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1. Introducciéon

Esta es una Guia orientada tanto para quien se inicia a la observacion de exoplanetas como para el
observador méas experimentado. Cuanto al primero, seria deseable que el usuario contara con algo
de experiencia en imagen de cielo profundo o de estrellas variables. Contra mas experimentado
sea el observador de exoplanetas, mas Util encontrard esta Guia como un repaso de “buenas
practicas”, del mismo modo que una Guia practica de utilizacion de AstrolmageJ (AlJ) para el
procesamiento de imagenes y modelizacion de transitos de exoplanetas. AlJ es un software gratuito
que conforma un paquete todo en uno para la calibracion de imagenes, fotometria diferencial y
modelizacion de exoplanetas. AlJ estd convirtiéndose en el estandar de facto para el analisis y la
modelizacion de exoplanetas tanto para astronomos profesionales como aficionados.

Esta Guia conducira al usuario a través de todas las fases de la observacion del exoplaneta, desde
la seleccion de objetivos exoplanetarios adecuados hasta la modelizacion de transitos. A lo largo
de ella se utilizan transitos reales para ejemplificar las técnicas y las posibilidades de AlJ en la
modelizacién de los mismos.

Pueden encontrarse enlaces a la uUltima version de esta Guia (inglés) asi como material
complementario en http://astrodennis.com.

En algunas secciones expuestas a continuacion se hacen referencias a una Guia del usuario de AlJ
independiente escrita por el desarrollador de AlJ y que describe con mucho mas detalle las
opciones de uso de AlJ del que se exponen en esta Guia. La Gltima versidn de la Guia del usuario
de AlJ (inglés), asi como un enlace al foro de usuarios de AlJ (inglés), puede encontrarse en la
pagina web de AlJ: http://www.astro.louisville.edu/software/astroimagej/. Una descripcién en
profundidad de las caracteristicas de AlJ (inglés) puede encontrarse en el siguiente articulo:
http://arxiv.org/abs/1601.02622.

Recientemente ha habido una creciente necesidad de observaciones desde tierra de apoyo a
estudios exoplanetarios del cielo completo como KELT (Kilodegree Extremely Little Telescope)
(Pepper et al., 2007) y TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite) (Ricker et al., 2015). Uno de
los propdsitos principales de tales observaciones desde tierra es ayudar a distinguir transitos de
exoplanetas verdaderos de falsos positivos (por ejemplo, debido al eclipse de un sistema binario
cercano). Por lo tanto, se ha confeccionado un articulo complementario que describe los métodos
y las mejores préacticas para detectar falsos positivos. La ultima versién de dicho articulo (inglés)
puede encontrarse en: http://astrodennis.com/FalsePositiveDetection.pdf.

Esta Guia usara las siguientes definiciones de “exoplaneta candidato” y “exoplaneta confirmado”,
tal y como aparecen en el glosario de la Guia de escritores TESS (NASA 2018):

e Exoplaneta candidato: una sefial en los datos que exhibe las caracteristicas de un
exoplaneta en transito pero que no ha sido confirmado.

e Exoplaneta confirmado: una sefial en los datos que exhibe las caracteristicas de un
exoplaneta en transito y que ha sido confirmado, tipicamente a partir de datos adicionales
de estudios adicionales o de anélisis estadisticos de datos existentes.


http://astrodennis.com/
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Por ultimo, a pesar de que esta Guia ha sido escrita teniendo en mente al astrénomo aficionado,
las mejores préacticas y los métodos descritos aqui también se aplican a astronomos profesionales
con acceso a telescopios de diametros inferiores al metro.

2. Contexto

En 1995, 51 Pegasi b fue el primer exoplaneta detectado alrededor de una estrella de la secuencia
principal. Hasta la fecha, m&s de 3.700 planetas han sido confirmados por Kepler y otros
observatorios terrestres y espaciales.

Durante la tltima década, astronomos profesionales han estado detectando exoplanetas con éxito,
iy lo han estado haciendo con una precision asombrosa! Ademas, lo han estado haciendo con el
mismo equipo que usan para crear imagenes fabulosas del cielo profundo o de curvas de luz de
estrellas variables.

Existen algunos ejemplos de astrénomos profesionales que han aportado datos en apoyo a la
investigacion exoplanetaria. En 2004, un grupo de astrdnomos profesionales/aficionados colabor6
en el Proyecto XO, que culminé con el descubrimiento de varios exoplanetas. El programa KELT
utiliza una red mundial de astronomaos aficionados y universidades pequefias, junto con astrGnomos
profesionales, para llevar a cabo observaciones de seguimiento de exoplanetas candidatos en
transitando estrellas brillantes. Una red de astronomos aficionados recientemente apoyé el estudio
de Hubble de 15 exoplanetas realizando en la longitud de onda visible, mientras el Hubble estaba
estudiando los mismos exoplanetas en el infrarrojo cercano (Conti, 2015 y Motta, 2017).
Astronomos aficionados como ellos ayudan a confirmar exoplanetas candidatos, asi como a refinar
las efemérides de exoplanetas ya conocidos. jElI mero hecho de que astronomos aficionados
puedan modelizar el transito de exoplanetas existentes significa que es también tedricamente
posible que descubran nuevos exoplanetas! Por ejemplo, detectando variaciones en el tiempo de
transito de un exoplaneta conocido (una técnica conocida como “variaciones en el tiempo de
transito”, o TTV en inglés), los astronomos aficionados pueden ayudar a detectar la existencia de
otro planeta orbitando la estrella huésped.

La formalizacion de las técnicas de “buenas practicas” para la deteccion de exoplanetas por parte
de astronomos aficionados comenzé en 2007 con la publicacion de Bruce Gary “Observacion de
exoplanetas para aficionados”. Al mismo tiempo, Gary inicid6 un archivo de observaciones
exoplanetarias de otros astronomos aficionados. Este archivo, el Archivo Exoplanetario
Aficionado (AXA) fue posteriormente transferido al ahora mas efectivo proyecto Base de datos de
Transitos Exoplanetarios (ETD), un archivo en linea patrocinado por la Sociedad astrondémica
checa (http://var2.astro.cz/ETD/contribution.php).

A medida que se dé la puesta en linea de nuevos telescopios espaciales como el TESS y el JWST
(James Webb Space Telescope) (NASA, 2017), la necesidad de participacion de astronomos
profesionales en la investigacion no hara sino aumentar.

Con el fin de contribuir a la ciencia exoplanetaria, las observaciones llevadas a cabo por
astronomos aficionados exigen un enfoque mucho mas riguroso que el que se requiere en los
proyectos mas tipicos de astronomos aficionados, como imagen planetaria o de cielo profundo.
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Esta Guia describe las mejores préacticas que han desarrollado hasta la fecha para llevar a cabo la
observacion de exoplanetas con fines de investigacion.

La seccion 3 proporciona un resumen de la observacion exoplanetaria. La seccion 4 discute algunas
de las consideraciones relativas a la seleccion del equipo de observacion. La seccion 5 repasa los
pasos preliminares a tomar en consideracién de manera previa a la observacion. La seccion 6
repasa las mejores practicas involucradas en una observacion de exoplanetas. La seccidn 7 presenta
una descripcion detallada del uso de AlJ en la reduccion de imagenes de exoplanetas y la
modelizacidon de transitos. Finalmente, la seccion 8 describe varios casos de falsos positivos y los
métodos de deteccion.

3. Observacion de exoplanetas

El concepto bésico de observacidén de exoplanetas involucra tomar una serie de imagenes del
campo alrededor de la estrella huésped de un exoplaneta antes, durante y después de las horas a
las que se prevé el transito a través de ella.

Como la técnica mas usada por los astronomos aficionados para realizar observaciones
exoplanetarias es el transito, esta Guia se centrara en las técnicas de observacion y modelizacion
relacionadas con este método. EI método del transito ha sido usado con éxito para detectar un
“Jupiter caliente”, esto es, un gran planeta cuya Orbita es cercana a su estrella huésped y donde el
planeta pasa directamente por delante de la estrella desde la perspectiva de un observador en la
Tierra. Con misiones como TESS, el método del transito sera utilizado incluso para detectar
planetas terrestres y supertierras alrededor de estrellas frias y brillantes. El método del transito se
basa en la medicion del flujo de la todavia sospechada estrella huésped (a partir de ahora referida
como la “estrella objetivo™), asi como en el flujo de multiples “estrellas de comparacién” que estan
en el mismo campo de vision.

Los transitos de un exoplaneta son tipicamente de 2 a 4 horas. Sin embargo, llevar a cabo una
observacién exoplanetaria también involucra empezar con la toma de imégenes por lo menos 30
minutos antes de la hora estimada de inicio del transito (“pre-ingress”) y continuar durante por lo
menos 30 minutos después de la hora estimada de finalizacion del transito (“post-egress”). Estos
tiempos de “preingress” y “postaccess” se utilizan para establecer un punto de partida para el out-
of-transit (OOT). Asi, no es inusual que una sesion de observacién exoplanetaria tenga una
duracion de 6 horas.

Para determinar los cambios en luminosidad (flujo) de la estrella huésped que puedan indicar un
transito exoplanetario se utiliza una técnica llamada fotometria diferencial. Esta técnica compara
la diferencia relativa entre la estrella huésped y una o mas estrellas de comparacion o “comp” (a
la cual se asume invariable) durante la sesion de imagen. Puesto que las diferencias en brillo de la
estrella huésped y la(s) estrella(s) de comparacion estan igualmente influenciadas por factores
comunes como nubosidad fina, brillo lunar, contaminacion luminica, etc., un cambio en alguna de
estas diferencias sera una medida de los efectos de la caida de luminosidad de la estrella huésped
debido a un trénsito exoplanetario por delante suyo.



Los puntos experimentales que representan el cambio relativo de luminosidad de la estrella se
utilizan entonces para modelizar el transito exoplanetario. Se crea el “mejor ajuste” para estos
puntos, y se estiman los pardmetros clave relativos al exoplaneta y el transito. Dichos parametros
incluyen:

1. El cuadrado de la fraccidn del radio del exoplaneta (Rp) respecto a la estrella huésped (R+),
2. Lafraccion del semieje mayor orbital (a) del exoplaneta respecto a (R+),

3. El punto central Ty la duracion del transito,

4. Lainclinacion de la drbita exoplanetaria relativa a la linea de vision del observador.

Asi, conociendo el radio R~ de la estrella huésped, el observador puede entonces estimar el radio
del exoplaneta, asi, como el del semieje mayor de su Orbita.

Como se comentara més adelante, la medida de este radio también puede ser un factor importante
en la deteccion de uno de estos falsos positivos, es decir, discernir si el cuerpo que transita es con
mayor probabilidad una estrella secundaria eclipsando otra o bien un planeta eclipsando su estrella
huésped.

4. Instrumentacion

Sin lugar a dudas, el coste es un factor importante al seleccionar el equipo a utilizar en la
observacién exoplanetaria. Como es de esperar, una mayor precision requiere un mayor coste en
el equipo. Asi, la decision del equipo (y por consiguiente la precision asociada con tal equipo) esta
supeditada mayoritariamente a la economia. Sin embargo, se han hecho contribuciones
significativas a la ciencia exoplanetaria por parte de astrénomos aficionados con un equipo
modesto comparable a lo que se utiliza tipicamente para la imagen de cielo profundo.

Como veremos, un tema recurrente a lo largo de esta Guia es la minimizacién del movimiento de
una estrella a través del detector CCD durante una sesion de observacion de multiples horas de
duracion.

A continuacion, se describen aquellas caracteristicas del equipo que mas afectan a la precisién en
la observacidn planetaria y que ayudan a reducir los efectos de la sistematica.

4.1. Montura

Las tres monturas mas populares son la montura ecuatorial alemana (GEM), la montura de
horquilla y la montura alt-az (altitud-azimut). De las tres, la montura alt-az es la menos deseable
para la observacion de exoplanetas debido a las correcciones continuas de los tres (3) ejes para
mantener una estrella relativamente en la misma posicion durante la sesion de observacion. Estas
correcciones tienen que hacerse en elevacion, azimut y angulo de posicion. Evidentemente, esto
significa que la precision asociada con las correcciones de alguno de estos tres ejes afectara a la
capacidad del observador de minimizar el movimiento estelar. Las correcciones en el angulo de
posicion, por ejemplo, se hacen normalmente por un rotador, y el paso graduado en longitud del
rotador, asi como la cadencia de dichas correcciones, acaba por afectar la precision con la que la
cadena de la imagen rota en la misma posicion de pixel durante la sesion de observacion.



Las monturas GEM son efectivas y populares para imagen planetaria y de cielo profundo. Sin
embargo, requieren tipicamente efectuar un meridian flip! cuando la estrella objetivo cruza el
meridiano. Aunque algunas monturas GEM son capaces de seguir la estrella durante algun tiempo
después del meridiano, las observaciones que requieren un rastreo mas prolongado acabaran por
requerir el meridian flip en algin momento. EIl meridian flip conlleva dos factores que afectan
notablemente a la precision: (1) se pierden puntos experimentales valiosos durante el tiempo en el
que se lleva a cabo, y (2) sin una rotacion de la cadena de imagen, las estrellas objetivo y de
comparacion caeran en una parte del detector de la cdmara de imagen que esta en realidad
diagonalmente opuesto de donde estaban previamente al meridian flip. Como consecuencia del
segundo factor, el flujo de las estrellas incrementa artificialmente debido al hecho de que después
del meridian flip se registran en una parte del dust donut? que no ha sido completamente corregido
por los flats. Incluso si la cadena de imagen se volteara, hacer coincidir las estrellas objetivo y de
comparacion cerca de las posiciones del mismo pixel en el que estaban antes del meridian flip es
practicamente imposible. No6tese que el software AlJ puede ayudar a compensar los efectos del
meridian flip, especialmente si ocurre cerca de la mitad del transito.

A pesar de que las monturas de horquilla son las mas convenientes para la observacion de
exoplanetas por su capacidad de seguir continuamente la estrella objetivo durante un largo periodo
de tiempo sin interrupcion para efectuar un meridian flip, las monturas GEM han sido utilizadas
igualmente por astrénomos aficionados y profesionales para observar exoplanetas.

Con independencia del tipo de montura utilizada, la precision del seguimiento también es una
funcion de cualquier error periddico en los engranajes de la montura. La correccidn periddica del
error (PEC, en inglés) y el autoguiado ayudan a mitigar dichos errores periodicos. Notese que
algunas de las monturas actuales pueden operar durante minutos con errores minimos, por
supuesto, suponiendo un coste mayor.

Las buenas practicas asociadas con el funcionamiento de la montura en si misma incluyen:

1. Alineacion polar tan precisa como sea posible (por ejemplo, a pocos segundos de arco del
polo celeste),

2. Equilibrado de la montura para reducir errores en ascension recta (en inglés, RA)

3. En caso de contar con una montura GEM, reducir el retroceso de la RA, manteniendo la
montura con los contrapesos en el cuadrante este® — esto ayuda a mantener cualquier plate
solving* que pueda necesitarse después de un meridian flip para recuperar el objetivo,

4. Minimizar el retroceso en declinacion (abreviado, DEC), lo que permitiria mejores
correcciones en DEC durante el autoguiado,

5. Minimizar el error periédico comprobando si hay suciedad en engranajes sin fin y de anilla,
y usando PEC para corregir cualquier error restante.

! Nota de traduccién. Meridian flip es un término que puede traducirse como volteo alrededor del meridiano. Por ser
utilizado el anglicismo, se mantendra dicho término a lo largo de esta Guia.

2 Nota de traduccidén. Dust donut puede traducirse como anillo de polvo. De nuevo, por ser utilizado el anglicismo, se
mantendra dicho término a lo largo de esta Guia.

3 Hace referencia a un parametro ASCOM llamado Sideofpier.

4 Nota de traduccidn. Se trata de otro término empleado en su version inglesa. Véase la seccion 7.4 para mas detalles.
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4.2. Montaje del tubo Optico

Las buenas practicas asociadas con la eleccion y el mantenimiento del montaje del tubo 6ptico
(Optical Tube Assembly, OTA, en inglés), incluyen:

1. La apertura importa: contra mayor apertura, mayor la capacidad de recoger fotones por
unidad de tiempo. Esto es especialmente importante para estrellas objetivo méas débiles.

2. El montaje del tubo Optico (OTA) deberia estar in situ durante suficiente tiempo para
aclimatarse a la temperatura del entorno operativo. Esto contribuye a reducir cualquier
turbulencia interna de aire debida a los cambios de temperatura dentro del mismo OTA.

3. Para producir una funcién de dispersién del punto (point spread function, PSF, en inglés)
para cada estrella objetivo y de comparacion, el OTA deberia estar bien colimado.

4. Para los OTA Schmidt-Cassegrain, el espejo principal deberia estar bien sujeto, si es

posible, para reducir los efectos de “flexion de espejo™.

4.3. Céamara de imagen

Se ha utilizado una gran variedad de camaras para la observacion de transitos de exoplanetas. Estas
incluyen camaras CCD y CMOS independientes similares a aquellas utilizadas para imagenes de
cielo profundo, asi como DSLRs. Sin embargo, para llevar a cabo observacion de exoplanetas a
nivel de investigacion, la cdmara deberia ser monocromatica, de modo que sea posible utilizar
diferentes filtros fotométricos estandar. Como las cdmaras DSLR son inherentemente en color y
por lo tanto no se pueden prestar al uso de estos filtros, son la eleccion de camara menos deseable.

Las consideraciones para elegir una camara a usar en la observacién de exoplanetas dependen de
factores como:

1. Las condiciones de seeing® previstas en la ubicacion del observador. Esto se define como
la anchura a media altura (en inglés, full-width-at-half-maximum, FWHM) tipica de las
estrellas medidas en la ubicacion del observador, expresada en segundos de arco.

2. EIl tamafio (es decir, el formato) del detector de la cAmara. Aungue un formato mayor
permite una mayor variedad de estrellas de comparacion entre las que elegir, detectores de
pequefio formato han sido utilizados con éxito en la observacion de exoplanetas a nivel de
investigacion.

3. Los ruidos de bias, corriente oscuray lectura de la camara. Estos factores se reducen mucho
en las camaras méas nuevas de hoy en dia.

En general, las cAmaras monocromaticas mas modernas que el observador ha adquirido o adquirira
para otros fines como la imagen de cielo profundo, deberian ser adecuadas para la observacion de
exoplanetas.

5 Nota de traduccién. Este efecto se denomina mirror flop en inglés.
6 Nota de traduccidn. La version traducida de seeing es visibilidad astrondmica. Sin embargo, esta Guia utiliza la
version inglesa por ser mucho mas comdn.



44.

Autoguiado

El autoguiado es esencial para la observacion de exoplanetas a nivel de investigacion para
minimizar la desviacion de las estrellas objetivo y de comparacion. La desviacion producida por
una desalineacién polar, por ejemplo, causa rotacién de campo de las estrellas y por consiguiente
movimiento en el campo de vision. Este movimiento en un campo de vision gque no esté
correctamente corregido por flats puede afectar seriamente a la precision de la observacion.

Los enfoques mas comunes al autoguiado y sus pros y contras son:

1.

2.

El uso de un buscador de guiado independiente: este es el método menos deseable debido
a los problemas de flexion que se pueden dar durante la sesion de observacion.
Guiado fuera del eje: aunque se utiliza frecuentemente en imagen de cielo profundo para
obtener estrellas de referencia, esta técnica todavia produce una cierta cantidad de rotacién
del campo de las estrellas objetivo y de comparacion en presencia de mal alineamiento
polar, incluso una pequefia cantidad. Esto es cierto hasta con movimientos por debajo del
segundo de arco de la estrella guia. La cantidad de la rotacion del campo (es decir, la
desviacion en RA y DEC) son funcion de:
a. La distancia de la estrella de guiado a las estrellas objetivo o de comparacion en
cuestion,
b. La cantidad de desalineacion polar,
La cantidad de movimiento delta de la estrella de guiado
d. El éngulo de declinacion cuando se toma la imagen (la desalineacion polar tendré
un efecto mayor, especialmente en RA, cuando se tomen imagenes a mayores
declinaciones).
Guiado en el eje: esta técnica emplea un divisor de haz dicroico para separar el recorrido
de la luz de la imagen principal en un camino cercano al infrarrojo y uno de luz visible (di
Cicco, 2012). Aqui, la camara de guiado ve, a través del camino infrarrojo, parte de la
misma imagen que la cdmara de imagen (dependiendo del tamafio del detector de camara
de guiado). Con esta técnica, la estrella de guiado esta mas cerca de las estrellas objetivo y
de comparacion, y por lo tanto los efectos de cualquier desalineacion polar se reducen y
son comparables al enfoque de guiado fuera del eje explicado previamente. Ademas, en
caso de meridian flips con los GEM, la misma estrella de guiado que estaba siendo usado
previo al meridian flip puede ser usada también después del mismo, eliminando de este
modo la necesidad de buscar una nueva estrella de guiado por parte del rotador cuando no
se da rotacidn en la cadena de imagen.
Guiado de imagen: una técnica de autoguiado relativamente nueva es hacer correcciones
en la montura entre exposiciones basandose en el desplazamiento total de la imagen
cientifica. (Nota: el término imagen cientifica se usa en esta Guia para referirse a las
imagenes no procesadas del campo de vision que contiene la estrella huésped del
exoplaneta; a dichas imagenes también se las refiere como Lights en otros programas de
procesado de imagen.) Una variante de esto esta siendo desarrollada (Baudat, 2017),
conforme la cual las correcciones en la montura se haran durante las exposiciones de las
iméagenes cientificas.

o
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Ademas de las técnicas de autoguiado mencionadas, los dispositivos de Optica adaptativa (en
inglés, adaptative optics, AO) también estan disponibles para los astronomos aficionados de tal
manera que se puedan corregir una gran variedad de errores de engranaje rapidos sin producir
“golpes” fisicos a la montura.

El software de autoguiado esta disponible opcionalmente para la mayor parte de los paquetes de
software de imagen. Un paquete de software gratuito de guiado es PHD2 (véase:
http://openphdguiding.org).

45. Filtros

Como se ha mencionado previamente, es deseable el uso de un filtro estandar fotométrico para el
trabajo de exoplanetas, como los filtros Johnson-Cousins U, V, B, Rc y Ic, o los filtros SDSS
(Sloan Digital Sky Survey) u’, g’, 1’ e 1’. Esto es cierto por tres razones como minimo:

1. Los coeficientes de oscurecimiento del borde’ usados durante el proceso de modelizacion
del transito son una funcion del tipo de filtro (estandar), asi como de parametros estelares
de la estrella objetivo,

2. Ladistincion entre transitos debidos a un eclipse de sistemas binarios y los debidos a un
exoplaneta pasa por alternar filtros estandar a lo largo de la sesion de observacion: la
profundidad del transito en el caso de un sistema binario serd generalmente diferente para
diferentes filtros,

3. Los resultados de dos observadores diferentes pueden ser comparados mas facilmente

Aunque no se trate de un filtro fotométrico “estandar”, un filtro Clear Blue Blocking (CBB), a
veces llamado “filtro de exoplaneta”, puede ser empleado para reducir los efectos del brillo del
cielo.

5. Consideraciones previas

Esta seccion discute algunos de los pasos preliminares que pueden hacerse algunos dias antes de
la observacion del exoplaneta que conduciran a una sesion de observacion mas efectiva.

5.1. Recogida de informacion

El apéndice A es un ejemplo de una hoja de Excel que el observador puede utilizar para registrar
informacién critica sobre la observacion, y también proporcionard una fuente de informacién
necesaria para AlJ. Los datos representados en el apéndice A también se utilizan como base para
el ejemplo en esta guia, esto es, la modelizacidn de un transito completo del exoplaneta WASP-
12b. Si no se hacen cambios en los instrumentos o la ubicacion del observador, los items 12 al 23
del apéndice A pueden ser utilizados a lo largo de varias sesiones de observacion.

La Gltima version de esta hoja de calculo puede ser descargada de http://www.astrodennis.com. La
hoja de célculo también contiene enlaces a recursos web donde el usuario puede obtener
informacidn, si es que esta disponible, sobre los pardmetros de la estrella objetivo y el exoplaneta

" Nota de traduccién. El término inglés es limb darkening coefficients.
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que se necesitan introducir en la fase de modelizacion del transito, incluyendo los coeficientes
apropiados de oscurecimiento de los bordes para los filtros particulares utilizados en la
observacion.

5.2. Consideraciones para la seleccién de un exoplaneta objetivo

En cuanto a exoplanetas confirmados, las siguientes fuentes son Utiles para predecir transitos
exoplanetarios en un periodo de tiempo dado en la ubicacion del observador:

- NASA Exoplanet Archive: http://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/cqi-
bin/TransitView/nph-visibletbls?dataset=transits
- Pégina web Exoplanet Transit Database (ETD): http://var2.astro.cz/ETD/predictions.php.

Si el observador esta seleccionando su propio objetivo exoplanetario (esto es, uno no especificado
como parte de un proyecto particular de investigacion), entonces los siguientes criterios deben ser
considerados para un resultado satisfactorio:

1. Tiempo de inicio del transito: puesto que es deseable que la sesidn de imagen empiece por
lo menos 30 minutos antes del inicio del transito, pueden descartarse algunos exoplanetas
candidatos por requerir una hora de inicio antes o incluso durante el crepusculo.

2. Duracion del transito: con algunas duraciones del transito mayores que otras, al observador
puede interesarle un candidato cuyo tiempo de sesion de imagen (considerando que esta
deberia prolongarse 30 minutos después de la finalizacion del transito) le sea apropiado.

3. Magnitud de la estrella huésped y profundidad del transito: las estrellas huésped se sitlan
en un rango de magnitud V de entre 8.0 a por encima 13.0, y sus caidas de intensidad
debidas al transito pueden estar entre la centésima y la milésima de magnitud. Por ello, el
observador puede interesarse por un exoplaneta objetivo con una caida mayor en porcentaje
de magnitud que otro.

Para misiones como KELT y TESS, cuyos objetivos son inicialmente confirmar si un transito
detectado es debido a un exoplaneta o si bien se trata de un falso positivo, el observador tiene
acceso al “buscador de transitos” que proporciona valores estimados de profundidades de transito,
duraciones, tiempos de entrada y salida para transitos que se predice que ocurriran en la ubicacion
del observador durante un periodo de tiempo especificado por el usuario.

Las profundidades de transito exoplanetario se expresan frecuentemente en milimagnitudes
(mmag), donde 1 mmag = 0.001 magnitudes. Asi, una profundidad de transito de 10 mmag
equivale a una caida en magnitud de 0.01 o del 1%. Ha sido posible resolver profundidades de
transito de menos de 10 mmag usando telescopios de apertura por debajo del metro en condiciones
adecuadas de seeing. Nétese que la relacion entre magnitud y flujo es tal que f1/f2 = 2.512(M2-m1)
donde f1 y f2 son los flujos, y m1 y m2 son las correspondientes magnitudes. Asi, una caida de
0.01 en magnitud equivale a un cambio relativo en flujo de 0.009. Puesto que el flujo y la magnitud
son aproximadamente iguales en estas cantidades pequefias, los cambios relativos en flujo se
utilizan con frecuencia como un sustituto de la magnitud al medir y referirse a la profundidad del
transito. De hecho, estudios més recientes como TESS expresan ahora profundidades de transito
en “ppt” (partes por millar; en inglés, parts-per-thousand).
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5.3. Predicciones de volteo alrededor del meridiano

Para observadores con montura ecuatorial alemana, el observador deberia predecir
aproximadamente cuando se da, si es que lo hace, uno de estos “meridian flip” durante la sesion
de imagen. Esta prediccion se efectla tipicamente utilizando el software de navegacion del usuario
y es de ayuda para que, durante el “meridian flip”, el observador pueda dedicarse a hacer cualquier
ajuste necesario para reposicionar el campo de vision del sistema de imagen tan rapidamente como
sea posible.

Los observadores con una montura ecuatorial alemana pueden tenerse que enfrentar a otro
problema asociado con el “meridian flip”. Si no hay rotacion de la cadena de imagen, se va a
necesitar una nueva estrella guia cuando se utilice guiado fuera del eje. La seccidn 4.4 discute las
ventajas de un guiado en el eje en esta situacion.

6. Buenas practicas

Esta seccion describe las buenas practicas asociadas con la observacion del exoplaneta. Estas
practicas ayudaran al observador a obtener la mejor precision para un paquete de instrumentacion
dado. Estan organizadas por las respectivas fases del proceso de observacion al que se aplican.

6.1. Fase de preparacién

6.1.1. Directorios de los archivos

En el ordenador en el que se ejecuta el software de captura de las imagenes del observador, es
recomendable preparar los siguientes subdirectorios: Andlisis de AlJ, Bias, Darks, Flats, Iméagenes
en cuarentena e Imagenes cientificas. Los subdirectorios Bias, Darks y Flats son aquellos que
almacenaran los archivos de AlJ de mediciones y ajustes de modelo. El subdirectorio de Iméagenes
cientificas contendra las imagenes sin procesar que contienen la estrella objetivo, y el directorio
de Iméagenes en cuarentena guardara las imagenes cientificas “malas” debidas a rayos cosmicos,
satélites, track, etc. Si el usuario desea utilizar otros nombres para estos subdirectorios, dichos
nombres deberan ser sustituidos por aquellos que corresponda en los ejemplos siguientes.

6.1.2. Estabilizacion del sistema de imagen a una temperatura apropiada

El sistema de imagen deberia situarse en un lugar con el tiempo suficiente para adquirir la
temperatura conveniente, que puede también requerir el funcionamiento de un sistema de enfriado.

6.1.3. Generacion de los archivos Flat

Tanto si se toman flats de cielo (crepusculo), como si se generan por medio de un panel de
electroluminiscencia, deberian (idealmente) volverse a tomar antes de cada sesion de imagen
utilizando la misma cadena de imagen que se utilizé para tomar las imagenes cientificas, sin que
haya sido desplazada o movida. Vea en la seccion 6.3.2 las directrices para crear flats.

6.1.4. Autoguiado

El autoguiado deberia utilizarse durante la fase de imagen descrita a continuacion, a menos que la
montura del observador sea de tal precision que pueda mantener el guiado con un margen de pocos
pixeles en la duracion de la observacion del transito (donde el significado de “pocos” depende de
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la FWHM de la estrella huésped). Vea en la seccion 4.4 una descripcion de las técnicas de
autoguiado. EI mecanismo de autoguiado del observador deberia ser calibrado, si es que no se ha
hecho antes o si el software de autoguiado no corrige automaticamente los cambios en declinacion.
En caso de ser necesario, la calibracion deberia hacerse para cualquier sistema de Optica activa
(AO) gue se esté usando.

6.2. Fase de imagen

6.2.1. Eleccidn de binning

La FWHM de las estrellas deberia extenderse a lo largo de 3-5 pixeles. Si la camara de imagen se
configura normalmente para hacer un binning de mas de 1x1, podria tener que reducirse dicho
binning para conseguirlo. Esto entonces se traduciria en una escala de imagen aceptable (a veces
llamada “escala de placa” o “escala de pixel”®). El escalado de la imagen se expresa en segundos
de arco por pixel y es funcion de la distancia focal del telescopio y del tamarfio del fotosito de la
CCD. Por ejemplo, asumamos que la FWHM es de 3,0 segundos de arco y el escalado de la imagen
sin binning para el sistema de imagen del observador es de 0,5 segundos de arco/pixel. Esto
significa que, sin binning, la FWHM se extenderia a lo largo de 6 pixeles y que un binning de 2x2
se extenderia a lo largo de 3 pixeles, un resultado todavia en una parte aceptable del rango, si bien
en el limite inferior.

Las estrellas deberian enfocarse con precision, por la sencilla razén de que de este modo se pueden
obtener medidas exactas de la FWHM. No obstante, si la estrella objetivo es demasiado brillante
y pudiera saturar la camara de imagen, podria ser necesario desenfocar la OTA. Si el fondo de
cielo no es demasiado alto, un desenfoque que produzca una PSF de 10-20 pixeles es aceptable,
siempre y cuando el desenfoque no provoque que el flujo de una estrella cercana se mezcle con el
de la estrella objetivo.

6.2.2. Eleccién del tiempo de exposicién

El tiempo de exposicion dptimo es aquel que maximiza la SNR® de la estrella objetivo, sin saturar
el detector de la camara de imagen. Para una estrella objetivo dada, los factores que afectan al
tiempo de exposicién 6ptimo incluyen:

El tamafio de apertura del telescopio,

El filtro utilizado,

La eficiencia cuantica (en inglés, Quantum Efficiency, QE) de la camara de imagen
Si la estrella se eleva hacia el meridiano local, o bien lo ha pasado y se desciende, y
Las condiciones de seeing.

agrwdE

Los detectores CCD actuales cuentan tipicamente con un rango lineal hasta un punto a partir del
cual pasan a ser no lineales y entonces, en algn punto, se saturan. En este punto de saturacion,
cualquier foton adicional incidente sobre el fotosito de la CCD no sera registrado. Por
consiguiente, es crucial que las estrellas objetivo y de comparacion nunca alcancen dicha
saturacion, e idealmente tampoco alcancen la no-linealidad (deberia tenerse en cuenta, sin

8 Nota de traduccién. Los términos ingleses son plate scale y pixel scale, respectivamente.
% Relacion sefial-ruido o, en inglés, Signal-to-noise ratio.
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embargo, que el software AlJ proporciona la posibilidad de hacer correcciones de no-linealidad).
Es importante que el tiempo de exposicion sea elegido de manera que se consiga una SNR decente,
pero no lo suficientemente largo como para alcanzar la no-linealidad o la saturacion. Si se predice
que la estrella objetivo vaya a ascender hacia el meridiano local y, por consiguiente, su luz vaya a
pasar a través de cada vez menos masa de aire, entonces una de estas situaciones podria producirse.
Es por ello que el observador deberia tomar esto en consideracion cuando elija un tiempo de
exposicion. Notese que desenfocar puede ayudar también en una situacion asi.

Para fijar inicialmente el tiempo de exposicion, se deberia tomar una serie de imagenes con tiempos
de exposicion crecientes. La SNR de la estrella objetivo, asi como sus cuentas ADU, puede medirse
para cada configuracion de exposicién. En la seccion 7.5.1 se describe como utilizar AlJ para
determinar la SNR de una estrella. La configuracion que maximice la SNR, pero no presente
peligro de saturacion durante la sesion de imagen deberia ser considerada como la que da el tiempo
de exposicion ideal.

Se recomiendan los siguientes procedimientos de buenas practicas para llevar a cabo
inmediatamente antes de la sesién de observacion con el objetivo de determinar el tiempo 6ptimo
de observacion:

1. En la posicién actual de la estrella objetivo en el cielo, tome imagenes de prueba con
diferentes tiempos de exposicion. Primero, seleccione el tiempo de exposiciéon con la
mayor SNR para la estrella objetivo donde el pico de cuentas ADU sea de menos del 75%
del punto de saturacion del detector de la camara de imagen. Nota: este limite del 75%
puede tenerse que reducir si se espera que la camara alcance la no-linealidad mucho antes.

2. Si laestrella asciende hacia el meridiano local, reduzca el tiempo de saturacion para que el
detector no alcance la saturacion

3. Si la estrella desciende del meridiano local, incremente el tiempo de exposicion para que
el pico de cuentas ADU de la estrella objetivo sea igual al 75% del punto de saturacién del
detector.

Hay algunas situaciones en las que el equipo cientifico profesional requiere la toma de una cierta
cadencia de iméagenes, que pueden tener que ser a costa del tiempo éptimo de exposicion (mas
largo). Esto puede darse cuando los detalles mas finos del patron de la curva de luz son mas
importantes que la precision de la curva de luz en si misma. Ademas, para confirmar algunos
escenarios de falso positivo, podria ser necesario incrementar el tiempo de exposicion, y por lo
tanto la SNR, de una estrella débil cercana al objetivo original, en detrimento de una posible
saturacion del objetivo.

6.2.3. Sincronizacion de la hora

Debido al desfase natural del reloj del ordenador de captura de la imagen, deberia sincronizarse
con frecuencia con el servidor del tiempo de internet U.S. Naval Observatory. Esto puede hacerse
empleando software (gratuito) como Dimension 4 (vea http://www.thinkman.com/dimension4/).
El periodo de actualizacién para tales sincronizaciones del reloj deberia configurarse para que se
efecten por lo menos cada 2 horas.
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6.2.4. Sistema horario

A causa de la existencia de diferentes sistemas horarios, el observador del exoplaneta tiene que ser
consciente de cual se estd empleando para la prediccion del transito, cual se esta entrando en los
encabezados de imagen FITS, cuéles se estan usando durante el proceso de modelizacién de la
curva de luz, etc. Los sistemas horarios mas comunmente utilizados son:

a) Fecha juliana/Tiempo coordenado universal (JDutc),
b) Fecha juliana heliocéntrica/Tiempo coordenado universal (HJDutc),
c) Fecha juliana baricéntrica/Tiempo dinamico baricéntrico (BJDrog).

Si los resultados de la observacion exoplanetaria deben ser utilizados en una colaboracién
profesional/aficionada, BJDpg seria el tiempo estandar a utilizar en el proceso de ajuste del
modelo. Las secciones 7.2.2 y 7.6 describen como AlJ puede convertir la hora de captura de las
imagenes a tiempo BJDtps.

6.2.5. Temperatura de operacion

El sistema de imagen deberia ponerse en su entorno operativo con suficiente tiempo para alcanzar
una temperatura tan baja como sea posible, lo que podria requerir también el uso de un sistema de
refrigerado.

6.2.6. Captura de la imagen

El software de captura de imagen normal del observador se utiliza para capturar imagenes
cientificas en el subdirectorio de Imégenes cientificas durante esta fase. En el caso de que sea
necesario un meridian flip durante la sesion de imagen, durante el tiempo que se necesite para
realizarlo, el observador deberia:

1. Detener el software de captura de imagen

Detener el autoguiado

Ejecutar el meridian flip

Reposicionar la estrella objetivo como sea necesario en el campo de vision de la camara
Reanudar el autoguiado

Reanudar el software de captura de imagen.

oakwd

6.3. Fase de calibracion de la imagen

6.3.1. Archivos de calibracion

Antes o después de la captura de las imagenes cientificas, el usuario deberia capturar una serie
archivos de calibracion de dark, flat y bias y almacenarlos en sus respectivos subdirectorios. Una
regla general es (idealmente) capturar un numero impar de imagenes para cada serie de calibracion.
El uso de un nimero impar facilita usar mas adelante una combinacién mediana para crear los
archivos de master dark, master flat y/o master bias. En cualquier caso, se deberian tomar por lo
menos dieciséis (16) imagenes para cada tipo de archivo de calibracion.

A continuacion se enumeran algunas directrices para tomar estos archivos de calibracion:
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1. Archivos dark: el tiempo de exposicion deberia ser igual al de las imagenes cientificas y
deberia tomarse a la misma temperatura que las mismas.

2. Archivos flat: el tiempo de exposicion depende de la técnica de flat usada, pero tipicamente
es de 3 segundos 0 menos. Sin embargo, este tiempo de exposicion puede tener que ser
aumentado para camaras con obturador automatico para evitar el oscurecimiento debido al
obturador. Es aconsejable crear fotogramas flat de tal manera que el histograma resultante
esté por la mitad del rango dinamico del detector CCD. Por ejemplo, para un detector con
un méximo de cuentas ADU tipico de 65.000, el brillo de la fuente de luz deberia ajustarse
para que el centro del histograma resultante estuviera entorno a los 32.000 ADU. Como se
discute en la seccion 6.3.2 méas abajo, se requiere una consideracion especial para la
creacion de los archivos flat.

3. Archivos bias: un archivo bias es un archivo dark con 0 segundos de tiempo de exposicion.

Tipicamente, también se crean archivos flat dark, puesto que los archivos flat, por si mismos, ya
contienen la corriente oscura que necesita substraerse. Cuando se utilizan, los “flat dark” se toman
con el mismo tiempo de exposicion que los archivos de flat. No obstante, tal como se ve en la
seccion 7.2 mas abajo, una técnica empleada por AlJ escala los Master Dark al mismo tiempo de
exposicion que los Master Flat, eliminando la necesidad de generar archivos dark flat.

6.3.2. Técnicas de flat

Puesto gque el movimiento de la estrella a lo largo de pocos pixeles es inevitable incluso con el
autoguiado y una alineacion polar relatiavamente buena, se requieren las correcciones de flat para
mitigar los efectos de dust donut y el vifieteo. Un flat pobre es uno de los mayores contribuidores
a los errores sistematicos. Por ejemplo, la figura 1 muestra un flat y el movimiento potencial de
una estrella por encima de un dust donut. La figura 2 muestra qué podria suceder en el caso de un
meridian flip, es decir, si la estrella diera la vuelta a través de la diagonal del detector y
posiblemente cayera en otro dust donut. Si la correccién de flat no se llevara a cabo en cualquiera
de estos dos casos, el flujo de la estrella en cuestién cambiaria artificialmente.
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Figura 1. Movimiento de la estrella sin correccion de flat

Figura 2. Movimiento de la estrella después de un meridian flip

Los flat deberian idealmente crearse antes o después de cada sesion de observacion y, obviamente,
cuando haya algun cambio en la cadena de imagen.
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Las siguientes son técnicas comunes para generar flats desde los que se puedan crear master flat:

1.

6.3.3.

Flats de crepusculo: los flats se toman al amanecer y al atardecer. Es a menudo engorroso
tomar un conjunto de buenos flats debido a la velocidad a la que las condiciones de luz
cambian, especialmente si el proceso tiene que repetirse para varios filtros. Un método
popular para mitigar este problema son los difusores de luz caseros fabricados con una
camiseta blanca.

Cajas de luz: las cajas de luz caseras se utilizan por algunos astronomos aficionados para
crear flats. Sin embargo, producir un campo de luz uniforme con esta técnica puede ser
complicado.

Paneles de electroluminiscencia: a pesar de su coste, esta técnica tiene varias ventajas:
puede crear un campo de luz uniforme relativamente bueno, su luminosidad se puede
regular para acomodarse a los diferentes filtros, y pueden tomarse flats a conveniencia del
observador.

Flats de observatorio (ctpula): esta técnica utilizada en observatorios permanentes consiste
en apuntar el telescopio a un panel blanco iluminado en la pared del observatorio. La
eficacia de esta técnica varia ampliamente con la naturaleza del panel blanco, la
iluminacion ambiental, etc.

Creacion de archivos master

Las imagenes de calibracion eliminan los efectos de los siguientes factores subyacentes que afectan
a la precision de las medidas: bias, corriente oscura, dust donuts y vifieteo. A continuacion, se
enumeran las buenas practicas para lidiar con cada uno de estos factores:

1.

6.3.4.

Los archivos bias deberian tomarse algun tiempo antes o después de las sesiones de
observacion. Estas serdn a continuacion utilizadas para crear un archivo master bias,
idealmente utilizando la mediana.

Los archivos dark pueden tomarse al final de la sesién de observacion. La razén para ello
es asegurarse que se tomen a la misma temperatura que las imagenes cientificas. Un archivo
master dark se crea usando esos archivos dark, de nuevo utilizando la mediana.

Los archivos flat pueden tomarse tanto al principio de la sesién de observacién como al
final de la misma. Puesto que los flat tienen corriente oscura y estan tomadas a diferentes
tiempos de exposicién que las imagenes cientificas, hay que eliminarles la corriente oscura.
En lugar de crear un master dark especificamente para hacer correcciones de corriente
oscura para los flats, otro enfoque utilizado es utilizar el mismo archivo master dark creado
para las imagenes cientificas, pero escalarlo al tiempo de exposicion de los archivos flat.
El software especifico como AlJ cuenta con esta opcidn de escalado. La seccion 6.3.2
describe las buenas practicas para crear archivos flat.

Actualizacion de la informacién del encabezado FITS

Durante la fase de calibracion de la imagen, algunos paquetes de software como AlJ permiten al
usuario actualizar los encabezados FITS de las imagenes cientificas con informacion, como los
tiempos BJD+pg equivalentes de la observacion. Si el software de captura de la imagen no lo hace,
otra informacion importante como AIRMASS (masa de aire) también puede ser incluida en los

19



encabezados FITS. Como se vera mas adelante, AIRMASS es uno de los detrend parameters©
mas comUnmente utilizados durante el proceso de modelizacion del transito.

6.4. Fase de apertura y fotometria diferencial

Como se menciond en la seccién 3, el método del transito exoplanetario consiste en comparar los
cambios relativos entre el brillo de la estrella objetivo y un conjunto de estrellas de comparacion
adecuadas. No obstante, antes de que se pueda hacer esta comparacion, los brillos de cada estrella
tienen que ajustarse para cualquier numero de cuentas de fotones debido al cielo de fondo, que
puede estar afectando cada estrella en particular. Esto se hace utilizando la fotometria de apertura.
Una vez completado este proceso, se pueden obtener los cambios relativos en el flujo (ajustado)
entre la estrella huésped y la estrella de comparacidon. Este proceso se llama fotometria diferencial.
Las buenas practicas asociadas con la fotometria de apertura y diferencial se describen a
continuacion.

6.4.1. Fotometria de apertura

La fotometria de apertura pasa por definir la “apertura” de un cierto radio alrededor de una estrella,
ademas de un “anillo” exterior. La idea del anillo es medir el fondo de cielo alrededor de la estrella.
La figura 3 muestra un radio de radio 9 y un anillo que empieza en el pixel 16 del centroide de la
estrella'y termina en el pixel 24.

Aperture
(radius=9)

L
S

\

Annulus
(radii = 16 to 24)

Figura 3. Aperturay anillo

Para compensar la contribucién del cielo de fondo, las cuentas ADU por pixel en el anillo se
utilizan para ajustar las cuentas ADU en la apertura. Algunos softwares especificos como AlJ
también pueden detectar y ajustar cualesquiera estrellas débiles que puedan estar en el anillo y
tenerlo en consideracion al contar las cuentas del cielo de fondo. Como se verd mas adelante, los
ajustes de radio fijados inicialmente para la apertura y el anillo pueden cambiarse después de
realizar un ajuste de modelo exoplanetario para optimizarlo.

10 Nota de traduccion. Detrend parameter podria traducirse como parametro de correccion. Se trata de un parametro
con el que compensar el deterioro que sufren los datos, producido por factores externos o0 ambientales. A lo largo de
esta Guia se mantiene la version inglesa del término.
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La seccion 7.5.1 describe cdmo se puede utilizar AlJ para seleccionar los tamarfios iniciales de
apertura y radio.

6.4.2. Fotometria diferencial

La fotometria diferencial conlleva aplicar la fotometria de apertura a las estrellas objetivo y las de
comparacion para comparar posteriormente las diferencias relativas en el flujo (ajustado). A
continuacion, se detallan las buenas practicas para seleccionar un conjunto adecuado de estrellas
de comparacion:

1. ldealmente, deberian elegirse por lo menos 8 estrellas de comparacion cuyas magnitudes
sean tan cercanas como sea posible a la de la estrella de comparacion, es decir, que no sean
mayores en 0,75 de magnitud (o sea, mas débiles) y que no sean menores en 0,44 de
magnitud (o sea, mas brillantes) que la estrella objetivo. De no ser posible, se deberia tomar
un conjunto de estrellas de comparacion tales que la media de sus cuentas de apertura sea
cercana a las de la de la estrella objetivo. Ademas, tratando de determinar si existen fuentes
que causen un falso positivo, puede pedirsele al observador que compruebe si hay transitos
en todas las estrellas dentro de un radio especificado de la estrella objetivo.

2. Idealmente, las estrellas de comparacion deberian ser de un tipo estelar similar al de la
estrella objetivo para minimizar las diferencias en extincién atmosférica. Sin embargo, si
el software de modelizacién del transito es capaz de corregir los efectos de AIRMASS,
como lo es AlJ, entonces la eleccion de estrellas de comparacién con un brillo similar al
de la estrella objetivo es méas importante que la eleccién de estrellas de un tipo estelar
similar.

3. Las estrellas de comparacion no deberian ser inherentemente variables. Esto puede
determinarse posteriormente visualizando la curva de luz para cada estrella de comparacion
tal y como se describe en la siguiente seccion, o utilizando informacion de la utilidad
AAVSO’s Variable Star Plotter (AAVSO, 2017).

Los resultados de la fase de fotometria diferencial serdn un archivo de medidas que tiene como
minimo, para cada imagen: el sello de tiempo (timestamp) de la imagen, los cambios en flujo o
magnitud de la estrella objetivo (con relacion a las estrellas de comparacion) y los errores
asociados. Dependiendo del software de fotometria diferencial, otros datos valiosos pueden incluir
los cambios relativos en flujo o magnitud para cada estrella de comparacion (con relacion a todas
las otras estrellas de comparacion), sus errores asociados, y los cambios en las coordenadas de
pixel X e Y de las estrellas objetivo y de comparacion.

7. Usando AstrolmageJ

El resto de esta Guia describe el uso de AlJ para el procesamiento de las imagenes cientificas y
para llevar a cabo ajustes de modelo exoplanetario. EI uso de AlJ asume que el usuario ya ha
instalado AlJ y se ha leido su Guia del Usuario (inglés), disponible en:
http://www.astro.louisville.edu/software/astroimagej/.

Se recomienda al usuario comprobar regularmente las actualizaciones de software de AlJ. Esto se
hace haciendo clic en “Help” en la esquina superior derecha de la barra de herramientas principal
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de AlJ (véase la figura 4) y seleccionando entonces “Update AstrolmageJ...”. Entonces aparece
un mensaje “Upgrade To”. IMPORTANTE: Si existe una compilacién diaria (daily build),
carguela. Esto puede encontrarse subiendo en el cuadro de mensaje “Upgrade To”.

W Astrolmagel =
File Edit Image Process Analyze Plugins Window Help

Olo|z|o| 4] 4]+~ Ala || 2|8 ®|%

&
Lo

P | oe | -7 | > |

Multiple Aperture

Figura 4. Barra de herramientas de AlJ

En los ejemplos a lo largo del resto de esta Guia se utilizaran datos de transitos exoplanetarios
reales. Tanto los archivos de calibracion como las imagenes originales para el ejemplo WASP-12b
pueden encontrarse en http://astrodennis.com.

Como suplemento a esta Guia, hay disponible un “libro de recetas de AIJ”” (“AlJ Cookbook™) (en
inglés). Consiste en un conjunto secuencial de pasos que un observador puede seguir para usar AlJ
desde la fase de calibracion de la imagen hasta la fase de modelizacidn del transito exoplanetario.
La dltima version de este libro de recetas puede encontrarse  en:
http://astrodennis.com/AlJCookbook.pdf.

7.1. Cargando imagenes en AlJ

Se puede cargar a AlJ una Unica imagen o una secuencia de imagenes.

Para abrir una Gnica imagen, seleccione File > Open de la barra de herramientas de AlJ (Figura 4)
y seleccione el archivo deseado. Aparece la pantalla Image Display (véase la figura 5). Los
encabezados FITS son un ejemplo de informacion util que puede obtenerse de cualquiera de las
imagenes cientificas. Esto puede obtenerse seleccionando Edit > FITS header en la parte superior
de la pantalla Image Display. Muchas de las operaciones en la pantalla Image Display estan
descritas mas abajo para una secuencia de imagenes pueden también aplicarse a una unica imagen.
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1/336 (ESPC WASP-1245.000secs00000001_out); 1375x1100 pixels; 32-bit, 1.9GB (No WCS)
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RA: DEC: Peak: 0.0000
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Figura 5. Pantalla Image Display

Un conjunto de imagenes puede cargarse en algo llamado “pila” (“stack’) de AlJ. Cada imagen de
una pila es una “rodaja” (“slice”). La pila es un conjunto activo de imagenes a las que se puede
aplicar varias funciones de AlJ. Desde la barra de herramientas seleccione File > Import > Image
Sequence. Para los usuarios de Windows, seleccione entonces UN archivo en el subdirectorio que
contiene las imagenes calibradas de ciencia (Nota: no intente seleccionar varias imagenes; es
necesario seleccionar una de las imégenes del subdirectorio). Para usuarios de MAC, seleccione
la subcarpeta que contiene las imagenes a mostrar deseadas. Aparecera una pantalla similar a la de
la figura 6.
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W Seguence Options

Number ofimages:  [EEE
Starting image: |1—
Increment: |1—
Scale images: W o
File name contains: Ii
or enter pattern: Ii

[~ Convertto RGB
Iv Sort names numerically

Iv Use virtual stack

1375 x 1100 x 336 (1938.6MB)

OK | Cam:el| Help‘

Figura 6. Pantalla Sequence Options

Si el ordenador tiene suficiente memoria para mantener todas las imagenes en la pila, entonces se
puede desmarcar la casilla “Use virtual stack” de la pantalla Sequence Options, permitiendo que
AlJ se ejecute mas rapidamente, puesto que puede acceder a las imagenes directamente de la
memoria. Si aparece un mensaje de insuficiente memoria, puede asignarse mas memoria a AlJ
realizando lo siguiente:

1. Desde la barra de herramientas principal de AlJ, vaya a Edit > Options >Memory and
Threads ...
2. Cambie el valor de Maximum memory a un valor mayor.

A continuacion, con las casillas marcadas tal y como se muestra en la figura 6, con la posible
excepcion de Use virtual stack, seleccione OK. Esto genera una pila AlJ con las imagenes
cientificas calibradas. Image Display (figura 5) muestra entonces la primera imagen de la pila.

7.2. Calibracion de imagenes cientificas

La funcidn de procesado de datos (Data Processing, DP) de AlJ puede usarse para calibrar las
iméagenes cientificas tomadas durante la fase de imagen. Nota: antes de proceder con esta seccion,
se recomienda con insistencia que el usuario revise la seccion 6 (DP User Interface) de la Guia del
Usuario de AlJ. La funcién DP se inicia haciendo clic en el icono [2°] de la barra de herramientas
principal de AlJ. La figura 7 es un ejemplo de una de las dos pantallas que aparecen.
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Figura 7. Pantalla CCD Data Processor

Un ejemplo de la otra pantalla que aparece esta representado en la figura 8, que puede cubrir
inicialmente la pantalla CCD Data Processor.
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Figura 8. Pantalla DP Coordinate Converter
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El propdsito de la pantalla CCD Data Processor es calibrar las imagenes cientificas utilizando los
archivos bias, dark y flat previamente producidos. Sin embargo, hay varias maneras de crear los
master bias, dark y flat para la calibracion. Por ejemplo, los archivos master bias pueden crearse
en ejecuciones diferentes de la CCD Data Processor, y una ejecucion final especifica el archivo
master que se esta utilizando. Ademas, el usuario puede utilizar otros programas para efectuar la
calibracion y utilizar AlJ para simplemente actualizar los encabezados FITS de los archivos
calibrados, proceso que se describe a continuacion. En el ejemplo mostrado en la figura 7 y descrito
maés abajo, AlJ utiliza una ejecucion para realizar todas las operaciones: los archivos master se
crean primero a partir de los bias, dark y flat individuales. Luego, se utilizan estos archivos master
para calibrar las 336 iméagenes cientificas y, finalmente, los encabezados FITS son actualizados.
En el ejemplo de més abajo, los archivos dark originales y las imagenes cientificas han tenido un
tiempo de exposicion de 45 segundos y los archivos flat han tenido uno de 3 segundos.

7.2.1. Especificando las imagenes cientificas y las imagenes de calibracion

El primer paso en llevar a cabo la calibracion de imégenes es especificar donde AlJ puede
encontrar las imagenes cientificas y los archivos de calibracion.

En la seccidn Science Image Processing de la pantalla CCD Data Processor, deben seleccionarse
las casillas “Enable” y “Sort Num” y debe introducirse el directorio donde se encuentran las
iméagenes cientificas (esto también se puede hacer haciendo clic en el icono de la carpeta y
seleccionando el subdirectorio apropiado). A continuacion, debe introducirse la extension de
archivo apropiada con el caracter comodin “*” para la ruta del archivo. Si la ruta del archivo y la
extension de las imagenes cientificas se ha introducido correctamente, el contador Totals a la
derecha deberia ser correcto.

El método descrito deberia utilizarse para especificar subdirectorios y extensiones de archivo para
los archivos bias, dark y flat. Para cada uno de estos conjuntos de calibracién, deberia entrarse un
subdirectorio y un nombre completo (no solo extension) para los respectivos archivos master a
punto de crearse. Por ejemplo, en la figura 7, se creara un master dark llamado mdark.fits en el
mismo subdirectorio donde se encuentran los dark individuales.

Las casillas Build y Enable deben ser marcadas para cada uno de los tipos de calibracién, y deberia
usarse la decision tomada para crear los archivos master: combinacion media (ave) o mediana
(med). Si los dark se escalan y se utilizan como flat darks, deberian marcarse las casillas “scale” y
“deBias”.

Existen variaciones a lo que se ha expuesto. Por ejemplo, para utilizar archivos master que ya han
sido creados, las casillas “Build” no deben marcarse.

Nota: es importante que la opcién “Remove Outliers” NO se seleccione cuando se realice
fotometria diferencial y gue Polling Interval en el Control Panel se fije a 0. Ademas, a menos que
se utilicen las opciones “Enable” para el Filename Number Filtering o bien “Enable Linearity
Correction” (véase secciones 6.3.2.1 y 6.3.2.5, respectivamente del Manual del Usuario de AlJ),
entonces no deben ser activadas.
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7.2.2. Actualizando la informacion de los encabezados FITS

Al tiene dos métodos para obtener informacion esencial como AIRMASS, tiempos BJD1ep, etc.,
que pueden ser Utiles durante las fases de fotometria, representacion y modelizacion. EI primer
método consiste en actualizar el archivo de medidas (Measurements) que se crea después de haber
aplicado la fotometria diferencial a las imagenes calibradas. Este método se describe en la seccion
7.6 mas abajo. Este método, sin embargo, no actualiza los encabezados FITS de las imégenes
calibradas, de modo que cada vez que se efectle una nueva medida de fotometria diferencial en
las imagenes calibradas, esta actualizacion tendria que volver a llevarse a cabo. N6tese que algunos
softwares de captura de cadmara pueden incluir AIRMASS en el encabezado FITS, pero
seguramente no BJDep.

El segundo método, que tiene lugar en la fase de calibracidn, consiste en incluir esta informacion
en los encabezados FITS de los archivos de calibracion. De este modo, al tiempo que los archivos
de calibracion se estan corrigiendo con bias, dark y flat, sus respectivos encabezados FITS se estan
actualizando también. Este es el método méas recomendable de los dos, puesto que pueden llevarse
a cabo multiples ejecuciones de modelizacién con diferentes ajustes de fotometria, sin tener que
actualizar el archivo de mediciones después de cada ejecucion con informacion como AIRMASS
y el tiempo BJDps.

Para actualizar los encabezados FITS durante el proceso de calbracion, el usuario deberia
seleccionar en la seccion FITS Header Updates de la pantalla CCD Data Processor (véase la figura
7). La pantalla DP Coordinate Converter aparecera (figura 8), si no estaba previamente abierta.

7.2.2.1. Entrada de informacién de ubicacién de objetivo y observacién

En el caso de que se entren manualmente las coordenadas del objetivo y/o la ubicacion de la
observacion, el observador debera seleccionar “Coordinate Converter manual entry” en las
secciones Target Coordinate Source y/o Observatory Location Source. En la pantalla DP
Coordinate Converter, el usuario debera llenar los campos Lon (longitud), Lat (latitud) y Alt
(altitud) en la seccion Geographic Location of Obesrvatory y/o los campos RA y DEC del objetivo
en la seccion J2000 Equatorial. Se puede encontrar una descripcion de como el usuario puede crear
una entrada para el observatorio del usuario, en una lista de observatorios predefinidos, bajo
“Customize Observatory Data”, al que puede llegarse desde la pestana Help en la pantalla DP
Coordinate Converter. El usuario puede luego acceder a esta informacion a traves de la lista
desplegable Observatory ID en la pantalla DP Coordinate Converter para rellenar
automaticamente las entradas de la seccion Geographic Location of Observatory.

Si las coordenadas RA y DEC ya son parte del encabezado FITS de la imagen, el usuario debera
seleccionar “FITS header target RA/DEC (2000)”, bajo Target Coordinate Source. Si la ubicacion
de la observacion es parte del encabezado FITS de la imagen, el usuario debera seleccionar “FITS
header longitude and latitude” bajo Observatory Location Source.

7.2.2.2. Actualizaciones de tiempo dinamico

Sin importar qué método se utilice para obtener las coordenadas del objetivo y de la ubicacion de
la observacion, el usuario deberia llevar a cabo lo siguiente en la seccion Dynamical Time de la
pantalla DP Coordinate Converter Screen:
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1. Auto deberia estar seleccionado
2. El botdn Update deberia estar pulsado.

Estas acciones permitiran a AlJ tener en cuenta el nimero apropiado de segundos intercalares
cuando haga las conversiones a BJDpg.

7.2.2.3. Informacion adicional requerida del encabezado FITS

A continuacion, es importante que las imagenes cientificas sin procesar tengan informacion en sus
encabezados FITS sobre la fecha/hora del inicio de la observacion, asi como sobre el tiempo de
exposicion. Las secciones 6.3.2.6.1y 6.3.2.6.2 de la Guia del Usuario de AlJ describen las palabras
clave aceptables de los encabezados FITS que AlJ puede utilizar para obtener esta informacion.

7.2.2.4. Ajustes del encabezado FITS

Una vez la informacion del observatorio y objetivo ha sido introducida, y se ha confirmado que
los encabezados FITS contienen informacién aceptable de fecha/hora, entonces el usuario debera

seleccionar el icono = en la pantalla CCD Data Processor. Aparecera entonces la pantalla

General FITS Header Settings (figura 9).

= General FITS Header Setffngs = o EEN

FITS Header Input Settings
Target Mame Keyword:| TARGET
Target RA Keyword: RA_OBJ
Target DEC Keyword: DEC_OBJ
Observatory Name Keyword: TELESCOP
Observatory Latitude Keyword:| SITELAT [ negate
Obsemnvatory Longitude Keyword: | SITELOMNG [] negate
FITS Header Output Settings
Target J2000 RA Keyword:| RAOBJ2ZK enable
Target J2000 DEC Keyword: DECOBJ2K enable
Target RA Keyword: RA_OBJ enable
Target DEC Keyword: DEC_OBJ enable
Target Altitude Keyword: | ALT_OBJ enable
Target Azimuth Keyword: | AZ_0BJ enable
Target Hour Angle Keyword: HA_OBJ enable
Target Zenith Distance Keyword:| ZD_0OBJ enable
Target Airmass Keyword: AIRMASS enable
JD (UTC) start-Obs Keyword:| JO_S0BS enable
JD (UTC) mid-0bs Keyword:| JO_UTC enable
HJD (UTC) mid-Obs Keyword: HJD_UTC enable
BJD (TDB) mid-Obs Keyword: BJD_TDB enable
Observatory Latitude Keyword:| SITELAT enable
Observatory Longitude Keyword: | SITELOMNG enable

Figura 9. Pantalla General FITS Header Settings

Si se ha utilizado el método de entrada automatico para introducir las coordenadas del objetivo,
entonces deberian introducirse las palabras clave apropiadas del encabezado FITS de la imagen en
los campos Target RA Keyword y Target DEC Keyword en la seccion FITS Header Input Settings
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de la pantalla (véase la figura 9). Son comunes los pares de palabras clave: RA_OBJ, DEC_OBJ
y OBJCTRA, OBJCTDEC; sin embargo, el usuario debe confirmar que par de palabras claves ha
hecho constar el software de captura de imagenes en el encabezado FITS de las imagenes.

De igual manera, si se ha utilizado el método de entrada automatico para introducir la ubicacion
de la observacion, entonces sera preciso introducir en los campos Observation Latitude Keyword
y Observation Longitude Keyword las palabras clave apropiadas del encabezado FITS. Dichas
palabras clave son SITELAT y SITELONG. Nota: algunos softwares de captura de imagen, tales
como SkyX Pro, pueden colocar un nimero positivo en el encabezado FITS para la longitud aun
tratdndose una longitud oeste (tipicamente, oeste se denota con un signo negativo, a menos que se
exprese en Elongitude, es decir, grados totales desde la longitud 0). Si esto sucede, es preciso que
el usuario marque la casilla “negate” para indicar a AIJ que el nimero que se encuentra en el
encabezado FITS deberia en realidad ser negativo.

La subseccion FITS Header Output Settings de la pantalla indica qué items seran afiadidos a las
imagenes de calibracion (aquellos que tengan la casilla “enabled” marcada). Nota: se sugiere que
todas las palabras clave consten como “enabled”.

IMPORTANTE: Si se lleva a cabo una actualizacion de AlJ, se advierte al usuario que es preciso
asegurarse de que la entrada “BJD (TDB) mid-Obs Keyword” en la pantalla General FITS Header
Settings esté fijada en BJD_TDB (versiones anteriores de AlJ fijaban dicha entrada a BJD_UTC).

7.2.2.5. Informacién WCS

Finalmente, aunque no se haga en este ejemplo, las coordenadas World Coordinate System (WCS)
para cada estrella de la imagen pueden obtenerse seleccionando la opcidn Plate Solve de la pantalla
CCD Data Processor. Sin embargo, deberia notarse que este proceso puede retardarse mucho
tiempo y en muchos casos no ser necesario (véase la seccion 7.4. mas adelante para obtener las
coordenadas WCS para las imagenes seleccionadas).

7.2.3. Empezando el proceso de calibracion

Tomando como ejemplo lo expuesto anteriormente, cuando el boton START se selecciona, la rutina
DP efectuara los siguientes pasos automaticamente:

1. Creacion de un Master Bias (mbias.fits) de los 16 archivos bias.
2. Creacion de un Master Dark (mdark.fits) de los 16 archivos dark. Correccion del Master
Dark con el Master Bias. De esta manera, el Master Dark quedara sin bias.
3. Creacidn de Master Flat (mflat.fits) utilizando los 16 archivos flat de la siguiente manera:
a. Calculo del factor de escala que representa el cociente entre los tiempos de
exposicion de los flats y los tiempos de exposicion de los archivos dark originales
(en este ejemplo, el factor de escala seria 0.667 = 3 seg/45 seg);
Correccion de bias utilizando el Master Bias
Correccion de dark utilizando el Master Dark.
Eliminacion de gradientes
e. Normalizacién de los flats calibrados
4. Actualizacion de los encabezados FITS de los archivos calibrados

oo o
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5. Calibracion de cada imagen cientifica utilizando los Master Bias, Master Dark y Master
Flat. Se muestra una Image Display para cada imagen, asi como es calibrada.

6. Lasimagenes cientificas calibradas se almacenan en un subdirectorio de calibracion dentro
del subdirectorio que guarda las imagenes cientificas. En este ejemplo, el subdirectorio se
Ilamaré pipelineout y sus archivos tendran el sufijo _out.

7.2.4. Operacion en tiempo real

Ademas de llevar a cabo la calibracion de imagenes despues de la observacion, AlJ también es
capaz de operar “en timpo real” si Polling Interval se fija a un valor diferente de cero. En tal caso,
al ritmo Polling Interval especificado, AlJ comprobara automaticamente si en el directorio de
imagenes cientificas se han afiadido imé&genes nuevas que coincidan en los patrones de archivo y
los criterios de filtraje especificados en la pantalla CCD Data Processor. AlJ entonces las
calibrara, opcionalmente efectuara fotometria diferencial en ellas, y opcionalmente actualizara la
curva de luz (vea las casillas en la seccion Post Processing en la pantalla CCD Data Processor
para seleccionar estas opciones).

7.2.5. Opciones adicionales

La seccion 6 de la Guia del Ausuario de AlJ proporciona otras opciones disponibles para la pantalla
CCD Data Processor.

7.3. Cargando imagenes de calibracion

Después de la calibracion, las iméagenes en el subdirectorio de calibracion pueden cargarse a AlJ
(vea en la seccion 7.1 cdmo cargar un conjunto de imagenes).

Para asegurarse que los indicadores de campo de vision (field of view, FOV) son correctos tanto
para los ejes vertical como horizontal en la pantalla Image Display para las imagenes de
calibracion, deben ajustarse las escalas X e Y correctas. Las escalas de pixel tendran que ajustarse
correctamente si las coordenadas WCS se encontraron utilizando la opcion Plate Solve en la
pantalla CCD DP Processor (véase la seccion 7.2.2.5) o una de las opciones en WCS > Plate solve
de la pantalla Image Display (vea seccion 7.4). Alternativamente, las escalas de pixel correctas
pueden entrarse manualmente seleccionando, en la parte superior de la pantalla Image Display,
“WCS > Set pixel scale for images without WCS...” y entonces entrando los valores correctos de
escala de pixel XeY.

Se puede utilizar el deslizador de debajo de la imagen para moverse a traves de todas las imagenes
y encontrar aquellas que deberian eliminarse por nubosidad excesiva, un mal autoguiado u otras
anomalias. Si las imagenes muestran grados crecientes de desalineacion, vea en la seccion 7.5.3
cémo solucionarlo. Las imagenes deficientes pueden eliminarse colocando la imagen en cuestion
al frente en la pantalla Image Display y seleccionando el icono “delete currently displayed slice”
en la parte superior izquierda del Image Display. Alternativamente, puede seleccionarse Edit >
Stack > Delete en el menu de Image Display. Es aconsejable, sin embargo, mover estas imagenes
defectuosas desde el subdirectorio de calibracion donde residen al subdirectorio “Imagenes en
cuarentena”. Esto es para que, si la fotometria diferencial tiene que repetirse, el usuario no tenga
que pasar de nuevo por este proceso de eliminacion.
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7.4. Plate solving usando AlJ

Plate solving® significa asignar a las estrellas en una imagen sus coordenadas RA y DEC.
Opcionalmente, esta informacion puede guardarse permanentemente en el encabezado FITS de la
imagen para un eventual uso posterior. La informacidn almacenada en el encabezado FITS utiliza
informacion WCS. Esta informacion permite que ejecuciones subsecuentes identifiquen las

coordenadas RA y DEC de las estrellas seleccionadas.

Los siguientes son ejemplos donde podria ser deseable llevar a cabo el proceso de plate solving:

1. es dtil efectuar plate solving de una imagen para identificar la localizacién exacta de la
estrella objetivo en un campo muy poblado de estrellas;
2. si las imagenes se han desalineado a lo largo de la sesidn de observacién, o ha tenido lugar
un meridian flip, es atil sequir la localizacion de estrellas en particular de una imagen a la
siguiente durante el proceso de fotometria diferencial utilizando sus coordenadas RA y

DEC.

Las imagenes que contengan informacion WCS de otro software pueden ser utilizadas por AlJ,
alternativamente, AlJ puede encargarse del plate solving de una o méas imégenes en la pila. Esto
se hace seleccionando del menu de Image Display “WCS > Plate solve using Astrometry.net (with
options)...”. Aparecerd una pantalla similar a la de la figura 10.

° Astrometry Settings

User Key (Get key from: nova.astrometry.net)

Use Custom Server. [v] Enable http://127.0.0.1:8080

Auto Save: [v] Enable IMPORTANT WARNING: overwrites original image

Skip Images With WCS: [v] Enable

Annotate: [v] Enable Raduus (pixels)
Add To Header: (] Enable 30005
Start Skice
Process Stack: (V] Enable S
Fiter Radius (pixels)
Median Filter: (v] Enable 2=

Max Peak (ADU)
Peak Find Options: Limit Max Peaks

Radius (pixels)
Centroid Near Peaks: [v] Enable 13.00-5
Plate Scale (arcsecipix)
Constrain Plate Scale: [v] Enable -
0620 =

Center RA (Hours)

Constrain Sky Location: [v] Enable 06:30:32.79

SIP Order

SIP Distortion Correction: v]| Enable PIo

Show Results Log: [v] Enable START

End Siice

33615

Noise Tol (StdDev)

1.00 -5

Sky Inner (pixels)

24.00+5
Tolerance (arcsec/pix)
0.150 =

Center Dec (Degrees)

+29:40:20.4

CANCEL

- oM

Max Num Stars
5015

Sky Outer (pixels)
29.00+%5

Radius (arcmin)

14015

Figura 10. Pantalla Astrometry Setting

AlJ puede utilizar informacion en linea de astrometry.net para el plate solving, o bien los usuarios
de Windows pueden utilizar una version local que no requiera conexion a Internet. A continuacion,

se describen cada una de las alternativas mencionadas.

11 Nota de traduccion. Solucién de placa (término que se hereda del revelado de peliculas fotogréficas).

31



7.4.1. Alternativas de astrometry.net
Alternativa 1: Plate solving utilizando la version online de Astrometry.net

Para esta alternativa, se obtiene primero una clave de Astrometry.net. Esto se hace registrandose
en http://nova.astrometry.net/signin/?next=/api_help utilizando, por ejemplo, la informacion de
inicio de sesion de Yahoo del usuario. La clave puede entonces encontrarse en My Profile. Esto se
llama “my API key”. Esta clave se puede entrar entonces en el campo User Key de la pantalla
Astrometry Settings de AlJ.

Alternativa 2: Plate solving utilizando una version local de Astrometry.net

Los usuarios de Windows pueden utilizar una alternativa a la versién online de astronomy.net para
el plate solving. En este caso, AlJ utiliza un servidor local de astrometry.net. El servidor,
desarrollado por Andy Gallas, se Illama ansvr. Puede instalarse visitando
http://aadgsoftware.com/ansvr/ y siguiendo las instrucciones de instalacion que se encuentran alli
(inglés). Una vez esté instalado, el plate solving puede hacerse localmente habilitando “Use
Custom Server” en la pantalla Astronomy Settings (véase la figura 10).

7.4.2. Informacioén de astrometria

Después elegir la alternativa apropiada para acceder a la informacion de astronomy.net, tiene que
entrarse lo siguiente en los campos de la pantalla Astrometry Settings:

1. “AutoSave” deberia estar marcado si el usuario desea que el encabezado FITS de los
archivos originales de la imagen se actualicen permanentemente con la informacién WCS
correspondiente.

2. Seleccionar la opcion “Annotate” permite que AlJ dibuje alrededor de las estrellas que se
encuentren en SIMBAD un circulo de tamano “Radius (pixels)”, junto con una anotacion
del nombre de la estrella. Si se selecciona “Add To Header”, dichas acciones se afiadiran
al encabezado FITS de la imagen.

3. El/los nimero(s) de rodaja de la(s) imagen(es) en la pila a la que hay que efectuar plate
solving deberian entrarse en los campos Start Slice y End Slice.

4. Los ajustes de radio de apertura y anillo que se utilizaran en el proceso de fotometria
diferencial (véase la seccién 7.5.1 mas abajo) deben ser entrados en los campos Radius,
Sky Inner y Sky Outer.

5. EIl valor de escala de pixel correcto para el sistema de imagen del usuario deberia
introducirse en Pixel Scale, asi como algun valor de tolerancia para su precision.

6. A continuacion, las coordenadas aproximadas RA y DEC del centro de la imagen deberian
introducirse, asi como un radio de busqueda para estrellas adecuadas que pueden utilizarse
durante el proceso de plate solving. El usuario puede tratar de comenzar con el ancho de la
imagen, e ir reduciendo desde ahi.

7. Todos los otros valores y casillas deben fijarse tal y como aparecen en la figura 10. Cuando
se seleccione START, el proceso de plate solving comenzara.
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7.5. Realizando la fotometria diferencial

Gracias a las estrellas de comparacion candidatas conocidas, la fotometria diferencial puede tener
lugar en las iméagenes de la pila. Vea en la seccion 6.4.2 las pautas para seleccionar estrellas de
comparacion apropiadas.

7.5.1. Seleccion de la apertura apropiada y ajustes de anillo

El primer paso es definir el radio apropiado de apertura y los radios interior y exterior del anillo.
Esto se hace del siguiente modo:

Seleccionando el icono o del Image Display se mostrara la pantalla Aperture Photometry Settings
(figura 11).

2] Aperture Photometry Settings

Radius of object aperture <

Inner radius of background annulus <

LY
L=R I BT

Quter radius of background annulus <

™ Use variable aperture (Multi-Aperture only)
FWHM factor (set to 0.00 for radial profile mode) < > [1.40

7

Radial profile mode normalized flux cutoff  |0.010 (0 = cuffoff < 1 ; default=0.010)
¥ Centroid apertures ¥ Use Howell centroid method [~ Fit background to plane ¥ Remove stars from backgnd [~ Mark removed pixels
I Promptto enter ref star absolute mag (required if target star absolute mag is desired)

[¥ Listthe following FITS keyword decimal values in measurements table

Keywords (comma separated): |JD_50E|S.JD_UTC‘HJD_UTC.BJD_TDBMRMASS.ALT_OBJ.CCD-TE'uWP.EXPT”uWE.RAOBJEK‘DECOBJQK
CCD gain [e-/count] |0.30
CCD readout noise [e-] |5.00
CCD dark current per sec [e-piwsec] |0.003
or- FITS keyword for dark current per exposure [e-fpid |

[¥ Saturation warning (‘Saturated in table) (red border in Ref Star Panel)...

for levels higherthan |54000

I¥ Linearity warning (yellow border in Ref Star Panel)..

for levels higherthan |44000
OK | More Settings | Cancel

Figura 11. Pantalla Aperture Photometry Settings

Los radios iniciales de apertura y anillo pueden entonces configurarse apropiadamente utilizando
uno de los siguientes tres métodos.

Método 1. Los radios iniciales pueden determinarse utilizando la pantalla Seeing Profile asociada
a la estrella objetivo (véase la figura 12). Esta pantalla aparece cuando el cursor en cruz se sitla
sobre la estrella objetivo y el usuario mantiene presionada la tecla ALT mientras hace clic en la
estrella (nota: hacer ALT-clic en la estrella no mantiene el cursor en cruz sobre la estrella). Los
radios mostrados para la fuente y los radios de inicio y final para el fondo pueden utilizarse para
el radio inicial de apertura y los radios interior y exterior del anillo, respectivamente.
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Image: ESFC WASP-1245 000secs00000001_out fit
FITS Center; (336.75, 506.09)
FWHM: 4.54 [pixels]

1olB SOURCE BACKGROLUND

0.8t

0.6}

04t

Mormalized Profile

0.2t

0.0r

-02¢
HiHM Radius Baclk= =Back
2.27 . 9.00 | | 16.00 . 24.00
] 5 10 15 20 25

Radius [pixels]

Figura 12. Pantalla Seeing Profile

Método 2. Los radios iniciales tambiéen pueden determinarse segun las siguientes pautas (notese
que la seleccion automatica de valores recomendados a través del Método 1 es consistente con
estas pautas):

1. El radio inicial de apertura (r1) deberia ser 2 veces el nimero de lo pixeles FWHM.

2. Elradio inicial interior del anillo (r2) deberia elegirse de tal manera que él mismo y el radio
exterior del anillo creen una region que excluya otras estrellas cercanas a la estrella
objetivo.

3. El valor inicial del radio exterior del anillo deberia ser V(4*r1%+r2%). Esta férmula produce
un anillo que contiene 4 veces el nimero de pixeles que los que contiene la apertura.

Método 3. Finalmente, los ajustes de apretura inicial/anillo pueden determinarse utilizando
aquellos que maximicen la SNR de la estrella objetivo. AlJ puede también usarse para determinar
la SNR de la estrella objetivo de la siguiente forma:
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®
1. Haga clic en el icono Set apperture settings =*' de la pantalla Image Display. Ajuste la
apertura y los radios del anillo a unos valores iniciales y haga clic en OK.

2. Hagaclic en el icono Single Aperture Photometry @ de la barra de herramientas de AlJ.
Sitle los circulos concéntricos resultantes sobre la estrella objetivo en la Image Display y
haga clic.

3. Esto producird una nueva tabla Measurements que deberia incluir la medida de SNR en la
columna Source_SNR. Cada cambio subsiguiente en los ajustes de apertura y en las
selecciones Single Aperture Photometry afiadirdn una nueva fila a esta tabla.

Nota: cada nueva fila nuevamente creada (externa) en la tabla Measurements deberia eliminarse
antes de que dicha tabla se utilice para modelar el transito. Esto se hace seleccionando la(s)
columna(s) a eliminar en la tabla y entonces seleccionando Edit > Cut de la barra de mend.

De entre los tres métodos descritos arriba, el Método 1 es el preferido para obtener un conjunto
inicial de ajustes de apretura y anillo.

Deberia notarse que los radios finales de apertura y del anillo deberian ser aquellos que minimicen
el valor cuadratico medio (Root Mean Square, RMS) de los residuos de la curva de luz que se crea
durante el ajuste del modelo de transito. EI RMS mide en qué medida el modelo “se ajusta” a los
datos observacionales. Esto implica que deberan efectuarse multiples ejecuciones del ajuste del
modelo con diferentes valores de radios de apertura y anillo, tal y como se describe en la seccion
7.11.

7.5.2. Preparacion e inicio de la fotometria diferencial

Al escanear las imagenes de la pila, podria parecer que estan gradualmente desplazadas una a otra
y, consecuentemente, no estan bien alineadas. En las secciones 7.5.3 y 7.5.4 se explica como
corregir grados varios de desalineacion, ademas del meridian flip.

En la pantalla Aperture Photometry Settings (figura 11), el usuario debera introducir una lista de
palabras clave separadas por coma para los valores de encabezados FITS que quiera extraer y
afiadir a la tabla Measurements. Ademas, deben introducirse los valores correctos de la ganancia
CCD (CCD'’s gain), ruido de lectura (readout noise) y corriente oscura (dark current). Finalmente
deberan fijarse los ajustes de advertencia de saturacion (Saturation) y linealidad (Linearity). Todas
las otras casillas pueden dejarse como se muestra en la figura 11. Luego debe pincharse en OK.

A continuacion, el icono RS en el mend de Image Display debe seleccionarse para mostrar la
pantalla Multi-Aperture Measurements (véase la figura 13). Los valores para el rango de rodajas
(slices), apertura y radios de anillo se rellenaran automaticamente. Si todas las imagenes han sido
sometidas a plate solving, la casilla “Use RA/Dec to locate apertura positions” puede marcarse. El
resto de las casillas pueden dejarse como se muestra en la figura 13.
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B Multi-Aperture Measurements

Firstslice < > lq—

Lastslice <« > Iﬁ

Radius of object aperture < > IT

Inner radius of background annulus < > IT
Outer radius of background annulus < > IT

[~ Use previous 4 apertures (1-click to set first aperture location):

[ Use RA/Decto locate aperture positions
[ Use single step mode (1-click to set first aperture location in each image)

[~ Allow aperture changes between slices in single step mode (right click to advance image)

[V Reposition aperture to object centroid [V Halt processing on WCS or centroid error

v Remove stars from background [~ Assume background is a plane

[~ Vary photometer aperture radius based on FWHM
FWHM factor (setto 0.00 for radial profile mode): < > [140

Radial profile mode normalized flux cutoff: |0.010 (0 = cuffoff < 1 ; default = 0.010)
[~ Prompt to enter ref star apparent magnitude (required if target star apparent mag is desired)
[ Update plot of measurements while running [ Show help panel during aperture selection

CLICK 'PLACE AFERTUURES'AMD SELECT AFERTURE LOCATIOMS WITH LEFT CLICKS.
THEM RIGHT CLICK or <ENTER= TO BEGIN PROCESSIMNG.
(to abort aperture selection or processing, press <ESC=)

Place Apertures | Aperture Settings | Cancel |

Figura 13. Pantalla Multi-Aperture Measurements

El usuario deberia tener activados los siguientes cuatro iconos del menu de Image Display:

O Bl

De este modo, se mostraran los circulos de apertura y anillo junto a los nombres de las estrellas
objetivo y de comparacion y sus cuentas de intensidad asociadas, ayudando a posicionar
automaticamente la apertura y el anillo sobre el centroide de cada estrella.

El usuario debera seleccionar Place apertures y luego colocar los circulos concéntricos flotantes
sobre la estrella objetivo y de comparacion. Image Display tendra un aspecto similar al de la figura
14.
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pipelineout_ (V) (40.6%) tag - o IEM

File Preferences Scale View Annotate Edit Process Color Analyze WCS
1/336 (ESPC WASP-1245.000secs00000001_out); 1375x1100 pixels; 32-hit, 1.9GB (No WCS)

Imaged X: 1,069.0425 ImagelY: 1,097.5391 Value: 209.2605
RA: DEC: Peak: 346.5836

FITS X: 1,069.5425 FITSY: 2.9609 Int Cnts: 1,295.8984

M 22 /2% EEeE KRQUX 7

&

> < >
1408 8 3603.1 8137.8 12911.1 18400.4 23651.1 29140.5 34391.1 39880.5 45131.1 50620.5 59689.8

14088435 [min | 87.3400black mean:273.0427 white:]  1,015.8534]  max| 59,689.8477|

Figura 14. Imagen de muestra con aperturay anillo aplicados
sobre las estrellas objetivo y de comparacion

A continuacién, pulsando la tecla Enter del teclado, el proceso de fotometria diferencial
comenzara. Se creard un encabezado de la tabla Measurements en la que cada columna
representard las medidas de cada rodaja en la pila. Las etiquetas del encabezado de la tabla
Measurements identifican el tipo de datos en la columna de etiquetas. Algunas de estas etiquetas
corresponden a los identificadores de encabezado FITS, y otros son las palabras clave
especificadas en la pantalla Aperture Photometry Settings (véase la figura 11).

A continuacion, se muestran algunos de los valores mas importantes de la tabla Measurements que
van a tener que ser usados posteriormente en el analisis exoplanetario (en la notacién de mas abajo,
xX=Tn para una estrella designada como objetivo y xx=Cn para una estrella designada como de
comparacion):
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- Source-Sky_xx: Cuentas ADU en la fotometria de la apertura, ajustada con las cuentas de
cielo de fondo en la fotometria del anillo.

- tot_C_cnts: nimero de cuentas Source-Sky de todas las estrellas de comparacion.

- rel_flux_Tx: flujo relativo de la estrella objetivo Tn = Source-Sky de Tn dividido entre
tot_C_cnts

- rel_flux_Cx: flujo relativo de la estrella de comparacion Cn = Source-Sky de Cn dividido
entre las cuentas totales Source-Sky de todas las otras estrellas de comparacion
seleccionadas.

- rel_flux_err_xx: error asociado con el flujo relativo correspondiente

Llegados a este punto, la tabla Measurements debe guardarse en un directorio con un nombre
parecido a Analisis AlJ. Esto se hace seleccionando File > Save en el mend de la tabla
Measurements y seleccionando el subdirectorio Analisis AlJ. La tabla puede entonces guardarse
con una extension .xls, .tbl o .txt.

Notese que, en caso de necesitar rehacer la fotometria diferencial de las imagenes que estan en la
pila, pueden seguirse los siguientes pasos:

1. Eliminar los radios de apertura/anillo existentes seleccionando el icono % “clear
apertures and annotations from overlay en Image Display.

2. Desde la pantalla Multi-Aperture Measurements (figura 13), asegurese que la casilla “Use
previous X apertures” esta desmarcada.

7.5.3. Tratando imagenes desalineadas

Un desplazamiento en la orientacién de una imagen, y por consiguiente, una desalineacién, puede
darse si el autoguiado es ineficiente. Si los desplazamientos no son demasiado severos, puede
utilizarse la funcién de AlJ Align Stack para alinear las imagenes en la pila activa. Esto se puede

conseguir seleccionando el icono = “align stack using apertures” de la pantalla Image Display y
ajustando la apertura y los radios del disco con valores bastante grandes. Las imagenes en la pila
se alinearan y las imagenes resultantes se almacenan en un subdirecorio llamado “aligned”. Las
iméagenes en este subdirectorio deben entonces ser las que se utilicen durante la fase de fotometria
diferencial. El usuario no debe olvidar introducir nuevamente los radios de apertura y anillo que
eran apropiados en la fase de fotometria diferencial.

En el caso de que la rotacion de la imagen sea debida a un desplazamiento severo que no pueda
ser corregido por la funcion Align Stack, puede hacerse lo siguiente:

1. Primero, efectuar plate solving a cada imagen (véase la seccion 7.4).

2. Después de que el plate solving se haya completado, el usuario puede llevar a cabo la
fotometria diferencial como antes, excepto que en la pantalla Multi-Aperture
Measurements (figura 13), debe marcarse la casilla “Use RA/Dec to locate aperture
positions”. Ademas, los deslizadores First slice (primera rodaja) y Last slice (Gltima
rodaja) deben indicar el rango entero de rodajas.
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3. Cuando se seleccione el botdn Place Apertures, el usuario debera colocar los circulos de
apertura y anillo en las estrellas objetivo y de comparacion y, como antes, pulsar Enter en
el teclado. Ahora todas las imagenes en la pila seran analizadas.

7.5.4. Lidiando con un meridian flip

Si se produce un meridian flip durante la sesion de imagen, las imagenes estaran rotadas 180°
respecto la orientacion mostrada en la figura 5. Asi, para las imagenes tomadas después del
meridian flip, los circulos de apertura/anillo no caeran en las localizaciones correctas
correspondientes a las estrellas objetivo y de comparacion. Nota: incluso si la camara CCD ha sido
rotada inmediatamente antes del inicio de la toma de imégenes después del meridian flip, es
improbable que las estrellas objetivo y de comparacion coincidan en los mismos circulos de
apertura y anillo.

Para llevar a cabo la fotometria diferencial con AlJ en el caso de un meridian flip, tiene que
seguirse el siguiente método (Nota: si hay imégenes desalineadas durante el periodo anterior o
posterior al meridian flip, entonces debe utilizarse el método descrito en la seccion 7.5.3):

1. Primero, haga plate solving solo para la primera imagen en la secuencia completa. Esto
puede hacerse entrando “1”” en los campos Start Slice y End Slice de la pantalla Astrometry
Settings. Con esto, se hara el plate solving de la primera imagen en la pila.

2. A continuacion, tiene que entrarse en estos dos campos el nimero de la rodaja para la
imagen en la pila inmediatamente después del meridian flip.

3. En la pantalla Multi-Aperture Measurements (figura 13), la casilla “Use RA/Dec to locate
aperture positions” deberia estar marcada, y la casilla “Halt processing on WCS or centroid
error” deberia estar desmarcada.

Cuando se lleve a cabo la fotometria diferencial, AlJ procedera a utilizar las coordenadas de la
primera rodaja para colocar la apertura y el anillo en las imagenes previas al meridian flip, y a
hacer lo mismo con las coordenadas de la primera rodaja después del mismo para colocar la
apertura y el anillo en las imagenes posteriores al mismo.

7.5.5. Almacenando y recuperando las posiciones de las estrellas objetivo y de comparacion

A veces es deseable guardar la posicion de las estrellas objetivo y comparacién del usuario, para
recuperarlas posteriormente en algin momento. AlJ lo permite del siguiente modo.

1. Antes de que comience el proceso de fotometria diferencial, por lo menos a la primera
imagen de la pila, deberia efectuarse el plate solving.

2. En la pantalla Multi-Aperture Measurements, la entrada “RA/Dec to locate apertura
positions” deberia estar seleccionada, y las opciones “Use previous X apertures...” y “Halt
processing on WCS or centroid error” NO deberian estarlo.

3. A continuacion, el usuario deberia colocar las aperturas en las estrellas objetivo y de
comparacion deseadas para luego presionar Enter para llevar a cabo la fotometria
diferencial en todas las imagenes.
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4. Una vez se cree la tabla Measurements se, deberia seleccionarse File > Export apertures
to RA/Dec list... de Image Display, y entonces guardar el archivo resultante con las
posiciones de las estrellas objetivo y de comparacion en el directorio Analisis AlJ.

Si el usuario desea utilizar la misma seleccién de estrellas objetivo y de comparacién més adelante,
debe seguirse el siguiente proceso:

1. En la pantalla Multi-Aperture Measurements, debe seleccionarse la entrada “Use previous
X apertures...”, ademas de la entrada “RA/Dec to location apertura positions”.

2. EnlImage Display, el usuario debe seleccionar File > Import apertures from RA/Dec list...
y entonces seleccionar el archivo previamente guardado con las posiciones de las estrellas
objetivo y de comparacion.

3. Después, en la pantalla Multi-Aperture Measurements, el usuario debe selccionar la pestafia
Place Apertures.

4. Las selecciones de estrella objetivo y de comparacién se veran en verde y rojo,
respectivamente, con un tono mas brillante.

5. El usuario debe pulsar la tecla Enter para empezar el proceso de fotometria diferencial,
como es habitual.

7.6. Preparacion para el ajuste de modelo

En la preparacion para el ajuste del modelo, el icono B8l Multi-Plot Main debe seleccionarse.
Cuando esto se haga, se mostraran las cuatro pantallas siguientes:

e Multi-plot Main

e Multi-Plot Reference Star Settings
e Multi-plot Y-data

e Data Set 2 Fit Settings.

Un archivo AlJ con la extension .plotcfg contiene toda la informacion utilizada para crear estas
pantallas. Puede encontrarse un archivo template.plotcfg con el que el usuario puede empezar en
http://astrodennis.com. El usuario puede abrir un archivo plotcfg yendo a la esquina superior
izquierda de la pantalla Multi-plot Main y seleccionando “File > Open plot configuration from
file...”. De manera similar, puede guardarse una instancia de las pantallas de arriba seleccionando
“File > Save plot configuration...”.

El primer paso es actualizar los valores en las columnas AIRMASS, HID UTCyBJD TDBenla
tabla Measurements si esto no se ha hecho durante la fase de calibracion (véase la seccion 7.2 mas
arriba). Esto se hace de la siguiente manera:

Desde el menu Multi-plot Main, seleccionar “Table > Add new astronomical data columns to
table”. Apareceran las dos pantallas “MP Coordinate Converter” y “Add astronomical data to
table” (véase la figura 15).

40


http://astrodennis.com/

-

MP Coordinate Converter

i Add astronomical data to table

-

- cEE

File Preferences Network Help Input Time Format Date/Time Column From Active Table
@®@IUTE} OHDETS) (OBD(DE) |D_UTC v
Current UTC-based Time
UTC: 2016-01-12  |20:49:15 | Local: 2016-01-12  |[03:49:15PM | JD:|2457400.367520 | LST:|23.10:27 RA/Dec Source (12000) RA Column (hrs) DEC Column (deg)
® Manual () Table
SIMBAD Object ID (or SS Object) Time Zone Observatory ID
Select data to add Enter table col toadd
UTC offset Custom Lon, Lat, and Alt entry v sectoatatoa eer fEble column name fo 2
] Armass AIRMASS
Target Proper Motion (mas/yr) ‘Geographic Location of Observatory [ Alttude ALTITUDE
pmMRA: |0 pmDec:|0 Lo -76:29:17.78 Lat | +38:55:48.51 Alt|0
[ Azimuth AZIMUTH
Standard Coordinates [ Hour Angee HOUR ANGLE
J2000 Equatarial J2000 Ecliptic < -
eng | RA(06:30:3279 | Dec:[+29:40:20.4 || Lon[os40z20.27 | Lat[06:24:35.00 | [] Zenith Distance ZENITH_DIST
+ B1950 Equatorial Galactic [Jao_utc ID_UTC_MOBS
Sirmiop | RA[0B:27:21.263 | Dec[+20:42:26.66 || Lon:[184:04:58.95 | Lat|pg:56:11.01 |
HID_UTC HID_UTC
Epoch of Interest. []HID Correction HID_CORR
UTC-based Time
BID_TDB BID_TDB
UTC: 2016-01-05 | 23:54:41UT Bf(os01Pm || JD:[2457302.496308 |LST: 014848
lock | Local: 2016-01-05 |08:54.41PM Flo622am | HID: 2457393501894 | dT: 00:08:03 (e BI0_CORR
B [JRANow RA_EOD
Dynamical Time
update (O] Auto ] Leap-secs:350 oSUintemnal [ | BJD: 2457393502677 | dT00:00:10 [ [Eecaiaiion DEC_EOD
Eguatorial Ecliptic (R RA_J2000
RA[D6:31:35.564 | Dec:|+20:36:27.11 | | Lon:[96:54:05.41 | Lat[06:24:33.59 [] Decination 32000 DEC_32000
Horizontal Direction - Hour Angle - Zenith Distance - Airmass Setup target andfor observatory parameters
Alt[32:19:32.44 | Az[76:0010.38 | 'oir| E |Halos4z4s |707|57:4028 | A1.8644 In'MP Coordinate Converter’ window,
Phase - Alitude - Proximity then press the Update Table' button. Update Table Close
Moon Mercury Venus Mars Jupiter Saturn Uranus - ~Neptune Pluto
\ Down Down Down Down Down Down 55.50 2455 Down
137.99 || 15495 | 15013 | 11408 | 7630 | 15350 | 8024 11913 | 16869
I AU T BN T IS S

Figura 15. Pantallas para corregir AIRMASS y los valores de tiempo estandar

En la pantalla MP Coordinate Converter, verificar que los valores de las coordenadas del
observatorio y de la estrella objetivo son correctos en Geographic Location of Observatory y
J2000 Equatorial, respectivamente. Ademas, seleccionar Update y Auto bajo la seccion
Dynamical Time. En la pantalla “Add astronomical data to table”, verificar que las casillas estan
marcadas como se muestra en la pantalla de més a la derecha en la figura 15, y después seleccionar
Update Table. Presionar OK si aparece el cuadro de dialogo “Over-write existing data?”. Las
columnas AIRMASS, HID_UTC y BJD_TDB en la tabla Measurements se actualizaran.

7.7. Realizar el ajuste de modelo

En la pantalla Multi-plot Main, rellene las entradas Title y Subtitle (véase la figura 16). En la
seccion Fit and Normalize Region Selection, deben rellenarse las casillas Left y Right, que
representan los tiempos de transito de inicio y fin predichos, respectivamente. En la esquina

superior derecha de la pantalla Multiplot Main, el icono Copy debe seleccionarse. Esto coloca
los tiempos de entrada predicha y salida predicha en los V.markers en los lugares apropiados de la
pantalla Plot of Measurements. Los V.markers no deberian modificarse después de esto, de modo
que se muestre cuales fueron las predicciones iniciales. Sin embargo, los marcadores de Fit and
Normalize deberian posicionarse posteriormente en los puntos aparentes de entrada y salida tal y
como se muestra en la pantalla Plot of Measurements (figura 22). Ademas, los campos Left Trim
y Right Trim pueden utilizarse para eliminar una cierta cantidad de datos previos a la entrada y
posteriores a la salida del modelo. Esto puede hacerse, por ejemplo, si ha habido errores
sistematicos durante el principio o el final de la sesién de observacion. Los valores en los campos
correspondientes a las secciones Meridian Flip, Fit and Normalize Region y V.Marker son
Unicamente la parte decimal del tiempo asociado (por ejemplo, 0.83508 seria el valor a introducir
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si el tiempo en cuestion fuera 2457395.83508). En cambio, si el tiempo de inicio es, pongamos por
caso, 2457395.83508 y el tiempo de final pasa a ser 2457396.00175, entonces, los valores de inicio
y fin que habria que introducir serian, respectivamente, 0.83508 y 1.00175.

A continuacion, en la seccion X-Axis Scaling, marque la opcién Auto X-range y haga clic en el

. Las cajas X-min y X-max se rellenaran automaticamente con los valores minimo y
maximo de X (tiempos BJD_TDB en este ejemplo) que se encuentren en la tabla Measurements.
Nota: para este trabajo, por lo menos una fila de la pantalla Multi-plot Y (véase la figura 17) deberia
tener la casilla marcada en la columna Plot. Alternativamente, el usuario puede hacer clic sobre la
casilla Custom X-range y rellenar los diferentes valores X-min y X-max. La casilla Y-Axis Scaling
puede utilizarse ahora 0 méas adelante para permitir que varios diagramas se escalen para poder
aparecer todos en la pantalla Plot of Measurements (véase la figura 22). Las entradas Plot Size se
utilizan para establecer el tamafio de la pantalla Plot of Measurements en el monitor del usuario.

o Multi-plot Main « -0
File Preferences  Table  X-axis  Y-axis  Help
Data (Measurements)
Default X-data ¥-datasets Detrend Vars Rel. Mag. Reference V. Marker 1 ‘ﬁ Copy V. Marker 2 ‘ﬁ
BID_TDE v 14~ {sets 8l 10|~ samples 0.54236 = | 0.662182 =
Title Subtitle Legend
()None (@) Custom () None (@) Custom align: (C)Left (@ Center () Right =
WASP-12b on UT2016-01-06 Conti (V, 45 sec) TesiEr
Top Middle Bottom Top Middle Bottom Top Middle Bottom
Left Center Right Left Center Right Left Center Right
¥-Axis Label Y-Axis Label Trim Data Samples
()Mone (@) Column Label () Custom Label \5 ()Mone (@) Column Label () Custom Label -\5 Head L=
Tail o=
X¥-Axis Scaling Y-Axis Scaling Plot Size
() Auto X-range () First X-value as min (@) Custom X-range () Auto Y-range (®) Custom Y-range
E‘—‘D N-width 0.192988 —  ¥-max 2457393.695665 E“'—‘D ¥-max 1063~ Height 720 =
¥xiE| 0 @D ¥-min| 2457393.502677 || Yx EE| 05 Y-min 0.791> Width 800
Meridian Flip Fit and Normalize Region Selection Other Panels
Show Flip Time Show Left Trim Left Copy Right Right Trim Redraw Plot
U 0,512 (1| o.202778 ~ o543 o |l 0662182~ 1134 =[] Y-data Ref. Stars

Figura 16. Pantalla Multi-plot Main

Si se ha producido un meridian flip, o bien si hay una interrupcion en la sesion de imagen y las
estrellas se han movido a una parte distinta del detector CCD, puede utilizarse la seccion Meridian
Flip en la pantalla Multi-plot Main para situar una linea en mitad del agujero donde se ha dado la
discontinuidad de los datos. Para ello, debe marcarse la casilla Show e introducirse el valor
adecuado en el campo Flip Time.
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7.8. Diagrama de la curva de luz

Antes de que se pueda obtener una representacion visual de los conjuntos de datos seleccionados
a traves de la pantalla Plot of Measurements (figura 22), la pantalla Multi-plot Y Data (figura 17)
tiene que configurarse. Esta es la pantalla principal que determina donde y cOmo se representan
dichos conjuntos de datos.

& Multi-plot Y-data
Dota M plot 2te X-data = v-data pute  Function Y-operand Color Symbol Lines Bin Size
D ™ default [ relfux_T1 O |ne v | blue vilgot v O =
i default [ relfux_T1 O |ne v | red vlldot v O =
] default [ rel_fuxc2 [mEt v black v got v [] 2=
| ol defauit O |relfuxca O |n v||darkgre.. v||dot v| O 2z
IZ‘ ] default ] rel_fux_c4 O |n v | purple videt ~ [ 212
6 [m] default O |relfuxTs 0 |n (m] c1=
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Figura 17. Pantalla Multi-plot Y Data

Los siguientes son los parametros clave y las selecciones para la pantalla Multi-plot Y:

- La columna Plot se utiliza para seleccionar si un conjunto de datos en particular se
representa.

- La columna Y-data se utiliza para seleccionar qué conjuntos de datos (es decir, qué
columnas en la tabla Measurements) se asocia con qué fila en la pantalla.

- Lacolumna Bin Size indica el nimero de puntos en el conjunto de datos asociados que se
combinan (binning) en un solo punto. Tipicamente, solo se aplica binning al flujo relativo
asociado con las estrellas de comparacion (esto es, rel_flux_Ci). Notese que el binning es
solamente para la representacion y la tabla de datos Measurements no cambia.

- La columna Fit Mode se utiliza para seleccionar el tipo de ajuste que debe aplicarse al
conjunto de datos, ademas del lapso de datos (indicados mediante el area verde) que seran
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incluidos en el ajuste. Asi, tal y como se aprecia en la figura 22, los puntos de datos sin
procesar de cambios relativos en el flujo de T1 se representan sin ajuste, mientras que el
segundo diagrama es un ajuste con los mismos datos utilizando el modelo de transito que
se asume. Finalmente, los cambios relativos de los flujos de las tres estrellas de
comparacion se ajustan con un modelo de regresion lineal (como se vera mas adelante, una
de las estrellas de comparacion originales, C5, fue desmarcada después de encontrarse que
tenia errores residuales significativos). La razén por la que los tres Gltimos diagramas son
lineales es porque se asume que no deberia haber cambios relativos en los brillos de las
estrellas de comparacién durante la sesion de imagen, a diferencia del flujo relativo de T1,
que se ha asumido que reflejara una caida de brillo debido al transito exoplanetario.

La columna Select Trend sirve dos propositos. Por un lado, refleja los detrend parameters
que se aplican al Fit Mode asociado, que van a estar seleccionados en la pantalla Data Set
2 Fit Settings (figura 18). Los detrend parameters activos se indican en verde. Por otro
lado, seleccionar uno de ellos en particular reflejard su Trend Coefficient y el tipo de dato
asociado (por ejemplo, AIRMASS).

La columna Norm/Mag Ref indica el rango de datos utilizados para normalizar el conjunto
de datos respectivo. En el ejemplo de la figura 17, el flujo relativo de T1 esta normalizado
basandose en los datos de fuera del transito, esto es, los datos a la izquierda del tiempo de
inicio del transito (tiempo de entrada) y a la derecha del tiempo de finalizacion del transito
(tiempo de salida). Los dos Gltimos puntos se fijan en las secciones Fit and Normalized
Region de la pantalla Multi-plot Main (figura 16).

Cuando se marque, la columna Page Rel indica que las columnas Scale and Shift deberian
interpretarse como porcentaje de Y-range. Que esté desmarcada significa que los valores
Scale and Shift son nimeros absolutos aplicados a Y-range. Los valores Scale y Shift, junto
con los valores Y-min e Y-max de la pantalla Multi-plot Main, se utilizan para posicionar
correctamente los diagramas varios en la pantalla Plots of Measurements. Notese que los
datos sin procesar que dan cuenta del flujo relativo de T1 (es decir, la primera columna en
la figura 17) deberian tener siempre un valor Scale = 1. Esto es porque estos datos pueden
ser utilizados por otros programas de ajuste global y no deberian ser escalados.

7.9. Pantalla Data Set Fittings

La pantalla Data Set 2 Fit (figura 18) se abre automaticamente siempre que se seleccione Transit
Fit para un conjunto de datos (en este caso, Data Set 2) en la seccion Fit Mode de la pantalla Multi-
plot Y (figura 17). Las siguientes entradas del usuario en la pantalla Data Set 2 Fittings modifican
la curva de luz resultante:

Period: introduzca el periodo orbital, si esta disponible, de http://exoplanets.org/; por
ejemplo, en el caso de WASP-12b, son 1.09142245 dias.

Host Star Parameters: introduzca el tipo espectral (Sp.T) de la estrella huésped; esto es
exclusivamente para estimar el radio R« de la estrella huésped, que se utiliza solo para
calcular el radio del exoplaneta. Si el usuario conoce R= (por ejemplo, de
http://exoplanets.org/) entonces este valor puede introducirse en el campo R«(Rsun). En este
ejemplo para WASP-12, R==1.630.
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- Quad LD Ul y Quad LD U2: estos son los coeficientes de oscurecimiento cuadraticos
(quadratic limb darkening coefficients) asociados con la estrella huésped y el filtro
particular en uso. Estos valores pueden encontrarse utilizando la calculadora de dichos
coeficientes en http://astroutils.astronomy.ohio-state.edu/exofast/limbdark.shtml. En este
ejemplo, los coeficientes para WASP-12b son 0.39056081 y 0.3026992, respectivamente.
Notese que éstos se colocan en la columna Prior Center y se bloquean.

- El valor AIRMASS Prior Center deberia ser fijado en 0.0 en la mayoria de los casos.

FomTsR Gasipe S e s gmCre T e

Framets I T e e e

Figura 18. Pantalla Data Set 2 Fit Settings

Los valores Y-min e Y-max en la pantalla Multi-plot Main pueden ajustarse para que muestren las
prociones deseadas de la tabla Measurements en el diagrama, aunque, tal como se ha descrito
anteriormente, es mejor seleccionar Auto-X-range en la seccién X-Axis Scaling de la pantalla
Multi-plot Main para mostrar el rango entero de valores X-value.

Es posible ver como el ajuste mejora al aplicar cualquier nimero de Detrend Parameters. EI mas
comun es AIRMASS. También pueden seleccionarse otros. Si se ha producido un meridian flip o
una interrupcion en la recogida de datos donde las estrellas se han movido en el detector CCD,
entonces Meridian_Flip también puede seleccionarse (ndtese que, de hacerse esto, debe
seleccionarse Flip Time y rellenar un valor en la pantalla Multi-plot Main). Otros Detrend
Parameters pueden seleccionarse para ver sus efectos en el ajuste del modelo. Una buena regla
general para determinar si un Detrend Parameter es efectivo consiste en visualizar el valor
Bayesian Information Criterion (BIC). Si se reduce en mas de un factor 2.0 al seleccionar Detrend
Parameter, entonces deberia dejarse seleccionado. Si no se reduce en mas de un factor 2.0 o
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incrementa, entonces el Detrend Parameter no es relevante. Vaya a la seccion 7.11 para una
discusion mas detallada sobre la seleccion de dichos parametros.

Los Plot Settings de la pantalla Data Set 2 Fit Setting se utilizan para definir si el modelo de
transito y los residuos deben mostrarse y cdmo. Asimismo, un valor Shift se emplea para mover el
diagrama residual hacia arriba o hacia abajo en la pantalla Plot of Measurements.

Finalmente, la pantalla Multi-plot Reference Star Settings (figura 19) se utiliza para deseleccionar
o seleccionar qué estrellas de comparacion se desean incluir en el ajuste de modelo. Esto es util si
se hace después de comprobar el flujo relativo de una estrella de comparacion determinada en la
pantalla Plot of Measurements (figura 22) cuyos puntos no sigan un ajuste lineal, lo cual es un
indicador de que muy probablemente se trate de una estrella variable. En este ejemplo, se
determind que la estrella de comparacion C5 tenia un gran namero de errores residuales. Asi, fue
deseleccionada del conjunto de estrellas de comparacion a ser utilizadas (véase la figura 20).
Cuando tuvo lugar dicha deseleccion, el identificador de la estrella C5 paso a ser T5, tanto en la
pantalla que muestra la figura 20, como en la que se ve en la figura 22.

= Multi-plot Reference Star Settings = =
Select reference stars to indude in tot_C_cnts and rel_flux calculations
Show Magnitudes Hide Magnitudes
Reference Star Selection
None All Set Cyde Enabled Stars Less One Cyde Individual Stars

T1 C2 3 4 C5
.
Green checkbox border - aperture peak count under linearity limit

‘Yellow checkbox border - aperture peak count over linearity limit

Red checkbox border - aperture peak count over saturation limit

Save/Show Current Configuration

Save Table Save Apertures Send to Multi-aperture Show Apertures

Figura 19. Pantalla Multi-plot Reference Star Settings
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5 Multi-plot Reference Star Settings © = B

Select reference stars to indude in tot_C_cnts and rel_flux calculations

Show Magnitudes Hide Magnitudes
Reference Star Selection
Mone All Set Cyde Enabled Stars Less One Cyde Individual Stars

T1 2 3 C4 T5
N . m
Green checkbox border - aperture peak count under linearity limit

Yellow checkbox border - aperture peak count over linearity limit

Red checkbox border - aperture peak count over saturation limit

SaveShow Current Configuration

Save Table Save Apertures Send to Multi-aperture Show Apertures

Figura 20. Pantalla Multi-plot Reference Star Settings Screen después de que
C5 fuera deseleccionada.
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Figura 21. Images Display actualizado mostrando C5 cambiada a T5



Notese que los datos de C5 no se incluyen en el ajuste de modelo, pero los datos aun se mantienen
en la tabla Measurements.

Los ajustes en las figuras 16, 17, 18 y 20 producen la curva de luz y los otros diagramas mostrados
en la figura 22.

La figura 23 es un ejemplo de un ajuste exoplanetario basado en los datos recogidos por los
astronomos aficionados Paul Benni para el exoplaneta Wasp-76b. Muestra como el detrend
parameter Meridian_Flip se utilizd para tener en cuenta el decalaje entre los datos, producidos por
el hecho que las estrellas objetivo y de comparacion cayeron en una parte diferente del detector
CCD después de que se produjera el meridian flip.

H Plot of Measurements b = =
WASP-12bh on UT2016-01-06

Conti (W, 45 sec)
« tel_flux_T1 (hormalized) '
+ rel_flux_T1 (AIRMASS detrended with transit fit) (RMS=0.00397) (normalized)

1.06 = Tel_flux_T1 Transit Model {[P=1.09] (Rp/R*"2=0.0127, alR*=3.2,=90.0, Te=2457393.601228, [u1=0.38], [u2=03])
o rel_flux_T1 Residuals (RMS=0.003587) (chi*2/dof=2.04)
1041 + rel_flux_C2 (AIRMASS detrended) (RMS=0.00368) (normalized) x(0.5) (bin size = 2)
« rel_flux_C3 (AIRMASS detrended) (RMS5=0.00343) (normalized) x(0.5) (bin size = 2)
« rel_flux_C4 (AIRMASS detrended) (RMS5=0.00428) (normalized) x(0.5) (bin size = 2)
1.02F = AIRMASS (arbitrarily scaled-and shifted)
. N R » tot_C_cnts (arbitrarily scaled and shifted)
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Figura 22. Pantalla Plot of Measurements
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WASP-76b on UT2015.11.21
Benni ( band, 30 sec)
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Figura 23. Ejemplo utilizando el Detrend Parameter Meridian_Flip

7.10. Guardando los datos del modelo

Puesto que todos los ajustes del modelo y detrend no cambian la tabla Measurements, se
recomienda al usuario guardar el estado actual de éstos y otros parametros de ajuste seleccionando
File > Save all or File > Save all (with options) en la parte superior izquierda de la pantalla Multi-
plot Main.

7.11. Optimizando el ajuste de modelo

Pueden surgir algunas dudas relativas a las entradas que el observador puede cambiar y que afectan
al ajuste del modelo para un conjunto de datos dado:

1. ¢Qué variables de entrada deberian cambiarse?
2. ¢En qué orden deberian cambiarse?
3. ¢Cuando se obtiene el mejor ajuste de modelo?
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Para responder tales preguntas, se proporcionan las siguientes lineas generales. Estan concebidas
para optimizar solamente los transitos completos, y no los transitos parciales, después de un ajuste
de modelo inicial:

1.

Inicialmente, seleccione AIRMASS como el Unico detrend parameter. Si se produjo un
meridian flip, Meridian_Flip deberia manterse como detrend parameter a lo largo de los
siguientes pasos.
Determine los efectos en RMS de varias estrellas de comparacion eliminadas (como se ha
visto previamente, AlJ permite al usuario “deseleccionar” facilmente una estrella de
comparacion, en cuyo caso todos los calculos asociados con esa estrella se repiten). Si RMS
decrece cuando una estrella de comparacién particular se deselecciona, entonces déjela
fuera. A veces sucede que el flujo relativo de dichas estrellas también muestra una cantidad
de dispersion mayor que la de la estrella objetivo y las otras estrellas de comparacion.
Con la seleccion de estrellas de comparacion que se ha detallado arriba y AIRMASS como
el unico detrend parameter (ademas, si es preciso, de Meridian_Flip), rehaga la fotometria
diferencial y los ajustes de modelo con menor y mayor apertura y radios de anillo.
Determine los efectos en RMS para cada nueva combinacion de radios. Elija la
combinacion que produzca un menor RMS.
Repita el paso 2 para este nuevo conjunto de radios para alcanzar un RMS 6ptimo. Ademas
del valor resultante de RMS, grabe el valor BIC que acomparia al mejor RMS.
Determine los efectos de los diferentes detrend parameters. Primero, elimine AIRMASS y
vea si BIC incrementa en 2 0 méas. Si lo hace, mantenga el parametro AIRMASS; si no, no
lo incluya. A continuacion, afiada los siguientes detrend parameters, uno cada vez y
observe los cambios en el valor BIC:

a. Width _T1
Sky/Pixel_T1
X(FITS) T1
Y(FITS) T1
tot C_cnts
tiempo (por ejemplo, BJD_TDB)

g. CCD-TEMP
De entre los detrend parameters que produzcan una reduccién del valor BIC en dos (2)
unidades, elija los 3-4 parametros que causen una mayor reduccion de dicho valor.
Una manera de entender los detrend parameters y cuales es “legitimo” utilizar es
preguntarse: ;qué factores externos, no relacionados con el objetivo en si mismo, pueden
influenciar el flujo relativo del objetivo, sin que su calculo se base en factores que también
afectan a la medida del flujo relativo del objetivo? Por ejemplo, puesto que el flujo relativo
de, pongamos por caso, el objetivo T1, contiene Source-Sky como uno de sus elementos,
entonces Source-Sky T1 evidentemente no serd un detrend parameter apropiado para
rel_flux_T1.
Ademas, puede no desearse utilizar detrend parameters que estén correlacionados de algin
modo, como AIRMASS y tot_C_cnts, ya que tot_C_cnts refleja un valor mayor con menores
valores de AIRMASS, y viceversa.

-~ D o0 o
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6. Utilizando el conjunto resultante de detrend parameters, repita el paso 2 para ver los
efectos en RMS al eliminar una o mas estrellas de comparacion.

Deberia tenerse en cuenta que completar todos los pasos anteriores es opcional. No obstante, si los
resultados del ajuste de modelo tienen que ser suministrados a un equipo cientifico y estos pasos
no se han llevado a término por el observador, entonces las iméagenes calibradas originales pueden
tener que ser también proporcionadas al equipo cientifico para la efectuacion de un analisis mas
detallado.

7.12. Entrada a programas externos

Para ciertas campafas de investigacion en exoplanetas, puede pedirse al observador que presente
ciertos datos para ser usados por programas externos. El ejemplo de méas abajo muestra como se
crea un archivo para un programa de ajuste global que requiera lo siguiente para cada punto de
datos: el tiempo BJD_TDB, el flujo relativo normalizado de la estrella objetivo para ese punto de
datos, el error del flujo relativo normalizado de la estrella objetivo y valores para cualquier detrend
parameter que se utilice en el ajuste de modelo de AlJ.

Se puede crear tal archivo del siguiente modo:

1. Hagaclic en la flecha hacia abajo New Col para el conjunto de datos que representa el flujo
relativo normalizado de la estrella objetivo (en el ejemplo aqui utilizado, esto seria la
primera flecha hacia abajo New Col en la figura 17). Aparecera una pantalla, cuyas entradas
deberan hacerse tal y como se muestra en la figura 24.

+ Add new columns to table

[ iAdd new column from X-data:

MNew column name (from X-data): |EIJD_TDEI_EI

[v Add new column from Y-data

New column name (from Y-data): |rel_ﬂux_T1_n

[v Add new column from Y-error

New column name (from Y-error). |re|_ﬂUX_EFF_T1_ﬂ

**\ew data column(s) will be added to the open table =
*#*Save table to save new column(s) to disk =

0K Cancel

Figura 24. Pantalla para afiadir nuevas columnas a la tabla Measurements

2. Cuando se seleccione OK, se afiadiran tres nuevas columnas a la tabla Measurements. Estas
tres columnas incorporan los flujos relativos normalizados de la estrella objetivo y su error
para cada imagen, ademas del tiempo BJD_TDB de nuevo.

3. Finalmente, para generar un archivo que contenga toda la informacién para un programa
de ajuste global, tiene que seleccionarse “File > Save data subset to file...” de la pantalla
Multi-plot Main. Aparecera la pantalla Save Data Subset (figura 25), cuyos campos tienen
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que representarse tal y como se muestra. En este caso, el valor BJD_TDB, el flujo relativo
normalizado de la estrella objetivo, su error y los valores AIRMASS son seleccionados.
Aqui, AIRMASS es incluido porque es el detrend parameter que se utiliza en el ajuste de
modelo de AlLJ.

cd Save data subset

Select datasets in the order (leftto right) desired in the output file.
Mo column will be output for blank selections.

Mumber of data selection boxes (nexttime): < > |5
Data Column 1: BJD_TDB v
Data Column 20 | rel_flux_T1_n ]

Data Column 3: rel_flux_err_T1_n

Data Column 4: | AIRMASS v

Data Column 5. [ ~

[v Save column headings ¥ Comment headings with &

[ Save row numbers [ Save row labels

OK Cancel

Figura 25. Pantalla Save Data Subset

Cuando se seleccione OK, se creara un archivo independiente que contiene esos valores. Nota: los
valores de Bin Size, Scale y Shift de la pantalla Multi-plot Y (véase la figura 17) afectan al célculo
del flujo relativo de T1 en este ejemplo. Si alguno de estos valores ha cambiado, reestablézcalos a
Size=1, Scale=1 y Shift=0 antes de hacer clic en la flecha hacia abajo New Col en el ejemplo de
mas arriba, a menos que dichos cambios sean intencionales (por ejemplo, si se desea efectuar
binning a los puntos de datos).

8. Sumario

Como se ha mencionado en la introduccion, esta Guia ha sido concebida como un enfoque practico,
paso a paso, para la calibracion de imagenes, fotometria diferencial, representacion de curvas de
luz y modelo de transitos exoplanetarios utilizando AlJ. Se alienta a los usuarios a contactar al
autor a la siguiente direccion de correo electronico para cualquier sugerencia de mejora en areas
que no estén claras y que puedan requerir una explicacion mas detallada: dennis@astrodennis.com.
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Host Star/Exoplanet Info

Apéndice A:
Hoja de célculo de observacion

Exoplanet: WASP-12b
Observer: Dennis Conti

rmation:
RA:
Dec:
Period (days):
R«
Ter:
V mag:

Suggested range of comp stars:
Link to Reference Paper (optional):

Date of Observation (UT):

Predicted Ingress:
Predicted Egress:
Predicted midpoint:

Model fit midpoint (T.) in BJD_TDB:

Observing Location:
Latitude:
Longitude:
Altitude (m):

Aperture (mm):

Focal length (mm):

Make/model of CCD Camera:

Gain (e-/ADU):
Readout noise (e-):
Dark current (e-/pixel/se

Point of where CCD goes non-linear (ADUs):

No. of pixels (unbinned):

c):

Pixel size (microns -unbinned):
Binning used for this observation:

Exposure time (secs):

Filter used:

Limb darkening coefficie
Quadratic LD ul:
Quadratic LD u2:

nts:

Image scale (arcsec/pixel):

FOV (arcmin):
FWHM (arcseconds):
FWHM (pixels):
Initial Settings:

FWHM pixel multiplier:

Aperture radius:
Inner annulus radius:

Outer annulus radius:

Final Settings:
Aperture radius:
Inner annulus radius:

Outer annulus radius:

Images not used:

(click here)
06:30:32.79
29:40:20.4
1,0914
1,63
6300
11,7

11,26 to 12,45 mag

https://arxiv.org/abs/1512.00464

01/5-6/2016 |

BJD_TDB
2457393,53948
2457393,66431
2457393,60190
[ 2457393,60123|
Approximate difference: ” 1,0 minutes
38:55:48.51 N
76:29:17.78 W
0
280
3010
SX694M
0,3
5,0
0,003
45.000
X Y
2750 2200
4,54 4,54
2 2
45
\'%
(click here)
0,39056081
0,3026992
0,62 0,62
14,26 11,41
[ 2,68|
4
I 3]
13
| 14]
29
13
14
29
# of Science Images:
336 | Final #:| 336

Original #:
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