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Resumen

El objetivo principal de esta tesis es abordar el desafio de detectar y caracterizar
Jupiteres calientes alrededor de estrellas calientes. La elevada temperatura de las
estrellas dificulta la confirmacién de exoplanetas debido a la rapida rotacion estelar,
lo que resulta en una menor precision en las mediciones de velocidades radiales. Un
método para caracterizar y confirmar planetas que orbitan este tipo de estrella es el
de Tomografia Doppler (TD). En este trabajo, se desarrollé un método de TD, en
un marco bayesiano y se probd en seis sistemas. Se utilizaron datos publicados de
tres de ellos (WASP-19b, KELT-7b y HAT-P-56b), obteniendo resultados visuales
similares a los publicados. Para dos sistemas (HD2685 y TOI-812), se predijeron y
observaron los transitos, pero no fue posible recuperar la senal del planeta. Y un
sistema que serd publicado prontamente (TOI-3362-b, Espinoza et al. in prep) que

es consistente con la alineacién del sistema.

También se construyé un catélogo de siete estrellas (incluyendo HD2685b) in-
teresantes para nuestro estudio. Este catalogo se contruyé a partir de una seleccion
de estrellas calientes (hecha con datos de Gaia DR2) que posefan altas senales de
transito en las curva de luz obtenidas de TESS. De esas siete estrellas, cuatro poseen

planetas ya confirmados y tres candidatos a planeta, de especial interés debido a las

XII
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caracteristicas unicas de cada sistema.

También se desarrollé un codigo capaz de predecir la observabilidad de la Tomo-
grafia Doppler, considerando las caracteristicas de la estrella, el planeta y el instru-

mento utilizado para la observacion.

Las conclusiones de este estudio indican que tanto el método de deconvolucion
como el modelo de prediccion de Tomografia Doppler son tutiles y consistentes con
trabajos previos. Sin embargo, es necesario desarrollar nuevas herramientas para

cuantificar la precision de estos métodos.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Jupiter Caliente

Se denomina Jupiter Caliente a los exoplanetas cuyas masas son similares a las
de jupiter 0,3M; < M; < 2M; y se encuentran muy cerca de su estrella ~ 0,05U A.
Ademas por estar tan cerca, su periodo orbital es corto < 10 dias. De los ~ 5500
planetas descubiertos, s6lo ~250 son hot Jupiters. Se cree que sélo el ~ 0,5 % de las
estrellas posee un hot Jupiter (Zhou et al., 2019) y que solo el ~ 10% son obser-
vables mediante transito. Mientras que los planetas rocosos, se cree, se encuentran
en promedio en todas las estrellas (Petigura et al., 2018). Debido al tamano que po-
seen generan transitos mas profundos y notorios en la curva de luz, ademas al tener
periodos cortos es facil encontrar multiples transitos en una curva de luz. También,
debido a su peso generan cambios més notorios en las velocidades radiales (RVs) de

la estrella.
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Se cree que los planetas tipo Jupiter calientes se formaron lejos de la estrella a la
que orbitan, y que por distintos procesos estos fueron migrando hacia el interior del
sistema de origen. Aunque existen varias teorias, todavia no hay concenso de como

es que realmente migran.

Una de ellas es la interaccién de mareas con el disco proto-planetario. Esta teoria
propone que los exoplanetas interactian gravitacionalmente con el disco protoplane-
tario que rodea a una estrella joven durante su formacion. Estas interacciones pueden
provocar migraciones hacia adentro o hacia afuera, llevando a algunos planetas a érbi-
tas cercanas a su estrella (por ejemplo, Lin et al. (1996)). Otro método de migracién
es scatter planeta-planeta, que podria ocurrir en sistemas con mas de un planeta,
donde las interacciones gravitacionales entre planetas podrian influir en sus orbitas.
Si un planeta interactia con otro y pierde energia orbital, podria migrar hacia su
estrella (Rasio & Ford, 1996). Otra manera en que puede migrar un planeta es de-
bido a la interaccion gravitatoria con un tercer planeta exterior o companero estelar
(mecanismo de Kozai; por ejemplo, Kozai (1962);Fabrycky & Tremaine (2007);Wu

et al. (2007); Naoz et al. (2011)).

Para cada una de las distintas teorias, existen valores aceptados del angulo for-
mado entre la orbita planeta y el eje de rotacién de la estrella. Por eso, conocer
esta cardcteristica orbital y hacer més robusta la estadistica de esta infomacién,

permitiria comprender de mejor manera las teorias de migracion.

Este trabajo se enfocé en la técnica de Tomografia Doppler, que posibilita la
determinacion del dngulo de inclinacién mencionado anteriormente. Asimismo, esta
técnica permite confirmar la existencia de un candidato a planeta cuando se realiza

la observacion durante el transito. Cabe destacar que la Tomografia Doppler muestra
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una mayor sensibilidad en la deteccién de planetas de tipo Jupiter Caliente debido
al tamano que poseen, aunque también dependera del radio de la estrella y otras
caracteristicas que se describiran mas adelante. En la siguiente seccion, se presentara

una descripcion detallada de la técnica investigada.

1.2. Tomografia Doppler

La Tomografia Doppler es una técnica que consiste en la deteccion y caracteriza-
cion de distorsiones en los perfiles de lineas de absorcién o emisién en una estrella.
Estas distorsiones se pueden producir por distintas razones, por ejemplo, por man-
chas estelares producidas en la superficie de la estrella debido a campos magnéticos,
por emisiones en el disco de acrecion de estrellas binarias o por la ocultacion de por-
ciones del disco estelar debido a un transito planetario. En este trabajo, estudiaremos

este ultimo caso.

Durante un transito, el planeta cubre secuencialmente distintas zonas de la super-
ficie estelar en rotacién. De acuerdo a qué region del disco estelar se esté ocultando,
los perfiles de las lineas de absorcion se veran distorsionados de una manera especifi-

ca.

Al caracterizar las distorsiones podemos determinar el dngulo formado entre el
eje de rotacién de la estrella y el plano orbital de la estrella (\) y el dngulo de
impacto b. Midiendo ambos podemos determinar si el planeta se encuentra alineado
o desalineado con respecto a la rotacion de la estrella.Esta informacion nos permite

entender teorias de migracion planetaria, ya que para cada mecanismo de migracién
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hay valores aceptados de A y .

En el caso de las estrellas de alta rotacién es posible resolver el movimiento
de estas distorsiones en distintos momentos del transito utilizando el método de
Tomografia Doppler. En el caso de las estrellas de baja rotacién, estas distorsiones
se pueden medir estudiando los cambios anémalos producidos en la velocidad radial
de la estrella. Este segundo caso es conocido como el efecto Rossiter-McLaughlin

(RM) (Rossiter (1924);McLaughlin (1924)).

Stellar Spin

Approaching Receding Approaching

Receding

Planetary orbit
Prograde ' orbit Retrograde ' orbit
VOSSN S e IO VUL SUOPEL OPTPI 1 SIS v otk o aem B ooy PR s St
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- - .
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Tersp (Merwtied rom MJD 0) Tma (Merwdes from MID 0)

Figura 1.1: Representacién artistica de efecto Rossiter-McLaughlin (Addison et al., 2014)

Este trabajo se centrard en el primer caso, en el método de Tomografia Dop-
pler. Mediante esta técnica se puede observar ”directamente” el transito, por lo que
ademds de darnos informacion del transito en si, se puede utilizar para confirmar

un posible exoplaneta. Esto lo hace muy 1til, ya que en estrellas de alta rotacién, a
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veces es dificil confirmar y caracterizar un exoplaneta debido a la baja precision de
las RVs. Esto se debe a que las lineas de absorcion son anchas y las RVs obtenidas
por métodos como el de Cross-Correlation, tienen una dispersién mayor o similar a

la amplitud que produciria el planeta.

En esta técnica es de vital importancia conocer la naturaleza de la forma de linea
de absorcion, ya que de esta manera podremos extraer la informacién del transito,
manifestada en las distorsiones que provoca en las lineas. Por esto motivo, en la
siguiente seccién se describiran los distintos mecanismos mediante los cuales las lineas

de absorcién son ensanchadas.

1.3. Ensachamineto de Lineas de Absorcion y Ker-

nel Rotacional

En un espectro estelar existen distintos mecanismos mediante los cuales una linea
de absorcion puede ser ensanchada. Algunos métodos son intrinsecos a la materia,
otros se deben a las propiedades de la estrella y otros a las caracteriscas del instru-

mento con el que se adquiere el espectro.

Tal y como se describe Gray (2005), podemos escribir el perfil de linea g—” como:
% = H(AN) « M(AN) (1.1)

Donde H(AM) es el perfil termal, que incluye los ensanchamientos: natural, dop-

pler termal, por presién y microturbulencia. Estos ensanchamientos, normalmente
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Figura 1.2: Transito en KELT-7. Arriba la distorcion del perfil rotacional provocado por el
planeta. Abajo a la izquierda la sefial de Tomografia Doppler, donde se ven las variaciones
en la velocidad de rotacion producida por el transito. Abajo a la derecha representacion
del transito. Fuente Zhou et al. (2016)

son incluidos en la sintesis espectral y en los modelos atmosféricos estelares. Mientras
que M(AM), corresponde al ensanchamiento macro, que incluye rotacién y macro-

turbulencia.

A continuacion se describiran los métodos antes nombrados, importantes para

este estudio.
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1.3.1. Ensanchamiento Natural

Debido al principio de incertidumbre de Heisenberg una linea de absorcién poseeréd
un rango de energias AE donde se distribuye. Esto se debe a que existe una incerteza
de tiempo At en el que el sistema permanece en cierto estado de energia. Por lo
mismo, podremos ver que cada linea de un espectro poseera una distribucion de

frecuencias Av. Si aproximamos podemos encontrar una expresion como:

AF 1
A Y — Y
v h 2w At

Donde A;; es la probabilidad de decaimiento.

Si resolvemos este tipo de sistema, encontraremos que el ancho natural de una

linea de absorcién posee un perfil Lorentziano.

1.3.2. Ensanchamiento Doppler Termal

Debido al movimiento térmico que poseen los dtomos al interior de una estre-
lla, las lineas de absorcién son ensanchadas. Cada atomo del gas caliente contribuye
individualmente con un distinto corrimiento doppler. La suma de todas estas contri-
buciones produce que la linea se observe mas ancha. Esto se puede ver representado

en la figura 1.3.

Como solo estamos considerando la velocidad termal que adquieren los atomos,la
distribucién viene dada por la distribucién de Maxwell-Boltzmann. Ademas, como se

trata del efecto doppler, sélo consideraremos la componente radial de las velocidades
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(en la direccién al observador), por lo que tomaremos la distribucién unidimensional.

Se puede obtener que el perfil de ensanchamiento Doppler corresponde a una

gausiana.
Blueshift i
ueshi ¢ o shift o, Blueshift
I Redshift\' =
| « Redshift
Pl y
£ | b d oy
@ A i i B
g Large / : Large BIOgShift=™" " . e Redshift ‘Wu 4
E redshift blueshift 7
| LN
| \:{.:‘. l .
: Observer
Line center Frequency .’
@ (“natural” frequency) o) Blueshift
al

Figura 1.3: Imagen ilustrativa del ensanchamiento doppler.

1.3.3. Ensanchamiento por presion

El ensanchamiento por presiéon o ensachamiento por colisiones es producto de
colisiones entre los a&tomos que observen luz y otras particulas como iones, electrones
o atomos del mismo elemento o distinto, incluso en estrellas frias, con moléculas
(Gray, 2005). Esta interaccién puede generar corrimientos en la linea, asimetrias y
ensanchamientos. Ademéas dependera del nivel de energia en que se encuentra. Tal
como se explica en Liou (2002), este ensanchamiento se modela con una distribucién

de Lorentz dada por la ecuacién:

iy = = Sf (v~ w) (1.3)

S «
T (v —v)” + a2
donde k, es el coeficiente de absorcién, vy es la longitud de onda ideal de una

linea monocromatica, « es el semi-ancho de la linea a mitad de altura que es funcién
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de la presién y en menor medida de la temperatura. f (v — vg) representa el factor

de la forma de la linea y la intensidad S se define como:

/wmmzs (1.4)

—00

Doppler

=

(V—=v,)a

Figura 1.4: Formas de linea Lorentz y Doppler demostrativas para las mismas intensidades
y anchuras de linea. (Liou, 2002).

En la figura 1.4 se puede ver de la diferencia entre el aporte Doppler y Lorentz

de una linea de absorcién.

1.3.4. Ensanchamiento debido a Microturbulencia

Este tipo de ensanchamiento es causado por los movimientos convectivos de las

capas interiores de la estrella. Su contribucion es no térmica y ocurre en una escala
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de menor tamano que donde se producen las lineas. Este ensanchamiento se incluye
en los modelos atmosféricos y en la sintesis espectral. En este estudio, se considera
igual a cero ya que no es considerable frente a otros mecanismos de ensanchamiento,

como el de rotacion.

1.3.5. Ensanchamineto debido a Macroturbulencia

Se denomina macroturbulencia al mecanismo de ensanchamiento provocado por la
dispersién de velocidades de la granulacion de una estrella. La granulacion observada
en la fotdsfera es producida por las células convectivas de la capa inferior/convectiva

de la estrella.

La macroturbulencia normalmente se considera dentro del ensanchamiento macro

de la linea de absorcién. Segin la ecuacién 1.1 descrita en Gray (2005), podemos

e

escribir el perfil de linea ¥ como:

= H(AN) * M(AN)

&

Donde H(AM\) es el perfil termal (incluida la microtubulencia) y M (A\), el ensancha-
miento macro, que incluye rotaciéon y macrotubulencia. Esta ltima es el resultado de
la integracion de las componentes doppler a través del disco. Podemos notar también
que M(AM) se obtiene mediante la integracién en el disco y no por la convolucién
del ensachamiento de macroturbulencia con el perfil de rotacién. Esto se debe a que
la contribucién rotacional es anisotrépica al igual que la contribuciéon de macrotur-

bulencia.

10
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En este estudio, para modelar este ensanchamiento utilizamos el modelo “radial-

tangencial” donde el kernel sin rotacién esta descrito como:

e ()’ (1.5)

O(v) 1 L () |
V) = —— e cos

2\/m | (cosb Csinm
Donde (¢ es la velocidad de macroturbulencia y 6 es el angulo que forma nuestro

angulo de visién y el vector normal de la superficie de la estrella (Gray, 2005).

1.3.6. Perfil instrumental

El perfil instrumental se define como la respuesta del instrumento al recorrer
una linea que es intrinsecamente mucho més estrecha, no resuelta, que el propio
perfil (Gray, 2005). Este perfil da cuenta de como las caracteristicas de un espectro
son degradados por el instrumento. A primer orden este perfil puede aproximarse a
una gaussiana. Sin embargo no es completamente simétrica en sus bordes y ademas,
depende de la longitud de onda. Para este estudio consideramos una aproximaciéon

al primer orden.

1.3.7. Rotacion de la estrella

La rotacion de una estrella también produce que las lineas de absorcién se ensan-

chen, producto de la contribucién doppler de cada una de la franjas de la superficie.

La gran mayoria de estrellas con temperaturas sobre 6250 K poseen una velocidad

de rotacién alta (sobre 10 km/s). Este cambio en las caracteristicas rotacionales se

11
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denomina Kraft break (Kraft, 1967) y se debe a que las estrellas que superan esta
temperatura no poseen capas convectivas (o solo de manera superficial), por lo que la
estrella no logra frenar su velocidad de rotacion, ya que no existen campos magnéticos

suficientes para que el momento angular sea transferido mediante vientos estelares.

Para nuestro estudio utlizaremos estrellas con temperatura sobre 6250K por lo
que la contribucién rotacional del ensachamiento de lineas es importante. Por lo

tando, entender como funciona este ensanchamineto es fundamental.

Si observamos una estrella que rota y que su eje de rotacién esta inclinado un
angulo i con respecto a eje del observador, tendremos una configuracién como la

siguiente:

" k,/‘\
observer

Figura 1.5: El eje de rotacion esta inclinado con un angulo i respecto al eje z donde se
encuentra la visién del observador. Para cualquier punto en la superficie de la estrella R,
con un angulo 6 respecto al eje z, tendremos que la velocidad estara dada por v = Q2 X R,
donde R es un radio estelar en direccién al punto. (Gray, 2005)

Star

Tal y como podemos observar en la figura, para una estrella con velocidad de

12
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rotacion ) podemos elegir un sistema de coordenadas conveniente, de tal manera
que el eje de rotaciéon quede en el plano y — z y el eje z coincida con el eje del
observador. En la figura es facil ver que el eje de rotacion esta inclinado con un
angulo i respecto al eje z, con lo que cualquier punto R, tendra una velocidad dada

por:

v=0QXxR (1.6)

Como se trata de un producto cruz, este puede ser escrito como €2, — x€2,,
ademas como () no posee componente en z y su componente en y puede ser escrito

como (), = Qsini la velocidad de ese punto puede ser escrita como:

v, = x2sini (1.7)

Luego si consideramos que R se encuentra justo en la superficie de la estrella, lo

podemos escribir como:

v, = RQsini = v, sini = vsini (1.8)

Donde v,4 es la velocidad de rotacién en el ecuador.

Ahora, para una estrella que no rota, podemos definir el perfil de flujo como:

8, ¢ H(v)I.cosfdw (1.9)
8. ¢ I.cosfdw '

13
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Donde H(v) = H(AM) es el perfil intrinseco de linea en cualquier punto del es-
pectro, que es igual a I, /1., la intensidad del espectro en cualquier parte del espectro

dividido por la intensidad del continuo.

Como este es un caso con rotacién, no podemos sacar H(v) de la integral. Ademaés

como depende de la posicién en el disco, podemos escribirla como:

8, = fH (v —wvz) I, cosBdw (1.10)

Ahora, si hacemos el cambio de variable dw = dA/R? y sabiendo que dA cos =
dxdy, podemos definir los limites de la integral de -R a +R y de —y; a +y;. Con esto

encontramos que:

+R v dud
Y av,
= H(v—vz I.— 1.11
f= [ Hw—w) / y (1.11)

donde utilizamos que 3 = (R? — 22)Y/? = R[1 — (v, /vr)?]"/%.

Ahora si definimos G(A)) = G(v.,) de tal manera, que para | v, |[< vy o | AN |<

ANy tome el valor de :

G(AN) =G Lo, Ledv/R 1.12
(AN = (vz)_aflccosﬁdw (1.12)

Y que para | v, |> v o | AN |[> AAL tome el valor:
Gv.) =0 (1.13)

14
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Podemos reescribir la ecuacién 1.9 de la siguiente manera:

g—z = H(v,) * G(v,)
8y _ H(AM
3. = H(AN) x« G(AN)

(1.14)

(1.15)

(1.16)

Este resultado es importante, ya que nos indica que si consideramos H (v) cons-

tante en cualquier posicion del disco, el perfil de linea puede ser escrito como la

convolucién de H(v) con G(v,) donde G(v,) es el perfil rotacional de la estrella.

Dependiendo de la aproximaciéon que usemos, podremos expresaar G(v,) de dis-

tintas maneras. En nuestro caso utilizaremos el modelo ”tangencial-radial” para des-

cribir el ensachamiento por macroturbulencia. Ademéas consideraremos una aproxi-

macién cuadratica de los coeficientes de limb-darkening.

Como describimos con anterioridad, este modelo de macroturbulencia se puede

describir como:

¢ cos6

B 2/ CCOSG6 +Csin7r

o(v) 1 1 (2 )2 1 67( v

¢sin6

Donde el dngulo 6 esta relacionado con las coordenadas (z,y) del disco de la

estrella con:

15
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2 2 2 2
cos = (|1 — %,sine - —Vl’;y (1.17)

Donde el eje y se toma a lo largo de la proyeccion del eje de rotacion de la estrella,
y Rs es el radio de la estrella. Suponiendo una ley cuadratica de limb-darkening,
podemos utilizar la funcién de ensanchamiento de linea descrita en Hirano et al.

(2011), que incluye macroturbulencia y rotacién:

1 —ui(1—cos®) — us(1 — cosh)? .. dxdy
Mv) = — xQsinig) —== (1.18
) //entire disk (1 —uy/3 —uy/6) O (v — 2Qsiniy) R? (1.18)

Este perfil de ensanchamiento se debe resolver para cada velocidad v del modelo.

Donde dzx y dy seran posiciones del disco de la estrella.
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Procedimiento

Para encontrar la distorsion en las lineas de absorcién debido al transito plane-
tario seguimos el procedimiento detallado en Zhou et al. (2016). Este consiste en
encontrar el ensanchamiento macro M (AMX) de la linea de absorcién (que contiene la
informacién de rotacién y macroturbulencia). Para esto, basdndonos en la ecuacién
1.1, tenemos que deconvolucionar los espectros observados con un espectro sintético
con tal de encontrar los kernels de ensanchamiento. Estos contendran la informa-
cién de la forma de linea y por lo tanto del transito, permitiéndonos caracterizar las

componentes de este. Para realizar todo esto, seguimos los siguientes pasos:

1. Generar espectro sintético con SPECTRUM (Gray & Corbally, 1994) utilizan-

do los modelos atmosféricos de ATLAS9.

2. Corregir el espectro observado por la funcién de blaze y normalizarlo mediante

el continuo.
3. En un marco bayesiano, deconvolucionar el espectro observado con el espectro

17
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sintético y asi recuperar el kernel rotacional de la estrella.

4. A partir del kernel rotacional fuera de transito, encontrar el vsini y macrotur-

bulencia que utilizaremos como prior de nuestro modelo.

5. Modelar y optimizar los parametros del transito utilizando Dynesty (Nested

Sampling).

2.1. ATLASY9 y SPECTRUM

ATLAS9 es un conjunto de modelos atmosféricos estelares desarrollado por Ro-
bert L. Kurucz y Fiorella Castelli (Castelli & Kurucz, 2004) . Estos modelos pro-
porcionan una descripcion detallada de las estructuras atmosféricas de las estrellas.
Las grillas de modelos atmosféricos ATLAS9 estan construidas para diferentes tipos
de estrellas y pueden variar en funciéon de diversos pardametros, como: tipo espectral,
temperatura efectiva (desde los 3500 K hasta los 50000 K), gravedad superficial,
composiciéon quimica, opacidades, microturbulencia. En este trabajo se considerd
una microturbulencia igual a cero para cada estrella y la gravedad superficial varié

dependiendo de cada estrella estudiada.

Luego de generar los modelos atmosféricos con las caracteristicas antes enume-
radas, es necesario calcular el espectro sintético resultante del modelo. Para esto

utilizamos SPECTRUM (Gray, 1999).

SPECTRUM es un programa escrito en C que produce espectros sintéticos a
partir de modelos estelares. Posee distintas listas de lineas atémicas y moleculares

para los rangos visible, infrarojo, infrarojo cercano y ultravioleta.

18
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Para el rango visible (3000 A hasta los 6800 A) se utliza la lista luke.lst, con la
que se pueden calcular espectros sintéticos de estrellas con temperaturas efectivas

entre 4500 K y 20000 K.

Este programa utiliza la temperatura, la presion de gas y distribucion de masa
entregadas en el modelo atmosférico, para encontrar las densidades de elementos
importantes y la de electrones. Para realizar esto, resuelve un sistema no lineal de
7 ecuaciones de equilibrio. Luego encuentra valores de opacidades de referencia y
profundidad 6ptica a cada nivel atmosférico. Finalmente con todos estos valores,
calcula el espectro sintético utilizando distintos mecanismos de ensanchamineto de

lineas.

Como input uno debe ingresar el modelo estelar, la lista de lineas utilizadas,
la velocidad de rotacién de la estrella, macroturbulencia y sampleo del espectro
resultante. Para nuestro caso generamos un espectro con velocidad de rotacion y
macroturbulencia igual a cero, para poder recuperarlos con mayor precisién en etapas

posteriores.

2.2. Linealizacién, Blaze Correction, Merge, Nor-
malizacién

Para trabajar con los espectros, lo primero que se hace es linealizarlos, equiespa-

ciando con un valor arbitrario las longitudes de onda de todos los 6rdenes. Este valor

se entrega como input en el c6digo (normalmente cercano a 0.0125 A), también se

entrega el método de interpolacién, que puede ser lineal o por splines.
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Luego cada orden se corrije por la funcién de blaze. Esta funcion describe la
variacion de flujo en un espectro echelle. Este variacién de sensibilidad depende del

angulo de blaze.

Existen distintos métodos para aplicar la correccion de blaze, algunas mas com-

plejas que otras. Utilizar una u otra depende del uso que se le quiera dar al espectro.

La pipeline utilizada para reducir los espectros de este trabajo CERES (Collection
of Elemental Routines for Echelle Spectra) Brahm et al. (2017) utiliza dos métodos
simples para la correccion de blaze. Ambos métodos son simples ya que el enfoque
de la pipeline es medir velocidades radiales de alta precision y no requiere algo mas

complejo (Brahm, 2016).

Uno de los métodos, aplicados a espectrégrafos de slit consiste en utilizar una
estrella caliente de alta rotacion a la que se le ajusta un polinomio de grado alto que
es utilizado como la funcién de blaze. Luego divide el espectro observado por el fit

que gener6 con esa estrella de refencia.

El otro método, utilizado en espectrografos alimentados por fibra, consiste en
utilizar el master-flat procesado y normalizado como funcion de blaze. Para este se

divide el espectro orden a orden por los master-flat de cada orden.

Cualquiera que sea el método utilizado, la pipeline entrega los resultados en el

fits final.

Luego de hacer la correcion por la funcién de Blaze se normalizé al continuo. Para
esto se implementd una rutina que elimina las lineas de absorcion gruesas y ajusta un

polinomio de orden bajo a cada orden. Para hacer un ajuste al continuo més preciso,
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Normalizacion

900
800 4

_
700 \

600 -

Flux

500 -
400 A b iy Ll
AR L |

300 4

200 -

T T T T T
4950 5000 5050 5100 5150
Wavelength (A)

Figura 2.1: Proceso de normalizacion de érdenes. Los espectros de abajo son los distintos
ordenes entregados por la pipeline. En naranjo y morado son las regiones del espectro
consideradas para hacer ajuste al continuo. Los espectros superiores son las sumas de las
partes coincidentes de 6rdenes consecutivos. En verde y rojo son las zonas consideradas
para hacer el ajuste al continuo. En este proceso se eliminan las lineas anchas mediante
sigma cliping.

Merged Spectra and Synthetic Spectra
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Figura 2.2: En negro, casi cuatro ordenes después de los procesos de linealizacién, co-
rreccién por el angulo de blaze, normalizacién al continuo y merge. En rojo, el espectro
sintético.

se aplicé un procedimiento iterativo que consiste en: luego de hacer el primer ajuste

y dividir el orden por él, se aplica un sigma clipping al flujo, con tal de eliminar la

mayor cantidad de lineas de absorcién. Luego se vuelven a tomar los flujos originales
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(sin normalizar) y se ajusta un polinomio de orden bajo a los datos que no eliminé el
sigmaclipping. Se encontré que al repetir este paso 5 veces, el polinomio ajustado no

variaba significativamente y era lo suficientemente adecuado para nuestro trabajo.

Para las zonas donde los 6rdenes consecutivos coinciden, se sumaron los flujos de
ambos ordenes y se aplicé el mismo procedimiento para ajustar el continuo. Con tal

de hacer un merge en todos los érdenes.

2.3. Deconvoluciéon por minimos cuadrados

Una deconvolucién es una operaciéon matematica que se utiliza para restaurar

una senal que ha sido modificada por algin proceso fisico mediante la convolucién.

El espectro observado de un estrella (7) puede ser descrito como la convolucion

de un espectro sintético sin ensanchar (7°) con un kernel de ensanchamiento (k).

T=Txk (2.1)

Donde el espectro sintético 7 posee m elementos: @ = (21, T2, ..., Ty ); €l kernel

%
n elementos: h = (hy,ha,...,h,) y el espectro observado m + n — 1 elementos:

7 = (yh Y2, .-y merTL*l)‘

La convolucién de la expresién (2.1) podemos resolverla de forma matricial. Con
ello el problema se simplificarfa a la multiplicacién de una matriz de convolucién (A)

con un vector 7.
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T = A% (2.2)

Donde A es la matriz de convolucion de dimensién n + m — 1 formada a partir

de los elementos de @ (espectro sintético).

%
Para este caso de problemas, donde k es la incognita, podemos resolver de dis-

tintas maneras. Una de estas es la deconvolucion por minimos cuadrados.

_>
Como k es 1D, podemos generar la matriz de convolucion A como una matriz
de toeplitz a partir de los elementos de 7. La primera fila se crea agregando n — 1
ceros a la derecha del primer valor de z. Luego se agregan elementos de 7 uno a

uno al continuar por las filas.

_>
Si consideramos un ejemplo mas sencillo de 7 = Z x k en el que 7 =

N
(y17y27y37y47y47y57y67y77y8); 7 = <$1,$2,$3,$4,SE5,$6) y k= (k17k27k3) , Nues-

tra matriz A seria de la siguiente manera:

| T 0 0 ]
To T 0
T3 T2 X1

A= (2.3)

Ty T4 T2
Tg Iy X2
0 Tg Iy

i 0 0 Tg i
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Por lo que bastaria resolver:

n

Y2

Y3

Y4

Ys

Ye

Y7

Ys

x

X2

€3

Xy

Ty

Ze

x1

X2

€3

Ty

X5

Ze

g

X2

X2

X2

X5

Te

ks
ks

(2.4)

En este caso tendriamos un sistema de 8 ecuaciones para 3 incognitas, por lo que

sera un problema sobredeterminado.

Para el caso més general, tendremos que nuestra matriz de convolucion sera de

dimensiones (n)xz(n +m — 1) y de la siguiente forma:
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T 01 O
T2 sl 04 ce On—2

Tp—-1 Tp—2 Tp-3 -°°° 01
Tn Tn-1 Tp-2 - T

Tn+1 Tn LTp—1 =" X2

A= (2.5)

Tm Tm—1 Tm—2 - Tm—n
01 L Tm—-1 °° Tm—n—-1
02 01 T T Tmen—2

On—l 0n—2 On—S e L

Y el problema se reduce a:
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T 04 O -+ Opy
T2 I 01 ce Op—2
(0 Tp-1 Tp—z Tp-g -°° 04 ky
Y2 Tn Tp—1 Tp—2 - I Ko
Ys Tpy1 Tn Tp-1 - T2 ks
- (2.6)
Ym+n—2 Tm Tm—1 Tm—2 - Tm—n knfl
Ym+n—1 01 Tm Tm—1 ° Tm—-n-1 kn
02 01 Lm o Tm—n—2
On—l On—2 0n—3 e T

Por lo que para encontrar la incégnita k, tendremos que resolver un sistema de

m + n — 1 ecuaciones.

En nuestra rutina impusimos que el kernel tuviese un ancho fijo de 2 A que serd
el largo "n”. Ademds, en la rutina, estd la opciéon de considerar los errores de cada

medicién de flujo (en nuestro caso y) pesando por el error normalizado cada punto.

Para obtener una alta senal a ruido deconvolucionamos trazos de espectro de 200
A y utilizamos la mediana de todos de los kernels encontrados. Ademés se implementé

una rutina que permite eliminar kernels que poseen las mayores dispersiones.

Se consideré para la deconvolucién el rango entre los 3900 a los 6250 A, evitando

las lineas teltricas y eliminando las lineas anchas.
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Se consideraron trozos de 200 A ya que poseen suficiente informacién para hacer
una deconvolucion correctamente y son lo suficientemente pequenas para lograr una

alta senal a ruido en el kernel final.

2.4. Bayesian Least Squares Deconvolution

Para resolver el problema utilizando teoria bayesiana, nos basamos en la rutina
pyGPLSD. Este codigo tiene como objetivo detectar el efecto Zeeman en espectro-

polarimetria de estrellas, resolviendo el problema:

Vi(vj) = i Z(v) (2.7)

Donde V; es el perfil observado de una linea individual, v; es el desplazamiento con
respecto a la longitud de onda central, «; es el perfil de la linea no afectada por el

efecto Zeeman y Z el efecto Zeeman sobre la linea. Problema similar al nuestro.

Lo interesante de resolverlo en un marco Bayesiano es que podemos incorporar

el ruido como un elemento a solucionar dentro de nuestro problema.

Vi(vj) = i Z(v;) + € (2.8)

Y si lo escribimos de forma matricial, necesitariamos resolver:

V=WZ+e¢ (2.9)
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Donde W es la matriz de deconvolucion, Z el vector que representa el efecto
Zeeman, V el perfil de linea observado y € la matriz de errores. Si lo utilizamos para
resolver nuestro problema: W seria la matriz de deconvolucién que encontramos en
2.5, 7 seria el kernel de ensanchamiento de las lineass de absorcion y V el espectro

observado y € la matriz de ruido.

Si aplicamos el teorema de Bayes al problema que tenemos, nos quedaria como:

p(V | Z)p(Z)

pz| V) =P

(2.10)

Donde p(Z | V) es el posterior , que indica cudn probable es que nuestra hipdte-
sis sea cierta dada la evidencia observada, en nuestro caso, cuan probable es que el
kernel de ensachamiento (Z), sea cierto dado el espectro observado (V'); p(V | Z) es
el likelihood , que indica cuan probable es que nuestra evidencia observada V' sea
cierta, dado que nuestra hipdtesis Z (kernel propuesto) es cierta; p(Z) es el prior,
que indica cuan probable es nuestrar evidencia observada antes de considerar nues-
tra hipétesis; y p(V) el marginal likelihood que indica cuan probable es la nueva

observacion bajo todas las posibles hipdtesis.

Para resolver el problema propuesto nos interesa maximizar la probabildad del
posterior, esto implica, maximizar la probabilidad de que nuestra hipétesis sea cierta
dadas las observaciones. Una de las maneras de hacer esto es aplicar logaritmo a
la expresiéon 2.11 para ”convertir” la multiplicacién entre likelihood, posterior y

marginal en sumas y hacer mas sencillo el problema.
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logp(Z | V) =logp(V | Z) +log p(Z) — log p(V) (2.11)

Luego, para maximizar esta expresion, comunmente se busca la derivada de las
expresiones. Lo interesante es que el marginal es una constante (de normalizacion)
y su derivada es cero, por lo que sélo nos quedaria encontrar la maximizacién del

likelihood y prior.

Es usual y 1util describir la distribucién de probabilidad p(V | Z) como una

distribucién normal descrita como:

p(V|Z)=N (V| WZ,0o? (2.12)

Existen distintas maneras de construir la matriz de ruido aizj. Si asumimos un caso
de ruido no correlacionado y que la varianza es afj para la fila ¢ a cada velocidad
j, podemos expresar la matriz como € = diag(c?). Por otro lado, si se asume un
caso de ruido correlacionado, existen formas tipicas de modelarlo, como por ejemplo

mediante la funcion de covarianza o Matern Kernel:

Y =070 + Aexp <——|Ui — Uj|) ; (2.13)
T

En nuestro caso consideramos un ruido no correlacionado, asumiendo esto, y
procediendo de manera similar a Ramos & Garcia-Ripoll (2018) , el likelihood puede

ser escrito como:
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p(V|Z)=N (V| WZ,diag (7)) (2.14)

Donde NV (x| i1, C ) es una distribucién multivariante para la variable x con el
vector mediana g y la matriz de covarianza C'. En nuestro caso ademés consideramos

que el ruido es igual para cada ij, por lo que diag (¢?) = Io?

p(V|Z)=N (V| WZ,0o1) (2.15)

Ademas si consideramos que todos los perfiles Z(v) son equiprobables (apriori),

la probabilidad del posterior cumpliré con:

p(Z | V) x N (V| WZ,diag (¢°)) (2.16)

Pudiendo encontrar una solucién analitica del maximo likelihood que maximiza

nuestro posterior:

200 2oiVi (v))
ZLSD (UJ) = Zj Uij_2a2 ’ (217)

i

2.5. Kernel rotacional

Para crear el kernel rotacional base, crearemos un master—kernel combinando los

kernels fuera de transito. Antes de combinarlos corregimos cada uno por la velocidad
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que estan desplazados. La velocidad considerada sera distinta para cada instrumento:
si poseemos la velocidad calculada por la técnica de Cross-Correlation utilizaremos
esta; en el caso que no tengamos esta, se ajustara una gaussiana al kernel y se

desplazara segiin el maximo de la gaussiana ajustada.

2.6. Modelo del transito sobre el kernel

Para modelar el transito del planeta se incorpora al perfil rotacional una gaussiana
que corresponde a la "sombra” que deja el planeta en el perfil. Esta gaussiana posee
un ancho de R,/R, x vsini, centrada en v,(t) y un drea de 1 — f(¢) donde f(t)
es flujo bloqueado por el planeta. Para modelar el pardmetro v,(t) utilizamos la
rutina PYAROME que recibe los pardmetros de Ty, T' (periodo), e (eccentricidad
del sistema), ¢ (inclinacién orbital), |A| (oblicuidad), u; y us (coeficientes de limb-
darkening cuadratico), vsini (velocidad de rotacién proyectada de la estrella en el
ecuador) , R, (radio del planeta en radios solares), by (FWHM de la funcién delta,

principalmente perfil instrumental) y macroturbulencia.

Como cada observacion se realiza con un tiempo de exposicién no despreciable,
se promediaron de 3 a 5 gaussianas con distinto v,(¢) (con tiempos desde el inicio de

la observacion hasta el final) para crear el modelo del trénsito.
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2.7. Nested Sampling

Para encontrar los pardmetros del transito en un marco bayesiano, necesitamos
encontrar la maxima probabilidad del posterior del Teorema de Bayes. Para esto,
existen distintos métodos para enfrentar el problema, uno de los mas conocidos es
el Método de Monte Carlo, entre otros. En este trabajo, utilizamos el método de
Nested Sampling desarrollado por John Skilling (Skilling, 2006), que permite estimar

la evidencia integrando el prior en ”shells anidados” que poseen likelihood constante.

Esta herramienta nos permite encontrar paralelamente el maximo posterior y la
evidencia. A diferencia de técnicas tradicionales de muestreo, como el Método de
Monte Carlo, el Nested Sampling aprovecha una secuencia de conjuntos anidados en
el espacio de pardametros que van disminuyendo en volumen, mediante la inclusién
progresiva de puntos que cumplen con una determinada verosimilitud o likelihood.
Esto permite explorar mas eficientemente las regiones de alta probabilidad, superan-
do las limitaciones de los métodos convencionales y proporcionando estimaciones

mas precisas y confiables de los parametros del modelo.
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Datos utilizados

Con el propoésito de verificar y validar la efectividad del método desarrollado
en este estudio, el cual se basa en la Tomografia Doppler como una técnica para
caracterizar el angulo de inclinacion de planetas y como método de confirmacién, se
llevé a cabo una muestra de planetas que orbitan estrellas calientes. Esta muestra
incluyo tanto planetas previamente confirmados, como posibles candidatos a planeta

que estan en fase de investigacion y estudio.

Para generar la muestra, se hizo un query al Gaia Data Realese 2 (Gaia Colla-
boration et al., 2018) a estrellas calientes, con magnitudes relativamente brillantes
(< 10 V) y observables desde el observatorio de La Silla. Luego se generaron las cur-
vas de luz de la submuestra de estrellas que fueron observadas por el satélite TESS
(Transiting Exoplanet Survey Satellite), con tal de estudiar dentro de esta muestra

si es que existen transitos de posibles exoplanetas.

TESS es un telescopio espacial desarrollado y operado por la NASA, lanzado el
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18 de abril de 2018 desde Cabo Canaveral, Florida. La mision TESS tiene como
objetivo principal buscar exoplanetas mediante el método de trénsito. Se enfoca
principalmente en estrellas cercanas y brillantes, ademas de cubrir un gran porcentaje
del cielo. Los datos son publicos y poseen una cadencia corta de 2 y una larga de 30
minutos. Estas caracteristicas lo hacen el instrumente ideal para encontrar candidatos

de exoplantes alrededor de estrellas brillantes.

Paralelamente, esta muestra se complementé con un candidato propuesto por el
profesor Rafael Brahm (TOI-812b) y con 4 sistemas para los cuales disponiamos de
observaciones de transito espectroscépicas previamente realizadas (KELT-7b, HAT-
P-56b, WASP-19b y TOI-3362b). La informacién de estas estrellas se encuentra en

las tablas 3.2, 3.4 y 3.3.

3.1. Observaciones fotométricas

A continuacién se describe detalladamente cuales fueron los pasos para obtener

la muestra de nuestro estudio.

3.1.1. Seleccion de Muestras 1

Se seleccioné una muestra de 295502 estrellas del Gaia Data Release 2 (Gaia
Collaboration et al., 2018) cuyas magnitudes en G fuesen menores a 10, cuyos errores

en paralaje fueran menores a 0.1 y que se fuesen observables en el observatorio La

Silla (=90 < Dec < 20).
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Luego se hizo una subseleccién segin su posicién en el diagrama HR (magnitud
Gaia G > 0,3 y < 0,6 y una magnitud Gaia B, — R, < 0,6 y > 0,3) para que
las estrellas estuviesen en un rango interesante de temperaturas. Las temperaturas
encontradas van de ~ 6500 a ~ 7500. Con esta seleccién se obtuvo una muestra de
18330 estrellas. De estas, 12735 seran o han sido observadas por TESS, de las cuales

12504 ya han sido observadas a lo menos una vez.
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Figura 3.1: Diagrama HR de las 52404 estrellas encontrados con el primer criterio de
seleccién con sus temperaturas. En negro, la segunda muestra de estrellas.
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Figura 3.2: Zoom de la Figura 1 en el rango de interés. En negro targets observados por
TESS.

3.1.2. Analisis curvas de luz

Se generaron las cuvas de luz para las dos muestras a partir de Full Frame Image
(FFI) utilizando la pipeline TESSERACT (Rojas et al. 2023 in prep). Se consi-
der6 una apertura inteligente con la opcién de autoaperture. Luego, para encontrar
posibles candidatos a planeta, a partir de las curvas de luz, se llevo a cabo un pro-

cedimiento similar al descrito en Brahm et al. (2023). Este consiste en:

1. Limpieza: se aplicé la rutina cleaner.py de TESSERACT que elimina las zonas

con ruidos recurrentes de cada sector observado por TESS.

2. Jerarquizacion de curvas de luz: Se utiliz6 la rutina BLSx.py de TESSERACT,
la cual aplica un Box Least Square Periodogram (BLS) y jerarquiza las observaciones

seguin la magnitud de la senal encontrada.
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3. Revision visual: para descartar binarias, curvas con outliers o cualquier otro
tipo de curva variable que evidentemente no es planeta y que generen senales signi-

ficativas para el BLS.

4. Estudiar el posible candidato: estimar el radio del posible planeta, utilizando el
radio de la estrella entregado por GAIA DR2 y la profundidad del transito. Paralela-
mente se calcula un factor de contaminacién haciendo un query de fuentes que estén
en el mismo sector cubierto por los pixeles considerados en la generacion de la curva
de luz y se estima un . Ademas se observa la curva de luz por pixel para descartar
posibles binarias diluidas evidentes, en estos casos los transitos solo estarian en un

sector de la estrella y no en todos los pixeles.

Para la muestra 1, luego de estos pasos, se encontraron 8 candidatos descritos en
la tabla 3.1, de los cuales 4 son planetas confirmados y a dos ya se le determind el

angulo de inclinaciéon mediante la técnica RM.

Temperatura (K) | Magnitud (V) | Periodo (dias) | Vsini km s-1 Comentario
WASP-79h 6600 + 100 10,1 3.66 17,5+ —3,1 | Confirmado con A
HD 2685hb 6801 £ 56 9.59 4.126 15,44+0,2 Confirmado sin A
HAT-P-69b 7557 + 52 9,8 4.79 77,40 £ 0,60 | Confirmado con A
KELT-19Ab 7500 + 110 9.9 4.61 84,8 2 Confirmado con A
TOI 1949.01 6531 +£ 121 9.805 4.621 - Candidato
TOI 476.01 7691 4+ 215 9.167 3.06 - Falso Positivo
HD207315 6809 4+ 115 8.37 13.48 - Candidato
Tabla 3.1: Planetas confirmados y candidatos de muestra 1
3.2. Observaciones Espectroscépicas

Las observaciones espectroscépicas empleadas en este estudio fueron obtenidas

mediante cuatro espectrografos de alta resolucién: FEROS, ESPRESSO, TRES y
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FIDEOS. Se analizaron seis sistemas; en tres de ellos, el angulo de inclinaciéon ya
habia sido previamente estudiado, especificamente, KELT-7b (Bieryla et al., 2015),
HAT-P-56b (Huang et al., 2015) y WASP-19b (Hebb et al., 2009). En dos sistemas
atn no se ha determinado el dngulo de inclinacién de TOI-3362b (Dong et al., 2021)
y HD2685b (Jones et al., 2019). Ademds, se incluyé un sistema que presenta un

candidato a planeta, todavia no confirmado TOI-812b.

3.2.1. TRES

El Tillinghast Reflector Echelle Spectrograph (TRES) es un espectrégrafo de al-
ta resolucién que se encuentra ubicado en el Observatorio Fred Lawrence Whipple
en Mount Hopkins, Arizona, Estados Unidos. Su cobertura espectral abarca des-
de los 3850 A hasta los 9100 A en 51 érdenes echelle y posee una resolucién de
A/AX = R = 44000. Con este instrumento se observaron los transitos de los planetas
KELT-7b (Bieryla et al., 2015) y HAT-56b (Huang et al., 2015), ambos datos fueron
presentados en el articulo de Zhou et al. (2016). Los datos utilizados en este trabajo
fueron facilitados por el mismo autor. Las propiedades de estos sistemas se detallan

en la tabla 3.2.

Las observaciones de KELT-7b, originalmente presentadas por Bieryla et al. en
2015, se realizaron el 19 de octubre de 2013 UT y comprendieron un conjunto de 29
espectros. Tal como se describe en el articulo de Zhou et al. (2016), cada espectro
resulté de la combinacion de tres exposiciones individuales de 300 segundos para
optimizar la eliminacién de los rayos césmicos, obteniendo una relacién senal-ruido

(S/N) promedio cercana aS/N ~ 160. La calibracién se realizé con una ldmpara de
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Th-Ar, que fue tomada entre cada exposicién de 900 segundos.

El transito de HAT-P-56b se observo el 2016-01-03 UT, con un total de 30 es-
pectros. Al igual que en las observaciones de KELT-7b, cada espectro se combiné a
partir de un promedio de tres exposiciones cortas de 180s, con un tiempo total de

de 540 s, logrando una S/N media de ~ 35.

KELT-7 HAT-P-56
Source Bieryla et al. (2015) Huang et al. (2015a)
RA 05: 13: 11.0 06: 45: 24.0
DEC +33: 19: 05 +27: 15: 08
Vinag 8.54 10.91
Mooy (M) 1,535100% 1.296 40,036
R, (Ro) 1,732 005 1,428 + 0,030
Tog (K) 6789159 6566 + 50
vsini (kms™!) | 65,0729 40,06 + 0,50
M, (M ) 1,28 +0,18 2,18 + 0,25
R, (Ryup ) 1,533 000 1,466 4 0,040
Period ( days ) | 2,7347749 + 0,0000039 | 2,7908327 = 0,0000047
A(°) 9,7+5,2 -

Tabla 3.2: Resumen propiedades de los dos planetas observados con el instrumento TRES.

3.2.2. ESPRESSO

El Echelle SPectrograph for Rocky Exoplanets and Stable Spectroscopic Obser-
vations (ESPRESSO) es un espectrégrafo de alta resolucién instalado en el Incohe-
rent Combined Coudé Focus (ICCF) del Very Large Telescope (VLT) ubicado en el
observatorio Paranal de European Southern Observatory (ESO), en Chile. Su cober-
tura espectral abarca desde los 3880 A hasta los 7880 A y posee una resolucién de
A/AXN ~ R = 140000. Con este instrumento se observaron los transitos de WASP-

19b y de TOI-3362b. Los datos de WASP-19b fueron facilitados por Elyar Sedaghti
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y los de TOI-3362b por Juan Espinoza, quien trabaja actualmente estudiando este

sistema.

WASP-19b (Hebb et al., 2009) es un Jipiter Caliente excéntrico de periodo 18.1
dias que orbita una estrella tipo F con temperatura 6532 + 88 K. La informacion de

estos sistemas se detalla en la tabla 3.3.

Los datos de WASP-19b utilizados en este estudio fueron obtenidos en el 12-01-
2020 bajo el programa ESO ID 0102.C0311 (PI: Sedaghati). En este programa se
observaron cuatro transitos, de los cuales solo uno se utilzé en este estudio. Estos

datos fueron presentados en el articulo de Sedaghati et al. (2021).

Se observaron 22 espectros en total, de los cuales 11 fueron dentro del transito
utilizando el telescopio UT1. El tiempo de exposicion fue distinto dependiendo si
la observacion fue dentro o fuera del trénsito, variando desde 380 segundos (den-
tro de transito) hasta los 750 segundos (fuera de trénsito). Esta eleccién fue para
optimizar las observaciones debido a la magnitud y a la corta duracién del transi-
to (Sedaghati et al., 2021). La fibra B del instrumento se utilizé6 para monitorear

posibles contaminaciones de la Luna.

Antes de reducir los espectros se llevo a cabo un proceso previo para limpiar el
ruido correlacionado producido por la electrénica de la lectura e inhomogeneidades

del tren Coudé que recolecta y dirige la luz a través de la estructura mecénica del

UT hasta la sala Coudé.

Los datos de TOI-3362b fueron obtenidos el 27-12-2022 entre las 04:31 y 08:16 UT.
En total se obtuvieron 38 espectros utilizando el telescopio UT2 con 310 segundos

de tiempo de exposicién. Para la reduccién se utilizé la pipeline dedicada (v. 2.4.0).
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Estos datos estén siendo estudiados en Espinoza-Retamal et al. (in prep 2023).

WASP-19b TOI-3362b
Source Sedaghati et al. (2021) | Dong et al. (2021)
RA 09:53:40.0 10:23:56.0
DEC -45:39:33 -56:50:35
Vinag 8.54 10.91
Mo (M) | 0027388 L1502
R, (Ry) 0,98 £ 0,01 1,83 £0,053
Terr (K) 5497 + 70 6532 £ 88
vsind (km s~1) | 4,49 +0,3 20,0 4 4,1
M, (Myyp ) 1,28 40,18 5,029 e
By (Ru) | 14073050 L7
Period ( days ) | 0,788839 4+ 0,0000039 18,09547 £ 0,00003
AC) ~1,9+1,1 :

Tabla 3.3: Resumen propiedades de los dos planetas observados con el instrumento ES-

PRESSO.

3.2.3. FEROS

El Fibre-fed, Extended Range, Echelle Spectrograph (FEROS, Kaufer et al.
(1999) ) es un espectrégrafo echelle de alta resolucién, que posee una resolucion
espectral R ~ 48000 y una alta eficiencia (20 %). Estd instalado actualmente en el
telescopio MPG de 2.2 m del Observatorio La Silla de ESO, en Chile. Su cobertura
espectral abarca desde los 3500 A a 9200 A dividida en 39 6rdenes echelle. Las ob-
servaciones se realizaron con el modo de calibracién simultdnea (Baranne, A. et al.,
1996). En este modo, la fibra de ciencia estd iluminada por la estrella, mientras que la
segunda fibra estd iluminada por una lampara de referencia de Th-Ar. La reduccién
de datos y el célculo de RV se realizaron con el pipeline de CERES (Brahm et al.
2017a). Con este instrumento se observé el sistema TOI-812 cuyas cardcteristas de

describen en la tabla 3.4.
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En total se observaron 41 espectros de TOI-812 desde el 03-11-2019 al 07-01-2021.

Se predijo la fecha de trénsito para el 07-01-2021.

3.2.4. FIDEOS

El FIbre Dual Echelle Optical Spectrograph (FIDEOS, Vanzi et al. (2018) ) es un
espectrografo echelle de alta resolucion desarrollado por el Centro de Astroingenieria
de la Pontificia Universidad Catélica de Chile. Actualmente estd instalado en el
telescopio ESO 1m del Observatorio La Silla de ESO, en Chile. Posee una resolucion
espectral R ~ 43000 y su cobertura espectral abarca desde los 4200 A a 8000 A
dividida en 50 6rdenes echelle. El instrumento posee calibracién simultdnea (Baranne,
A. et al., 1996). En este modo, la fibra de ciencia estd iluminada por la estrella,
mientras que la segunda fibra estd iluminada por una lampara de referencia de Th-
Ar. La reduccién de datos y el calculo de RV se realizaron con el pipeline de CERES
(Brahm et al. 2017a), el cual entrega dos archivos, uno con los 50 6rdenes y otro con
39 6rdenes, eliminando 11 6rdenes contaminados significativamente por la lampara

de Th-Ar saturada. En esta investigacion se trabajo con esta tultima opcion.

Con este instrumento se observé el sistema HD2685, presentado originalemente
por Jones et al. (2019). Las propiedades de este sistema se detallan en la tabla 3.4.

En total se observaron 41 espectros desde el 03-11-2019 al 07-01-2021. Se predijo la

fecha de transito para el 07-01-2021, como se puede ver en la figura 3.3.
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TOI-812b HD2685b
Source Equipo TESS Jones et al. (2019)
RA 05:56:56.56 06: 45: 24.0
DEC -49:00:25.02 +27: 15: 08
Vinag 11.191 9.59
Mapar (M) 1,42 + 0,244192 1.44 0,02
R. (Ro) 1,2836 4 0,054 1,57 £ 0,01
Tog (K) 6707 & 133,439 6801 =+ 56
vsind (km s™t) | 65,072 15,44 0,50
M, (M ) 1,28 0,18 1,18 + 0,09
R, (Ryup ) 1,5332 0040 1,44 £ 0,01
Period ( days ) | 13,8665912 & 0,000014 | 4,12692 + 0,00005
A (%) - -

Tabla 3.4: Resumen propiedades de los dos planetas reducidos con la pipeline CERES.
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Figura 3.3: Prediccion transito de HD2685b
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Prediccion Tomografia Doppler

Se desarroll6 un cédigo capaz de predecir si es observable o no la tomografia
doppler, segtin las caracteristicas del sistema. Para esto se consideran caracteristi-
cas de la estrella: radio, sini, macroturbulencia; del planeta: radio y coeficientes de
limb darkening; y del instrumento con el cual se observa: perfil intrumental, SNR

experimental utilizando distintos tiempos de exposicion.

El codigo consiste en modificar un espectro sintético incorporando las caracteristi-
cas del instrumento, de la estrella y del planeta en distintas fases de su transito, para
luego obtener el kernel rotacional (utilizando el método propuesto en este trabajo y

asi obtener la sombra del planeta y las caracteristicas del sistema).

Para esto se crea un kernel rotacional considerando el vsini, macroturbulencia y

coeficientes de limbdarkening de la estrellla, segtin la férmula 1.18:
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1 —u(1 —cosf) — uy(1 — cosf)?  dady
M(v) = o
(U) /Lntire disk m (1 — u1/3 _ u2/6> @ (U TYLSIN Zs) R?

Luego al kernel se le incorpora la sombra del planeta, considerando el desarrollo
de Hirano et al. (2011). En este desarrollo, consideramos que el flujo que oculta el

planeta puede ser descrito como:

Fotanet (V) = —=S(v) * M'(v) (4.1)

Donde M'(v) es similar al kernel de la ecuacién 1.18, pero integrando sélo en
la zona que esta ocultando el planeta. Ademas, si consideramos que el planeta es
pequeno con respecto del tamano de la estrella, la componente Doppler x€2sin i,
sera constante en la integral. Permitiéndonos remover la macroturbulencia €2 de la
integral, definiendo X como el posicién central de la zona ocultada en el eje x. Segin

esto, se definen las siguientes dos expresiones:

_ _ _ _ 2
= // 1 —uy(1 —cosf) — uy(1l — cosb) d:Bc2ly (4.2)
occulted portion ™ (1 - u1/3 - U2/6) Rs

v, = XQsini, (4.3)

Mediante las cuales podemos describir el flujo ocultado por el planeta como:

45



CAPITULO 4. PREDICCION TOMOGRAFIA DOPPLER

Folanet (V) = —fS(v) *x O (v —v,) (4.4)

Con todas estas consideraciones, el modelo final quedaria como:

Ftransit (v) = Fstar (v) — Fplanet (V) = —S(v) * M(v) + fS(v) * O (v —1v,) (4.5)

Para cada fase del transito v, debemos integrar sobre todas las velocidades v del

modelo.

Luego de obtener el modelo del kernel y el transito se genera, con SPECTRUM
y Atlas 9, un espectro sintético. El cual se resamplea equidistantemente en longitud
de onda y se convoluciona, en el espacio de las velocidades, con el kernel creado

anteriormente.

Luego, se crean "oérdenes” sintéticos segin cada instrumento y se incorpora un
SNR a cada orden. Se probaron dos tipos de ruido: un ruido constante a lo largo de
todos los érdenes y también, un ruido experimental, obtenido desde una observacion
de cada estrella estudiada a un tiempo de exposicion determinado. A su vez utili-
zamos dos tipos de ruido experimental: para el caso de las estrellas procesadas con
CERES utilizamos el valor de SN que entrega la pipeline por longitud de onda; para
el caso de las estrellas observadas por TRES, utilizamos una SN estimada a partir
del espectro observado, midiendo el ruido del espectro al limpiarlo iterativamente de
las lineas de absorcion. En la figura 4.1 se puede observar el espectro resultante tras

modelar el espectro sintético de HD2685 con el proceso antes descrito, utilizando la
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SN entregada por CERES.

4800 4850 4900 4950 5000 5050 5100

Figura 4.1: Espectro sintético convolucionado con kernel de rotacién macro y con ruido
experimental.

A este punto ya recreamos espectros sintéticos con SNR, érdenes, ensanchamiento
y distintas fases del transito del planeta (asumiendo que el transito es alineado a la
rotacién de la estrella), que replican las observaciones esperadas para esa estrella e
instrumento en particular. A estos espectros generados se les aplicé el procedimientos

descrito en la seccién 2, y se estudio si es observable o no la tomografia doppler.

4.1. KELT-7b

Este sistema se model6 segtin los pardmetros de la Tabla 3.2. Como el trénsito
total dura aproximadamente ~ 3,5 horas, se calcularon 11 posiciones del transito del
planeta i.e. 11 exposiciones en total de ~ 20 minutos cada una, suponiendo un transi-

to alineado. Esta exposicion es un poco distinta a la utilizada observacionalmente
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(~ 10minutos).

En cada fase del transito se promediaron tres posiciones del planeta que corres-

ponden al inicio de la observacién, al tiempo central y al tiempo final.

Los modelos obtenidos se muestran en la figura 4.2. En él se puede observar la

variacién que produce el transito sobre el kernel rotacional de la estrella.
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Figura 4.2: Modelo de kernel rotacional incluyendo macroturbulencia para KELT-7b y

su planeta, durante distintas fases de su trasito. Cada fase estda desplazada en 0.01 para
observar de mejor manera su forma.

Si graficamos la senal de Tomografia Doppler de estos kernels obtenemos la figura

4.3.
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Figura 4.3: Modelo del transito de KELT-7b suponiendo que esta alineado.

Después de haber calculado los kernels sintéticos, se llevé a cabo el procedimiento
descrito al inicio de este capitulo, que consiste en la inyeccién de la senal del planeta,
la incorporacion de ruido y la recuperacién de la senal. Los pasos que se llevaron
a cabo fueron: convolucionar los kernels con un espectro sintético; incorporar ruido
calculado experimentalmente; recrear distintos érdenes echelle con la informacién
observacional y utilizar el cédigo de deconvolucién para estudiar si somos capaces de
encontrar nuevamente la senal inyectada. En la figura 4.4 se puede observar la senal
inyectada del planeta, al pasar por todo este proceso. El promedio de la variacion,
sin contar el transito es de ~ 0,004 y el méximo de variaciéon durante el transito es

de ~ 0,03.
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Figura 4.4: Modelo del transito de KELT-7b. Recuperado del kernel sintético mas ruido,
suponiendo que estd alineado.

4.2. HAT-P-56b

Este sistema se model6 segtin los pardmetros de la Tabla 3.2. Como el trénsito
total dura aproximadamente ~ 2.2 horas, se calcularon 9 posiciones del transito del
planeta i.e. 9 exposiciones en total de ~ 15 minutos cada una, suponiendo un transito

alineado. Esta exposicion es similar a la utilizada observacionalmente.

En cada fase del transito se promediaron cinco posiciones del planeta que corres-

ponden desde el inicio de la observacion, hasta el tiempo final.

Los modelos obtenidos se muestran en la figura 4.5. En él se puede observar la

variacién que produce el transito sobre el kernel rotacional de la estrella.
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Figura 4.5: Modelo de kernel rotacional incluyendo macroturbulencia para HAT-56 y
su planeta, durante distintas fases de su trasito. Cada fase estd desplazada en 0.01 para
observar de mejor manera su forma.

Si graficamos la senal de Tomografia Doppler de estos kernels obtenemos la figura

4.6.
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Figura 4.6: Modelo del transito de HAT-P-56b suponiendo que esta alineado.
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Después de haber calculado los kernels sintéticos, se llevé a cabo el procedimiento
descrito al inicio de este capitulo, que consiste en la inyeccion de la senal del planeta,
la incorporacién de ruido y al recuperacién de la senal. En la figura 4.7 se puede
observar la senal inyectada del planeta, al pasar por todo este proceso. El promedio
de la variacion, sin contar el transito es de ~ 0,01 y el maximo de variaciéon durante

el transito es de ~ 0,03.
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-0.02
—0.02

i

Figura 4.7: Modelo del transito de HAT-P-56b. Recuperado del kernel sintético més ruido,
suponiendo que esta alineado.

4.3. TOI-812b

Este sistema se modeld segtin los pardmetros de la Tabla 3.4. Como el transito
total dura aproximadamente ~ 4.5 horas, se calcularon 9 posiciones del transito del
planeta i.e. 9 exposiciones en total de ~ 30 minutos cada una, suponiendo un transito

alineado. Para el caso observacional utlizamos 10 minutos de exposicion.

En cada fase del transito se promediaron 3 posiciones del planeta que correspon-

den al inicio de la observacién, al tiempo central y al tiempo final.

52



CAPITULO 4. PREDICCION TOMOGRAFIA DOPPLER

Los modelos obtenidos se muestran en la figura 4.8. En él se puede observar la

variacién que produce el transito sobre el kernel rotacional de la estrella.
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Figura 4.8: Modelo de kernel rotacional incluyendo macroturbulencia para TOI-812 y su
candidato a planeta, durante distintas fases de su trasito. Cada fase estd desplazada en
0.01 para observar de mejor manera su forma.

Si le restamos a cada uno de los modelos un modelo fuera de transito, las varia-

ciones nos quedarian como en la figura 4.9.
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Figura 4.9: Modelo del transito de TOI-812b suponiendo que estd alineado.

Las variaciones van desde un 5.9 % hasta un 12.7% en los bordes. Cabe notar

que ademds del borde, todas las otras variaciones estdn bajo el 8.1 % de variacién .

Después de haber calculado los kernels sintéticos, se llevé a cabo el procedimiento
descrito al inicio de este capitulo, que consiste en la inyeccion de la senal del planeta,
la incorporacion de ruido y al recuperacién de la senal. En la figura 4.10 se puede
observar la senal inyectada del planeta, al pasar por todo este proceso. El promedio
de la variacién, sin contar el transito es de ~ 0,001 y el maximo de variacién durante

el transito es de ~ 0,02.
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Figura 4.10: Modelo del transito de TOI-812b. Recuperado del kernel sintético més ruido,
suponiendo que estd alineado.

4.4. HD2685b

Este sistema se modeld segtn los pardametros de la Tabla 3.4. Como el transito
total dura aproximadamente ~ 4,5 horas, se calcularon 9 posiciones del transito del
planeta i.e. 9 exposiciones en total de ~ 30 minutos cada una, suponiendo un transito

alineado. Esta exposicion también se utilizé observacionalmente.

En cada fase del transito se promediaron 5 posiciones del planeta que correspon-

den desde el inicio de la observacion, hasta el tiempo final.

Los modelos obtenidos se muestran en la figura 4.11. En él se puede observar la

variacién que produce el transito sobre el kernel rotacional de la estrella.
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Figura 4.11: Modelo de kernel rotacional incluyendo macroturbulencia para HD2685 y
su planeta, durante distintas fases de su trasito. Cada fase estd desplazada en 0.01 para
observar de mejor manera su forma.

Si graficamos la senal de Tomografia Doppler de estos kernels, obtenemos la figura

4.12.
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Figura 4.12: Modelo del transito de HD2685b suponiendo que estd alineado.
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las variaciones van desde un 5.8 % hasta un 12.8 % en los bordes. Cabe notar que

ademds del borde, todas las otras variaciones estdn bajo el 8 % de variacién.

Después de haber calculado los kernels sintéticos, se llevo a cabo el procedimiento
descrito al inicio de este capitulo, que consiste en la inyeccion de la senal del planeta,
la incorporacion de ruido y la recuperacién de la senal. En la figura 4.13 se puede
observar la senal inyectada del planeta, al pasar por todo este proceso. El promedio
de la variacion, sin contar el transito es de ~ 0,01 y el maximo de variaciéon durante

el transito es de ~ 0,02.
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Figura 4.13: Modelo del transito de HD2685b. Recuperado del kernel sintético més ruido,
suponiendo que estd alineado.

4.5. TOI-3362b

Este sistema se modeld segiin los parametros de la Tabla 3.3. Como el transito
total dura aproximadamente ~ 2,8 horas, se calcularon 30 posiciones del transito
del planeta i.e. 30 exposiciones en total de ~ 5,6 minutos cada una, suponiendo un

transito alineado. Esta exposicién también se utilizé observacionalmente.
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En cada fase del transito se promediaron 5 posiciones del planeta que correspon-

den desde el inicio de la observacion, hasta el tiempo final.

Los modelos obtenidos se muestran en la figura 4.14. En él se puede observar la

variacién que produce el transito sobre el kernel rotacional de la estrella.
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Figura 4.14: Modelo de kernel rotacional incluyendo macroturbulencia para HAT-56 y

su planeta, durante distintas fases de su trasito. Cada fase esta desplazada en 0.01 para
observar de mejor manera su forma.

Si graficamos la senal de Tomografia Doppler de estos kernels, obtenemos la figura

4.15.
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Figura 4.15: Modelo del transito de HAT-56b suponiendo que estd alineado.

4.6. WASP-19b

Este sistema se model6 segtin los pardmetros de la Tabla 3.3. Como el trénsito
total dura aproximadamente ~ 1,5 horas, se calcularon 14 posiciones del transito
del planeta i.e. 14 exposiciones en total de ~ 6 minutos cada una, suponiendo un

transito alineado. Esta exposicion también se utilizd observacionalmente.

En cada fase del transito se promediaron 3 posiciones del planeta que correspon-

den al inicio de la observacién, al tiempo central y al tiempo final.

Los modelos obtenidos se muestran en la figura 4.16. En él se puede observar la

variacién que produce el transito sobre el kernel rotacional de la estrella.
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Figura 4.16: Modelo de kernel rotacional incluyendo macroturbulencia para TOI-812 y

su candidato a planeta, durante distintas fases de su trasito. Cada fase esta desplazada en
0.01 para observar de mejor manera su forma.

Si graficamos la senal de Tomografia Doppler de estos kernels, obtenemos la figura
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Figura 4.17: Modelo del trédnsito de HAT-56b suponiendo que esta alineado.
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Capitulo 5

Resultados

A continuacién, son presentados los resultados obtenidos tras el procedimiento
descrito anteriormente. Para cada uno de los sistemas se obtuvieron los kernels rota-
cionales por chanks de 200 A o por cada orden dependiendo del instrumento. Luego
estos kernels fueron promediados para obtener el kernel final. Ademas, se utilizé un
codigo de limpieza dependiendo de cada uno de los sistemas, que consistia en eliminar

los kernels con muy baja senal o que se desviasen mucho de la media.

5.1. KELT-7b

5.1.1. Resultados Deconvolucion

Antes de deconvolucionar los espectros de este sistema, se linealizé cada espectro

con una interpolacién lineal, se hizo un merge utilizando el procedimiento descrito
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en el capitulo 2, y se generaron chanks de 200 A. Luego se aplicé un proceso de
apodizacion de cada chank, al igual que al espectro sintético y se deconvolucion6
en el espacio de las velocidades. Luego se eliminaron los kernels més ruidosos y se

promediaron los sobrantes.

En la figura 5.1 se puede observar la senal de Tomografia. Esta senal es similar a
la senal recuperada en el modelo sintético ~ 0,03, y la desviacion estandar promedio
en las zonas fuera del transito es de ~ 0,007, similar al obtenido por el modelo de

~ 0,004.
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Figura 5.1: Senal de Tomografia Doppler de KELT-7b.

En la figura 5.2 se puede observar un kernel individual durante el transito. En
las figuras 5.3 y 5.4 se puede ver la senal doppler presentada por Zhou et al. (2016).

Se puede observar que la senal es ~ 0,01 menor que lo encontrado en este trabajo.
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Figura 5.2: Kernel de Kelt-7b durante una fase del transito. En rojo, el promedio de todos
los kernels y en negro, un kernel observado durante el trdnsito. Abajo los residuales.
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Figura 5.3: Senal de Tomografia Doppler de KELT-7b, presentado por Zhou et al. (2016)
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Figura 5.4: Senal de Tomografia Doppler de KELT-7b, presentado por Zhou et al. (2016).

5.1.2. Resultados Modelo

Este sistema se modelé siguiendo los pasos descritos en la seccién 2.6. Se incoporé
en cada kernel un factor de normalizacién. Se utilizaron distribuciones normales
para los prior de las variables Tp, P, i , p, R,/Rstr y para todos los factores de

normalizacion. Para la variable \ se utilizé un prior flat.
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Encontrando como resultado el modelo expuesto en la figura 5.5.
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Figura 5.5: Modelo de transito de Kelt-7b

5.2. HAT-56b

5.2.1. Resultados Deconvoluciéon

Antes de deconvolucionar los espectros de este sistema, se hizo el procedimiento

similar al de KELT-7b.

En la figura 5.6 se puede observar la senal de Tomografia. Esta senial es similar a la
senal recuperada en el modelo sintético ~ 0,03, sin embargo la desviaciéon estandar
promedio fuera del transito en el caso observacional es ~ 0,02. y en el modelo es
~ 0,01. Claramente la senal del planeta se ve muy débil en comparaciéon a la de

KELT-7b, debido al alto nivel de ruido y la baja senal del planeta.

65



CAPITULO 5. RESULTADOS

0.02

0.00

Fase
Variacion

-0.02

-0.04

Velocidad [kmys]

Figura 5.6: Senal de Tomografia Doppler de HAT-P-56b, presentado por Zhou et al.
(2016)

En la figura 5.7 se puede ver la senal doppler presentada por Zhou et al. (2016).
Se puede observar que la senal del planeta también esta al nivel del ruido de los

kernels.
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Figura 5.7: Senal de Tomografia Doppler de HAT-P-56b, presentado por Zhou et al.
(2016).

5.3. WASP-19b

5.3.1. Resultados Deconvolucion

Los datos de WASP-19b y TOI-3362b fueron tratados algo distinto a los otros
datos. Se hizo una prueba repitiendo los pasos de KELT-7b y HAT-P-56b y se compa-
raron visualmente con los resultados obtenidos deconvolucionando individualmente
cada orden. Obteniendo mejores resutados en este tultimo caso. Luego de obtener

todos los kernels se eliminaron los mas ruidosos y se promediaron los sobrantes.

Como podemos ver en la figura 5.8 en este sistema se puede observar claramente
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el efecto Rossiter Mclaughlin. Antes de deconvolucionar se corrigié por la velocidad

dada por el fit lineal ajustado a las velocidades fuera de transito.
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Figura 5.8: En rojo, velocidades radiales observadas para WASP-19. En gris, ajuste lineal
de las velocidades fuera de transito.

En la figura 5.9 se puede observar la senial de Tomografia. En este caso no posee-
mos un modelo con el cual comparar. Sin embargo, podemos notar que la senal es
similar a la senal recuperada por Sedaghati et al. (2021). Se puede observar que es
diez veces mayor, sin embargo el procedimiento no es el mismo. El autor observa la
sombra producida en el CCF, que es la convolucién de una mascara o espectro sintéti-
co por el espectro observado. Debido a la diferencia del procedimiento, no es posible
comparar cuantitativamente. Podemos observar que tanto en nuestra senal como en
la de Sedaghati, hay zonas mas brillantes que acompanan la senal del planeta. Es-
te fendmeno, como describe el autor, se reconoce como Centre to Limb Variations

(CLV) y se produce a medida que el disco proyectado del planeta se desplaza desde
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el limbo hacia el centro de la estrella. Este efecto se debe modelar en conjunto con

el efecto RM o con la Tomografia.
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Figura 5.9: Senal de Tomografia Doppler de WASP-19b.
0.10 010 =
CCF Fe 1 g
0.05 005 £
g.
E 0.00 000 €
- g
—0.0) R S G | el o e S ~0.05 g
—0.10 010 =
B CLV+RM model (Fe 1)
0.02
E 0.00
%
—0.02
—0.04
0.10 2
005 4
0.05 Z
______________________________________________________ E
I ow o0 S
= :
—0.07 S e sl B il e g
—0.05 =,
=

.10
—200 —150 —100 —50 0 50 100 150 200

Radial Velocity [km/s]

Figura 5.10: Senal de Tomografia Doppler de WASP-19b presentado por Sedaghati et al.
(2021).
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5.4. TOI-3362b

5.4.1. Resultados Deconvolucion

Al igual que en el caso de WASP-19b los datos de TOI-3362b fueron tratados

relativamente distinto a los otros datos. Obteniendo mejores resutados en el caso de

deconvolucién por o6rdenes. Luego de obtener todos los kernels se eliminaron los mas

ruidosos y se promediaron los sobrantes.

Como podemos ver en la figura 5.11 , en este sistema se puede observar claramente

el efecto Rossiter Mclaughlin. Antes de deconvolucionar se corrigié por la velocidad

dada por el fit lineal ajustado a las velocidades fuera de transito.
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Figura 5.11: En rojo, velocidades radiales observadas para TOI-3362. En gris, ajuste

lineal de las velocidades fuera de transito.
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CAPITULO 5. RESULTADOS

En la figura 5.12, se puede observar la senal de Tomografia. En este caso no
poseemos un modelo con el cual comparar. Podemos observar, al igual que en el caso
de WASP-19b, que hay zonas mas brillantes que acompanan la senal del planeta,

probablemente debido al efecto CLV.

Fase
Variacion

o]
Velocidad [km/s]

Figura 5.12: Senal de Tomografia Doppler de TOI-3362b.

5.5. TOI-812b

5.5.1. Resultados Deconvolucion

Antes de deconvolucionar los espectros de este sistema, se linealizé cada espectro
con una interpolacion lineal, se hizo un merge del flujo corregido por el angulo de
blaze entregado por la pipeline CERES, utilizando el procedimiento descrito en el
capitulo 2. Se generaron chanks de 200 A y se deconvolucioné en el espacio de
las velocidades. Luego se eliminaron los kernels mas ruidosos y se promediaron los

sobrantes.

En la figura 5.13 se puede observar la senal de Tomografia. Esta senal posee un

promedio de la desviacion estandar fuera de transito ~ 0,013, mucho mayor que la
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obtenida en el modelo de ~ 0.001. El ruido obtenido esta en el mismo orden de

magnitud que la maxima variacion del modelo de planeta ~ 0.02.

Fase
Variacion

-0.01

—0.02

—200 -150 -100 =50
Velocidad [km/s]

Figura 5.13: Senal de Tomografia Doppler de TOI-812b

5.6. HD2685b

5.6.1. Resultados Deconvolucion

Antes de deconvolucionar los espectros de este sistema, se hizo un pocedimiento

similar al de TOI-812b.

En la figura 6.3 se puede observar la senal de Tomografia. Esta senial posee un
promedio de la desviacion estandar fuera de transito ~ 0,03, mucho mayor que la

obtenida en el modelo de ~ 0.01 y mayor que la senal méxima del planeta ~ 0.02.
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Fase
Variacion

=50 o]
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Figura 5.14: Senal de Tomografia Doppler de HD-2685
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y
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-0.100
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Figura 5.15: Kernel de ensanchamiento macro de HD2685b. En negro, el kernel observado;
en rojo, el promedio de todos los kernels fuera del transito de HD2685b.
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Capitulo 6

Discusion

6.1. Meétodo de Deconvolucion

Segun las pruebas realizadas con datos de KELT7-b, HAT-P-56b, WASP-19b y
TOI-3362b, el método de deconvolucion funciona y posee resultados visuales similares
a trabajos ya publicados con los mismos datos Sedaghati et al. (2021), Zhou et al.
(2016) y Espinoza et al. (2023 in prep.). Sin embargo, para obtener un resultado
cuantitativo de los beneficios de este método, es necesario implementar un modelo
global que incluya curvas de luz para ajustar los parametros del planeta y la estrella

estudiada, de manera similar a como se implementa en estos estudios.

Para los casos HD2685b y TOI-812b no fue posible obtener la senal de los plane-
tas, lo que puede deberse a distintos factores. Para el caso de HD2685b observado con
FIDEOS, la desviacién estandar de los kernels es alta y es, ademas, el inico caso que

es mayor a la senal modelada del planeta. Ademas del ruido hay un bajo muestreo
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CAPITULO 6. DISCUSION

del posible transito, por la magnitud y la apertura del telescopio. Sobre TOI-812b se
volvid a calcular las fechas de transito con las ephemerides publicadas a finales del
2021 por el equipo de TESS y como se puede ver en la figura 6.1 el transito ocurrié
antes de comenzaramos a observarlo (~ 4 UT). Asi que, no es posible concluir si es

efectivamente un planeta o no.
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Figura 6.1: Transito predicho para TOI-812b con las nuevas ephemerides. En rojo, las
horas en que transita.

Sobre el modelo de prediccion de Tomografia Doppler, en general, el ruido en los
kernels recuperados del modelo son menores a los kernels de los espectros observados.
Esto se puede deber a la manera en que son calculados los ruidos para ser inyectados.
Para el caso de KELT-7b y HAT-P-56b el ruido se estima de manera iterativa: a
cada orden se le hace una mascara de las lineas mas anchas, se ajusta un polinomio
de grado 2 al espectro, se aplica un sigma clipping ancho y al resultado se vuelve a
ajustar un polinomio, luego se vuelve a repetir el paso cinco veces. La senal resultante
se asume que es el ruido. Este proceso, posiblemente elimina ruido del espectro, sobre
todo el de los bordes del espectro y posiblemente también considera lineas no tan

anchas en el proceso.
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CAPITULO 6. DISCUSION

Para el caso de TOI-812b y HD2685b se utiliza la SN por longitud de onda entre-
gada por CERES. Es posible que esta SN también posea un error y esté sobrestimada,

provocando que el ruido sea menor al real.

Durante el proceso de desarrollo del cédigo de deconvolucion se probé utilizar el
método no bayesiano, de minimos cuadrados para solucionar el problema. Mediante
este método, el ruido y artefactos en los kernels son mucho mayores, como se puede

apreciar en la figura 6.2.
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Figura 6.2: Kernel de WASP-19b obtenido con deconvolucién por minimos cuadrados
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CAPITULO 6. DISCUSION

Figura 6.3: Arriba el kernel de WASP-19b obtenido con deconvolucién en marco bayesiano
v el kernel fuera de transito sobrepuesto. Abajo residuales.

Este método ademas, depende del sampleo que utilizamos para linealizar los es-
pectros, aumentando el ruido mientras disminuye la separacién del sampleo. También
se probo linealizar mediante otros métodos como splines, concluyendo que el mejor

método era el de manera lineal.

El cédigo de deconvolucién se probé también con datos de HARPS y CHIRON,

obteniendo resultados esperables y similares a las otras estrellas.

6.2. Modelo de transito

El modelo de transito posee diferencias significativas con respecto a la observa-
cion, dejando residuales notoriamente estructurados por el transito, como se puede

ver en la figura 6.4.
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CAPITULO 6. DISCUSION

Sin embargo posee valores consistentes con respecto a los valores publicados de

este planeta.

Figura 6.4: Residuales del modelo de KELT-7b

Un posible problema es que falta incorporar el ruido al ajuste del modelo. Tam-
bién podria deberse a que el método de deconvolucién diluye la senal del planeta,

asi como se demuestra en el capitulo 4.

6.3. Trabajo futuro

Como trabajo a futuro se podria proponer trabajar en un modelo global que
incluyese datos fotométricos y espectroscépicos, para encontrar las caracteristicas

del sistema, incluyendo el dngulo de inclinacién del planeta.

Seria interesante comparar el método de RM y Tomografia Doppler para estrellas

con distintos vsini, para determinar qué método es mas efectivo dependiendo del
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CAPITULO 6. DISCUSION

sistema. También seria interesante incorporar al modelo global ambas aproximaciones

(RM y DT) para ver si mejora o no el resultado.

Sobre el modelo de transito se podria probar incorporando un gaussian procceses
(GP) para ver cuanto mejora el modelo. Ademaés estudiar més a fondo porque el

proceso de deconvolucion diluye la senal del planeta.

Se podria también incorporar ruido correlacionado al proceso de deconvolucion.
No se hizo de esta manera, porque es posible que en este proceso si no se hacia
de manera adecuada, el modelo del ruido correlacionado incluyese algo de senal del

planeta.

Sobre el modelo de prediccién de Tomografia Doppler, es posible encontrar nue-
vas aproximaciones para modelar el ruido. Ademé&s se podria utilizar rutinas para
modelar distintos angulos de inclinacion y parametro de impacto. En este estudio

solo se probo la configuracion alineada.

Para el caso del sistema HD2685b se podria volver a observar utilizando un
telescopio mas grande, para disminuir el tiempo de exposiciéon y para lograr un
mayor sampleo del transito. Y ademas otro instrumento, para lograr una mejor senal

a ruido del kernel recuperado.

Sobre los candidatos generados, se podrian monitorear los sistemas e intentar

observar algin transito futuro, para probar la herramienta de Tomografia.
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