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Resumen

Se presenta un modelo para caracterizar sistemas planetarios. Para sistemas en
transito, cuya caracterizacién es nuestra principal motivacién cientifica, el modelo
permite obtener estimaciones coherentes de algunos pardmetros fisicos (masas y
radios) y orbitales (inclinacién, excentricidad, longitud del semieje mayor, argu-
mento del periastro) a partir de ajustes simultdneos de series temporales de datos,
que son generalmente curvas de luz y curvas de velocidad radial. El modelo usado
para realizar los ajustes se basa en un modelo de N cuerpos que se integra numéri-
camente, como alternativa a los modelos analiticos usados cominmente. Su uso
pretende alcanzar la maxima precisién posible en el anélisis de sistemas planeta-
rios multiples en los que existe interaccién dindmica apreciable entre dos o mas
planetas miembros. Hemos validado el modelo usandolo para extraer los parame-
tros de varios sistemas planetarios conocidos (alrededor de las estrellas huésped
HD 209458, HAT-P-14 y WASP-44) y concluimos que el modelo se encuentra en
un estado funcional.

El modelo admite cierto margen de mejora, como la incorporacién de algunos
efectos fisicos adicionales para un tratamiento mas preciso de los datos y de me-
joras en el método de integracién con el objetivo de alcanzar una mayor eficiencia
computacional. Este modelo es 1til para el andlisis de datos obtenidos con los
espectrografos de nueva generacién como, por ejemplo, CARMENES, cuyo ob-
jetivo méas ambicioso es la busqueda de planetas telturicos en la zona habitable
de estrellas de baja masa. El modelo también servira para el desarrollo del pro-
yecto PHASES, que es un telescopio espacial de bajo costo para la obtencion de
espectros estelares de baja resolucion calibrados de forma absoluta.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Motivacion

Este proyecto estd integrado dentro del proyecto de investigacion “Caracte-
rizacién de Sistemas Planetarios”, financiado por el programa Ciencia Bésica de
CONACYT CB-2012-183007. El proyecto de investigacién esta relacionado con
el desarrollo de PHASES, un telescopio espacial para la caracterizacién de siste-
mas planetarios (del Burgo et al., 2010, 2013a,b). Esta tesis se enmarca en este
contexto y el principal objetivo ha sido la validaciéon de un modelo de N cuerpos,
mediante su aplicacion para el ajuste simultdneo de curvas de luz y curvas de
velocidad radial de tres sistemas estrella-planeta conocidos. En la tesis doctoral,
como continuidad de este trabajo, planeamos usar el modelo desarrollado para
explotar el maximo su desempeno.

1.2. Antecedentes

Los avances en la deteccion y caracterizaciéon de planetas orbitando estrellas
distintas de nuestro Sol han sido més que sobresalientes en los 1iltimos veinte afios,
particularmente con la revolucién que han significado instrumentos como los es-
pectrégrafos de alta resolucién High Resolution Echelle Spectrometer (HIRES:
Vogt et al. 1994) y High Accuracy Radial velocity Planet Searcher (HARPS: Ma-
yor et al. 2003), y sobretodo el telescopio espacial Kepler (Borucki et al. 2010). La
muestra mas clara de este crecimiento es el anuncio este anio del descubrimiento de
més de 700 nuevos exoplanetas (Lissauer et al. (2014); Rowe et al. (2014))!. Futu-
ras misiones espaciales como Transiting Exoplanet Survey Satellite (TESS: Ricker
et al. (2014)) y Planetary Transits and Oscillations of stars (PLATO: Rauer et al.
(2014)), permitiran buscar planetas teliricos en zonas habitables. Asimismo, se

'Fueron verificados como planetas 715 objetos previamente identificados con Kepler como
candidatos a planetas.
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encuentran en desarrollo instrumentos en tierra de muy alta precision, siendo el
Echelle SPectrograph for Rocky Exoplanet and Stable Spectroscopic Observations
(ESPRESSO: Pepe et al. (2010)), un claro ejemplo, pudiendo detectar planetas
similares a la Tierra alrededor de estrellas parecidos a nuestro Sol. Temporalmente
méas inmediato, el espectrégrafo Calar Alto high-Resolution search for M dwarfs
with Exoearths with Near-infrared and optical Echelle Spectrographs (CARME-
NES: Amado et al. (2013); Quirrenbach et al. (2012)) se abocara a buscar planetas
tipo Tierra alrededor de estrellas enanas de tipo espectral M temprano.

La evolucién natural que siguen este tipo de instrumentos exige a su vez la
evolucion de los procedimientos para el procesamiento de datos, debiendo estos
ultimos ser acordes a la precisiéon de las nuevas observaciones. Esto se traduce en
la necesidad de desarrollar algoritmos cada vez mas eficaces y precisos para la ex-
traccion de informacion, y conlleva a programas que exigen computadoras de alto
rendimiento. Afortunadamente, cada vez es mas factible tener acceso a clusteres
basados en CPUs (Central Processing Units) o GPUs (Graphics Processing Units)
que permiten llevar a cabo este tipo de célculos.

Una de las tareas primarias en esta empresa es la obtencion de los parametros
bésicos de las componentes de los sistemas, por ejemplo: los radios, las masas
y las distancias. Obteniendo el radio y la masa del planeta es posible obtener
su densidad, lo cual es especialmente importante porque permite discernir su
composicién, al menos en cierto grado (por ejemplo, si es un planeta gaseoso o
un planeta rocoso). Obtener el radio de la estrella huésped con gran precisién es
muy importante, ya que determina la precisién del radio del planeta.

Hasta el dia de hoy, esta tarea es acometida principalmente con la idea de
obtener estimaciones rapidas y lo necesariamente precisas para las observacio-
nes existentes. Los algoritmos maés usados al dia de hoy utilizan aproximaciones
analiticas que disminuyen significativamente el costo computacional de la extrac-
cién, pero que pudieran no obtener el maximo beneficio cientifico de los datos
adquiridos. La aplicacién de funciones analiticas estd sujeta, sin embargo, a la
simplicidad de los sistemas. Asi, cuando hay interacciones entre planetas no se
pueden usar estas aproximaciones y es necesario enfrentarse al problema de N
cuerpos. Esta posibilidad tomara mas fuerza conforme la precisién de las obser-
vaciones vaya aumentando.

Por otro lado, la extracciéon de los parametros de un planeta a partir tnica-
mente de una curva de luz, por més transitos observados que se tengan, presenta
serios desafios, mas alld de los puramente computacionales. El problema, en el
caso general, puede presentar severas degeneraciones en uno o mas parametros,
aun en modelos relativamente simples. La inclusién de datos que contengan infor-
macién de otras caracteristicas del sistema al andlisis de una curva de luz, puede
ayudar a remover degeneraciones en ciertos parametros y a mejorar las estimacio-
nes de algunos otros. Es el caso del andlisis simultaneo de curvas de luz y curvas
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de velocidad radial. Aunque en este trabajo no se abordara el tema, al ajuste
simultdneo también se puede anadir més informacién, como la astrométrica.

Considerando lo anterior, este trabajo de tesis ha sido dedicado a desarro-
llar una metodologia general con vistas a estudiar en un futuro préximo aque-
llos sistemas planetarios que presentan interacciones dinamicas entre sus planetas
miembros, dedicando un esfuerzo en mantener la maxima precisién posible y en
obtener el maximo potencial de los datos adquiridos, considerando para ello ajus-
tes simultaneos de curvas de luz y curvas de velocidad radial.

1.3. Detecciéon de exoplanetas

En 1995, la deteccion del primer planeta alrededor de una estrella distinta
al Sol (51-Peg: Mayor & Queloz 1995) capturé la atencién de la comunidad as-
trofisica. Aunque no fue el primer exoplaneta descubierto (en 1992 fue detectado
un sistema planetario multiple alrededor del pulsar PSR B1257+12, Wolszczan &
Frail 1992), si fue el primero que se hall en 6rbita alrededor de una estrella que,
como nuestro sol, se encuentra en la fase principal de su evolucién (la denominada
secuencia principal). Es a partir de este descubrimiento, que comienza la vertigi-
nosa carrera que ha sido la busqueda de exoplanetas. El método usado para la
deteccién de 51-Peg b es el denominado método de velocidad radial y, hasta hace
unos pocos anos, fue la herramienta mas exitosa en esta tarea.

1.3.1. Método de velocidad radial

El método de velocidad radial se basa en la medicion de las variaciones pe-
riédicas en la componente de la velocidad de una estrella sobre la linea de vi-
sién del observador, también denominada velocidad radial. Mediante una serie de
observaciones espectroscopicas, es posible obtener estas variaciones midiendo el
corrimiento al rojo o al azul del espectro de luz de la estrella.

Una caracteristica importante de este método, es que, con el instrumento
adecuado, es teéricamente posible detectar cualquier planeta cuya impronta en la
curva de velocidad radial de la estrella sea mayor al ruido generado por la rotacién
y actividad de la estrella, salvo en el caso estadisticamente menos frecuente en el
que el plano de la 6rbita coincide con el plano del cielo.

Este método proporciona informacién acerca de las caracteristicas puramente
dindamicas de los planetas, en particular, sus masas y periodos orbitales. Esta
caracteristica lo hace el método de confirmacién més confiable y utilizado (dada
la masa de un objeto en 6rbita, es posible confirmar o descartar su naturaleza
planetaria). Ademds, la masa de un planeta puede ser ficilmente estimada a partir
de la semiamplitud que genera en la curva de velocidad radial de su estrella. Si
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suponemos una orbita circular, dicha semiamplitud estd dada por:

1/3 .
K 27rG msini 7 (1.1)
P (M +m)?/3

donde P es el periodo orbital, ¢ es la inclinacién orbital, M es la masa de la estrella
y m la es la masa del planeta.

A pesar de lo simple que pueda parecer este método por la expresion anterior,
el problema general en que dos o méas planetas orbitan una estrella puede, debido a
las interacciones dindmicas, necesitar un analisis computacionalmente exhaustivo.
Esto debido a que, en principio, el movimiento de tres o mas cuerpos que inter-
accionan dindmicamente es cadtico. En estos casos un desarrollo numérico puede
ser la manera apropiada de tratamiento, aunque no siempre la mas factible. Esto
se discute con detalle en la seccién 1.4.4.

Con la llegada del telescopio espacial Kepler, el método de velocidad radial
dio paso al denominado método del transito como el método con mas planetas
descubiertos, a pesar de requerir valores de inclinaciones adecuados para ver los
planetas eclipsar sus estrellas. Dicho esto, los planetas candidatos encontrados por
Kepler han de ser confirmados, lo que generalmente se hace con el método de la
velocidad radial.

1.3.2. Método del transito

Este método se basa en la deteccion de la disminuciéon periddica del flujo
medido de una estrella cuando un planeta cruza el disco estelar desde el punto
de vista del observador. Este ultimo fenémeno se conoce como transito y se le
anade el adjetivo primario cuando se le compara con el fendmeno inverso, es
decir, cuando el planeta es ocultado por la estrella, al cual se le denomina tréansito
secundario. Se puede establecer, mediante una consideracion geométrica sencilla,
que la inclinacién de la 6rbita de dicho planeta respecto del plano del cielo del
observador debe ser cercana a 90°; dependiendo del tamano de la estrella y del
semieje mayor de la érbita, la desviacion de la inclinacion respecto de 90° puede
ser de unos pocos grados, en la mayoria de los casos, y llegar incluso a poco mas
de 20° (de acuerdo con las inclinaciones obtenidas hasta ahora con los datos de
Kepler).

A pesar de que estadisticamente representan una muestra pequeiia del total
de exoplanetas potencialmente detectables, con la puesta en marcha de amplios
cartografiados celestes de larga duracién (Kepler; CoRoT, Baglin et al. 2006; la
red HATNet, Bakos et al. 2004; OGLE, Udalski (2003); los consorcios WASP y
SuperWASP, Pollacco et al. 2006; entre otros), el descubrimiento de planetas en
transito se ha hecho rutinario, particularmente con Kepler, hasta el punto de poder
encontrar incluso planetas més pequenos que Mercurio (Barclay et al., 2013) y
sistemas multiplanetarios.
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Una gran ventaja de este método es que los objetos que pueden ser estudiados
con él pueden también ser estudiados por el método de velocidad radial, permi-
tiendo llevar a cabo un estudio mas completo del sistema, asi como minimizar el
impacto de la degeneracién en algunos parametros en comin para ambos métodos:
la excentricidad, el argumento del periastro, y el periodo orbital.

Una de las caracteristicas que hace maés interesante a este método de estudio,
es la impronta de algunas caracteristicas de la estrella en la curva de luz, como su
actividad y rotacion. La actividad de una estrella puede conllevar a la falsa detec-
cién de objetos en transito (las manchas estelares pueden disminuir de una forma
casi periddica el brillo de la estrella) o dificultar la deteccién de trénsitos débiles.
Asimismo, algunos fenémenos adicionales pueden dificultar la caracterizacién de
un sistema a partir de una curva de luz de un transito 6, cuando se combinan
observaciones con distintas caracteristicas, ayudar a romper alguna degeneracién
en algtin modelo. Un ejemplo de esto tiltimo se presenta en Knutson et al. (2007),
que utiliza la diferencia de la impronta en las curvas de luz a diferentes longitu-
des de onda de un fenémeno denominado oscurecimiento al borde para romper la
degeneracién en la inclinacién orbital que se presenta en la forma de una curva
de luz.

El oscurecimiento al borde de una estrella es la disminucién del brillo del disco
estelar de su centro a sus bordes. Es un fenémeno dificil de modelar fisicamente
y comunmente se utilizan aproximaciones analiticas (p.e., Claret 2000, 2004; van
Hamme 1993). La impronta de este fendmeno es distinta para diferentes longitudes
de onda, siendo més evidente en el azul que en el rojo (véase la Figura 1.1).

1.3.3. Otros métodos
Método directo

El inico método directo para observar un exoplaneta es la obtencién de imége-
nes directas de éste. Para ello se requiere realizar imagenes con grandes telescopios
que posean una excelente resolucion angular para poder separar al planeta de sus
estrella huésped. Con los mejores instrumentos actuales, la obtencién de este tipo
de imagenes sélo es posible en ciertos casos en donde la érbita del exoplaneta se
encuentra alejada lo suficiente de su estrella para poder resolverlo 6pticamente
pero tan cerca de ella que ésta pueda “calentar” lo necesario al planeta; mas atin,
este tipo de observacién sélo es posible para sistemas cercanos y para exoplanetas
gigantes. A la fecha existen algunos planetas con observaciones directas, entre es-
tos se encuentran S Pic b, Fomalhaut b, y el sistema planetario de la estrella HR
8799 (Figura 1.2)
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Figura 1.1: Imagen ilustrativa del efecto del oscurecimiento al borde en la curva de
luz de un transito, segtn la longitud de onda de observacién. El cédigo de colores
es correspondiente entre los dos paneles mostrados. Knutson et al. (2007).
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400 mas

Figura 1.2: Imagenes directas de dos sistemas planetarios. En el panel superior
se observa a 8 Pic b (Lagrange et al., 2010). En el panel inferior se observa el
sistema planetario de la estrella HR 8799 (Marois et al., 2008).



1.3 Deteccién de exoplanetas 8

Transit Timig Variations (TTVs) y Transit Duration Variations (TDVs).

La deteccion de un planeta por medio de la curva de luz de su estrella huésped
no se limita a los planetas en transito. Si existe un planeta en transito y un segundo
planeta que interacciona dinamicamente con el primero, la atraccién gravitatoria
que éste tltimo ejerce sobre el planeta en tréansito puede generar una impronta en
la curva de luz de su estrella huésped, ya sea produciendo variaciones del tiempo
que pasa entre dos transitos sucesivos o TTVs, o bien propiciando una variacién
en la duracién de los transitos o TDVs. Estos dos métodos han tenido sus propios
éxitos en la deteccién y caracterizacién de exoplanetas. Uno de los ejemplos mas
célebres de este éxito es la caracterizacion del sistema de la estrella KOI-142 (Ma-
zeh et al., 2013), conocido como “el rey de las variaciones de trénsitos” debido a
que presenta TTVs con una amplitud de ~ 12 hr (véase la Figura 1.3). Asimismo,
entre los primeros descubrimientos de Kepler, el método de TTVs permitié confir-
mar dos planetas en transito alrededor de la estrella Kepler-9, contribuyendo a la
deteccién de un tercer planeta en transito (Holman et al., 2010). Del mismo modo,
este método ha sido utilizado mas recientemente en la confirmacion de decenas de
sistemas planetarios (Steffen et al., 2013; Xie, 2013, 2014). Por otro lado, se espera
que el método de TDVs sea de gran utilidad en la biisqueda de exolunas (Kipping,
2009). A la fecha, se han descubierto directamente por TTVs tres exoplanetas:
Kepler-46 c, Kepler-419 ¢ y KOI-620.02 (Exoplanet Team, 2014).

KOI 142.01

Figura 1.3: Gréfico de las TTVs de los transitos de KOI-142b. Cada punto de
la curva representa un retraso o un adelanto, segtin el valor sea negativo o po-
sitivo respectivamente, de un transito dado respecto de una prediccion lineal, es
decir, considerando un periodo constante (O-C: observado menos calculado). La
amplitud de la curva es ~ 12h. Mazeh et al. (2013), versién web.

Astrometria

Este es es el método méas antiguo en la bisqueda de exoplanetas, toda vez
que sélo se requiere la mediciéon de la posicidon de la estrella en el cielo en dife-
rentes instantes de tiempo, tarea que se ha hecho en el pasado incluso antes de
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la llegada de las placas fotograficas. Esta técnica tuvo mucho éxito en la carac-
terizacion de estrellas binarias visuales. No obstante, la baja perturbacion en la
posicién de una estrella que supone una acompanante de baja masa, como lo es
un planeta, dificulta la deteccién de nuevos exoplanetas con este método; a la
fecha ha habido varias falsas detecciones pero ningin planeta confirmado que se
haya detectado por primera vez con este método. Sin embargo, la astrometria
es un método potencialmente complementario a la mayoria de los otros métodos
de deteccién, pues su nicho de deteccién ideal son los planetas cuyas érbitas son
paralelas al plano del cielo, los cuales no pueden ser detectados, por ejemplo, con
el método de velocidad radial o el método del transito. Ademads, pueden proveer
informacién adicional a andlisis realizados por otros métodos; en particular, las
variaciones temporales de la posicion observada de una estrella pueden incorpo-
rarse a un analisis conjunto basado en un modelo de N cuerpos, como el que ha
sido desarrollado en este trabajo (ver la Seccién 1.4.4).

Microlentes gravitacionales

Cuando un planeta (o cualquier otro objeto compacto) pasa en la linea de
visién de un observador hacia una estrella més distante (o cualquier otro objeto
de fondo), el brillo que percibe el observador es magnificado debido a la curvatura
que produce el campo gravitacional del planeta en la luz de la estrella. Hasta la
fecha se han descubierto 33 exoplanetas usando este efecto.

Efecto de beaming relativista

Este efecto, también conocido como efecto Doppler relativista, consiste en el
incremento o disminucién del brillo observado de una estrella segtin se le observe
con una velocidad radial positiva o negativa, es decir acercandose o alejandose.
Ademads del efecto Doppler comin que desplaza el espectro de luz al azul o al
rojo, este efecto produce que una mayor cantidad de fotones se propaguen en
la direccién en la cual se desplaza la estrella, teniendo un efecto contrario en la
direccién opuesta. Kepler-76 b fue detectado por primera vez usando este efecto
ademads de otros dos: las modulaciones elipsoidales y las modulaciones de reflexién
(Faigler et al., 2013).

1.4. Caracterizacion de sistemas planetarios

1.4.1. Elementos orbitales keplerianos

El problema dindmico de los dos cuerpos, es decir, hallar una descripcion del
movimiento de dos cuerpos respecto de un sistema de referencia arbitrario, es el
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Figura 1.4: Gréafico de barras que muestra el nimero de detecciones de exoplanetas
por ano hasta 2014. Se usan codigos de colores para mostrar la contribucién de
cada método: verde, método del transito; azul, velocidad radial; amarillo, TTVs;
rojo, imagen directa; naranja, lentes gravitatorias. Crédito: “Discovery Methods
Bar”, Aldaron. Wikimedia Commons. Actualizado el 2014-09-23, datos de Open
Exoplanet Catalogue.
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unico caso del problema general de N-cuerpos que admite una solucién analitica
que se expresa en las leyes de Kepler.

La elipse que segin la primera ley de Kepler traza un objeto, denominado
cuerpo menor, al orbitar un segundo objeto, denominado cuerpo mayor, puede
ser descrita de forma univoca espacial y temporalmente (es decir, en qué punto de
la elipse se encuentra el cuerpo menor en un tiempo dado) mediante 6 parametros.
El conjunto de parametros més extendido para esta tarea es de los denominados
elementos keplerianos. Una posible expresiéon de estos ultimos es la siguiente:

= El semieje mayor de la 6rbita. Establece el tamano de la érbita.

e = La excentricidad de la 6rbita. Define cuan elongada es la elipse
trazada por la érbita.
0 = La longitud del nodo ascendente. Es el angulo que hace el nodo

ascendente, es decir, el punto en el que la érbita cruza el plano
del cielo de forma ascendente, con la linea de visién del observa-
dor respecto del centro de la 6rbita. Orienta el plano de la orbita
respecto de la linea de vision.

i = La inclinaciéon de la orbita. Es el dngulo que hace el plano de la
orbita con el plano del cielo del observador.
w = El argumento del periastro. Define la orientacion de la elipse sobre

el plano de la érbita. Es el dangulo que hace el periastro (el punto
mas cercano de la érbita al cuerpo mayor) con el nodo ascendente
respecto del centro de la érbita.

La anomalia media. Define la posicién del objeto menor en la 6rbita
en un tiempo dado.

My

1.4.2. Modelos analiticos para curvas de luz de sistemas en transi-
to

En los inicios de la busqueda de exoplanetas, las observaciones dedicadas a
buscar transitos eran breves, de unos pocos dias, y de una precisién modesta. En
tales condiciones, la deteccion de exoplanetas por este método tenia una tendencia
hacia los planetas gigantes y cercanos a su estrella y frecuentemente presentaban
excentricidades cercanas a cero. Seager & Mallén-Ornelas (2003) encontré una
solucién tnica para los pardametros de un sistema formado por una estrella y un
planeta a partir de una curva de luz de uno o més transitos, la cual era valida
para este tipo de érbitas. El modelo desarrollado en Seager & Mallén-Ornelas
(2003) utiliza férmulas aritméticas que permiten obtener aproximaciones ttiles y
rapidas. Otra ventaja de este modelo es que permite estimar la densidad estelar
a partir inicamente de la curva de luz de uno o mas transitos.

Este modelo considera las siguientes caracteristicas del sistemas:

1. La orbita del planeta es circular.
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Figura 1.5: Disposiciéon de los elementos keplerianos. “Orbit1” by Lasunncty
(talk). Wikipedia.

2. M, < M, y la compaiiera es oscura en comparacion a la estrella. M, y M,
son las masas del planeta y de la estrella, respectivamente.
3. Se conoce la relacién masa-radio de la estrella.
4. La luz proviene sélo de una estrella y no de dos o mas estrellas combinadas.
Ademss, se requiere de las siguientes condiciones sobre la curva de luz:

1. Los transitos deben presentar fondos planos en la curva de luz.

2. El periodo puede ser derivado de la curva de luz.

Si estas condiciones son satisfechas, entonces el modelo permite calcular los
cuatro parametros fisicos R,/ R, b, a/R., ps a partir de los observables ¢t (du-
racién total del transito), tp (duracién de la sobreimposicién completa del disco
planetario sobre el disco estelar), AF (profundidad del transito) y P (periodo
orbital), mediante las férmulas:

B _ JAF, (1.2)
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A partir de los pardametros obtenidos y utilizando una relacién radio-masa
para la estrella, por ejemplo una ley del tipo

R, = kM? (1.6)

es posible obtener los pardmetros M., R, (radio de la estrella), i (inclinacién),
a (longitud del semieje mayor) y R, (radio del planeta).

1.4.3. Modelos analiticos para curvas de velocidad radial

Los modelos analiticos de las curvas de velocidad radial resultan muy simples.
Un modelo que incluye la excentricidad de la érbita es el siguiente:

2ramsing
(M +m)Pv1—e?

en donde V (t) es la velocidad radial de la estrella en el tiempo t, Vj es la
velocidad del sistema planetario en conjunto, m es la masa del planeta, M es la
masa de la estrella y los demdas parametros corresponden a la orbita del planeta:
la longitud del semieje mayor, a; la excentricidad, e; la inclinacién, ¢; la anomalia
verdadera, v, y el argumento del periastro, w

Este modelo se simplifica un poco si consideramos Orbitas circulares:

V(t)=Vo+ (cos(v(t) + w) + ecosw), (1.7)

2mamsini
—_— It
(M+m)PCOS( ( ))7
en donde [(t) es el argumento de latitud, es decir, el &ngulo que hace la posicién del

objeto con el nodo ascendente (el argumento del periastro y la anomalia verdadera
no estan definidos para drbitas elipticas).

V() =Vo+ (1.8)
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1.4.4. Modelo de N cuerpos

La evolucién dindmica de un sistema planetario estd dominada totalmente por
la atraccién gravitatoria entre sus componentes. Para la mayoria de los sistemas
tales interacciones se dan en el régimen no relativista. En tales circunstancias,
la forma mas precisa de modelar dicha evolucién es utilizando directamente las
ecuaciones de movimiento newtoniano. Para un sistema de n cuerpos, estas ecua-
ciones pueden ser descritas por el sistema de 2n ecuaciones diferenciales ordinarias
(ODEs, por sus siglas en inglés) vectoriales de primer orden compuesto por las
siguientes ecuaciones:

dr;
d—; = v;, (1.9)
v m;
: :GZ Hr'—]r-H?’ (Ti_rj)7 (1'10)
gA vt
para cada ¢ comprendido en 1,...,n.

El nimero de variables libres en este sistema es de 2n. Usando las simetrias
fisicas del sistema es posible reducir el nimero de variables libres, reduciendo el
costo computacional para resolver dicho sistema. Las simetrias son las siguientes:

s Traslacionales: En ausencia de una fuerza externa al sistema de n-cuerpos,
el centro de masa del sistema se desplaza como una particula con aceleracién
nula. En otras palabras, la posicién del centro de masa puede ser descrito
por:

royv(t) = R+tV, (1.11)

en donde los vectores R y V son constantes y representan la posiciéon en
el tiempo t = 0 y la velocidad del centro de masa. La constancia de estos
vectores proporciona la primera reduccion del niimero de variables libres.

= Rotacionales: En ausencia de una fuerza ajena al sistema, el torque externo
aplicado al sistema de n-cuerpos es cero. Esto implica que el momento an-
gular del sistema permanece constante

ZT‘i X m;v; = AQ. (112)

Una udltima constante del sistema esta dada por la conservacién de la energia:

mim;
K+U-=-= Zmzv +Gzlln—mll (1.13)

Usando las simetrias del problema, la complejidad computacional se puede
reducir de un sistema de 2n ODEs a 2n — 10 ODEs.
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1.4.5. Extraccion simultanea de parametros

Uno de los métodos més efectivos para combinar la informacién de dos o mas
tipos de observaciones de naturaleza distinta pero con un origen comun, es la
extraccion simultanea: a partir de un modelo base que intenta describir el origen
comun de las observaciones, obtenemos modelos para cada uno de los tipos de
observacién. En nuestro caso la informacién que proviene de observaciones distin-
tas son las curvas de luz y las curvas de velocidad radial de sistemas en transito;
el origen comun es el movimiento orbital que produce las variaciones observadas
en éstas. Por separado, la modelacién de dichas curvas puede proporcionarnos
informacién acerca de los siguientes parametros:

1. Curvas de luz: w, e, P, Ty, i, a/R. y R,/Rx,

2. Curvas de velocidad radial: w, e, P, T, y K,
donde w es el argumento del periastro, e excentricidad orbital, P es el periodo
orbital?, T, p es el tiempo total de duracién del transito, 7 es la inclinacién orbital,
a es el semieje mayor de la 6rbita, R, es el radio del planeta, R, es el radio de la
estrella y K es la semiamplitud de la velocidad radial.

Un parametro que se puede determinar “completamente”a partir de los ante-
riores es la masa del planeta, m. Es posible determinar la inclinacion, ¢, a partir
de la curva de luz y luego determinar msini a partir de la curva de velocidad ra-
dial, para finalmente determinar m (y su incertidumbre), con algunas operaciones
simples. Sin embargo, esto puede producir ciertos sesgos en la determinacion de
m; los parametros en comuin no tienen porque coincidir para ambas curvas. En
este sentido, la extraccién simultanea de estos pardmetros puede proporcionarnos
informacién del sistema con mayor coherencia, a partir de ambos tipos de datos.

Un aspecto quizas mas importante de la extraccién simultanea es que poten-
cialmente permite restringir las degeneraciones en un modelo dado, en compara-
cién con la extraccién separada.

1.4.6. Degeneraciones en la extraccion de parametros

En la busqueda de un modelo que describa lo mejor posible un conjunto de
datos, es posible hallar modelos que ofrezcan més de una respuesta que, estadisti-
camente, sea igual de aceptable. En el caso que nos atanie, no siempre es posible
caracterizar de forma univoca un sistema planetario dado un conjunto de obser-
vaciones. Considérese una curva de luz hipotética, C, la cual admite una curva
modelo, digamos K, que ajusta perfectamente todos los datos de la curva, es
decir, que K, coincide con C. Si se consideran incertidumbres en la curva C, cual-
quier curva modelo que pase sobre las barras de error de ésta puede considerarse
una solucién estadisticamente tan valida como K. En efecto, para modelos linea-

2El periodo puede ser determinado usando un periodograma de Lomb-Scargle(Lomb, 1976;
Scargle, 1982).
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les, dos curvas con un estadistico |Ax2 ;| ~ |Ax?/N| < 3% /2/N, donde N es el
numero de puntos de los datos, no pueden ser distinguidos de manera estadisti-
camente confiable (Andrae et al., 2010). Més atin, para modelos no lineales, la
determinacién de x;.q es otra fuente de incertidumbre (Andrae et al., 2010). La
inclusion de datos que contienen informacién proveniente de otras caracteristicas
del sistema en un analisis simultdneo puede mejorar el andlisis. Esto no siempre
se extiende a la inclusién de datos del mismo tipo, por ejemplo, la simple inclu-
sién de mas puntos en la curva de luz C' con el mismo nivel de incertidumbre, no
reduciria el rango de soluciones que pasan sobre las barras de error de la nueva
curva.

1.4.7. Estado del arte del software para el andlisis de curvas de luz
y curvas de velocidad radial

ExoFast (Eastman et al., 2013) es un conjunto de rutinas escritas en el lengua-
je de programacién cientifico IDL diseniado para ajustar transitos exoplanetarios
y variaciones de velocidad radial simultdnea o separadamente y caracterizar los
pardmetros, incertidumbres y covarianzas con un método MCMC (véase la Sec-
cién 2.2.2) de evolucién diferencial. Proporciona un marco extensible y modular
que permite extender sus capacidades. Sin embargo estd disenado considerando
sistemas de un sélo planeta (es decir, que no considera interacciones dindmicas),
aunque es posible adaptarlo para utilizar efectos adicionales (TTVs o transitos
diferenciales, por ejemplo). Su andlisis estadistico es basico pero suficiente.

PlanetPack (Baluev, 2013) es un software originalmente concebido para el
andalisis avanzado de datos de velocidad radial cuyos objetivos son la deteccién
y caracterizacién de exoplanetas, ademas de realizar simulaciones basicas de N
cuerpos. Su diseno esta enfocado en el uso extensivo (posee un modo interactivo
pero puede ser utilizado también en procesos en serie). Puede realizar ajustes a
velocidades radiales en sistemas miltiples tanto con 6rbitas keplerianas como con
un modelo de N cuerpos. Ademads, puede incorporar errores autocorrelacionados
y dispone de varias rutinas para la determinacion de la significancia estadistica de
los resultados. Estd programado en C++ y ha sido optimizado para disminuir su
costo computacional. Recientemente se le ha incorporado la posibilidad de ajustar
uno o mas transitos, pudiendo detectar TTVs, ademas de que se le ha incorporado
la capacidad de ejecucién paralela y en multihilos (Baluev, 2014).

Systemic Console 2 es la nueva versién de Systemic Console (Meschiari et al.,
2009), que es un paquete que incorpora diversas herramientas para el andlisis de
datos de velocidad radial y TTVs, pudiendo utilizar un modelo de N cuerpos. Su
caracteristica mas llamativa es quizas su interfaz interactiva, aunque sus rutinas
también pueden ser utilizadas en procesos en serie mediante una interfaz de alto
nivel para el lenguaje de programacién estadistico R. Estd escrito en C y tiene
capacidades de paralelizacién, ademas de ofrecer la posibilidad de proporcionar
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rutinas personalizadas para ciertas tareas (la integracién numérica y la estimacién
de los errores).

Transit Analysis Package (TAP; Gazak et al. (2012); Gazak et al. (2011)) es
un paquete de software escrito en IDL que utiliza técnicas MCMC para ajustar
curvas de luz de transitos usando ExoFast. Es capaz de ajustar simultdneamente
curvas de luz observadas en distintas condiciones, distintos filtros, etc., ademas
de incorporar un andlisis de errores basado en wavelets que considera ruido auto-
correlacionado. Posee una interfaz grafica que hace muy intuitivo sus uso.

AutoKep (Gazak et al., 2011) es una herramienta grafica para la preparacién
de curvas de luz a partir de los datos de Kepler en Mikulski Archive for Space
Telescopes (MAST) para su andlisis mediante TAP (u otros softwares).

JKTEBOP (Southworth 2008). Este programa usa el modelo de EBOP (Eclip-
sing Binary Orbit Program), el cual simula las componentes de un sistema bi-
nario eclipsante usando elipsoides biaxiales e integra numéricamente en anillos
concéntricos sobre su superficie. JKTEBOP incorpora ademas el algoritmo de op-
timizacién de Levenberg-Marquardt, un tratamiento mejorado del oscurecimiento
al borde y extensas técnicas de andlisis de errores. El cédlculo de errores se hace
mediante un algoritmo de simulacién basado en métodos de Monte Carlo.



Capitulo 2

Metodologia

2.1. Conversion de parametros keplerianos a coorde-
nadas cartesianas

En cada instante de tiempo, es posible asignar una érbita kepleriana tangente
a la dérbita de un cuerpo menor adin en presencia de una fuerza externa que per-
turbe el movimiento del primero (en tales condiciones es claro que la érbita no es
kepleriana), la cual representaria el movimiento del cuerpo si instantdneamente la
fuerza externa cesase. En otras palabras, es la 6rbita kepleriana que coincide con
los vectores de estado orbitales en ese momento. La érbita tangente se denomi-
na érbita osculante y a los elementos keplerianos que la determinan se les llama
elementos osculantes.

La asignacion arbitraria de vectores de estado iniciales no crea una érbita
eliptica en la mayoria de los casos, porque en la ausencia de fuerzas externas,
vectores de estado arbitrarios podrian producir ya sea trayectos parabdlicos, hi-
perbdlicos o elipsoidales.

Una manera conveniente de establecer las constantes iniciales para la integra-
cion de las ecuaciones diferenciales es mediante el uso de vectores de elementos
keplerianos; con perturbaciones despreciables, estos producirian 6rbitas kepleria-
nas.

Para poder usar elementos keplerianos como constantes iniciales, es necesa-
rio realizar una conversion a vectores de estado. Ahora vamos a describir esta
conversion.

1. Se halla la excentricidad anémala, F, mediante la ecuacion de Kepler M =
E — esin F usando un algoritmo numérico. En este trabajo hemos usado el
algoritmo de Newton-Rapson.

18
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2. Se obtiene la anomalia verdadera, v, mediante la férmula:
. F E
v = 2arctan2 \/1+esm§,\/1—ecos§ . (2.1)

3. Se obtiene la distancia al cuerpo mayor por medio de la expresion:

re=a(l—ecosE); (2.2)

4. y los vectores de posicién, o, y velocidad, 6 en el marco de referencia orbital,
es decir, con el eje z perpendicular al plano de la érbita, el eje x en la
direccién y sentido del periastro y el origen en la posiciéon del cuerpo mayor:

o =r.(cosv,sinv,0) (2.3)

6:w (—sinE, \/1—€2COSE,0) (2.4)

Tc

5. Se hacen las transformaciones necesarias para pasar del sistema de referencia
orbital al sistema de referencia orientado segin el observador (el origen del
sistema de coordenadas es también la posicién del cuerpo mayor). Esto es, se
obtienen los vectores de posicion, r y velocidad, v, a partir de los vectores
o y 0. Estas transformaciones colocan a la dérbita con un argumento del
periastro w, inclinacién 4, y longitud del nodo ascendente 2.

r(t) = R:(—Q) Ry (—i) Rz (—w)o(?)
cosw cos ) — sinw cossin 2
=0,(t) | coswsinQ —sinwcosicosQ | +
sin w sin ¢ (2.5)
—sinw cos §) — cosw cos % sin )

oy(t) | —sinwsinQ 4+ cosw cosicos 2
coswsin

v(t) = Ry(—Q) Ry (—i) R (—w)o(t)
cos w cos §) — sin w cos 4 sin 2
= 0x(t) | coswsin —sinwcosicosQ | +
sinw sin ¢ (2.6)
—sinw cos ) — cosw cos % sin )

0y(t) | —sinwsinQ + cosw cos i cos )
coswsint
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2.2. Algoritmos de extraccion paramétrica

2.2.1. Asexual Genetic Algorithm

Los algoritmos genéticos son una familia de algoritmos que se inspiran en al-
gunas pautas de la herencia genética y de la evolucién darwiniana. A partir de
una poblacién inicial, se forma una nueva poblacién con caracteristicas similares
a las de los padres, pero en las cuales el azar toma un papel importante. Poste-
riormente se aplica un proceso de seleccion en el que los individuos con ciertas
caracteristicas deseables sobreviven y pueden repetir el ciclo.

AGA (Asexual Genetic Algorithm) se puede catalogar como un algoritmo
genético, aunque difiere de los algoritmos genéticos estdandar en la forma en que se
construyen las nuevas generaciones. A diferencia de estos 1ltimos, en los que cada
nuevo individuo involucra a dos padres, la creacién de nuevos individuos de una
poblacién en AGA sélo requiere de un individuo padre, lo que podria denominarse
reproduccion asexual (Canté et al., 2009). La estructura general de este algoritmo
aplicado a ajustes de datos a curvas paramétricas se puede establecer como sigue:
1. Generar una poblacién inicial aleatoria de curvas (es decir, una coleccién de

puntos en el espacio paramétrico). Este paso es la primera y més fuerte res-

triccién del muestreo del espacio paramétrico.

2. Elegir los mejores individuos por medio de una funcién mérito, por ejemplo, el
estadistico x? (véase la Seccién 2.3.2). La eleccién se hace de tal forma que el
algoritmo pueda converger a uno o varias soluciones (por ejemplo eligiendo en
cada iteracién a los puntos descendientes més cercanos a sus padres).

3. Construir una nueva poblacién a partir de los individuos seleccionados en 2.
Los individuos padre son incluidos en la nueva poblacién.

4. Tterar al paso 2 si no se ha alcanzado alguno de los criterios de alto.

2.2.2. Métodos de Monte Carlo via cadenas de Markov

Meétodos de Monte Carlo via cadenas de Markov (MCMC). Los algoritmos
basados en MCMC son muy variados y aquellos basados en caminatas aleatorias
son los mas simples. En este caso se describe una implementacién del algoritmo
Metrépolis-Hastings, siguiendo a Collier Cameron et al. (2007), cuya estructura
se puede resumir como sigue:

1. Se elige un punto inicial en el espacio paramétrico.

2. Se perturba al punto actual con saltos aleatorios adecuados en cada compo-
nente. Dichos saltos se acercan a 0 conforme el algoritmo evoluciona.

3. Se decide si se mantiene el punto actual o se sustituye por el punto obtenido
en la perturbacién usando una funcién denominada cociente de aceptacion,
que para esta implementacién es la exponencial negativa del estadistico x?2.
Esta funcién determina la probabilidad de aceptar el nuevo punto, si su valor
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es menor que 1, o que se acepte automaticamente el punto, si tal funcién es
mayor o igual a 1.
4. Si no se ha alcanzado alguno de los criterios de alto se itera al paso 2.

2.3. Descripcién del modelo

Nuestro modelo se puede separar en tres partes: el modelo fisico, el método de
exploracién del espacio paramétrico y seleccién del mejor ajuste, y la estimacién
de los parametros del modelo que mejor describen los datos y las incertidumbres
asociadas.

2.3.1. Modelo fisico

Para este modelo se consideran estimaciones halladas en la literatura de los
parametros intrinsecos de la estrella, que para este caso son su masa y su radio,
ademads de la ley de oscurecimiento al borde, incluyendo sus coeficientes.

El modelo fisico se basa en la integracion numérica de un modelo de N cuerpos,
caracterizado por una n-tupla de pardmetros. Dicha n-tupla consiste de 6 parame-
tros keplerianos por cada cuerpo considerado, distinto de la estrella, que indican
las posiciones iniciales de cada planeta en el marco de referencia de la estrella. El
modelo de N cuerpos se integra mediante un método Runge-Kutta-Fehlberg (4,5)
para obtener los vectores de posiciéon y velocidad en cada punto temporal en el
que se tienen datos, ya sea de velocidad radial o de la curva de luz. A partir de
dichos vectores, se obtiene la componente radial de la velocidad de la estrella y
la posicién del planeta en transito en relaciéon al disco estelar segin el punto de
vista del observador. Con este ultimo dato se obtiene la disminucién del brillo de
la estrella, usando el modelo de Mandel & Agol (2002). De este modo se obtienen
una curva de velocidad radial y una curva de luz modelos.

2.3.2. Meétodo de exploracion del espacio paramétrico y seleccion
del mejor ajuste

Para hallar el mejor ajuste al modelo se utiliz6 AGA (véase la Seccién 2.2.1).
La seleccién del mejor ajuste se hizo considerando las curvas modelo que minimi-
zaran el estadistico x2.

> _ N~ ((Vmodi — i\ Froai — 1i)’
=) p +> . : (2.7)

en donde la primera sumatoria cuantifica el ajuste de las curvas de velocidad
radial y la segunda cuantifica el ajuste de las curvas de luz. Por supuesto, para
ello hemos supuesto que los errores de los datos son Gaussianos.
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2.3.3. Estimacion de los parametros y sus incertidumbres

La estimacién de los parametros y sus errores asociados correspondientes al
modelo arriba descrito se hizo mediante una técnica de Monte Carlo. A partir
de la curva de luz original se genera una curva de luz “sintética’de la siguiente
manera: por cada punto (¢;,l; +¢;) de la curva de luz original generamos un punto
(ti, 1), donde I} se obtiene aleatoriamente a partir de la distribucién Gaussiana con
media [; y desviacién estandar ¢;. Andlogamente generamos una curva de velocidad
radial. Una vez generadas, obtenemos el mejor ajuste del modelo a estas curvas
sintéticas.

Este proceso se repite un nuimero suficiente de veces y se almacenan las tuplas
de parametros correspondientes a los mejores ajustes. Posteriormente, para un
pardametro dado del modelo, se realizan histogramas con los valores de la compo-
nente correspondiente de las tuplas de parametros almacenados. Esto nos devuelve
una distribucion para cada parametro del modelos de la cual podemos extraer el
valor esperado del pardmetro y su incertidumbre asociada.

2.3.4. Programacion del algoritmo

El algoritmo fue programado en el lenguaje de uso general C. Para la inte-
graciéon numérica se utilizaron las rutinas correspondientes de la GNU Scientific
Library (GSL). Para disminuir el tiempo de cémputo, se utilizé programacién
multiprocesos de memoria compartida (es decir, sélo para una estacién de tra-
bajo, corriendo varios hilos del mismo proceso), lo cual se implementé usando la
versién de GNU de la interfaz OpenMP (denominada libgomp). El programa usa
los cédigos de Mandel & Agol (2002) escritos en el lenguaje Fortran 77 para la
modelacion de la disminucién del brillo estelar durante los transitos planetarios.

2.3.5. Equipo usado

El modelo ha sido ejecutado en los siguientes equipos:

1. Intel Core i7 3970X con 6 nucleos, 12 hilos, a 3.5 GHz, memoria RAM a
1600MHz.

2. Intel Core i7 2600 con 4 ntcleos, 8 hilos a 3.4 GHz, memoria RAM a 1333MHz.

3. Intel Core i7 4500U con 2 nicleos, 4 hilos a 3GHz, memoria RAM a 1600MHz.
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Resultados

Ahora presentamos los ejemplos de validacién de nuestro modelo. Estos sis-
temas son sistemas con sélo un planeta confirmado y se eligieron por las si-
guientes razones: HD 209458, por contar con una estrella relativamente brillante
(V = 17.65), por ser uno de los sistemas planetarios méas estudiados y por contar
con observaciones de excelente calidad; HAT-P-14, por estar en el limite de obser-
vacién de PHASES (V' = 10); WASP-44, por contar con una estrella relativamente
débil (V' = 12.9) y, con ello, permitirnos examinar el desempeno del modelo con
datos con un nivel més alto de ruido.

3.1. HD 209458 b

HD 209458 b es un planeta subjoviano (en masa, superjoviano en radio) que
orbita con un periodo muy corto una estrella de tipo GOV. Este exoplaneta fue el
primero en ser observado transitando su estrella huésped. Fue reportado por pri-
mera vez por Henry et al. (1999) y Latham et al. (1999) dentro de dos proyectos
independientes de busqueda de exoplanetas por medio del método de velocidad
radial, usando el Telescopio Keck/HIRES, y los espectrografos ELODIE, en el
Telescopio de 1.93m en el Observatoire de Haute Provence, y CORALIE en el
telescopio Leonhard Euler de 1.2m en La Silla. Las primeras observaciones de
transitos de HD 209458 fueron obtenidas por Charbonneau et al. (2000) y Henry
et al. (2000). Robichon & Arenou (2000) por su parte, usando los datos de foto-
metria de la mision Hipparcos, obtuvo un periodo orbital de 3.524739 + 0.000014
dias.

Este sistema ha sido estudiado por medio de numerosos instrumentos, siendo
uno de los objetos estelares més observados. Entre las observaciones més remar-
cables se encuentran la fotometria de alta precision (Brown et al., 2001) y la
espectroscopia de transmisién (Sing et al., 2008) realizadas con el telescopio es-
pacial Hubble.

23
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En los ultimos afios, HD 209458 b y su estrella huésped han sido el objeti-
vo de un gran cantidad de investigaciones acerca de la naturaleza y dindmica de
las atmosferas de planetas gigantes cercanos a su estrella (los llamados Jupiteres
calientes): simulaciones de la dindmica atmosférica (Ionov et al., 2012), composi-
cién quimica detallada y estructura (Moses et al., 2011; Vidal-Madjar et al., 2011,
2013), evaporacién o escape de material atmosférico (Bourrier & Lecavelier des
Etangs, 2013; Bourrier et al., 2014; Lecavelier Des Etangs, 2010; Lilensten et al.,
2013), inversi6n térmica (Diamond-Lowe et al., 2014), etc.

3.1.1. Datos

Los datos de fotometria de HD 209458 usados en este trabajo fueron toma-
dos de Brown et al. (2001). Las mediciones de velocidad radial fueron tomados
de Butler et al. (2006). Ambas curvas fueron plegadas usando un periodo de
3.52474859 (Southworth, 2008) y un tiempo central de 2453344.76824 (Richard-
son et al., 2006). Los coeficientes de oscurecimiento al borde (cuadraticos) consi-
derados son ¢ = 0.2925 v ¢o = 0.3475. El radio de la estrella, R, fue obtenido
de Boyajian et al. (2014). Usando este dato y la densidad, p, hallada en la misma
fuente, se calculé la masa, M. Su incertidumbre se calculé usando la siguiente

férmula: ) )
oM oM

3.1.2. Resultados y Discusion

La Figura 3.1 muestra el mejor ajuste simultaneo a las curvas de luz y de veloci-
dad radial obtenido con nuestro modelo. Los distribuciones obtenidas con nuestro
modelo para HD 209458 considerando 448 puntos Monte Carlo se presentan en la
Figura 3.2. En la Tabla 3.1 se muestra una comparacion del valor esperado y su
incertidumbre calculados a partir de un ajuste de una funciéon Gaussiana a estas
distribuciones, ademas de valores extraidos de los siguientes trabajos: Winn et al.
(2005), Wittenmyer et al. (2005), Southworth (2010), Miller-Ricci et al. (2008)
y Kipping (2008). Entre estos trabajos, los dos primeros realizan un ajuste si-
multéneo a curvas de velocidad radial y de luz. La Figura 3.3 presenta estos datos
graficamente con el fin de facilitar su comparacién. Note que las masas estelar
y planetaria presentan una sobreestimacién, debida probablemente a que no se
alcanzé el nivel adecuado de ajuste en la curva de velocidad radial, puesto que
nuestro modelo fue ajustado sin dar mayor peso a la curva de velocidad radial y
realizando un numero fijo de iteraciones para los tres sistemas analizados, aunque
los datos de la curva de luz y de velocidad radial de HD 209458 tienen incerti-
dumbres bajas y, por consiguiente, requieren un ajuste mas preciso y un mayor
tiempo de computo. La incorporacién de criterios de parada mas adecuados que la
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Tabla 3.1: Estimaciones de algunos parametros del sistema de la estrella HD
209458. La letra en paréntesis indica el tipo de ajuste realizado: S, ajuste si-
multaneo que incluye curvas de velocidad radial y de luz; F, ajuste que sélo
incluye curvas de luz.

Este trabajo Winn et al. (2005) (S)

M, 1.41 +£0.26 1.06
R, 115+ 0.05
M, 0.798 4+ 0.097 0.657 4+ 0.064
R, 1.508 £ 0.096 1.355 £ 0.06

a 0.0508 £ 0.0030

e 0.0026 £ 0.0037 0.0147 £ 0.0053

1 86.632 + 0.098 86.55 £ 0.03

Wittenmyer et al. (2005) (S) Southworth (2010) (F)

M, 1.093 £ 0.092 1.148 £ 0.033
Ry 1.145 + 0.056 1.162 + 0.012
M, 0.657 4+ 0.052 0.714 +0.014
R, 1.350 £ 0.066 1.380 £0.015

a 0.04747 4+ 0.00046

e

1

Miller-Ricci et al. (2008) (F) Kipping (2008) (F)

M, 1.101 £ 0.064 1.163 + 0.096
R, 1.118 £ 0.03 1.072 £ 0.055
M, 0.681 £0.039
R, 1.339 £ 0.04 1.275 £ 0.082

a

e 0.014 £0.005

1 86.929 £ 0.01 87.94 £0.76

realizacién de un ntimero dado de iteraciones es una de las mejoras a implementar
en el modelo (véase el Capitulo 5).
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Figura 3.1: Comparacion de los datos de las curvas de luz y de velocidad radial de
HD 209458 b (en azul) con el mejor ajuste simultdneo de nuestro modelo (en rojo).
Se muestran también los residuos respectivos (datos-ajuste). El primer y segundo
paneles muestran la comparacion y los residuos, respectivamente, correspondientes
a la curva de luz. El tercer y cuarto paneles corresponden a la curva de velocidad

radial.
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Figura 3.2: Distribuciones obtenidas para algunos parametros del sistema de la
estrella HD 209458. En cada panel, la linea roja indica el ajuste Gaussiano. El
significado de las etiquetas es el siguiente: ity y o son la media y desviacién
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Figura 3.3: Comparacién grafica de las estimaciones de la Tabla 3.1. El eje de las
abscisas indica la referencia: 1, este trabajo (en rojo); 2, Winn et al. (2005); 3,
Wittenmyer et al. (2005); 4, Southworth (2010); 5, Miller-Ricci et al. (2008); 6,
Kipping (2008).

3.2. HAT-P-14 b

3.2.1. Datos

Los datos de fotometria fueron obtenidos de Torres et al. (2010b). Los datos
de velocidad radial fueron obtenidos de Winn et al. (2011). Ambas curvas fueron
plegadas con un periodo de 4.627657 dias y un tiempo central de 2455134.43856
(Simpson et al., 2011). Los coeficientes de oscurecimiento al borde (cuadraticos)
utilizados son ¢; = 0.1089 y go = 0.2439 (Torres et al., 2010b).

El rango de masa y de radio estelares para este caso se consideré del valor
més bajo al valor més alto a un sigma de las estimaciones para cada uno de estos
pardmetros realizadas por Torres et al. (2010b) y Simpson et al. (2011).
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3.2.2. Resultados y Discusion

La Figura 3.4 muestra el mejor ajuste obtenido con nuestro modelo a las curvas
de luz y de velocidad radial. La Figura 3.5 presenta las distribuciones obtenidas
para este sistema con 679 puntos Monte Carlo. La Tabla 3.2 muestra los resulta-
dos obtenidos a partir de estas distribuciones mediante su ajuste a una funcién
Gaussiana, ademas de valores extraidos de los siguientes trabajos: Simpson et al.
(2011), Torres et al. (2010b), Knutson et al. (2014), Southworth (2012) y Winn
et al. (2011). De estos autores, los dos primeros realizan un ajuste simultdneo a
curvas de luz y de velocidad radial. La Figura 3.6 presenta estos mismos resulta-
dos, pero de manera grafica. Note en la Figura 3.5, que el ajuste de la curva de
velocidad radial con nuestro modelo presenta algunas discrepancias que parecen
sugerir una restriccién inadecuada de los valores iniciales del argumento del pe-
riastro. No obstante, las masas estelar y planetaria concuerdan bastante bien con
las de la literatura (presentando barras de error un poco mayores), pues estos dos
parametros estan estan mayormente ligados a la amplitud de la curva de velocidad
radial. Los parametros con mayor discrepancia son la excentricidad, muy ligada
a la determinacién del argumento del periastro y a la curva de velocidad radial,
y a la inclinacién que en este caso parece afectada por este mismo pardmetro. La
restriccién inicial adecuada de los pardmetros del sistema es uno de los objetivos
futuros para la continuacién de este trabajo (véase el Capitulo 5).
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Figura 3.4: Comparacion de los datos de las curvas de luz y de velocidad radial de
HAT-P-14 b (en azul) con el mejor ajuste simultdneo de nuestro modelo (en rojo).
Se muestran también los residuos respectivos (datos-ajuste). El primer y segundo
paneles muestran la comparacion y los residuos, respectivamente, correspondientes
a la curva de luz. El tercer y cuarto paneles corresponden a la curva de velocidad
radial.
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Tabla 3.2: Estimaciones de algunos parametros del sistema de la estrella HAT-P-
14. La letra en paréntesis indica el tipo de ajuste realizado: S, ajuste simultaneo
que incluye curvas de velocidad radial y de luz; F, ajuste que sélo incluye curvas
de luz; ajuste que sdélo incluye curvas de velocidad radial.

Este trabajo Simpson et al. (2011) (S)

M, 1.401 £ 0.094 1.32+0.03
R, 1.53 £0.10
M, 2.23£0.10 2.28 £0.07
R, 1.076 £ 0.030 1.20£0.15

a 0.0593 + 0.0014 0.0596 + 0.0005

e 0.015 £ 0.014 0.066 £+ 0.023

? 84.45+0.10 83.2£0.6

Torres et al. (2010b) (S) Knutson et al. (2014) (RV)

M, 1.386 £ 0.045
R, 1.468 £ 0.054
M, 2.232 £ 0.059 2.316 £ 0.072
R, 1.150 + 0.052

a 0.0606 + 0.0007

e 0.107 £ 0.013 0.115+ 0.015

? 83.5+0.3

Southworth (2012) (F) Winn et al. (2011) (RV)

M, 1.418 £ 0.048 1.386 £ 0.045
R, 1.591 + 0.056 1.468 £ 0.042
M, 2.271 £0.079 2.232 £ 0.058
R, 1.219 + 0.059 1.142 £ 0.033

a 0.06108 % 0.00069

e 0.107 £ 0.013 0.107 £ 0.013

] 83.01 £ 0.27 83.52 £ 0.22
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Figura 3.6: Comparacién grafica de las estimaciones de la Tabla 3.2. El eje de las
abscisas indica la referencia: 1, este trabajo (en rojo); 2, Simpson et al. (2011);
3, Torres et al. (2010b); 4, Knutson et al. (2014); 5, Southworth (2012); 6, Winn
et al. (2011).

3.3. WASP-44b

WASP-44b es un planeta subjoviano en transito que orbita alrededor de una
estrella de masa similar al Sol y de tipo G8V. Anderson et al. (2012) reporta el
descubrimiento de este planeta y realiza un anélisis simultdneo de curvas de luz y
de velocidad radial en el cual se asume una érbita circular. Por otra parte, Mancini
et al. (2013) realiza un estudio de WASP-44 mediante fotometria simultdnea en
varias bandas obteniendo estimaciones de los radios estelar y planetario con una
menor incertidumbre. Mancini et al. (2013) halla que el radio estimado para el
planeta difiere significativamente del valor tedrico esperado para un planeta sin
nucleo, A partir de esto, este autor sugiere que WASP-44b es “rico en metales”,
con una envolvente de H/He rodeando un nicleo que contiene elementos pesados
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6 una envolvente de H/He mezclada con elementos pesados.

3.3.1. Datos

Los datos de fotometria y de velocidad radial para el andlisis de este objeto
fueron tomados de Anderson et al. (2012). Ambas curvas fueron plegadas con un
periodo de 2.4238039 y un tiempo central de 2455434.376 (de la misma fuente).
Para el ajuste del modelo a la curva de luz se usaron los coeficientes de oscure-
cimiento al borde (cuadréticos) q1 = 0.4049 y g2 = 0.2822 obtenidos mediante
el algoritmo jktld de John Southworth, con una temperatura de 5410.0 K y una
gravedad superficial de log g = 4.4810

La masa y radio inicial para el andlisis se obtuvieron de Anderson et al. (2012).
A partir de datos espectroscopicos obtenidos con CORALIE, este autor realiza un
analisis de lineas espectrales para obtener estimaciones de la temperatura efectiva,
la gravedad superficial y la metalicidad de la estrella. Estos tres parametros los
introduce posteriormente en las calibraciones de Torres et al. (2010a) para estimar
la masa y radio estelares.

3.3.2. Resultados y Discusion

La Figura 3.7 muestra el mejor ajuste simultaneo a las curvas de luz y de
velocidad radial obtenido con nuestro modelo. La Figura 3.8 muestra las distri-
buciones obtenidas para este sistema usando 645 puntos Monte Carlo. La Tabla
3.3 contiene los resultados del ajuste de una funcién Gaussiana a dichas distri-
buciones, asi como los resultados obtenidos por otros autores: Anderson et al.
(2012), quien realiza un ajuste simultdneo a curvas de velocidad radial y de luz,
y Mancini et al. (2013). La Figura 3.9 presenta de forma grafica estos mismos
resultados. Como se puede observar, el Gnico pardmetro que parece alejarse de
las estimaciones, aunque concuerda dentro de las barras de error, es la longitud
del semieje mayor. Las masas de la estrella y del planeta concuerdan con ambos
autores, pero sus barras de error son visiblemente mayores. Estas dos discrepan-
cias parecen relacionadas a la falta de algunos datos de menor incertidumbre en
relacién a los usados por Anderson et al. (2012), puesto que usamos los 15 datos
disponibles en Anderson et al. (2012), mientras que este mismo autor utiliza 19
datos en sus ajustes (véase la Figura 4 de Anderson et al. 2012). El radio del
planeta estimado con nuestro modelo concuerda muy bien con el determinado por
este autor, lo cual es esperable debido a que se han utilizado los mismos datos (de
la curva de luz) y en ambos casos se ha hecho un ajuste simultdneo. Mancini et al.
(2013), al contrario de Anderson et al. (2012), realiza su andlisis usando curvas
de luz obtenidas con fotometria de varias bandas. Asi, las diferencias entre los
valores de los radios se pueden deber a la existencia de una atmésfera planetaria.
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Figura 3.7: Comparacion de los datos de las curvas de luz y de velocidad radial de
WASP-44 b (en azul) con el mejor ajuste simultdneo de nuestro modelo (en rojo).
Se muestran también los residuos respectivos (datos-ajuste). El primer y segundo
paneles muestran la comparacion y los residuos, respectivamente, correspondientes
a la curva de luz. El tercer y cuarto paneles corresponden a la curva de velocidad
radial.
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Figura 3.8: Distribuciones obtenidas para algunos parametros del sistema de la
estrella. WASP-44. En cada panel, la linea roja indica el ajuste Gaussiano. El
significado de las etiquetas es el siguiente: ity y 0 son la media y desviacién
estdndar del ajuste a una funcion Gaussiana, pug y og son la media y desviacién
estdndar muestrales, y med indica la mediana del histograma.
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Tabla 3.3: Estimaciones de algunos parametros del sistema planetario de la estrella
WASP-44. La letra en paréntesis indica el tipo de ajuste realizado: S, ajuste
simultdneo que incluye curvas de velocidad radial y de luz; F, ajuste que sélo
incluye curvas de luz.

Este trabajo Anderson et al. (2012) (S)

M, 1.02+0.14 0.951 £0.034
R, 0.927 £ 0.074
M, 0.96 £11 0.889 £ 0.062
R, 1.140 £ 0.095 1.14 +£0.11

a 0.0367 £ 0.0017 0.03473 £+ 0.00041

e 0.0025 £ 0.0019

1 86.38 = 0.69 86 £1.11

Mancini et al. (2013) (F)

M, 0.917 £ 0.077

R, 0.865 £ 0.025
M, 0.869 £ 0.075

R, 1.002 £ 0.033

a 0.03445 + 0.00093

e

1
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Figura 3.9: Comparacién grafica de las estimaciones de la Tabla 3.3. El eje de las
abscisas indica la referencia: 1, este trabajo (en rojo); 2, Anderson et al. (2012);
3, Mancini et al. (2013).



Capitulo 4

Discusién general y
conclusiones

El ajuste simultdneo de curvas de luz y curvas de velocidad radial, aunque es
una tarea abordada cada vez con mayor frecuencia, aun carece de un tratamiento
general extendido. Una metodologia general que aborda este enfoque se esta desa-
rrollando actualmente por un par de autores (véase la seccién 1.4.7), ademds de
este trabajo. Entre estos dos, PlanetPack es el inico de estos proyectos que se en-
cuentra en vias de desarrollo de un modelo de ajuste simultaneo con interacciones
dindamicas; actualmente, es posible ajustar una serie de transitos para generar los
datos de TT'Vs y posteriormente analizarlos. No obstante, al inicio de este traba-
jo no se tenian noticias del desarrollo de PlanetPack en esta direcciéon. ExoFast
por su parte, aunque incorpora ajustes simultdneos, considera tunicamente mo-
delos analiticos, descartando interacciones dindmicas en su andlisis. Asi, nuestra
motivacion, es decir, el desarrollo de una metodologia general para el ajuste si-
multaneo de curvas de luz y curvas de velocidad radial que considere interacciones
dindmicas, aun conserva su caracter novel.

En nuestro modelo, la exploracion del espacio paramétrico se realiza con AGA
(véase la seccién 2.2.1). Entre las ventajas de este algoritmo se encuentran las
siguientes:

= Se adapta muy bien a equipos con procesadores de multiples nicleos, debido
a que la busqueda se basa en la eleccién de las curvas que mejor ajustan de
entre una poblacién, en cada iteracién del algoritmo, y el calculo de la po-
blacién completa se hace en un sélo bloque, repartiéndose el niimero total de
curvas entre el nimero total de niicleos (o procesadores, dado el caso). Esto
disminuye el tiempo utilizado en la comunicacion entre los distintos pasos del
algoritmo y constituye una ventaja sobre algunos algoritmos ampliamente
extendidos como el método Nelder-Mead (conocido también como método
downhill simplex o método amoeba) que requieren un proceso lineal. Més
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aun, esto presenta una ventaja cuando se combina con un método de Monte
Carlo para la obtencién de las incertidumbres en las estimaciones, debido a
que hace al método independiente del nimero de ntcleos del equipo en el
que se estén realizando los célculos, a diferencia de métodos lineales que han
sido adaptados para procesos multihilos, como el método MCMC (véase la
seccién 2.2.2).

» AGA tiene un grado de flexibilidad alto: variando el niimero de padres y/o
el nimero de descendientes es posible beneficiar un tipo de tarea especifi-
ca: una exploraciéon amplia del espacio paramétrico (muchos padres) o una
bisqueda més ajustada (para mejorar la precisién) cuando se tiene certeza
de la cercania de la solucién a cierto punto.

La integracion numérica en nuestro modelos se hace con el método de avan-
ce Runge-Kutta-Fehlberg con los coeficientes originales de Fehlberg (Press et al.,
1992), implementado en la rutina gsl_odeiv2_step_rkf45 de GSL (véase la seccién
2.3.4). Antes de ello, se utilizaron el método Runge-Kutta-Felberg con los coefi-
cientes de Cash-Karp (Press et al., 1992) y el método de Bulirsch-Stoer (Press
et al., 1992), ambos en las implementaciones de Press et al. (1992). El dltimo
resulté un poco mas eficiente que el primero. Sin embargo, ambos métodos pre-
sentaron frecuentes errores. Por este motivo, se opté por el integrador actual de
GSL, que resulté més robusto para nuestros propésitos. Ademaés, los integradores
de GSL manejan precisién doble, mientras que los integradores de Press et al.
(1992), utilizan por defecto precisién simple. Por otro lado, entre los programas
que realizan evolucién dindmica es frecuente el uso de métodos simplécticos de in-
tegracién, ademads de los ya mencionados, o una combinacién de ellos. La eleccién
del mejor método para realizar esta tarea serd un punto a tratar en la continuacién
de este trabajo.

En teoria el unico caso inabordable para nuestro modelo en su estado actual
es el de un planeta con una drbita paralela al plano del cielo o con una érbita
circular, debido al sistema de coordenadas usado (el nodo ascendente sélo esta de-
finido para Orbitas con una inclinacién distinta de cero, mientras que el periastro
estéd definido sélo para orbitas con una excentricidad no nula; esto mismo ocurre
con los parametros relacionados a estos puntos, la longitud del nodo ascendente y
el argumento del periastro). Esto no representa un gran inconveniente puesto que
la Unica impronta que podria ser observable en las curvas de luz o de velocidad
radial de su estrella huésped proviene de las interacciones dinamicas con otros
planetas cuyas Orbitas estuvieran fuera del plano del cielo. Sin embargo, la in-
clusién de estos casos serd necesaria para poder incorporar datos de astrometria.
Una detallada caracterizacion de nuestro modelo sera llevada a cabo durante la
tesis doctoral.

Mediante simulaciones de datos observacionales, nuestro modelo permite ca-



41

racterizar el potencial de los instrumentos actuales para llevar a cabo el estudio de
sistemas planetarios y optimizar la estrategia observacional, poniendo condiciones
al modo y calidad de los datos requeridos (muestreo, base temporal, relacién senal
ruido, etc.). También puede contribuir a mejorar el diseno de futuros instrumentos.

El estado actual de nuestro modelo admite la inclusién de efectos adicionales
al ajuste simultaneo, como el denominado Rossiter-McLaughlin y la contribucién
del albedo de los planetas a la curva de luz de su estrella, ademas de otro tipo de
datos observacionales, por ejemplo, datos de astrometria. Lo cual realizaremos en
la continuaciéon de este trabajo. También estudiaremos como restringir parametros
tales como la excentricidad orbital, lo que se facilita mediante el analisis conjunto
de trénsitos primarios y secundarios (véase la Seccién 1.3.2).

Con el equipo que disponemos actualmente (véase 2.3.5) estimamos un tiempo
de unos pocos meses para caracterizar sistemas multiplanetarios como por ejem-
plo, Kepler 88 y KOI-142 (conocido como el rey de las variaciones de los trénsitos).
De estos dos sistemas, tenemos resultados preliminares obtenidos con el equipo 1
que no se presentan aqui, pero que se completaran y discutiran en la tesis doctoral
que seguird a este trabajo.

En un futuro cercano, existe la posibilidad de poder utilizar un equipo de
muy altas prestaciones. Se espera que para principios del ano 2015 se encuentre
operativa la supercomputadora del Laboratorio Nacional de Supercémputo (LNS)
del sureste, proyecto que lidera la Benemérita Universidad Auténoma de Puebla y
en el cual el INAOE es un importante participe. La proyecciéon del LNS es contar
con casi H000 nucleos de procesamiento trabajando conjuntamente. Este hecho
abre interesantes posibilidades de aplicacion de nuestro modelo.

Ademas, trabajaremos en mejorar el desempeno de nuestro algoritmo, lo que
serd uno de los principales objetivos de la tesis doctoral. En la siguiente seccién
describimos en detalle el trabajo futuro que pretendemos llevar a cabo.



Capitulo 5

Trabajo futuro

Durante el desarrollo de la tesis doctoral, que seguira a este trabajo, planeamos
desarrollar los objetivos que a continuacién se describen.

Aplicacion del modelo para la bisqueda y caracterizacion de planetas teliricos
alrededor de estrellas de tipo solar, enanas frias y enanas de muy baja masa.
Para la realizaciéon de este iltimo proyecto, el equipo de trabajo cuenta con 35
horas de datos obtenidos con el instrumento OSIRIS instalado en el telescopio de
10.4-m del Gran Telescopio de Canarias (GTC)(Observatorio del Roque de Los
Muchachos, La Palma, Espana).

La caracterizacion del modelo mediante simulaciones. Uno de los puntos mas
importantes de cualquier herramienta es conocer sus alcances. Mediante futu-
ras simulaciones de sistemas en transito, pretendemos conocer las limitaciones y
posibles aplicaciones alternativas de nuestro algoritmo. Entre estas ultimas he-
mos planeado estudiar los requerimientos y /o alcances para un telescopio (ya sea
espacial o terrestre) que pretenda observar el transito de un planeta de ciertas
caracteristicas, o la impronta de una luna en la curva de luz de un transito pla-
netario. Asi, llevaremos a cabo investigaciones en el contexto de los proyectos
CARMENES y PHASES (Planet Hunting and Asteroseismology Explorer Spec-
trophotometer; del Burgo et al. (2010, 2013a)) y de observaciones obtenidas con
GTC/OSIRIS. PHASES, el cual busca desarrollar un telescopio espacial para ob-
tener mediciones de flujo absoluto de muy alta precisién (con una relacién senal
a ruido mayor a 100) de estrellas brillantes (V' < 10), serd el objetivo primario en
este aspecto.

Andlisis estadistico de los pesos dados la curva de luz y a la curva de veloci-
dad radial. Otro aspecto del que nos hemos percatado es que, dado que el nimero
de puntos de las curvas de luz asi como los errores asociados suelen ser mucho
mayores a los correspondientes a las curvas de velocidad radial, nuestro algorit-
mo termina por dar menos peso en los ajustes a estas tltimas. Por esta razén
podriamos asignar pesos distintos a estos dos tipos de curvas para que el ajuste
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sea mas equilibrado entre los dos tipos de curvas. Sin embargo, debemos explorar
los posibles sesgos que esto genera en los resultados finales.

Incorporacion de herramientas estadisticas para el andlisis de los resultados.
Hasta ahora sélo se ha incorporado al algoritmo las herramientas necesarias para
poder, dado un espacio restringido de busqueda, explorar y hallar las soluciones
que mejor describen los datos proporcionados, asi como una estimaciéon de las
incertidumbres asociadas. Sin embargo, queremos incorporar herramientas que
verifiquen la significancia estadistica de dichas soluciones. Asimismo, planeamos
incorporar algunos criterios estadisticos de parada para la bisqueda paramétrica
(por ejemplo, diagramas de Kolmogorov-Smirnov).

Estudio de las correlaciones entre los pardmetros. Un aspecto considerable de
este estudio es que nos permitioé vislumbrar el problema de elegir un espacio bien
delimitado para la busqueda de soluciones, lo cual es especialmente importante
cuando se tratan modelos no analiticos. Por ello planeamos realizar un estudio
de las posibles correlaciones entre los distintos pardmetros para seleccionar un
posible conjunto de parametros que mejore la convergencia del algoritmo.

Estudio de la naturaleza geométrica del problema. Existen estudios detalla-
dos acerca de la naturaleza geométrica de las orbitas en modelos de N cuerpos
(acerca de la propiedad cadtica, por ejemplo). Pretendemos hacer un estudio, si
no minucioso, al menos suficiente para incorporar algunas mejoras basados en di-
chos estudios que faciliten la restriccion del espacio de buisqueda o que permitan
descartar en primera instancia soluciones inviables.

Inclusion de datos de astrometria. Con la liberacién de los datos de la misién
GAIA, planeada para 2016, se dard un gran salto en el estudio astrométrico de
diverso tipos de objetos. Uno de ellos son los sistemas planetarios (objetivo pri-
mario de GATA). Considerando esto, un objetivo muy claro en la continuacién de
este trabajo claro es incorporar datos de astrometria en nuestro algoritmo.
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