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Resumen

La deteccion y caracterizacion de exoplanetas ha tenido un gran crecimiento en los
ultimos anos, proyectos como Kepler nos brindaron una vision amplia de las posibilidades
cuando de encontrar sistemas planetarios se refiere. La sonda espacial TESS mapearéa
cerca del 90 % de la boveda celeste, en la busqueda de exoplanetas por el método del
transito [Ricker et al.| (2014)). En este trabajo se presenta un algoritmo rapido y exclusivo
para la deteccion de trénsitos de exoplanetas en curvas de luz de alta cadencia como las
que estaré generando el proyecto TAOS II.

El algoritmo que se presenta en este trabajo de tesis consiste principalmente en dos
partes: el filtrado de ruido, y la validacion de posibles candidatos a trénsitos. Se imple-
mentaron 3 métodos para el filtrado de ruido: filtro pasa bajas, promedio movil y analisis
de componentes principales. Para los 3 métodos, se encontré que mejoran notablemente
la senal a ruido de las curvas de luz. El método de analisis de componentes principales es
el més eficiente y el que tiene un mejor desempeno, mientras que el promediado moévil es
el menos eficiente y el método con més error a a hora de ajustar un modelo, esto debido
a la distorsion en la curva de luz debido al mismo filtrado.

Despues para determinar si un objetivo es un posible candidato a tener un planeta
transitando, se comparan las curvas de luz con bases de datos de transitos simulados.
Aplicando un modelo de regresion, se utiliza como primera aproximaciéon un trapezoide
para caracterizar la curva del transito. Basados en el parecido entre el modelo y las curvas
filtradas, se decide si etiquetar el objetivo como posible candidato a transito.

Para evaluar el desempeno de dicho algoritmo se han llevado a cabo temporadas en
el OAN-SPM donde se obtuvieron datos con y sin transitos de exoplanetas, bajo condi-
ciones de observacion muy similares a las que se espera del proyecto TAOS II. Utilizamos
APPHi para obtener 13 curvas de luz de ingresos-egresos de transitos, de los cuales pu-
dimos detectar exitosamente 5, aunque con diferencias significativas en las observables

calculadas.

XI



CAPITULO I: INTRODUCCION

1.1 Contexto historico

En el pasado se pensaba que el planeta Tierra era el centro del universo, mas adelante
con el surgimiento de la ciencia como la conocemos hoy en dia, se abandoné esta idea
basédndose en observaciones de los cuerpos celestes en el cielo nocturno. En la era moder-
na, en 1930 el astronomo Clyde Tombaugh (1906-1997) descubri6 el entonces considerado
noveno y mas pequeno planeta del sistema solar, Pluton. Para este entonces ya se conocia
la complejidad de nuestro sistema solar, compuesto por planetas, satélites naturales, aste-
roides, cometas y méas cuerpos menores. Sin embargo siempre existio la pregunta: s Existen

otros sistemas solares como el nuestro en el universo?.

En la decada de losochenta, un equipo encabezado por el astronomo Gordon Walker,
planeo utilizar el telescopio CFHT (del inglés Canadian France Hawaii Telescope) de 3.8m
volcan Mauna Kea en Hawéi, para intentar encontrar la presencia de un planeta alrededor
de una estrella lejana (Walker, 2012)). En ese entonces ya se conocia que Jupiter completa,
una orbita alrededor del Sol en aproximadamente 12 anos terrestres, y que debido a su
gran masa, la interacciéon gravitacional entre estos dos cuerpos provoca que el Sol se mue-
va alrededor del baricentro del sistema, con un periodo igual al de Jupiter. La hipotesis
del Dr. Walker para la busqueda de un planeta se basaba en este fenémeno, si era capaz
de medir una estrella moviéndose con un periodo orbital similar al de Jupiter, entonces
podria asumir que esta estrella poseia un planeta de masa similar a la de Jupiter. Se
comenz6 con una muestra de 29 estrellas de tipo solar, relativamente cercanas para las
cuales se intent6 medir su movimiento utilizando la técnica de velocidad radial. Unos anos

después, se analizaron las 29 estrellas de la muestra inicial sin ningin resultado positivo.



Introduccion Capitulo 1

No fue hasta 1995 cuando Michel Mayor y Didier Queloz (Mayor and Queloz, 1995)
encontraron una estrella con un movimiento extrano. 51 Pegasi, una estrella de una mues-
tra de 142 que habian estado bajo observacion, con una temperatura similar a la del Sol
(5768 K), a unos 50 anos luz (1 afio luz = 9.461210' m) de distancia. Los datos de la
observacion revelaron que 51 Pegasi tiene un periodo orbital respecto al baricentro del
sistema de 4.2 dias, lo cual resulté asombroso y dificil de creer para los autores. El hecho
de que un planeta como Jupiter completara una érbita alrededor de una estrella tipo solar
en tan solo 4.2 dias parecia increible. Después de corroborar las observaciones, finalmente
el 23 de Noviembre de 1995 se publico el hallazgo de un planeta de una masa similar a
la de Jupiter. En 2019 Michel Mayor y Didier Queloz fueron galardonados con el premio
Nobel de Fisica por el descubrimiento del primer planeta alrededor de una estrella tipo

solar, lo que actualmente conocemos como exoplaneta.

En los meses siguientes al descubrimiento de 51 Pegasi b en 1995, se encontraron pla-
netas con periodos similares, como los reportados en (Marcy and Butler| |1996) y (Butler
and Marcy|, (1996)). En los afios siguientes se siguieron descubriendo planetas en estrellas
de tipo solar utilizando esta misma técnica, de hecho, en 2003 el Dr. Walker y un equipo
internacional, confirmé la existencia de un planeta del tamano de Jupiter en la muestra
inicial de 29 estrellas que estudio en los 80’s, la cual no habia sido detectado antes, debido

a las limitaciones instrumentales de la epoca (Hatzes et all 2003), (Walker, 2012).

Anos después, David Charbonneau y Gregory W. Henry estudiaban una de las estre-
llas de la muestra original del Dr. Mayor, para la cual ya se habia confirmado la existencia
de un exoplaneta utilizando mediciones de velocidad radial. Sin embargo, estaban en bus-
ca de variaciones de brillo debido al paso del planeta frente a la estrella, este fenémeno
es conocido como transito. En 1999 publicaron el hallazgo del transito de HD209458b
(Charbonneau et al., |1999), un planeta 60 % méas grande que Jupiter, con una orbita de
3.5 dias, el cual provoco una caida del 1.7 % en el brillo de HD209458. Este mismo ano
se publico el descubrimiento del primer sistema miltiple descubierto por el método del
transito, alrededor de Upsilon Andromedae (Marcy et al.l [1999)), 3 planetas de masas si-

milares a la de Jupiter que orbitan una estrella de 1.28 M.
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Estos primeros planetas en ser descubiertos tenian algo en comin, eran de una masa
similar a la de Jupiter con periodos orbitales cortos, los cuales se denominan Jupiters
calientes (Hot Jupiters); o tenfan orbitas muy excéntricas como el caso de HD222582b
(Vogt et al., 2000), ambas caracteristicas son bastante diferentes a lo que conocemos en
nuestro sistema solar, lo cual originaba més preguntas: spor qué los sistemas planetarios
descubiertos son tan diferentes al nuestro?, y entonces, jcomo se formd nuestro Sistema

Solar?, preguntas para las cudles, aiin no tenemos una respuesta clara.

1.2 Proyectos enfocados en la biisqueda de exoplanetas por el método de

transito

Como hemos comentado, los primeros exoplanetas fueron descubiertos utilizando el
método de velocidad radial. Para llevar a acabo una mediciéon de este tipo, se necesita de
un espectrografo de muy alta resoluciéon y un largo tiempo de monitoreo a una sola estre-
lla, para obtener las mediciones de velocidad que corroboren la existencia de anomalias
gravitacionales provocadas por un planeta. Por otra parte, a partir del descubrimiento
del transito de HD209458b, el método del transito se volvié el mas exitoso para buscar
planetas que orbitan otras estrellas. Una de las ventajas méas importantes es que se puede
monitorear la intensidad de muchas estrellas al mismo tiempo, como se pretende hacer en

el proyecto TAOS II, el cual observara alrededor de 10,000 estrellas simultaneamente.

Desde entonces y hasta la actualidad, se han desarrollado cerca de 50 proyectos enfo-
cados en la buisqueda de exoplanetas, midiendo variaciones periodicas en la luminosidad
provocadas por un transito exoplanetario. Enseguida se mencionan solo algunos de los

proyectos més exitosos.

1.2.1 CoRoT

Para mediados de 2006, todos los planetas descubiertos orbitando estrellas lejanas,
eran del tipo Hot Jupiters, gigantes gaseosos de mas de veinte veces el radio del planeta

Tierra (>20Rg). El 27 de diciembre de 2006, se lanzo6 el primer satélite enfocado en la
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bisqueda de exoplanetas por el método de transito, el COnvection ROtation and planetary
Transits (CoRoT), dedidcado a la busqueda de planetas rocosos un poco més parecidos a
la Tierra (Aigrain et al.| |[2007), (Barge et al., 2007)), cosa que desde la superficie terrestre

no era posible debido a los efectos de distorsion atmostérica (véase seccion 11.3).

Originalmente CoRoT fue pensado como un proyecto de astrosismologia] sin embar-
go, se acordo el incluir la biisqueda de transitos de exoplanetas como su nombre lo indica.
En mayo del 2007 se reporté el descubrimiento del primer transito de un exoplaneta no
conocido, el denominado CoRoT-1b (Barge et al., 2008).

La mision CoRoT estaba equipada con un espejo primario de 0.27 m y una cdmara
de campo amplio que funcionaba en el espectro visible. El telescopio contenia un deflec-
tor de rendimiento extremadamente alto para minimizar la luz directa en el detector. La
luz capturada por el telescopio se dirige al plano focal, que consta de cuatro CCD con
2048 x 4096 pixeles dispuestos en un patréon cuadrado con una escala de placa de 2.32”/pix
("/pix = segundos de arco por pixel). Dos de los CCD estaban dedicados a la astrosis-
mologia, mientras que los dos restantes al programa exoplanetas. Las curvas de luz de
las estrellas son producidas por el software a bordo que utiliza fotometria de apertura y
posteriormente se trasmiten a la Tierra cada 512 segundos. Este instrumento es clasificado
como satélite de clase mini (630 kg), que se coloco en una érbita polar con una altitud de
896 km y un periodo de 6,714 s.

Al concluir el proyecto, se recolectaron 163,000 curvas de luz, con més de 500 candi-
datos a tréansitos, de los cuales solo 34 (7 %) fueron confirmados como planetas (Moutou
et al., 2013). CoRoT tuvo contribuciones relevantes como el descubrimiento del primer
exoplaneta de tipo rocoso el CoRoT-7b (Léger et al., 2009), el estudio de estructuras in-
ternas de estrellas y aport6 algunas restricciones para las teorias de formaciéon y evoluciéon

de sistemas planetarios.

! La astrosismologia estudia la estructura interna de las estrellas mediante la interpretacion de sus
espectros como ondas sismicas.
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1.2.2 HATNet y HATSouth

Los proyectos Hungarian-made Automated Telescope Network (HATNet) y Hungarian-
made Automated Telescope Network-South (HATSouth) conforman una red de 13 telesco-
pios distribuidos en 3 continentes, optimizados para la biisqueda de transitos de exopla-
netas (Bakos et al., [2002));(Bakos et al.; [2004));(Bakos et al., [2013]).

Esta red de telescopios intenta detectar y caracterizar planetas extrasolares, utilizando
telescopios pequenos totalmente automatizados, constituidos con cuatro telescopios /2.8
de 0.18 m de diametro en una montura comin que cubren un area de ocho grados cua-
drados en el cielo, usando cuatro cdmaras con CCD’s 4K con iluminaciéon frontal y filtros
Sloan, para obtener una escala de 3.7 ’/pix (’/pix = minutos de arco por pixel). Como
se mencion6 anteriormente, las principales ventajas de los estudios de transito son los
grandes campos que se pueden observar, lo que se traduce en un gran niimero de estre-
llas observadas simultdneamente, sin embargo, debido a las caracteristicas 6pticas de los

telescopios, sus objetivos se limitan a estrellas brillantes (magnitud V' < 13).

Para HATNet y HATSouth, en total, se han realizado observaciones de seguimiento
para 3,200 de los 4,200 candidatos. Se tienen 140 objetos subestelares confirmados de
los cuales 128 son exoplanetas, el més reciente publicado en diciembre del 2018 (Bakos
et al., 2018). Se concluy6 que 2,300 son falsos positivos o falsas alarmas. Los candidatos

restantes requieren mas observaciones de seguimiento.

1.2.3 Super WASP

El proyecto Wide Angle Search for Planets (SuperWASP) es una red de observadores
internacionales dedicados a la bisqueda de exoplanetas, uno de los proyectos con telesco-
pios terrestres lideres en el area con 185 exoplanetas confirmados (Pollacco et al., 2006).
El proyecto utiliza dos telescopios roboéticos ubicados en el Observatorio del Roque de
los Muchachos en la isla de La Palma en las Islas Canarias (Super WASP-North) y en el
Observatorio Astronémico Sudafricano (SuperWASP-South), lo que permite observacio-

nes en ambos hemisferios. SuperWASP-North y SuperWASP-South comenzaron con sus
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actividades en 2003 y 2005 respectivamente, poco tiempo después se reportd el descubri-
miento de dos planetas de 1.33 y 1.26 R, (Cameron et al., [2007).

Tanto Super WASP-North como Super WASP-South poseen monturas ecuatoriales con
8 camaras de campo amplio. Cada cdmara estda equipada con un CCD que consta de
2048 x 2048 pixeles, con un tamano de 13.5 um . El campo de vision de cada camara
cubre un area de 64 grados cuadrados con una escala angular de 13.7 ”/pix . Las cAmaras
observan campos extremadamente amplios, y el conjunto completo de 8 caAmaras es capaz
de monitorear hasta 480 grados cuadrados en el cielo, siendo considerablemente mas gran-
de que otros telescopios convencionales. Durante los primeros 6 meses de observaciones,
el SuperWASP-North proporcioné mas de 6.7 millones de curvas de luz para estrellas con
V ~ 7.5 —15 mag.

Los datos recopilados por las camaras son automaticamente procesados por un pipeli-
ne, que incluye varios pasos. En el primer paso, el pipeline corrige las imagenes eliminando
errores causados por el detector o defectos 6pticos. Posteriormente, las imagenes se re-
ducen, de forma convencional, al aplicar la calibracién de Bias master, Darks y Flats,
para cada noche de observacion. La fotometria de apertura se utiliza para medir el flujo
estelar y construir las curvas de luz de cada fuente individual que se logra identificar en
los pasos anteriores. Finalmente, la deteccion de transitos periddicos se realiza aplican-
do el algoritmo Boz Fitting Algorithm a las curvas de luz (Kovacs et al., 2002), el cual
consiste en considerar el cambio en el flujo debido al transito como una caja de ancho L,
profundidad H y un periodo F,. Para mas detalles sobre la seleccién de candidatos, ver
(Collier Cameron et al., [2006]).

[.2.4 Telescopio espacial Kepler

La mision Kepler es por mucho, el proyecto mas exitoso dedicado a la busqueda de
exoplanetas por el método del transito (Borucki et al., 2010). La mision fue disenada con
el objetivo de encontrar planetas rocosos, con masas y tamanos similares a la Tierra en
la zona de habitabilidad. La mision se lanz6 el 6 de marzo del 2009, tres anos después

se anunci6 el descubrimiento del primer planeta rocoso en la zona habitable Kepler-22b
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(Borucki et al.}|2012)), un planeta con 2.4 Rg el cual se denominé como SuperTierra. Con-
forme avanzaba el proyecto, mas descubrimientos importantes se anunciaban, con esto,
nos dimos cuenta que los sistemas miltiples y planetas en la zona habitable son méas co-

munes de lo que pensdbamos.

La mision estaba disenada para observar constantemente alrededor de 150,000 estre-
llas de secuencia principal con magnitudes menores a V' = 14 mag en la misma region en
el cielo, en la direccion de las constelaciones de Cygnus, Lyra y Draco, una regiéon cerca
del plano de la galaxia con alta concentracion de estrellas. La sonda espacial Kepler esta
equipada con un telescopio Schmidt 24 de con un espejo primario de 1.4 m de didmetro
y una aperura de 0.95m. El detector consiste en una matriz de 42 CCD’s que se leen
cada 6 segundos para evitar la saturacion. Cada CCD tiene un tamano de 50x25 mm con

2200 x 1024 pixeles, cubriendo un éarea en el cielo de 105 grados cuadrados.

Los datos obtenidos se almacenaban en la sonda espacial y enviados a la Tierra ca-
da mes. Los datos se recopilan en el Kepler Mission Science Operations Center y eran
procesados mediante el pipeline de Science Processing Pipeline (Jenkins et al. 2010a), el
cual consiste de distintos procesos: calibracion de nivel, analisis fotométrico, extraccion y
correccion de curvas de luz, algoritmo de deteccion de transitos, seleccion de candidatos y
validacion de candidatos. Las curvas de luz se extraen mediante fotometria de apertura y
posteriormente se corrigen eliminando las firmas correlacionadas con variables instrumen-
tales, como los desplazamientos apuntado y los cambios de foco. Ademaés, se eliminan los
valores atipicos (outliers) y las discontinuidades causadas por los cambios de sensibilidad
de pixeles. La deteccion de transitos periddicos se lleva a cabo mediante el Transiting
Planet Search (TPS), un algoritmo que realiza una estimacion el espectro de potencia del

ruido de observacion en funcion del tiempo (Jenkins et al., 2010b).

A lo largo de su operacion se realizaron muchos descubrimientos importantes, como un
sistema planetario orbitando una estrella gigante roja (Charpinet et al., 2011), Kepler-47
un sistema de dos planetas, uno de ellos en la zona habitable que orbitan un sistema
estelar binario (Orosz et al., 2012), Kepler-90 un sistema de 8 planetas pequenos, todo el

sistema es mas pequeno que la orbita del planeta Tierra (Shallue and Vanderburg, 2018)),
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el octavo planeta se confirmé utilizando un algoritmo de Deep Learning desarrollado por
miembros de Google, y muchos mas. El 30 de octubre del 2018 la sonda se quedo sin com-
bustible y con ello llega el final del proyecto. Después de casi 10 anos, se observaron cerca
de 530,506 estrellas y con 2662 planetas confimados, 61 supernovas documentadas, 2878
estrellas binarias eclipsantes confirmadas y alrededor de 3000 publicaciones relacionadas
con el proyecto, hacen del telescopio espacial Kepler el proyecto mas exitoso en la historia
de la busqueda de nuevos planetas, gracias al cual, ahora sabemos que seguramente que

existen mas planetas que estrellas en el universo.

1.2.5 Satélite TESS

El satélite TESS del inglés Transiting Exoplanet Survey Satellite es el sucesor del te-
lescopio Kepler. El objetivo principal de TESS es detectar planetas pequenos en estrellas
brillantes relativamente cercanas, utilizando el método del trénsito. La primera gran dife-
rencia con Kepler, es que TESS realizara un monitero de aproximadamente el 90 % de la
béveda celeste, con un alcance cerda de ~ 60 pc de distancia (donde 1pc = 3.086x10'°).
La gran ventaja de esto, es que al estudiar principalmente estrellas brillantes, estas pueden
ser observadas facilmente por telescopios en tierra y otros telescopios espaciales. Esto con
el fin de facilitar la caracterizacion y la confirmacion de estos exoplanetas, utilizando es-
pectroscopia para medir la velocidad radial de la estrella o buscar medir sus movimientos
propios, utilizando datos astrométricos .

Cuenta con 4 camaras idénticas de campo amplio (24° x 24°) cada una, lo que resulta
en un campo de 24° x 96° (un total de 3200 grados cuadrados) y un radio focal f/1.4.
A su vez, cada camara esti equipada con lentes para prevenir la dispersion de la luz
provenientes de la Tierra y la Luna y un arreglo de 4 CCD’s de 4096 x 4094 pixeles con
una escala angular de 21 .

Los CCD’s de las camaras producen constantemente imégenes de 2 segundos de exposi-
cion, las cuales se combinan de 2 diferentes maneras. Primeramente se suman 900 imagenes
para simular una exposicion continua de 30 minutos del campo completo llamado Full-
Frame Images (FFIs), también se suman grupos de 60 imégenes como exposiciones de 2
minutos catalogadas como " Postage Stamps", las cuales son preprocesadas y recortadas

en secciones de 10 x 10 pixeles centradas en estrellas de interés. (Ricker et al., [2014]).
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Se espera que el proyecto tenga una duraciéon de 2 anos, en el cual se observe com-
pletamente el hemisferio sur el primer ano y el hemisferio norte en el segundo. Se utiliza
un método de apuntado denominado "stop and stare", lo que significa que observara un
mismo campo completo (24° x 96°) por una duracion de 24 dias, para desptes rotar 27.7°
hacia el este y repetir el proceso de observacién. Con esta estrategia se necesitaran un
total de 26 sectores para cubrir el 90 % del cielo (Schliegel, [2017)).

TESS esta enfocado en estrellas de tipo espectral F5 a M5, es decir estrellas rela-
tivamente pequenas en las cuales es mas sencillo encontrar planetas pequenos del tipo
rocoso (véase seccion 11.1.1). CoRoT y Kepler tenian mayor precision fotométrica capaz
de detectar planetas mas pequenos, sin embargo, la desventaja es que estos planetas no
son viables para su estudio continuo debido al poco brillo de sus estrellas anfitrionas, por
lo que seria practicamente imposible realizar estudios sobre sus propiedades atmosféricas
usando espectroscopia (Sullivan et al., |2015)).

El satélite fue lanzado el 18 de abril de 2018 y entr6é en completa operaciéon el 25 de
Julio del mismo ano. Al momento de la escritura de este trabajo, TESS ha confirmado
37 nuevos planetas y se tienen alrededor de 1600 candidatos, entre ellos el primer planeta
del tipo rocoso, en la zona de habitabilidad, con un radio de 1.22 Rg y una 6rbita de 37.42
dias. (Gilbert et al.| |2020)

Se espera que en los 2 anos de operacion, la sonda TESS descubra alrededor de 20,000

planetas, con un estimado de 500 con un radio menor a 2Rg.

1.3 Proyecto TAOS II

El proyecto Transneptunian Automated Occultation Survey (TAOS II) es producto de
la colaboracion entre instituciones de Taiwan (ASIAA), Estados Unidos (CfA), Canada
(CADC) México (IA-UNAM). El proyecto contara con 3 telescopios robéticos, con un
espejo primario de 1.3 m de didametro cada uno. Cada telescopio tendré instalada una
camara enfriada con helio y un detector de 80 Mpx controlado por 10 FPGAs (del inglés
Field Proframmable Gate Array). Con esto se podran tomar imégenes a 20 imagenes por
segundo (fps del inglés frames per second) de mas de 10,000 estrellas simultaneamente
(Lehner et al., [2012).

El proyecto TAOS (2005-2011) es el precursor de TAOS 11, el cual contaba con teles-
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copios mas pequenos y camaras menos rapidas. Se encuentra ubicado en el observatorio
de Lulin en Taiwén, lugar donde sélo se dispone de menos de 100 noches de observacion
ttiles por ano, debido a la calidad del cielo (Lehner et al., 2010).

TAOS 11, esta ubicado en el Observatorio Astronémico Nacional en San Pedro Martir
(OAN-SPM) en Ensenada B.C., México, donde se tienen mas de 250 noches de observacion
al ano, un cielo més oscuro, menor humedad y mejor seeing.

El objetivo principal es detectar ocultaciones de estrellas, por objetos pequenos (~ 1
km de didmetro) del cinturon de Kuiper. Descubierto en 1992, el cinturén de Kuiper (Luu
and Jewitt), 2002)) se encuentra méas alla de Neptuno, en un rango aproximado de 30 a 50
UA (1 UA = 149.597 x 105 km). Est4 formado por un gran ntimero de cuerpos del orden
de 0.5 - 30 km de radio con una o6rbita heliocéntrica. El estudio de estos objetos, puede
brindarnos la clave para el entendimiento de la formacion del sistema solar, asi como del
origen de los objetos mas lejanos en el mismo, tales como cometas y objetos mas alla de
Neptuno (TNOs).

Estos eventos son muy raros, la probabilidad de observar una ocultaciéon estelar por
objetos del cinturén de Kuiper es de 10 x 107% a 10 x 1072 eventos/estrella/afio y tienen
una duracion muy corta (~ 200 ms), debido a estos factores, se pretende monitorear
una gran cantidad de estrellas simultdneamente a una alta cadencia, para asi aumentar
significativamente la probabilidad de deteccion de ocultaciones. Los datos del proyecto
generaran una base de datos enorme, alrededor de 5 PB (1 Petabyte=1 x 10'° bytes),
cuya infraestructura ya esta siendo instalada en el Instituto de Astronomia de la UNAM
en Ensenada (IA-UNAM).

La base de datos de TAOS II estara a la disposiciéon de la comunidad cientifica invo-
lucrada en el proyecto, y estos podrian ser utilizados para multiples propositos, diferentes
a los objetivos principales del proyecto. Este trabajo de tesis es uno de esos casos, donde
se busca encontrar candidatos a exoplanetas utilizando las curvas de luz que generara el
proyecto, implementando un pipeline de procesos para automatizar el analisis y la clasifi-
cacion de los objetivos. A pesar de las complicaciones, esto puede ser un buen aporte en
la comunidad cientifica que estudia exoplanetas. Los campos de observacion de TAOS 11
seran de 2.3 grados cuadrados cerca de la ecliptica, donde se ha corroborado que no hay
traslape con ninguno de los proyectos dedicados a busqueda de exoplanetas mencionados

anteriormente, a excepcion de TESS.
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1.4 Objetivos, hipétesis y estructura de la tesis

Debido a que la deteccion de exoplanetas no es el objetivo principal del proyecto, el
esquema de observacion y la toma de datos presentan algunas complicaciones, ya que es-
tan optimizados para detectar eventos rapidos, con una duracién tipica de una fraccion de
segundo, en lugar de eventos de largo periodo como un transito exoplanetario. Adicional-
mente, con el proposito de tener la mejor fotometria posible, se observara con la minima
masa de aire, se restringe la duracion de la corrida de observaciones en cada campo a unas
2-3 horas cerca del cenit. Por lo que las herramientas y metodologias convencionales para
la identifiacién de transitos, no pueden emplearse exitosamente con los datos de TAOS
I1. El objetivo es tener una herramienta, capaz de analizar las curvas de luz de la base de
datos de TAOS II de manera automatica y eficiente, identificando candidatos a transitos
de exoplanetas, los cuales después se podran estudiar a mayor profundidad por medio del
seguimiento con otros telescopios.

La alta cadencia en las curvas de luz presenta dos principales problemas al querer iden-
tificar transitos de exoplanetas. Primeramente las curvas de luz contienen una componente
de ruido considerable, la cual enmascara cualquier senal producida por un transito. Se-
gundo, todas las curvas de luz que se utilizaron en este trabajo tienen una duracion de
2 horas, lo cual se traduce en 144,000 muestras, lo cual se vuelve computacionalmente
costoso de analizar al momento de tener una gran base de datos (~ 50,000 curvas de luz
por dia). Adicionalmente, hay muy pocas probabilidades de poder captar una senal de un
transito completo en una sola curva de luz. Debido a esto esto las metodologias explica-
das en capitulo II se basan en mejorar la senal a ruido (SNR) utilizando metodologias
eficientes y en buscar solo ingresos o egresos de los posibles transitos.

En el capitulo III, se presentan las herramientas con las cuales evaluamos el desempeno
del algoritmo para identificar posibles candidatos a trénsitos de exoplanetas, tales como
datos observacionales, bases de datos simulados y las metodologias para el filtrado de
ruido en curvas de luz de alta cadencia.

En el capitulo IV se presentan los resultados obtenidos al analizar los datos simulados y
observacionales, siguiendo las metodologias planteadas en el capitulo III.

Finalmente en el capitulo V se presentan las conclusiones del trabajo.
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CAPITULO II: MARCO TEORICO

I1.1 Senales observadas por transitos de exoplanetas

Como se mencioné anteriormente, el método del transito es la técnica méas popular
y exitosa para descubrir nuevos planetas. Un transito ocurre cuando la o6rbita de un
exoplaneta estd orientada de manera particular con la linea de observacion (i ~ 90°) y
el planeta bloquea parte de la luz de la estrella, al pasar entre esta y el observador lo
cual provoca una ligera disminucién en su brillo. Como se muestra en la figura 2.1, si
la inclinacién ¢ disminuye el transito deja de ser visible por el observador, por lo que
la probabilidad de observar un transito, estd en funcion del angulo de inclinacién con

respecto a la perpendicular de la linea de vision.

Planeta

<

Observador

bR =acosi

Figura 2.1: Esquema de un transito de exoplaneta observable. ¢ representa la inclinacion
de la orbita y R, es el radio de la estrella. b es el parametro de impacto, esta cantidad
adimensional es utilizada para resumir la informacién de la inclinacion de la orbita y el
semi eje de la orbita a.

I1.1.1 Sistema general de ecuaciones

A partir de las senales observadas de transitos de exoplanetas, podemos calcular algu-

nas de las propiedades fisicas del sistema, teniendo en cuenta las siguientes suposiciones
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(para este trabajo):

La orbita del planeta es circular (epsilon = 0).

La masa del planeta es despreciable comparada con la de la estrella anfitriona
M, << M,.

La relacién masa-radio de la estrella es conocida.

La luz proviene de una sola estrella.

= No se considerara el oscurecimiento al limbo (Limb Darkening) véase 11.1.2.

Las primeras 3 suposiciones son aceptables para estrellas de secuencia principal, la
gran mayoria de los sistemas planetarios cumplen con relaciones similares. Los planetas
con periodos orbitales cortos (~ 5 dias) tienen excentricidades cercanas a 0.

Bajo estas aproximaciones, podemos describir la curva de luz de un transito a partir
de 4 ecuaciones. La primera representa la profundidad del transito AF. El flujo total
F' de una estrella es proporcional a su superficie, el cambio en el flujo debido al transito

se traduce en el cociente de las areas de la estrella y el planeta transitando frente a esta.

A (&Y .1)

De esta relacion podemos claramente ver que si conocemos el radio de la estrella R,
podemos entonces calcular el radio del planeta R,. También esta es la razén por la cual
el proyecto TESS se enfoca en estrellas pequenas, porque de esta manera es mas sencillo
medir AF provocados por planetas mas pequenos.

La duracion total del transito 7 esta definida por sus pardmetros orbitales y el radio

RA\? a 2
_p _ . .
P R, (1 + R*> (R* cosz)

tp = —arcsin | : 2.2
r Warcsm a 1 — cos?i ’ (2:2)

estelar.

1/2

esta relacion se puede reducir a:
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P )
tr = —\/(R—) — cos?; (2.3)
T a

solo considerando que a » R, » R, (Winn, 2010)), donde P es el periodo orbital dado

por la tercera ley de Kepler 2.4] a es el semi-eje e ¢ la inclinacion de la orbita. Usando 4,
. a . . , . ,
podemos definir b = —cos 7 conocido como parametro de impacto, el cual es comtnmente

*
mas utilizado para cuantificar la inclinaciéon de la 6rbita. El periodo orbital se define como:

[4m2a®

2

m),yM*la

donde G es la constante de la gravitacion universal (G = 6.674 x 107!} e
g

masa de la estrella.
El tiempo total tr puede desglosarse en 2 diferentes procesos. El tiempo de que le
toma al planeta estar completamente sobre el disco solar, el cual denotaremos como t. y

la parte “plana” del transito ¢y, donde:

tp = 2t + tr; (2.5)

Por ultimo, la relacion masa-radio, por ejemplo R, = kM7 (x ~ 0.8 para estrellas de
secuencia principal del tipo espectral F-K), y k una constante el cual su valor depende
del tipo estelar de la estrella y su edad (Allen and Cox, 2001).

Utilizando la informacién contenida en las curvas de luz de transitos, podemos calcular
cantidades fisicas como el radio del planeta R, y el periodo orbital P. El radio del planeta
R, se obtiene midiendo en la variaciéon del flujo AF' proveniente de la estrella eclipsada
(2.1). El periodo orbital P si se tienen multiples observaciones del transito en diferentes
épocas. Para los demas parametros orbitales se necesita informaciéon complementaria de la
dindmica de los cuerpos, normalmente obtenida mediante la técnica de velocidad radial.
Es por este motivo que para la confirmacién de un exoplaneta, este debe ser detectado

por un minimo de 2 técnicas diferentes.
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Plano
orbital

Figura 2.2: Proceso que ocurre durante un transito planetario. La curva en la parte inferior
representa el flujo de la estrella medido por el observador, i representa la inclinacion de
la orbita, R, es el radio de la estrella, 17, el radio del planeta, AF es el cambio en el flujo
visto por el observador, t7 es la duracion total del transito y b el parametro de impacto.

11.1.2 Efecto del oscurecimiento del limbo en las curvas de luz

Las ecuaciones de la subseccion anterior y sus soluciones no consideran el oscureci-
miento del limbo el cual denotaremos como LD (por sus siglas en inglés).

Es posible incorporar el efecto del LD a la descripcion matematica del transito, incor-
porando un modelo en el cual el brillo de la estrella varfa en funcién de la distancia a su
centro. Esto puede provocar que la profundidad del transito AF' se vea afectada, a su vez,

se pierde claridad de cuando ocurre el principio/final del eclipse. En el trabajo de (Mandel

and Agol, |2002) se muestra la solucion analitica de la forma del transito, e incorporan el

efecto del LD utilizando 3 distintos modelos. En la figura podemos observar curvas de

luz de transitos simulados a partir de las ecuaciones propuestas por (Mandel and Agol,
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2002).
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Figura 2.3: Efecto del oscurecimiento del limbo (LD) en curvas de luz de transitos simu-
lados. Se muestran 4 modelos distintos, en azul tenemos LD constante, en naranja un
modelo lineal, en verde un modelo cuadrético y en rojo un modelo no-lineal.

Para los propositos de este trabajo, el modelo de LD que se utilice no es importante,
debido a que, para la deteccion del transito, solamente buscamos detectar el cambio en el
flujo AF independientemente de la forma de la curva de luz. El modelo de reconocimiento
utilizado y descrito mas adelante (véase I11.6.1) es equivalente a una curva de luz con un

LD constante.

I1.1.3 Falsos positivos en la bisqueda de transitos

Los grandes proyectos como TESS y Kepler, observan miles, incluso cientos de miles
de estrellas de manera simultédnea, esto aumenta significativamente la probabilidad de en-

contrar sistemas planetarios, cuyo plano orbital se encuentra lo suficientemente alineado

16



Marco teorico Capitulo 2

con la linea de vision (¢ ~ 90°), para poder observar un transito exoplanetario (véase
Figura . Por lo general, los datos recolectados por estos grandes proyectos, son pre-
procesados de manera automatica, y se archivan las curvas de luz de interés en las cuales
se observan algunas caracteristicas similares a las que tendria un transito real. En el caso
de Kepler, la estrella se cataloga como Kepler Object of Interest (KOI), sin embargo, un
porcentaje de estos objetos de interés no son realmente planetas. Las posibles detecciones
fallidas se dividen en dos grupos: falsos positivos y falsas alarmas.

Los falsos positivos ocurren cuando tenemos curvas de luz que parecen ser producidas
por un transito de exoplanetas pero no lo son. Por ejemplo, para el telescopio espacial
Kepler se estima que cerca del 10 % de todos los candidatos son falsos positivos (Fressin

et al., 2013). Los dos casos mas comunes son lo siguientes:

= Estrellas binarias eclipsantes: son eventos muy similares a los transitos, la di-
ferencia es que una estrella es eclipsada por otra estrella companera. En algunos
casos es evidente a simple vista, que la curva de luz no tiene la forma que produciria
un planeta. Sin embargo, algunas veces la caida del brillo puede ser muy similar a
la producida por un trénsito exoplanetario. Estos falsos positivos son descartados
después de un analisis mas detallado de la curva de luz, al observar la forma y pro-
fundidad del transito secundario o analizando las variaciones de fase (Bryson et al.
2017).

= Binarias eclipsantes o transitos de fondo: ocurren cuando un sistema binario
eclipsante o un transito sucede en una estrella que ocupan la misma regién en el
cielo nocturno, es decir objetos que estan tan cerca, que no pueden ser resueltos de
manera individual. Este fenémeno es un caso particular del primer falso positivo

mas comun.

En la figura [2.4] se muestra un ejemplo de los eventos que pueden dar lugar a falsos
positivos. Algunas veces también se observan falsas alarmas, las cuales son curvas de
luz con variaciones en el flujo que no son debidas a ningin tipo de tréansito. Pueden ser
causadas por variabilidad estelar, condiciones atmosféricas para el caso de telescopios

terrestres y/o fallas instrumentales.
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Sistemas binarios Transito de fondo Transito normal
Sistemas binarios eclipsantes de fondo Tréns:ito de enana
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Figura 2.4: Visualizacion de los distintos casos mas comunes de falsos positivos. Imagen
tomada de la presentacion de Raphaélle D. Haywood, durante el 2018 Sagan Exoplanet

Workshop

I1.2 Observacion convencional de transitos de exoplanetas

Los proyectos dedicados a la deteccion de transitos de exoplanetas (véase 1.2), forman
parte de los mas exitosos proyectos en el area. Todos ellos observan estrellas utilizando
practicamente los mismos principios en cuanto a tiempos de exposicion de las imagenes
obtenidas, y reduccion de las imagenes en curvas de luz para su anélisis.

Para detectar exitosamente un transito exoplanetario, se necesita medir con precision
el flujo proveniente de su estrella anfitriona. Por ejemplo, el trénsito de Jupiter frente
a al Sol, provoca una caida en el flujo de ~ 1%. Es por esto que se necesitan técnicas
fotométricas para aumentar la precision de la curva de luz. Debido a este mismo motivo,

se vuelve complicado detectar planetas mas pequenos desde telescopios en Tierra.


https://nexsci.caltech.edu/workshop/2018/presentations/Transits_Haywood_v2.pdf
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Por lo general, se utilizan tiempos de exposicion de (30s - 120s), dependiendo de
la magnitud de la estrella observada. Cuando el planeta es suficientemente grande, y se
tiene una buena SNR (del inglés Signal to Noise Ratio) se puede observar a simple vista el

transito en la curva de luz, en la figura[2.5] se muestra un ejemplo de una curva de luz del

exoplaneta XO-3 (Johns-Krull et al., [2008) utilizando 30 segundos de exposicion tomada
desde el telescopio de 84 ¢m en el Observatorio Astronémico Nacional (OAN-SPM) el 21

de octubre del 2016, en la cual se puede apreciar el transito sin ningtin post-procesamiento

en la curva de luz.
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Figura 2.5: Curva de luz de XO-3, tomada con el filtro R de Johnson en el telescopio de

84 cm en el Observatorio Astronémico Nacional (OAN-SPM) el 21 de octubre del 2016.

I1.3 Reducciéon de imagenes en curvas de luz

Como mencionamos en la seccién anterior, necesitamos medir con precision el flujo F

recibido de las estrellas. Es decir, medir la energia por segundo, por unidad de area,
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Fy=Ws'm?nm ™. (2.6)

Para esto, utilizamos camaras equipadas con CCD’s (Couple Charge Detectors) los
cuales son un conjunto de “chips”’, generalmente de silicio muy sensibles a la luz. Cada
CCD esté conformado por una matriz de estos “chips”, mejor conocidos como pixeles (para
mayor detalle sobre su funcionamiento véase (Mortara and Fowler, |1981)).

Estos dispositivos en combinacién con grandes telescopios, nos brindan imagenes de
alta calidad. Por lo general, en astronomia se utilizan CCD’s monocroméaticos debido a
que son mas sensibles y puede hacerse mejor ciencia con ellos, a diferencia de los CCD’s
a colores, como las camaras comerciales para fotografia convencional. Como consecuencia
de esto, con la fotometria convencional medimos la intensidad del flujo integrado F' que

se define como:

inf
sz Fad), (2.7)
0

donde F), representa el flujo por unidad de longitud de onda. Sin embargo, el detector es

sensible a un rango finito del espectro electromagnético.

Figura 2.6: Ejemplo de la imégen de una estrella estudiada en este trabajo, obtenida con
una camara rapida IXON en el telescopio de 84 ¢m en el OAN-SPM.

Sin embargo, las imagenes por si solas no son muy utiles cuando se quiere calcular
propiedades fisicas de los objetos observados, es por eso que necesitamos procesarlas para
extraer informacion de ellas. En este trabajo, estudiamos las estrellas mediante curvas de
luz, que son la medida del flujo F' durante intervalos de tiempo regulares, las cuales se

obtienen mediante un procesado denominado fotometria. Existen distintas metodologias
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dependiendo del objeto que se esté estudiando, en las subsecciones (I11.3.2) y (I11.3.3) se

explican 2 de ellas.

I1.3.1 Preprocesamiento de imagenes

El preprocesado de las imégenes de ciencia nos ayuda a tener mejores resultados des-
pués de la fotometria, este proceso limpia las imagenes de variaciones sistematicas, abe-
rraciones del espejo, ruido electréonico, entre otras. Para esto, es necesario contar con
imégenes de calibracion comumente llamadas bias, darks y flats, las cuales describiremos

a continuacioén:

= bias: estas imagenes son resultado de la lectura del CCD, sin exponer el detector a
la radiacion. Es decir una imagen tomada con cero segundos de exposicion. Estas

imagenes contienen informacion sobre el ruido electronico y el ruido de lectura del

CCD.

» darks: estas imagenes resultan de integrar el CCD t segundos de integracion, pero
de igual manera que los bias, sin exponer el detector a ningtin tipo de radiaciéon
externa. Se recomienda que los darks y las imagenes de ciencia tengan el mismo

tiempo de exposicion .

= flats: estas imégenes resultan de exponer todo el detector a una fuente brillante
uniforme. Esto nos ayuda a detectar y corregir las irregularidades en las imagenes
por el detector mismo, la 6ptica del telescopio, polvo, etc. Existen diversas maneras

de tomar flats, para mas detalle véase (Chromey, 1996).

Es necesario contar con un conjunto de imagenes de calibracion, de 20 a 40, para
cada una de las mencionadas anteriormente. Para el tratamiento matemaético con estas
imagenes, denotaremos a los bias, darks y flats como By(x,y), Di(x,y) y Fi(x,y) respec-
tivamente.

El primer paso en el preprocesamiento es obtener las "master images"de cada conjunto.
El bias master Baster(,y) se obtiene al calcular la mediana por pixel de todo el conjunto

de bias

Biaster(2,y) = Mdn [By(z,y)] . (2.8)
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Para calcular el dark master Dpasier(,y), restamos el bias master al conjunto de

darks y se calcula la mediana del resultado:

Dmaster(xy y) = Mdn [Dt(x7 y) - Bmaster (.27, y)] . (29)

Para calcular el flat master Fyusier(,y), primero restamos el bias master al conjunto

de flats y normalizamos a 1 el resultado:

thnorm(x’ y) = Norm [Ft(xa y) - Bmaster<x7 y)] ) (21())

donde Norm representa:

It(xv y)
1 .

Do ZZ:O Ii(z,y)

Después, calculamos la mediana de F**"(x,y) y normalizamos nuevamente para ob-

Norm [[;(z,y)] = (2.11)

msn
tener Fiaster(T,7):

Fraster(z,y) = Norm [Mdn (F*"™ (z,y))] - (2.12)

Finalmente, utilizamos estas master images para limpiar las imagenes de ciencia

O(z,y):

Ot (l‘, y) - Bmaster(xa y) - Dmaster(xa y)
Fmaster (l‘, y) .

Ry(z,y) = (2.13)

I1.3.2 Fotometria rapida

La fotometria se encarga de integrar el flujo F medido con ayuda del CCD. Con la
imagen de una estrella como la que se muestra en la Figura 2.2, se puede obtener una
curva de luz mediante la fotometria rapida. Este proceso se realiza tanto como para curvas
de luz, como para espectroscopia.

Cada pixel en la imagen tiene asociado un valor comunmente denominado como “cuen-
tas”, este valor representa el nimero de electrones producidos en ese pixel durante el pro-
ceso de captura de fotones. Un CCD ideal, es uno que por cada fotéon produce un electron,

los CCD’s de la actualidad estan cerca de este limite.
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La fotometria rapida consiste en sumar las “cuentas” de cada pixel (z;,y;), de Ry(z,y),
donde ¢ va de 1 hasta N, donde N es el ntimero de pixeles en cada eje de la imagen
ciencia y t es el numero de imagenes. En este caso consideraremos el caso con imégenes
simétricas, donde el nimero de pixeles en el eje = (IN,), y en el eje y (IN,) son iguales
N, =N, =N.

N N

Zi Yi
La integracion de cada imagen produce un solo valor F; en la curva de luz (Romanishin)
2006)). Por ejemplo, la figura fue obtenida mediante la fotometria de 624 imagenes de
una region de 7x7 pixeles. Este procesado de las imagenes puede realizarse utilizando
distintas metodologias. Como su nombre lo indica, con la fotometria rapida toma poco
tiempo generar la curva de luz y es muy ttil para analisis in siti. En este trabajo, las curvas

de luz fueron obtenidas utilizando la metodologia de fotometria de apertura diferencial.

I1.3.1 Fotometria de apertura

Con el fin de mejorar la SNR en la curva de luz resultante de la fotometria, este proceso
se mejora realizando lo que se conoce como fotometria de apertura, lo cual consiste en
utilizar aperturas circulares para integrar el flujo de la estrella, y ademés se resta la
contribucion debido al cielo, aunque en fotometria de alta cadencia, la contribucion del
cielo es practicamente nula.

Primeramente definimos 2 méscaras circulares centradas en las coordenadas (z.,y.)
del centroide C} de la estrella. La apertura de mediciéon Area,;, mostrada con un area

roja en la contiene informacién tanto de la estrella, como del cielo, es decir:

Mt - Ft + St (215)

donde M, es el flujo integrado dentro de la apertura Areays,, F; y S; son el flujo en la
t-fesima imégen debido a la apertura estrella y al cielo respectivamente.

El area del anillo formado por los circulos azules, se utiliza para restar la contribucion
del flujo debido al cielo (S;), siendo Dy el circulo exterior y A; el interior, denotaremos

esta area como Areap,_a,, representado por el area azul en la 2.7 Para esto, es necesario
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Figura 2.7: Ejemplo de aperturas circulares para realizar fotometria de HAT-P-37h. El

anillo azul, formado por las circunferencias D, y A;, se utiliza para calcular la contribucion
del flujo debido al cielo S;.

primero calcular el flujo del cielo por unidad de area S/7¢, integrando la contribucién de
los pixeles dentro del area Areap,_ a,.
Sy
Shrea — __— 2.16
¢ Areap,_a, ( )
donde S; es el flujo integrado dentro de la region Areap,_4,. El brillo del cielo por
unidad de drea S{"°* multiplicado por el drea Areay;, nos da la contribucién del cielo

dentro de Areayy,, es decir

F, = F, + S, — (S x Areany,) ; (2.17)
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Con esta metodologia podemos obtener una aproximacion del flujo estelar F; libre de
contribucion del cielo. Este proceso se repite para las t imégenes. Si existe movimiento de

la estrella debido a perturbaciones atmostéricas, o mal guiado, el centroide C} se recalcula

en cada imagen.

11.3.2 Fotometria diferencial

Si en el campo de observacion hay N estrellas, denotaremos la curva de luz de ellas
como F% con i =1,...,N. La curva de luz de una estrella por fotometria diferencial F}, it
se calcula utilizando F* y el flujo de una estrella companera F7, ambas obtenidas mediante
fotometria de apertura.

Fi

Fhugs = 75 (2.18)

Idealmente, estas estrellas deben tener una magnitud similar (10 %) y estar cerca de

una de otra (< 3 arcmin) para que la contribucion debido a la atmosfera sea comparable.

1.000

Flujo normalizado

—— Kepler17b 18-06-2018

50 100 150 200 250
Tiempo (min)

Figura 2.8: Curva de luz de alta cadencia de Kepler-17b obtenida mediante fotometria
de apertura. La observacion de Kepler-17b se realizo en el sitio 2 de TAOS II, utilizando
una camara Zyla de Andor. Esta curva de luz se obtuvo utilizando APPHi véase (secciéon
[11.4.1).
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— Keplerl7b 18-06-2018
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Figura 2.9: Curva de luz de alta cadencia de Kepler-17b obtenida mediante fotometria
diferencial. La observacion de Kepler-17b se realizé en el sitio 2 de TAOS 1I, utilizando
una camara Zyla de Andor. Esta curva de luz se obtuvo utilizando APPHi véase (seccion
111.4.1).

En las figuras 2.8 y 2.9 podemos observar la mejora en la curva de luz obtenida me-
diante fotometria de apertura, gracias a la fotometria diferencial. Esto ocurre debido a
que la luz de las estrellas de campo cercanas, sufren deformaciénes y variaciones atmos-
féricas muy similares, gracias a esto, podemos usar el flujo de una estrella para corregir

otra curva de luz.

I1.4 Analisis de ruido en series de tiempo

El analisis de las series de tiempo se basa en suponer que el flujo observado en la
curva de luz de la estrella que se estd estudiando (F?%), estd compuesto a partir de la

contribucion de distintos fendmenos:

F = F, x Ry; (2.19)

donde F; es el flujo real de la estrella, sin ningin tipo de contribuciéon debido a la atmos-

fera o el instrumento de medicion. Todas estas contribuciones que anaden ruido al flujo
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observado estédn representadas por R;. A su vez, R; estd conformado por ruido de alta o
baja frecuencia.

Las componentes de baja frecuencia se conocen como “tendencias”, se define como un
cambio suave del flujo en la curva de luz a largo plazo que afecta a todas las estrellas
del campo en forma similar. Generalmente provocadas por condiciones climaticas como
la masa de aire, la cual cambia lentamente en unas horas de observacién. Otras variables
climéticas como densidad del aire, presion y cantidad de agua en la atmosfera cambian
més rapidamente, en escalas de tiempo de minutos. Las componentes de alta frecuencia
se deben principalmente a ruido electrénico al momento de la lectura del CCD y a la
aberraciones del frente de onda causados por la atmoésfera. Tiempos de exposicion largos
(Tezp ~ 100s) disminuyen la contribucion del ruido de lectura, sin embargo en este trabajo
nos enfocaremos en estudiar curvas de luz de alta cadencia (7., < 1ls), por lo tanto, el
detector se lee mas veces por unidad de tiempo, lo cual incrementa en esa misma medida
el ruido electronico (Guerrero et al.; 2020).

Estos fenémenos representados en Ry, afectan la curva de luz creando un ruido aleato-
rio, el cual puede tener diferentes distribuciones estadisticas como Gaussiana o de Poisson
o una convolucién de estas distribuciones (Luisier et al., 2010)).

Entender el comportamiento de cada componente es importante cuando se desea rea-
lizar un anélisis numérico, debido a que si se desea simular una curva de luz, esta debe
contener la suma de las distintas componentes que conforman una senal real (véase seccion
I1.2). Para el caso de las curvas de luz, estas componentes son catalogadas como tipos de
ruido. Como se mencion6 anteriormente, el ruido en las curvas de luz, cambia de manera
significativa dependiendo de la cadencia de adquisicion.

Los distintos tipos de ruido afectan por igual a las imagenes de alta y baja cadencia, y
el tratamiento estadistico utilizado para eliminarlo es el mismo en ambos tipos de curvas.
Esto puede provocar que la senial de un transito en la estrella F' se vea ocultada por
el ruido R; (Pont et al., 2006]). Para cuantificar la contribucion del ruido, calculamos el
coeficiente de senal a ruido (SNR):

I, 0bs
SNR = £ ; (2.20)

o

donde F?% es la media aritmética de la curva de luz y o su desviacion estandar.

Por otra parte, analizar el espectro de frecuencias de la serie de tiempo, nos puede dar
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informacion sobre las distintas componentes de ruido como veremos a continuacion.

I1.5 Transformada de Fourier para estudiar series de tiempo

Dentro del estudio de las series de tiempo, una herramienta mateméatica fundamental

es la transformada de Fourier (FT), definida de manera analitica como:

F(w) = \/% fo f(t)e™'dt; (2.21)

donde F(w) es la transformada de Fourier de f(¢). Sin embargo, al trabajar con series de

tiempo numéricas haremos uso de la transformada de Fourier discreta (DFT):

N—1 12
———wt
Fo= N Re N (2.22)
n=0

de la ec. 2.13 podemos observar que es necesario realizar N multiplicaciones y N sumas,
lo que resulta en N? operaciones. El método mas usual de calcular una transformada de
Fourier Discreta es utilizar el algoritmo conocido como Fast Fourier Transform (FFT).
Como su nombre lo indica, es una manera de calcular la transformada mas eficientemente,
lo cual es 1til cuando analizamos una gran cantidad de datos y/o N es grande. En la FFT
se reduce el namero de operaciones a Nloga N (Cooley and Tukey, |1965)).

Esta transformada integral, nos ayuda a convertir una serie de tiempo F}, a una serie
de frecuencias F,,, también llamado espectro de frecuencias. Las variaciones sistematicas
en la serie de tiempo F; provocan “picos” en el espectro de frecuencias, identificar estas
componentes de frecuencia nos ayuda a visualizar las diferentes contribuciones de ruido a
la curva de luz.

En la figura podemos apreciar una curva de luz de alta cadencia y su respectivo
espectro de frecuencias. Como podemos observar, se aprecia una importante componente
de bajas frecuencias debido a las tendencias en la curva de luz, provocadas por variables
atmosféricas. Es por eso que en este trabajo se model6 el ruido de una manera en la que
el ruido simulado tenga componentes que observamos en curvas de luz reales, es decir,
que tenga una distribucién similar y un espectro de potencias no plano (véase 111.2.2),

a diferencia de simplemente afiadir un ruido con distribucién gaussiana (ruido blanco) el
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Figura 2.10: Arriba: Curva de luz de alta cadencia de HAT-p-14b, tomada a 20Hz, con el
telescopio de 84cm del OAN. Abajo: mostramos su espectro de frecuencias (FFT), con la
amplitud en escala logaritmica para mejorar la visualizacion.
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cual tiene un espectro de frecuencias plano.
En este trabajo se utilizo el analisis de Fourier para encontrar las componentes del

ruido y limpiar la curva de luz con un filtro pasabajas (LPF de inglés Low-Pass Filter)
(Kosarev and Pantos|, [1983)), (Brault and White|, [1971]).
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CAPITULO III: METODOLOGIA

En este capitulo se expone la metodologia seguida para la obtenciéon de los resultados
de este trabajo, ademas de los conocimientos teéricos basicos y las herramientas numéricas

para el analisis de los datos obtenidos.

II1.1 Datos observacionales, estudios preparatorios para TAOS II

Si bien la metodologia disenada en este trabajo esta pensado para llevarse acabo con
datos del proyecto TAOS II, cuando este en completo funcionamiento. Como parte de este
trabajo de tesis, se realizaron observaciones de transitos de exoplanetas a una cadencia
de 20 fps y escala de placa de 0.617/pix, es decir, bajo las mismas condiciones que se
tendran en TAOS II (Lehner et al., 2012)). Todo esto con el fin, de que cuando el proyecto
comience, se tengan las herramientas y metodologia para analizar los datos.

Hay que destacar que TAOS II, como ya se menciond antes, se observaran los campos
a +1 hora del cenit, esto para observar con la menor masa de aire posible. Debido a
esto serd muy dificil observar un transito completo, se espera observar cuando mucho la
entrada o la salida del exoplaneta frente al disco estelar.

A una cadencia de 20 fps, esto se traduce en curvas con N = 144,000 muestras o datos
en cada curva. Ademas, por campo de observacion se espera observar alrededor de 10,000
estrellas en tres telescopios simultaneamente. Por este motivo, los analisis y la metodologia
presentadas en este trabajo, se enfocan en detectar las firmas de transitos de exoplanetas
de la manera maés eficiente posible desde el punto de vista observacional. Aunque por el
esquema de observacion que se busca usar, los datos de TAOS II no presentan ventajas
fotométricas para la deteccion de transitos por exoplanetas. Solo el hecho de que este
proyecto cuente con tres telescopios que estaran observando las mismas estrellas a la vez,
constituye una ventaja para descartar falsos positivos, al comparar las curvas de luz y

poder indentificar un candidato en utilizando las 3 curvas de luz.
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Figura 3.1: Telescopio de 84 cm, en el OAN-SPM, camara rapida iXon y rueda de filtros
MEXMAN.

II1.1.1 Telescopio e instrumentos en la temporada de observacion

La mayoria de las observaciones se realizaron en el telescopio de 84 cm en el OAN-
SPM (Figura 3.1). Utilizando la rueda de filtros MEXMAN;, este instrumento permite
intercambiar el filtro que se antepone al detector desde la interfaz de usuario. En total se
cuenta con dos ruedas de filtros con 8 posiciones, lo cual resulta en 14 filtros en total (dos
posiciones estan normalmente vacias).

Como detector se utilizaron dos cdmaras en distintas temporadas. La primera de ellas
fue del 1 al 6 de agosto del 2016, usando una camara rapida iXon Ultra 888 de la marca
ANDOR, capaz de tomar imégenes de muy corta exposicién, con cadencias de hasta 300
imagenes por segundo. Esta camara fue la tnica disponible en el OAN-SPM que podia
trabajar a 20 fps, hasta que llegaron las camaras provisionales del proyecto TAOS II. A
su vez, las imagenes se tomaron en un bmnmgﬂ de 3x3, con esto, se logré igualar la escala
de placa del telescopio de 84 cm, con los telescopios de TAOS II en donde el campo de
vision fue de 3.5 minutos de arco.

La segunda temporada de observacion ocurri6 del 26 de mayo al 05 de junio del 2017,

igualmente en el telescopio de 84 cm. El detector fue una cAmara CCD de frame transfer

2 Binning es el proceso de combinar la contribucién de varios pixeles adyacentes durante la lectura del
CCD.
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Parametros del Parametros de la
planeta estrella
Nombre M,(My) R,(Rj) P (dias) AF(%)  M.(Mg) my T Referencia
HAT-P-14b  22+0.04  12+0.04 4.62 0.55 1.38+£0.045 9.9 F (Torres et all [2010)
HAT-P-31b 21750 1071038 5 1.08  1.214+0.063 11.6 - (Kipping et al., 2011)
HAT-P-32b  0.867009°  1.79+0.025  2.15 2.44 1.124+0.07 1129 F/G (Hartman et al,, 2011)
HAT-P-37b  1.1£0.103  1.17+£0.07  2.79 2.04  0.92£0043 132 - (Bakos et al., [2012)
WASP-48b  0.98 £0.09 1.6 +0.08 2.14 1.08  1.19+0.05 11.06 - (Enoch et al., [2011)
WASP-74b  0.824+0.014 1.4+0.018  2.13 1.04  148+0.12 97 F9  (Hellier et al 2015)
WASP-3b  2.6+0.13 1.45+0.084  1.84 123 1244011 106 F7V  (Pollacco et al. 2008)
Kepler 17b  2.45+0.014 1.31+0.018  1.48 213  1.16+0.06 14 G2V  (Désert et al} [2011)

Tabla 3.1: Resumen de propiedades fisicas de los objetos observados en distintas tempo-
radas en el OAN-SPM. M, es la masa del planeta en unidades de masas de Jupiter, R,
es el radio del planeta en radios de Jupiter, P es el periodo orbital en dias, AF es el
cambio en el flujo de la estrella debido al transito en porcentaje, M, es la masa de la
estrella anfitriona en unidades de masas solares, my y T son la magnitud aparente y el
tipo espectral de la estrella respectivamente.

de la marca Spectral Instruments. El campo de la camara fue disminuido para alcanzar la
cadencia necesaria (20 fps), al igual el binning de las imégenes variaba dependiendo de la
magnitud de la estrella.

El 18 de junio del 2018 se obtuvo una curva de luz de alta cadencia (20 fps) de Kepler-
17b en transito. Se utiliz6 el telescopio del sitio 2 de TAOS II, en donde se instalé una

camara provisional Zyla de Andor.

II1.1.2 Descripcién de objetos observados

En la tabla se muestra un resumen de los pardmetros de los sistemas observados
en las miltiples temporadas, algunos objetivos fueron observados en varias ocasiones y

bajo distintas condiciones atmosféricas.

I11.1.3 Descripciéon de datos, influencia del seeing y ruido sistematico

Debido al corto tiempo de exposicion, el niimero de cuentas por estrella es pequeno,
por lo cual, el ruido electrénico se vuelve un factor importante. Por otro lado, las perturba-
ciones atmosféricas afectan el seeing que es una medida de la estabilidad de la atmosfera.
Esto afecta a las imagenes de alta cadencia de dos maneras: 1) cambiando de posicion la

estrella en el detector o deformandola, lo cual se convierte en una fuerte contribicién al
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ruido cuando se lleva a cabo la fotomtria de apertura (Guerrero et al., 2020). El clima
durante las temporadas fue bueno (sin nubosidad visible) a tal punto de que no hubo
contratiempos en las observaciones, aunque se presentan ligeras variaciones en la posicion
de la estrella de toma a toma. Estas variaciones se ven reflejadas a la hora de obtener
la curva de luz de las imagenes. La cantidad de ruido se puede cuantificar calculando la

SNR (2.11), la cual esta en funcion de la magnitud aparente de la estrella.

100

TAOS II

SNR

10

8 10 12 14 16 18
R Magnitude

Figura 3.2: SNR en funciéon de la magnitud en el filtro R. Los puntos representan la SNR
medida utilizando curvas de luz obtenidas en TAOS 1. Las lineas solidas representan la
predicciéon de SNR utilizando ruido con distribucion de Poisson, ruido del cielo y ruido de
lectura. Grafica tomada de (Lehner et al 2016]).

En la tabla [3.2) se muestra un resumen de las curvas de luz obtenidas mediante las
diferentes temporadas descritas en II1.1.1.

Utilizamos fotometria diferencial para reducir los ruidos sistematicos, sin embargo, no
todos los campos observados contaban con buenas estrellas de comparaciéon, por lo que

en algunos casos se utiliz6 simplemente fotometria de apertura. Como se aprecia en las
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Metodologia

Fecha Nombre Detector Fotometria
06/Ago/2016 WASP-74b! iXon Ultra 888 Diferencial
06/Ago/2016 WASP-74b? iXon Ultra 888 Diferencial
06/Ago/2016 HAT-P-32b iXon Ultra 838  Apertura
07/Ago/2016 HAT-P-37' iXon Ultra 888  Apertura
07/Ago/2016 HAT-P-37> iXon Ultra 888  Apertura
28/May/2017 HAT-P-14b  FrameTransfer — Apertura
29/May /2017  WASP-74b  FrameTransfer Diferencial
31/May /2017 WASP-48b  FrameTransfer Diferencial
31/May /2017 WASP-74b  FrameTransfer Diferencial
02/Jun/2017 WASP-48b! FrameTransfer Diferencial
02/Jun/2017 WASP-48b? FrameTransfer Diferencial
05/Jun/2017 HAT-P-31b  FrameTransfer Diferencial
08/Jun/2018  Kepler-17b Zyla Diferencial

Tabla 3.2: Curvas de luz con transitos de exoplanetas obtenidas mediante las diferentes
temporadas descritas en II1.1.1. Todas las curvas de luz tienen una duracién de dos horas
y fueron obtenidas en el telescopio de 84cm en el OAN-SPM. Solamente la observacion
de Kepler-17b se llevo a cabo en el sitio dos de TAOS II. Los superindices (* y 2) indican
que se observo el transito completo, pero la curva de luz se dividié en segmentos de dos
horas cada uno (ingreso y egreso del planeta respectivamente), los cuales se analizaron de
manera independiente.

figuras 2.8y las curvas de luz resultantes estan dominadas por ruido. El propésito de
este trabajo de tesis es idear metodologias para caracterizar el ruido y removerlo de las

curvas de luz para poder detectar transitos de exoplanetas, es decir, detectar variaciones
en el flujo de (~ 1 —2%).

1I1.2 Anélisis de datos observacionales

A continuacion se plantea la metodologia seguida para procesar los datos observacio-

nales resultado de las multiples temporadas en el OAN-SPM, asi como las simulaciones.

II1.2.1 Fotometria con APPHi

APPHi del inglés Automated Photometry Pipeline for High Cadence, Large Volume

Data es un c6digo desarrollado en C, el cual consta de dos principales programas, APPH:
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Input hdf5 files
(D,B,EZ)

Shift star

Input fits files
(D,B,FZ)

Star locus and
size detection

Image reduction

Image reduction

Make star Make star
photometry and _H Qutlier processing | photometry and Outlier processing
get lightcurve get lightcurve

HDFS5 file
for each star

HDF5 file |
foreachstar |
Get SNR

Get SNR

Make differential N i
Moy [#———{_Get comparion sar_|4————
Optional process Optional process

Figura 3.3: Diagrama de flujo para ambos programas (APPH; field y APPHi star), donde
D, B, F y Z representan los darks, bias, flats e imagenes de estudio respectivamente.
Imagen tomada de (Sanchez et al., [2019)).

field y APPHi star los cuales funcionan de acuerdo al diagrama de flujo mostrado en
la figura [3.3] Este pipeline fotométrico se utilizard como herramienta para procesar el
gran volumen de datos que va generar el proyecto TAOS II (Lehner et al., 2016). Este
codigo consta de 3 partes principales, preprocesamiento de las imagenes, localizacion de
las estrellas en el campo de observacion y la fotometria para generar las curvas de luz.

Primero las imégenes son preprocesadas de la manera convencional, utilizando imége-
nes de calibracion (bias, flats y darks) como se describe en (Romanishin, [2006). Después
de limpiar las imagenes, APPHi localiza de manera automaética los centroides correspon-
dientes para cada estrella en el campo de observaciéon usando el método del centro de
masa (Chong and Zak], [2004). Este centroide se recalcula para cada imagen, para mejorar
la curva de luz. Este proceso iterativo disminuye los efectos teltricos producidos por la
atmosfera y el movimiento mecénico del instrumento, los cuales se vuelven significativos
a altas cadencias.

Este proceso resulta en cubos de imégenes centradas por estrella, a partir de los cuales
se realiza la fotometria de apertura. Este proceso sigue la metodologia descrita en la
subseccion 11.3.1 y en (Romanishin|, 2006]).

APPHi realiza de manera automatica otros procesos posteriores a la fotometria para
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mejorar la SNR. Uno de ellos es la fotometria diferencial, utilizando curvas de luz de
estrellas cercanas como se explico en la subseccion 11.3.2. Otro método que se aplica
directamente a las imagenes es la técnica Shift & Add (Kliuckers et al., 1996).

Para ejecutar APPHi desde la linea de comando se utiliza:
APPhi_field bias.txt darks.txt flats.txt night.txt

donde cada uno de los archivos .txt contiene la lista de imagenes correspondientes en
formato FITS. El resultado del procesado de las imagenes es un archivo HDF5 por cada
estrella en el campo de observacion. Este archivo contiene las imagenes de la estrella, las
coordenadas del centroide para cada imagen, la curva de luz obtenida por fotometria de
apertura y fotometria diferencial (Sanchez et al.,2019)). Todas las curvas de luz analizadas
en este trabajo de tesis fueron obtenidas utilizando APPHi, el cual se encuentra disponible

en http://taos2.astrosen.unam.mx/APPHi.html.

II1.3 Analisis de ruido en curvas de luz de alta cadencia

A continuaciéon se muestra la metodologia para la caracterizacion del ruido, a partir

de las curvas de luz resultantes de las temporadas de observacion.

I11.3.1 Distribucién temporal del ruido

El primer paso para la caracterizacion del ruido, fue saber que tipo de distribuciones
podemos encontrar en los datos. En esta subseccion analizaremos el ejemplo de la curva de
luz de WASP-74b (ver Tabla|3.1 para mas detalle) calculada usando fotometria diferencial
de las imagenes obtenidas el 27 de mayo del 2017. La metodologia explicada a continuaciéon

se utilizd para caracterizar el ruido en todas las curvas de luz.

-
G(z) = Ae 207 (3.1)

Un ruido con una distribucion gaussiana |[3.1| es conocido como ruido blanco. Se puede

apreciar un ejemplo en la figura (3.4}
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Figura 3.4: Arriba: Ejemplo de ruido blanco (gaussiano). Abajo: Histograma del ruido
generado.

Esta es la manera mas comin y simple de modelar el ruido, sin embargo, al analizar la
curva de luz se encontraron 2 componentes gaussianas que conforman el ruido observado

en la curva de luz de WASP-74b que se aprecia en la figura
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Figura 3.5: Curva de luz de WASP-74b, calculada mediante fotometria diferencial usando
APPHi.

Esta misma distribucion se encontré en diferentes curvas de luz, por lo que se ajusto
un modelo de ruido con dos componentes gaussianas (3.2 a las distribuciones temporales

de las curvas de luz.

(- f11)? (- f12)?
mt) = Are 200 4 e 205 = Gi(t) + Galt); (3.2)

El resultado del ajuste de m(t) al histograma de la curva de WASP-74b se muestra en

la figura [3.6]
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Figura 3.6: Arriba: Los puntos rojos son la distribuciéon temporal de la curva de luz de
WASP-74b. La linea azul solida, es m(t) resultado de un ajuste no lineal utilizando el
algoritmo de Levenberg-Marquardt. Abajo: se aprecia los residuales de la diferencia entre
la distribuciéon y el modelo.

La contribucién de cada componente m(t) se aprecia en la figura . De este gréfico
podemos intuir que existen 2 componentes que contribuyen al ruido final en la curva de
luz, sin embargo, la fuente de estas componentes no es de interés para los propositos de

este trabajo.
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Figura 3.7: Se muestra la contribucion de las componentes G y Gy y la suma m(t).

Ajustando m(t) a todas las curvas de luz, se calcularon las los valores extremos o cotas
para la amplitud (Aj, As), las medias (ug, po) y la desviaciones (01, 03) de la funcion de

distribucion m(t), para el momento en que estemos modelando el ruido (véase I11.3.3).

I11.3.2 Espectro de frecuencias del ruido

El ruido blanco como el de la figura[3.4] tiene un espectro de frecuencias plano, incluso
la suma de 2 componentes de ruido gaussiano sigue teniendo un espectro de potencias

plano como se aprecia en la figura (3.8
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Figura 3.8: Arriba: se muestra una curva de ruido blanco con dos componentes Gy y Gs.
Abajo: el espectro de frecuencias de la curva de luz, el cual permanece plano sin importar
el nimero de componentes gaussianas.

Sin embargo, al analizar las curvas de luz se encontré que un espectro de frecuencias
plano, es solo un caso muy particular, solo 2 de las 13 curvas de luz en presentaron
un espectro plano. Todas las otras curvas tienen una significativa componente de bajas
frecuencias, asi como una ligera pendiente negativa, disminuyendo hacia las frecuencias
altas como se aprecia en la figura 3.8

Entonces si queremos simular ruido, que posea caracteristicas que se aprecian en una
curva de luz real, necesitamos més que una simple distribucién gaussiana, por lo que esta
distribucion temporal es solo el punto de partida para generar un ruido sintético que se
apegue a las obsevaciones.

Para anadir estas contribuciones de baja frecuencia, se model6 una envolvente expo-

nencial de la forma:
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f f

E(f) = C +ae b1+ ae b, (3.3)

la funcién envolvente |3.3| esta compuesta por dos componentes que decaen de manera
exponencial hacia las altas frecuencias. Estas componentes son provocadas por fenémenos
de baja frecuencia en la curva de luz, como tendencias o un posible transito. La envol-
vente tiene una asintota horizontal en C', que representa el valor minimo del espectro de
frecuencias observado.

Utilizando esta envolvente, se altera el espectro de frecuencias de acuerdo a lo analizado
en las curvas de luz de las observaciones. De manera similar a la metodologia implementada
para las distribuciones temporales m; (véase I11.3.1), se calcularon los parametros de E(f)
para todas las curvas de luz y se obtuvieron restricciones para la asintota C', las amplitudes
a; y as y los factores by y by para la posterior simulaciéon de ruido (véase 111.3.3).

En la figura , podemos observar la envolvente exponencial E(f), del espectro de
potencias de la curva de luz de WASP-74b. Como se puede apreciar en la parte superior
(temporal), esta curva contiene una ligera tendencia, y variaciones de flujo en el rango
de 1-3 minutos. Estas variaciones contribuyen a que la amplitud del espectro en bajas
frecuencias sea significativamente mayor que en altas frecuencias, esto se ve reflejado en
los parametros C', a; y as. La linea roja es la contribucion de un transito al espectro, esta
se encuentra en la regiéon de bajas frecuencias, alrededor de f < 0.01. En la tabla se
muestran los valores de los parametros de E(f) obtenidos de los datos observacionales.

Utilizando los resultados obtenidos y siguiendo la metodologia de plateada en (I11.3.1
y I11.3.2) se implement6 un algoritmo para generar ruido con caracteristicas similares, que
podemos observar y medir en curvas de luz reales. Asi, nuestras simulaciones, tendran més

validez, que en lugar de usar un simple ruido gaussiano.

1I1.3.3 Simulaciéon de ruido

Primeramente, para simular un ruido R(t), dada una funcion de distribucion m(t), por

ejemplo [3.2] calculamos la funcion de distribucion acumulativa:

M(t) = Jm(t)dt; (3.4)
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Figura 3.9: Arriba: se muestra una curva de luz de WASP-74b. Abajo: la zona de bajas
frecuencias del espectro de la curva de luz, la linea negra es el ajuste de la envolvente
exponencial E(f) del espectro. La linea roja indica el espectro del transito inmerso en la
curva de luz.
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Fecha Nombre C a by as ba
06/Ago/2016  WASP-74b 5 25 0.155 105  .0089
06/Ago/2016 HAT-P-32b 556 15 0.095 31.85 .0079
07/Ago/2016 HAT-P-37 43 0 - 0 -
28/May/2017 HAT-P-14b 3 10 0.25 51.2 0.0049
29/May /2017 WASP-74b 5 15 255 100 0.02
31/May/2017 WASP-48b 10 15 0.085 120 0.01
31/May/2017 WASP-74b 5 5 2.50 26 0.06
02/Jun/2017  WASP-48b 4 15  0.043 41  0.0035
05/Jun/2017 HAT-P-31b 3.5 11.6 0.277 85  0.0083
08/Jun/2018 Kepler-17b 10 30 0.155 180 0.0029

Tabla 3.3: Resumen de los parametros (C, aq, by, as, by) calculados al ajustar la envolvente
[3.3] al espectro de potencias de las curvas de luz de transitos de exoplanetas obtenidas
mediante miltiples temporadas en el OAN-SPM.

y después normalizamos M (t):

_ M@
- MAX(M(t))

Para generar el vector de ruido, se realiza un muestreo de puntos aleatorios t; con dis-

Miorm(t) (3.5)

tribucion uniforme U(a,b), evaluados en la funcion inversa de la distribucion acumulada

normalizada, denotada como: M ! = Resumiendo, a continuacién se muestran los pasos

norm:*

a seguir:

» Elegir la distribucion del ruido deseado, (en este caso usamos m(t) basado en las

observaciones .

» Calcular la funcién de distribucion acumulada M () (3.4l
» Normalizar M(t) 3.5}

» Encontrar la funcion inversa de M, (t).

» Evaluar t; coni =1,.., N puntos en M} (;)

norm

El resultado es una serie de tiempo R(t) normalizada, de longitud N con distribucion

m(t). Dado que podemos cambiar la SNR de la serie de tiempo simplemente con: R(t)*o.
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Para una curva normalizada (1 = 1) la SNR es igual a 0~!. Con esto podemos elegir la
SNR que se necesite.

Sin embargo, como mencionamos anteriormente, para representar adecuadamente las
observaciones necesitamos una serie de tiempo de ruido simulado R(t) con un espectro
no plano. Para obtener dicha serie de tiempo calculamos la FFT de R(t) y multiplicamos
su espectro de frecuencias por una envolvente E(f). El desglose detallado de los pasos a

seguir es el siguiente:

» Calcular la FFT de R(t) la cual denotaremos como R(f).

» Generar de manera aleatoria los parametros (C, ay, by, as, by) distribuidos de manera

uniforme dentro de los limites.
= Generar una envolvente evaluando los parametros del paso anterior E((C, ay, by, ag, bs), f).
» Multiplicar R(f) = E(f).
s Calcular la FFT inversa para regresar al dominio del tiempo.
» Normalizar la nueva R(t).

» Elegir o para obtener la SNR deseada.

Esto resulta en una serie de tiempo, con SNR = o1

, con algunos ruidos sistematicos
aleatorios. En la figura|3.10| se muestra una comparacion del espectro de frecuencias de la
curva de luz de WASP-74b comparado con el ruido simulado, usando la envolvente E(f)

calculada de su espectro.

46



Metodologia Capitulo 3

10°
g == Espectro FFT
T) 102 Envolvente exponencial
=]
£ 10!
(3 i — , / ; .
2 A0 0 o i
ol i A R

0.00 0.02 0.04 0.06 0.08 0.10

Frecuencia (Hz)
zz 103 === Espectro FFT
é} 102 Envolvente exponencial
i S _
Z 100
= ot WW il HH MLWHMW<M| WI il !WMM‘L
08 0.10

0.00 0.02 0.04 0.06 0.
Frecuencia (Hz)

Figura 3.10: Arriba: se muestra la FFT de la curva de luz de WASP-74b. Abajo: el espectro
de frecuencias de la serie de tiempo R(t) generada utilizando la metodologia planteada
en esta seccion. Ambas graficas son un acercamiento a la zona de bajas frecuencias para
mejorar la visualizacion. La linea roja es la misma envolvente exponencial F(f) para
ambos espectros.

Los valores para la amplitud (Aj;, As), las medias (u1, p2) y la desviaciones (o1, 03) de
la funcion de distribucion m(t) y la asintota C, las amplitudes a; y aq y los factores by y by
de la envolvente exponencial E(f) son elegidos de manera arbitrarea dentro de un rango
especifico, el cual se obtuvo a partir de ajustar m(t) y E(f) a los datos observacionales.

Utilizando los resultados de se cred una base de datos de ruidos simulados para
asegurar reproducibilidad y posteriormente hacer estadistica. Se variaron los parametros

(C,aq,by,as,by) de manera uniforme dentro de los intervalos:
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<b <25 (3.6)

estos intervalos se calcularon a partir de los espectros de los datos observacionales.
Se generaron 100 curvas de ruido por cada valor de SNR. Los valores de SNR utilizados
fueron 10, 20, 50, 80 y 100.

I11.4 Simulacién de transitos de exoplanetas

Como se mencioné anteriormente (seccion II.1), la curva de luz de un tréansito de
exoplaneta depende de miiltiples factores como el tamano de la estrella, el tamano del
planeta, la velocidad orbital del planeta, el angulo con respecto a la linea de visiéon etc.

Para la simulacion de curvas de luz en este trabajo, se utilizo la paqueteria BATMAN
(del inglés BAsic Transit Model cAlculatioN) desarrollada en Python (Kreidberg, [2015)).
Este algoritmo utiliza el modelo analitico propuesto por (Mandel and Agol, 2002)

I11.4.1 Descripcion y uso de BATMAN

BATMAN es un paquete para Python, con el cual se modelan transitos de exoplanetas
y sus curvas de luz. El codigo usa extensiones en C para aumentar la velocidad de calculo
y esta paralelizado con OpenMP (Kreidberg, [2015). BATMAN puede calcular curvas de
luz para cualquier ley de oscurecimiento de limbo radial, usando un nuevo algoritmo de
integracion que no puede ser calculado analiticamente.

Para utilizar BATMAN, se requiere ingresar los parametros fisicos de los cuéles de-
pende el transito, tales como: el periodo orbital (P), el radio del planeta (R,) y el semieje
mayor (a), ambos en unidades del radio de la estrella anfitriona (R,); la excentricidad de
la orbita (€), la inclinacion orbital (z) y la longitud del periastro (w) ambos en grados.

Ademas se puede seleccionar la ley de oscurecimiento radial (véase 11.1.2). En la figura
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Figura 3.11: Curvas de luz de transitos de exoplanetas con P = 1 dia, i = 900, a = 15R,,
€ =0, w =90 y un modelo de oscurecimiento lineal. Las distintas curvas representan la
diferencia en el cambio del flujo AF para diferentes valores de R,,.

[3.11] se muestra un ejemplo de curvas de luz simuladas con BATMAN.

Utilizando BATMAN se cre6 una base de datos de transitos simulados, con un total
de 625 curvas diferentes, utilizando 25 diferentes valores de las observables AF' y t.. Los
parametros orbitales fueron elegidos de tal manera que obtuvimos valores entre 0.5 %-5 %

para AF' y entre 15-60 minutos para t..

II1.5 Reduccion de ruido en curvas de luz

Como se mencion6 con anterioridad, para la detecciéon de un transito exoplanetario se

necesita poder medir variaciones de flujo AF ~ 1 —2%. Lo cual en las curvas de luz de
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alta cadencia es dificil debido a la cantidad de ruido. En las subsecciones siguientes, se
muestran los métodos para mejorar la SNR y poder identificar la presencia de un transito

en una curva de luz.

I11.5.1 Reduccion del ruido usando promedio moévil

En la seccion I1.2 se explicé la manera convencional en la que los proyectos enfocados
a la deteccion de exoplanetas realizan sus observaciones. Todos ellos utilizan imégenes
de mediana-larga exposicion, para asi aumentar la SNR. Se puede intentar simular una
curva de luz de larga exposicion desde una de alta cadencia, simplemente integrando la
contribuciéon de n muestras de la curva de luz.

Por ejemplo, las curvas de luz de este trabajo fueron tomadas a una cadencia de 20 fps,
es decir, 0.05 segundos de exposicion, durante aproximadamente 2 horas, lo cual resulta
en una curva F(t) de N = 144,000 muestras. Entonces, promediando el flujo de n = 1200
muestras de la curva de luz F'(t), se puede intentar simular una muestra obtenida a partir
de una imagen con 60 segundos de exposicion F..,(t). Es decir, cada n = 1200 muestras

de la curva de luz original, resultan en Ny,.., = 1 muestras en la curva promediada:

m+n

> F(t:)

Foom(t) = :’“T m =0,n,2n,...,N —n; (3.7)

Esto resulta en una curva con longitud Np,.., = N/n. Esta misma metodologia apli-
cado a las imagenes, es el método Shift & Add de (Kliickers et al., [1996). Sin embargo,
el ruido electronico resultante de la lectura de cada imagen es imposible de remover con
esta técnica, por lo tanto, una curva de luz obtenida de imégenes con 60 segundos de
exposicion es siempre menos ruidosa que una obtenida promediando 1200 iméagenes de
0.05 segundos de exposicion.

Para evitar perder resolucion temporal, se utiliza la técnica promedio moévil (Borucki
et al.,|2009). Esta técnica consiste en igualmente promediar la contribucién de n muestras,
pero desplazando el promediado 1 muestra, en vez de n como en el ejemplo anterior, es

decir:
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:ni F(t;)

Fron(t) = T m=0,1,2,...N —n; (3.8)

Lo cual resulta en una curva de luz F,,,(t) suavizada de longitud N,,,, = N —n. Otra
opcion analoga a este método, es usar la mediana, en lugar del promedio, esta tiene un
comportamiento mas suave cuando se tienen valores atipicos. Un ejemplo del efecto de
estos métodos en la curva de de luz de WASP-74 (ﬁgura se muestra en la ﬁguram

1.4

Flujo Normalizado
S o

<
o0

—— WASP-74b SNR=11.23
—— WASP-74b SNR=82.09
0.6 —— WASP-74b SNR=106.85
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Figura 3.12: Curva de luz de WASP-74 tomada el dia 28 de mayo del 2017. En azul se
muestra la curva de luz original obtenida mediante fotometria de apertura. En rojo la
curva resultado del promedio moévil, y en negro la curva resultado de tomar la mediana
en lugar del promedio. En el recuadro se muestra la SNR calculada para cada curva de

utilizando (2.11).

Esta metodologia es ttil para el suavizado de curvas en general. Sin embargo, de

la misma forma que en el promediado fijo, no podemos asumir que la curva F,,,(t) con
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n = 1200 es equivalente a una obtenida utilizando un tiempo de exposiciéon de 60 segundos,
ya que el ruido electronico y de lectura del detector tienen una contribucién significativa

en las curvas de alta cadencia, lo cual puede anadir ciertos sisteméticos.

I11.5.2 Identificacién de firma de transito usando filtro pasa bajas

Un transito inmerso en una curva de luz de alta cadencia, puede interpretarse como
una variacion de baja frecuencia en el brillo de la estrella. Partiendo de esta suposicion, la
firma del transito, debe poder distinguirse en el espectro de frecuencias, particularmente
en la zona de bajas frecuencias (~ 1 x 1074Hz).

En una curva de luz de alta cadencia, se pueden observar a simple vista variaciones
de alta frecuencia, las cuales ocultan el transito. Estas contribuciones de alta frecuencia
pueden ser atenuadas utilizando un filtro pasa bajas, especificamente un filtro pasa-bajas
(Thompson, 1983). La Figura muestra un ejemplo del filtro pasa-bajas utilizado.

Para aplicar el filtro H(f) a F(t), primero se calcula su FFT para obtener: F(f).
Después multiplicamos el filtro, por el espectro de frecuencias para obtener el espectro
filtrado Fyu(f):

Fralf) = H(f) x F(f) (3.9)

finalmente regresamos al dominio del tiempo con la FFT inversa. Este proceso es
analogo a utilizar una funcion Sinc(t) como funcién ventana y usar la convolucion en el
dominio del tiempo. Este proceso es conocido como Windowed Fast Fourier Transform
(WFFT) (Owenl, [2007)). Sin embargo, el proceso descrito anteriormente es computacional-
mente mas eficiente y obtenemos los mismos resultados, un ejemplo de la aplicacién de
este filtrado se muestra en al figura |3.14!

Este filtrado es llamado ideal por su simplicidad, sin embargo, no hay necesidad de
utilizar otro tipo de funciones para H(f), ya que las altas frecuencias (> 10 Hz) no
aportan informacion de la firma del transito exoplanetario (Mahu et al., [2017)), debido al
ser un evento de larga duracion comparado a la frecuencia de muestreo (20 imagenes por

segundo).
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Figura 3.13: Filtro pasa-bajas H(f) utilizado para remover altas frecuencias. F'C' repre-

senta la frecuencia de corte la cual puede variar dependiendo la curva de luz.

1I11.5.3 Identificacién de firma de transito usando PCA

Para toda matriz A con dimensiones m x n, su descomposicién en valores singulares
(3.10)

6 SVD (del inglés Singular Value Decomposition) (Golub and Reinschl [1971) es
A=UxVT:

donde:
» U es llamado vector singular y es ortogonal (UUT = I),
= X estd compuesta por los valores singulares de U y es diagonal no negativa,

» 1 es también un vector singular y es ortogonal (VVT = 1T)
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Figura 3.14: Curva de luz de WASP-74 tomada el dia 28 de mayo del 2017. En azul se
muestra la curva de luz original obtenida mediante fotometria de apertura. En rojo la
curva resultado del filtrado de Fourier, utilizando una frecuencia de corte FC' = 2 x 1073,

Si multiplicamos la ecuacion [3.10] por su transpuesta tenemos:

AAT = UsVIVSUT = US?UT; (3.11)

el resultado es el conocido teorema de diagonalizaciéon para matrices simétricas que dice:
Sea S una matriz cuadrada de M x M con M eigenvectores linealmente independientes,

entonces existe una descomposicion simétrica tal que:

S = QAQ";

donde las columnas de Q) son los eigenvectores normalizados de S, y A es la matriz

diagonal con los eigenvalores de S.
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El significado matemaético de la SVD, depende de la forma de A. Normalmente A con
dimensiones m x n esta compuesta por los datos, donde m es el nimero de muestras y n el
numero de variables. Los vectores singulares U, son también conocidos domo ejes princi-
pales y la proyeccion de los datos A sobre estos ejes principales son llamados componentes
principales (Peomp), s decir (P.omp = AU), de ahi el nombre de analisis de componentes
principales 6 PCA (del inglés Principal Component Analysis).

Esta descomposicion es utilizada para la extraccion de caracteristicas y disminuir la
dimensionalidad de los datos que se estén analizando (McGurk et al., 2010)); (Medeiros
et al., [2018). En este trabajo se utilizan las componentes principales para limpiar la curva
de luz del ruido sistematico (Shin et al., 1999); (Bailey, 2012).

Existen metodologias para reducir el ruido en series de tiempo utilizando analisis de
componentes pricipales (PCA). Sin embargo, el PCA puede emplearse de manera més
conveniente, si se conocen las caracteristicas de la senal que buscamos inmersa en el
ruido, en este caso, ingresos o egresos de transitos de exoplanetas.

Primero se necesita construir una matriz X con muestras {z;|i = 1,..., N}. Cada una
de estas muestras z;, es una curva de luz de un transito simulado con BATMAN, con

distintos periodos (P) y radios de planeta (R,):

T i vl vl
x| (3.12)
xN oV ol ol
donde n es el nimero de puntos en la curva simulada {v¥|i = 1,....,n}. Por cual
entonces, X tiene dimensiones N x n, y su SVD esta dada por:
X =UxvT, (3.13)

Para calcular la matriz de eigenvalores V7, se utilizo la funcién TruncatedSVD de
la paqueteria Scikit Learn en Python. Uno puede cuantificar cuales de las componentes
principales son més representativas de las muestras en la matriz X. Como su nombre lo
indica, esta funcidon nos regresa solamente las primeras k£ componentes més significativas,

donde k s definido por el usuario. Esta funcién nos proporciona la matriz V7 truncada,
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de dimensiones k£ x N.
Después se calcula la contribucion de las k£ componentes sobre una curva de luz F; o

un conjunto de [ curvas de luz:

C=VTxF; (3.14)

donde C tiene dimensiones k x [, si utilizamos una sola curva de luz [ = 1. Finalmente

para obtener la curva de luz F/ reconstruida en base a las k componentes principales:

F =0T x V7T, (3.15)

Este proceso utiliza las componentes principales de los transitos simulados para re-
construir la curva de luz, resaltando las componentes principales. Esto no es anéalogo a
una reduccion de ruido. Si la curva F; que se va analizar no contiene las caracteristicas que
se estan buscando (las caracteristicas de X), el resultado es una curva F/ que no posee
ningtn patron especifico. Esto no se convierte en un problema, dado que solo estamos

interesados a las curvas que si presenten las caracteristicas de un transito.

I11.6 Criterio de validacion para candidatos a transitos de exoplanetas

Después de aplicar las metodologias para mejorar la SNR, se necesita un proceso para
validar la presencia de un posible transito de exoplaneta. Para esto, se ajusté6 un modelo
trapezoidal a los datos filtrados, y basados en la calidad del ajuste, se etiquetan las curvas

de luz como posibles candidatos.

I11.6.1 Modelo del trapezoide

Las curvas de luz de alta candencia son mucho mas tardadas de procesar por el nimero
de mediciones que se realizan. Teniendo en cuenta la eficiencia del algoritmo, se utilizo el
modelo méas simple para un transito de exoplaneta, un trapezoide. Este modelo es muy
utilizado en el procesamiento de senales producidas por transitos de exoplanetas, por
ejemplo los trabajos (Alapini Odunlade], 2010)), (Hippke and Heller, 2019)), (Kipping and
Sandford, [2016)) y (Morton, [2012]).

Con este modelo reducimmos la cantidad de parametros a tres: la profundidad del
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transito AF', D el punto de comienzo del evento (ingreso o egreso del planeta al disco
solar.) y la duracion del evento ..

Como se explico en la seccion I1.1, a partir de curvas de luz de transitos solo podemos
conocer el periodo orbital P y la profundidad del transito AF, la cual esté en funcion del
radio del planeta R, y el radio de la estrella R.. Por lo que el modelo del trapezoide es

suficiente para definir un posible candidato a transito.

111.6.2 Coeficiente de correlacion de Pearson

Después de ajustar el modelo del trapezoide a las curvas de luz, se utilizo el coeficiente

de correlacion de Pearson, para evaluar la calidad del ajuste.

012

C =

(3.16)

)
0102

donde 015 es la covarianza entre la curva de luz y el modelo ajustado, definida como:

0oy = L~ D) — ) (3.17)

donde 0 y 05 son la desviacion estandar de la curva de luz y el modelo respectivamente.
A partir de simulaciones, se calcul6 el limite inferior para el coeficiente de correlacion, para
evaluar si la estrella y su curva de luz se cataloga como objeto de interés, para elaborar

un analisis méas detallado (véase IV.1.2)
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CAPITULO IV: ANALISIS DE RESULTADOS

IV.1 Simulaciones

I1V.1.1 Determinacion de candidatos a transitos

Para determinar la eficiencia de la metodologia en la identificaciéon de candidatos a
transitos de exoplanetas, se utilizo el coeficiente de correlacion de Pearson como medida
de la calidad del ajuste. También evaluamos la distorsion de la curva de luz, debido a
los diferentes métodos de filtrado, para esto calculamos la diferencia porcentual entre la
duracion del ingreso-egreso del planeta (t.) de la simulacion y los obtenidos mediante el
ajuste.

Utilizando la base de datos de transitos simulados (véase I11.3.1) y los ruidos simulados
(véase I11.2.3) se calcularon los coeficientes de correlacion de 625 casos tnicos (25 AF y
25 t.).

Presentaremos los resultados por método de filtrado, y para los casos extremos de
ruido, es decir SNR = 10 y SNR = 100. Estos valores de SNR’s se calcularon antes de

cualquier proceso de filtrado.

IV.1.1.1 Resultados del filtro pasa bajas

La figura muestra la correlacion, entre el modelo y la curva filtrada con el filtro
pasa bajas, para curvas con SNR = 10 y SN R = 100 respectivamente. El color nos indica
la media de los coeficientes de correlacion (C'), de los 100 ruidos con diferentes parametros
(véase I11.2.3).
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Figura 4.1: Matriz de correlaciones de los parametros AF' y t. entre las simulaciones y
los calculados después de aplicar el modelo del trapezoide a los datos filtrados utilizando
Fourier. Estos resultados se obtuvieron a partir de curvas simuladas con una SNR = 10
y SNR = 100.

Estos resultados ayudan a saber que tipos de sistemas planetarios, podrian ser detec-
tados utilizando esta metodologia. También nos ayuda a definir la cota inferior para el
coeficiente de correlacion entre el modelo y la curva filtrada, para que esta, sea conside-
rada como candidato a trénsito. Para el método de filtrado con Fourier, la cota inferior
para el coeficiente de correlacion es de C' > 0.85.

Esta cota inferior se calcul6 a partir de un estudio de falsos positivos, donde se aplicd
la metodologia planteada en este trabajo, a curvas con solo ruido. De estos resultados,

tomamos el coeficiente de correlacion maximo C,,,, y calculamos la cota inferior como:

1 mazx
C1cota = % (41>

Si analizamos la figural4.1] vemos que para las curvas con SN R = 100, todo el intervalo

de valores de AF' y t. (dentro de los limites, véase IV.2) tiene un valor de C' es mayor
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que la cota inferior. Esto significarfa, que en principio seriamos capaces de detectarlos.
Por otra parte, en la figura [4.1| vemos que para curvas con SNR = 10 los transitos con
AF < 0.1 no serian detectables.

La figura muestra la diferencia porcentual entre el valor calculado para la duracion
del evento (t£*) utilizando el modelo del trapezoide y el valor inicial de la simulacion
(tBeal). Se ilustran también los resultados para una SNR = 10 y los de SNR = 100,
utilizando la misma escala para facilitar la comparacion. Aqui podemos observar la mejora
en el calculo de la duracion del evento, debido a someter la curva de luz a un filtro pasa

bajas.
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Figura 4.2: Las lineas solidas representan la diferencia porcentual entre t£' y t2eal después
de aplicar el modelo del trapezoide a los datos filtrados utilizando el filtro pasa bajas. Las
lineas punteadas representan la misma cantidad, pero obtenida aplicando el modelo del
trapezoide a las curvas simuladas sin filtrar. El color representa diferentes valores de AF,
se utilizaron 4%, 2% y 0.2% representados en amarillo, verde y rojo respectivamente.
Estos resultados se obtuvieron a partir de curvas simuladas a las que se les inserté un
ruido con una SNR = 10 (izquierda) y SN R = 100 (derecha).

Podemos observar que para transitos con una profundidad AF > 1% y los t. mas
cortos (15-40 min) este método es més efectivo, fuera de estos rangos no se aprecia una
diferencia significativa entre los resultados obtenidos sin aplicar filtrado y aplicaAndolo. En
el caso de SNR = 10 se aprecia como para el caso de AF = 0.2% en algunos casos, el
ajuste sin filtrar dio mejores resultados, esto se debe a la deformacion en los bordes de la

curva debido a el filtrado de Fourier.
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IV.1.1.2 Resultados del promedio movil

De manera analoga, la figura [£.3] muestran la correlacion, entre el modelo y la curva
filtrada con el promedio mévil, para curvas con SNR = 10 y SN R = 100 respectivamente.
El color nos indica la media de los coeficientes de correlacion (C'), de los 100 ruidos con

diferentes parametros (véase 111.2.3).
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Figura 4.3: Matriz de correlaciones de los parametros AF' y t. entre las simulaciones y
los calculados después de aplicar el modelo del trapezoide a los datos filtrados utilizando
promedio moévil. Estos resultados se obtuvieron a partir de curvas con una SNR =10 y
SNR = 100.

Para el método de promedio moévil, la cota inferior para determinar una curva como
candidata a transito es de C' > 0.84. Si analizamos la figura vemos que para este
método de filtrado, los valores de C' estan en funcién de AF y mas notablemente de t..

La figura muestran la diferencia porcentual entre t£% y tFeal que representan la
duracion de t. calculada mediante el ajuste y el valor real de la simulacion respectivamente.

Podemos observar que los resultados son consistentes con la matriz de correlaciones.
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Figura 4.4: Las lineas solidas representan la diferencia porcentual entre ¢£' y t2eal después
de aplicar el modelo del trapezoide a los datos filtrados utilizando promedio movil. Las
lineas punteadas representan la misma cantidad, pero obtenida aplicando el modelo del
trapezoide a las curvas simuladas sin filtrar. El color representa diferentes valores de AF,
se utilizaron 4%, 2% y 0.2% representados en amarillo, verde y rojo respectivamente.

Estos resultados se obtuvieron a partir de curvas simuladas a las que se les inserté un
ruido con una SNR = 10.

Podemos observar que este método es el menos efectivo, si queremos obtener una
medida precisa de t.. No se aprecia una diferencia significativa entre los resultados para
las mismas curvas con y sin filtrar. Esto se debe a lo que se mencionaba con anterioridad,
este método altera la forma de la senal inmersa en el ruido. Al promediar en el tiempo,
la pendiente del ingreso-engreso del planeta en la curva de luz cambia (véase [2.2]). Esto
provoca que aun suavizando la curva el valor real difiere ligeramente del calculado. Para
minimizar este efecto, se elige una ventana de promediado pequena, para estos resultados

se utiliz6 una ventana de promediado de n = 2000 muestras.
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Ademas esta deformacion se vuelve mas significativa de manera proporcional a t.. Este

método es el menos eficiente computacionalmente hablando.

1V.1.1.3 Resultados del filtrado con PCA

De manera analoga, la figura 7?7 muestran la correlacion, entre el modelo y la curva
filtrada con el método de analisis de componentes principales (PCA), para curvas con
SNR =10y SNR = 100 respectivamente. El color nos indica la media de los coeficientes

de correlacion (C'), de los 100 ruidos con diferentes parametros (véase 111.2.3).
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0.98
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0.90

0.88

0.86

0.06 0.02 0.04 0.06
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Figura 4.5: Matriz de correlaciones de los parametros AF' y t. entre las simulaciones y
los calculados después de aplicar el modelo del trapezoide a los datos filtrados utilizando
PCA. Estos resultados se obtuvieron a partir de curvas con una SNR = 10 y SNR = 100.

El filtrado usando PCA método arroja los coeficientes de correlacion més altos, sin
embargo lo mismo ocurri6 en la prueba de falsos positivos. Para este método, la cota
inferior para determinar una curva como candidata a transito es de C' > 0.94.

Si analizamos la figura [4.5) vemos que al igual que para el método de Fourier, no se
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ve una correlacion significativa entre C'y t..

La figura muestran la diferencia porcentual entre t£ y tFeal que representan la

duracion de ¢, calculada mediante el ajuste y el valor real de la simulacion respectivamente.
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Figura 4.6: Las lineas solidas representan la diferencia porcentual entre t£% y t2eal des-
pués de aplicar el modelo del trapezoide a los datos filtrados utilizando PCA. Las lineas
punteadas representan la misma cantidad, pero obtenida aplicando el modelo del trape-
zoide a las curvas simuladas sin filtrar. El color representa diferentes valores de AF, se
utilizaron 4 %, 2 % y 0.2 % representados en amarillo, verde y rojo respectivamente. Estos
resultados se obtuvieron a partir de curvas simuladas a las que se les inserté un ruido con

una SNR = 10 (izquierda) y SNR = 100 (derecha).

Podemos observar que este método es el més efectivo, si queremos obtener una medida
precisa de t.. De igual manera que el filtro pasa bajas, este funciona mejor para pendientes
méas grandes, es decir tiempos de ingreso-egreso (f.) cortos (< 30 min). Se aprecia una
mejora debido al filtrado para todos los valores de t. del al menos 15 %. También cabe

destacar que este método de filtrado es el mas eficiente, esto desde el punto de vista
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computacional.

IV.2 Datos observacionales

Se presentan los resultados de las metodologias para la mejora de la SNR en las curvas

de luz reales (véase I11.1).

IV.2.1 Mejora de la senal a ruido en datos observacionales

Se le aplico la metodologia propuesta en este trabajo a todas las curvas de luz (véase
tabla[3.2] sin embargo para mejorar la visualizacion, presentamos solamente los resultados
del filtrado de ruido en la curva de luz de alta cadencia de HAT-P-37b, utilizando las 3
metodologias descritas en la seccion anterior: el filtro de frecuencias de Fourier, promedio
movil y analisis de componentes principales (PCA). La curva de luz de HAT-P-37b fue

obtenida mediante fotometria de apertura utilizando APPHi.

IV.2.1.1 Resultados del filtro pasa bajas

En la figura[d.§ podemos apreciar el resultado del filtro pasa bajas de Fourier, aplicado
a la curva de luz de HAT-P-37b. A pesar de ser una curva con mucho ruido, se puede
apreciar a simple vista la forma del transito. Se utilizdé una frecuencia de corte F'C' de
2 x 1073, También se muestra el modelo tedrico del transito en negro, simulado usando los
parametros presentados en (Bakos et al., |[2012) y BATMAN (véase 111.3.1). La similitud

entre el modelo y la curva filtrada es alta, el coeficiente de correlacion es de C' = 0.982.

IV.2.1.2 Resultados del promedio mévil

En la figura podemos apreciar el resultado del promedio mévil, aplicado a la curva
de luz de HAT-P-37b. Para este resultado, se utiliz6 una ventana de 3000 frames. De igual
manera se muestra en negro el modelo tedrico. La similitud entre el modelo y la curva
filtrada es alta , el coeficiente de correlacion es de C' = 0.962.

Como se observa en la figura[4.9] este método altera la pendiente de la curva, donde el

planeta esta saliendo de la superficie solar. Esta deformacion es proporcional a la longitud
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Figura 4.7: Curva de luz de HAT-P-37b tomada a 20 fps, durante la segunda mitad del
transito. La curva de luz se obtuvo mediante fotometria de apertura con una SNR =
11.73. La linea negra representa el modelo tedrico, utilizando los pardmetros presentados
en (Bakos et al/, 2012).

de la ventana de promediado, por lo que ventanas pequenas (1000-3000 frames) pueden

dar mejores coeficientes de correlacion.

1V.2.1.3 Resultados de PCA

En la figura podemos apreciar el resultado del filtrado utilizando el anélisis de
componentes principales (PCA), aplicado a la curva de luz de HAT-P-37b. Se calcularon
las componentes principales de un conjunto de 25 transitos simulados con diferentes AF
y t.. Debido a que la componentes principales son calculadas utilizando una variedad de
curvas simuladas, la curva que resulta después del filtrado posee la forma de transito, sin
embargo, no es ideal para ser utilizada para el calculo de observables.

Esta metodologia funciona para la visualizacion, y como método de comparacion entre

los modelos teodricos y las curvas de luz. Si la curva de luz, contiene componentes prin-
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Figura 4.8: Azul: curva de luz de HAT-P-37b después del filtrado de altas frecuencias.
La senal a ruido resultante fue de SNR = 124.75. La linea negra representa el modelo
teorico, utilizando los parametros presentados en (Bakos et al., [2012). El coeficiente de
correlacion entre la curva y el modelo es C' = 0.982. La regién sombreada representa el
egreso del planeta del disco solar, la duracion de este evento es t..

68



Analisis de Resultados Capitulo 4

1.010
«  HAT-P-37b 2016-08-07
1.0051 — HAT-P-37b simulado
o 1.000
3
&
N
< 0.995
£
o
Z. 0.990
Ke)
E}
=

o
)
o
a

0.980

0’9750 20 40 60 80 100 120

Tiempo (min)

Figura 4.9: Azul: curva de luz de HAT-P-37b después del promedio moévil. La senal a ruido
resultante fue de SINR = 116.64. La linea negra representa el modelo teérico, utilizando
los parametros presentados en (Bakos et al., 2012)). El coeficiente de correlacion entre la
curva y el modelo es C' = 0.962. La region sombreada representa el egreso del planeta del
disco solar, la duraciéon de este evento es ..
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Figura 4.10: Azul: curva de luz de HAT-P-37b después del filtrado con PCA. La senal
a ruido resultante fue de SNR = 135.51. La linea negra representa el modelo teorico,
utilizando los parametros presentados en (Bakos et al 2012). El coeficiente de correlacion
entre la curva y el modelo es ' = 0.889. La regién sombreada representa el egreso del
planeta del disco solar, la duracion de este evento es ..
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cipales similares a las del modelo, se producira una curva similar a la que se observa en
la figura [4.10] Si la curva es solo ruido, el resultado sera una curva erratica sin ningan
parecido con el modelo como se muestra en la figura [£.11] Por lo tanto, este filtado nos
ayuda a determinar de manera eficiente cuales curvas de luz pueden contener candidatos

a transitos de exoplanetas.
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Figura 4.11: Arriba: Ruido simulado con componentes de baja frecuencia en su espectro.
Abajo: en azul se muestra el resultado de PCA a una curva sin transito inmerso. La linea

negra representa el modelo teérico de HAT-P-37b, utilizando los parametros presentados
en (Bakos et al., 2012).
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I1V.2.1.4 Resumen de resultados con datos observacionales

En la tabla se presentan todos los resultados de la mejora de la SNR utilizando

las metodologias descritas anteriormente, para todo el conjunto de curvas de luz reales
(véase I11.1)

Fecha Nombre SNR  SNRrourier SNR,oo SNRpcoa
06/Ago/2016 WASP-74b'  47.03 226.50 212.93 279.51
06/Ago/2016 WASP-74b?  39.82 114.47 114.73 156.30
06/Ago/2016 HAT-P-32b  14.55 29.68 29.43 31.85
07/Ago/2016 HAT-P-37!  11.66 176.44 166.00 180.11
07/Ago/2016 HAT-P-372 11.73 124.75 116.64 135.51
28/May/2017 HAT-P-14b  61.40 154.80 158.96 -
29/May /2017  WASP-74b  9.46 93.33 82.86 93.86
31/May/2017 WASP-48b 7.74 61.25 48.16 63.29
31/May/2017 WASP-74b  14.70 41.36 42.60 47.97
02/Jun/2017 WASP-48b'  11.07 28.10 2291 32.71
02/Jun,/2017 WASP-48b?  7.67 20.37 14.78 20.32
05/Jun/2017 HAT-P-31b  6.17 68.05 43.67 80.09
08/Jun/2018 Kepler-17b  146.52 523.31 512.25 602.00

Tabla 4.1: Resumen de los resultados para mejorar la SNR en las curvas de luz de transitos
de exoplanetas obtenidas en multiples temporadas en el OAN-SPM. SNR indica el valor
de ruido después de la fotometria. SNR rouriers, SNRi0w ¥ SNR po 4 indican el valor de ruido
resultado del filtrado de Fourier, promedio mévil y PCA respectivamente. Los superindices

indican que la misma curva se dividié en 2 segmentos de 2 horas cada uno, los cuales se
analizaron de manera independiente.

Todas las curvas de luz de la tabla tienen una duraciéon de 2 horas y fueron
obtenidas al momento del transito de exoplanetario. En la mayoria de las ocasiones, solo
se observo la entrada o salida del exoplaneta al disco solar, las curvas con el superindices
(1?) indican que se observo el transito completo y se separ6 en segmentos de 2 horas para

su anélisis, donde (! y ?) indican el comienzo y el final del transito respectivamente.

1V.2.2 Determinacion de candidatos a transitos

Cabe destacar que las técnicas de filtrado utilizadas para la mejora de la SNR, de-

forman la curva de luz, por lo que no es posible recuperar la curva exacta del transito.
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Fecha Nombre AF (%) AFrourier (%) AFne (%) AFpca (%)
06/Ago/2016  WASP-74b!  1.04 - - -
06/Ago/2016 WASP-74b? 1.04 - - -
06/Ago/2016 HAT-P-32b'  2.44 ; ; ;

07/Ago/2016 HAT-P-37'  2.04 1.63 1.67 1.75
07/Ago/2016 HAT-P-372  2.04 1.74 1.84 1.91
28/May /2017 HAT-P-14b' 0.5 - - -
29/May /2017 WASP-74b2  1.04 2.42 2.59 1.62
31/May /2017 WASP-48b% 1.0 - - -
31/May/2017 WASP-74b'  1.04 6.47 6.28 6.59
02/Jun/2017  WASP-48b! 1.0 6.63 5.33 7.5

02/Jun/2017 WASP-48b? 1.0 - - -
05/Jun/2017 HAT-P-31b! 1.23 - - -
08/Jun/2018  Kepler-17b* 2.13 - . }

Tabla 4.2: Resultados de AF obtenidos ajustando el modelo del trapezoide a las curvas de
luz de transitos. AFrourier, AFmoy ¥ AFpca representan el valor de AF obtenido después
del filtrado de Fourier, promedio moévil y PCA respectivamente. El superindice ! indica,
que la curva de luz fue obtenida mediante el inicio del transito y 2 indica que la curva
contenia el final del tréansito.

Sin embargo, el objetivo es encontrar variaciones en el flujo, para determinar si la estrella
observada puede ser candidata a tener un exoplaneta. Por lo que las deformaciones debido
al mismo filtrado no afectan el proceso de selecciéon de candidatos.

Se aplico un ajuste del modelo trapezoidal (véase I11.6.1) a las curvas filtradas. El
desempeno de los distintos métodos de filtrado, se evalu6 utilizando el valor de AF' re-
sultado del ajuste a los datos filtrados y comparandolo con el valor reportado por la
comunidad en bases de datos como |Fxoplanet Transit Database. Estos resultados se apre-
cian en la tabla 4.2

El ajuste trapezoidal, nos regresa como resultado dos parametros, AF y t. (véase
I1.1.1). En estos resultados evaluamos solamente el valor de AF'| esto nos brinda infor-
maciéon sobre la magnitud del cambio en el flujo de la estrella observada, el cual es uno
de los principales criterios para la seleccion de un posible candidato a transito.

Los signos (-) en la tabla , indican que el método de ajuste fall6. Esto ocurre
cuando el ajuste del modelo nos da como resultado un valor de AF fuera de los limites

permitidos. Esto nos indica que la detectabilidad en los datos observacionales fue baja (5
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Figura 4.12: Arriba: Espectro de la curva de luz de WASP-74b del 06 de agosto. Abajo:
Espectro de la curva de luz de HAT-P-37b del 06 de agosto. La linea roja es el espectro
del transito simulado utilizando los parametros presentados en (Bakos et al., 2012)). La
linea negra representa la envolvente exponencial del espectro.

de 13 eventos), en la mayoria de los casos negativos, las curvas de luz tenian tendencias
de baja frecuencia después del proceso de fotometria (véase Anexo 1). En la figura
comparamos 2 espectros, el primero pertenece a la curva de luz de WASP-74b del 06 de
agosto y el de HAT-P-37b del 07 de agosto del 2016.

Comparamos estos espectros, para ilustrar la diferencia entre las curvas en donde el
método funciona correctamente (HAT-P-37%) y en las que no (WASP-74b') véase tabla[d.2]
Podemos apreciar 2 notables diferencias: el nivel de ruido y la envolvente del espectro. El
nivel de ruido en la curva de luz HAT-P-37b? es mayor que en la de WASP-74b!, esto puede
observarse en la tabla[d.1] Por lo tanto, la SNR en la curva de luz no juega un papel crucial

para que el método funcione. Por otra parte, vemos que la envolvente exponencial del
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espectro de WASP-74b! posee significativas contribuciones de baja frecuencia, mientras
que el espectro de HAT-P-37b? es completamente plano. Esto también puede apreciarse
en la tabla existe una correlacion entre la magnitud de los pardmetros (a;, as) y los
fallos en la identificacion de los transitos. Cuando la region de bajas frecuencias (linea roja
en se encuentra contaminada, es muy dificil recuperar la senal del transito inmersa en
el ruido. No se encontré un filtrado para remover estas contribuciones de baja frecuencia,
por lo que para mejorar los resultados, debemos mejorar la curva de luz desde el proceso
de fotometria.

En algunos casos como WASP-48b! y HAT-P-31b', las curvas de luz poseen variaciones
sistemaéticas posiblemente causadas por el movimiento del telescopio. Creemos que en los
otros casos fallidos las contribuciones de baja frecuencia fueron causadas al cambio en la
masa de aire o al seeing de la noche de observacion, para mayor detalle véase (Guerrero
et al.,2020), en donde se estudia a detalle este fenémeno y utilizan algunas de las imégenes

que utilizamos en este trabajo.
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CAPITULO V: CONCLUSIONES

En este trabajo se implementaron herramientas de computo para el analisis eficiente
de curvas de luz de alta cadencia en la busqueda de senales débiles y de baja frecuencia,
como los transitos de exoplanetas. Para la deteccion de posibles candidatos a transitos, se
desarroll6 un algoritmo que ejecuta dos tareas en curvas de luz de alta cadencia: la mejora
de la senal a ruido (SNR) y el criterio para la validacion de los posibles candidatos.

Para la simulacion de las curvas de luz se llevo a cabo un anélisis del ruido en curvas
de luz reales que se obtuvieron del telescopio de 0.84 m del OAN-SPM con cadencia de
20 Hz y escala de placa similar a la de TAOS II. Este anélisis permiti6 desarrollar un
simulador parametrizado de ruido real, lo cual es la base de las curvas de luz utilizadas
en este trabajo.

La simulacion de transitos se llevo a cabo utilizando las librerfas libres de BATMAN
que utiliza los modelos de (Mandel and Agol, |2002).

En la literatura, existen diversas técnicas para el suavizado de series de tiempo. Las
metodologias presentadas en este trabajo no son las tnicas que pueden aplicarse, sin
embargo, como vemos en la seccion IV, estas tienen un buen desempeno. En promedio,
se logro mejorar la SNR en un 500 % en curvas de luz reales. En algunos de esos casos
(~ 30 %), esto fue suficiente para observar a simple vista la firma del transito. En el futuro,
se pretende implementar este codigo como un pipeline para generar alarmas de posibles
firmas con tréansitos en los datos de TAOS-II, que tiene la ventaja de poder reducir los
falsos positivos debido a la observacion simulténea y sincronizada de estrellas en los tres
telescopios.

Para la validacion de posibles candidatos a transitos, se utilizé el modelo del trapezoide
como primera aproximaciéon a una senal observada debido a un transito de exoplaneta.
Simplificar esta parte del modelo, nos permite aumentar la eficiencia significativamente

sin descuidar la confiabilidad del método. Es importante recalcar que con la metodologia
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planteada en este trabajo, no se pretende calcular magnitudes fisicas precisas. El propdsito
es analizar una gran cantidad de datos en poco tiempo, y etiquetar posibles estrellas de
interés, para en un futuro realizar mas observaciones y anélisis solo a estos objetivos pre-
seleccionados. Esto es importante en proyectos con grandes bases de datos como Kepler,
TESS y TAOS II donde la cantidad de objetivos es tan grande, que la implementacion
de pipelines de procesos de busqueda rapida es indispensable.

Como se menciond anteriormente, un factor importante que se mantuvo a conside-
racion fue la eficiencia: esta metodologia estd pensada para implementarse con la base
datos de TAOS II, la cual observara alrededor de ~ 50,000 estrellas por noche, con 3
diferentes telescopios. Esto significa que es necesario tener una metodologia que sea capaz
de analizar cerca de 150,000 curvas de luz de alta cadencia en menos de 24 horas, esto si
queremos evitar el cuello de botella con los datos.

Los campos de observacion de TAOS II no tienen traslape con otros proyectos de
busqueda de transitos de exoplanetas (a excepcion de TESS el cual cubre el 90 % de la
boveda celeste). Esto es muy importante, debido a que, cualquier deteccion que logremos
en TAOS II, tiene el potencial de llegar a ser un nuevo descubrimiento. Otra ventaja es que
TAOS II, cuenta con 3 telescopios observando el mismo campo de observaciéon, esto nos
ayuda a tener una mayor confiabilidad en los resultados, porque podremos confirmar el
candidato con tres observaciones simultaneas, esto reducira significativamente la cantidad
de falsos positivos. TAOS II realizara observaciones a +1 horas del cenit, lo cual reducira
las tendencias en las curvas de luz, al diminuir el cambio en la masa de aire. También
se tendran telescopios més grandes y mejores detectores que con los que evaluamos la
metodologia presentada en este trabajo, por lo que esperamos tener mejores resultados
con los datos de TAOS II.

Ademas de la implementacion del algoritmo como pipeline de TAOS II, un trabajo que
ha quedado pendiente para el futuro, es el desarrollo de una metodologia para predecir la
posible ocurrencia del transito una vez que se detecten algunos ingresos o egresos en las
curvas de luz. Esto permitiria solicitar tiempo de observacién en otros telescopios para

dar seguimiento y lograr confirmar la existencia del transito.
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ANEXOS

6.1. Datos observacionales

En esta seccion se presentan todas las curvas de luz, que se obtuvieron durante las

distintas temporadas de observacion, las cuales se encuentran en la tabla [3.2]

6.2. Paqueteria HCLcat

HCLcat (del inglés High Cadende Light curves analityc tools) es una coleccion de mo-
dulos en Python los cuales se utilizaron para generar los resultados obtenidos en este
trabajo. Esta paqueteria estd en GitHub y se puede instalar utilizando el comando:

pip install git+https://github.com/ferwazz/HCLcat.git

A continuacién se describiran algunos de los moédulos disponibles:

doble_gaussian(x,a,mu,sigma,a2,mu2,sigma?2)

Modelo de dos gaussianas como (|3.2)).

snr (x) :

Calcula la SNR de una curva de luz.

s set_noise_level(curve,noise):

Regresa la curva de luz normalizada con SNR igual a noise.

genruido(noise,lenght=144000) :

Genera una curva de ruido, con distribuciéon doble gaussiana de longitud lenght.


https://github.com/ferwazz/HCLcat
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Figura 6.1: Se muestran todas las 13 curvas de luz, a partir de las cuales se encontraron
los resultados presentados en la seccion IV.2. Las curvas en rojo, son las curvasd de luz
para las cuales no pudimos detectar el transito inmerso en el ruido. Las curvas azules son
las observaciones donde si se detectd un transito, esto de acuerdo a la tabla
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s remove_outliers(x,std_limit=5):

Remueve outliers de una curva x, basado en su desviaciéon estandar std_limit.

= prom_mov(x,mov,method=prom) :
Aplica un promedio movil a una curva. mov define el tamano de la ventana de
promediado. Si method=prom calcula una media de los valores en la ventana, si
method="med’ calcula la mediana.

= dexp(x,base,a,b,a2,b2):

Modelo de evolvente exponencial para el espectro ()3.3)).

» ruido_real(noise,base,a,b,a2,b2,lenght=144000) :
Genera una curva de ruido simulado, con componentes de baja frecuencia en su
espectro.

» fourierfilter(x,cutfreq):

Aplica un filtrado pasa bajas de Fourier, dada la frecuencia de corte cutfreq.

= pca_train(data_train):

Calcula las componentes principales de la matriz de datos data_train.

» pca_filter(data_noised,comp):

Dadas las componentes principales comp, se reconstruye la curva data_noised.
» medio_trapezoid(x,depth,down,tc):
Modelo del trapezoide (mitad) para ajustar a los posibles candidatos a transitos.

» ruido_real_random(cotas,lenght=144000,snr=0) :

Genera una curva de ruido simulado, con parametros aleatorios dentro de las limites

definidos en cotas.

Se planea mantener el repositorio y agregar nuevos modulos para el procesamiento
de datos de alta cadencia y la busqueda de caracteristicas como posibles tréansitos de

exoplanetas, variabilidad, etc. A continuacién se presentan algunos ejemplos de como

81



Anexos Capitulo 6

utilizar estos moédulos para la implementacion de algunas herramientas que utilizamos en

este trabajo.
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Este codigo se puede utilizar para generar una base de datos de ruidos simulados.
Estos ruidos simulados tienen una envolvente exponencial en su espectro. Los pardmetros
se eligen de manera aleatoria dentro de las cotas definidas en bounds. Al final guarda la
base de datos en un archivo con formato HDF5.

from HCLcat import *

import hbpy
signal_noise = [10,20,50,80,100] # SNR deseadas en nuestra base de datos
n_curves = 100 # Numero de curvas con la misma SNR pero diferentes

parametros

bounds=np.zeros ([6,2])

bounds [0,0]=10 #SNR MIN
bounds [0,1]1=100 #SNR MAX
bounds [1,0]1=0.85 #BASE MIN
bounds [1,1]=10 #BASE MAX
bounds [2,0]=0 #a MIN
bounds [2,1]=30 #a MAX
bounds [3,0]=2 #b MIN e-2
bounds [3,1]1=250 #b MAX e-2
bounds [4,0]=0 #a2 MIN

7 bounds [4,1]=150 #a2 MAX

; bounds [5,0]=2.9 #b2 MIN e-3
bounds [5,1]1=60 #b2 MAX e-3

for j in signal_noise:
f = hb5py.File(’database_ruido_SNR_{}.hdf5’.format(j), ’w’)
for i in range(n_curves):
ruido_random,base,a,b,a2,b2 = ruido_real_random(bounds,lenght
=144000, snr=j)
dset2 = f.create_dataset(
"ruido_{:.3f}_{:.3f}_{:.3f}_{:.3f}_{:.3f}r".format(base,a,b,a2,b2),
data=ruido_random)
f.close()

83



Anexos Capitulo 6

Este codigo se puede utilizar para generar una base de datos de medios trapecios. Los
parametros se eligen por el usuario. Al final guarda la base de datos en un archivo con
formato HDF5.

1 from HCLcat import =*
3 £ = hbpy.File(’database_half_trapezoids.hdf5’, ’w’)

5 delta_f_min = 0.998
6 delta_f_max = 0.94
7 tc_min 18000

s tc_max = 72000

10 n_radius=25
11 n_tc=25

13 depth=np.linspace(delta_f_min, delta_f_max, n_radius)
14 t_caida=np.linspace(tc_min, tc_max, n_tc)

15 xdata=np.linspace(1,144000,144000)

16 down=32000

s for j in np.arange(n_tc):

19 for i in range(n_radius):

20 flux=medio_trapezoid(xdata,depth[i] ,down,t_caidal[j])

21 dset2 = f.create_dataset(

22 "transito_delta_{:.3f} _Tc_{:.3f}".format (depth[i],(t_caidalj
1/(60%20))),

23 data=flux)

21 £.close ()
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Este codigo se utilizoé para obtener los resultados presentados en este trabajo. Utiliza
la base de datos de ruidos simulados, y trapecios previamente generados. La parte de
FILTER_METHOD puede sustituirse por cualquier método de filtrado que el usuario desee
como prom_mov, fourier_filter 6 pca_filter. Este codigo es paralelizable en el sentido
de que puede ejecutarse varias veces de manera simultdnea y analizar seccidnes diferentes

de las bases de datos.

from HCLcat import *

import numpy as np
import pickle
import hbpy

f=hbpy.File(’ideal_case_traps.hdf5’, ’r’)

size = 625
N = 100
long = 144000

depth=np.zeros ((size,N))
down=np.zeros ((size,N))
tc=np.zeros ((size,N))

ruido_num=np.zeros (N)

7 xdata=np.linspace(1,long,long)

snr=np.array ([10,20,50,80,100])

tmod

Model (medio_trapezoid)
tmod.set_param_hint(’tc’, value=18000, min=15000, max=73000)

tmod.set_param_hint (’down’, value=np.round(0.008*long))

3 tmod.set_param_hint (’>depth’, value=0.95)

params = tmod.make_params ()

for j in snr:
f2=h5py.File(’database_ruido_SNR_{}.hdf5’.format(j), ’r’)
keys_ruido = list(£f2.keys())
for i in range(N):
cont=0

ruido_num[i] = random.randint (0,99)
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ruido = np.array(f2[keys_ruido[int(ruido_num[i])]1])

for key in f.keys():
data = np.array(f[key])
data_ruido = data*ruido
data_fil = FILTER_METHOD (params)

result = tmod.fit(data_fil, params, x=xdata)
depth[cont,i] = result.params[’depth’].value
tc[cont,i] = result.params[’tc’].value
down[cont ,i] = result.params[’down’].value
cont = cont+l

f2.close ()

pickle . dump (
(depth ,down,tc),

open(’param_trap_Fourier_ SNR_{}.pickle’.format(j), ’wb’))

pickle . dump (
(ruido_num),

open(’ruido_Fourier_ SNR_{}.pickle’.format(j),
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