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Resumen

Se presentan observaciones en la banda R, de los transitos de los exoplanetas WASP-
80 b, COROT-2 b y WASP-46 b obtenidos con el telescopio de 0.5m del Observatorio
Astronémico de la Universidad Nacional de Ingenierfa (OAUNI). Se aplicaron diver-
sas técnicas para optimizar el proceso de fotometria y asi obtener la curva de luz con
la menor dispersién posible para cada exoplaneta. El modelamiento de los transitos
se realiz6 empleando los cédigos JKTEBOP y TAP. En el caso de los exoplanetas
WASP-80 b y WASP-46 b se pudieron determinar sus radios, semiejes mayores, pe-
riodos orbitales, tiempos centrales de transito e inclinacién de los planos orbitales
respectivos. En el caso de COROT-2 b, la intensa actividad de la estrella y la pre-
sencia de una companera visual dificultaron el célculo de sus parametros fisicos y
orbitales; a pesar de eso, los tiempos centrales de transito calculados en esta tesis
junto con los obtenidos en estudios anteriores, permitieron mejorar la precision del
periodo orbital de este exoplaneta. En todos los casos, los parametros obtenidos se
encuentran acordes entre si y con la literatura, estando a menos de 20 de los valores

obtenidos por otros autores.



Abstract

Observations are presented in the R, band of the transits of the exoplanets WASP-80
b, COROT-2 b and WASP-46 b gathered with the 0.5m telescope of the Observatorio
Astronémico de la Universidad Nacional de Ingenieria (OAUNI). Various techniques
were applied to optimize the photometry process and obtain the light curve with
the lowest possible dispersion for each exoplanet. The modeling of the transits was
done using the JKTEBOP and TAP codes. In the case of the exoplanets WASP-80
b and WASP-46 b, it was possible to determine their radii, major semi-axes, orbital
periods, central transit times and inclination of the respective orbital planes. In the
case of COROT-2 b, the intense activity of the star and the presence of a visual
companion hindered the calculation of its physical and orbital parameters, despite
this, the central transit times calculated in this thesis together with those obtained
in previous studies, allowed to improve the accuracy of the orbital period of this
exoplanet. In all cases, the parameters obtained are in agreement with each other and

with the literature, being less than 20 of the values obtained by other authors.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Antecedentes

El estudio de planetas extrasolares es un area de la astrofisica que se ha desarrollado
rapidamente en los ultimos anos. Este éxito se debe principalmente a la invencién
de detectores cada vez mas sensibles que han brindado a los telescopios de pequeno
porte la posibilidad de realizar mediciones cada vez més precisas, incrementando asi

el nimero de observatorios terrestres y espaciales.

En el ano 2015, el Observatorio Astronémico de la Universidad Nacional de Ingenieria
(OAUNI, Meza et al.[2009; Pereyra et al.|2012; Pereyra et al.|2015; |Cori2016) inicia
sus operaciones en las instalaciones del Instituto Geofisico del Perta (IGP), en Chu-
paca, Junin. Entre los objetivos de este proyecto se encuentra poner a disposicion de
los estudiantes el instrumental necesario para iniciarse en la investigacion cientifica a

través de la realizacion de visitas, practicas pre-profesionales y tesis.

Una de las primeras lineas de investigacién propuestas fue el estudio de los planetas
extrasolares mediante la técnica del transito (Meza et al.|2009)). El analisis del nivel
de precisién fotométrica del instrumental disponible ((Cori2016) y del nivel de turbu-
lencia atmosférica del lugar (Pereyra & Baella 2003; |Dalmau & Pereyra)[2004; Meza

2014)), mostraron condiciones favorables para iniciar estudios en esta rea.



Asi, desde el ano 2016 se viene desarrollando el primer programa de deteccion y
caracterizacion de exoplanetas hecho desde el Peri. El primer estudio realizado dentro
de este programa fue publicado en 2017 (Ricra & Pereyra [2017), y consistié en un
estudio preliminar del exoplaneta COROT-2 b (cuyos datos son reanalizados en esta

tesis).

Un segundo estudio que formé parte de este programa fue publicado en 2019 (Pereyra
& Ricra2019), en dicho estudio se mostraron resultados preliminares de los transitos
de los exoplanetas WASP-80 b, WASP-56 b y WASP-77 b (en el caso de WASP-80
b, los datos también son reanalizados en esta tesis). Es importante mencionar que en
el articulo de Pereyra & Ricral (2019) se omite mencionar a Ricra & Pereyra (2017)

como el primer antecedente sobre estudios de exoplanetas realizados desde el Per.

1.2. Objetivos del trabajo

Los objetivos de la presente tesis son:

= Determinar la viabilidad de realizar estudios de planetas extrasolares a partir

de datos propios obtenidos con los instrumentos del OAUNI.

= Conocer y aplicar el método del transito para reproducir parametros fisicos fun-
damentales como: el radio del planeta (R,), el periodo orbital (P), la inclinacién
(1) y el semieje mayor de la érbita (a) de planetas extrasolares conocidos en la

literatura.



1.3. Exoplanetas

1.3.1. Definicién de exoplanetas

Se considera que los exoplanetas o planetas extrasolares son planetas que se encuen-
tran fuera del Sistema Solar. Por esto, su definicion estéd dada por el término “planeta”
establecido en 2003 por el Grupo de Trabajo Sobre Planetas Extrasolares (Boss et al.

2007) de la Unién Astronémica Internacional (UAI), que define un “planeta” como:

= Objetos con masas ciertas por debajo de la masa limite para la fusiéon termo-
nuclear del deuterio (actualmente calculada como 13 masas de Jupiter para
objetos con metalicidad solar) que orbitan estrellas o restos de estrellas son pla-
netas (sin importar cémo se formen). La masa/tamano minimo que se requiere
para que un objeto extrasolar se considere planeta deberia ser la misma que la

usada en nuestro Sistema Solar.

= Objetos subestelares con masas ciertas por encima del limite de fusién termo-
nuclear del deuterio son enanas marrones, sin importar cémo se forman o dénde

se encuentran.

= Objetos flotando libremente en ciimulos estelares jovenes con masas por debajo
del limite de fusién termonuclear del deuterio no son planetas sino “sub-enanas

marrones” (o cualquier nombre que sea més apropiado).

Notar que ésta es una definicion mas amplia del término “planeta” que la establecida

para planetas del Sistema Solar en la resolucion B!ﬂ de la UAI de 2006.

Ihttps://www.iau.org/static/resolutions/Resolution_GA26-5-6.pdf


https://www.iau.org/static/resolutions/Resolution_GA26-5-6.pdf

1.3.2. Historia

Las primeras ideas sobre la existencia de otros mundos se pueden rastrear hasta la
Antigua Grecia. Epicuro de Samos (341 a. C. - 270 a. C.) en su Letter to Herodo-
tus (Bailey||1957), hace referencia a la existencia de infinitos mundos, algunos ellos
similares y otros distintos al nuestro. Siglos después, el astronomo y fraile dominico
Giordano Bruno (1548 d. C. — 1600 d. C.), influenciado por la cosmologia copernica-
na, publicaria en 1584 De ['infinito universo et mondi (Singer||1950). En dicho texto,
Bruno describiria los sistemas planetarios extrasolares de una forma tan precisa como

lo haria un astrénomo hoy en dia:

“..existen incontables soles e incontables tierras rotando alrededor de sus soles,
eractamente en la misma forma en que lo hacen los siete planetas de nuestro
sistema. Solo vemos los soles porque son cuerpos muy grandes y luminosos, pero
sus planetas permanecen invisibles a nuestros ojos debido a que son pequenos y no
luminosos...”

Las evidentes limitaciones tecnoldgicas de su tiempo impidieron a Epicuro y a Gior-
dano Bruno mostrar evidencia concluyente que respalde sus ideas. Solo hasta finales
del siglo XX se pudo desarrollar la tecnologia necesaria para detectar planetas orbi-
tando otras estrellas. El primer descubrimiento de un planeta extrasolar se produjo en
1992 cuando Wolszczan & Frail (1992) descubrieron dos planetas rocosos orbitando
alrededor del pulsar PSR B1257+12. Mas tarde, en 1995 se produciria el descubri-
miento del primer planeta extrasolar orbitando alrededor de una estrella de Secuencia
Principal similar a nuestro Sol (51 Pegasi b, Mayor & Queloz 1995). Hoy en dia, se
tienen 4009 planetas extrasolares conﬁrmadosﬂ y mas de 2 mil candidatos por confir-

mar.

2Es la cifra oficial reportada hasta el 09/07/2019 por la base de datos de la NASA Ezoplanet
Archive (https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu).
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1.3.3. Clasificacion

La comunidad cientifica atin no ha llegado a un consenso en cuanto a la clasificacién
de planetas extrasolares. Se han sugerido clasificaciones basadas en la masa (Stern &
Levison 2002) o en la presencia de elementos y/o compuestos quimicos més importan-
tes para la vida como carbono, oxigeno, agua, etc. (Lineweaver & Robles|[2006). En
este trabajo empleamos la clasificacion basada en la relacién radio-masa del planeta
obtenida del Planetary Habitability Labomtoryﬂ (PHL). De acuerdo a esta clasifica-
cion, se tienen tres tipos de planetas: planetas enanos, planetas rocosos y planetas

gigantes gaseosos. En la Tabla se muestra la clasificacién de cada tipo de planeta.

Tabla 1.1: Clasificacién de exoplanetas (Fuente PHL).

Tipo Clasificacion Mg? RgP

Planetas enanos Asteroides 0-0.00001 0-0.03
Mercurianos 0.00001-0.1 0.03-0.7

Subterrestres 0.1-0.5 0.5-1.2

Planetas rocosos Terrestres 0.5-2 0.8-1.9
Superterrestres 2-10 1.3-3.3

Planetas gigantes gaseosos Neptunianos 10-50 2.1-5.1
Jovianos 50-500 3.5-27

& Masas terrestres.
b Radios terrestres.

3Planetary Habitability Laboratory. A mass classification for both Solar and Extra-
solar Planets. Consultado en julio de 2019 en http://phl.upr.edu/library/notes/
amassclassificationforbothsolarandextrasolarplanets


http://phl.upr.edu/library/notes/amassclassificationforbothsolarandextrasolarplanets
http://phl.upr.edu/library/notes/amassclassificationforbothsolarandextrasolarplanets

1.4. Método del transito

El método se basa en el andlisis de la variacién de flujo del sistema planeta-estrella

en el momento en que el planeta pasa delante de su estrella (ver Figura .

Brightness

[
-

Time

Figura 1.1: Ilustracién del transito del exoplaneta WASP-10 b%. Se muestra la caida
del flujo del sistema a medida que el planeta cruza el disco de su estrella.

El método del transito es el que mayor éxito ha tenido tanto para descubrir como
para caracterizar planetas extrasolares. Hasta la fecha, es el método que mas planetas

extrasolares ha permitido descubrir (ver Figura|l.2)) y su éxito se debe a factores como:

= No requiere del uso necesario de telescopios de gran porte.

= Con solo unas pocas curvas de luz es posible determinar algunos de los princi-

pales parametros fisicos del sistema.

= En telescopios de focal corta, el campo visual del detector permite obtener me-
didas simultaneas de un gran nimero estrellas, lo cual contribuye a incrementar

la probabilidad de realizar nuevos descubrimientos.

4Figura extraida de https://www2.ifa.hawaii.edu/newsletters/article.cfm?a=407&n=34


https://www2.ifa.hawaii.edu/newsletters/article.cfm?a=407&n=34

La caida de flujo que se produce durante el transito, por lo general, es menor al 4 %.
Por esto, es necesario contar con una precision fotométrica del orden de milésimas de

magnitud y condiciones éptimas que minimicen la turbulencia atmosférica.

Radial Velocity B
Transits

Microlensing |
L Imaging -

3000

- Orbital Brightness 1
Modulation
Astrometry

Cumulative Number of Detections
1000 2000
I

0

Discovery Year

Figura 1.2: Detecciones acumuladas por ano®.

El modelamiento de la curva de luz obtenida permite determinar parametros fisicos
importantes del sistema tales como: el radio del planeta, el periodo orbital, la incli-
nacién y el semieje mayor de la orbita. En este trabajo hemos empleado dos modelos

independientes comuinmente usados en la literatura. El primer codigo de modelamien-

to usado fue JKTEBOP (Southworth et al|[2004alb) que es una versién modificada

del software EBOP (Popper & Etzel [1981)) y estd basado en el modelo para estrellas

binarias eclipsantes de Nelson-Davis-Etzel (Nelson & Davis [1972; Etzel [1975). El

segundo c6digo usado fue el Transit Analysis Package (TAP,|Gazak et al.2012), que

esta basado en el modelo analitico de Mandel & Agol (2002)).

Figura extraida de https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/exoplanetplots
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Tanto JKTEBOP como TAP parten de una misma geometria de transito. Se considera
al planeta como una esfera opaca de radio r, que pasa enfrente de una estrella esférica
de radio r,. Se define la variable p = r,/r, como la razén de radios, y z = d/r, como

la proyeccién de la separacién entre centros (d) normalizada respecto del radio estelar

(ver Figura[L.3).

Figura 1.3: Geometria del transito.

Considerando la superficie de la estrella como una fuente uniforme, el flujo del sistema

planeta-estrella (F¢(p, z)) puede expresarse como:

F(p,z) = 1= X(p, 2) (1.1)



donde A¢(p, z) es la variacion de flujo, la cual se puede describir de la forma siguiente:

0 51 1+p<z
. flp,z) st 1—pl<z<1+2
A(p,z) = (1.2)
p? si 2<1-p
1 s1 z<p-—1

La funcién \¢(p, z) describe distintas geometrias de transito segin su regla de corres-

pondencia.

= En el intervalo 1 +p < z

Corresponde a una geometria en la que no se ha producido el transito y por lo
tanto la variacién de flujo es nula. En esta geometria el planeta puede ubicarse
al ingreso o egreso del transito, pero sin que haya superposicion de sus discos

(ver Figura(l.4ta).

» En el intervalo [1 —p| <2z<1+4z

La variacién de flujo estd dada por la funcién f(z,p) y corresponde al momento

en que el planeta cruza parcialmente el borde del disco de la estrella (ver Figura
b).

= En el intervalo 2 <1 —p
En esta configuracién el planeta ha ingresado completamente en el disco de la
estrella y la variacién del flujo puede expresarse como p? (ver Figura c).

= En el intervalo z <p—1

En esta configuracién el planeta presenta un tamano mayor o igual al de la
estrella. Dado que se considera al planeta como un cuerpo opaco, y en este caso

cubre completamente el disco de la estrella, la variaciéon de flujo debe ser 1 para



que el flujo del sistema planeta-estrella sea 0 (ver Figura d). Esta situacién
podria darse, por ejemplo, en el caso de un sistema compuesto por un planeta

de tipo gigante gaseoso y una estrella pequena como una estrella de neutrones.

Figura 1.4: Distintas configuraciones geométricas producidas durante el transito.
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La funcién f(z,p) puede obtenerse analizando la geometria del transito de la Figura

[1.3] donde:
f(z:p) = 2(A1 + As) (1.3)

Donde se considera que el flujo es proporcional a las areas y que éstas han sido

normalizadas respecto al area del disco de la estrella (7).

Las areas A; y Ay pueden expresarse como:

2
pia B
Ay =—+Ayno N As=_—+ Auno
27 21
Del triangulo OMO":

|
B =K1 =cos oy

Ademas:

Ayvno + Apno = = —

zsin(f) 1 \/4z2 — (14 2% —p?)?
2m 2m

Por lo tanto:

f(z,p) = !

™

422 _ (1 2 22
- EETET]

La proyecciéon en el plano perpendicular del observador de la distancia de los centros
de ambos cuerpos (d), se relaciona con los elementos orbitales de una érbita eliptica

mediante:

d? = R?[sin®(v — ') + cos?(v — w') cos?(i)]
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donde:
Ww=90°—-w A v=0-d

Siendo 6 el angulo definido por la linea visual del observador y la normal a la super-

ficie estelar (ver Figura , v la anomalia orbital Verdaderaﬁ y w el argumento del

periastrd’| (ver Figuras vy [L.7).

T
B\

Figura 1.5: (a) Geometria del transito vista respecto de la perpendicular a la linea
de visién del observador; (b) geometria del trénsito vista desde la perspectiva del
observador. Figura extraida de [Mandel & Agol (2002).

(a)

Por otro lado.

R a(l —e?)
1+ ecos(v)

v 1+e 1/2 FE
tan(§) = |:1 — 6:| tan(g)

E—esin(F)=—(t—-1T)

P

Siendo a el semieje mayor de la érbita, FE la anomalia excéntricaﬂ, T el tiempo del

paso por el periastro, t el tiempo transcurrido desde el paso por el periastro, P es

6A’ngulo en el plano de la 6rbita formado por las lineas foco-planeta y foco-pericentro.

7A/ngulo en el plano de la 6rbita formado por las lineas foco-nodo ascendente y foco-pericentro.

8Angulo formado entre el pericentro, el centro de la elipse y la proyecciéon de la posiciéon del
planeta en un circulo auxiliar de radio igual al semieje mayor de la eclipse.
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el periodo orbital y e la excentricidad. En las Figuras y se representan estos

parametros.

(0,b)

auxiliary circle elliptical orbit

Figura 1.6: Representacion de una orbita eliptica. Se indica la anomalia excéntrica
(E) y verdadera (v). Figura extraida de Perryman| (2011).

orbiting
body

/Q/ pericentre

reference plane

J = descending

node \

ellipse focus = U= >
centre of mass reference
direction

,f”longitude of
/" ascending node \

2 = ascending node

orbit plane “,

to observer
apocentre

Figura 1.7: Representacion de los elementos orbitales de una érbita eliptica. Figura
extraida de Perryman| (2011)).
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Un parametro importante para las observaciones, que no esta correlacionado con el

resto de parametros, es el tiempo central de transito 7.
To(E) = Topey + E.P (1.4)

donde Tj,.s es el tiempo central de referencia, E la época y P el periodo orbital.

La distribucién de intensidad en la superficie de una estrella no es homogénea. La
intensidad es mayor en el centro y menor en los bordes. Este efecto es denomina-
do oscuridad de limbo y es ocasionado por la variacién de la profundidad (medida
respecto de la superficie de la estrella) desde donde los fotones son emitidos. Para
que los fotones puedan escapar de la fotésfera de la estrella, éstos deben provenir de
una profundidad épticaﬂ constante ({). En la Figura se muestra que para que la
profundidad optica sea la misma en toda la superficie de la estrella, los fotones de
la flecha superior deben provenir de las capas mas externas y mas frias de la estrella
(linea roja). Mientras que en el centro de la estrella (flecha central), los fotones deben

provenir de regiones més calientes y més profundas de la estrella (linea azul).

La variacién en la intensidad de la luz emitida en la superficie de la estrella se puede
ajustar usando diversos métodos o "leyes” que pueden ser de tipo lineal, cuadratico, lo-
garitmico, exponencial, etc. Tanto JKTEBOP como TAP incluyen una ley cuadratica

de oscuridad de limbo (Kopal/[1950) de la forma:

I

L

7 = 1o — ) =l = p)? (1.5)

donde 1 y 72 son los coeficientes lineal y cuadratico de oscuridad de limbo, respec-

tivamente; que cumplen: y1 +v, < 1y p=+1—17r2. Siendo 0 <r < 1.

9Valor adimensional que indica el espesor del gas de absorcién del cual puede escapar una fraccién
de fotones. Para el caso de estrellas la profundidad éptica se aproxima a la unidad, en cuyo caso una
cantidad de 1/e fotones pueden escapar de la fotdsfera definiendo asi el borde visible de la estrella.
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Figura 1.8: Geometria de la oscuridad de limbo. La fecha superior indica la posicion
en la cual los fotones provienen de una capa mas superficial y fria (linea roja), la
fecha central la posicion en la cual los fotones provienen de una capa mas profunda y
caliente (linea azul) y la fecha inferior indica una posicién intermedia. Figura extraida
de Osborn| (2017)).

Esta ley cuadratica es implementada de forma distinta por ambos cédigos. En el caso
de TAP, el efecto de la oscuridad de limbo es incorporado al modelo geométrico con
superficies homogéneamente iluminadas de la ecuacién [1.1] obteniendo asi el flujo
corregido por efecto de la oscuridad de limbo (F(p, z)) descrito por:

F(p,z) = { /0 1 dr2r[(r)} R /0 Cari(r) 1E e<p/£;z/ il (1.6)

La solucién analitica de la ecuacién puede incorporar distintas leyes para la os-
curidad de limbo, dando origen a soluciones analiticas compuestas por funciones hi-
pergeométricaﬂ que dificultan su resolucién. Sin embargo, para el caso de una ley
cuadratica de oscuridad de limbo (ecuacion , las funciones hipergeométricas se
reducen a integrales elipticas las cuales son mas sencillas de resolver, permitiendo

obtener una solucién analitica de menor complejidad (ver Apéndice .

10En particular las funciones hipergeométricas de Appell de dos variables (Fy(a,by,ba, c;z,y)) ¥
la de Gauss (2F7(a, b, c;x)), para mayor detalle consultar Kazuhiko Aomoto| (2011)).
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De esta manera, el flujo para una ley cuadratica de oscuridad de limbo se expresa

COIMo:

Fp,2) = 1— (49)7 | (1 = ex)A° + es(M + g@(p —2) — e (1.7)

donde ¢y = 71 + 2799, ¢4 = —72 v O la funcion escaléon de Heaviside.

A es descrito en la ecuacién [1.2] mientras que A% y ¢ son funciones descritas en las

tablas de Mandel & Agol (2002) (ver Apéndice [A]).

En el caso de JKTEBOP, la incorporacién del efecto de oscuridad de limbo a la
ecuacién [L1lse realiza de forma distinta. JKTEBOP modela la curva de luz dividiendo
la superficie de la estrella en ”m” anillos concéntricos donde cada anillo posee un flujo

normalizado F'(i, 7., m) que es expresado de la forma:

n=m

F(i,re,m Z i,resin(6,)) — g(i, o sin(@,-1))] {1 — 1(1 = ) — 72(1 — pa)}

(1.8)

donde g(i,7,sin(6,)) es el fluyjo de un circulo de radio r,sin(f,) sin correccién de

oscuridad de limbo, siendo # el dngulo definido en la Figura . Ademés, p1,, = cos(f,)
v O, =0,—0, 1.

El ajuste de parametros también es realizado en forma distinta. JKTEBOP utiliza el
algoritmo de optimizacién Levenberg-Marquardt (Press et al.||1992) para encontrar
los mejores parametros de ajuste, y utiliza simulaciones Monte Carlo y permutacién

residual para el célculo de errores (Southworth et al.|2004alb; |Southworth|2010; Hoyer
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et al.|2012)). Por otro lado, TAP usa el algoritmo Metropolis-Hastings de cadena de
Markov Monte Carlo (ver Apéndice para encontrar los mejores pardmetros de
ajuste (minimizando el valor de x?) e implementa el algoritmo de tratamiento de
ruido basado en wavelets desarrollado por |Carter & Winn| (2009)) para el calculo de

incertidumbres mediante el ajuste de ruido Correlacionad(fj] y no correlacionado.

1.5. Fotometria CCD

1.5.1. Detectores CCD

Los detectores CCD (Charge Coupled Device) son los dispositivos mas usados en el
rango optico para estudiar diversos fenémenos astrofisicos. Estan constituidos de una
matriz bidimensional de elementos colectores de fotones llamados “pixeles”, hechos de
silicio. Los pixeles tienen la funcién de convertir los fotones incidentes en electrones
mediante el principio del efecto fotoeléctrico. Los electrones emitidos por cada pixel
son atrapados en un pozo de potencial que va acumulando electrones a medida que

transcurre el tiempo de exposicién (Howell|2006).

Al finalizar la exposicion, se inicia el proceso de lectura, para esto el sistema electroni-
co aplica un potencial ciclico para remover los electrones de cada pozo traspasando los
electrones linea a linea. Luego, los electrones son llevados a un amplificador donde son
contabilizados y se asigna un nimero de ADUs (Analog to Digital Units) relacionado
al nimero de fotones incidentes en dicho pixel. El factor de conversién entre electrones
y ADUs dependera de las caracteristicas del sistema de lectura y se denomina GAIN
(ganancia). De esta manera, el ordenamiento matricial de las cuentas de cada pixel

permite formar una imagen bidimensional.

1E] ruido correlacionado o ruido rojo son aquellos puntos adyacentes a la curva de luz que estdn
correlacionados y que no fueron eliminados durante el proceso de reduccion o fotometria diferencial.
Es causado por variabilidad instrumental, atmosférica o estelar y puede ser removido ajustando
funciones de forma senoidal a la serie de datos.
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Cada pixel en forma individual posee una eficiencia cuéntica? distinta, pero en con-
junto, presentan un comportamiento bastante lineal entre la exposicién y la cantidad
de fotones detectados. Por otro lado, cada pixel posee una constante aditiva denomi-
nada bias que es introducida por la electrénica y que puede variar de pixel a pixel.
Ademas, el error de medicién de cada pixel estda dado por el nimero de fotones de-

tectados y el ruido de lectura producido por emisién termoidnica de electrones.

1.5.2. Calibracién de imagenes CCD

Existen diversos efectos sistematicos que distorsionan las imagenes y con ello las
magnitudes fisicas que se desea medir. Algunos de estos efectos son sencillos de corregir
mientras que otros no. Entre los principales efectos sistematicos a corregir tenemos el
nivel de offset o bias, la corriente de oscuridad (dark) y la correccién de sensibilidad

(flat). Las caracteristicas de cada uno de estos efectos y la manera de corregirlos son:

1.5.2.1. Bsias, Overscan y Trimsec

Cada pixel es sometido a un potencial con el objetivo de mantener los electrones
confinados en el pozo de potencial durante la exposicién. Esto genera un offset que es
necesario remover. Para esto se utiliza una region denominada overscan o regién de
sobre-escaneo que esta conformada por una pequena cantidad de filas y columnas que
no son expuestos a la luz. El valor de los pixeles de esta region es promediado para
obtener un tnico valor constante que luego es sustraido a toda la matriz para corregir
este efecto. El problema que presenta la correccién por overscan es que el valor del
offset varia de pixel a pixel (Howell |2006). Por esto, ademdas de la correccién por

overscan es necesario adquirir una serie de imagenes llamadas bias. Estas imagenes

1215 eficiencia cudntica de cada pixel es la fraccién de fotones incidentes que producen fotoelec-
trones.
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son obtenidas con tiempo de exposicién cero y obturador cerrado; luego estas imagenes
son promediadas para obtener una tnica imagen que finalmente es sustraida a todas
las imagenes obtenidas durante la noche de observacién (Massey|/1997; Santos [2009)).
De esta manera, la variacion del offset es corregida pixel a pixel. Finalmente, la region
overscan es retirada de la imagen quedando solo la region “iluminada” o 1til, la cual

es denominada como regién trimsec.

1.5.2.2. Corriente de oscuridad (Dark)

Durante las observaciones astronomicas es normal que cada pixel se encuentre a una
temperatura distinta del cero absoluto. Esta caracteristica ocasiona que se emitan
electrones adicionales que produciran cuentas extra en el valor de cada pixel. Para
remover estas cuentas extra es necesario adquirir un conjunto de imagenes con ob-
turador cerrado y con el mismo tiempo de exposicién de las imagenes objeto. Estas
imédgenes son denominadas como darks, y al igual que las imagenes bias deben ser
promediadas, solo que en este caso la imagen promediada solo debe ser sustraida a
las imédgenes objeto. En los observatorios donde los CCDs son enfriados con nitrégeno
liquido el valor de las cuentas de corriente de oscuridad o dark es bajo por lo cual
no es necesaria la adquisicién de estas imagenes. Segun Santos| (2009), al realizar la
correccién por dark, la correccién por bias se hace innecesaria ya que esta iltima se

encuentra incluida en la primera.

1.5.2.3. Imagen de campo uniformemente iluminado (Flat field)

Como se menciond anteriormente, cada pixel no presenta la misma sensibilidad o
eficiencia para convertir fotones en electrones. Para corregir este efecto se utilizan
imédgenes de calibracién conocidas como flats. Estas imagenes son adquiridas ilumi-

nando uniformemente el CCD, procurando un nivel de cuentas igual a la tercera parte
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del nivel de saturacion del CCD. Para iluminar uniformemente el CCD se suele apun-
tar el telescopio a un panel iluminado por luz halégena o también tomando iméagenes
de cielo durante el atardecer o amanecer. Los flats adquiridos con el primer méto-
do son conocidos como flats de ctipula, mientras que los adquiridos con el segundo
método son conocidos como flats de cielo. Debido a que la sensibilidad de cada pixel
también depende de la longitud de onda de los fotones incidentes, en ambos casos,
los flats deben ser adquiridos usando el mismo filtro fotométrico de las imagenes ob-
jeto. La suciedad presente en el sensor o los filtros ocasiona la aparicién de patrones

geométricos con forma de donuts o franjas (Santos|2009).

Dado que el tiempo de exposicién de los flats no necesariamente sera el mismo que el
de las imagenes objeto, es necesario adquirir nuevas imagenes dark con igual tiempo
de exposicion que los flats. De esta manera, las imagenes flats deben ser corregidas
usando sus correspondientes iméagenes dark, luego promediadas y la imagen promedio
normalizada respecto de su valor medio de cuentas. Esta ultima imagen es conocida
como masterflat, y es la imagen que se utilizara para hacer la correccién por sensibi-
lidad, dividiendo cada una de las imagenes objeto entre el masterflat (Massey||1997;

Howell [2006)).

En la Figura se muestra el diagrama de flujo del proceso de reduccién de datos.
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Figura 1.9: Diagrama de flujo del proceso de reduccion de datos.
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1.5.3. Fotometria absoluta

La medida de la luminosidad (intrinseca o reflejada) de los objetos astronémicos fue
estudiada por primera vez en la Antigua Grecia. Hiparco de Nicea (190 a.C.-120 a.C.)
establecio la primera escala de magnitudes, la cual constaba de seis escalas de mag-
nitud. Hiparco asigno la magnitud uno a las estrellas mas brillantes visibles a simple
vista y seis a las estrellas méas débiles (Karttunen et al.|2003). Ademads de establecer
la primera escala de magnitudes, Hiparco elabor6 el primer catalogo de estrellas, el
cual contenia al menos 850 estrellas (Rooney|[2017). El sistema de magnitudes de
Hiparco se mantuvo vigente hasta el siglo XIX, cuando el astrénomo inglés Norman
Pogson noté que una estrella de magnitud uno producia aproximadamente 100 veces
el flujo luminoso de una estrella de sexta magnitud. Esto permitié a Pogson redefinir
la escala de magnitudes haciendo que una diferencia de cinco magnitudes correspon-
da exactamente a un factor de flujo de 100 (Henden & Kaitchuck |1990). Esta nueva
escala es conocida como escala de Pogson y establece que las magnitudes (m; y mo)

y flujos (F'1 y Fy) de dos estrellas estan relacionados segin la ecuacion:

F;
F; _ (102/5)m2—m1 (19)

de donde se obtiene:

F
my —my = —2.510g<é) (1.10)

Considerando una de las estrellas con magnitud cero, podemos establecer la magnitud

individual para una estrella de magnitud m:

F
m = —2.510g(F0) (1.11)

donde F es el flujo de la estrella y Fy el flujo de referencia (punto cero) del sistema

fotométrico utilizado.
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1.5.4. Sistema fotométrico Johnson-Cousins (UBVRI)

Los sistemas fotométricos fueron establecidos con el objetivo de uniformizar las me-
didas fotométricas y establecer un sistema patrén de medidas. El sistema fotométri-
co Johnson-Cousins estéd basado en el sistema Johnson-Morgan (Johnson & Morgan
1953)) el cual fue extendido al rojo (filtro R) e infrarrojo (filtro I) por Cousins (Cousins
1973). Los valores de ancho de banda (A)) y transmitancia maxima (\,q,) de este

sistema se muestran en la Tabla mientras que las curvas de transmisién en la

Figura [1.10]

Tabla 1.2: Valores de ancho de banda (A)\) y transmitancia maxima (\,q,) del sistema
Johnson-Cousins.
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Figura 1.10: Curvas de transmitancia del sistema UBVRI'.

13Figura extraida de http://www.company7.com/library/sbig/sbwhtmls/filters.htm
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1.5.5. Calculo de magnitudes instrumentales

En la practica, el flujo de una estrella no es medido en las unidades convencionales de

> - Las unidades con que un detector CCD mide el flujo de una estrella, bajo un
s.m
determinado radio de abertura (ver Figura[l.11]), son expresadas en cuentas/segundo
o ADUs/segundo. El flujo instrumental obtenido por el detector es proporcional al

flujo estelar observado (Henden & Kaitchuck/[1990), de esta manera:

F\ = Kd, (1.12)

donde d) es la medida instrumental y A una constante de proporcionalidad.

El flujo instrumental vendra dado por la suma de las cuentas de todos los pixeles
dentro de un radio de abertura (r). Ademds, a cada uno de estos pixeles se les debe
restar la contribucién de cuentas de fondo de cielo. Finalmente, la diferencia obtenida

debera ser dividida entre el tiempo de exposicién, de la forma:

N — A.nsky

Enst — (113)

texp

donde N es el numero de cuentas de estrella para un radio (r), A es el drea generada
por el radio r, ngy, es la estimacion de fondo de cielo y t.,), €l tiempo de exposicién

de la imagen.

Para determinar el valor del fondo de cielo (ng,) se utiliza una regién en forma de
anillo de algunos pixeles de ancho, concéntrica a la estrella (ver Figura . El
calculo del valor del fondo de cielo dependera del nivel de contaminacién del area
circundante a la estrella de andlisis. Si se trata de una regién “limpia” sin presencia
de otras estrellas, un buen estimador es la media. Mientras que si se trata de una

region densa con algunas estrellas circundantes, el mejor estimador serd la moda, que
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puede calcularse a partir del valor de la media y mediana (Howell |2006), de la forma:

Moda = 3.Mediana — 2.Media (1.14)

Counts

Region to measure
sky flux

Figura 1.11: Diagrama de superficie de una estrella'4. El flujo de la estrella es medido
bajo cierto valor de radio de abertura (r) y el anillo concéntrico a la estrella es usada
para el calculo de la contribucién del fondo de cielo.

De esta manera, la magnitud instrumental queda expresada como:

Minst = —2.5log(Fipst) + C (1.15)

donde C' es una constante arbitraria que debe ser la misma para todas las mediciones

de magnitud instrumental que se desee realizar.

El error de la magnitud instrumental se puede conocer a partir del error del flujo

instrumental. Segin [Howell (2006), el error del flujo instrumental viene dado por:

Errp - VN .G 4 1piz.(Ne.G + Ny.tewp + N2

wnst

(1.16)

tewp

Fjgura extraida y adaptada de http://infohost.nmt.edu/~bryan/research/indstudy/
photl/photlab.html

25


http://infohost.nmt.edu/~bryan/research/indstudy/phot1/photlab.html
http://infohost.nmt.edu/~bryan/research/indstudy/phot1/photlab.html

donde N* es el numero de cuentas de la estrella detectadas en un area circular de
radio r, G es la ganancia (expresada en electrones/ADU ), n,;, es el nimero de pixeles
contenidos en el area circular de radio r, N, es el nimero de cuentas debido al fondo
de cielo por cada pixel (cuentas/pixel), Ny es la corriente de oscuridad (expresada
en electrones/(pizel.hora), te,, es el tiempo de exposicién (en horas) y N, el ruido

de lectura del CCD (expresado en electrones/pizel).
Por lo tanto, se puede obtener el error en magnitudes usando la ecuacién [1.16}

2.5 ET?"F.
inst 117
ln(l()) F;'nst ( )

ETTMaginst =

Por otro lado, si se requiere conocer la relacién senal ruido (SN R) de la estrella que

se esta midiendo, podemos obtener dicho valor usando la expresion:

Fist N*.G
Errp,.  /N*.G + npiz.(Ne.G + Nyt eyy + NP)

SNR = (1.18)

Finalmente, de las ecuaciones y se obtiene el error en magnitudes en funcion

de la relacion senal ruido:

2.5 1
= 1.1
In(10) SNR (1.19)

ErrMaginst =

1.5.6. Magnitud de cielo

Un parametro importante que hay que tomar en cuenta durante las observaciones
es la magnitud de cielo (mgy,). Cambios bruscos en su valor pueden brindar infor-
macion acerca de pasos repentinos de nubes en el campo visual del detector. Los

cambios graduales en cambio, pueden ofrecer informacion sobre la distribucién de la
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contaminacién luminica del lugar de observacién.

La magnitud de cielo normalmente es expresada en mag/arcsec?. Segin Hu et al.
(2014)), la magnitud de cielo puede ser calculada a partir de la magnitud instrumental

de cielo mgpy, ., usando la expresion:
Mgy = mSkyinst —ZP (120)
donde ZP es el punto cero del sistema fotométrico, el cual puede ser calculado a

partir de las ecuaciones de transformacién.

Ademas, la magnitud instrumental de cielo puede ser calculada como:

Msky = C(Sky - 2'5l09(5kycount/scal€2) (121)

donde Clgy, es una constante arbitraria, SEycoun: representa las cuentas de cielo y

scale representa el nimero de segundos de arco cubiertos en cada pixel.

1.6. Efectos atmosféricos

Las observaciones astronémicas realizadas desde tierra se ven afectadas principalmen-
te por la presencia de la atmosfera terrestre. La turbulencia atmosférica distorsiona
las imagenes estelares obtenidas afectando su posicién, tamanio e intensidad. El nivel
de turbulencia atmosférica puede ser cuantificado mediante un parametro llamado
seeing, el cual debe ser monitoreado con la finalidad de que las medidas fotométricas
obtenidas en cada noche de observacién sean tomadas bajo niveles bajos de turbu-

lencia atmosférica.
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1.6.1. Seeing

La funcién de dispersiéon puntual (Point Spread Function, PSF) es una funcién que
describe la distribucion de luz en el CCD de un telescopio. Cuando un telescopio
apunta a una fuente puntual (como una estrella), en ausencia de atmdsfera, no produce
imdgenes puntuales sino un disco luminoso (disco de Airy) rodeado por un nimero
infinito de anillos oscuros y claros (ver Figura, cuya intensidad decrece conforme
aumenta la distancia medida a partir del centro del disco (Lombardi| 2008). Este
fenémeno se debe al efecto de difraccion de la luz generada por la abertura de entrada
del telescopio y es empleado para poder determinar la capacidad de resolucién de un
telescopio, que consiste en conocer la menor distancia a la cual dos estrellas deberan
encontrarse para poder distinguirlas como componentes separadas. Segun el criterio de
Rayleigh, esta condicién minima se produce cuando el maximo central de difraccion
de una estrella coincide con el minimo primario de difraccién de otra estrella (ver

Figura|1.13)). En tal caso, la resolucién tedrica del telescopio estard dado por:

A
=1.22— 1.22
a=12% (122

donde « es el limite de difraccién, A es la longitud de onda y D es el didmetro del

objetivo.

Durante las observaciones astrondémicas esta resolucion tedrica nunca es alcanzada
por el telescopio debido a que la turbulencia atmosférica distorsiona el patrén de
difraccién y modifica la distribucion de luz obtenida en el CCD. En consecuencia, la

PSF se hace mas grande y adquiere aproximadamente un perfil gaussiano.
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Figura 1.12: Patrén de difraccién de una fuente puntual®®.

Figura 1.13: Fendémeno de difraccion'®. (Izquierda) patrén de difraccién producido
por dos fuentes puntuales; (derecha) criterio de Rayleigh.

El ancho total a media altura (Full Width at Half Mazimum, FWHM) de dicho perfil
gaussiano es utilizado cominmente como indicador del nivel de distorsién que sufre
la imagen de una estrella. Ademas, se debe considerar que el grosor de la capa at-

mosférica dependera de la direccion en la que se observe. Una expresién matematica

5Figura extraida de: https://www.astronomia-euganea.it/drupal/content/
telescopio-e-ingrandimento

1°Figuras  extraidas de: http://www.vikdhillon.staff.shef.ac.uk/teaching/phy217/
telescopes/phy217_tel_principles.html
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que relaciona el FWHM medido en el Cenitlﬂ con el FWHM medido en cualquier otra

direccién del cielo se muestra en la ecuaciénl.23] (ver deduccién matemdtica en el

Apéndice .
FWHM,) = FW HM{eeniry sec(z)*/® (1.23)

donde z es el angulo cenita]ﬂ.

De esta manera, las medidas de FWHM obtenidas a lo largo de una noche de obser-

vacién a distintos dngulos cenitales se pueden corregir usando.
FWHM(cor'regido) = FWHM(observado) SGC(Z)73/5 (124>

Considerando una atmésfera plano paralela (capas planas), y un objeto bajo un dngulo

cenital z (ver Figura|1.14)), tenemos que:
ds = sec(z)dh (1.25)

Como la luz de la estrella se atenia al cruzar la atmosfera, el flujo recibido en la

superficie terrestre puede ser obtenido de la ecuacién de transferencia radiativa:
dF)\ = —FAKAp(h)dS (126)

donde K, es la opacidad de la atmoésfera, p(h) es la densidad de la atmésfera a una

altura h y ds es un diferencial de distancia entre la estrella y el observador.

De (L.25) v (L.24):
dF
TA = Ky.p(h) sec(z).dh (1.27)
A

1"Punto del hemisferio celeste situado sobre la vertical del observador.
18 Angulo formado por la vertical del lugar donde se encuentra el observador y la direccién del
objeto de referencia.
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Cenit

Figura 1.14: Representacién de una estrella en un modelo de atmdésfera plano-paralela.

Cuya solucién es:

H
P = F)\Oe—K,\.sec(z) Jo" p(h)dh (1.28)
Donde H es la altura total de la atmodsfera medida desde la ubicaciéon del observador.

Si se define g como la masa de aire por unidad de drea vertical y u como la masa de

aire por unidad de area en la direccion de la estrella:

po = [y p(h)dh (1.29)

Luego:

p = pig sec(z) (1.30)

De esta manera, la masa de aire (X) definida sin dimensiones se expresa como:

_£:S€CZ .
X =B = sees) (1.31)
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Reemplezando (|1.31]) en (1.28) tenemos:

Fy = Fyye Babo-X (1.32)

Esto muestra que a medida que la masa de aire aumenta el flujo cae exponencialmente.

Por otro lado, si reemplazamos (|1.31)) en ([{1.24)) tenemos que:

FWHM(observado)
X3/5

FWHM(corregido) = (133)

La expresion X = sec(z) es vélida para un modelo de atmoésfera plano-paralela. Sin
embargo, si tomamos en cuenta la curvatura de ésta, la masa de aire se puede expresar

usando la féormula descrita por Ball (1975):

X = /y?+2.scale+1—y (1.34)

siendo:

y = scale. cos(z)

donde scale es el pardmetro de escala atmosférica que se establece en 750 (Allen

1973).

El cos(z) se puede calcular a partir de la latitud del observador (¢), la declinacién

del objeto (0) y el angulo horario del objeto (H) mediante la siguiente expresién:

cos(z) = sin(¢) sin(9) + cos(¢) cos(d) cos(H) (1.35)
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Alternativamente, se puede usar la aproximacién polinémica de [Hardie & Ballard

(1962):

X = sec(z) — 0.0018167.(sec(z) — 1) — 0.002875(sec(z) — 1)* — 0.0008083(sec(z) — 1)*
(1.36)

donde z es el dngulo cenital aparente (no verdadero).

Ademsds, se debe tomar en cuenta que en algunos casos las imagenes astrondémicas
)
pueden tener un tiempo de exposicion prolongado. En tal caso, es necesario calcular
la masa de aire efectiva (X, ue se puede obtener mediante la siguiente expresion
eff)s

(Stetson|/1989):
[Xinicio + 4-Xmedio + Xfinal]
6

Xopp = (1.37)

1.6.2. Extincion atmosférica

La extincion o debilitamiento de la luz de las estrellas es un fenémeno producido por
la interaccién entre la atmosfera terrestre y la luz de las estrellas, dando origen asi
a procesos de absorcion y dispersion, siendo esta iltima la que mas contribuye a la
extincion atmosférica. En el caso de la absorcién, ésta es producida por moléculas
Oy, Ny, ozono y vapor de agua presentes en la atmdsfera, mientras que en el caso
de la dispersion existen dos tipos, la dispersién Rayleigh, producida principalmente
por moléculas de aire con tamanos muy inferiores a la longitud de onda incidente
y la dispersion por aerosoles, producida por particulas cuyo tamano es mayor a la
longitud de onda incidente tales como particulas suspendidas, gotas de agua, agentes

contaminantes, etc (ver Figura[1.15]).
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Figura 1.15: (a) Espectro de dispersién Rayleigh para tres altitudes de observacion.
Las curvas de respuesta espectral tipicas se muestran para los filtros B, V, Rc e I¢;
(b) espectro de dispersién de aerosol para cuatro altitudes de observacién. Figuras
extraidas de Gary| (2007).

La extincién que sufre la luz de una estrella puede corregirse usando la ley de Bouguer

(Henden & Kaitchuck|/1990):

Minstg = Minst — K/X (138)

donde M, €s la magnitud instrumental de la estrella fuera de la atmoésfera, m,s la
magnitud instrumental medida en la superficie terrestre, K el coeficiente de extincién

de primer orden y X la masa de aire.

Una correccién mas precisa es la correccién de segundo orden, la cual incluye la

dependencia con el indice de color de la estrella:

Minsty = Minst — KIX - KU(B - V)X (139>

Donde K" es el coeficiente de extincién de segundo orden y (B — V) el indice de color

de la estrella.
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1.6.3. Fotometria diferencial

La fotometria diferencial es una técnica frecuentemente empleada en el estudio de
planetas extrasolares en transito, principalmente porque permite eliminar el efecto
de la extincion atmosférica. Asi, si se tiene dos estrellas en un mismo campo se pue-
de considerar que ambas poseen aproximadamente la misma distancia cenital, y en
consecuencia la misma masa de aire. De esta manera, si restamos sus magnitudes ins-
trumentales usando la ecuacién [I.38], la diferencia de sus magnitudes instrumentales

serd igual a la diferencia de sus magnitudes instrumentales fuera de la atmésfera.

Mostart — Mostar2 = Minststarl — Minststar2 (14())

En el caso de los transitos de exoplanetas, la fotometria diferencial se realiza utilizan-
do multiples estrellas de comparacién para asi disminuir las fluctuaciones erraticas
producidas al utilizar solo una estrella de comparacion. De esta forma, la fotometria

diferencial para el caso de exoplanetas en transito sera:

1 & 1 &
Mostar — N Z mOCi = Minstsiar — N Z miRStCi (].41)
=1 =1

donde mggy,, es la magnitud instrumental fuera de la atmosfera de la estrella que
alberga el planeta, mo., es la magnitud de la i-ésima estrella de comparacion fuera
de la atmosfera, mipst,,,. €s la magnitud instrumental de la estrella que alberga el
planeta medida en la superficie terrestre, Minstc, €S la magnitud instrumental de la

1-ésima estrella de comparacién y N es el nimero de estrellas de comparacién.
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La ecuacion [1.41] es valida siempre y cuando no existan diferencias significativas en
los indices de color de la estrella que alberga el planeta y las estrellas de comparacién.
De existir diferencias significativas, éstas se veran reflejadas en una distorsion de la

curva de luz del trénsito (ver Figura[1.16)).
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Figura 1.16: Correccién por extincién de segundo orden del transito de COROT-2 b
(respecto de una estrella de comparacién con diferente indice de color). (a) Curva de
luz sin correccién; (b) curva de luz corregida.
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Para corregir esta distorsion es necesario realizar la correccién por extincion de se-
gundo orden. La correccién se realiza ajustando las medidas fuera del transito a una

funcién lineal dependiente de la masa de aire de la forma:

sm=b(1-X)+d (1.42)

donde by d son constantes obtenidas del ajuste, X la masa de aire y m es la magnitud

de correccién que hay que restar a cada medida.
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Capitulo 2

Observaciones y reduccion de datos

2.1. Ubicacion

El OAUNTI (Lat. 12°02°12” Sur, Long. 75°19’07” Oeste, 3300msnm) se encuentra ubi-

cado en las instalaciones del Instituto Geofisico del Pert (IGP) con sede en la provincia

de Chupaca, regién Junin (ver Figuras y .

Figura 2.1: Mapa de ubicacién y perfil de elevacién del OAUNIY.

9Figura generada usando el software Google Earth, disponible en: https://earth.google.es.

38


https://earth.google.es

Control room Telescope

Figura 2.2: Vista en 360° del observatorio. Se indica la ubicacién del telescopio y
el cuarto de control del mismo. Imagen obtenida por José Ricra, Antonio Pereyra y
Maria Zevallos.

2.2. Equipos

Para llevar a cabo las observaciones de los transitos exoplanetarios se utilizé un teles-
copio de 0.5m de abertura de tipo Ritchey-Chrétien f/8.2 con una montura Paramount
ME II de tipo ecuatorial alemana (ver Figura . Ademads, se utilizé una camara
SBIG STXL-6303E (CCD KAF-6303E) y un filtro correspondiente a la banda R, del
sistema fotométrico Johnson-Cousins. La escala de placa equivalente obtenida fue de
0.45” /px, el campo visual del CCD en modo full frame fue de de 23 arcmin x 15

arcmin, mientras que en square frame fue de 15 arcmin x 15 arcmin.

Se eligi6 hacer las observaciones en la banda R, debido principalmente a que la region
de méxima eficiencia cudntica del detector se encuentra contenida en esta banda (ver
Figura|2.4), y a que las distorsiones generadas por extincién y turbulencia atmosférica

son menores en comparacién a las bandas UBV.

Por otro lado, pruebas de calibracién del detector hechas por [Pereyra et al.| (2017)

mostraron un comportamiento lineal del detector en el intervalo del 3% al 90 % del
rango dindmico (ver Figura . Ademas, se obtuvo valores de ganancia y ruido de

lectura de 1.654 e~ /ADU y 12.2 e~ respectivamente; los cuales fueron considerados
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en este estudio. Finalmente, se usé el software Dimension 4@ para sincronizar los

tiempos de inicio de exposicién en el cabezal de cada imagen.

Figura 2.3: Telescopio RCOS20.

29Dimension 4 es un software disefiado para sincronizar el reloj de una pc mediante protocolo
SNTP con servidores de tiempo de internet de referencia, creado por Thinking Man Software y
disponible en: http://www.thinkman.com/dimension4.
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Figura 2.5: Test de linealidad para el detector CCD KAF-6303E. Figura extraida de
Pereyra et al. (2017).

21Figura extraida de http://diffractionlimited.com/choose-ccd-camera/

41


http://diffractionlimited.com/choose-ccd-camera/

2.3. Datos observacionales

Las observaciones se planificaron segin las fechas y horas de ocurriencia de los transi-
tos de una lista de exoplanetas previamente seleccionados. Esta lista de exoplanetas
se elabord considerando factores como el tiempo de duracién del transito, profundi-
dad de transito, magnitud de la estrella hospedera y altura sobre el horizonte de la
estrella al inicio y fin del transito. Toda la informacién fue obtenida de la base de
datos ET[F_Z] (Ezoplanet Transit Database, por sus siglas en inglés) y de la base de
datos del Archivo de Planetas Extrasolares de la NASAPY]

Las observaciones de estos exoplanetas se iniciaron en junio de 2016 y culminaron
en junio de 2018. Se lograron obtener un total de 31 transitos pertenecientes a 16
exoplanetas sumando un total de 77 horas de observacién. El andlisis posterior de
los datos permitié establecer que del total, solo 18 transitos presentaban condiciones
adecuadas para ser modelados. El resto de transitos fueron descartados por presentar
diversos problemas tales como: alta dispersion debido a medidas hechas por debajo de
los 20° de altura respecto al horizonte, alta dispersion debido a estrellas hospederas
con valores altos de magnitud o transitos incompletos. En este estudio se presentan
cuatro transitos correspondientes a los exoplanetas WASP-80 b, COROT-2 b (dos
transitos) y WASP-46 b. En los tres casos, el tiempo de exposicién usado en cada
toma individual fue de 20 segundos. Asimismo, en cada noche de observacion se
tomaron 30 imagenes de calibracién dark y 30 imagenes de calibracién flat. En la
Tabla se muestra informacién acerca de los objetos observados, se indican las
fechas de observacién, nimero de observaciones, tiempo de monitoreo y modo de

toma empleado en cada campo estelar.

22ETD es una base de datos de exoplanetas mantenida por la Seccién de Estrellas Variables de la
Sociedad Astronémica Checa, disponible en http://var2.astro.cz/ETD/archive.php.

23La base de datos del Archivo de Planetas Extrasolares de la NASA es operado por el California
Institute of Technology, bajo contrato con la National Aeronautics and Space Administration dentro
del Programa de Exploraciéon de Exoplanetas.
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Tabla 2.1: Informacién sobre los datos adquiridos.

Intervalo
Nro.
ObjBtO Fecha de monitoreo Modo
Obs.
(Horas)
WASP-80 b 12/07/2016 361 2.5 Square frame
COROT-2b 05/08/2016 478 3.3 Full frame
COROT-2b 25/07/2017 434 3.4 Full frame
WASP-46 b 24/07/2017 391 2.9 Full frame

2.4. Reduccion de datos

Para la etapa de procesamiento de datos se utilizé inicialmente un CPU Core i5 (proce-
sador de 3.2 GHz y 16GB de memoria) asignado a la Unidad de Astronomia del IGP.
Luego, se tuvo acceso al HPC-LINUX-CLUSTER del Laboratorio de Dinamica de
Fluidos Geofisicos Computacional del IGP, donde se realizaron las primeras pruebas
de modelamiento. Finalmente, se trabajé con un CPU AMD A6-6400K (procesador
de 3.9 GHz y 4GB de memoria) de propiedad del autor, con el cual se procesaron

todos los datos de este trabajo.

Todo el procesamiento de datos se realizé usando el software IRAPFE]. El proceso de
reduccién de datos consistio en realizar las correcciones por overscan, trimsec, darks
y flats empleando las tareas CCDPROC, DARKCOMBINE, y FLATCOMBINE del
paquete CCDRED. Todo el proceso fue automatizado empleando un scm’pf_-‘;], que
fue escrito para procesar no solo las imagenes obtenidas con la camara SBIG STXL-
6303E, sino también las imdgenes obtenidas con la camara SBIG ST7-E, equipo que

también se encuentra disponible en el OAUNTI.

24IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) es un software para uso astronémico desarrollado
por la National Optical Astronomy Observatories (NOAQO), disponible en: http://iraf.noao.edu.

258erie de comandos escritos en lenguaje CL (command language), que permiten ejecutar multiples
tareas y procesar gran cantidad de datos e iméagenes.
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Las secciones de overscan y trimsec fueron definidas tomando los valores indicados
por Pereyra et al.[ (2017)). Solo en el caso de las imagenes correspondientes a WASP-80
b, no se hizo correccién por overscan porque el modo de adquisicién de datos (square
frame) recorta la regién de overscan del sensor (ver Figura haciendo imposible

realizar esta correccion.

En principio, el no uso de la correccién por overscan para el caso de WASP-80 b
parece no haber afectado los resultados en gran medida; ya que, como se verd en el
Capitulo 4, los parametros obtenidos y sus respectivas incertidumbres son similares
a los obtenidos por otros autores usando un equipo similar. Sin embargo, a pesar de
que esto no afecté en gran medida los parametros finales, lo més recomendable es

realizar ésta correccion para optimizar los resultados.

El siguiente paso en la reduccién de imagenes fue el proceso de alineamiento de
las mismas. Se realizé un primer alineamiento usando el software Maxim DL 5@,
béasicamente porque es un software que permite un alineamiento rapido de imagenes.
A pesar de que se logroé alinear correctamente las imagenes, se observo que el software
modificaba ligeramente el valor de las cuentas de los pixeles. Por esto, se decidié
cambiar de software y usar IRAF, para esto se uso el script ALIGNEL el cual toma
dos estrellas de referencia del campo estelar para realizar el alineamiento. Luego se
refiné el proceso usando la tarea IMALIGN, empleando para ello de 20 a 30 estrellas
del campo. Con este tultimo software no se observaron cambios en los valores de las

cuentas de los pixeles.

26Maxim DL 5 es un software para uso astronémico disefiado por Cyanogen Imaging, disponible
en: http://diffractionlimited.com/product/maxim-dl.

27Align es un script diseniado para el alineamiento de imdgenes astronémicas en IRAF. Escrito
por el Dr. Antonio Pereyra (antonio.pereyra.q@gmail.com).
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frame (inferior). Notar que la imagen tomada en modo square frame no presenta
region de overscan.
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Capitulo 3

Analisis de datos

3.1. Calculo de parametros atmosféricos

El analisis de como los pardmetros atmosféricos afectan las medidas fotométricas es
fundamental cuando se desea hacer fotometria de alta precision, como es el caso de

los transitos de exoplanetas.

Es por esto que en cada transito y para cada medida individual se calcularon parame-
tros como el seeing sin correcciéon por masa de aire, el seeing corregido por masa de
aire, la magnitud instrumental fuera de la atmédsfera de la primera estrella de com-
paracion (minst, ), la magnitud instrumental de cielo (mpy,, ) v la masa de aire (X).
Ademds, se expresaron las unidades de tiempo universal coordinado (UTC) del cabe-
zal de cada imagen en unidades de dia juliano heliocéntrico (HJD). Una descripcion
del concepto de las unidades HJD y de otros sistemas de tiempo astronémico se

muestra en el Apéndice [D]

El valor del seeing sin correcciéon por masa de aire fue calculado usando la tarea
PSFMEASURE. Esta tarea ajusta una funcién gaussiana al perfil estelar de cada
estrella, obteniendo asi el valor del FWHM de dicha estrella. En cada imagen se
calcularon los valores de FWHM de tres estrellas, luego se promediaron dichos valores

para tener un unico valor representativo por imagen.
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Los valores de masa de aire fueron calculados con la tarea ASTHEDIT. Esta tarea

emplea las ecuaciones [1.34], [1.35] y [1.37] para calcular la masa de aire efectiva en cada

imagen. En el caso del dia juliano heliocéntrico, el célculo se realizé6 empleando la
tarea SETJD, la cual hace uso de las ecuaciones de sistemas de tiempo astronémico

mostradas en el Apéndice [D]

Los valores de seeing corregido por masa de aire fueron obtenidos empleando la ecua-
cién [1.33] mientras que la magnitud instrumental de cielo con la ecuacién [1.21] (se
estableci6 el valor de Cgy, en 25). En el caso de la magnitud instrumental fuera de la

atmosfera (minst, ), €l procedimiento para el célculo de dicho valor fue el siguiente:

» Primero, se calcul6 el coeficiente de extincién de primer orden (K%). Para esto,
se tomo la primera estrella de comparacion y se grafico su magnitud instrumen-
tal en funcién de su masa de aire (ver ejemplo en la Figura [3.1]). El ajuste de

los datos empleando la ecuaciéon permiti6 obtener el valor de K7,.

= Luego, se realizo el proceso inverso aplicando discretamente la ecuacion [1.38| en
cada imagen. Dado que el valor de K% ya era conocido, el valor de mj,s, se
podia calcular empleando los valores de la masa de aire y magnitud instrumental

respectivos.
En la Tabla se muestran los valores obtenidos en cada noche de observacion,

mientras que en las Figuras [3.2] [3.3] [3.4] y [3.5] se muestra su variacién en funcién del

dia juliano heliocéntrico.
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Tabla 3.1: Valores de seeing no corregido, corregido, magnitud instrumental fuera de
la atmdsfera (de la primera estrella de comparacién) y coeficiente de extincién de

- il K'g = 0.195 + 0.004 mag/airmass —
i # ]

[ ‘ I ‘ I | ‘ I | ‘ I I ‘ I ‘ I | ‘ I | ‘ I I ‘ [
1.0 1.1 1.2 1.3 1.4 1.5 1.6 1.7 1.8
Airmass

comparacion del campo de WASP-80 b.

primer orden obtenidos.

Seeing no corregido Seeing corregido Minst,
. Media STD Media  STD  Media STD K%
Objeto Fecha
(”) () () (”) (mag) (mag) (mag/airmass)

WASP-80 b 12/07/2016  2.16 0.24 1.87 0.19 13.39 0.01 0.19540.004
COROT-2b 05/08/2016  2.14 0.22 1.75 0.19 15.55 0.03 0.38440.004
COROT-2b 25/07/2017  2.51 0.29 2.10 0.38 15.53 0.03 0.12440.004
WASP-46 b 24/07/2017  3.00 0.21 2.30 0.24 16.63 0.04 0.10£0.01
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Figura 3.2: Pardmetros atmosféricos para WASP-80 b. (a) Seeing sin correccién por
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3.2. Fotometria

Para poder lograr que los pardmetros fundamentales del planeta tengan las menores
incertidumbres posibles es importante partir de una curva de luz con el menor nivel
de ruido posible. Los principales factores que determinan esto son: las prestaciones de
los equipos utilizados en la adquisicion de datos, la técnica empleada durante la ad-
quisicion de datos, la estabilidad y transparencia atmosférica del lugar de observacién

y, sobre todo, un cuidadoso y pulcro trabajo de procesamiento datos.

Una parte fundamental del procesamiento de datos es el proceso de fotometria. En
esta etapa se busca minimizar el nivel de ruido de las medidas fotométricas en la curva
de luz. Una parte importante del ruido es producida por la turbulencia atmosférica,
que distorsiona las imagenes estelares afectando su posicién, tamano e intensidad. Es
por esto que se realizé un filtrado teniendo como parametros de control el seeing no
corregido por masa de aire y la magnitud instrumental fuera de la atmoésfera. Se filtro
aquellas medidas que estuvieran por fuera de un ancho de un cierto nimero de sigmas
del valor medio de cada muestra, tanto en los valores de seeing no corregido por masa

de aire como de magnitud instrumental fuera de la atmésfera (ver Figuras , ,
v B.3).

El nivel de filtrado fue establecido empiricamente procurando que éste no sea tan
alto como para reducir significativamente la cantidad de datos, afectado la resolucion
temporal y geometria de la curva de luz. Ni tampoco tan bajo como para dejar pasar
aquellos datos que solo contribuirian con el incremento de ruido en la curva de luz.
Posteriormente, se binaron las imagenes filtradas en grupos de a tres para mejorar la
precision fotométrica. En la Tabla se muestra el nimero de imagenes inicial, el
nivel de filtrado en seeing no corregido por masa de aire, el nivel de filtrado en M4,

y el nimero de imagenes filtradas y binadas.
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Tabla 3.2: Filtrado de imagenes.

Imdgenes Nivel de filtrado Nivel de filtrado Imdgenes Imdgenes

Objeto Fecha

sin filtrar seeing (o) Minsto () filtradas  binadas
WASP-80 b 12/07/2016 361 1.5 1.5 291 97
COROT-2b 05/08/2016 478 1.2 1.2 390 130
COROT-2b 25/07/2017 434 1.2 1.2 312 104
WASP-46 b 24/07/2017 391 1.3 1.3 276 92

En una segunda etapa se analizo el radio de abertura y las estrellas de comparacién
usados en la fotometria. Tanto el radio de abertura como las estrellas de comparacién
determinan otra parte importante del ruido en la curva de luz. Un radio de abertura
pequeno puede discriminar parte importante del flujo recibido de la estrella en el
detector; en contraparte, un radio de abertura grande puede agregar ruido de otras
fuentes diferentes a la estrella. En la Figura |3.6] se observa que a medida que se
incrementa el radio de abertura, la magnitud instrumental tiende a ser més exacta (la
diferencia de dos magnitudes instrumentales consecutivas disminuye). Sin embargo, al
aumentar el radio de abertura la relacién senal ruido disminuye y el error instrumental

se incrementa (se pierde precision).

En el caso de las estrellas de comparacion, experiencias empiricas de |Eibe et al.| (2011])
y |Conti (2018)), muestran que las mejores estrellas de comparacion, por lo general, son
aquellas que poseen magnitudes instrumentales muy préximas a la estrella objetivo.
Ademads, se debe procurar que éstas sean del mismo tipo espectral que la estrella

objetivo para reducir los efectos de la extincion por color.
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Figura 3.6: Relaciéon del radio de abertura con la magnitud y error instrumental
para WASP-80 b. (a) Magnitud instrumental en funcién de la abertura; (b) curva de
diferencia de magnitudes instrumentales consecutivas y curva de error instrumental
en funcién de la abertura.

En este estudio abordamos en forma directa ambos problemas. Para encontrar la
mejor curva de luz se analizaron todas las curvas de luz producidas por todas las

combinaciones posibles de radios de abertura y nimero de estrellas de comparacién.

En cada curva se obtuvo el valor RMSE (root square mean error), el cual mide el
nivel de dispersiéon de una curva de luz respecto de una determinada funcion de
ajuste. De esta manera, la curva de luz que presenté el menor valor de RMSE fue la

que finalmente se eligié.

Debido a la gran cantidad de curvas de luz que se generarian al variar el radio de
abertura y el nimero de estrellas de comparacion, se decidid escribir un script para

automatizar el proceso. El codigo realiza las siguientes tareas:
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= Construir tablas de datos con todas las curvas de luz generadas a partir de todas
las combinaciones de radios de abertura y nimero de estrellas de comparacion

ingresados.

» Corregir cada curva de luz por extincién de segundo orden (empleando la ecua-

cién [1.42)).

= Ajustar la curva de luz a un modelo tedrico de transito y hallar el valor RMSE

respectivo.

En la Figura se muestra un ejemplo de céomo varia la dispersion de cada curva
de luz (mateniendo las mismas estrellas de comparacién) segun el radio de abertura
empleado. Mientras que en la Figura|3.8|se muestra la variacién en funcion del niimero

de estrellas de comparacion usadas (mateniendo el mismo radio de abertura).

El script tiene una capacidad maxima para 14 estrellas de comparacion y 15 posibles
radios de abertura. De esta manera, en cada campo se seleccionaron 14 estrellas de
comparacion con magnitudes proximas a la estrella objetivo y se tomé un rango de
radios de abertura de 6 a 20 pixeles. Esta combinacién produjo un total de 245 745
curvas de luz por cada uno de los cuatro transitos analizados, demandando un tiempo

de célculo de aproximadamente 72 horas por transito.

Es importante mencionar que se revisé que las estrellas de comparacion no estuvieran
catalogadas como estrellas variables en la base de datos SIMBAD@, o de ser el caso,
presenten un comportamiento variable perceptible solo a una gran escala de tiempo,
de modo que se puedan considerar constantes durante el tiempo de duracién de los
transitos. Todas las magnitudes instrumentales fueron calculadas con la tarea PHOT

del paquete DAOPHOT (Stetson||[1987)).

28SIMBAD es una base de datos astronémica administrada por el Centre de Données astronomi-
ques de Strasbourg (CDS) disponible en: http://simbad.u-strasbg.fr.
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En cada curva el valor RMSE fue calculado empleando la Tarea 3 de JKTEBOP. Se
eligié esta tarea y no la tarea 8 (que incorpora simulaciones Monte Carlo) porque
su ejecucion solo toma unos pocos segundos debido a que utiliza el algoritmo de
optimizacién Levenberg-Marquardt (Press et al.|1992). Todos los parametros de ajuste
se configuraron como parametros libres, excepto los coeficientes de oscuridad de limbo
lineal y cuadrético (1 y 72), debido a que éstos determinan la geometria convexa del

transito.

Los coeficientes de oscuridad de limbo fueron obtenidos por interpolacién a partir de
los valores indicados para el filtro R. de tablas de oscuridad de limbo de |Claret &
Bloemen| (2011)). La interpolacién no resulta trivial en la mayoria de casos, ya que
los principales parametros que determinan el valor de los coeficientes: el logaritmo
de la gravedad (log(g)), la temperatura efectiva (T.rs) y la metalicidad de la estrella
([Fe/H]), no siempre coinciden con los valores listados en las tablas. La estrategia
empleada para encontrar los coeficientes deseados fue fijar uno de los parametros
cuyo valor sea igual o préximo a los que figuran en las tablas y variar los otros
dos parametros. Luego, se utiliz6 el software Gnuplo@ para realizar el ajuste a un

polinomio f(z,y) de dos variables de tercer grado (ver Figura [3.9).

Cabe mencionar que se utilizo un polinomio de tercer grado porque los valores de
log(g), Tesr y [Fe/H] no presentan una relacion lineal entre si. Ademas, el ajuste no
considero los errores de cada parametro porque estos no son proporcionados por las

tablas de (Claret & Bloemen| (2011). En la Tabla se muestran los coeficientes de

oscuridad de limbo encontrados para cada una de las estrellas analizadas.

En la Tabla se muestran los mejores valores de radio de abertura y ntimero de

estrellas de comparacién encontrados en cada caso. Las estrellas de comparacion se-

leccionadas en cada campo estelar se indican en las Figuras |3.10} |3.11} [3.12] y [3.13]

29Gnuplot es un programa para generar graficas de funciones y datos, disponible en http://www.
gnuplot.info.
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Figura 3.9: Ejemplo de interpolacién del coeficiente lineal de oscuridad de limbo para

el caso de WASP-80. El punto rojo indica el valor interpolado.

Notar que en el caso de COROT-2 b, las estrellas de comparacién elegidas en las dos

fechas de observacion no son las mismas. Esto debido a que cada observacion se realizo

bajo condiciones distintas de masa de aire, turbulencia y extincién atmosférica. En

consecuencia, la senal recibida de cada estrella no fue la misma, por lo que el nuevo

valor de RMSE minimo correspondi6 a un nuevo se

Figuras [3.14] [3.15] [3.16] y [3.17] se muestra la fotometr

En las

estrella objetivo respecto de cada una de las estrellas de comparacion que finalmente

fueron elegidas y respecto del promedio de magnitudes de

en la primera (izquierda) se muestra el caso para una

’

gura se divide en dos partes

sin filtrado de datos por seeing no corregido

)

fotometria diferencial cruda, es decir

por masa de aire ni m;yq,, tampoco se realizé la correcciéon por extincion de segundo

orden ni binado de imégenes; y la segunda (derecha), el caso para una fotometria
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Tabla 3.3: Valores de log(g), T.rs v [Fe/H] usados y coeficientes de oscuridad de

limbo obtenidos.

lo T. Fe/H

Objeto Filtro 9(9) I [Fe/H) V2
(cgs) (K) (dex)

WASP-80° R,  4.663"(}0 4143" —0.13%3) 05601 0.1675

COROT-2* R.  4.7340.17
WASP-46° R.  4.4940.02 5600+150

269797

-0.09£0.07 0.3902 0.2524

-0.37£0.13 0.3794 0.2590

2 log(g), Teyy y [Fe/H] obtenidos de [Triaud et al.| (2015)
> log(g), T.rs v [Fe/H] obtenidos de Mortier et al. (2013)
©log(g), Tesr y [Fe/H] obtenidos de Santos et al.| (2013))

Tabla 3.4: Mejores valores de radio de abertura y niimero de estrellas encontrados en

cada caso.
Radio de abertura Nro. de estrellas RMSE
Objeto Fecha
(pz) de comparacion  (mmag)
WASP-80 b 12/07/2016 12 3 2.3
COROT-2b 05/08/2016 9 6 3.3
COROT-2b 25/07/2017 11 5 3.1
WASP-46 b 24/07/2017 12 6 4.1

diferencial procesada, donde se incorporo el filtrado por seeing no corregido por masa

de aire y myns,, se realizd la correccién por extincién de segundo orden y se hizo

el binado de imagenes en grupos de tres. Estas graficas son de gran importancia,

porque permiten identificar y descartar cualquier signo de variabilidad que pudieran

presentar las estrellas de comparacion.
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Figura 3.10: Campo estelar de WASP-80 b. En circulos blancos se indican las estrellas
que se descartaron como estrellas de comparacién, en circulos negros las estrellas
consideradas en el analisis.
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Figura 3.11: Campo estelar de COROT-2 b (05/08/2016). Idem Figuram

63



Figura 3.12: Campo estelar de COROT-2 b (25/07/2017). Idem Figuram
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Figura 3.13: Campo estelar de WASP-46 b. Idem Figura m
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Figura 3.14: Fotometria diferencial cruda y procesada para WASP-80 b. (Izquierda)
fotometria diferencial cruda, es decir, sin filtrado de datos por seeing no corregido
por masa de aire ni myyq,, sin correccion por extincion de segundo orden ni binado
de imdgenes; (derecha) fotometria diferencial procesada, se incorporé el filtrado por
seeing no corregido por masa de aire y my,s,, 1la correccién por extincion de segundo
orden y se binaron las imégenes en grupos de tres.
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Figura 3.15: Fotometria diferencial cruda y procesada para COROT-2 b
(05/08/2016). Idem Figura
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Figura 3.16: Fotometria diferencial cruda y procesada para COROT-2 b
(25/07/2017). Idem Figura
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Figura 3.17: Fotometria diferencial cruda y procesada para WASP-46 b. [dem Figura
B.14
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3.3. Modelamiento

Luego del proceso de fotometria, el siguiente paso fue modelar las curvas de luz
obtenidas, esto se realizé en dos etapas. En la primera, se hizo el refinamiento de
los valores del periodo orbital de cada exoplaneta. Con los valores de periodo orbital

definidos, se pas6 a una segunda etapa donde se modelaron el resto de parametros.

3.3.1. Refinamiento del periodo orbital

Para refinar el valor del periodo orbital primero se calcularon los tiempos centrales
de transito tanto con TAP como con JKTEBOP. Para esto, se fijaron los valores de
excentricidad correspondiente a cada exoplaneta, los cuales fueron obtenidos de estu-
dios previos (ver Tabla . De igual manera, se fijaron los coeficientes de oscuridad
de limbo lineal y cuadratico obtenidos en la Seccién 3.2 (ver Tabla [3.3)). El resto de

parametros se establecieron como parametros libres.

En la Tabla[3.6)se muestran los tiempos centrales obtenidos con TAP y JKTEBOP, los
cuales fueron convertidos de unidades H.JDyrc a unidades BJDrpp (Ver Apéndice

@, utilizando la aplicacion en h’neam desarrollada por Eastman et al.| (2010).

Tabla 3.5: Valores de excentricidad fijados para cada caso.

Ezoplaneta e Referencia

WASP-80b 0  [Triaud et al.|(2013)
COROT-2b 0 |Alonso et al.|(2008)
WASP-46 b 0 |Anderson et al.| (2012)

30nttp://astroutils.astronomy.ohio-state.edu/time/hjd2bjd.html
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Tabla 3.6: Tiempos centrales obtenidos.

To(BJDrpp)

Ezoplaneta Fecha
TAP JKTEBOP

WASP-80 b 12/07/2016 2457582.647900:0004 2457582 6478675000092

COROT-2b 05/08/2016 2457606.7489470900%9  2457606.74856 1500015

COROT-2b  25/07/2017 2457960.577381000063 9457960 57737+0-00019
WASP-46 b 24/07/2017  2457959.83470:00 2457959.83374 1000052

En las Figuras|3.18} [3.19| v |3.20| se muestran, en forma grafica, los residuos de los valo-

res observado y calculado (O-C) de los tiempos centrales de transito obtenidos en cada

caso comparados con los valores obtenidos en los estudios previos correspondientes.
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Figura 3.18: Residuales de los tiempos centrales obtenidos por diversos autores ex-
presados en funcién de la época del transito para WASP-80 b. Todos los residuales
fueron calculados respecto del tiempo central de transito del articulo de descubri-
miento (Triaud et al.2013). La linea punteada indica el valor medio, mientras que la
banda crema indica +o. Notar que los valores obtenidos con TAP y JKTEBOP para
una misma época tienen un offset para mejor visibilidad.
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Figura 3.19: Residuales de los tiempos centrales obtenidos por diversos autores ex-
presados en funcién de la época del transito para COROT-2 b. Todos los residuales
fueron calculados respecto del tiempo central de transito del articulo de descubri-
miento (Alonso et al.2008). Idem Figura
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Figura 3.20: Residuales de los tiempos centrales obtenidos por diversos autores ex-
presados en funcion de la época del transito para WASP-46 b. Todos los residuales
fueron calculados respecto del tiempo central de transito del articulo de descubri-
miento (Anderson et al,2012). Idem Figura
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El siguiente paso fue hacer el célculo del periodo orbital de cada exoplaneta. Para esto,
se tomaron los valores de tiempo central de transito reportados de cada exoplaneta
(incluidos los de este estudio), y en cada caso, se realizé el ajuste de los datos a la

ecuacion [[L4 mediante el método de minimos cuadrados.

Solo en el caso de WASP-80 b y COROT-2 b se excluyeron algunos de los valores
de tiempo central de transito reportados por otros autores debido a que éstos fueron
considerados valores andmalos por estar bastante alejados de lo esperado. En el caso de
WASP-80 b (ver Figura , se excluyo el valor de tiempo central correspondiente a
la época 109 obtenido por [Sedaghati et al.| (2017)), el cual muestra una gran desviacién
(O-C ~5.2 min) de su tiempo central predicho (mds de 3o del valor medio). En el
caso de COROT-2 b (ver Figura, se excluyo el valor correspondiente a la época
-385 de Rauer et al.| (2010)), el cual también muestra una gran desviacion (O-C ~24.5
min) de su tiempo central predicho (mas de 3o del valor medio). En la Tabla [3.7] se

muestran los periodos orbitales obtenidos.

Tabla 3.7: Periodos obtenidos.

Ezoplaneta WASP-80 b COROT-2 b WASP-46 b

Periodo (d) 3.06785254 & 0.00000066 1.74299710 + 0.00000012 1.43037115 = 0.00000088

En las Figuras |3.21} [3.22] y [3.23| se muestran los periodos obtenidos en este estudio

comparados con los correspondientes periodos obtenidos por otros autores.
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Figura 3.21: Periodos orbitales obtenidos por diferentes autores para WASP-80 b.
Referencias: T13: [Triaud et al.| (2013); M14: Mancini et al.| (2014); T15: [Triaud et al.
(2015); T17: Turner et al. (2017); P18: Parviainen et al.| (2018)) y R19: en este estudio.
La linea punteada indica el valor medio, mientras que la banda crema indica +o.
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Figura 3.22: Periodos orbitales obtenidos por diferentes autores para COROT-2 b.
Referencias: A08: Alonso et al. (2008)); G10: |Gillon et al. (2010)); S12: Sada et al.
(2012); B16-S: mediante normalizacién S de Bruno et al.| (2016)); B16-CZ: mediante
normalizaciéon CZ de Bruno et al.| (2016); B16-SP-SPT: mediante normalizacién SP-
SPT de Bruno et al.| (2016]); B16-MN: mediante normalizacién MN de Bruno et al.
(2016) y R19: en este estudio. idem Figura
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Figura 3.23: Periodos orbitales obtenidos por diferentes autores para WASP-46 b.
Referencias: A12:/Anderson et al.| (2012)); C16: Ciceri et al.| (2016); M17:|Moyano et al.
(2017); P18: [Petrucci et al.| (2018) y R19: en este estudio. Idem Figura

3.3.2. Determinacion de parametros fotométricos

Para obtener los demas parametros se realizo un segundo modelamiento. En cada
caso se tomaron como parametros fijos los periodos obtenidos en la Subseccion 3.3.1
(ver Tabla [3.7), asi como los valores de excentricidad y coeficientes de oscuridad de

limbo lineal y cuadrético usandos anteriormente (ver Tablas [3.5y [3.3)).

En la Tabla (3.8 se muestran los valores deducidos para la razén de radios planeta-
estrella (R,/R;), la inclinacién del plano orbital (i) y el semieje mayor de la 6rbita
normalizado respecto del radio de la estrella (a/R;) de cada exoplaneta. Adicional-
mente, en la Tabla se muestra el tiempo de calculo empleado en cada caso, el
valor RMSE y el fndice de calidad de datof’] (DQ) de cada una de las curvas de luz
modeladas con TAP y JKTEBOP.

31El indice de calidad de datos (DQ), es un pardmetro que permite calificar la calidad de una
curva de luz segin la profundidad del transito, la tasa de datos por minuto y la desviacién media
absoluta. Tiene una escala del 1 al 5, donde 1 representa la mejor calidad y 5 la peor, la expresion
matemadtica se encuentra descrita en [Poddany et al| (2010) y opcionalmente se puede calcular a
través de la pdgina web de ETD (http://var2.astro.cz/ETD /protocol.php).
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A partir de los valores de la Tabla y considerando los radios estelares obtenidos
por otros autores (ver Tabla [3.10]), fue posible obtener pardmetros derivados como el

radio del planeta (R),) y el semieje mayor (a), los cuales se muestran en la Tabla [3.11}

Tabla 3.8: Parametros deducidos.

R])/Rs i(o) G/Rs
Ezoplaneta Fecha
TAP JKTEBOP  TAP JKTEBOP  TAP  JKTEBOP
WASP-80 b 12/07/2016 0.1754100052  0.173900. 0015 89.0%07  89.3707  12.67%05  12.83703%
COROT-2 b 05/08/2016 0.169370005 0.1697700011 88.471%  89.979%  6.871025  6.997997
COROT-2b  25/07/2017 0.181875903% 0.18367 00010 86.871%  86.2707  6.41%04%  6.24701%
WASP-46 b 24/07/2017 0.1388%0008% 0.144470:0015  84.4733 828712  6.52%02 5847078

Tabla 3.9: Tiempo de célculo, RMSE e indice de calidad de cada transito.

Tpo. de cdlculo (h)  RMSE (mmag) D@
Ezxoplaneta Fecha

TAP JKTEBOP TAP JKTEBOP TAP JKTEBOP
WASP-80 b 12/07/2016 1.8 1.7 2.3 2.3 1 1
COROT-2b 05/08/2016 2.5 2.1 3.3 3.3 1 1
COROT-2b 25/07/2017 2.3 2.0 3.1 3.1 1 1
WASP-46 b 24/07/2017 2.1 1.8 4.1 4.1 3 3
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Tabla 3.10: Radios estelares empleados.

Exoplaneta  Radio estelar (Rg) Referencia
WASP-80 b 0.586£0.018 Triaud et al.7(2015:)7
COROT-2 b 0.9024+0.018 Alonso et al.| (2008)
WASP-46 b 0.905+0.013 Petrucci et al.| (2018)

Tabla 3.11: Pardmetros derivados.

R,(Rj) a(UA)
Ezoplaneta Fecha
TAP  JKTEBOP TAP JKTEBOP
WASP-80 b 12/07/2016 1.00073:937  0.99270:031  0.034570-004  0.035019:9912
COROT-2b  05/08/2016 1.48670:946  1.49075:932  (0,028870-99%9  (.0293+0-9007
COROT-2 b 25/07/2017 1.59670:042  1.61273:938  0.0269+3991%  0.0262+3:99%9
WASP-46 b 24/07/2017 1.2227997  1.27270:044 (0274799952 0.024679992

En las Figuras [3.24] [3.25] [3.26] y |3.27] se muestran los mejores ajustes obtenidos

con JKTEBOP y TAP para el transito de WASP-80 b, COROT-2 b (05/08/2016),
COROT-2 b (25/07/2017) y WASP-46 b, respectivamente.
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Capitulo 4

Discusiones

4.1. WASP-80 b

La curva de luz de WASP-80 b muestra un indice de calidad de datos igual a 1 con
un RMSE de 2.3 mmag (equivalente a 0.21 % en flujo normalizado). Esto indica una
curva de buena calidad cuyo origen estd en una buena relacién senal ruido (~940),
una pronunciada caida de flujo durante el tréansito (~3 %) y condiciones estables de

Seeing y Minst, durante la toma de datos (ver Figura [4.1)).

Dado que los datos del transito de WASP-80 b utilizados en este estudio son los mis-
mos que los utilizados en [Pereyra & Ricra (2019)), es importante hacer la comparacién
entre ambos estudios. En la Figura se comparan cuatro de los parametros obte-
nidos en ambos estudios. Lo primero que se puede observar es una enorme diferencia
tanto en el valor como en la precisién del periodo hallado en ambos estudios. Los
valores de los periodos presentan una diferencia de al menos seis horas, mientras que
la incertidumbre hallada por Pereyra & Ricral (2019) es aproximadamente 400 000

veces mayor que la de este estudio.

Esta diferencia se debe a que en el estudio de Pereyra & Ricral (2019) se model6
un unico transito, estableciendo el periodo como uno de los parametros de ajuste.

Si bien esto es técnicamente posible, no se considera un procedimiento adecuado en
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Figura 4.1: Comparacion del transito de WASP-80 b con algunos de los parametros
atmosféricos previamente calculados. (a) Seeing sin correccién por masa de aire; (b)
seeing corregido por masa de aire; (¢) magnitud instrumental fuera de la atmosfera,;

(d) transito de WASP-80 b.

el modelamiento de transitos de exoplanetas ya que, como en este caso, el periodo
hallado presentara una incertidumbre demasiado grande. Trabajos como los de |Yee
& Gaudi (2008) y [Pages (2015) muestran que es posible obtener el periodo a partir
de un solo transito, solo si se conoce (con la suficiente precisién) la densidad de la

estrella hospedera.

A diferencia de |Pereyra & Ricral (2019), en este estudio se calculd el periodo utilizando
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los tiempos centrales de transito obtenidos por otros autores y realizando un ajuste

lineal emplenado la ecuacién [I.4] Esto permitié obtener un periodo con una buena

precisién (ver Tabla [3.7).

En cuanto al resto de pardmetros mostrados en la Figura [1.3], exceptuando el caso de
la inclinacién, se puede notar que los parametros obtenidos con JKTEBOP presentan
una mejor exactitud y precisién que los obtenidos por [Pereyra & Ricral (2019). En el
caso de los parametros obtenidos con TAP, se puede observar que llegan a tener una
precisién comparable a las obtenidas por [Pereyra & Ricral (2019); como se verd més
adelante, esto se debe a que TAP sobrestima las barras de error de los parametros

ajustados.

Ademaés, es importante mencionar que |Pereyra & Ricra (2019) realiza un pobre tra-
tamiento de datos, pues no realiza un analisis riguroso de las estrellas de comparacion
ni los radios de abertura con el objetivo de minimizar la dispersién de su curva de
luz. Tampoco realiza la correccion de la distorsion que sufre la curva de luz debido al
efecto de extincion de segundo orden. Finalmente no brinda informacion acerca de los
coeficientes de oscuridad de limbo utilizados en el modelamiento del transito ni los
tiempos centrales de transito obtenidos. Todo esto sin duda termina siendo reflejado

en parametros con grandes incertidumbres y una curva de luz con una alta dispersion

(ver Figura[4.2).

Por lo tanto, se puede afirmar que el articulo de |Pereyra & Ricral (2019) no ha seguido

un adecuado proceso de tratamiento ni modelamiento de datos.

En el caso de los valores O-C de WASP-80 b (ver Figura , se observa que los
valores obtenidos en este estudio se encuentran a menos de 1o del valor medio del resto
de las medidas. Esto muestra que en cuanto a tiempos centrales, los valores obtenidos
en este estudio se encuentran acordes con la literatura. Ademas, no se observa un

patréon periddico que pueda indicar la presencia de un segundo planeta.
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Figura 4.2: Comparacién de transitos de WASP-80 b. Izquierda, transito de WASP-80
b obtenido por Pereyra & Ricral (2019) (figura extraida del mismo articulo); derecha,
transito de WASP-80 b obtenido en este estudio (usando el ajuste de JKTEBOP).

Al comparar el periodo calculado en este estudio con los valores obtenidos por otros
autores (ver Figura|3.21]), se observa nuevamente que el valor calculado en este estudio
se encuentra a menos de 1o de la media, mostrando estar acorde con la literatura. Al

comparar las barras de error, se observa que las de este estudio son menores que las de

'Triaud et al. (2013), Mancini et al.|(2014)) y [Triaud et al.| (2015]), esto principalmente

porque los tiempos centrales obtenidos en este estudio se muestran bastante acordes

con lo predicho por Triaud et al.| (2013)) y ademéds porque desde 2014 (Turner et al.

2017)) no se han reportado nuevas medidas més que las de Kirk et al.| (2018)) y las de

este estudio.

En el caso de [Parviainen et al.| (2018]), sus barras de error son menores a las de este

estudio debido a que utiliza una técnica distinta para calcular el periodo. Este autor

no solo modela sus propios trénsitos, sino también los de otros autores (Mancini et al.
2014} [Triaud et al][2013; [Fukui et al.[2014)), y en vez de usar la ecuacién[1.4] considera

el periodo como un pardmetro mas que debe ajustarse en su modelo de trénsito (en

este caso el ajuste del periodo es viable por tener multiples trénsitos).

En el caso de Turner et al. (2017), se observé que sus barras de error son menores

a las de este estudio. Para corroborar esto, se rehizo el calculo del periodo indica-
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Figura 4.3: Comparacion entre los resultados obtenidos en este estudio y los obtenidos
por |Pereyra & Ricra (2019) para el transito de WASP-80 b del 12/07/2016. Notar
que ambos estudios fueron hechos a partir de los mismos datos.

do por este autor, usando los datos indicados en su articulo y empleando el mismo
método (ecuacién y ajuste mediante minimos cuadrados). Se obtuvo un periodo
de 3.0678596+0.0000011 d, que difiere significativamente del mostrado en el articu-
lo (3.0678592540.00000047 d). Ademds, se identificé que algunos valores O-C fueron
asignados incorrectamente a otros autores en la Figura 5 de dicho articulo. Esto sugie-
re que el periodo calculado por [Turner et al.| (2017) fue calculado incorrectamente, y
por lo tanto, solo el valor del periodo encontrado por Parviainen et al.| (2018) tendria

una mejor precision que la obtenida en este estudio.
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Los gréficos de tipo R,/ R, vs A son importantes porque ofrecen informacién acerca de

la composicién quimica de la atmésfera de un exoplaneta (por ejemplo, Colén et al.

2012; [Sing et al.|2011). Ademds, permiten comparar los valores de R,/Rs obtenidos

por diferentes autores. En la Figura se muestran todos los valores de R,/Rs de
WASP-80 b conocidos hasta la actualidad. Si se analiza el rango comprendido entre

los 550nm y 720nm (correspondiente a nuestro filtro fotométrico), el valor obtenido

por JKTEBOP se encuentra a menos de 1o de los obtenidos por Fukui et al.| (2014)),

Kirk et al. (2018) y [Triaud et al.| (2015)); y a menos de 20 de Parviainen et al. (2018)

y Mancini et al| (2014)). En el caso del valor obtenido con TAP, éste se encuentra a

menos lo de los obtenidos por Fukui et al. (2014)) y Kirk et al.| (2018)); y a menos de

20 (Triaud et al.| (2015)), Parviainen et al. (2018)) y Mancini et al.| (2014)).

A nivel general, el espectro de transmisién presenta un aspecto plano, esto sugiere una

atmosfera con presencia de nubes gruesas que evitarian que se puedan observar las

lineas de Na y K (habitualmente presentes en atmdsferas claras, [Fischer et al.2016;

Sing et al.|2016]). Sin embargo, existe otra posibilidad, ya que los valores de R, /R,

en el dptico (valor medio=0.172140.0026) son ligeramente mayores a los obtenidos
en el NIR (valor medio=0.1713+0.0022). Esta ligera pendiente seria provocada por

una condensacion de cloruros alcalinos que darfan origen a un fenémeno de dispersién

Rayleigh (Wakeford & Sing|2015). De esta manera, no se tendria una atmésfera con

nubes gruesas sino una con presencia de neblina como es propuesto por Kirk et al.

(2018)) v [Fukui et al. (2014]).
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Figura 4.4: Valores de R,/ R, obtenidos en diversas bandas fotométricas para WASP-
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obtenidos por otros autores. La linea punteada indica el valor medio, mientras que la
banda crema indica +o. Notar que los valores que corresponden a una misma banda
tienen un offset para mejor visibilidad.
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En cuanto a los valores de a/R; e inclinacion, en la Figura se observa que los
valores obtenidos con JKTEBOP y TAP estdn a menos de 1o de la media. De esta
manera, se puede afirmar que los valores obtenidos en este estudio se encuentran

acorde con los valores obtenidos por otros autores.
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Figura 4.5: Valores de a/R; e inclinacién obtenidos para WASP-80 b, se muestran
los valores obtenidos en este estudio comparados con los valores obtenidos por otros
autores. Las lineas punteadas indican el valor medio respectivo, mientras que las
bandas crema indican +o.

4.2. COROT-2 b

En el caso de COROT-2 b, las curvas del 05/08/2016 y 25/07/2017 presentan un
indice de calidad de datos igual a 1 y valores de RMSE de 3.3mmag y 3.1mmag,
respectivamente. Ambas curvas muestran buenos indicadores de calidad, sin embargo,

la curva del 05/08/2016 presenta dos distorsiones claramente visibles. La primera,
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entre las 0.1 y 0.8 horas después de la mitad del transito (banda celeste de la Figura
d), presenta un gran numero de datos por encima del ajuste teérico. Dado que
en el mismo intervalo de tiempo no se tuvo cambios significativos de seeing y mist,

(indicados en la misma figura), la causa de esta distorisén parece ser intrinseca al

objeto.
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Figura 4.6: Comparacién del transito de COROT-2 b (05/08/2016) con algunos de
los pardametros atmosféricos previamente calculados. Idem Figura 4.1
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Estudios realizados por Wolter et al. (2009), Czesla et al.| (2009) y [Silva-Valio et al.|

, han mostrado que COROT-2 es una estrella muy activa, con gran presencia de
manchas estelares que distorsionan la profundidad y forma de la curva de luz durante
el transito. Los patrones de distorsion encontrados por estos autores presentan mucha
similitud con el patrén encontrado en este trabajo (ver Figura [4.7)), por lo que es

altamente probable que este sea su origen.
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Figura 4.7: Transito 56 de COROT-2 b. Figura extraida de Wolter et al.| (2009).

La segunda distorsion se puede apreciar en el intervalo de 1.3 y 1.7 horas después de
la mitad del trénsito (banda gris de la Figura[£.6}d). Al comparar con los valores de
seeing y Minst, indicados en la misma figura, se observa que en el mismo intervalo
de tiempo se produjo un cambio brusco en el valor del seeing que también se vid
reflejado en el valor de m;,s,. Dado que estos eventos se dieron en forma simultanea
es muy probable que el cambio brusco en el seeing haya causado esta distorsion en la

curva de luz.

En el caso de la curva de luz del 25/07/2017, no se observé distorsiones significativas

que puedan estar relacionadas a actividad estelar o cambios repentinos de seeing. Sin
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embargo, al analizar los valores seeing y mins, (Figura , se observo un compor-
tamiento sinusoidal en ambos parametros. Este comportamiento se puede considerar
anémalo, ya que normalmente estos parametros deberian presentar un comportamien-
to lineal con el tiempo (en el caso del seeing corregido y mins, ). A pesar de que este
comportamiento parece no estar presente en la curva de luz, existe la probabilidad de

que esta anomalia pudiera haber afectado la simetria de la curva de luz.
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Figura 4.8: Comparacién del trdnsito de COROT-2 b (25/07/2017) con algunos de
los pardmetros atmosféricos previamente calculados. Idem Figura
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Como se menciono6 anteriormente, COROT-2 es una estrella activa con gran presencia
de manchas estelares. Esto distorsiona la profundidad y simetria del transito, y con
ello se dificulta la determinacién de algunos de los principales parametros del planeta
que la orbita. Para evitar este problema se podria modelar solo aquellos transitos
que no presenten indicios de manchas estelares o en su defecto se podria implementar

modelos tedricos que consideren la posicion, tamano y temperatura de las manchas.

En nuestro caso, tenemos dos transitos, uno con indicios de presencia de manchas es-
telares y el otro sin presencia de ellas. Para determinar los parametros del planeta bas-
taria solo modelar el segundo trénsito (del 25/07/2017), sin embargo, existe un segun-
do problema. Diversos autores, como|Alonso et al.| (2008); Gillon et al.| (2010)); |Schroter
et al. (2011)), han informado de una companera visual, 2MASS J19270636+40122577
(K, = 12.02) ubicada a 4” de COROT-2 (ver Figura [4.9)). Dicha comparera dificulta
el proceso de fotometria, ya que datos obtenidos con el telescopio COROT y procesa-
dos por |Alonso et al.| (2008) mostraron que la estrella estaba tan cerca de COROT-2
que la méascara de fotometria que utilizaron incorporé el flujo de ambas estrellas. Para
solucionar esto, el autor tuvo que hacer una calibracién fotométrica usando la base de
datos EXODAT de COROT (Deleuil et al.[[2009)), junto a distribuciones espectrales
modeladas de Pickles (1985)) y utilizar las respuestas de los filtros fotométros utiliza-

dos en EXODAT con el objetivo de determinar la fraccién de flujo correspondiente a

COROT-2.

En nuestro caso, realizar este tipo de calibraciones resulta inviable porque nuestros
instrumentos no han sido calibrados con el sistema estdandar de magnitudes. Ademas,
el efecto de la turbulencia atmosférica y problemas en el seguimiento del telescopio
han ocasionado pequenos desplazamientos en los centroides de las estrellas de una
imagen a otra haciendo inevitable la incorporacion de parte del flujo de la estrella

companera.
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Figura 4.9: Campo estelar de COROT-2, se indica la posicion de la estrella companera
2MASS J19270636+0122577.

Debido a estos dos problemas, los parametros obtenidos para COROT-2 b en las dos
fechas de observacién (ver Tabla [3.8)) presentan diferencias significativas entre si. Esto
trae como consecuencia la inviabilidad de poder medir los parametros del planeta con

los datos disponibles en este estudio.

En un estudio previo, realizado por |Ricra & Pereyral (2017)), se trabaj6 con los datos

del transito de COROT-2b del 05/08/2016, los mismos que son analizamos en este
estudio. En dicho estudio no se tomé en consideracion las razones por las que no es
posible calcular los parametros del planeta. Sin embargo, dado que ambos trabajos

utilizaron los mismos datos, es importante hacer la comparacion.

En la Figura se muestra el transito obtenido por [Ricra & Pereyra (2017) y el

obtenido en este estudio (ambos modelados con JKTEBOP). Una de las principales

diferencias que existen entre ambos estudios es que [Ricra & Pereyral (2017)) obtiene el

radio de abertura a partir de un anélisis de la dependecia entre la precision fotométrica
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y la exactitud de la medida fotométrica (ver Figura . Si bien esta técnica es 1til,
no llega a brindar los mismos resultados que la técnica usada en este estudio, donde
se analizan todas las posibles combinaciones entre radios de abertura y estrellas de
comparacion en busca de la curva de luz con la menor dispersiéon posible. Ademas,
hay que mencionar que el estudio de Ricra & Pereyral (2017)) no justifica la eleccién

de las estrellas de comparacion.
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Figura 4.10: Izquierda, transito de COROT-2 b del 05/08/2016 obtenido por Ricra &
Pereyral (2017)) (figura extraida del mismo articulo); derecha, transito de COROT-2 b
del 05/08/2016 obtenido en este estudio. Ambos ajustes fueron hechos con el software
JKTEBOP.

Otra diferencia significativa entre ambos estudios es el nivel de filtrado de datos.
Mientras que en este estudio se hizo el filtrado tomando en cuenta el seeing no corre-
gido por masa de aire y la magnitud instrumental fuera de la atmésfera, en el estudio
de Ricra & Pereyral (2017)), el filtrado solo se hizo tomando en cuenta la magnitud
instrumental fuera de la atmosfera. También existe una diferencia en los valores de los
coeficientes de oscuridad de limbo empleados. Esta diferencia se debe a que en este
estudio se decidié mejorar el método de interpolacion de los coeficientes, empleando
un polinomio de tercer grado, a diferencia de la interpolacién lineal hecha en Ricra &

Pereyra) (2017).

Las mejoras implementadas en este estudio con respecto al estudio de|Ricra & Pereyra

(2017), han permitido obtener pardmetros con menores incertidumbres en el caso
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de la relaciéon de radios e incertidumbres similares en el caso de la inclinacion y
el semieje mayor (a/Rs). Esto se puede apreciar en las Figuras y , donde
también se muestran los parametros obtenidos por otros autores. Sin embargo, como
se menciono anteriormente, la intensa actividad estelar de la estrella y la presencia
de una companera visual, hacen que los parametros obtenidos en el presente estudio

no sean representativos del planeta extrasolar COROT-2 b.

Si bien es cierto que parametros como R,/R;, a/R; y la inclinacion no son factibles
de medir por los problemas antes mencionados. El caso de los tiempos centrales de
transito es distinto porque se trata de un parametro que solo requiere de un transito

completo y que este tenga cierto grado de simetria.

En la Figura|3.19|se muestran los valores O-C de los tiempos centrales obtenidos para
CORQOT-2 b en este estudio y por otros autores. Se observa que los valores obtenidos
en este estudio se encuentran a menos de 1o del valor medio del resto de las medidas.
Esto muestra que en cuanto a tiempos centrales, los valores obtenidos en este estudio
se encuentran acorde con la literatura. Ademads, no se observa un patrén periddico

que pueda indicar la presencia de un segundo planeta.

En el caso del periodo (ver Figura , nuevamente, el valor de nuestro periodo se
encuentra a menos de 1o de la media mostrando estar acorde con los valores hallados
por otros autores. Al comparar las barras de error, se observa que las obtenidas en este
estudio son menores que las de los demas autores. Esto se debe principalmente a que
nuestros tiempos centrales se muestran bastante acordes con lo predicho por |Alonso
et al| (2008), y ademéds, a que desde 2009 (Sada et al. 2012) no se han reportado

nuevas medidas mas que las de este estudio.
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Figura 4.11: Valores de R,/R; obtenidos para COROT-2 b, se muestran los valores
obtenidos en este estudio comparados con los valores obtenidos por otros autores®?. En
color negro se indican los valores obtenidos en Ricra & Pereyra (2017) y en verde los
obtenidos de este estudio (ambos para el transito del (05/08/2016). En color naranja
se indican los valores obtenidos en este estudio para el transito del 25/07/2017. La
linea punteada indica el valor medio, mientras que la banda crema indica +o.

32Referencias: A08: Alonso et al.| (2008); V09: [Veres et al. (2009); C09: (Czesla et al. (2009); G10:
Gillon et al.| (2010); R10: Rauer et al.| (2010); B13-Red: obtenida en la sub-méscara roja por |Borsa
& Poretti (2013)); B13-Blue: obtenida en la sub-méscara azul por Borsa & Poretti (2013); B16-S:
por normalizacién S de [Bruno et al.| (2016); B16-CZ: por normalizacién CZ de |Bruno et al.| (2016));
B16-SP-SPT: por normalizacién SP-SPT de Bruno et al|(2016); B16-MN: por normalizacién MN
de Bruno et al.| (2016); R17-JK: con JKTEBOP por |Ricra & Pereyra (2017); R17-TAP: con TAP
por [Ricra & Pereyra) (2017); R19-JK2016: con JKTEBOP con datos de 2016 en este trabajo; R19-
TAP2016: con TAP con datos de 2016 en este trabajo; R19-JK2017: con JKTEBOP con datos de
2017 en este trabajo y R19-TAP2017: con TAP con datos de 2017 en este trabajo.
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Figura 4.12: Valores de a/R; e inclinacion obtenidos para COROT-2 b. [dem Figura
4.5

4.3. WASP-46 b

En el caso de WASP-46 b, la curva presenta un indice DQ igual a 3 y un RMSE de
4.1lmmag. Esto indica que se trata de una curva de calidad media; la razén de ello
es una estrella de menor brillo (R, = 13.06, SNR ~340) y menor profundidad de
transito en comparacién con los casos anteriores (~1.9%). Ademas, en la Figura m

nuevamente se observa un patrén anémalo en el comportamiento del seeing y minst,»

aunque en menor grado que en el caso de COROT-2 b (25/07/2017).

Al comparar los valores O-C de WASP-46 b obtenidos en este estudio con los obtenidos
por otros autores (ver Figura|3.20]), se observa que los de este estudio se encuentran a
menos de 1.50 del valor medio del resto de las medidas. Esto muestra que en este caso

también los valores obtenidos en este estudio se encuentran acordes con la literatura.
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Figura 4.13: Comparacion del transito de WASP-46 b con algunos de los parametros
atmosféricos previamente calculados. Las bandas de color y gris indican los intervalos
donde se tuvo un comportamiento anémalo de seeing y mips,. Idem Figura .

Ademads, no se observa un patrén periédico que pueda indicar la presencia de un

segundo planeta.

Al analizar el periodo calculado de WASP-46 b (ver Figura , se observo que el
valor del periodo calculado en este estudio se encuentra a menos de 1o de la media
mostrando estar acorde con el resto de autores. Al comparar las barras de error de
cada medida se observa que el periodo calculado en este estudio presenta una mejor

precision que el resto de casos, excepto al compararlas con las de Petrucci et al.| (2018)).
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La razén de esto se encuentra en la muestra con que se hizo el calculo del periodo.
Mientras que [Petrucci et al. (2018) solo consideré reportes de tiempos centrales con
una precision menor de 1min, en este estudio se tomaron en cuenta todas las medidas
reportadas en la literatura y no se descarté ninguna porque no se identificaron medidas

anémalas (como si ocurrié en los casos de WASP-80 b y COROT-2 b).

En la Figura se muestran los valores R,/Rs de WASP-46 b obtenidos en este
estudio y por otros autores, expresados en funciéon de la longitud de onda observa-
da. Al analizar el rango comprendido entre los 550nm y 720nm (correspondiente a
nuestro filtro fotométrico), se observa que los valores obtenidos JKTEBOP y TAP
se encuentran a menos 1o de los obtenidos por todos los autores. Nuevamente, esto
indica que los valores de R,/R; de WASP-46 b obtenidos en este estudio se encuen-
tran acorde con la literatura. Por otro lado, el espectro de transmision, en general,
presenta un aspecto plano. Un ajuste lineal en todo el intervalo de longitud de onda
brindé una pendiente de 7.5210 "nm~"'. Esto sugiere que WASP-46 b podria poseer

una atmosfera con nubes gruesas sin dispersion Rayleigh.
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Figura 4.14: Valores de R,/ R, obtenidos en diversas bandas fotométricas para WASP-
46 b. La linea negra continua indica el ajuste lineal considerando todas las medidas

disponibles. [dem Figura

En cuanto a los valores de a/R; e inclinacién, en la Figura se observo que los

valores obtenidos con JKTEBOP y TAP estdan a menos de 1o de la media. De esta

manera, en este caso también se puede afirmar que los valores obtenidos en este

estudio se encuentran acorde con los de la literatura.
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4.4. Observaciones en general

Los resultados obtenidos en este estudio muestran que, en general, los parametros
obtenidos con TAP presentan barras de error mayores que las obtenidas con JKTE-
BOP. Esta caracteristica ha sido observada anteriormente por [Turner et al. (2013)) y

Hoyer et al.| (2012)); pero es discutida en detalle por Turner et al.| (2016)).

Como se mencioné anteriormente, TAP utiliza la técnica wavelet likelihood (Carter
& Winn 2009) para el célculo de ruido rojo. Teniendo en consideracién esto, [Turner
et al.| (2016) utilizé otro software (EXOMOP, Ezoplanet Modeling Package; Pearson
et al.||2014)), basado en la misma técnica, para calcular el ruido rojo de una serie de
datos. Al comparar los resultados con los obtenidos con TAP, encontré que el ruido
rojo calculado con TAP era mayor al obtenido con EXOMOP. De esta manera, el
autor pudo deducir que el incremento de las barras de error de TAP se debia a un

calculo incorrecto de ruido rojo.

Otra observacién importante es que debido a un incorrecto alineamiento de la montura
y falta de un sistema de guiado, las exposiciones individuales estuvieron limitadas
hasta los veinte segundos por integraciéon. Un mejor alineamiento de la montura e
implementacion del sistema de guiado permitira alcanzar mayores exposiciones y con

ello mejores niveles de relacién senal ruido.

Por otro lado, durante la etapa de adquisicion de datos se evitaron realizar observa-
ciones cuando la estrella cruzaba el meridiano como precaucién para no sobrestresar
los engranajes de la montura y porque no todos los contrapesos poseen tornillo de fi-
jacion a la barra de ascension recta. En este punto, la pagina 13 de la Guia de usuario
del sistema de telescopio robdtico Paramountlg_gl (revisién 2.7) senala que el telescopio

puede guiar hasta 2 horas pasado el meridiano. Esto sumado a nuevos contrapesos

33Disponible en: http://www.bisque.com/sc/media,/p/75568.aspx
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con tornillo de fijaciéon permitirian tomar datos a menores valores de masa de aire

con lo cual el ruido fotométrico tenderia a reducirse.

Al analizar los coeficientes de extincién de primer orden mostrados en la Tabla[3.1] se
observa una variacion significativa de dichos valores. No se ha encontrado una razon
clara que explique este fendmeno. Se podria especular que se deberia a una atmosfera
bastante inestable de noche a noche. Un estudio a largo plazo que incluya el analisis de

éste y otros pardametros atmosféricos podra brindar mayor informacién del fenémeno.

Finalmente, dado que el OAUNI cuenta con filtros Sloan, se recomienda el uso de
éstos, porque poseen un nivel de transmitancia mayor que los filtros UBVRI. Esto

permitira incrementar el nimero de fotones registrados por el detector.
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Capitulo 5

Conclusiones

Los resultados obtenidos en este estudio muestran la viabilidad de iniciar estudios de

planetas extrasolares con los instrumentos con los que actualmente cuenta el OAUNI.

Los cédigos JKTEBOP y TAP han permitido determinar los radios, los semiejes
mayores, la inclinacion del plano orbital, el periodo orbital y los tiempos centrales de
transito de los exoplanetas WASP-80 b y WASP-46 b. En el caso de COROT-2 b,
han permitido obtener los tiempos centrales de los dos transitos observados de este
exoplaneta que, junto con los obtenidos por otros autores, permitieron mejorar la
precision del periodo orbital de este exoplaneta. En todos los casos, los parametros
obtenidos han estado acordes entre si y con la literatura, estando a menos de 20 de

los valores obtenidos por otros autores.

De los resultados obtenidos en este estudio y de estudios hechos por otros autores, se
puede afirmar que el incremento de las barras de error de los parametros obtenidos con
TAP estaria relacionado a un error de escritura del cédigo. Por lo tanto, JKTEBOP

representaria una mejor alternativa para el modelado de transitos de exoplanetas.

El script desarrollado para el proceso de eleccion de estrellas de comparacion y ra-
dio de abertura adecuados, ha brindado excelentes resultados, los cuales se han visto

reflejados en una disminucion significativa de las incertidumbres de los parametros de-
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terminados. Asimismo esta herramienta sera de crucial importancia para la busqueda

futura de nuevos planetas extrasolares y/o estrellas variables.

Finalmente, es importante mencionar que esta tesis, junto con los trabajos de|Pereyra
& Ricra (2019) y Ricra & Pereyral (2017), conforman los primeros estudios sobre

planetas extrasolares hechos desde el Pert.
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Apéndice A

Modelo de Mandel y Agol

En la Tabla se muestran los valores correspondientes de las variables A y n¢ para
el caso de una ley cuadratica de oscuridad de limbo. Cada caso corresponde a una
configuraciéon geométrica especifica (ver Mandel & Agol 2002). Tanto en la Tabla
como en los valores descritos de A\? y n¢ se ha tenido en cuenta las correcciones hechas

al articulo origina]

Tabla A.1: Variables A\? y n? para una ley cuadratica de oscuridad de limbo.

Caso D z N(2)  nd(z)
I (0, 00) 14 p,00) 0 0
0 [0, 00) 0 0
I (0,00) (5+p—3l1+p) M m
- (0,3) (p,1-p) A U
vV (0, %) lL—p As 2
\Y (0,3) p Ay T2
VI 3 3 %
VIL  (5,00) p A3 m
VIIL (3, 00) 11— pl,p) A m
IX (0,1) 0,5 —Ip—3D Ag M2
X (0,1) 0 A6 T2
XI (1,00) [0,p—1) 0 :

34Obtenido de https://faculty.washington.edu/agol/mandel_agol_errata.pdf
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donde A1, A2, A3, Ay, As, Ag, 1 Y 72 Se expresan como:

_ gﬂlw_z (= D)2+ 0= 3) = 3q(b — D)K (k) + dpa(2® + 75 — ) E(k) — 3L(2, )
Ay = %\ZTG [(1 522 4 p2 + @)Kk + (1 — a)(22 + 7p? — ) BE(k~) — 3%11(&7*, k—l)}
vo= g+ ot - D) - LS ey
A= 5+ o [P = DEEp) + (1 47K (20)
As = g—cos (1= 2p) = 5—(3+2p = 8p°)/p(1 = p) — g@(p— 3)
Yo = 2 (1 )

1
m = (2m) 7" K1+ 2mako — 1(1 +5p° +2%)/(1—a)(b—1)

p2
N2 = 5(102 + 22%)

Siendo
a=(z—p)?
b= (z+p)?
q=p>—2

1=
k= ——

4zp
y K(z), E(x) y Il(n, k) las integrales elipticas completas de primera, segunda y tercera

especie, respectivamente, que se pueden expresar como:

(A.1)

3 df
Klz)= /0 V1 — 22sin?(0)
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II(n, k)

: \/1— 22sin?(6)df
E(x) :/0 1

[NIE]

dp

0
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Apéndice B

Método de Cadenas de Markov
Montecarlo MCMC

Uno de los mayores problemas que se presentan al analizar distintos fenémenos fisicos
es encontrar un modelo que permita describir y predecir su comportamiento. Si un
modelo es propuesto el siguiente problema serd encontrar los pardmetros (A) que lo
definen. Uno de los métodos més confiables para resolver este problema es el Méto-
do Montecarlo, el cual se basa en un analisis estadistico en el cual se hacen variar
aleatoriamente los parametros A con el objetivo de encontrar la mejor combinacién
de parametros de tal manera que el modelo describa lo mejor posible las medidas

experimentales.

Para encontrar los mejores pardametros se trata de minimizar los residuos o lo que es
equivalente, maximizar la funcién Likelihood (L£). Para un conjunto de datos D y un

modelo M con pardmetros A, la funcién (£) es definida como:
L(D; M, A) = prob(D|M, A) (B.1)

Es decir, £ es la probabilidad de medir los datos D, dado el modelo M mediante los

parametros A. Para una distribucién gaussiana de los errores, la probabilidad de cada
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punto individual se expresa como:

£(D; M, 4) = Pyl4,0) = —— exp[—l (w) (B.2)

donde y; son los valores de la medida experimental de orden i, o; la incertidumbre
de la medida experimental de orden i y f(x;, A) el valor de la funcién de ajuste

(con parametros A). De esta manera, la probabilidad compuesta para N datos vendra

pP= Hexp [_% (yz - ];(il’iw‘l))z

i=1

expresada como:

(B.3)

P = exp [ﬁ: _% (?/z - J;(;Ei7f4))2

=1

= exp {—%XQ} (B.4)

De esta ecuacién se puede deducir que para que un conjunto de parametros A sea
considerado el mejor ajuste, el valor de P deberd ser maximo. Sin embargo, es mejor
maximizar el logaritmo natural de P ya que esto evitard que se presenten proble-
mas computacionales cuando P adquiera valores pequenos. De esta manera podemos
expresar P como:

1,

P=—x

5 (B.5)

Esto indica que maximizar P equivale a minimizar x?.

Existen distintos tipos de métodos Monte Carlo dependiendo, por ejemplo, del nimero
de pardmetros del modelo M. Cuando M es bajo (menos de 3) se usan: muestreo
uniforme, muestreo de importancia y muestreo de eliminacién. Sin embargo, estos
métodos se hacen ineficientes o computacionalmente intensivos para modelos con

muchos pardmetros, donde se utiliza Cadenas de Markov con Monte Carlo (MCMC).

El algoritmo MCMC se usa para estimar tanto los parametros del modelo 6ptimo asi
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como sus incertidumbres. Una de las principales ventajas de MCMC es que represen-
ta un método que no establece dependencias entre los pardmetros de ajuste en las
estimaciones de incertidumbres. Una cadena de Markov es una secuencia de variables
aleatorias, donde cada variable aleatoria depende de la probabilidad de su predece-
sor inmediato. Dada una estimacion inicial asignada por el usuario, los pardmetros
A se mueven alrededor de la distribucién de equilibrio en pasos relativamente pe-
quenos, sin tendencia a ir en una direccién dada. Esto genera un efecto residual no
deseado, por lo cual se necesita de un método de técnicas de camino aleatorio que
indiquen dénde moverse en cada cadena. La técnica que usa el MCMC para gene-
rar una caminata aleatoria utilizando una densidad de probabilidad propuesta es la
de Metropolis-Hastings. Esta técnica se complementa con la técnica de muestreo de

Gibbs, que se encarga de rechazar movimientos propuestos considerando la funcion

de probabilidad:

(Au B AH)2
2,

exp (B.6)

/ 1
(A1) =
\/QWB#Z
Donde A, representa el vector cuyos componentes son los parametros que se desea
ajustar, A;L un vector con parametros de prueba, u es el indice para distinguir los

elementos del vector de pardmetros, 3, el pardmetro que controla el tamano de los

pasos del pardmetro .

La probabilidad de transicién entre dos configuraciones consecutivas A, y A1) €s

dada por:
o (Apin|An) = min (exp [X2 — x2,1] , 1), para pardmetros vélidos.
«@ (A(n+1)|An) = 0, para parametros invalidos.

Una vez que se obtiene la convergencia se pueden representar los histogramas de pro-

babilidad de cada parametro en forma individual para determinar sus incertidumbres.

112



Apéndice C

Modelo matematico de turbulencia
atmosférica

Los efectos de la turbulencia atmosférica en las ondas electromagnéticas son fluctua-
ciones erraticas de amplitud y fase. Debido a las propiedades aleatorias del fenémeno,
un analisis estadistico se hace necesario. La naturaleza de las perturbaciones del fren-
te de onda producidas por la atmédsfera es descrita por el modelo de Kolmogorov

(Tatarskii||1961; [Kolmogorov||1941)).

Las fluctuaciones de fase en el modelo de Tatarskii suponen una distribucion aleatoria

gaussiana con la siguiente funcion de estructura:
D, (7) =< |@+z) — o |* >7 (C.1)
Donde D;)(F) es la varianza inducida por la atmosfera entre la fase de dos puntos del

frente de onda separadas por una distancia 7.

A partir de la definicién de la funcién de estructura, Tatarskii encuentra una expresion
més adecuada que la relaciona con el niimero de onda (k) y la constante de estructura
de indice de refraccién (C),) en una capa de espesor dh.

Dy (7) = 2.914k*dhCr*/® (C.2)
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Si integramos la expresion anterior considerando todo el espesor de la atmosfera y
considerando que no necesariamente la radiacion se desplaza en la direccién vertical,

obtendremos:

D;(F) = 2.914/@2(sec(z))7’5/3/dthL(h) (C.3)
Donde z es el valor del angulo cenital.

Para simplificar la expresion anterior, definimos el parametro de Fried o radio de

coherencia atmosférica (Fried||1966a,b)), como:

ro = [0.423k%(sec(z)) [ dhC2(h) o (C4)
| i

De esta manera:

D)y(7) = 6.88 (1)5/3 (C.5)

To
El modelo anterior, es la base de toda la teoria de imagenes a través de la turbulencia.
La resolucion de imagen obtenida con una turbulencia atmosférica caracterizada por
un parametro de Fried ry es la misma que la resolucién que se obtendria con un
telescopio de diametro ry. Observaciones con telescopios de aberturas mucho mayores
que 7o estan limitadas por la resolucion de seeing mientras que observaciones con

telescopios mucho mas pequenos que rq son esencialmente limitados por la difraccion.

De la ecuacién [C.4], vemos que el pardmetro de Fried se relaciona con la longitud de

onda segun:

ro oc A8/° (C.6)

Ademas, y como se mencion6 anteriormente, para exposiciones largas y para un te-
lescopio de abertura mayor a g, el seeing (FWHM) estd relacionado con 7y de la

forma:

(C.7)
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Donde la constante 0.98 es obtenida de calculos numéricos que relacionan el FWHM

de la PSF atmosférica con r¢(z).

Por otro lado, vemos que de la ecuacién la sec z se relaciona con 7¢(z) de la forma:

ro o sec(z)73/° (C.8)

Que también podemos expresar como:

ro(2) = ro(cenit) sec(z)~/° (C.9)

Reemplazando (C.9) en (C.7):

A
FWHDM,y = 0.98————sec(2)*/* (C.10)
ro(cenit)
De donde se obtiene:
FWHM,) = FW HM{eeniry sec(z)*/® (C.11)

De esta manera, las medidas de FWHM obtenidas a lo largo de una noche de obser-

vacién a distintos dngulos cenitales se pueden corregir usando.

FWHM(corregido) = FWHM(observado) SGC(Z)ig/S <012>
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Apéndice D

Sistemas de tiempo astronémico

Para el estudio de los diferentes fendmenos astronémicos es importante contar con un
sistema estandar de medicion del tiempo. Un sistema estandar permite que observa-
dores ubicados en diferentes lugares y en diferentes momentos puedan cronometrar
un evento astronémico utilizando las mismas reglas de medicion, haciendo posible la

comparacion de sus medidas.

A lo largo de la historia se han establecido diferentes sistemas de medicién del tiempo.
La mayoria de ellos utilizaron la periodicidad del movimiento de algunos objetos
celestes como el Sol o la Luna. El sistema que empleamos hoy en dia para el tiempo
civil estd basado en el Tiempo Universal Coordinado (UTC, por sus siglas en inglés).
El sistema UTC esta relacionado por un lado con el Tiempo Atémico Internacional
(TAI), y por otro, con el Tiempo Universal (UT, por sus siglas en inglés). Segin
Ridpath! (2004), el TAI se basa en las oscilaciones del dtomo de Cesio 133. En este
sistema se establece como unidad bésica de medida al segundo, cuya duracion se
define como 9 192 631 770 veces el periodo de transiciéon de dos niveles de energia

hiperfina de dicho atomo.

El Tiempo Universal, UT, se obtiene tomando como refrencia el tiempo de paso del

Sol por el meridiano de Greenwich. Debido a la elipticidad de la érbita de la Tierra, el
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tiempo paso del Sol por este meridiano no siempre es el mismo por lo cual se adopta un
tiempo medio (UT0). Luego, se adiciona una correccién debido al bamboleo del polo
geogréfico, cuyo periodo es de aproximadamente 430 dias (periodo de Chandler). Con
esta correcion el UTO pasa a denominarse UT1, que estrictamente hablando vendria

a ser el Tiempo Universal (Karttunen et al.|[2003).

Si se compara el Tiempo Universal, UT1, con el Tiempo Atémico Internacional, TAI,
se observa que se van desincronizando a una tasa de aproximadamente un segundo
por ano. Esto no se produce porque el TAI sea menos preciso, sino porque el Tiempo
Universal sufre pequenas variaciones que son impredecibles debido a la variacién de
la velocidad de rotacién terrestre. El Tiempo Universal Coordinado, UTC, relaciona
ambos sistemas compensando esta diferencia con un nimero entero de segundos, de

tal manera que el UTC siempre se mantiene a menos de 0.9s del UT1.

D.1. Dia Juliano (JD)

El Dia Juliano (JD, por sus siglas en inglés) es un sistema de medida del tiempo usado
comunmente en astronomia. Esta basado en el Tiempo Universal Coordinado, UTC,
y fue creado por José Scaliger en 1582. El Dia Juliano se define como el niimero de

dias transcurridos desde el 1 de enero del ano 4713 a.C. en el Calendario Juliano.

D.2. Dia Juliano Heliocéntrico (HJD)

El Dia Juliano Heliocéntrico (HJD, por sus siglas en inglés) es un sistema mas preciso
que el Dia Juliano (JD), debido a que toma como sistema de referencia el centro del
Sol. El problema que presenta el Dia Juliano es que un evento astronémico puede
ser cronometrado en forma distinta debido al movimiento de traslacion de la Tierra

y la velocidad finita de la luz. Segin [Hopkins| (2014), el Dia Juliano Heliocéntrico se
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puede calcular usando la siguiente expresion:
HJD = JDyrc + At (D.1)
siendo
At = —TR [cos(\) cos(a) cos(d) + sin(N) (sin(e) sin(d) + cos(e) cos(d) sin(a))] (D.2)

donde T es el tiempo de viaje de la luz en 1TUA (499 segundos o 0.0057755 dias), R
es la distancia Tierra-Sol en UA, X es la longitud del Sol, a y 9 son las coordenadas

ecuatoriales de la estrella objetivo y € la oblicuidad de la ecliptica (23.45°).

D.3. Dia Juliano Baricéntrico (BJD)

Segin Eastman et al. (2010), el Dia Juliano Baricéntrico (BJD, por sus siglas en
inglés) es un sistema de medicién del tiempo més preciso que el HJD. La razén de
ello es que el BJD no solo considera los retrasos debido a la velocidad finita de la luz,
sino también los retrasos debido al paso de la luz cerca de objetos masivos como el
Sol y la dilatacion del tiempo debido al movimiento del observador. BJD esta basado
el Tiempo Dindmico Baricéntrico (TDB, por sus siglas en inglés), que toma como
referencia el baricentro del Sistema Solar y los retrasos debido a los efectos antes
mencionados. Segun Eastman et al. (2010), el BJD se puede calcular de la siguiente
manera:

BJDrpp = JDyrc + Are + Ac + Age + Apg (D.3)

donde Apgg es el retraso de Rgmer, que se refiere al retraso o llegada temprana de la
luz de un objeto extraterrestre debido a la velocidad finita de la luz y al movimiento

de la Tierra alrededor del Sol. El valor de este sumando se puede obtener usando la
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siguiente expresion:

(D.4)

donde 7 es un vector que va desde el origen del sistema de referencia inercial hasta
el observador, ¢ es la velocidad de la luz y n puede ser descrito en términos de la

ascencién recta («) y declinacion (6) del objeto como:

cos(d) cos(a)

3>
I

cos(d) sin(a)

sin(d)

A¢ es la correccion de reloj entre los sistemas base estandar. En este caso la correccion

necesaria para pasar de UTC a TDB sera:

Ac = N +32.184s + (TDB — TT) (D.5)

donde N es el nimero actual de segundos de salto, TT" es el Tiempo Terrestre y

32.184s es el desplazamiento del TT" de los relojes atémicos.

Age es el retraso de Shapiro, que es un efecto relativista general en cual la luz que

pasa cerca de un objeto masivo sufre un retraso y puede ser calculado como:

AS@ =

260 g1 — cos(6) (D.6)

C

donde 6 es el angulo formado entre el centro del Sol y el objeto de estudio, medido

desde Tierra.

Finalmente Agg es el retraso de Einstein, que es una correccion relativista adicional
debido a que el movimiento del observador influye en la velocidad de marcado del
tiempo que tendria un reloj ubicado en el objeto observado. El uso de TDB corrige

un observador que se mueve con el geocentro, pero en realidad se observa desde la
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superficie de la Tierra o desde satélites, por lo cual hay que agregar este término

adicional que se expresa como:

To-Vg
c2

Apo = (D.7)

donde 7 es la ubicacién del observador con respecto al geocentro y g es la velocidad

del geocentro.
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