fotograficos ja esteja longe, estou aqui a chamar "ampliagdo"
ao quociente do tamanho linear final da cdpia impressa pelo tamanho linear homdlogo do sensor.

(**) — O valor de £ nas expressGes indicadas em 1, 2 e 3 (da pagina 4) é o que resulta da multiplicacdo da
distancia focal nativa da objectiva pelo factor correctivo. Por exemplo, se uma objectiva tem 100 mm de
distancia focal nominal e se o seu factor de correccao é 1,6x, nesse caso o valor fa utilizar nas equagoes
referidas devera ser 100 mmx1,6=160 mm. Algumas objectivas indicam o valor da distancia focal ja
afectado do factor correctivo.
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Superficies opticas: erro na
superficie e erro na frente de onda

Guilherme de Almeida
g.almeida(a)vizzavi.pt

Nenhuma superficie dptica é perfeita, seja uma superficie de um espelho ou de uma lente.
Todas as superficies opticas apresentam erros (desvios) em relacdo a forma idealmente
perfeita e o objecto deste artigo é estabelecer a relacdao entre os erros numa superficie
dptica e os erros que dai resultam na frente de onda emergente.

Duas formas de representacéao

A propagacdo da luz através de meios Opticos, passando por sucessivas refraccoes e reflexdes, pode
ser interpretada de duas formas equivalentes: i.- pelo conceito de raio luminoso, entendido por meio
da abstraccdo de um feixe luminoso muito fino; ii.- pelo conceito de superficie de onda, representada
pelo conjunto de pontos do meio Gptico que apresentam num dado instante 0 mesmo estado vibratorio.
Esta abordagem implica que cada superficie de onda é sempre perpendicular, em cada ponto, ao raio
luminoso que passa por esse mesmo ponto.

Cumprindo estes requisitos, um feixe de raios paralelos sera representado de forma equivalente por
um conjunto de superficies de onda planas e paralelas entre si. Um feixe convergente traduzir-se-a por
superficies de onda esféricas, concéntricas com o ponto de convergéncia F e de raio cada vez menor a
medida que se aproximam desse ponto de convergéncia. Passado esse ponto o feixe luminosa (se ndo
for intersectado) volta a divergir e as correspondentes superficies de onda serdo superficies esféricas
concéntricas com o ponto de divergéncia e de raio cada vez maior. Do mesmo modo, um feixe de raios
luminosos divergentes sera traduzido por superficies de onda esféricas concéntricas com o ponto de
divergéncia e de raio cada vez maior. A superficie de onda, mas avancada, que chega ao observador ou
ao dispositivo de analise, é costume chamar frente de onda.

Sl Sz 83 84
|

—_——

y

1

Fig 1. Raios luminosos (representados a negro) e superficies de onda, a azul. 1- raios paralelos; 2- raios
convergentes no ponto F'; 3- raios divergentes a partir de F. llustracdo de Guilherme de Almeida.

Erros em superficies Opticas

Um erro numa superficie dptica é o desvio localizado, como saliéncia ou reentrancia, medido em
relacdo a uma superficie idealmente perfeita. Imaginemos um plano com uma "borbulha": se fosse em
oOptica, o erro seria medido pela altura da "borbulha” em relagdo ao plano de referéncia, mas também
podia ser uma cavidade, traduzindo-se o erro, neste caso, pela profundidade da cavidade em relacdo a
superficie de referéncia. Pode tratar-se de um espelho (superficie reflectora) ou de uma das faces de
uma lente (superficie refractora).

Os erros nas superficies dpticas traduzem-se em desvios andmalos dos raios luminosos, ou seja, em
deformacdes nas superficies de onda e consequentemente em imperfeicdes nas imagens finais obtidas
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com esses componentes Opticos. A repercussdo dos erros nas superficies Opticas na qualidade das
superficies de onda depende do tipo concreto de componente éptico e do modo como é utilizado,
como veremos ao longo deste artigo. Tais erros sdo inevitaveis e o objectivo do fabricante de Optica é
minimiza-los, para que a sua existéncia residual nao se repercuta significativamente na qualidade das
imagens que o0 componente Optico é capaz de produzir.

Os erros residuais na construcdo de superficies dpticas tém de ser diminutos. Se ndo o forem, os
efeitos tornam-se severos e as imagens obtidas com esses componentes Opticos serdo afectadas. N&o se
trata aqui de erros de décimas de milimetro nem sequer de centésimas de milimetro, que ainda seriam
desastrosos, mas sim de desvios da ordem de uma décima milésima de milimetro, algo ainda menor do
gue 1/1000 da espessura de uma folha de papel das que usamos nas nossas impressoras caseiras!

Por serem extremamente pequenos, 0s erros das superficies dpticas ndo se medem geralmente em
milimetros, mas em fraccBes do comprimento de onda da luz (A ). E como o comprimento de onda
depende da cor da luz utilizada, trabalha-se quase sempre com valores de A da ordem de 550 nm=0,55
milésimas de milimetro A ~ 0,55 um, correspondendo & cor amarelo-esverdeada, para a qual o olho
humano apresenta 0 maximo de sensibilidade, em ambientes bem iluminados. Uma superficie Optica
de muito alta qualidade ndo pode ter erros acima de cerca de A/8 na maior parte da sua area.

A Figura 2 mostra o trajecto da luz através de uma lente L, utilizando as duas linguagens ja
referidas: raios luminosos, indicados por setas que apontam no sentido de propagagdo da luz;
superficies de onda indicadas pela letra S com indices numéricos crescentes indicando passos
sequenciais de propagacdo. Colocaram-se plicas () nas superficies de onda depois da travessia da
lente. Considera-se a lente como ideal e sem erros nas suas superficies.

So S ,
| I S
4

| L, ; /S's
| | 7 )/ .
| | I ! ! // S 4

—» ) '
I I : I /S 5 Fl
} —> T L : Fig. 2 Superficies de onda e raios
| —» ! - \ R luminosos & entrada e a saida de
I | \ \ uma lente idealmente perfeita. F' é
I | < N o foco da lente. llustracdo de
| | L Guilherme de Almeida.
I I

Como exemplo ilustrativo, a Figura 3 mostra o trajecto da luz através de uma lente com um erro em
depressao, de profundidade d, na sua primeira superficie. Supde-se que a lente tem apenas aquele erro,
que foi muito exagerado para se tornar visivel na figura. Em geral cada superficie tem varios erros em
diversos pontos (milhares de pequenos erros , traduzidos por distor¢des das superficies de onda em relagéo
a forma esférica ideal.), mas estamos a ocupar-nos do caso de um unico erro (Figura 3, lado direito).
Veja-se que as superficies de onda emergentes ja ndo sdo esféricas e o seu desvio em relacdo a
superficies esféricas (muito exagerado na figura) constitui a medida do erro. A parte os erros de
superficie considera-se a lente isenta de quaisquer outras imperfei¢cbes de convergéncia (aberragdes),
pois s6 nos interessa abordar a questdo dos erros nas superficies Opticas e o seu impacto na frente de
onda final.

Vé-se também que, devido aos erros de superficie, os raios que emergem da lente ja ndo convergem
todos em F', anomalia também muito exagerada por razbes de visibilidade. Devido a estas
imperfeicdes de focagem, decorrentes dos erros de superficie, a qualidade da imagem obtida degrada-
Se, & menos que 0s erros se mantenham dentro de limites admissiveis.
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Fig. 3. Superficies de onda e raios luminosos, antes e depois de atravessarem uma lente com um erro de
profundidade d na sua primeira superficie (1). Foi assinalado o erro maximo, d', mas existem geralmente
milhares de pequenos erros numa superficie Optica. A direita (2) mostra-se o0 aspecto (obviamente muito
exagerado) de uma frente de onda com multiplos erros. llustragéo de Guilherme de Almeida.

Andlise de situacfdes concretas

1. Caso de um espelho plano, sobre o qual aluz incide perpendicularmente

Neste caso, 0 angulo de incidéncia i=0°. Este é aproximadamente o caso dos espelhos primarios dos
telescopios reflectores, dados os raios de curvatura relativamente grandes de tais superficies (V. nota
final ). E também, numa aproximagcao mais grosseira, o caso dos espelhos secundarios de Cassegrain.
Considere-se o espelho da Figura 4, com apenas um erro em forma de planalto, de altura d, muitissimo
exagerada na figura. O espelho foi representado com a face reflectora voltada para a esquerda.
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Fig. 4. Erro na superficie de um espelho "plano”. Neste exemplo vemos um erro de "altura d" em relagéo a
superficie idealmente perfeita do espelho. A direita mostra-se a relagéo entre d e o erro na frente de onda final d'
apos reflexdo (visivel em S'4 e S'5). A medida "d" foi muito exagerada, para maior clareza. llustracdo de
Guilherme de Almeida.

As setas azuis correspondem ao sentido da luz incidente e as cinzentas indicam o sentido da luz
apos reflexdo. Do lado esquerdo vemos um perfil exagerado do espelho. A direita apresenta-se a
marcha de dois raios luminosos e algumas superficies de onda. Vamos seguir a marcha dos raios
luminosos assinalados por 1 e 2.
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A onda incidente ¢é plana e vai-se aproximando do espelho, ocupando sucessivamente as posi¢des
So, S1, Sy, etc. Pensando em termos de raios luminosos, quando o raio 1 toca o topo do planalto, em A,
0 raio 2 chegou a B e ainda esta a distdncia d da restante parte do espelho (esta distancia é igual a
medida do erro local de A em relacéo ao resto do espelho). O raio 1 é logo reflectido em A e comeca a
propagar-se no sentido de A', mas o raio 2 vai ainda percorrer a distancia d, até chegar a B' (entretanto,
0 raio 1 continua a caminho de A"). Quando o raio 2, ja reflectido em B' comeca a propagar-se no
sentido de B, j& o raio 1 chegou a A'. Portanto a superficie de onda reflectida S'; apresentara um
planalto de altura d' = 2d, ou seja, de altura dupla do planalto da superficie do espelho. Essa superficie
de onda continua a propagar-se, para a esquerda e foi representada, mais adiante, em S';. Verifica-se
assim que um espelho, utilizado em incidéncia frontal ou quase frontal, duplica o erro da sua
superficie, ou seja, a frente de onda apresenta um erro duplo do erro da prépria superficie do espelho.
Portanto,

d=2d (se a superficie do espelho tiver um erro de A/8, a frente de onda terd um erro de A/4).

2. Caso de um espelho plano, inclinado de forma genérica, com angulo de incidénciai

Desta vez pretendemos analisar o caso de um espelho diagonal inclinado 45° sobre o feixe incidente, o
gue representa a situacdo dos espelhos secundarios dos telescopios de Newton e também dos espelhos
diagonais classicos dos telescopios refractores e catadioptricos. Por definicdo, o angulo de incidéncia
(i) é o angulo entre o raio luminoso incidente a perpendicular a superficie do espelho no ponto de
incidéncia (a esta perpendicular ao ponto de incidéncia da-se, em éptica, o0 nome de "normal™); o
angulo de refracgdo (r ) mede-se entre a normal e o raio reflectido. Comegaremos por obter uma
equacdo de validade geral (&ngulo de incidéncia i) e depois particularizaremos para o0 caso especifico i
=45° (Fig. 5).

So

Erro

4

\ 4

Superficie
do espelho

Sy
I I
I I
I I
I I
I I
I I
I I
I Pl
I I
I I
[ I
I I
I I
I I
I I
I I

Fig. 5. Exemplo de um espelho plano inclinado de tal forma que o angulo de incidéncia tem o valor genérico i.
Neste exemplo vemos um erro de "profundidade” d em relacéo a superficie idealmente perfeita do espelho.

O erro resultante na frente de onda reflectida € indicado por d' na frente de onda S';, correspondendo ao desnivel
entre E e F. llustracdo de Guilherme de Almeida.

Admita-se um espelho plano com erro em forma de cavidade de profundidade d = AA;, que foi
representada de forma muito exagerada na Figura 5, para maior clareza (V. nota final 2).
Consideremos o raio luminoso que vem da esquerda, passa em P e atinge a superficie do espelho em
A, comecando a reflectir-se no sentido de D (vamos chamar-lhe raio 1). Outro raio luminoso muito
préximo, considerado praticamente coincidente com o raio 1, atinge o fundo da cavidade em B,
reflectindo-se no sentido de C (vamos denominé-lo raio 2).
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Quando o raio 1 chega a ao ponto D, o raio 2 passa em B de tal modo que as distancias AB e AD
sdo iguais. Mais tarde, quando o raio 1 chega a E, o raio 2 passa em C, sendo DE = BC. O erro na
frente de onda reflectida (d') é a distancia EF. Podemos também pensar que o raio luminoso que passa
em P comportar-se-ia como "1" se ndo houvesse na superficie, e que devido ao erro se comporta como
"2", chegando a B. Podemos escrever que

AB=d/cosi ; BC =d/cosi.

Podemos ainda imaginar nos raios 1 e 2 (assinalados na figura) como dois raios luminosos
simultaneos e independentes, praticamente coincidentes e tdo prdximos entre si quanto se queira. A
Fig. 5 mostra-nos que

AE = AB+BC=2d /cos i ; AC=2dtani ; d =EF=AE-AF

2dsini . . 2dsin?i
sini=————,

AF = ACsini =2d tanisini , ouseja, AF= : -
cosi cosi

Consequentemente,

2d 2d sin?i

_2d (1-sin?i)
COSi CoSi '

cosi

d=AE-EF= , ou seja, d'

expressdo que se pode simplificar para d'= 2d cosi, visto que 1—sin®i = cos’i .
Podemos concluir que, para um espelho inclinado recebendo raios luminosos sob o angulo de
incidéncia i, com erro d na superficie, o erro d' que se repercute na frente de onda vale

d' =2dcosi

Esta abordagem é valida para qualquer espelho plano, sob qualquer angulo de incidéncia i. No caso
de um espelho diagonal (V. nota final 3), i = 45° e consequentemente

d'=2d cos 45°, ouseja d'=d~/2 (d'~1,414d).

Como beneficio adicional da generalidade que pretendemos, podemos ver que no caso do espelho
sob incidéncia frontal (i = 0°; cos 0° = 1), que vimos na Fig. 4, a expressado anterior d' = 2d cos i da-nos
imediatamente, para esse caso,

d'=2dcos 0° < d'=2d, resultado idéntico ao anteriormente calculado.

3. Caso de uma lente

O raio de curvatura de uma lente é geralmente bastante superior ao seu didmetro, sobretudo nas
objectivas de telescopios refractores. Por esse facto, podemos considerar o caso de incidéncia normal,
ou seja i ~0° como uma boa aproximagao nestas lentes. O angulo de incidéncia pouco difere dos 0°,
pelo que a aproximacao é legitima.

A figura 6 mostra uma lente L, feita de vidro com indice de refraccdo n, cuja primeira face
apresenta um erro em planalto, de altura d muito exagerada por razdes de clareza e visibilidade.
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Fig. 6. Uma lente com um Unico erro numa das suas faces. Neste exemplo vemos um erro de "altura d" em
relagdo a superficie idealmente perfeita da lente. Mostra-se a relagdo entre d e o erro na frente de onda final
(visivel na superficie de onda S'4) apos refraccéo e saida da lente. llustragdo de Guilherme de Almeida.

As superficies de onda Sy e S; ainda ndo alcangaram a lente. Quando o raio luminoso 2 toca o topo
do planalto, em A (superficie de onda S,), o raio 1 esta em B, a distancia d da superficie restante da
lente. Durante o intervalo de tempo At em que o raio 1 se propaga no ar, de B para B, a velocidade c,
0 raio 2 propaga-se no vidro, de A para A, a velocidade v = c/n.

Portanto, d =cAt e d, = C At ; eliminando At e simplificando obtemos facilmente
n
dlz9 e portanto dZ:d—dl:d—9 ou seja, dzznd—d:d(n—l),
n n n n

onde d, representa o erro da superficie de onda S'; dentro do vidro. Esta superficie de onda viaja
através do vidro, passando por S'; e mantendo o erro d, até chegar a segunda face da lente, suposta
sem erro. Quando a onda se encontra em S's;, 0 ponto B, de S's ja tocou a segunda face da lente, mas o
ponto A,, no planalto da onda, ainda precisa de percorrer a distancia d, para chegar a As.

Enquanto o raio 1 se propaga no ar, de B, para Bs, a velocidade c, o raio 2 propaga-se de A, para
A3, dentro do vidro, a velocidade v = c/n.

. (O ,
Consequentemente, d =cAt' e d,=—A4t" ;eliminando  cAt'" obtemos
n

d'=n d2 e utilizando o valor d, acima calculado concluimos que

d(n-1)

d'=nd,=n ,ouseja, d'=d (n-1)

Se o erro na superficie da lente for d = k A, 0 erro na frente de onda emergente (apds a saida do
vidro, quando a luz se volta a propagar no ar) serd d' = k A (n—1). O vidro mais comum usado em
Optica tem n=1,5, pelo que n-1=0,5.Por exemplo se o erro na superficie da lente for d;=A/5, e se
n,=1,50, teremos k=1/5 e consequentemente

A

A
d'=2(15-1) ==
5 D=1
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Uma primeira conclusdo é que, no caso de uma lente, o erro na frente de onda é menor do que o
erro na superficie da lente. Para n=1,50, o erro na frente de onda é metade do erro na superficie optica
refractora. Concluimos assim que, nas lentes, prismas e outros componentes refractivos:

a) para um dado erro admissivel na frente de onda final, a exactiddo das superficies refractoras
ndo precisa de ser tdo grande como nos espelhos;

b) como os vidros usados em dptica tém valores de n entre 1,34 e 1,90, quanto maior for n,, mais
rigor tem de haver nas superficies Opticas, para 0 mesmo erro na frente de onda final;

¢) dado que uma lente tem duas faces, os erros das suas faces podem anular-se ou reforgar-se;
mesmo assim, dado que um erro numa superficie refractora é 4 vezes menos grave do que 0
mesmo erro numa superficie reflectora, a precisdo exigida nas superficies de lentes (para a
mesma qualidade global) é mais tolerante do que a das superficies de espelhos.

4. Ha mais de um erro

O tipo de erro que abordamos nas consideracdes anteriores € denominado erro de pico, ou seja a
distancia entre o topo do erro e a superficie de referéncia ideal. Como em geral uma superficie Optica
(de um espelho ou de uma lente) tem alguns pontos com erro em forma de elevagéo e outros pontos
com erro em forma de cavidade, chama-se erro pico a pico a distancia (medida na perpendicular a
superficie optica) entre a cavidade mais profunda e a elevacdo mais alta (Fig. 7).

m ---------- I“Erro de pico m ---------- I“Erro de

1 2

Fig. 7. Exemplos de erros em superficies dpticas, representado de forma muito exagerada. Em 1, vemos um erro
de pico e em 2 um erro de pico a pico. llustragdo de Guilherme de Almeida.

Este artigo refere-se, até aqui, ao caso de um unico erro numa superficie dptica. Trata-se de uma
simplificacdo por razBes de clareza expositiva. Na verdade, uma superficie dptica tem milhares de
erros e nao apenas um. Em geral os erros numa superficie éptica sdo medidos por interferometria,
comparando a superficie em analise com uma superficie de referéncia. Dai resulta uma amostragem de
alguns milhares de pontos. Designemos os valores dos diferentes erros, obtidos nos diversos pontos,
por zi, Z, Z3, etc. (Fig. 8).

___§ EmoRMS

Fig. 8. Representacdo do perfil dos erros numa superficie Optica, com valores individuais indicados
esquematicamente por z, 2, z, etc. Todos os erros foram muito exagerados, para maior clareza. llustragdo de
Guilherme de Almeida.

Para expressar a importancia global dos erros e 0 seu impacto na qualidade final da imagem obtida,
é usual considerar o erro RMS [ z (RMS)], dado pelo desvio-padrao dos valores dos diversos erros
medidos:

2 2 2 2
2,7 +2, +2 +.+ 2,

z (RMS)z\/ — ,
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onde n é o numero de pontos medidos. Convém referir que RMS significa Root Mean Square, ou raiz
da média dos quadrados (V. nota final 4). Pela propria definicdo desta medida estatistica, veja-se que a
elevacdo dos erros ao quadrado evita que os erros de valores negativos (dos pontos abaixo da
superficie de referéncia) "disfarcem™ os erros positivos, acima da superficie de referéncia).

O erro RMS é bastante inferior ao erro de pico a pico (em geral fica entre cerca de 1/4 e 1/3 deste).
No entanto, o que foi exposto nas secg®oes 2, 2 e 3 deste artigo continua valido para o erro RMS.
Assim, por exemplo, um espelho com erro RMS de A/12 na sua superficie, recebendo luz
perpendicularmente a sua superficie, originara uma frente de onda com erro RMS duplo, ou seja, A/6.

De acordo com Lord Kelvin ( 1824-1907), a qualidade de uma imagem tera degradagdo
insignificante se a frente de onda final que emerge do sistema Optico tiver um erro de pico a pico
inferior a um quarto de comprimento de onda da luz (A/4). Isto é equivalente a admitir que a frente de
onda final apresente um erro RMS de cerca de A/14

5. HA mais de uma superficie 6ptica

Como em geral um sistema dptico tem mais de uma superficie, cada uma delas contribuira com os
seus proprios erros. No entanto, em geral, as imperfeicdes Opticas sdo aleatérias e ndo estdo
relacionadas, ou seja, € muito improvavel que os erros fiquem alinhados no trajecto do mesmo raio
luminoso que se va reflectir em varios espelhos, ou atravessar as duas faces da mesma lente.

Assim sendo, esses erros ndo estdo geralmente em situacdo de reforgo quanto aos seus efeitos
globais na frente de onda emergente. Portanto, se o erro por superficie for d, o erro acumulado d's
pode ser aproximado pela raiz quadrada da soma dos quadrados dos erros individuais nas varias
superficies (V. nota final 4), duas ou mais. Por exemplo, num sistema de duas superficies Opticas, se
0s erros nas duas superficies forem iguais e ambos de valor d o erro global acumulado d' sera dado
por

d',=+d?+d? =+2d? =d~/2 (superficies reflectoras sob incidéncia normal), ou

d',=/d2(n-1)% +d?(n-1)% =,/2d?(n—1)? =d (n—1)~/2 (duas faces de uma lente)

Por isso, um espelho primario de erro lambda/8 na superficie, se esta fosse a Unica superficie
Optica, apos reflexdo apresentaria uma frente de onda com erro lambda/4. Digamos que isto pode ser
para erros de pico ou de pico a pico (desde que a superficie do espelho e a frente de onda re refiram
ambas ao mesmo tipo de erro). E também serve para erros RMS: espelho a 0,034 lambda RMS na
superficie dando frente de onda com erro RMS de 0,068 lambda.

Links informativos Uteis sobre dptica:

http://www.telescope-optics.net/newtonian.htm
http://www.zygo.com/?sup=/resource/fags.cgi?id=60
http://www.telescope-optics.net/fabrication.htm
http://www.cloudynights.com/ubbarchive/showflat.php/Cat/0/Number/1667901/page/6/view/collapse
d/sb/7/o/all/fpart/1
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http://www.telescope-optics.net/newtonian.htm
http://www.zygo.com/?sup=/resource/faqs.cgi?id=60
http://www.telescope-optics.net/fabrication.htm
http://www.cloudynights.com/ubbarchive/showflat.php/Cat/0/Number/1667901/page/6/view/collapsed/sb/7/o/all/fpart/1
http://www.cloudynights.com/ubbarchive/showflat.php/Cat/0/Number/1667901/page/6/view/collapsed/sb/7/o/all/fpart/1

NOTAS

(1)- O conceito aplica-se também aos espelhos primarios, sobretudo nos telescopios de Newton, pois 0s seus
grandes raios de curvatura (o dobro das distancias focais) sdo tdo longos que a variacdo do angulo de incidéncia
entre o centro e a borda é pequena, pelo menos para valores f/D longos. Como exemplo, de um caso
desfavoravel, num priméario de 300 mm de abertura, a f/5, 0 angulo de incidéncia, na borda, vale (150/3000)
radianos=2,87° e cos 2,87°=0,9987. Por outras palavras, a normal na borda da superficie deste espelho esta
desviada 2,87° da perpendicular as costas do espelho, supostas planas. Ou seja, a incidéncia é praticamente
frontal em toda a area do espelho. Por outro lado, a fungdo co-seno mantém-se vizinha de 1, muito
satisfatoriamente até angulos apreciaveis (por exemplo, cos 5°= 0,99619). Ou seja, para a finalidade em causa
podemos ver estes espelhos como quase-planos. Diga-se até, com tolerancia mais ampla e frouxa, que o
conceito também se aplica aos secundarios (mais curvados) dos telescdpios de Cassegrain, Schmidt-Cassegrain e
Maksutov-Cassegrain.

(2)- O resultado é 0 mesmo quer se considere que o erro é uma elevacdo ou que é uma cavidade. Neste caso,
para ndo estar a insistir sempre na mesma versao, este exemplo refere-se a uma cavidade.

(3)- Como exemplos de espelhos inclinados a 45°, temos o habitual espelho diagonal dos refractores e
catadidptricos e o tradicional espelho secundario (espelho diagonal) dos newtonianos. Mesmo no caso 2, sé no
centro do espelho, e em instrumentos colimados, é que o angulo de incidéncia sera de 45°, pois o cone de luz que
vem da objectiva, ou do espelho primério é convergente. Porém, dadas as rela¢des focais habituais, a variacdo
em relacéo aos 45° ndo sera muito grande.

(4)- O leitor interessado podera obter informacéao adicional sobre o erro RSS através dos seguinte link activo:
http://licn.typepad.com/my_weblog/2012/02/root-mean-square-versus-root-sum-square-john-dunn-
consultant-ambertec-pe-pc.htmi

(5) — Esta quantificagdo estatistica é conhecida como RSS (Root Sum Square), ou seja a raiz da soma dos
quadrados dos valores envolvidos. E possivel obter informagéo adicional sobre o erro RSS através dos seguintes
links activos:
http://www.nasa.gov/offices/oce/llis/0713.html
http://www.variation.com/techlib/ta-2full.html|
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NAO COMPRE UM TELESCOPIO
DEMASIADO GRANDE

Guilherme de Almeida
g.almeida(a)vizzavi.pt

Este artigo dirige-se especialmente aos recém-chegados a astronomia amadora,
gue procuram 0 seu primeiro telescépio. Mas também sera util aos que estdo a
pensar em comprar o segundo telescopio (ou seja, 0 primeiro telescopio "a sério")
depois de terem verificado que o seu primeiro instrumento de observacao,
provavelmente um reflector de 60 mm de abertura, ou um reflector de 76 mm é
demasiado limitado para os objectos do céu profundo. Serve também como alerta
para os observadores que estiveram alguns anos fora desta actividade e
pretendem regressar: durante a vossa auséncia os telescopios ficaram maiores e

mais sofisticados...

O que é um telescoépio "grande"?

E claro que tudo é relativo e precisamos de definir o que é "grande", neste contexto. No que se
refere aos instrumentos portateis, o tubo optico (vulgarmente chamado OTA) ndo devera pesar
mais do que cerca de 10 kg (ja com buscador e outros itens incluidos). O tubo 6ptico devera
caber no porta-bagagens de um carro normal e a montagem que o suportara devera poder
transportar-se com facilidade e montada rapidamente e sem grande esfor¢o por uma s6 pessoa,
sem exigir ajudantes.

Quanto ao tipo de montagem, seja ela altazimutal (abreviadamente indicada como AZ) ou
equatorial (EQ), devera ter movimentos lentos, suaves e precisos que permitam ajustes de
pontaria faceis e agradaveis para apontar o telescépio para um astro ou para o seguir. O maior
telescopio do mundo sera inutil se ndo se puder aponté-lo facilmente para um astro e seguir esse
astro, a medida que a Terra vai rodando. E ainda mais inutil se ndo for usado!

As tendéncias, a moda e a febre da abertura

Tem havido alguma pressédo (para que os jovens astronomos amadores comprem grandes
telescopios. Embora a abertura® seja um parametro muito importante, algo como a cilindrada do
motor de um carro, uma abertura maior sé colhe vantagem se o telescépio for usado e se esse
uso for suficientemente ndo cansativo e agradavel para que o observador sinta vontade de
continuar a usar esse telescoépio.

Em termos de equipamento portatil, algo que ultrapasse os 200 mm de abertura devera ser
considerado "grande". A procura de uma elevada captacdo de luz, alguns observadores
exageram e acabam por comprar um telescépio demasiado complicado e demorado para
montar, colimar, demasiado grande, pesado e penoso de transportar: a solugdo perfeita para a
frustracdo. Por vezes reforcam as razbes para este desanimo, optando por montagens AZ de
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fabrico grosseiro e controlo pouco suave, sem controlos de movimentos lentos ou alguma forma
de conseguir 0 seguimento suave de um astro.

Consideremos o "Sr X", que se entusiasmou demasiado com a abertura e comprou um
telescopio dobsoniano de 16 polegadas de abertura (406 mm), com movimentos asperos e
irregulares nos seus eixos: a capacidade de seguimento facil de um astro sera fraca e o tubo
move-se aos "sacdes". O tubo dptico (OTA) pesa cerca de 36 kg e a base dobsoniana pesa uns
27 kg. O tubo 6ptico precisa de ser desmontado para o transporte e voltado a montar no local de
observacdo. ApdOs a montagem, é preciso colimar os espelhos, um trabalho que pode ser
moroso, sobretudo para quem ainda deu poucos passos nestas actividades. Terminada a sessao
de observacdo, segue-se nova desmontagem. Tudo isto se repete em cada sessdo de
observacao, a ndo ser que o telescopio esteja permanentemente montado no local onde € usado
(utilizacdo em observatorio fixo pessoal). Com estes problemas, é dificil imaginar uma escolha
menos conveniente para este observador "X".

Ao fim de poucas sessfes de observacéo, o telescopio ficou definidamente arrumado. O
observador ficou desencorajado e com dores persistentes nas costas. Muito bem, 406 mm de
abertura permitem um potencial de observacdo assombroso, mas isso é impossivel de
concretizar se o telescépio nao for utilizado e ficar ingloriamente a apanhar p6 numa qualquer
arrecadacao. Esta histdria caracteriza a tdo falada "febre da abertura" na astronomia de
amadores.

Um telescopio Dobsoniano de 18 polegadas (457 mm de abertura), fotografado de dentro para fora.
Pouco acima do centro da imagem vé-se o espelho secundario, rodeado pela sua aranha, por um
buscador e por um apontador Quickfinder. (Fotografia de Guilherme de Almeida, 2002)
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Compras e expectativas

O "Sr Y" comprou, baseado nos conselhos de um amigo supostamente conhecedor, um
telescopio newtoniano de 10 polegadas de abertura (254 mm), também em montagem
dobsoniana. O telescdpio foi usado apenas trés vezes até que o observador se deu conta de que
passava mais tempo a montar, colimar e desmontar o telescopio do que a observar através
dele...Mudou rapidamente para um refractor apocromatico (Apo) de 90 mm de abertura e nunca
se arrependeu. Mais tarde comentou "ninguém me disse que um dobsoniano de 10 polegadas
seria doloroso nos joelhos, implacavel nas costas, persistente no pescoco e tdo consumidor de
paciéncia; é verdade que ele dava imagens mais brilhantes e menos focadas do que o Apo de
90 mm".

O que se deduz destas histérias pouco felizes é que os telescépios podem, de forma
igualmente facil revelar-se demasiado grandes ou demasiado pequenos (situacdo a evitar
também). A qualidade, Optica e mecénica € muito importante para o conforto, comodidade e
prazer nas observacdes e no uso frequente do telescopio. Podemos até dizer que a qualidade é
melhor do que a quantidade (abertura s6 pela abertura, com menos qualidade). Um bom
telescopio de tamanho moderado revelar4 mais sobre as maravilhas do Universo do que um
outro telescopio, grande, mas grosseiro € mal fabricado. Dizem os astrénomos amadores que "a
abertura é insubstituivel e ganha sempre”, mas isso s6 acontece s6 se o telescépio for usado
frequentemente e se tiver suficiente qualidade.

E muito vantajoso que o entusiasta comece por conhecer o céu a olho nu, utilizando um
"Roteiro do Céu" e um "planisfério celeste". Depois, trate de aprender pelo menos alguma coisa
sobre o céu nocturno com o seu primeiro telescépio, por pequeno que seja, sem olhar para a sua
pequenez ou “inferioridade" face a telescOpios maiores, antes de passar para um telescépio
maior. E possivel usar para isto qualquer telescépio, mesmo um de uso terrestre, em conjunto
com um mapa celeste, e um bindculo para aprender a apontar o telescépio para alvos menos
6bvios pelo método de estrela em estrela. Esse treino ira revelar-se insubstituivel e rendera juros
gquando mais tarde usar um telescépio. Aprenda como é que funcionam os telescopios, as
montagens e as oculares. Conheca o modo de alinhar o buscador e a montagem equatorial
(alinhamento polar), pelo menos aproximadamente, o que sera suficiente para as observagbes
visuais. O alinhamento polar é simples e ndo devera exigir demasiado tempo. Obtenha este nivel
modesto de desempenho antes de partir para um telescépio maior e assim tera uma opinido e
um tacto mais sensivel na sua futura escolha, o que lhe permitird tomar decisGes mais
informadas.

Quando o leitor decidir mudar de telescépio, vendendo o anterior ou adicionando o préximo
telescopio ao que ja tinha, resista a tentacdo de se "atirar de cabec¢a" para um instrumento
sofisticado que seja maior, mais complicado e mais caro do que aquele de que realmente
precisa. Para ajudar a escolher um novo telescopio, consulte o nosso livro Telescopios @, que
dedica todo um capitulo a esse assunto. Uma boa escolha de um telescopio completo para
entrar neste interessante hobby das observacdes astronémicas € optar por uma linha intermédia
de precos razoaveis, bem concebidos e bem construidos, equipados com uma sélida montagem
equatorial alemad. Marcas como Sky-Watcher, Orion e Vixen (por exemplo), disponibilizam
modelos equivalentes e montagens que ndo o vao deixar de bolsos vazios. Telescopios
acromaticos (de relacdo focal longa), refractores ED praticamente apocroméaticos (até 102 mm
de abertura) séo opcdes razoaveis, assim como telescopios newtonianos, telescopios Schmidt-
Cassegrain ou Maksutov-Cassegrain até 5 a 6 polegadas de abertura (127 mm al52 mm) dardo
bons resultados para um amador recém-chegado ou um observador intermédio que deseja
portabilidade.

Para o iniciante mais exigente, um refractor apocromatico de 90 mm a 105 mm de abertura,
de fabricantes como Televue, Takahashi, Stellarvue, TMB, ou um Maksutov-Cassegrain Intes-
Micro de 150 mm de abertura serdo uma referéncia dificil de ultrapassar nesses diametros. Sao
telescopios tdo bons que pode até acontecer que o leitor ndo sinta necessidade de ir mais além.
Mesmo assim, se mais tarde comprar um telescopio maior, vai querer conservar um destes, se o
tem, pois sera sempre Util para uma observacdo rapida. Se se desfizer dele, acabara por se
arrepender dessa decisdo precipitada.
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O limite superior em abertura (e tamanho global do telescdpio), no conceito de portatil, que
muitos astronomos amadores em inicio de carreira poderdo considerar sera um bom Maksutov-
Cassegrain de 6 ou 7 polegadas de abertura (152 mm a 180 mm) ou um reflector newtoniano de
6 polegadas (152 mm), ou ainda um refractor apocromatico de 4,5 polegadas a 5 polegadas (115
a 127 mm de abertura). Estes telescopios tém boas possibilidades de observagéo, com requintes
de nivel avancado. Algumas vezes podem ultrapassar telescopios maiores quando levados para
lugares remotos. Um Schmidt-Cassegrain de 152 mm também pode prestar bons servicos.
Qualquer um destes instrumentos pode ser adquirido como tubo apenas (devendo o interessado
ja ter a montagem ou compra-la separadamente) ou como telescopios completos. Em todos os
casos referidos, o utilizador ficara com um instrumento de observacéo flexivel, facil de levar de
um lado para o outro e com muito para observar.

No méximo dos maximos, dentro do conceito de portatil, o limite serd& um Maksutov-
Cassegrain (MCT) ou um Schmidt-Cassegrain (SCT) de 8 polegadas de abertura (203 mm /10),
que sao instrumento com boas capacidades, em tubos curtos (46 cm a 60 cm de comprimento),
mas convém saber que o tubo do MCT pesara praticamente o dobro do SCT. Podem ser
comprados em conjunto com boas e sélidas montagens equatoriais, motorizadas e com busca
automatica de astros (goto). Este telescépios, para 0s entusiastas com pouca experiéncia podem
ser demasiado, a ndo se que ja sejam, a partida, observadores muito dedicados. Ou ainda um
telescopio de Dobson de 6 /f/6 ou nho maximo um a 8 polegadas /4,5 0o /5. Além disso a ideia
de "portétil" ndo passara de palavra oca.

Os instrumentos acima indicados sdo ainda portateis, faceis de utilizar e ddo espaco de
manobra para a evolucdo do observador. Em poucas palavras: sdo telescopios que vao de facto
ser usados e ndo acabar os seus dias a apanhar p6 numa arrecadacdo porque o utilizador
descobriu demasiado tarde, o "lado negro" da abertura. Alguns observadores experientes
utilizam telescépios destes ou similares, porque eles sabem que os telescépios faceis de usar
sdo mesmo utilizados enquanto os grandes dinossauros jazem na arrecadacdo, a apanhar po
por alheamento e falta de entusiasmo... ou dores nas costas

E os telescépios grandes?

Da leitura deste artigo ndo deve presumir-se apressadamente a desaprovacao do autor pelos
telescopios de grandes aberturas. Mas eles s6 deverao ser utilizadas por quem tenha o espaco,
o local, as condi¢des, o empenhamento e a forte motivagdo que eles exigem. SO assim sera
possivel dar-lhes efectivamente o devido uso como instrumentos de observagédo resgatando-os
ao destino de dinossauros esquecidos no meio do pé e da escuridao.

(1) — Abertura é um termo usado em astronomia, que indica o diametro da optica principal de um
telescopio. E indicada em milimetros e por vezes em polegadas (1 polegada =1" = 25,4 mm).

(2) - ALMEIDA, G. — Telescépios, Platano Editora, Lisboa, 2004.
Mais informac¢&@o em http://www.platanoeditora.pt/index.php?q=C/BOOKSSHOW/15
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FACA VOCE MESMO — CABO EQDirect

Jodo Alveirinho Correia
joaoruicorreia@gmail.com

Por vezes, em quase todos os caminhos, € necessario adaptarmo-nos as contingéncias
econdmicas. Nesses casos um obstaculo pode servir como uma forma de atingirmos 0s nossos
objectivos de uma forma diferente, mas igualmente eficaz, e por vezes substancialmente mais
economica.

Desta vez foi necessario um cabo que permitisse controlar directamente uma montagem
hibrida, em que os controladores pertencem a uma EQ5 Synscan. Apesar de ser possivel
utilizar o comando da Synscan para fazer o interface com o controlador dos motores da
montagem, este processo implica uma manutencdo do comando e da montagem sempre ligado
0 que é impraticavel para operacdo remota.

Para que seja possivel controlar a montagem sem intervencdo € necessario ligar o
computador que faz o comando da montagem directamente ao controlador dos motores, e para
iSSO € necessario o cabo EQDirect.

Seguindo informacdo disponivel no projecto EQMOD associado a plataforma ASCOM,
podemos ver quais as ligacdes necessarias para os diferentes tipos e modelos das montagens e
respectivos controladores, dependendo da ficha utilizada para ligacdo ao controlador dos
motores.

EQ6 HEQ5 | AZEQB-GT
GHND O
Tx O ', © 09 GNDO .
SO TO
12V O oal TO Tx O~ z MOUNT
o |mMounT Rx O 5
Rx O O 12v O 5
o
ﬁi RJ45 Male
9 'Way D-Sub (Male)
(viewed from the front) 1 5

Figura 1 — Esquema da Ligacdo ao controlador dos Motores. A indicacdo de 12 V , deve ser
entendida como estando presente pelo que neste cabo € desnecesséaria pois 0s Unicos sinais
necessarios sdo RX,TX, GND.

O cabo Eqdirect é um interface entre um interface USB no computador e um interface
Série RS232 no controlador da montagem; essencialmente estamos a realizar a conversao
entre o interface USB/RS232 que essencialmente s&o sinais TTL(Transistor-Transistor
Logic). Actualmente os interfaces Série dos computadores mudaram de um padrdo Série
RS232 para o padrdo USB; para que os equipamentos com interface RS232 funcionem é
necessario colocar no sistema um interface USB para sinais Série RS232, que € 0 que este
cabo faz.
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Essencialmente a conversdo realizada faz-se com um conversor de sinais USB, que sao
modulados como RS232 e posteriormente encaminhados para a saida desse conversor que
pode entdo ser ligado ao controlador dos motores.

Os sinais que sdo transmitidos por um cabo Série sdo essencialmente trés, Emissao(TX),
recepcdo(RX), e 0 ground(GND) por onde 0s sinais retorna para o circuito de origem.

Um conversor de USB possui ha saida estes trés sinais, de modo que sejam enviados para o
controlador dos motores.

Figura 1 — Conversor USB/RS232 TTL

As ligacdes sdo efectuadas no extremo do controlador de acordo com o0 esquema
apresentado na figura 1, a sua simplicidade de execucgédo necessita apenas do dominio de um
ferro de soldar .

Uma vez realizado o cabo e testado antes de ligar quanto a curto-circuitos e a continuidade
dos sinais esta apto a ser testado.

Para este teste sera necessario apenas a instalacdo dos drivers que sdo necessarios para
criar uma porta série virtual no sistema operativo, uma vez realizada esta tarefa serd apenas
necessario configurar a respectiva porta no Software ASCOM.

De salientar que o custo deste cabo comparando com a solugdo a priori construida e
adquirida em alguns sitios disponiveis na internet, ronda a reducdo de aproximadamente 10
vezes 0 custo inicial, tem a desvantagem de ndo possuir garantia, e de dar algum trabalho a
realizar.
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ESTUDO DA ESTRELA VARIAVEL DE PERIODO
LONGO R BOOTES comM RECURSOS REDUZIDOS

Jodo Alveirinho Correia

joaoruicorreia@gmail.com

1. Introducéo

No decorrer das proximas linhas, iremos explorar os métodos e as escolhas necessarias para
chegar aos resultados que se podem consultar sobre este troco da curva de variagdo de
magnitude da estrela variavel R Bootes (tipo Mira), que possui um periodo de
aproximadamente 223 dias, de classe Espectral M4-8e And Vermelha, foi esta a estrela
escolhida devido aos condicionamentos logisticos que existiam.

O objectivo deste trabalho visava o desenvolvimento de competéncias na utilizacdo do
método fotométrico de precisdo, utilizando apenas os recursos disponiveis no inicio da
campanha, assim como o aprimoramento do conjunto utilizado na aquisicdo e reducdo das
imagens para posterior analise.

2. Equipamentos utilizados

Os equipamentos utilizados no desenvolvimento deste trabalho de monitorizacéo do brilho da
estrela R Bootes, foram uma montagem Vixen GP equatorial alem&, com uma modificagéo de
motorizacdo para ascensdo recta e declinacdo, realizada com o Kit da Skywatcher EQ5
Synscan upgrade, que possui as mesmas caracteristicas da Montagem Vixen GP.

O telescopio utilizado é um refractor acromatico com uma lente de 83 mm e 520 mm de
focal, com uma razdo focal de f/6,26. Foi posteriormente melhorado, com um tubo de
proteccdo da condensacgdo, e melhorada a precisao e estabilidade do mecanismo do focador,
que de origem apresentava folgas em rotacéo do tubo porta oculares e flexdes indesejadas.

A camara utilizada foi uma Artemis 285 arrefecida, similar a actual Atik 314 L+, que
apesar de possuir arrefecimento, ndo possui controlo de temperatura. Trata-se de um sensor
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CCD Sony ICX285AL (monocromatico) de 1.4 MegaPixel, com um pixel de 6,45 um. A
eficiéncia quéantica deste sensor aproxima-se dos 100% na banda do visivel, ndo sendo
inferior dos 50% na banda do vermelho ou do azul.

A Roda de Filtros Utilizada foi uma Atik Electronic Filter Wheel da primeira geracao, com
filtros Baader LRGB.

Devido a erros de pontaria na primeira estrela foi necessario adicionar uma camara com
um campo de 7 graus para efectuar a primeira calibracdo de posic¢do. Para isso foi utilizada
uma camara web da marca Logitech modelo c170 de 1 Megapixel, em modo video, em
projeccdo afocal, associada a um buscador com campo de observacao de 8 graus, permitindo a
sincronizacao da posic¢ao do conjunto com a plataforma de controlo EQASCOM.

Para controlo da camara web foi utilizada a aplicacdo Metaguide(3).

No que diz respeito ao controlo da montagem todo este trabalho foi desenvolvido sem o
recurso de guiagem com cadmara adicional,

Durante o periodo de aquisicao de dados, foi inicialmente utilizado um computador portatil
a correr Windows 7, e posteriormente transferida a plataforma de aquisicdo de imagens e
controlo de dispositivos para uma maquina dedicada, baseada num portatil Toshiba com
Windows 7, que no entanto, ndo possui ecra funcional. A reducdo das imagens continuou na
maquina inicial.

O software utilizado para as diferentes areas deste projecto foimoseguinte: Sistema
operativo de base Microsoft Windows 7, software de Controlo da montagem plataforma
EQASCOM, com ligacdo directa através do cabo EQDirect (USB/TTL) realizado pelo
préprio, software de aquisicdo de imagem e controlo da camara CCD, Artemis Capture com
capacidade para automacao da aquisicao e controlo integrado da roda de filtros. A reducdo das
imagens foi realizada pela aplicacdo FitsWorks 4.47(4), o processamento das imagens para
obtencdo da Fotometria ficou a cargo da aplicagdo C-Muniwin (6). A standardizacdo das
magnitudes instrumentais e criacdo do ficheiro de relatério submetido a AAVSO, ficou a
cargo da folha de calculo Microsoft Excell, o refinamento do ficheiro utilizando a aplicacéo
Notepad++(7).

Para preparacdo da campanha de observacgdes foi utilizada para determinacdo da posi¢ao

do objecto em estudo dentro da janela de oportunidade a aplicacdo Stellarium 0.12.4(11).
Na obtencdo das tabelas de estrelas padréo utilizadas, cartas estelares do campo a estudar,
assim como no estudo da curva de luz da estrela em estudo, foram utilizadas as aplicacdes
online Variable star plotter(8), light curve generator(9), international variable star index(10), e
a aplicacdo V-Star(13) da AAVSO, que corre localmente e acede a base de dados da AAVSO
para interrogacdo sobre os dados disponiveis para um objecto definido, registados na
AAVSO, assim como a analise dos periodos de variacdo dos dados.

Para a determinacdo da astrometria do campo observado foi utilizado a plataforma online
astrometry.net no seu servigco nova.astrometry.net(12) que permite submeter imagens e
efectuar a astrometria do centro da imagem, assim como aferir da ortogonalidade da imagem
com a ascensao recta e declinacéo.

3. Restri¢cdes

A janela de observac&o restringiu o trabalho pois a area de observacéo inicia no azimute 80° e
termina no azimute 140°, sendo que a elevacdo maxima possivel se restringe ao 57° de altura.
A exposicdo méxima possivel é de 30 segundos, pois acima deste tempo as imagens obtidas
apresentam arrasto.
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4. Métodos Utilizados

Uma vez determinada a coordenada do objecto, e efectuada uma imagem de teste foi
confirmada a correccdo das coordenadas com recurso ao servi¢o nova.astrometry.net (12).

Posteriormente foram efectuadas varias exposi¢cdes com o objectivo de determinar, se para
uma exposicdo de 30 segundos, ndo seria nem obtida saturacdo, nem subamostragem da
estrela a caracterizar, assim como das estrelas de comparacéo, para que as determinacdes de
magnitude nao apresentem um erro elevado.

O método acabado de descrever fui realizado com ajuda de da aplicacdo Fitsworks(4),
efectuando a analise da curva de seccdo na estrela para avaliar se ocorria saturacdo da estrela
a estudar e das estrelas de comparacao.

A aquisicdo de imagens de 30 segundos permitia obter valores maximos de leitura no
histograma em média 3219 em 65536, numa contagem de 1056 pixels. Apesar de baixo este
valor permitia uma contagem de 16529 para a estrela a determinar, atingindo-se magnitudes
instrumentais de 10.53 para a banda do Visivel ou verde, com o o brilho do fundo do cet com
magnitude 14.78.

Como o objectivo era obter a variacdo para a banda do vermelho, visivel e azul, foram

adquiridas sempre gque possivel cinco imagens, para cada banda do espectro do visivel.
A estratégia adoptada para a reducgdo de imagens foi efectuada em dois passos, 0 primeiro o
processamento visava a remocdo do ruido do sensor, seguida da remocao do ruido térmico
associado ao tempo de exposic¢do, e por fim a normalizacdo da imagem com recurso a uma
divisdo da imagem intermédia pelo flat.

As imagens mestre utilizadas para o ruido (bias) foram obtidas efectuando uma
amostragem de 30 imagens, que posteriormente foram adicionadas a imagem final realizando
apenas uma média.

As imagens mestre do Ruido térmico da exposicdo foram obtidas efectuando uma
amostragem de 30 imagens com a camara com pouco tempo de arrefecimento, mais 30
imagens no fim de uma sessdo, com vista a obter a média da média das duas imagens. Para
cada uma das duas imagens utilizadas efectuou-se a amostragem de 30 imagens, sendo que
para aumentar o grau de confianca se removeu o ruido do sensor para que a imagem seja
apenas o ruido térmico.

A obtencdo da imagem da sujidade do conjunto dptico/sensor foi amostrado da mesma
forma com um grupo de 30 imagens do qual se obtém a média.

Ao método de processamento avancado foi adicionado um passo que se explana em
seguida.

Apesar de a exposi¢do de 30 segundos se situar na zona em que o ruido predomina no
sensor CCD, é possivel reduzir o ruido da imagens efectuando uma amostragem de cinco
imagens, que uma vez adicionadas a uma imagem final, em que se efectua a média
aumentando-se assim o grau de confianca da imagem obtida.

No caso em que as imagens apresentavam arrasto, foram excluidas da média, obtendo-se
por vezes médias com 3 imagens.

A reducdo de imagens para fotometria foi efectuada com recurso a aplicacdo C-Muniwin
que permite efectuar uma andlise em lote. Neste caso foram carregadas as imagens e de
acordo com a tabela de estrelas padronizadas da AAVSO, foi escolhida a estrela com o
identificador 000-BBV-558, com um indice de cor (B-V) = 1.036 muito proximo do indice de
cor da estrela R Bootes = 1.49. Nesta aplicacdo é possivel, efectuar a correcdo heliocéntrica
da data juliana, a correcdo da massa de ar, determinacdo da fotometria diferencial, ou
fotometria instrumental, sempre que se forneca o ruido e o ganho do sensor.

Uma vez obtida a curva de variacdo de magnitude instrumental da estrela alvo e da estrela
de comparacdo, nas bandas estudadas, foram exportados os valores obtidos para cada imagem
da campanha.
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Com os resultados para a magnitude instrumental obtidos no C-Muniwin(6) foi
determinada a magnitude standard que deriva da expressao

Mag Standard — (Mag Inst Variavel — M InStcomparagéo) + MCompara(;éo Standard

Uma vez determinada a magnitude standard da estrela variavel foi criado o ficheiro de
relatorio a submeter a AAVSO, em que se utilizou o Formato de Ficheiro Estendido da
AAVSO.

Uma vez refinado com a utilizacdo da aplicacdo notepad++(7) para a remocdo de
caracteres de controlo, com tabulacGes, e inser¢do dos delimitadores dos campos foi entéo
submetida a AAVSO através da plataforma online WebQObs(14).

O tipo de filtro submetido é do tipo Tri-Color, semelhante nas caracteristicas aos filtros das
microlentes dos sensores CCD a cores, e tem a designacdo no ficheiro de submissdo de
medicOes de TR para a banda R, TG para a banda V, e TB para a banda B.

5. Resultados e discusséo

AAVSO DATA FOR R BOO - WWW.AAVSO.0RG
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Imagem 1 - Gréafico das medi¢des efectuadas apresentadas no site da AAVSO conjuntamente com
as medicdes visuais com e sem camera CCD de outros observadores, assim como medi¢cdes com
filtros fotométricos .

Os resultados encontram-se coerentes com as medicdes visuais, e fotométricas
apresentando coeréncia com as obtidas com filtros fotométricos,

O comportamento nas diferentes bandas analisadas é qualitativamente coerente, ajustando-
se aos restantes dados de comparacdo da AAVSO.

O resultados obtidos permitem concluir as seguintes variacdes para o periodo observado:

BandaR :10.2-7.8

Banda V:11.9-8.7

Banda B: 13.9 - 10.3

O indice (B-V) obtido foi de 1.95 para o periodo da campanha. Apesar de se apresentar
incoerente com os valores padrdo apresentados para R bootes, neste momento ndo existe
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conhecimento do conjunto suficiente que permita determinar qual a origem desta
discrepancia.

6. Conclusoes

Conclui-se que é possivel realizar fotometria com algum rigor e precisdo utilizando filtros néo
fotométricos, que a integracdo dos diferentes componentes do sistema descrito funciona
dentro de limites razodveis de precisdo permitindo um trabalho sério e credivel.

As condicdes geograficas e de poluicdo luminosa, limitam a magnitude observavel dos
objectos, ndo impedindo a fotometria de objectos até magnitude 14 nos suburbios de lisboa. A
fotometria com aquisicdo de imagens com massa de ar até 1.6 é passivel de ser realizada,
assim como a realizacdo de fotometria nos suburbios das cidades.

A utilizacdo de software de cddigo aberto em conjunto com as vulgares solucdes
comerciais permite uma reducdo significativa de custos, e uma eficiéncia econdémica
significativa para este tipo de projecto, abrindo a porta a neéfitos que escolham a fotometria
como o seu campo de eleicao.

No entanto sera de ter em linha de conta que o trabalho fotométrico devera ser realizado
com filtros fotométricos padréo para que as comparacées se situem no mesmo contexto.
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ISAACS ROBERTS’S PHOTOGRAPHS OF CLUSTERS AND
NEBULAE

PEDRO RE
http://astrosurf.com/re

Isaacs Roberts (1829-1904) was one of the pioneers of deep-sky astrophotography. He took
almost 2500 plates of deep-sky objects from 1883 to 1904

Henry Draper (1837-1882) and Andrew Ainslie Common (1841-1903) showed what was
possible in long exposure deep space astrophotography by imaging the Great Orion Nebula
(M42). Roberts was the first to image a large variety of objects. These astrophotographs
were published in a two volume set entitled “A Selection of Photographs of Stars, Star-
Clusters and Nebulae”. The first volume was published in 1893 and the second in 1899°.
Isaacs Roberts sent copies of these volumes to several observatories and libraries around the
world, including the library of the Lisbon (Royal) Observatory (Figure 1).

S
S :
STARS. STAR-CLUSTERS axp NEBULZE,

W\

RECORDS OF RESULTS OBTAINED IS THE PURSUIT OF
CELESTIAL PROTOGRAPRY.

Figure 1- Isaacs Roberts (1829-1904) (left), Twin Equatorial: 20-inch reflector and 7-inch refractor (middle),
Photographs of Stars, Star-Clusters and Nebulae, Volume I, presented by the author to the Lisbon Observatory.

Isaacs Roberts bought his first telescope in 1878 when he was 49 years of age. This first
instrument made by Cook & Sons was a very expensive 7-inch’. Roberts used the Cook
refractor mainly for visual observations at his home in Rock Ferry, Birkenhead.

In 1883 Roberts moved to Kennessee near the small village of Maghull. Soon after, he began
experimenting with astronomical photography using portrait lens ranging in aperture from
3/8 to 5 inches. At this time Roberts was already 54 years of age. From 1883 onwards until
his death in 1904 Roberts photographed almost every deep-sky object known and visible
from the location of his observatory. He was the first to image, with considerable detail,

! Roberts, D.K. (1907). Preliminary catalogue of Isaac’s Roberts’s collection of photographs of celestial objects.
Astronomische Nachrichten, 174: 13-30. His widow, Dorothea Roberts compiled a catalogue of 2485 plates of stars,
clusters, nebulae and other objects, of which the majority (1412) were obtained with a 20-inch reflector.

2 Roberts, I. (1899). Photographs of Stars, Star-Clusters and Nebulae. Volume II. “Knowledge office, High Holborn, W.C.: 178
pp.

* The 7-inch Cooke refractor would have a cost more than a lifetime of wages of an average worker living in Liverpool in the
1870s.
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several well-known objects: Andromeda Galaxy (M31); Dumbbell Nebula (M27); Hercules
Cluster (M13), Pleiades (M45); Bodes Galaxy (M81); Sombrero Galaxy (M104)*.

The majority of Roberts’ astrophotographs were made with two Grubb reflectors (18-inch
and 20-inch). The 20-inch reflector was mounted in a Twin Equatorial (Figure 1). The two
telescopes (20-inch reflector and 7-inch refractor could be independently moved in
declination.

By 1890 Roberts moved to yet another location where he established a new observatory
which he appropriately named “Starfields”. The location of Starfields was on the summit of
Crowborough Beacon, about 800 feet above sea level (Figure 2). Roberts described the
facilities in 1891°.

The observatory is placed on the summit of Crowborough Hill, in Sussex, which is one of the
highest points in the South of England, and commands the horizon without material
obstruction. The floor of the observatory is 780 feet 7-inches above sea level. The whole of
the buildings are erected in a level platform of concrete, the top of which is above the
ground, which slopes towards the south-cast. The buildings are one story in height, and the
floors are raised fifteen-inches above the platform or terrace, and are on one uniform level
throughout. The limit of one story in height permits the telescopes to be brought down to
within twenty degrees of the horizon when pointed over the roof of the house. The
observatory is placed due south, and is 20 feet square inside, with a transit room opening
from it on the west side. Adjoining the observatory on the north side is a physical
laboratory and chemical laboratory, with darkroom and photo enlarging arrangements.
These and the observatory are connected with the dwelling house by a corridor, on one side
of which is a mechanic’s shop, heating chamber and library. At the end of the corridor is the
dwelling-house. The dome of the observatory is hemispherical and constructed with wood
ribs, sheeted with wood and covered with copper. The dome has two slits, each 3 feet 8-
inches in width, parallel with each other, and 5 feet 8-inches from centre to centre. The
shutters of the lower half of each slit slide horizontally round the dome, and the upper
halves slide upon and over the top of the dome, so that both slits can be opened full breadth
Jrom the horizon to 18-inches beyond the zenith. By opening both slits the observatory is
soon cooled down to the external temperature; but there is one disadvantage in this dual slit
plan — it gives the dome a pole, which in some positions of the telescope is a little
troublesome. The latitude of the observatory is N. 51° 3’ 7”; longitude E. oh om 37s. The site
of the observatory was selected after much inquiry and investigation as to probability of the
occurrence of numerous clear intervals of sky during the year suitable for the pursuit of
stellar photography, and although it is premature to express a decided opinion, I am quite
safe in stating that this locality is an improvement upon the former site of observatory at
Maghull. It may interest some to know that I commenced building the observatory and
house in the month of September 1889, and by September 1890 the buildings were finished
and occupied, and some ten tons weights of telescopes, apparatus, and books were
dismounted, conveyed and re-erected on Crowborough Hill within twelve months’ time. The
photographic work was continued at Maghull till the month of June 1890, and resumed at
Crowborough in the following October.

4 James, S.H.G. (1993). Dr. Isaacs Roberts (1829-1904) and his observatories. Journal of the British Astronomical Association,
103, 3: 120-122. Hughes, S. (2012). Catchers of the Light. eBook
> Roberts, I. (1891). New observatory at Crowborough Hill Sussex. MNRAS, 51: 118-119.
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Figure 2- “Starfield”, Isaac Roberts's observatory and home in Crowborough, Sussex

In the preface of “A Selection of Photographs of Stars, Star-Clusters and Nebulae” (Volume 1)
Roberts describes his aims:

My intention, in the pages following, is to convey in brief, and I hope clear form, my views
concerning some of the results already obtained by the aid of photography in the elucidation of
celestial problems, the complete solution of which cannot for many years yet be obtained; and I may
here quote from the preface to the volume, issued in the year 1893, of A Selection of photographs of
Stars, Star-Clusters, and Nebulae, the following paragraphs, which are applicable also to the
present volume.

"It has been my aim, in publishing the photographs and descriptive matter introduced in the
following pages, to place data in the hands of astronomers, for the study of astronomical
phenomena, which have been obtained by the aid of mechanical, manipulative, and chemical
processes of the highest order at present attainable; and that such data should be, as regards the
photographs, free from all personal errors.”

"The photographs portray portions of the Starry Heavens in a form at times available for study, and
identically as they appear to an observer aided by a powerful telescope and clear sky for observing."

In the processes employed for obtaining the photographic illustrations contained in this volume the
same instruments have been used, and the same care has been exercised in the production of the
illustrations of the various objects as in the first volume; but owing to improvements in the
manufacture of photographic films, and to the extended data now available beyond that which had
been obtained up to the year 1893, when the first volume was published, certain deductions
concerning the evolution of stellar systems are now permissible which six years ago would have
been justly considered premature. The evidence now published appears to me of so striking a
character that it should no longer be withheld from discussion. In presenting it I have endeavoured
to avoid personal predilections or bias of any kind, and would only ask for the same fairness in any
criticism to which my views may be submitted.

Isaacs Roberts.
Starfield, Crowborough Hill, Sussex.
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December, 1899.

Issacs Roberts also described in Volume Il the deterioration of Negatives and the
discoloration of gelatine films (fading star images and nebulosity):

DETERIORATION OF THE NEGATIVES

If a reason had to be given in addition to the obvious advantage of this method of publication by
printing the photographs with permanent ink it would be afforded by the fact that the records obtained
by photography are peculiarly liable to be lost by accidental breakage of the glass negatives. Besides
this there is the certainty that after the lapse of a limited number of years the gelatine films will
become discoloured; the images will fade, and the faint stars and the faint nebulosities will entirely
disappear from view.

I have had within my own experience proofs that the faint stars fade from the films, and will give the
following examples: On the loth February, 1886, a photograph was taken of the region of the sky with
the co-ordinates R.A. gh. 4om. Dec. North 72° 0 at the centre of the plate; exposure 15 m.; area of the
plate four square degrees.

Shortly after the photograph was taken I counted 403 star-images on the negative; and on 29th May,
1895, I again counted the stars on the same negative, and found only 272. Therefore, stars to the
number of 131 had entirely disappeared from the film in the course of nine and a-quarter years.

Another photograph of identically the same region was taken with an exposure of fifteen minutes on
the 22nd March, 1886, and soon after that date I counted 364 stars upon the negative. In May, 1895, I
again counted the stars, and found only 234. Therefore, 130 star-images had disappeared from the film
in the interval of nine and one-fifth years. These are only two of several instances I could adduce to
prove that faint star-images fade from the negatives.

It follows from this evidence that the following photographs, which are printed in permanent form
with printer's ink, though they fail to show all the faint stars and faint nebulosities that are visible on
the original negatives, yet the objects are depicted to the degree of faintness that would be represented
by stars of about the 17th magnitude; and it will be conceded that this is a great advance upon the
records made from eye observations and drawings by hand-work, which were the only methods of
astronomical recording till recent years, when the photographic method was introduced.

After the lapse of a few years, when other photographs of regions of the sky which are coincident with
those here charted have been taken, the work of correlating may be profitably undertaken, for there
will be ample material available, in a reliable form, for the astronomical measurers, computers, and
deducers of laws. We in these days can only desire that we might live to see the results of their labours.

EFFECTS OF ATMOSPHERIC GLARE AND OF DIFFRACTION UPON THE FILMS OF
PHOTOGRAPHIC PLATES.

Very sensitive gelatine films, such as are vised in photography, when exposed during several hours to
the sky in taking stellar photographs, become more or less darkened during development. The
darkening is chiefly due to atmospheric glare caused by star-light ; and the nebulous circles seen round
the bright stars are caused by the glare and by diffraction effects produced by the objectives, or
mirrors, of the instruments employed in photographing.

I have made some experiments to enable us to judge to what extent the glare and diffraction affect the
finished photographs, a summary of which experiments may be given here. They were made by
exposing simultaneously plates in the 20-inch reflector, the 5-inch lens camera, and to the sky in a
blackened box, measuring 7-inches square by 12-inches in height, with the open end exposed to the
zenith, the exposures respectively being made during precisely equal intervals of time. The plates were
selected so as to be equal in sensitiveness, and the development was performed in a similar manner in
each coincident trial.

The plates exposed in the box were 6-inches square, and equal areas on each of them were (1) left
uncovered; (2) covered with black paper; (3) covered with different thicknesses of polished plate glass.
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The plates when developed showed the comparative effects of the unobstructed full sky glare as well as
the effects of the application of complete and partial covering with plates of glass or with densitometer
figured scales.

The following are some of the results obtained : The plates referred to as measuring 6-inches square
and exposed in the box to the sky at the zenith showed, after development, those parts which were
covered with black paper as if they were clear glass no photographic effect being perceptible whilst the
parts covered with polished plate glass of the respective thickness of 11.26, 2.52, and 45 millimetres,
showed gradations in the darkening of the films proportional to the absorption by the glass and
reflections from the surfaces. The parts which were exposed uncovered showed the films to the
darkened by the sky glare to the density of the images of stars of about the 16th magnitude on plates
exposed during the same time for two and a-half hours in the 20-inch reflector. Similar results were
obtained by exposing plates during two and a-quarter hours in the 20-inch reflector, and
simultaneously to the sky under a figured sensitometer scale.

These experiments point to a source of spurious nebulosity, and also to the probable limit of the
applicability of the photographic method in the delineation of faint stars and faint nebulosity. So far as
I am able at present to judge, under the atmospheric conditions prevalent in this country, the limit of
the photographic method of delineation will be reached at stellar, or nebular, light of the feebleness of
about 18th magnitude stars. The reason for this inference is that the general illumination of the
atmosphere by star-light concentrated upon the film by the instrument will mask the light of objects
that are fainter than about 18th magnitude stars.

Of course, the inferences here stated cannot be considered as the final solution of the problem, for
photographs will have to be taken by various instruments under clear atmospheric conditions and the
results checked by eye observations, aided by the most powerful telescopes, before finally can properly
be pronounced.

ARRANGEMENT OF THE PLATES.

The plates are arranged in classes or groups so as to indicate apparent physical relationship between
them, and the Right Ascensions are, as far as practicable, given in the order of time within each group.

The edge next to the printed heading on each plate is the south, and the lower edge the north; the right
is the following, and the left the preceding edge.

The scales of the photographs, which are given in the letterpress, are such that by eye alignments of the
stars, without the application of measuring instruments, changes which have taken place in their
positions or in the structures of the nebulosities, if these changes should not be less than about five
seconds of arc in extent, could be detected by comparing corresponding dual plates in this simple
manner. The examination and comparison of stars, both as regards their positions and magnitudes,
could thus be made in a single day though they should number several thousands on the dual
photographs.

Besides this alignment method, measurements by scale and compasses, or by a réseau on glass or
other transparent substance, or by a rectangular L-shaped metal rule divided into millimetres on both
limbs, or by the superposition of the plates upon each either, are obvious methods available for
detecting changes in the position angles and magnitudes of the stars shown on the photographs.

INSTRUMENTS

The instruments employed were the silver-on-glass reflector of 20-inches aperture and 98-inches
focus; and a specially-made triplet portrait-lens of 5-inches aperture and 19.22 inches focus, by
Messrs. Cooke & Sons.

DURATION OF THE EFFECTIVE EXPOSURES GIVEN TO PHOTOGRAPHIC PLATES
It is a general opinion that the longer the time a sensitive film is exposed, in a photographic
instrument, under clear atmospheric conditions, the greater will be the number of stars and the extent

of nebulosity imprinted upon the film. But so far as my experience enables me to judge, after twelve
years' use of the 20-inch reflector, and more than two years' use of an excellent and specially-made
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portrait lens combination of 5-inches aperture and 19-inches focus, the limit of photographic effect is
reached sometime within ten to twelve hours on clear nights, and with very sensitive films, in the
20-inch reflector. With the 5-inch lens very much longer exposures may be given before the darkening
of the films, by atmospheric glare and diffraction effects, reach the same degree of density as in the
reflector.

The photographic effect produced by the 5-inch lens with an exposure of two or three hours and
upwards is about two stellar magnitudes less than that given by the reflector in the same time and with
films of equal sensitiveness. It would, therefore, appear that, given sufficient time, the atmospheric
glare would, in both instruments, mask or extinguish the light of faint stars and faint nebulosity, which
is provisionally assumed to be equal to that of 18th magnitude stars.

NEBULA M. 31 ANDROMED.E. NEBULA M. 33 TRIANGULL

Figure 3- M31 (20-inch f/4.9) 90 min (October 17, 1895), M 33 (20-inch f/4.9) 135 min (November 14,
1895).
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Figure 4- M 42 (20-inch f/4.9) 90 min (January 15, 1896), M 1 (500 mm f/4.9) 60 min (January 25, 1895).

Figure 5- Gamma Cassiopeiae (20-inch f/4.9) 90 min (October 25, 1895), M 45 (20-inch f/4.9) 610 min
(December, 22, 23 & 25, 1897).
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Figure 6- Photographs of Stars, Star Clusters and Nebulae, Volume Il — Plates
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Figure 6- Roberts, |. (1899). Photographs of Stars, Star-Clusters and Nebulae. Volume II. “Knowledge
office, High Holborn, W.C.: 178 pp. Author’s personal copy.
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