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Resumen

En este Trabajo de Fin de Grado se han estudiado técnicas de deteccién de exo-
planetas y distintas técnicas de limpieza de datos obtenidos por el telescopio
espacial Kepler, optando por el uso de un filtro de mediana. Se han estudiado los
datos provenientes del satélite Kepler y el ruido de los mismos. A partir de esta
informacidn se ha desarrollado un programa Python para leer y limpiar los datos,
permitiendo caracterizar el exoplaneta estudiado siempre y cuando se conozca
la masa, el radio y la temperatura de la estrella.

En primer lugar, para comprobar el funcionamiento del programa empleado se
han realizado distintas simulaciones, solucionando problemas y haciendo el c6-
digo lo mas eficiente posible. Una vez se ha confirmado que el programa desa-
rrollado devuelve valores numéricos compatibles con los valores introducidos, se
ha probado cémo de efectivo es este método de limpieza de datos, obteniendo la
dependencia del error relativo segun la variacién de distintos parametros, viendo
la mayor dependencia proviene de variar los periodos del transito planetario y, en
mayor medida, del periodo de la variabilidad estelar.

La principal ventaja de este método es que, indistintamente de la cantidad de rui-
do, es capaz de obtener con bastante precision el periodo del transito planetario.
Por el contrario, depende de una forma excesiva del ajuste de la variabilidad de
la estrella a una funcién seno. Esto lleva a una gran fuente de error, principal-
mente porque muchas veces la variabilidad de las estrellas no esta descrita por
una curva de este tipo ni tiene por qué seguir este tipo de oscilacion.






Summary

In this Final Degree Project, exoplanet detection techniques and various data
cleaning techniques obtained from the Kepler space telescope have been stu-
died, going for the use of a median filter. Data from the Kepler satellite and its
noise have been analyzed. Based on this information, a Python program has
been developed to read and clean the data, enabling the characterization of the
studied exoplanet as long as the mass, radius, and temperature of the star are
known.

Firstly, to verify the functionality of the used program, various simulations have
been conducted, addressing issues and making the code as efficient as possible.
Once it has been confirmed that the developed program returns numerical values
consistent with the input values, the effectiveness of this data cleaning method
has been tested. The dependence of the relative error has been obtained by var-
ying different parameters, with the highest dependence found when altering the
periods of the planetary transit and, to a greater extent, the period of stellar va-
riability.

The main advantage of this method is that, regardless of the amount of noise, it
is capable of accurately obtaining the period of the planetary transit. However, it
excessively relies on fitting the stellar variability to a sine function. This leads to a
significant error source, mainly because the variability of stars is often not descri-
bed by such a curve, nor does it necessarily follow this type of oscillation.
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Introduccion

Durante la ultima década, el descubrimiento y caracterizacion de exoplanetas
(planetas que orbitan otras estrellas que no son el Sol) esta teniendo un gran
relieve cientifico e impacto social. A dia de hoy, existen més de cinco mil exopla-
netas confirmados en casi cuatro mil sistemas planetarios, y se cuenta con casi
otros diez mil posibles candidatos a la espera de confirmacion. Gracias a estos
descubrimientos hoy se tiene la certeza de que la existencia de sistemas plane-
tarios, tal vez no muy diferentes al nuestro, es un fenémeno frecuente en nuestro
entorno galactico. Muchos de los descubrimientos de exoplanetas se deben al
observatorio espacial Kepler, que recopil6 datos de miles de estrellas entre 2009
y 2018. Dichos datos estan disponibles de forma publica y muchos de ellos aun
no han sido analizados en su totalidad.

1.1 Introduccion tedrica

Exoplanetas y métodos de deteccion

Un exoplaneta (o planeta extrasolar) es aquel que orbita una estrella que no es el
Sol. Por norma general, los planetas reflejan parte de la luz de su estrella. Este
reflejo suele ser muy tenue en comparacion al brillo de su estrella, por lo que es
practicamente imposible (Unicamente 67 exoplanetas se han detectado de esta
manera) llevar a cabo una deteccion directa. Las pocas imagenes de exoplanetas
existentes son de planetas grandes (mucho mas grandes que Jupiter), distantes
a su estrella y muy calientes, emitiendo una intensa radiacién en el espectro
infrarrojo. Por el momento, la gran mayoria de los exoplanetas conocidos han
sido detectados mediante métodos indirectos. En la actualidad existen varios
métodos indirectos para la deteccion de exoplanetas. A continuacion se detallan
los principales métodos.[1]

» Método de las velocidades radiales: esta basado en el efecto Doppler, esto
es, la relacidon entre la frecuencia emitida y la frecuencia recibida. Técnica-
mente, ambos cuerpos orbitan en torno al centro de masas del sistema (el
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planeta también ejerce una fuerza gravitacional sobre la estrella), por lo que
el movimiento oscilatorio de la estrella pueden detectarse mediante varia-
ciones en las lineas espectrales si la estrella se acerca (corrimiento al azul)
o se aleja (corrimiento al rojo) del observador. Este método Unicamente es
efectivo para exoplanetas muy pesados y muy cercanos a la estrella que
orbitan. Este fue uno de los primeros métodos en encontrar exoplanetas,
confirmando la existencia de mas de mil exoplanetas.[1]

» Método de la astrometria: al igual que en el método de las velocidades ra-
diales, en este método se estudia el movimiento de la estrella en torno a
un centro de masas del sistema estrella-planeta. Este movimiento, si es lo
suficientemente amplio, provoca un cambio en la posicion aparente de la
estrella. A dia de hoy, este método es increiblemente dificil de llevar a cabo
(Unicamente dos exoplanetas han sido confirmados). Las estrellas apenas
se mueven por planetas pequefios como la Tierra, por eso, al igual que el
método de las velocidades radiales, unicamente es util para detectar gran-
des exoplanetas muy cercanos a su estrella. El uso de este método se basa
en tomar una serie de fotografias de un grupo de estrellas y medir las dis-
tancias entre la estrella en la que se buscan exoplanetas y las de referencia.
En caso de detectar un cambio en estas distancias, se analizaria el cambio
en busca de alguna prueba de la existencia de exoplanetas. Este método
requiere de sistemas 6pticos extremadamente precisos embarcados en sa-
télites, puesto que la atmdsfera distorsiona y refracta la luz.[1]

» Método de las microlentes gravitacionales (microlensing): se aprovecha de
las desviaciones que sufre la luz de una estrella cuando un cuerpo masivo
se encuentra entre una estrella y el observador. Esto se traduce en que la
estrella emisora se ve més brillante que cuando no esta este cuerpo masivo.
Durante el transcurso de aproximadamente un mes, la luz de la estrella emi-
sora aumenta en intensidad y luego desciende. Si existe un exoplaneta lo
suficientemente masivo como para curvar la luz significativamente, en este
aumento de brillo se observa una irregularidad (figura 1.1).

TIME

Figura 1.1: Curva de luz observada mientras un sistema masivo se interpone ente el observador y la estrella
estudiada. Se aprecia como la intensidad de la luz aumenta y disminuye debido al efecto de microlensing.
Marcado en azul se ve la irregularidad que produce el exoplaneta al focalizar la luz de la estrella (5 ways to
find a planet).[1]

Las principales desventajas de este método se encuentran en la necesidad
de que el planeta sea lo suficientemente masivo y que estos eventos de
microlensing no se pueden predecir, por 0 que es necesario observar una
gran region del cielo durante un largo periodo de tiempo. Otra posibilidad a


https://exoplanets.nasa.gov/alien-worlds/ways-to-find-a-planet/##/4
https://exoplanets.nasa.gov/alien-worlds/ways-to-find-a-planet/##/4
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tener en cuenta es que un planeta errante (un planeta que no orbita ninguna
estrella) se cruce en el camino de la luz y cause un efecto de microlensing.
El principal obstaculo para confirmar estos planetas errantes es que no hay
ninguna prueba de que el efecto se deba a un exoplaneta y no a una enana
marron' o un agujero negro primordial’.[1]

» Método de los transitos: consiste en el estudio de disminuciones periddicas
en la intensidad de la luz de una estrella. Esas disminuciones se deben al
paso de un astro entre la estrella observada y el observador. Al observar
varias disminuciones periddicas en la intensidad luminica de una estrella se
puede obtener un periodo orbital para el cuerpo que orbita dicha estrella. La
profundidad y duracion de los transitos pueden dar mucha informacion sobre
el exoplaneta que lo provoca. Cuanto mas profundo sea el transito, mayor
sera el radio del exoplaneta, y cuanto mas dure el transito, mayor sera la
distancia entre la estrella y el exoplaneta. Dada la naturaleza del método
existe un fuerte sesgo, favoreciendo la deteccidén de exoplanetas de mayor
tamano (puesto que la disminucion en la intensidad serd mayor). Por otro
lado, la gran ventaja de este método es que la distancia entre el exoplaneta
y la estrella no es relevante.[1]

Una vez expuestas las distintas formas de proceder, se ha optado por trabajar
con el método de los transitos por lo intuitivo que es su funcionamiento y por
no necesitar de planetas extremadamente masivos y/o cercanos a su estrella.
Como se ha expuesto con anterioridad, con este método no solo se pueden
hallar exoplanetas, sino que también se pueden caracterizar. Ademas, ha sido
y es el método mas eficaz, con més de 4000 exoplanetas confirmados.

Orbitas y transitos

Hasta ahora se ha hablado del movimiento de planetas alrededor de estrellas (o
mas bien del movimiento de ambos alrededor del punto de centro de masas).
Este movimiento sigue una trayectoria que se denomina “6rbita”. Estas oOrbitas
forman una elipse alrededor del centro de masas.

Esta elipse puede acercarse mas, 0 menos, a una circunferencia segun la excen-
tricidad de la 6rbita. La excentricidad es un parametro que se utiliza para cuanti-
ficar la desviacion de una érbita de una circunferencia perfecta. La excentricidad
(e) viene dada por la ecuacion 1.1.

. 2
e="2""r _y__~ (1.1)
Fat7p i—{—l

donde r, es el radio en el apoapside (la distancia mas lejana de la 6rbita al centro
de masas) y r, es el radio en el periapside (la distancia méas cercana de la orbita
al centro de masas).

!Estrellas poco masivas y relativamente frias, entre los 1000K y los 1200K
2 Agujeros negros teorizados formados por la extrema densidad del Universo al inicio de su expansién. Estos agujeros negros

primordiales tendrian una masa varios érdenes de magnitud menores que las del Sol, por lo que podrian parecer planetas errantes.
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Asi, si la orbita describe una circunferencia perfecta (r, = r,), la excentricidad
tiene un valor de ¢ = 0, mientras que si la érbita describe una elipse, cuanto mas
plana sea esta (cuanto mas se diferencie de una circunferencia perfecta), mayor
sera el valor de la excentricidad estara entre cero y uno (0 < e < 1). En caso de
que la excentricidad sea mayor o igual que uno (e > 1) ya no se podria hablar de
Orbita, sino de trayectoria parabdlica (e = 1) o hiperbdlica (e < 1).

Dado que las 6rbitas son trayectorias cerradas alrededor de un punto, es un mo-
vimiento periédico, es decir, se repite en el tiempo. El tiempo que tarda un cuerpo
en recorrer esta Orbita es lo que se llama periodo orbital. Dentro del periodo or-
bital, se ha estudiado el transito, que es el paso de un planeta por delante de
su estrella, lo que conlleva una disminucion de su brillo. La profundidad de este
transito dependera del tamaro del planeta.

Otro parametro a la hora de determinar una 6rbita es la inclinacion de la misma
(i). Esto es, el angulo que forma el plano que contiene la érbita respecto al plano
orbital de referencia; el plano que contiene la érbita de la Tierra. Este, junto a la
excentricidad y el semieje mayor, es uno de los parametros basicos para deter-
minar una orbita, ya que define el plano que la contiene.

Ahora que el concepto de 6rbita ya ha sido explicado, se pasara a explicar los
transitos. COmo se ha mencionado anteriormente, un transito es el paso de un
astro por delante de otro, provocando una disminucion en la intensidad del brillo.
Un pequefo esquema puede verse en la figura 1.23 4.

light curve
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Figura 1.2: Imagen que muestra el concepto de “transito”. Se puede apreciar que segun el planeta atraviesa
la superficie de la estrella, el brillo de la misma disminuye. Cuantizando el descenso, se puede determinar
el ratio entre el radio del planeta y el radio de la estrella (5 ways to find a planet).[1]

En este trabajo se ha asumido que el transito es parabdlico, lo cual implica que
el planeta se interpone ente la estrella y el observador de manera gradual, al
igual que hace en el momento en el que desaparece de la superficie visible de la

SNASA Ames.
“https://www.nasa.gov/mission_pages/kepler/multimedia/images/transit-light-curve.html


https://exoplanets.nasa.gov/alien-worlds/ways-to-find-a-planet/##/2
https://www.nasa.gov/mission_pages/kepler/multimedia/images/transit-light-curve.html
https://www.nasa.gov/mission_pages/kepler/multimedia/images/transit-light-curve.html
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estrella.

La curva de luz de una estrella con transitos parabdlicos, B(t,P,ty,d, p), esta defi-
nido por la ecuacién 1.2.

4 —t0+P/2] \?
B(tvPvt07d7p) = —max (07p ll_ﬁ (t_to_ \‘%J P) ]) ) (12)

donde ¢ es el tiempo, P el periodo orbital del planeta, 7, es el tiempo del centro
de cualquier transito, d es la duracion del transito y p es la profundidad (cuanto
disminuye).

La transformada de Fourier

Una vez esta claro el método a seguir, la pregunta que surge de forma natural
es ;como se puede determinar el periodo orbital del exoplaneta a partir de las
disminuciones de intensidad de luz de la estrella? A continuacion se explican
algunos de los métodos mas usados.

» Método de autocorrelacion: esta basa en la medida de la correlacién entre
un conjunto de datos y una version retardada de si mismo. Al calcular la au-
tocorrelacidn de este conjunto de datos para diferentes desplazamientos del
conjunto es posible identificar periodos repetitivos, indicados por los picos
en la funcién de autocorrelacion, R(j).

R(j) =Y (xn —m) (xu_j—m), (1.3)

n

donde j es el dato en el que se calcula la correlacion, x, es cada dato del
conjunto de datos y m es el valor esperado de x;,.

» Método de las medias moviles: esta basado en el calculo de la media de
los datos en intervalos de tiempo consecutivos. Observando los promedios
en diferentes intervalos es posible identificar patrones repetitivos y posibles
periodos en una serie de datos.

» La Transformada de Fourier: es una herramienta matematica que permite
descomponer una sefnal en sus componentes de frecuencia. Al aplicar la
transformada de Fourier a un conjunto de datos, se obtiene una represen-
tacion en el dominio de frecuencias. Los picos en el espectro de potencias
indican las frecuencias dominantes en el conjunto de datos y, por tanto, los
posibles periodos presentes.[2][3]

La transformada de Fourier viene dada por la ecuacion 1.4.

A

F(f) = \/%_n/iF(t)eiﬂdx, (1.4)
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donde F es la transformada de Fourier de F, que es la funcion que define la
sefnal con la que se trabaja. Por otro lado, ¢ es el tiempo del dominio tempo-
ral de la senal y f es la frecuencia del dominio de frecuencias.

El espectro de potencias se define como la transformada de Fourier de la
funcion de autocorrelacién (ecuacién 1.3). El espectro de potencias permi-
te determinar la distribucion de la potencia de una sefial a lo largo de un
intervalo de frecuencias.[4]

 Otra forma de determinar el periodo es intentar ajustar los datos a un modelo
matematico y utilizar el mismo para predecir futuros valores. Observando
los patrones de las predicciones es posible identificar los posibles periodos
presentes en el conjunto de datos disponible.

Dado que no se puede asumir un Unico modelo matematico que se ajuste a todos
los transitos, este ultimo método queda descartado. Los dos primeros métodos
no parece que vayan a alcanzar la precision que se pretende obtener en la deter-
minacién del periodo, ya que parecen métodos relativamente simples. Por estos
motivos, se ha optado por usar la transformada de Fourier como método para
determinar el periodo orbital de los exoplanetas.

Es bien sabido que, para sefiales largas, la implementacion directa de la trans-
formada de Fourier (FT, por sus siglas en inglés; Fourier Transform) puede ser
increiblemente costosa. Es en este momento cuando entra en juego la transfor-
mada rapida de Fourier (FFT, por sus siglas en inglés; Fast Fourier Transform),
un algoritmo eficiente para calcular la FT cuando la senal de entrada tiene una
longitud que es potencia de dos. La FFT realiza Nlog(N) (N es la longitud de
la sefial) operaciones frente a las N> que realiza la FT, reduciendo considera-
blemente el tiempo de calculo. Esto hace que la FFT sea mucho mas rapida y
practica para su implementacién en programas.[2][3]

La FFT viene dada por la ecuacién 1.5.

~ N-1 : 2n
Fo=Y Fe™(¥) k=0, . N1, (1.5)
n=0

donde F es la transformada discreta de la sefal, N es el periodo de la sefal y F,
es cada dato de la sefial a transformar.

Una vez obtenida la transformada de Fourier de la sefal, cada maximo de los
valores calculados es una frecuencia de repeticién de los datos. El valor maximo
indica la frecuencia dominante (f4om), €n este caso concreto, esta frecuencia
deberia ser la frecuencia con la que se produce un transito planetario. Por tanto,
el periodo orbital del exoplaneta (P) estudiado serd la inversa de esa frecuencia
dominante (ecuacién 1.6).

1

P= .
fdom

(1.6)
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Dado que la FFT calcula la frecuencia de repeticién de los datos, no solo se
obtienen las frecuencias menores, sino que también se obtienen todos sus ar-
ménicos (mdltiplos). Esto se debe a que el término e *(¥) de la ecuacion 1.5
es periodico y cualquier multiplo de una frecuencia concreta va a tener el mismo
resultado. En otras palabras, si cierto dato se repite cada 2 dias, también se re-
pite cada 4 dias’. Segun aumenta esta frecuencia de repeticion se repite menos
veces el dato; por decirlo de alguna manera, si un dato se repite cada 2 dias, si
se busca una repeticién cada 4 dias, el nUmero de veces que se va a repetir va
a ser menor (la mitad de las veces). Este es el motivo de elegir la frecuencia del
maximo como frecuencia dominante.

No obstante, pueden aparecer picos adicionales debidos otras frecuencias que
no sean la frecuencia dominante y sus armonicos. Estos picos secundarios pue-
den estar causados por ruido, interferencias de la sefal, o por caracteristicas
propias de la senal. Este es el motivo principal por el que se deben limpiar los
datos. Asi, aislando la sefal puramente debida al transito, se puede determinar
con mucha precision el periodo orbital.

Ruido en la senal

La senal proporcionada por Kepler tiene una fuerte sistematica instrumental. En
2020, Jakob Robnik y Uros Seljak determinaron que el ruido de la sefal se tenia
una componente gaussiana y otra componente debida a un ruido no gaussiano
que sigue una distribucién ¢ no central (NCT, por sus siglas en inglés; Non-Central
t distribution).[5][6]

Esta parte de ruido no gaussiano proviene de errores instrumentales sistemati-
cos como cambios de temperatura en la apertura o a la érbita que sigue el satéli-
te, teniendo en cuenta la rotacién de 90° que sufre cada tres meses (Seccion 1.3).

La funcién de densidad de esta distribucion, fnct(x|v,8,0), viene dada por la
ecuacion 1.7.[7]

\% ()‘2 r

vie 7z > (x-8)" 2 2 v+r+1

fnet(x|v,8,0) = MZ< |) ( 2) F(T) (1.7)
T4 vav+2)s St \vtax

donde v indica los grados de libertad®, § es el parametro no central de la distri-
bucién’, o es la desviacion estandar y I'(z) es la funcion gamma:

I'(z) = / e dr.
0

Y cada —4. La transformada de Fourier es simétrica respecto al origen, pero dado que no tiene sentido hablar de un periodo orbital

negativo, esta parte de la solucién puede ser obviada.

%Los grados de libertad de una distribucién indican cuantos valores pueden ser asignados de manera aleatoria, antes de que el resto
de datos tomen un valor automdaticamente.

"Desviacién de la media respecto al cero.
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Los grados de libertad de una distribucién NCT estan relacionados con el tamario
de la muestra, afectando la forma de la distribucién. Cuanto mayor sea el nime-
ro de grados de libertad, mas se asemejara la distribucion NCT a la distribucion
normal. Esto implica que, cuanto menor sea este valor, mayor peso estadistico
tendran los valores mas extremos.[8]

En la figura 1.3 se muestra lo ruidosas que pueden llegar a ser las curvas de luz
y a consecuencia de ello, la necesidad de limpiar los datos con la esperanza de
poder detectar algun exoplaneta.

Figura 1.3: Curva de luz de la estrella Kepler-228. Se observa claramente que es una curva de luz extre-
madamente ruidosa, lo cual implica una gran necesidad de limpiar los datos. Debido al ruido de la sefal

recibida, en este caso no se pueden apreciar los transitos, al menos a simple vista.

Variabilidad de la curva de luz de la estrella

En general, las curvas de luz de las estrellas estudiadas por la misién espacial
Kepler no son variables. No obstante, pudiera darse le caso de que observe un
sistema de estrellas binarias eclipsantes (un sistema de dos estrellas cuyo plano
orbital esta orientado hacia la Tierra y sufren eclipses y transitos mutuos) o cefei-
das?® (estrella que pulsa radialmente variando su tamafio como su temperatura,
produciendo cambios de brillo con amplitud y periodo muy regulares), en cuyo
caso se obtiene que ademas de los transitos, la curva de luz presenta una varia-
bilidad en los momentos en los que no se produce transito alguno. En la figura
1.4 se ve un ejemplo de curva de luz oscilante debido a un sistema de binarias
eclipsantes (dos estrellas) denominado “Kepler-47”.[9]

Como generalizacidén y con intencion de poder aplicar el programa desarrollado
(disponible en el Capitulo 4 y en el repositorio publico de GitHub “Simulation-
detection-and-characterization-of-exoplanet-transits-with-Kepler-space-mission” )
al mayor numero posible de estrellas con transitos planetarios, se ha asumido
que todas las curvas de luz tienen una variabilidad periddica. No tener variabili-
dad en la curva de luz es un caso particular en el que la amplitud de la variabilidad
es nula.

8Las cefeidas no son el tinico tipo de estrella variable. Adicionalmente, no es algo que se espere encontrar, puesto que las estrellas
que observo Kepler eran estrellas de la secuencia principal.
9https://github.com/ivanvillegas7/Simulation-detection-and-characterization-of-exoplanet-transits-with-Kepler-space-mission
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Figura 1.4: Curva de luz de la estrella Kepler-47. Se aprecia claramente que la mayoria de puntos forman
una curva sinusoidal fuera del transito debido a un sistema de binarias eclipsantes (Orosz et al., 2019).[9].

1.2 Kepler

La mision espacial Kepler (el satélite puede verse en la figura 1.5'° 1) recopild
datos de estrellas en nuestra zona de la Via Lactea, en concreto en la region de
las constelaciones Lyray Cygnus, con el objetivo de detectar y caracterizar exo-
planetas a partir de los transitos de estos en las curvas de luz de las estrellas. El
motivo de apuntar a un solo grupo de estrellas durante toda la misién es el gran
aumento de la estabilidad fotométrica y la simplificacion del satélite (y, por tanto,
Su presupuesto).

Figura 1.5: Representacion artistica del satélite Kepler (Reborn Kepler Can Still Find Planets).

El fotdmetro a bordo de Kepler era un instrumento con un Unico objetivo: anotar

10NASA Ames/JPL-Caltech/T Pyle.
Uhttps://www.nasa.gov/ames/kepler/reborn-kepler-can-still-find-planets
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los datos de un unico grupo de estrellas durante la duracién de la mision. El fo-
tometro estaba acoplado a un telescopio Schmidt con una apertura inferior a un
metro (0.95m) y un campo de vision (FoV por sus siglas en inglés; Fild of View)
de 105 grados cuadrados (un diametro de aproximadamente 12°).

El satélite estaba constituido por un unico instrumento, un fotdmetro con un array
de 42 CCDs (figura 1.6'? 13) en el plano focal, cada uno con mas de 2.5 millones
de pixeles. Los CCDs se leian cada tres segundos para evitar la saturacién de los
mismos. Solo se guardaban los datos de estrellas con una magnitud superior a 16
en la frecuencia o longitud de onda correspondiente al color rojo (Ajo = 674nm).

Figura 1.6: Plano focal del satélite con los 42 CCDs colocados en 21 de los 25 médulos se empleaban para

realizar observaciones. Los otros cuatro médulos se utilizaban para guiar el satélite (Kepler focal plane

assembly).

El fotdbmetro tenia la sensibilidad suficiente como para detectar transitos de pla-
netas del tamafo a la Tierra orbitando una estrella G2V (estrella de la secuen-
cia principal'* con una masa y temperatura similar al Sol; M = 1.07M," 6y
T = 5800K) con magnitud'” aparente visual de 12 con un intervalo de confianza

12NASA/Kepler mission
Bhttps://www.nasa.gov/image-feature/kepler-focal-plane-assembly

14E] consumo de hidrégeno es la principal fuente de la luminosidad estelar.
1My =2-10%0kg

16E] simbolo ® significa solar, por lo que M, es la masa del Sol.
17Cantidad que cuantifica el brillo de una estrella
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de 40, con un tiempo de exposicidén de 6.5 horas[10]. El fotbmetro contaba con
un filtro que unicamente permitia el paso de fotones con longitud de onda com-
prendida entre los 400 y los 900nm.

Los datos recopilados por la misidén espacial Kepler pueden encontrarse en su
catalogo Kepler Objects of Interest'8. Se puede filtrar la busqueda por parame-
tros estelares, del exoplaneta o por nombre. En este trabajo se han utilizado los
datos de los exoplanetas TrES-2 b (Kepler-1 b) y Kepler-75 b. De esta pagina se
han sacado también los datos estelares necesarios (masa, radio y temperatura)
para la caracterizacidon de estos exoplanetas.

1.3 Dificultades que presenta el analisis de datos de Kepler

Los datos recopilados por Kepler pueden dividirse en dos grupos, los de cadencia
corta y cadencia larga. Estos ultimos presentan un mayor tiempo de exposicion y,
por tanto, una cantidad de puntos insuficientes para un buen analisis. Dado que
los datos de cadencia corta han tenido un tiempo de exposicién menor, hay una
mayor cantidad de datos en un mismo periodo de tiempo. Por este motivo, se ha
decidido trabajar siempre con los datos de menor tiempo de exposicion.

Por otro lado, el satélite Kepler seguia una orbita heliocéntrica y cada tres me-
ses debia rotar 90° para seguir apuntando al mismo grupo de estrellas. Por este
motivo, cada fichero de datos tiene una duracién de tres meses. Esto supone un
problema porque pudiera darse el caso de que haya planetas con periodos orbi-
tales mayores a estos tres meses, no quedando registrados en algunos de estos
paquetes de datos.

El filtro de mediana

Dado que la sefal ha tenido un tiempo de exposicién bajo, esta es extremada-
mente ruidosa. Ha sido necesario aplicarle un filtro para asi poder trabajar con
una sefal mas limpia y clara. Entre los muchos filtros existentes, se ha optado
por el uso del filtro de mediana, tanto por su sencillez como por su potencia. El
filtro de mediana, al igual que el filtro de la media, es un filtro de paso bajo. El ob-
jetivo de este tipo de filtros es suavizar los datos, siendo especialmente Utiles en
conjuntos de datos muy ruidosos. Este filtro es especialmente util para eliminar
outliers (valores atipicos) de la sefial. La principal ventaja del filtro de mediana
es que el valor resultante es un dato real (la mediana de los datos), reduciendo
efectos borrosos y siendo menos sensible que otros filtros de paso bajo a valo-
res extremos. Esto resultara de especial importancia al tener datos con ruido no
gaussiano.

El funcionamiento del filtro es sencillo. Se determina una cantidad de puntos a
considerar (ventana) y, para cada punto, se tiene en consideracién una cierta

18https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/cgi-bin/TblView/nph-tbl View 2app=ExoTbls&config=cumulative
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cantidad de puntos a derecha e izquierda de los datos originales, la mitad del ta-
mano de la ventana por cada lado. Una vez seleccionados los puntos a emplear,
los datos son ordenados y se selecciona la mediana (el dato que quede en mitad
de la serie ordenada), remplazando el punto en el que se filtra la sefal por este
valor. Por este motivo, los outliers no afectan especialmente el resultado. Por otro
lado, cuando el punto que se quiere filtrar no tiene suficientes datos a la derecha
o a la izquierda, la ventana se completa con ceros, quedando los datos distorsio-
nados en los extremos. En la figura 1.7 puede verse un esquema de su uso a la
hora de filtrar imagenes.[11]

v {6,17,17, 17,18, 18,19,
w[isT19717]19 19,19}

Figura 1.7: Esquema del funcionamiento del filtro de mediana para el filtrado de imégenes. Para filtrar
datos el proceso es el mismo, pero en lugar de trabajar con matrices de datos se hace con vectores (Chavez-
Burbano, Sarmiento y Avila, 2009).[11]

Por otro lado, este filtro también tiene sus desventajas. La principal es la pérdida
de detalles sutiles. En nuestro caso, esto se traduce en una menor profundidad
del posible transito tras la aplicacién del filtro. Otro inconveniente es la compleji-
dad computacional, puesto que al tener que ordenar los datos y tomar la mediana
se emplea mucho mas tiempo que en otros filtros, como el filiro de la media.

1.4 Obijetivos

El principal objetivo de este Trabajo de Fin de Grado ha sido el estudio y carac-
terizacion de exoplanetas a partir de la determinacion de su periodo orbital.

Para ello se han aplicado técnicas de analisis de datos estelares para el estudio
de las curvas de luz de estrellas observadas con la misién espacial Kepler. De-
bido a la variabilidad intrinseca de las curvas de luz de algunas estrellas y a la
presencia de sistematica instrumental fuertemente no gaussiana, las curvas de
luz de Kepler son muy ruidosas.

En esta investigacion se han aplicado técnicas de reduccion de ruido para opti-
mizar la detectabilidad de exoplanetas y la estimacion de sus parametros fisicos
(periodo, distancia a la estrella, tamario, inclinacion y temperatura promedio).

A modo de resumen, se presentan los objetivos en la siguiente lista:
» Simular una curva de luz.

* Limpiar los datos.
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 Caracterizar el exoplaneta.

— Aplicar estas técnicas a datos reales observados por la misién espacial
Kepler, en concreto a los exoplanetas TrES-2 b y Kepler-75 b.

— Determinacién del periodo.

- Determinacién de la distancia a la estrella.
— Determinacién del radio del exoplaneta.

— Determinacién de la inclinacién de la érbita.

— Determinacién de la temperatura promedio del exoplaneta.



14

Objetivos

1.4




Metodologia

2.1 Simulacion de los datos

En una primera fase, se ha desarrollado un codigo para simular de forma realista
datos como los obtenidos por el satélite Kepler, incluyendo en dichas simulacio-
nes la curva de luz intrinseca estelar, con transitos de exoplanetas, mediante la
implementacién de la ecuacién 1.2 (listing 4, figura 2.1), y variabilidad sinusoidal
(listing 3), junto a ruido instrumental no gaussiano (el cédigo utilizado para gene-
rar el ruido no gaussiano fue desarrollado por Robnik y Seljak en [5]; listing 2). El
resultado se muestra en la figura 2.2.

Transito simulado Trénsito simulado

Seal (u.a.)
Sefial (u.a.)

il L

0 10 20 30 40 50 o 1 2 3 L 5
Tiempo (dias) Tiempo (dias)

(a) (b)

Figura 2.1: Tréansito puro simulado. Se observan disminuciones periddicas de la sefial a lo largo de los 50
dias simulados en 2.1(a). En 2.1(b) se puede observar los transitos con mayor claridad.

Dichas simulaciones han servido para estudiar la efectividad de las técnicas de
reduccion y analisis de sefal que se pretenden utilizar. Una vez determinada la
capacidad de dichas técnicas y sus limitaciones, se han aplicado a datos reales
obtenidos por la misién Kepler, estudiando sistemas bien conocidos. Concreta-
mente, se han estudiado los exoplanetas TrES-2 b y Kepler-75 b.

15
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Figura 2.2: Datos simulados. Resultado obtenido al sumar el transito puro junto a la variabilidad de la curva
de luz debida a una funcién seno, el offset y el ruido.

2.2 Limpieza de datos

Dada la importante sistematica instrumental y la posible variabilidad de la curva
de luz, en esta investigacion se han realizado dos tipos de limpieza; primero
eliminar el ruido de la sefial y después eliminar la posible variabilidad debida a la
estrella.

La importancia de realizar una buena limpieza de los datos radica en la nece-
sidad de aislar el transito para que esta repeticién periddica se sobreponga a
las demas. Entonces, a la hora de obtener la frecuencia dominante mediante la
transformada de Fourier, se puede obtener la frecuencia del transito y, por ende,
el periodo orbital (P) del exoplaneta estudiado.

El ruido de la senal

La naturaleza no gaussiana del ruido de este tipo de sefiales se debe a que
el ruido es una mezcla entre ruido gaussiano y ruido no gaussiano debido a la
electrénica y tipo de 6rbita del satélite, que sigue una distribucién ¢ no central, de
forma que la funcién de probabilidad del ruido, p(x,A,u,0,v,d), se define segun
la ecuaciéon 2.1.[5]

p(x,A,u,0,v,0) =(1-A)- fnp(1,0) +A- fneT (%7%5) , (2.1

donde A es la fraccion de outliers (valores atipicos), fnp(i, o) es la distribucion
normal (el subindice “ND” procede de sus siglas en inglés; Normal Distribution),

con valor medio u y desviaciéon estandar o y con fyet (%,v,é) siendo la dis-

tribucion ¢ no central con pardmetros v y 6, siendo su parametro de localidad
(valor medio de la distribucion) y de escala respectivamente. Para normalizar la
distribucién no central, fnycT, @ Una o se normaliza la variable x, tal que
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x—p
=

Como se ha visto en el Capitulo 1, segun la estrella observada, los datos pueden
ser extremadamente ruidosos (figura 1.3) y la necesidad de limpiar los datos es
acuciante.

El procedimiento seguido por los cientificos responsables de la misidén espacial
Kepler comienza con la correccion de la imagen obtenida por Kepler, mejorando
asi la calidad de la imagen. El proceso continda con la deteccién de artefactos
que puedan afectar a los datos, como pixeles defectuosos. Tras esto, se corrigen
estos defectos. Después de este paso, se extraen las curvas de luz y se eliminan
las estrellas que no son objeto de interés para el estudio correspondiente. En
esta investigacion se han tomado estos datos, con las curvas de luz ya individua-
lizadas.

El procedimiento llevado a cabo no presenta grandes diferencias con el realizado
en Koch et al. [12] y por Bryson et al en 2010 [13], salvo en este proximo paso.
Una vez aisladas las curvas de luz, se ha pasado la sefal por un filtro de media-
na para corregir las tendencias sistematicas, mientras que para este mismo fin
los cientificos responsables han aplicado sofisticados algoritmos, como la dife-
rencia de fotometria de movimiento medio o el uso de una funcién de respuesta
de pixeles.

El enfoque de la diferencia de fotometria de movimiento medio utiliza estrellas
vecinas en el campo de visidon del satélite como referencias para corregir las va-
riaciones sistematicas. Se calcula el promedio del brillo de las estrellas vecinas
y se compara el resultado con el brillo de la estrella estudiada, asumiendo cual-
quier diferencia como un error sistematico.[12]

Por otro lado, en el uso de una funcion de respuesta de pixeles se modela cémo
la luz de una estrella se distribuye en los pixeles del detector. Esto permite corre-
gir los cambios en la respuesta del detector, como variaciones en la sensibilidad
y el enfoque.[13]

Como se ha indicado con anterioridad, para filtrar la sefial y eliminar el ruido se
ha optado por un filtro de mediana, ya que al ser un ruido no gaussiano, este
filtro no se ve tan expuesto a los outliers como otros filtros de paso bajo y es un
proceso mucho mas simple que cualquiera de los algoritmos descritos anterior-
mente. Esto se debe a que en lugar de guardar la media de un conjunto de datos,
guarda la mediana, siendo un gran método para filtrar sefales con interferencias
0 con ruido no gaussiano debido a su robustez frente a los outliers. También es
cierto que debido a este mismo motivo, distorsiona los datos de los extremos.
Esto se debe a que al no poder coger suficientes datos por la izquierda (o por la
derecha), el valor de la mediana estara sesgado. Este filtro se ha implementado
en el listing 8 mediante el uso de la funcion “medfilt” del paquete “signal” de SciPy.
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Una vez eliminada la mayor parte del ruido, el siguiente paso en ambos procesos
es la eliminacion de fuentes de ruido conocidas; en el caso desarrollado en esta
investigacion seria la eliminacion de la posible variabilidad de la curva de luz de
la estrella. Esto podria extenderse a cualquier otro fenémeno astrofisico distinto
de los transitos planetarios.

A continuacion, se procede a la caracterizacién del posible exoplaneta. Se deter-
mina el periodo, el radio y otros parametros. Finalmente, los posibles exoplanetas
se someten a una serie de pruebas y analisis adicionales para confirmar su au-
tenticidad.

La variabilidad de la curva de luz de la estrella

Una vez filtrados los datos y eliminado el ruido, se ha estudiado la variabilidad de
la curva de luz de la estrella, ajustdndola a una funcién seno del tipo

t
V(t,C,P,,0,0) = Csin (27:}T+(p) +0, 2.2)
v

donde C es la amplitud del seno, P, el periodo, ¢ la fase y O es el offset; el orden
de magnitud del flujo total. Una vez caracterizada esta parte de la sefial, se pue-
de sustraer a la senal ya filtrada para eliminar esta parte variable, obteniendo el
transito planetario puro.

Al haber eliminado todo elemento de la sefal a excepcidn del transito, este sera
el periodo dominante, por lo que realizando un andlisis del espectro de potencias
mediante una transformada de Fourier se puede obtener la frecuencia del transito
y, por ende, su periodo. Este es el objetivo ultimo de limpiar la sefial, determinar
el periodo del transito planetario (P).

2.3 Efectividad del método

Primeramente, el método se ha puesto a prueba con los datos simulados, de
los cuales se conocen todos los parametros de la variabilidad estelar y de los
transitos, entre ellos, el periodo. La curva de luz resultante se ha presentado an-
teriormente en la figura 2.2. Tras limpiar los datos se ha obtenido la figura 2.3,
pasando a determinar su periodo, coincidiendo con el periodo introducido como
input.

Para conocer los puntos fuertes y débiles de este método se ha estudiado el
funcionamiento del cédigo desarrollado, sometiéndolo a dos pruebas: contrastar
los valores obtenidos para el periodo mediante el uso del software Period04 con
los datos originales y los datos limpios y comprobando la dependencia del error
relativo frente a ciertos parametros.
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Figura 2.3: Curva de luz de la estrella simulada una vez se le ha eliminado la mayor parte del ruido, mediante
el uso de un filtro de mediana, y la variabilidad. Se puede apreciar su parecido con la figura 2.1. En 2.3(b)
se aprecian los transitos similares a los de la figura 2.1(b).

Mediante el uso del software Period04'? se ha determinado la utilidad de imple-
mentar el método de limpieza de datos de la sefal, obteniendo el periodo del
transito planetario sin aplicar el método de limpieza y aplicandolo. La idea era
estudiar las diferencias entre los valores del periodo que se ha obtenido limpian-
do y sin limpiar los datos con respecto al valor bibliografico o el input (figura 2.4).

Comparacion de la sefial original y la sefial limpia

560 1 L] = Sefial original
—— Seiial limpia

Sefal (u.a.)

Tiempo (dias)

Figura 2.4: Comparacién de la sefial limpia y la sefial original. Se aprecia que el periodo del trdnsito es el
mismo, al igual que una disminucién de la profundidad del transito debido al uso del filtro de mediana. Esto
se debe a que el filtro de mediana elimina los detalles mas finos.

Para determinar la fiabilidad del método de limpieza de datos se ha estudiado
la dependencia del error relativo del periodo respecto a la variacién de ciertos
parametros: del transito planetario puro (sin ruido ni variabilidad estelar), del ruido
y de la variabilidad de la estrella. Para cada caso se ha promediado el valor
obtenido en mil simulaciones para cada punto. El codigo empleado puede verse
en los listings 2, 3, 4, 13, 14, 15y 16. Se ha trabajado bajo la idea de calcular la
discrepancia porcentual (ver ecuacion 2.3) entre el periodo obtenido al aplicar el

Uhttp://period04.net/
2El software Period04 es un programa que mediante la FFT encuentra repeticiones periédicas de datos a partir de su espectro de
potencias. El programa da al usuario la opcion de limpiar distintas frecuencias hasta que encuentre la frecuencia deseada.
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método de limpieza y el periodo dado al variar pardmetros como la profundidad
y periodo del transito, la amplitud, el periodo y la fase de la variabilidad estelar
o la cantidad de ruido. Para ello se ha variado cada parametro, generando un
nuevo flujo cien veces para cada parametro y calculando el error relativo en cada
iteracion para después obtener el valor medio del error relativo.

PP
E=—— 2.3

P (2.3)
donde ¢ es la discrepancia relativa (o error relativo), P es el periodo orbital intro-
ducido y P. es el periodo orbital calculado.

2.4 Caracterizacion del exoplaneta

Una vez conocido el transito planetario, es inmediato obtener algunos de los
parametros caracteristicos del exoplaneta estudiado, siempre que se conozcan
ciertas caracteristicas de la estrella como su radio, masa y/o temperatura. La
distancia entre la estrella y el exoplaneta (el semieje mayor), a, en unidades as-
tronémicas (U.A.)? viene determinado por la ecuacion 2.4. Partiendo de la tercera
ley de Kepler (Johannes Kepler, el astronomo renacentista):

P> 4Ar?
a’ G - Miotal ’

donde G es la constante gravitatoria universal (G = 6.67430- 10*“’1’7";2> Y Miotal

es la masa total del sistema (Miotg = M. + Mp), pero dado que la masa de la
estrella (M,) es mucho mayor que la masa del planeta (Mp), M. > Mp, por lo que
se puede aproximar la masa total del sistema como My, =~ M,. La masa hay que
introducirla en unidades de masas solares; M.).

3 P\’
:>Cl ~ - 'G'M*,
27

P 2
—an~ (—) -G-M,, (2.4)
2n

El radio del exoplaneta (R,) se puede estimar a partir de la ecuacion 2.5, ecua-
cion 6 en Seager y Mallen-Ornelas, 2003[14], conociendo el radio del planeta
(R.).

Asumiendo que la sefal del momento en el que no hay un transito (denotada
con el subindice nt), Sy, es proporcional al area emisora de luz, Ayt = 7R2, y que
la sefal del transito (denotada con el subindice nt), S;, es proporcional al area
emisora de luz en ese momento, Ay = (R? — R3), la relacion entre areas es

31 U.A. = 149.6 - 10°%km.
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donde k es la constante de proporcionalidad sefial-area (S; = k- A;).
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Finalmente, conociendo la temperatura de la estrella, 7., (en Kelvin; K) y la distan-
cia a la estrella (obtenida mediante el uso de la ecuacion 2.4) se puede calcular
la temperatura del exoplaneta (7)) a través de a ecuacion 2.6, que se deriva de
la siguiente manera.

Se sabe que la variacion de la energia recibida por un planeta respecto al tiempo
viene dada por la siguiente ecuacion:

dE) )
1. = Frad R 3
( dr recibida b

donde R, es el radio del planeta y F,4 viene dada por

L

Foq =
rad 475612 )

con a siendo el semieje mayor de la 6rbita y siendo L la luminosidad de la estrella,
que se define como

L =4noggR2TY,

donde ogg es la constante de Stefan-Boltzmann.

También se sabe que la variacion de la energia emitida por un planeta respecto
al tiempo viene dada por esta otra ecuacion:
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dE
(—) = 47'CGSBR[2)TPZ.
dr / emitida

Asumiendo un que el planeta emite igual que un cuerpo negro:

(&) e~ (&)
dr recibida dr emitida‘

Despejando la temperatura del exoplaneta se obtiene la ecuacion 2.6:

4mogeRiT! o 274
Wﬂ:RP = 47TGSBRPTP s
274
GSBR*T* 2 2 4
TTL'RP = 47TGSBRPTP s
R2T?
= ZZ* = 4T,

4
S (BY R
T. 4a?

T. V4a2 \ 2a’

R,
2-a

—T,=T,- (2.6)

Los valores del radio, la masa y la temperatura de cada estrella se han obtenido
del catalogo Kepler Objects of Interest.


https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/cgi-bin/TblView/nph-tblView?app=ExoTbls&config=cumulative

Resultados

En este capitulo se presentan los principales resultados obtenidos. El capitulo se
divide en dos partes, la primera esta orientada a la presentacion de los resultados
obtenidos mediante el uso de simulaciones, mientras que la segunda presenta
los resultados al aplicar el cédigo a objetos estudiado por el satélite Kepler.

3.1 Resultados de las simulaciones

Mediante el uso de los cddigos desarrollados, se ha conseguido simular el transi-
to de un exoplaneta y limpiar los datos de su serie temporal. Para ello, en primer
lugar se ha simulado un transito puro (figura 2.1) mediante el uso de la ecuacién
1.2. Para esta simulacion, el programa pedira al usuario algunos parametros, co-
mo el periodo del transito, la duracién del mismo, en que punto se encuentra
el primer minimo, la profundidad del transito y la duracién del intervalo de ob-
servacion. Para la simulacién aqui presentada se han utilizado los parametros
descritos en la Tabla 3.1, donde #peioq €S €l periodo del transito (en dias), 7guration
es la duracién del mismo (también en dias), # es la posicién temporal del pri-
mer minimo, depth es la profundidad del transito y, finalmente, tgtart Y fong SON lOS
tiempos inicial y final de observacion.

Pardmetro | t,..ioq [dias] | tiaion [dias] | to [dias] | depth [u.a.] | tyuy [dias] | te,q [dias]
Valor 2.5 0.5 0.25 5 0 50

Tabla 3.1: Parametros del transito planetario simulado.

Tras esta primera simulacion, se ha simulado una variabilidad estelar sinusoidal
(mediante ecuacién 2.2) y un ruido no gaussiano mediante la suma de un ruido
gaussiano y un ruido debido a una distribucion ¢ no central (ecuacién 2.1).[5]

Sumando los conjuntos de datos obtenidos con estas funciones a los datos del
transito puro (ver los datos simulados en la figura 2.2). Para poder simular el

23
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ruido no gaussiano y la variabilidad estelar, el programa solicita al usuario intro-
ducir ciertos parametros. Para la simulacién aqui presentada se han utilizado los
parametros descritos en la Tabla 3.2, donde A es la fraccion de outliers, v es el
nuamero de grados de libertad, 6 es el parametro no central de la distribucion, u
es el valor medio de la distribucion y ¢ su desviacién estandar. Por otro lado, C
es la amplitud de la funcién sinusoidal que define la variabilidad estelar, P, es su
periodo, ¢ su fase y O su offset. Finalmente, R., M, y T, son el radio, la masa y
la temperatura de la estrella, respectivamente. Estos parametros son solicitados
para la caracterizacion del exoplaneta simulado.

Parametros ruido | Valor Parametros variabilidad | Valor Parametros estelares | Valor
A 0.3 Clu.al] 2 R, (o] 1
v 3 P, [dias] 7 M. [Ms] 1
1) 1 ¢ [ rad] 1 T, [K] 6000
u 0 O[u.a] 500
o 1

Tabla 3.2: Parametros del ruido, de la variabilidad estelar y de la estrella. Se ha escogido v = 3 para que
Jnet sea perfectamente distinguible de fnp.

Una vez se han simulado los datos, se les ha aplicado un filtro de mediana pro-
veniente del paquete SciPy de Python. En la figura 3.1 se muestran los datos
filtrados (Subfigura 3.1(a)) y una comparacién de estos mismos con los datos
originales (Subfigura 3.1(b)).

Senal filtrada Comparacion de la sefial

= Datos originales
502 4 + Datos filtrados

560 4

500 4

v
by
°

498 4

Sefial (u.a.)
Sefial (u.a.)

v
5
S

496 4

500
494

6 lb Zb Jb 4‘0 50 6 lb Zb Jb 4‘0 50
Tiempo (dias) Tiempo (dias)
Figura 3.1: En 3.1(a) se muestran los datos simulados pasados por el filtro de mediana. En 3.1(b) se muestra

la comparacidn entre los datos simulados originales y los filtrados. Se observa claramente la transformacién
de la nube de puntos en un conjunto a lo largo de un trazo mas fino.

Una vez se ha conseguido eliminar el ruido de la sefal, o al menos la mayor
parte, se ha ajustado la senal filtrada a una funciéon que defina la variabilidad
de la estrella (figura 3.2), de esta manera se puede simular una sefal con estos
valores y sustraerla de la sefal filtrada; la idea es aislar la sefial del transito puro
que se ha presentado en la figura 2.1. La diferencia de estas dos sefnales puede
verse en la figura 2.3. El mayor inconveniente de este método es que se necesita
una buena estimacion inicial de la amplitud, periodo, fase y offset de la variabili-
dad estelar.

Sustrayendo la variabilidad estelar se obtiene la figura 2.3, presentada anterior-
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Curva de luz de la estrella con el mejor ajuste a las oscilaciones
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Figura 3.2: Representacion del ajuste de la variabilidad sobre los datos simulados una vez pasados por el
filtro de mediana.

mente. Como se puede observar, las figuras 2.1 y 2.3 se parecen, pero no son
exactamente iguales. Esto no suponen ningun impedimento, pues la idea con la
que se ha trabajado era la de eliminar cualquier relacién periddica a excepcidn
de los transitos, lo que permite realizar un periodograma' mediante el célculo
de un espectro de potencias y asi poder obtener la frecuencia del maximo, o lo
que es equivalente, el periodo del transito planetario que se busca determinar.
En la figura 3.3 se puede observar el pico del espectro de potencia y todos sus
multiplos presentes en el periodograma.

Periodograma
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Figura 3.3: Periodograma obtenido al realizar el espectro de potencias. Se puede observar que el valor ma-
ximo del espectro de potencias se corresponde con una frecuencia fjom = 0.4 dias~!, lo cual se corresponde
con un periodo orbital P = f(;o}n = 2.5 dias.

Finalmente, el programa solicita al usuario la masa, el radio y la temperatura de
la estrella en torno a la cual orbita el exoplaneta de la simulacién. Con estos
datos y el periodo se calcula el radio del planeta, la distancia entre el planeta y
la estrella, la inclinaciéon de la 6rbita y la temperatura del exoplaneta simulado,
imprimiéndose estos resultados en pantalla.

'Un periodograma es una estimacién de la densidad espectral de una sefial. En términos practicos, es la representacién del espectro
de potencias frente a la frecuencia con la que se repite la senal.
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Los resultados se muestran en la Tabla 3.3. Dado que el Unico parametro que se
puede utilizar para comprobar la eficiencia del método es el periodo del planeta,
se puede considerar que el método funciona perfectamente al haber obtenido el
mismo periodo que el introducido a la hora de simular los datos.

Resultado
P [dias] 2.50
a [10°km] 64.16
R, [Rs] 23.99
i [10737 rad] 50
T, [K] 441.80

Tabla 3.3: Parametros del exoplaneta simulado con los datos de las Tablas 3.1 y 3.2.

Variacion del error relativo

Una vez se ha demostrado que se obtiene un resultado, se ha comprobado como
de efectivo es este método. Se ha estudiado la variacién del error relativo en el
periodo frente a la variacidn de distintos parametros.

Se ha determinado que parametros como la amplitud (figura 3.4) o la fase de la
variabilidad (figura 3.5) apenas tienen influencia a la hora de determinar el perio-
do del transito.

Error relativo frente a la amplitud de la oscilacién

2x107°

10-5 4

Error relativo en la determinacién del periodo orbital

T T T
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Amplitud de la oscilacién (u.a.)

Figura 3.4: Variacion del error relativo a la hora de calcular el periodo del transito planetario frente a la
variacion de la amplitud de la variabilidad. El eje de ordenadas (eje Y) se muestra en escala logaritmica.

En el caso de variar la profundidad del transito, se ha observado que el error
relativo disminuye segun aumenta la profundidad del transito, llegando a estabi-
lizarse en torno al 0.001 % (figura 3.6), siendo este punto de estabilizacion una
profundidad del transito que sea 0.4 veces la amplitud de la variabilidad, aun asi,
a partir de un ratio profundidad/amplitud igual a 0.3 el error relativo no supera el
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Error relativo frente a la fase de la variabilidad
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Fase de la oscilacién (i rad)

Figura 3.5: Variacién del error relativo a la hora de calcular el periodo del transito planetario frente a la
variacion de la fase de la variabilidad. El eje de ordenadas (eje Y) se muestra en escala logaritmica.

1.5%.

Error relativo frente a la profundidad del transito
1.99453 x 10°

Error relativo en la determinacién del periodo orbital

.

T T T T
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8
Profundidad del transito (u.a.)

—2.82945 x 1072

Figura 3.6: Variacién del error relativo a la hora de calcular el periodo del trdnsito planetario frente a la

profundidad del transito. El eje de ordenadas (eje Y) se muestra en escala logaritmica.

Por otro lado, el error relativo sufre una dependencia con el aumento del ruido de
la sefal. A partir de 4.8 veces el ruido generado con los parametros de la Tabla
3.2, el error relativo comienza a aumentar, sin llegar a superar, dentro del rango
parametros que se ha considerado, el 2% de error (figura 3.8).

En el caso de la variacién del periodo del transito (figura 3.8), el error relativo
sufre un comportamiento un tanto extrafio. No se corresponde con una curva
creciente ni decreciente, sino mas bien oscilante. Esto puede deberse a que,



28 Resultados de las simulaciones 3.1

Error relativo frente a la intensidad del ruido
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Figura 3.7: Variacion del error relativo a la hora de calcular el periodo del transito planetario frente a la
variacion de la cantidad de ruido. El eje de ordenadas (eje Y) se muestra en escala logaritmica.

para periodos muy bajos, el ajuste de la variabilidad no sea lo suficientemente
bueno y la mantenga, por lo que la frecuencia dominante seria la de esta varia-
bilidad sinusoidal. En el caso de periodos altos, podria ser que el programa tome
como frecuencia dominante la del ruido residual, tras pasar el filtro de mediana y
eliminar la variabilidad de la estrella, en lugar de los transitos, ya que son mucho
menos frecuentes.

Error relativo frente al periodo del trénsito

103 4
102 4
101 4

100 4

107 4 i
1072 4
10—3 4
1074 4
20 30 40 50

Periodo del trénsito (dias)

Error relativo en la determinacién del periodo orbital

Figura 3.8: Variacién del error relativo a la hora de calcular el periodo del trdnsito planetario frente a la

variacion del periodo del transito. El eje de ordenadas (eje Y) se muestra en escala logaritmica.

Finalmente, ha quedado clara la extrema dependencia del error relativo frente al
periodo de la variabilidad estelar. Esta dependencia es tan fuerte que, si el pe-
riodo de la variabilidad generada no se aproxima lo suficiente al valor dado como
parametro 6ptimo inicial, la funcién “curve_fit()” de SciPy es incapaz de ajustar
la curva sinusoidal. Para mostrar la importancia de partir de un buen parametro
optimo inicial se ha decidido eliminar estos parametros y dar libertad a la funcién
para que encuentre el mejor ajuste. El resultado se muestra en la figura 3.9. La
dificultad a la hora de ajustar datos a una funcién periédica es un hecho bien
conocido en el mundo del signal processing, ya que estas presentan multiples
minimos locales.
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Error relativo frentre al periodo de la variabilidad
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Figura 3.9: Variacion del error relativo a la hora de calcular el periodo del transito planetario frente a la
variacion del periodo de la variabilidad estelar.

3.2 Aplicaciones a exoplanetas reales detectados por Kepler

En una primera aproximacion se ha optado por trabajar con los exoplanetas TrES-
2 by Kepler-75 b, pues estan perfectamente estudiados y son candidatos ideales
para testar la validez del trabajo desarrollado. Los datos se han obtenido de Ke-
pler Objects of Interest, seleccionando entre los datos de cadencia corta (Short
Cadence) de cada exoplaneta estudiado. Esto ultimo es de vital importancia,
pues al emplear menos tiempo por imagen, hay una mayor cantidad de image-
nes y, por tanto, un mayor niumero de puntos. Para poder obtener el error de los
parametros que caracterizan el exoplaneta es necesario descargar no solo los
datos, sino el archivo con los errores correspondiente a cada paquete de datos
y nombrarlo de la misma manera, afadiendo “_err” justo antes del formato del
archivo.

TrES-2 b

En primer lugar, usando el mismo cdodigo que el utilizado para simular y analizar
en la seccién anterior se introduce el nombre del archivo que se quiere leer, en
este caso el archivo se llama “TrES2b.tbl”, siendo los datos los representados en
la figura 3.10.

Una vez se han leido los datos del exoplaneta TrES-2 b (Kepler-1 b), se les ha
aplicado el mismo filtro de mediana que el usado en la seccion anterior. En la
figura 3.11 se muestran los datos filtrados (Subfigura 3.11(a)) y una comparacion
de estos mismos con los datos originales (Subfigura 3.11(b)).

En la figura 3.11(b) se observa que, debido al filtro de mediana, se pierde en
torno a un 37.8 % de la profundidad del transito. Esto se debe, como se ha men-
cionado anteriormente, a que el filtro de mediana elimina los detalles mas finos,
en este caso, reduce la profundidad del transito. Por este motivo, se ha optado
por utilizar los datos filtrados Unicamente (en los casos en los que no hay un rui-
do excesivo y los transitos estan claramente marcados) para la determinacion del


https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/cgi-bin/TblView/nph-tblView?app=ExoTbls&config=cumulative
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Figura 3.10: Datos correspondientes a la curva de luz de la estrella TrES-2, obtenidos del catdlogo Kepler
Objects of Interest. En este caso, los transitos planetarios estdn fuertemente marcados.
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Figura 3.11: En 3.11(a) se muestran los datos simulados pasados por el filtro de mediana. En 3.11(b) se

muestra la comparacién entre los datos simulados originales y los filtrados. Se observa claramente la trans-
formacién de la nube de puntos en un conjunto a lo largo de un trazo mads fino.

periodo y usar los datos originales para la determinacion del resto de parametros
del exoplaneta.

Una vez se ha conseguido disminuir el ruido de la sefial, se ha ajustado la senal
filtrada a una funcidén que defina la variabilidad de la estrella (figura 3.12), aun-
que en este caso no hay variabilidad estelar y el transito es bastante claro). La
diferencia de estas dos senales puede verse en la figura 3.13. Esta aproximacion
se ha realizado con los mismos parametros iniciales que en la seccion anterior,
por lo que quiza no es tan importante una buena primera aproximacion.

Tras la limpieza de datos, se ha realizado un periodograma mediante el calculo
de un espectro de potencias. En la figura 3.14 se puede observar el pico del es-
pectro de potencia, junto al resto de frecuencias y sus correspondientes alias.

Finalmente, el programa solicita al usuario la masa (M,), el radio (R.) y la tem-
peratura (7.) de la estrella en torno a la cual orbita el exoplaneta estudiado. Con
estos datos y el periodo se ha calculado el radio del planeta, la distancia entre


https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/cgi-bin/TblView/nph-tblView?app=ExoTbls&config=cumulative
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Curva de luz de la estrella con el mejor ajuste a las oscilaciones
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Figura 3.12: Sefial filtrada con la curva de luz que mejor se ajusta a la variabilidad de la estrella. En este
caso se aprecia que se trata de una oscilacién con amplitud nula.
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Figura 3.13: Curva de luz de la estrella una vez se le ha eliminado la mayor parte del ruido.
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Figura 3.14: Periodograma obtenido al realizar el espectro de potencias. Se puede observar que el valor
maximo del espectro de potencias se corresponde con una frecuencia fyom ~ 0.4125 dias™!, lo cual se
corresponde con un periodo orbital P = f(fmln = 2.4241 dias.

el planeta y la estrella, la inclinacion de la 6rbita y la temperatura del exoplaneta
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TrES-2 b, imprimiéndose estos resultados en pantalla. Los resultados obtenidos
para el exoplaneta TrES-2 b tras introducir los parametros estelares (Tabla 3.4)
se muestran en la Tabla 3.5, junto a los resultados bibliograficos obtenidos.[15]

R* [RO]
0.964 +£0.038

+0.11
1.08" 01

T [K]
5820478

Tabla 3.4: Parametros estelares de la estrella TrES-2.

Resultado | Incertidumbre Bibliografia [15] Discrepancia
P [dias] 2.4241 0.0005 2.470613501 £ 0.000000058 2%
a [10°km] 64 3 5.32+0.11 1103 %
R; [Re] 12.8 0.5 13.78£0.73 7%
i [107°7 rad] 273.9 0.5 11200 £ 200 98 %
T, [K] 420 20 1466 £9 71 %

Tabla 3.5: Pardmetros del exoplaneta TrES-2 b para este trabajo. Los resultados se presentan junto a su
incertidumbre, el valor bibliografico y la discrepancia.

El motivo para el que la discrepancia entre el valor obtenido y el valor bibliogra-
fico para parametros como el semieje mayor (y, por tanto, de la temperatura) es
que se ha asumido que la orbita tiene excentricidad e = 0 (es una circunferencia)
y que la masa de la estrella es mucho mayor que la del planeta, cuando no se
tiene informacion de esta ultima. Por otro lado, el motivo para una discrepancia
tan grande en el valor de la inclinacién, podria deberse a que al ser numeros
tan pequenos, cualquier minima diferencia va a suponer una elevada discrepan-
cia.

Kepler-75 b

Siguiendo el mismo proceso que en el caso del exoplaneta TrES-2 b, se ha leido
el fichero de datos del exoplaneta Kepler-75 b (“Kepler75b.tbl”), siendo su curva
de luz la representada en la figura 3.15.
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Figura 3.15: Datos correspondientes a la curva de luz de la estrella Kepler-75, obtenidos del catdlogo Kepler
Objects of Interest.
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Una vez se ha obtenido la curva de luz, se ha de aplicar el filtro de mediana (figu-
ra 3.16), se realiza el mejor ajuste a la variabilidad estelar (figura 3.17) y se limpia
la senal (figura 3.18). Una vez limpiados los datos, se procede a la obtencion del
periodo del transito mediante la realizacién de un periodograma (figura 3.19).
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Figura 3.16: En 3.16(a) se muestran los datos simulados pasados por el filtro de mediana. En 3.16(b) se
muestra la comparacién entre los datos simulados originales y los filtrados. Se observa claramente la trans-
formacioén de la nube de puntos en un conjunto a lo largo de un trazo mads fino.
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Figura 3.17: Seiial filtrada con la curva de luz que mejor se ajusta a la variabilidad de la estrella. En este
caso se aprecia que la variabilidad no siguen la forma sinusoidal que se esperaba. Esto ha sido una fuente
de problemas.

Se puede observar que, en este caso, el mejor ajuste a la variabilidad estelar no
es tan ideal como cabria de esperar. Esto se debe a que a la hora de determi-
nar los parametros 6ptimos de la curva se sigue partiendo de una semilla inicial
pensada para los datos simulados con los parametros introducidos, ademas de
que la variabilidad estelar de la estrella en torno a la cual orbita el exoplaneta
Kepler-75 b no sigue una curva sinusoidal perfecta, por lo que para las condicio-
nes en las que se ha trabajado, es un ajuste bastante bueno, aunque no consiga
eliminar la variabilidad estelar.

Los resultados obtenidos para el exoplaneta Kepler-75 b tras introducir los para-
metros estelares (Tabla 3.6) se muestran en la Tabla 3.7, junto a los resultados
bibliograficos obtenidos.[16]
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Curva de luz de la estrella limpia (sin oscilaciones)
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Figura 3.18: Curva de luz de la estrella una vez se le ha eliminado la mayor parte del ruido. Se ha intentado
eliminar también la variabilidad de la estrella, aunque no se ha tenido mucho €xito en esto tltimo.

Periodograma

12000 -

10000 4+

8000

6000 -

4000 -

Espectro de potencias (u.a.)

2000

Al

T T . T : : -
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4
Frecuencia (dias™?)

Figura 3.19: Periodograma obtenido al realizar el espectro de potencias. Se puede observar que el valor
maximo del espectro de potencias se corresponde con una frecuencia fiom &~ 0.0654 dfas', lo cual se co-
rresponde con un periodo orbital P = fj = = 15.3 dfas. Como se indica en el texto, este valor tiene una
discrepancia del 77 % con respecto al valor tedrico.

R. [Ro] M. [M:] T [K]
0.843+0.045 | 0.88£0.06 | 5323702

Tabla 3.6: Pardmetros estelares de la estrella Kepler-75.

3.3 Period04

Viendo que en el caso del exoplaneta Kepler-75 b el resultado obtenido dista
mucho del valor esperado, es sensato preguntarse si tiene alguna utilidad el cé-
digo desarrollado. Para ello, se ha estudiado esta utilidad mediante el software
Period04.

Se han obtenido los periodogramas para la simulacion (figura 3.20) y los exopla-
netas TrES-2 b (figura 3.21) y Kepler-75 b (figura 3.22), para los datos limpios y
sin limpiar.
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Period04 35
Resultado | Incertidumbre | Bibliografia [16] | Discrepancia
P [dias] 15.3 0.5 89+1.6 77 %
a [10%m)] 206 10 12.24+0.18 1616 %
R, [Ro] 17.9 1.0 1198570282 49%
i[1073zrad] | 44.0 1.5 1572, 300%
T, [K] 201 12 767+ 15 74 %

Tabla 3.7: Parametros del exoplaneta Kepler-75 b para este trabajo. Los resultados se presentan junto a su
incertidumbre, el valor bibliografico y la discrepancia. Se observa que el valor obtenido para el periodo
dista del valor bibliografico. no obstante, en caso de seleccionar el segundo pico del periodograma en lugar
de este primero, se obtiene un periodo P ~ 10.84 dias, compatible con el valor bibliografico.

My Fourier calculation ( F=0.142, A=1.96486052 ) My Fourier calculation ( F=0.4, A=1.26829413 )

Amplitude

(a) Simulacién sin limpiar (b) Simulacién limpia

Figura 3.20: Periodogramas obtenidos, mediante el uso del software Period04, sin limpiar los datos, 3.20(a),
y limpiando los datos, 3.20(b), para los datos simulados.
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Figura 3.21: Periodogramas obtenidos, mediante el uso del software Period04, sin limpiar los datos, 3.21(a),
y limpiando los datos, 3.21(b), para el exoplaneta TrES-2 b.

En el caso de los datos simulados, el periodo obtenido sin haber limpiado los
datos es de 7.04 dias, frente a los 2.50 dias obtenidos al limpiar los datos, coin-
cidiendo el resultado con el valor introducido para la simulaciéon. En el caso de
TrES-2 b, ambos periodos coinciden con un valor de 2.47 dias, siendo este el
valor bibliografico en [15]. Por el contrario, para Kepler-75 b, el valor obtenido sin
limpiar los datos es de 31.45 dias frente a los 15.72 dias obtenidos al limpiar los
datos. Estos resultados no coinciden con el valor bibliografico de [16] (8.89 dias),
estando el valor obtenido al limpiar los datos mas cerca, con una discrepancia
superior al 77 %; casi el doble que el valor bibliografico.
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My Fourier calculation ( F=0.0317999506, A=111.198371) My Fourier calculation ( F=0.0635999013, A=29.2756119 )

(a) Kepler-75 b sin limpiar (b) Kepler-75 b limpio

Figura 3.22: Periodogramas obtenidos, mediante el uso del software Period04, sin limpiar los datos, 3.22(a),
y limpiando los datos, 3.22(b), para el exoplaneta Kepler-75 b.

El valor bibliografico para este planeta se encuentra en la cuarta frecuencia de-
tectada por el software Period04, como se puede ver en la Tabla 3.8. Es evidente
que, a pesar de no haber conseguido eliminar todas las frecuencias subyacen-
tes con mayor importancia que la frecuencia de los transitos, con el método de
limpieza propuesto se ha conseguido eliminar la frecuencia dominante.

Pico f [dias™'] P [dias]
1 0.0317965024 31.45
2 0.0636132315 15.72
3 0.0828350882 12.07
4 0.1126126126 8.88

Tabla 3.8: Frecuencias obtenidas por el software Period04 ordenadas segin su dominancia en el periodo-
grama de la figura 3.22(a), junto a los periodos correspondientes.



Conclusiones

En este trabajo se han estudiado los datos provenientes del satélite Kepler, dis-
tintos tipos de ruido (no gaussiano) y varias técnicas de limpieza de datos. Se
han estudiado distintas técnicas de deteccidn y caracterizacién de exoplanetas.
Para ello se han repasado conceptos basicos de la astronomia como la tercera
ley de Kepler y se ha estudiado otros como la dependencia de la temperatura de
un planeta segun la temperatura a la que se encuentra su estrella y la distancia
entre ambos cuerpos.

Se ha propuesto un método de limpieza de datos y caracterizacion de exoplane-
tas para las observaciones llevadas a cabo por la misién espacial Kepler. Para
comprobar el funcionamiento de este método, se ha trabajado inicialmente con
simulaciones de transitos exoplanetarios junto a su ruido (proveniente de la estre-
lla, del propio satélite y de otros medios), quedando perfectamente caracterizado
al obtener el mismo periodo que el introducido como input. Ante el buen resultado
obtenido, se ha utilizado este método para la caracterizacién de los exoplanetas
TrES-2 b y Kepler-75 b, encontrdndose en este ultimo un gran error relativo en la
determinacién del periodo de los transitos. El motivo de esta discrepancia no es
otra que la calidad del ajuste de la variabilidad estelar a la funcion seno definida,
haciendo que la frecuencia dominante sea la del transito del exoplaneta o la de
la variabilidad estelar. Esto sugiere una idea de mejora futura a través del estudio
de mejores métodos para tratar la variabilidad, por ejemplo mediante el uso de
procesos gaussianos utilizados por Robnik y Seljak, 2020 [5][6], pues ese nivel
de sofisticacién esta lejos del alcance de este Trabajo de Fin de Grado.

Se ha observado que los valores obtenidos para parametros como la distancia
entre los exoplanetas estudiados y las estrellas que orbitan, la inclinaciéon de
la 6rbita o la temperatura tienen una gran discrepancia con los valores biblio-
gréficos. En el caso de la temperatura, estas discrepancias pueden deberse al
hecho de haber tratado los exoplanetas como cuerpos negros, obviando sus at-
mdsferas. Por otro lado, las inclinaciones no son muy pronunciadas, por lo que
cualquier diferencia, a minima que sea, representa una discrepancia importante.
Finalmente, la gran discrepancia del semieje mayor (a) puede deberse a la supo-
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sicion de que la 6rbita que describen ambos exoplanetas es una circunferencia,
cuando se ha visto que no tiene por qué ser asi, y este caso es solo uno entre
los muchos que se pueden dar.

Para determinar el impacto que pueda tener este ajuste, se ha estudiado la de-
pendencia del error relativo respecto a la intensidad del ruido, la amplitud, fase y
periodo de la variabilidad estelar y la dependencia con la profundidad y periodo
del transito. Se ha determinado que la influencia de parametros como la ampli-
tud o la fase de la variabilidad estelar apenas influyen, con un error relativo del
0.001 %. Respeto a los parametros del ruido, la cantidad de outliers o la intensi-
dad del ruido apenas tienen efecto, siendo practicamente nulo en el caso de la
cantidad de outliers (0.001 %) y poco importante en el caso de la intensidad del
ruido, llegando hasta un maximo del 3.5 % para un ruido con desviacién estandar
o = 5.8. Esto indica que el filtro de mediana, a pesar de ser una técnica estan-
dar ya clasica en la literatura del procesado de sefales, es una herramienta muy
potente para limpiar datos con ruidos no gaussianos. La dependencia de la pro-
fundidad del transito es relevante mientras esta “depresion” no sea distinguible
del resto de la sefal, por lo tanto, a partir de un ratio profundidad/amplitud de la
variabilidad superior a 0.2, el error relativo no superaré el 1.5 %.

Queda entonces claro que el parametro mas determinante es el periodo de la
variabilidad estelar, dependiendo practicamente de este parametro el ajuste sinu-
soidal y, por tanto, un buen ajuste. Se ha comprobado que el ajuste no sufre una
gran dependencia respecto a la fase o la amplitud, siendo el periodo el pardmetro
mas importante. Debido a este motivo, es importante tener un buen “parametro
dptimo inicial’!, facilitando el proceso de ajuste y obteniendo un mejor valor para
el periodo de los transitos planetarios.

Dado que este es un Trabajo de Fin de Grado, hay muchas puertas que han
quedado abiertas:

» La primera de ellas, sofisticar el método de limpieza de datos y caracteri-
zacion de los exoplanetas, puesto que, aunque funciona aceptablemente en
los casos mas sencillos, en cuanto los datos se alejan del modelo propuesto,
las discrepancias con los valores bibliograficos se disparan.

» Una forma de mejorar esta caracterizacion seria el uso de mas de un pa-
quete de datos por exoplaneta y tomando como valor de cada parametro
del exoplaneta el promedio de los valores obtenidos con cada fichero. Esto
ayudaria a disminuir errores estadisticos a la hora de caracterizar los exo-
planetas.

» En caso de detectar un exoplaneta en la zona de habitabilidad de su estrella,
con caracteristicas compatibles con la vida, podria estudiarse su composi-
cion atmosférica en busca de biomarcadores y agua. Este estudio podria
realizarse determinando las lineas del espectro electromagnético absorbi-
das por la atmésfera, tal y como se ha hecho en Zak et al., 2019[17] y Quanz
et al.,2021[18].

!Este “pardmetro Gptimo inicial” se puede modificar facilmente en el cédigo empleado (Listing 10)
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» Finalmente, seria interesante también estudiar el tamafo 6ptimo de la ven-
tana utilizada en el filtro de mediana (la cantidad de puntos utilizados) o la
variaciéon de los parametros del ruido, no habiendo hecho este estudio por
falta de tiempo.
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Cadigo

Todos los cddigos se pueden encontrar en el repositorio publico de GitHub? para
este Trabajo de Fin de Grado. El c6digo no requiere demasiada memoria al tra-
bajar con funciones, ni tampoco de un tiempo excesivo para la simulacién o el
analisis de los datos (apenas un minuto considerando el tiempo que se tarda en
introducir los datos), aumentando considerablemente cuando se quiere estudiar
la dependencia del error relativo frente a distintos parametros (aproximadamente
25 horas por parametro estudiado).

def read_data(file):

nin

Reads time and fluzxz data from a file.

Parameters:
- ftle (str): The name of the file containing the
data.

Returns:
- time (1D array): Time data
- time (1D array): Fluz data.

Plots:
Generates a plot of the read transit fluxz data.
The plot <s saved wn ’Plots’ as ’Read Transit.pdf’

nin

# Read the data from the file
data = np.loadtxt(file, skiprows=3)

# Assign the data
time: np.array(float)
flux: np.array(float)

datal:, 1]
datal:, 2]

Zhttps://github.com/ivanvillegas7/Simulation-detection-and-characterization-of-exoplanet-transits-with-Kepler-space-mission
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# Plot read fluz

plt.figure ()

plt.plot(time, flux, marker=’.’, ls=’none’)
plt.xlabel (’Time, (days)’)
plt.ylabel(’Signal (a.u.)?’)

plt.title(’Read Flux’)

plt.grid(True)

plt.savefig(’../Plots/Total Flux.pdf’)

# Return the time and fluz values
return(time, flux)

Listing 1: Funcién “read_data” del script read.py. Esta funcién lee los valores de tiempo y flujo de un fichero

dado para representar la serie temporal. La funcién devuelve estos valores en dos arrays unidimensionales.

def simulate_noise(N, params):

"""Generates motse signal according to our noise <
distribution = Gauss + noncentral Student ‘s t

N = number of realizations

params =[4, df, nc, loc, scale] see: https://docs.<+
scipy.org/doc/scipy-0.18.1/reference/generated/«
scipy.stats.nct.html

ninn

N_outliers = int(params [0]*N) #number of outliers

Gaussian = np.random.normal(loc = 0.0, scale = 1.0,
size= N - N_outliers)

outliers = sc.stats.nct.rvs (*xparams[1:], size=¢

N_outliers)
fluxi = np.concatenate([Gaussian, outliers])
np.random.shuffle (fluxi)

return fluxi

Listing 2: Funcién “simulate_noise” del script simulate.py. Esta funcién simula un ruido gaussiano + t de
Student. Esta funcién fue desarrollada por Jakkob Robnik y Uros Seljak en [5].

def

sinusoidal_variability(time, amplitude, period,\
phase, offset):

ninn

Defines the sinusotdal wvariability of a star.

Parameters:
- time (np.array(float)): Array of time walues.
- amplitude (float): Amplitude of the wvariabileity.
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- period (float): Pertiod of the wartability (in
days) .
- phase (float): Phase of the wariability (in
radtans) .
- offset (float): Offset of the stellar fluzx.

Returns:
- fluz (1D array): Array of fluz wvalues
corresponding to the input

time wvalues.
nnn

flux: np.array(float)

flux = amplitude*np.sin(2*np.pi/period*time+phase)+

+\
offset

return flux

Listing 3: Funcién “simulate_variability” del script simulate.py. Esta funcién lee los valores de tiempo,

amplitud periodo, frecuencia y offset para devolver el flujo debido a la variabilidad estelar.

def generate_parabolic_transit(period, tO, duration,\

depth, t):

nimn

Generates a parabolic transit signal that repeats

every period.

Parameters:
- period (float): Period of the transit signal.

- t0 (float): Time of the center of the transtt.

- duration (float): Duration of the transit.

- depth (float): Depth of the transit (fluz drop).
-t (numpy array): Array of times where the signal

will be gemnerated.

Returns:

- 1D array: Array of fluz values corresponding to

the parabolic transit signal.

nimn

phase:np.array(float) = ((t-t0+0.5*xperiod) %period)\

-0.5%period

f: np.array(float) = depth*(1l-4xphasex*x*2/\
duration**2)

f[f<0] = 0
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return -f

Listing 4: Funcién “generate_parabolic_transit” del script simulate.py. Esta funcién lee los valores del
periodo, timepo central del transito, duracién del transito, profundidad del trasito y tiempo para simular el
transito (parabdlico) de un planeta.

def sim_flux(noise_params):
nimn
Simulates a transit light curve with sinusoidal
variability and moise.

Parameters:
- notse_params (List[float]): list of parameters
for nmnoise generation.
notse_params [0]: fraction of outliers in the
data.
noise_params [1]: degrees of freedom for
non-central t distribution.
notse_params [2]: non-central parameter for
non-central t distribution.
noise_params [3]: mean value for mon-central
t distribution.
notse_params [4]: scale parameter for
non-central t distribution.

Returns:
- time (1D array): array of time values.
- fluz (1D array): array of simulated flux values.

Plots:

Generates a plot of the simulated transit data.
The plot %s saved imn ’Plots’ as

’Simulated Transit.pdf’

Generates a plot of the simulated flux data.
The plot %s saved im ’Plots’ as

’Simulated Fluz.pdf’

Uses:

- generate_parabolic_transit ()
- stnusotdal_vartability ()

- simulate_notise ()

nimn

t_period: float = float(input(’Transit period:,’))
t_duration:float=float (input (’Transit duration:’))
t0: float = float(input(’Transitphalf time:’))
depth: float = float(input(’Transit depth:,’))
t_start: float = float(input(’Initial time:’))
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t_end: float = float(input(’Ending, time:’))

time:np.array(float) = np.linspace(t_start, t_end,\
100000)

# Generate transit model

flux_p: np.array(float)

flux_p = generate_parabolic_transit(t_period, tO0,\
t_duration,\
depth, time)

# Plot transit model

plt.figure ()

plt.plot(time, flux_p, marker=’.’)

plt.xlabel (’Time,,(days)’)

plt.ylabel(’Signal, (a.u.)?’)
plt.title(’Simulated Transit’)

plt.grid(True)
plt.savefig(’../Plots/Simulated Transit.pdf’)

# Gemerate sinusotdal variability

amplitude: float = float(input(’Sinusoidal
variabilityamplitude:’))

period: float = float(input(’Sinusoidal variability+«+
uperiod:’))

phase: float = float(input(r’Sinusoidal variability«
uphase (injunits of $\pi$) 7))

offset: float = float(input(’Stellar flux offset (+
order of magnitude):’))

variability: np.array(float)

variability = sinusoidal_variability(time,\
amplitude ,\
period,\
phase*np.pi,\
offset)

# Simulate noise
noise: np.array(float)
noise = simulate_noise(len(flux_p), noise_params)

# Combine fluxz with wvartability and noise
flux: np.array(float)
flux = flux_p + variability + noise

# Plot simulated fluz

plt.figure ()

plt.plot(time, flux, marker=’.’, ls=’none’)
plt.xlabel (’Time, (days) ’)
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plt.ylabel(’Signal(a.u.)’)
plt.title(’Simulated Flux’)
plt.grid(True)
plt.savefig(’../Plots/Total Flux.pdf’)

return(time, flux)

Listing 5: Funcién “sim_flux” del script simulate.py. Esta funcién lee los pardmetros del ruido (fraccién
de outliers en los datos, grados de libertad para la distribucién t de Student, el pardmetro no central de
esta distribucidn, el valor medio para esta distribucion y el pardmetro de escala de la misma). La funcién
pregunta el resto de pardmetros y llama a las funciones definidas con anterioridad (Cédigos 2, 3 y 4) para

generar los datos, dibujando una grafica del transito puro (ver Figura ??) y de los datos finales (ver Figura
2?).

def data_maker () :

ninn

Generates simulated time series data with a
non-central t-distribution and an added
outlier fraction.

Arguments :

- 4 (float): outlier fraction.

- df (float): degrees of freedom for mon-central
t distribution.

- nc (float): mon-central parameter.

- loc (float): mean wvalue of mnon-central t

distribution.
- scale (float): scale of mon-central t
distribution.

Returns:

- time (1D array): array of time wvalues.
- fluxz (1D array): array of simulated fluz values.

Uses:

- sim_fluz ()

ninn

A: float
A = float(input(’Outlier fraction:’))

df: float
df = float(input("Non-central, t distribution «

degrees of ,freedom: "))

nc: float
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nc = float(input("Non-central  paarameter:, "))

loc: float
loc = float(input("Non-central, t distributiongmean <+
value: "))

scale: float
scale = float(input("Non-central, tydistribution «
scale: "))

params: List[float]
params = [A, df, nc, loc, scale]

time: np.array(float)
flux: np.array(float)
time, flux = sim_flux(params)

return(time, flux)

Listing 6: Funcién “data_maker” del script simulate.py. Esta funcién pregunta los pardmetros del ruido
(fraccion de outliers en los datos, grados de libertad para la distribucién t de Student, el pardmetro no
central de esta distribucion, el valor medio para esta distribucién y el pardmetro de escala de la misma) y se
los pasa a la funcién “sim_flux” (ver Cédigo 5).

def discard_variability(time, flux, params):
Subtracts the wariability of the light curve from
the fluxz wvalues. It also praints the transit
parameters.

Parameters:

- time (1D array): Time wvalues.

- fluz (1D array): Fluz values.

- params (1D array): Variability and transtt
parameters.

Returns:
- fluz_nv (1D array): Fluz values with the
vartability subiracted.

Plots:

Generates a plot of the filtered fluz data w/o
the stellar wariabrlaity.

The plot <s saved wnm ’Plots’ as

’Discarded Variabilaity.pdf’

nimn

# Vartability amplitude
A: float = params[0]
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# Vartability perziod
P_v: float = params[1]

# Vartability phase
Phase_v: float = params[2]

# Compute the wariability

variability: np.array(float)

variability = A*np.sin(2*np.pixtime/P_v\
+Phase_v*np.pi)

# Compute the fluxz wvalues with the wvariability
# subtracted

flux_nv: np.array(float)

flux_nv = flux-variability

# Plot the star’s cleaned light curve (without

# vartiability)

plt.figure ()

plt.plot(time, flux_nv, marker=’.7)

plt.xlabel (’Time, (days) ’)

plt.ylabel(’Signal(a.u.)’)

plt.title("Star’s,cleaned light curve (w/oystellar
varibility)")

plt.grid(True)

plt.savefig(’../Plots/CleanedLight Curve.pdf’)

# Return the fluxz wvalues with the wariability
# subtracted
return flux_nv

Listing 7: Funcidén “discard_variability” del script remove.py. Esta funcién resta la oscilaciéon debida a la
variabiliadad de la estrella obtenindo este cantidad apartir de los datos obtenidos con el uso de la funcién
“best_fit” del script analize.py (ver Cédigo 10) que se parasan como pardmetros. La funcién representa
graficamente los datos limpiados.

def median_filter(time: np.array(float),\
flux: np.array(float),\
window_size: int):
Applies a median filter of a given window size to a
fluz array.

Parameters:

- time (1D array): Array of time values.

- fluz (1D array): Array of fluxz wvalues.

- window_stze (int): Size of the window used for
the median filter.
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Returns:

- filtered_fluz (np.array(float)): Array of
filtered
fluz wvalues.

Plots:

Generates a plot of the original flux data and the
filtered fluz data.

The plot <s saved wm ’Plots’ as

’Fluz Comparison.pdf’

Generates a plot of the filtered fluxz data.

The plot <s saved 2m ’Plots’ as

’Filtered Fluz.pdf’

nin

# Apply median filter to fluxz array

filtered_flux: np.array(float)

filtered_flux = sc.signal.medfilt (flux,\
kernel_size=\
window_size)

# Plot the filtered and unfiltered fluz
plt.figure ()

plt.plot(time, flux, marker=’.7,6\
label="0riginal data’, ls=’none’)
plt.plot(time, filtered_flux, marker=’.7,\

label="Filtered data’, ls=’none’)
plt.xlabel (’Time,(days) ’)
plt.ylabel(’Signal, (a.u.)?’)
plt.title(’Flux,,comparison’)
plt.legend ()
plt.grid(True)
plt.savefig(’../Plots/Flux Comparison.pdf’)

# Plot the filtered fluxz data
plt.figure ()

plt.plot(time, filtered_flux, marker=’.’)
plt.xlabel (’Time, (days) ’)
plt.ylabel(’Signal,(a.u.)?’)
plt.title(’Filtered flux’)

plt.grid (True)
plt.savefig(’../Plots/Filtered Flux.pdf’)

return filtered_flux

Listing 8: Funcién “median_filter” del script analize.py. Esta funcidn recibe los los datos de timepo y flujo
y realiza un filtro de mediana con un kernel del tamfo que se indique como pardmetro. La funcién grafica
los datos sin filtrar y filtrados para realizar una comparacion visual y los datos filtrados por separado,

devolviendo estos ultimos.
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def best_fit_func(x, a, b, c, d):

nimn

A4 function that models the light curve of a star
with a transtit and a sinusoidal signal.

Parameters :

-z (1D array): The array of time wvalues for the
light curve.

- a (float): The amplitude of sinusoidal signal.
- b (float): The period of the stinusoidal signal.
- ¢ (float): The phase of the sinusoidal signal.
- d (float): The offset of the stellar fluzx.
Returns:

- f (1D array): The modeled light curve.

ninn

return a*np.sin(2*np.pi*x/b+c*np.pi)+d

Listing 9: Funcién “bet_fit_func” del script analize.py. Esta funcién define la funcién de la varibilidad que
se busca ajustar.

def best_fit(x, y):
4 function that fits a set of data (z,y) to a
user-defined function using the curve_fit
function from scipy.optimize.

Parameters:
-z (1D array): Independent wvartable wvalues (time).
-y (1D array): Dependent wariable values (fluz).

Returns:
- popt (1D array): The parameters of the best fit.

Uses:
- best_fit_func()

Plots:

Generates a plot of the filtered flux data and 21ts
best fat.
The plot 4is saved inmn ’Plots’ as ’Best Fit.pdf’.

nin

# Use curve_fit to find the best fut

popt, pcov = sc.optimize.curve_fit(best_fit_func,\
X, vy, p0=\
np.array ([2, 7,\
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1, 01))

# Plot data and i1ts best fit

plt.figure ()

plt.plot(x, y, marker=’0’, label=’Data’)

plt.plot(x, best_fit_func(x, *popt),\
label=’Best fit’)

plt.xlabel (’Time, (days) ’)

plt.ylabel(’Signal,(a.u.)?’)

plt.title("Star’s,light curve_ w/ best fit for

stellarvaribility")

plt.legend ()

plt.grid(True)

plt.savefig(’../Plots/Best Fit.pdf’)

return popt

Listing 10: Funcién “best_fit” del script analize.py. Esta funcién busca los aprametros 6ptimos en relacion
a los datos proporcionados de la funcion “best_fit_func” (ver Listing 9), devolviendo estos pardmetros. Par

a un buen ajuste, es necesario proporcionar unos buenos primeros pardmetros estimados.

def get_period(flux, sampling_f):
Calculates the period of a pertodic signal in the
tnput fluxz data. It first calculates the
periodogram using the SciPy signal processing
library’s periodogram function. Then, 2t finds the
frequency with the htighest power (i.e. the dominant
frequency) and calculates the period corresponding
to that frequency. Finally, 2t plots the
pertiodogram and saves the plot as ’Periodogram.pdf’
tn the ’Plots’ folder.

Parameters:
- fluxz (1D array): Fluz values.
- sampling_f (float): Sampling frequency.

Returns:
- period (float): The pertod of the periodic signal
wn the fluz data.

Plots:
Generates a plot of the power spectrum. The plot 1is

saved inmn ’Plots’ as ’Pertodogram.pdf’.

# Calculate the periodogram
frequencies, power_spectrum =\
sc.signal.periodogram(flux, sampling_f)
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# Plot the periodogram

plt.figure ()

plt.plot(frequencies, power_spectrum)
plt.grid(True)
plt.xlabel(r’Frequency(days$~{-1}$)’)
plt.ylabel (’Power Spectrum (a.u.)’)
plt.title(’Periodogram’)
plt.savefig(’../Plots/Periodogram.pdf’)

# Find the frequency wtith the highest power (7.e.)\
# the domimant frequency)

dominant_frequency =\

frequencies [np.argmax (power_spectrum)]

# Calculate the pertod corresponding to the
# domimant frequency

period = 1/dominant_frequency

return period

Listing 11: Funcién “get_period” del script analize.py. Esta funcién calcula el periodo a aprtir de un espectro

de potencias (graficando el espectrograma), devolvienod el peiodo calculado.

def characterization(time, flux, period):

nin

This function characterizes an exzoplanet based on
1ts light curve, taking into account the stellar
variability.

Parameters:

- time (1D array): Time array of the light curwve.
- fluz (1D array): Fluz array of the light curve.
- period (float): Period of exzoplanet’s transit.’

Returns:
- None

nin

# Computes the planet’s radius using transits’s law

stellar_radius: float

stellar_radius = float(input(r"Star’syradius,($R_\«+
odot$): "))

transit_depth: float =\

(np.mean(flux) - np.min(flux))/np.mean(flux)

planet_radius: float =\

np.sqrt(transit_depth)*stellar_radius*6.957e5/6371

# Computes the planet-star distance using Kepler’s
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# law

G = 6.67430e-11 # Gravitational constant

M_star: float

M_star = float(input(r"Star’s_mass,($M_\odot$): "))

a = ((period=*24+%60%60/(2*np.pi)) **2*xG*M_star)\
*x%(1/3)

distance_to_star = a*149.6e6 # Distance in km

# Orbital 2nclimation determination

inclination: float

inclination = np.arccos(np.sqrt(abs(np.mean(flux)+\
np.min(flux))/\
(2*xnp.mean(flux))))/np.pi

if str(inclination)==’nan’:
inclination = 0.5

# Computes the planet’s temperature
stellar_temp: float
stellar_temp =\
float (input ("Star’stemperature (K): "))
planet_temp = stellar_temp*np.sqrt(stellar_radiusx\
6.957e5/\
(2%\

distance_to_star))
if star==’none’:

# Prant results

print (f ’\nPeriod: {period:.2f} days.’)

print (f"Planet’s_ radius: {planet_radius:.2f} \«
R_\oplus.")

print (f ’Planet -Star_distance: {distance_to_star+

:.2f} km. ?)

print (f’0rbityinclination: {inclination:.2f}\pi«
urad.?’)

print (f"Planet’s_ temperature: {planet_temp:.2f}
LK. ")

else:

err: np.array(float) =\
np.loadtxt(f’../Data/{star}_err.tbl’, skiprows<

rel: np.array(float) =\
np.mean (err) /np.mean (flux)
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rel_R: float =\
float (input (’Stellar radiuserror:’))/\
stellar_radius

rel_M: float =\
float (input (’Stellar mass error:,’))/M_star

rel_T: float =\
float(input (’Stellar temperature error:’))/\
stellar_temp

delta_P: float = periodx*rel

delta_R: float = planet_radiusx*\
np.sqrt (rel**x2/2+rel _R*%2)

delta_a: float = distance_to_starx*\
np.sqrt ((2*rel**x2+rel_Mx*%*2) /3)

delta_i: float = inclinationx*rel

delta_T: float = planet_temp*\
np.sqrt (rel_T**x2+rel _R**2/2+\
(2%rel**2+rel _Mx*%2) /3)

# Print results

print (f ’\nPeriod: ({period:.2f}\pm{delta_P:.2f«
})udays.’)

print (f"Planet’s radius:({planet_radius:.2f}\«
pm{delta_R:.2f}) R_\oplus.")

print (f’Planet-Star_distance:({«
distance_to_star:.2f}\pm{delta_a:.2f}) km.’)

print (£’0rbitinclination:({inclination:.2f}\«
pm{delta_i:.2f})\pigrad.’)

print (f"Planet’s temperature: ({planet_temp:.2f«
\pm{delta_T:.2f})_ K.")

Listing 12: Funcién “characterization” del script analize.py. Esta funcién caracteriza el planeta observado
una vez se ha obtenido el periodo, conocinedo los valores del radio y la masa estelares. La funcién imprime

en pantalla el periodo del planeta, su radio, la distancia a la estrella y la inclinacién de su 6rbita.

def eff_flux(depth: float, amplitude: float,\
period: float, phase: float,\
t_per: float, mult: float):
Thts function generates a fluxz signal by combining
a stmulated transit model, sinusoidal wvariability,
and simulated noise to check how effective the used
method 1s.



Parameters:
- depth (float): Depth of the transtit.
- amplttude (float): Amplitude of the stinusoidal
vartability.
- pertod (float): Period of the sinusoidal
variabilaity.
- phase (float): Phase of the sinusotdal
vartability.
- t_per (float): Duration of the transit.
- mult (float): Multiplicative factor for the
simulated noise.

Returns:

- time (1D array): Time array.

- fluz (1D array): Effective flux signal generated
by combining the transit model,
stnusotdal wariability and
noise.

t_duration: float = t_per/5

t0: float = t_duration/2

t_start: float = 0

t_end: float = 50

time: np.array(float) = np.linspace(t_start,\
t_end, \
100000)

# Generate transtt model

flux_p: np.array(float)

flux_p =\

simulate.generate_parabolic_transit (t_per, tO,\
t_duration,\
depth, time)

# Simulate notise
A: float

A = 0.3

df: float

df = 3
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scale: float
scale = 1

params: List[float]
params = [A, df, nc, loc, scalel

noise: np.array(float)
noise = simulate.simulate_noise(len(flux_p),\
params)

# Genmerate sinusoidal wvartability
offset: float = 500

variability: np.array(float)

variability =\

simulate.sinusoidal_variability(time, amplitude,\
period,\
phase*np.pi,\
offset)

# Combine fluxz with wvariability and noise
flux: np.array(float)

flux = flux_p + variability + mult*noise

return(time, flux)

Listing 13: Funcién “eff_flux” del script effectivity.py. Esta funcién simula los datos para comprobar la

efficacia del método empleado.

def

confidence_limits (array,cl):

nin

For a given array, gets the lower and uppervalues<s
corresponding to

a confidence limit cl. This confidence limit <
takes wvalue 0.0<=cl<=1.0

ninn

x = array.copy ()

x.sort ()

p = (1.0-cl)/2

lower = int(p*len(x))

upper = len(x)-lower

return np.array([x[lower],x[upper]])

Listing 14: Funcién “confidence_limmits” del script conf_level.py desarrolado por Diego Herranz Mufioz.

Esta funcién obtinene el intervalo de los datos en el que s eencuentra el 68 % d elos mismos.
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def

effectivity(i: int):

nimn

This fumnction analyzes the effect of different
parameters on the relative error in determining

the transit pertod. It gemerates synthetic data for
various parameter combinations, applies data
analysis techniques and calculates the relative
error between the known transit period and the
determined pertiod. The function then plots the
relative error against the chosen parameter.

Parameters:
- 1 (int): Index to select the parameter
combination to analyze.

Returns:
- Nomne

The function genmerates plots of the relative error
against the chosen parameter and saves them as PDF
files. The specific plots generated depend on the
value of 4:

Relative error ws. transtt depth.
Relative error ws. wartiability amplitude.
Relative error wvs. wariability period.
Relative error wvws. wariability phase.
Relative error ws. transtt period.
Relative error ws. noise intensity.

[}
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The plots are saved in the "Plots/Effectivity”
directory.

nin

n: int = 100
if i1i==0:

depth: np.array(float) = np.linspace(0, 5,\
n)

amplitude: np.array(float) = 2*np.ones(n)
period: float =7
phase: float = 1

t_per: np.array(float) = 2.5%np.ones(n)



noise: float = 1
elif i==
depth: np.array(float) = b5xnp.ones(n)

amplitude: np.array(float) = np.linspace(0, 5,
n)

period: float =7

phase: float = 1

t_per: np.array(float) 2.5%np.ones (n)
noise: float = 1

elif i==

depth: np.array(float) 5%np.ones (n)

amplitude: np.array(float) = 2*np.ones(n)

period: np.array(float) = np.linspace(3.5,\
10.5,\

n)

phase: float = 1

t_per: np.array(float) 2.5xnp.ones (n)
noise: float = 1

elif i==

depth: np.array(float) 5%np.ones (n)
amplitude: np.array(float) = 2*np.ones(n)

period: float =7

phase: np.array(float) np.linspace(0, 2, n)

t_per: np.array(float) 2.5%np.ones (n)
noise: float = 1

elif i==
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depth:

np.array(float) = bxnp.ones(n)

amplitude: np.array(float) = 2*np.ones(n)

period: float =7

phase: float = 1

t_per: np.array(float) = np.linspace(0.01, 50,\
n)

noise: float =1

elif i==

depth: np.array(float) = b5*np.ones(n)

amplitude: np.array(float) = 2*np.ones(n)

period: float =7

phase: float = 1

t_per: np.array(float) = 2.5xnp.ones (n)

noise: np.array(float) = np.linspace(0.1,10, n)

err_mean:

List[float] = []

err_bar_low: List[np.array(float)] = []

err_bar_up:

List [np.array(float)] = []

for j in range(n):

err: List[float] = []

for

in range (1000) :

time: np.array(float)
flux: np.array(float)

if

i==

time, flux = eff_flux(depth[j],\
amplitude[j],\
period, phase,\
t_per[j], noise)
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elif i==

time,

elif i==2:

time,

elif 1==3:

time ,

elif i==4:

time,

elif i==

time,

flux

flux

flux

flux

flux

filtered_flux:
filtered_flux
analize.median_filter (time, flux, 101)

eff_flux(depth[j],\

amplitude [j],\
period, phase,\
t_per[j], noise)

eff_flux(depth[j],\

amplitude [j],\
period[j],\
phase, t_per[jl,\
noise)

eff_flux (depth[j],\

amplitude [j],\
period,\
phase[j],\
t_per[jl, noise)

eff_flux(depth[j],\

amplitude [j],\
period, phase,\
t_per[j], noise)

eff_flux(depth[j],\

amplitude [j],\
period, phase,\
t_per[jl,\
noisel[j])

np.array(float)

=\

best_fit_params:
best_fit_params

analize.best_fit (time,

flux_nv:
flux_nv

np.array(float)

=)

filtered_flux)

np.array(float)

=\
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remove .discard_variability (time,\
filtered_flux,\
best_fit_params)

result: float =\
analize.get_period(flux_nv,\
1/(time [1] -time [0]))

err.append(np.abs(t_per[jl-result)/\
t_per[jl)

err_mean.append (np.mean(err))

err_bar =\
conf_level.confidence_limits(err, 0.68)

err_bar_low.append(err_bar [0])
err_bar_up.append(err_bar[1])

N: np.array(np.array(float) =\
np.array(np.array(err_bar_low) ,\
np.array(err_bar_up))

plt.figure ()

plt.ylabel (’Relativeerroron,the transit period ¢+
determination?’)

plt.grid (True)

if i==

plt.errorbar (depth, err_mean, yerr=N, fmt=’.")
plt.xlabel ("Transit’s, depth,(a.u.)")
plt.title("Relativeerroragainst transit’s ¢
depth")
plt.savefig(’../Plots/Effectivity/REvsTD.pdf’)

elif i==1:

plt.errorbar (amplitude, err_mean, yerr=N,\
fmt=".")
plt.xlabel(’Variability_ amplitude,(a.u.)’)
plt.title(’Relativeerroragainstyvariability ¢
amplitude’)
plt.savefig(’../Plots/Effectivity/REvsVA.pdf’)

elif i==2:

plt.errorbar(period, err_mean, yerr=N, fmt=’.7)
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plt.xlabel(’Variability period,(days)’)

plt.title(’Relativeerroragainstvariability <
period?)

plt.savefig(’../Plots/Effectivity/REvsVP.pdf’)

elif i1i==3:

plt.errorbar (phase, err_mean, yerr=N, fmt=’.’)
plt.xlabel(r’Variability phasey ($\pi$y rad)’)
plt.title(’Relativeerroragainstvariability <
phase?’)
plt.savefig(’../Plots/Effectivity/REvsVPh.pdf’)

elif i==

plt.errorbar(t_per, err_mean, yerr=N, fmt=’.’)
plt.xlabel (’Transitperiod(days) ’)
plt.title(’Relativeerroragainsttransit «
period?’)
plt.savefig(’>../Plots/Effectivity/REvsTP.pdf’)

elif i==b:

plt.errorbar(noise, err_mean, yerr=N, fmt=’.’)
plt.xlabel (’Noise_ intensity’)
plt.title(’Relativeerroragainst noise
intensity’)
plt.savefig(’../Plots/Effectivity/REvsNI.pdf’)
Listing 15: Funcién “effectivity” del script effectivity.py. Esta funcién comprueba la eficacia del método

empleaado.

def get_effectivity ():
The function calls the effectivity (i) function for
different wvalues of © to analyze the effect of
different parameters on the relative error in
determining the transtt period. It loops through
the values 0 to 5 and calls the effectivity ()
functzion for each walue.

Parameters :
- None

Returns:
- None

nin

for i in range(6):
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effectivity (i)

Listing 16: Funcion “get_effectivity” del script effectivity.py. Esta funcién repite las simualciones realizadas

en el Listing 15 para cada pardmetro.

def

main () :
Ezecutes the main program for filtering and
analyzing star’s light curwve.

- It offers the posibility of checking how
effective the proposed method is.

- It calls the ’data_maker’ function to
generate simulated data or the
’read_data’ function to read real data
depending +1f the user want to analize
simulated or real data. It prompts the
user to enter a window size for the
median filter (using the ’‘median_filter’
function), and then applies the filter to the
stmulated data. It finds the best parameters
fitting the plottered curve and computes the
transtt without the stellar wariability
(printing the values of the transit main
parameters) .

Parameters :
- Nomne

Returns:
- None

Uses:

- data_maker () from simulate.py

- read_data () from read.py

- median_filter () from analize.py

- best_fit() from analize.py

- discard_variability () from remove.py
- get_effectivity () from effectivity.py

nimn

option: str
option = input(’Do,youywant to,check how effective
the method ;is?, (Y or N) :,’)

# Make sure the user chooses a wvalid
# option
while option != ’Y’ and option != ’N’:
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print (’7)

print (’Thatsynot_ anoption. Please enter a ¢+
validgoptiony, (Y oryN) . ?)

option = input("Do,youywant_ to,check how <
effective the method is?, (Y or N):,")

if option == ’Y’:
print (’This_ will take arround 18 hours.’)

option: str
option = input (’Do,youywantto,ocntinue? (Y or «
N)iu’)

if option==’Y’:
effectivity.get_effectivity ()

# Define the time and fluxz arrays for data_maker ()
time: np.array(float)
flux: np.array(float)

# Ask to know 7 fthe program has to simulate or

# Tead the data

option: str

option = input("Do,you,want to,simulate (S) or to
read (R) real data?,")

# Make sure the user chooses a wvalid option
while option != ’S’ and option != ’R’:

print (’7)

print (’Thatsynot_ an option. Please enter a ¢+
validgoptiony (S orR).?)

option = input("Do,youywant,to,simulate (S) or
toyuse real (R)_ data?, ")

# Generate the time and fluz data for the
# star’s light curve

time, flux = simulate.data_maker ()

star: str = ’none’

else:

# Ask for the file name
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file: str
file = input("Which,file douy,you,want to read?

n)
# Read the time and fluxz data for the
# star’s light curwve
time, flux = read.read_data(f’../Data/{file}’)

star: str = file[O:len(file) -4]

# Apply a median filter to the fluxz data
filtered_flux: np.array(float)

window_size: int = int(input(’Windowysizey for the +
median filter,,(7101) :,’))
filtered_flux = analize.median_filter (time, flux,\

window_size)

# Fit the filtered fluxz data to a curve

best_fit_params: np.array(float)

best_fit_params = analize.best_fit(time, ¢
filtered_flux)

# Discard the wvariability from the star’s light <
curve
flux_nv: np.array(float)
flux_nv =\
remove .discard_variability(time, filtered_flux,\
best_fit_params)

period: float =\
analize.get_period(flux_nv, 1/(time[1]-time [0]))

analize.characterization(time, flux, period, star)

Listing 17: Funcién “main” del script main.py. Esta funcién agrupa todas las funciones ya descritas, y las
ejecuta, preguntando al usuario si desea simular unos datos o si por el contrario prefiere usar unos datos

reales.
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