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Resumen

En este trabajo se presenta una metodologia que hace uso del software PyRAF para reducir
y calibrar datos espectrales de los planetas Mercurio y Venus. El objetivo es determinar los corri-
mientos al rojo y al azul de sus lineas de emision y absorciéon. El corrimiento de una linea espectral
podria asociarse, en el futuro cercano, con un método para determinar la masa solar de forma
relativista general. Este procedimiento esta disenado para trabajar con observaciones adquiridas
implementando el espectrografo de alta resolucion MEZCAL, un instrumento del Observatorio
Astronémico Nacional del IA-UNAM, y plantea un flujo de trabajo reproducible que incluye la
adquisicion, reduccion y validacion de datos espectrales.

Palabras clave: Datos espectrales, PyRAF, Longitud de onda, Reducciéon de datos espectrales.
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Capitulo 1

Introduccion

De acuerdo con la Union Astronémica Internacional (IAU, por sus siglas en inglés) un
planeta es un cuerpo celeste que orbita alrededor del Sol, posee la suficiente masa para que su
propia gravedad supere las fuerzas de cuerpo rigido de modo que adopta una forma casi esférica
consecuencia del equilibrio hidrostatico y ha limpiado su o6rbita de otros objetos de tamano
comparable [1].

Mercurio y Venus, los dos planetas mas cercanos al Sol, presentan caracteristicas extremas y
dnicas que los convierten en objetos de gran interés para la astrofisica. Mercurio, con su superficie
cubierta por crateres y desprovisto de una atmoésfera densa, experimenta las variaciones de
temperatura mas drasticas del Sistema Solar (desde los 60K en las sombras dentro de crateres
cerca de los polos hasta los 825 K en el lado subsolar), mientras que Venus, con su densa atmosfera
de dioxido de carbono y nubes de acido sulfarico, sufre un efecto invernadero descontrolado que
lo convierte en el planeta méas caliente (llegando a alcanzar 1800 K en su superficie) , a pesar de
no ser el mas cercano al Sol. Ademas, caracteristicas como el acoplamiento espin-érbita 3 a 2 de
Mercurio (tres dias de Mercurio cada dos afios) o la rotaciéon retrograda de Venus (en sentido
contrario al resto de los planetas), los distinguen como casos especiales para el estudio de la
formacién y evolucion planetaria en el Sistema Solar. Dichas caracteristicas hacen que Mercurio y
Venus sean casos unicos de estudio, ya que nos permiten explorar escenarios que no encontramos
en otros planetas del Sistema Solar. Mercurio, con su superficie llena de crateres, pero también
con extensas llanuras volcanicas, es una ventana al pasado del Sistema Solar. Su geologia no solo
revela la intensidad y frecuencia de impactos de asteroides y cometas durante las primeras etapas
de formacion planetaria, sino también una importante actividad volcénica que remodeld vastas
regiones del planeta mediante intensas erupciones de lava. Mientras que Venus, con su atmosfera
sofocante y su intensa actividad geologica (pues presenta evidencia de flujos de lava a gran escala),
nos ayuda a entender como los procesos internos y atmosféricos pueden transformar a un planeta.

En el caso de Mercurio, su acoplamiento espin-érbita 3:2, fenémeno en el que su periodo de
rotacion de 58.6462 dias terrestres es aproximadamente dos tercios de su periodo orbital de 87.95
dias introduce complejidades en la interpretacién de los espectros, ya que los corrimientos de
las lineas de emision, en los espectros generados en la atmosfera de este planeta debido a tal
movimiento, pueden variar significativamente al alejarse o acercarse el planeta de un observador
en la Tierra. Por su parte Venus, con su rotacion retrograda (en direccion opuesta a su movimiento
orbital) y atmosfera superrotante, es decir que gira 60 veces mas rapido que la superficie (donde
las nubes superiores completan una vuelta al planeta en solo 4 dias terrestres, mientras que la
superficie tarda 243 dias), presenta desafios adicionales en el proceso de interpretacion de los
datos espectrales (al no ser estatica ni la composicién quimica ni la distribucion de los gases)
debido a la interaccion entre la dindmica atmosférica y la superficie. Ademas, la presencia de
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compuestos como el diéxido de azufre (SO2) y el dioxido de carbono (CO3) en la atmosfera de
Venus anade capas de complejidad a los espectros, requiriendo una calibracién detallada para
separar los efectos quimicos de los movimientos fisicos.

La calibracion de longitudes de onda en los espectros de Mercurio y Venus es un paso necesario
para tratar de mejorar la precisiéon en la determinaciéon de los corrimientos al rojo y al azul con
su correspondiente incertidumbre. Este proceso implica la eliminacién de sesgos instrumentales, la
correccion de efectos atmosféricos y la comparacion con espectros de referencia, como los obtenidos
mediante lamparas de comparacion.

El analisis espectral (también llamado espectroscopia) es una técnica que consiste en analizar
la radiacion electromagnética proveniente de un objeto celeste descompuesta en sus diferentes
longitudes de onda o frecuencias, dicha técnica permite estudiar su composiciéon quimica, tempe-
ratura, densidad y movimiento, entre otras caracteristicas. Esta herramienta es fundamental en
astronomia, ya que proporciona informacion (en forma de espectros electromagnéticos medibles)
sobre las propiedades fisicas y quimicas de los cuerpos celestes. Para Mercurio, esta técnica ha
permitido identificar elementos en su atmoésfera, como sodio y potasio. En Venus, el analisis
espectral revela la composicion de su densa atmosfera, dominada por dioxido de carbono y nubes
de 4cido sulfurico, y proporciona informacién sobre los procesos quimicos y climéticos que ocurren
en su entorno. La calibracién de longitud de onda es esencial en este proceso, ya que es crucial
para la fiabilidad de las mediciones y permite corregir distorsiones causadas por factores como la
radiacion solar o la dispersiéon atmosférica. De esta manera, el analisis espectral no solo profundiza
nuestro conocimiento sobre estos planetas, sino que también contribuye a entender mejor las
condiciones en las que se encuentran otros planetas cuyos espectros son mas dificiles de obtener
debido a su lejania, como es el caso del sistema TRAPPIST-1, a 39.14 afnios luz de distancia, cuyo
analisis espectral relaciona las atmosferas de los planetas TRAPPIST-1b, ¢, d, e, f y g con las de
la Tierra, Venus y la luna Titan [5].

El Doblete de Sodio son dos lineas espectrales muy luminosas y cercanas entre si en el espectro
del sodio (Na), ubicadas en la regién amarilla del espectro electromagnético muy cerca de la
region visible, conocidas como lineas D, especificamente se ubican en las longitudes de onda de
5895.92 A (linea D1) y 5889.95A (linea D2). Dichas lineas surgen de transiciones electronicas
especificas dentro del atomo de sodio: la linea D1 corresponde a la transicion del electréon desde el
nivel 3p (P /2) al nivel 3s (S1/2), mientras que la linea D2 corresponde a la transicion del electron
desde el nivel 3p (Ps/7) al nivel 3s (S7,2) [10].

Estas lineas espectrales son ampliamente utilizadas en astronomia debido a su facilidad de
deteccion. El Doblete de Sodio es una herramienta fundamental para el estudio de atmosferas
planetarias, especialmente en Mercurio, donde el sodio es un componente dominante de la
exosfera. Ademas, al situarse dentro de la 6rbita terrestre y estar en direccion al Sol vistos desde la
Tierra, Mercurio y Venus se presentan como objetos dificiles de observar debido a la abrumadora
emision solar en el rango visible e infrarrojo que ocasiona ruido luminico a las emisiones de
espectros provenientes de ambos planetas, lo cual satura los detectores y genera un ruido de fondo
abrumador que impide distinguir lineas espectrales, razén por la cual se opta por realizar las
observaciones durante el creptsculo en tiempos de exposicion muy cortos. La naturaleza tinica del
Doblete de Sodio para absorber luz en longitudes de onda especificas lo convierte en un excelente
espectro detectable, incluso cuando se superpone al espectro solar, esta propiedad facilita el
estudio de la exosfera de Mercurio mediante el anélisis espectral. A través de este método es
posible descomponer la luz proveniente del planeta en sus longitudes de onda, identificando y
midiendo las lineas Na D1 y D2 valiéndose de la abundancia de este elemento en la exosfera de
Mercurio para investigar procesos como la liberacion de material desde la superficie, la interaccion
con el viento solar y la dinamica de la magnetosfera. Ademas, las variaciones en la intensidad y
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distribucion del Doblete de Sodio, obtenidas mediante técnicas espectroscopicas, proporcionan
informacién sobre los efectos de la radiacion solar y los cambios en el entorno espacial en la
exosfera de Mercurio. Asi, el analisis espectral del Doblete de Sodio no solo permite caracterizar
la composicién y estructura de la exosfera, sino también monitorear su comportamiento dindmico
en respuesta a factores externos, convirtiéndose en una herramienta indispensable para el estudio
planetario.

En resumen el anélisis espectral de estos planetas es fundamental para comprender sus
caracteristicas orbitales y atmosféricas, asi como para desarrollar métodos de calibraciéon precisos
en estudios astrofisicos, en particular, la medicién del corrimiento de las lineas del Doblete de
Sodio presentes en los espectros reflejados de Mercurio y Venus permite refinar la determinacion
de sus caracteristicas y, en ultima instancia, contribuir a la estimacion de la masa del Sol. En
este proyecto se presentara un esquema detallado del procedimiento de reduccién espectral, desde
la eliminacion de sesgos y correcciones instrumentales hasta la calibracién espectral haciendo
uso de lamparas de comparaciéon. Se evaluara el impacto de la optimizacién de estos procesos en
la precisiéon de los célculos de los corrimientos al rojo y al azul de sus lineas espectrales y, en
consecuencia, en la determinaciéon del corrimiento del Doblete de Sodio.







Capitulo 2

Fundamentos de la espectroscopia

La espectroscopia es la técnica que estudia la cantidad de radiacién electromagnética que
absorbe, refleja o emite un cuerpo; se enfoca en el estudio de la interacciéon entre la materia y
la radiacion electromagnética para analizar las propiedades fisicas y quimicas de los materiales
[4]. En astronomia, la espectroscopia es una herramienta que se emplea para descomponer y
analizar el espectro electromagnético de fuentes astronomicas (estrellas, planetas, nebulosas,
galaxias, etc.) en sus distintas longitudes de onda; aunque el analisis también podria realizarse
utilizando la frecuencia (pues esta es otra forma igualmente valida de caracterizar la radiacion
electromagnética) la practica comun y establecida en este trabajo de reducciéon y calibraciéon se
basa en la longitud de onda. Este proceso permite a los astronomos obtener informacion sobre la
composicion quimica, temperatura, velocidad de movimiento y otros parametros fisicos de dichas
fuentes.

Generalmente, la espectroscopia se basa en tres etapas principales:

= Diseno de instrumentos adecuados que permitan medir los espectros de fuentes astronémicas
débiles.

= Uso de estos instrumentos para obtener espectros.
= Analisis de los espectros y extraccion de informacion fisica sobre los objetos observados.

Desde la determinaciéon de la composicion quimica de las estrellas por medio del analisis espec-
tral (como el que permiti6 determinar la abundancia de C, N, O y otros 24 elementos quimicos en
las estrellas del cimulo abierto IC 4651, el cual destaca por su abundancia de diversos elementos
quimicos [7]) hasta la determinacion de la expansion del Universo midiendo el corrimiento cosmolé-
gico (el cual ya ha sido estudiado en un periodo de hasta una década [8]), la espectroscopia ha sido
fundamental en el avance de nuestra comprensién del Universo. Este capitulo tiene como objetivo
proporcionar una visiéon general de los fundamentos de la espectroscopia en la astronomia.

2.1. Radiacién de cuerpo negro

Para una fuente de luz blanca (que emite todas las longitudes de onda del espectro visible), la
temperatura puede utilizarse para indicar las propiedades espectrales de la fuente. La temperatura
de un objeto es, en esencia, una medida de la energia cinética promedio de sus 4tomos y moléculas;
a mayor temperatura, més violento e intenso es su movimiento aleatorio.

La radiacién que constituye un espectro continuo (es decir, que carece de lineas espectrales
discernibles) surge predominantemente de mecanismos como las transiciones libre-libre. Este es un
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2.2 Formacién de espectros

proceso en el que un electron libre es acelerado (cambia su velocidad o direccién) al interactuar con
el campo eléctrico de un ion, resultando en la emision o absorciéon de un foton. Asi, a temperaturas
bajas (10! K), el movimiento de las particulas es lento en materiales sélidos, las aceleraciones
son poco frecuentes, la radiacién emitida es de baja energia y se concentra en las regiones de
larga longitud de onda (radio e infrarrojo lejano). A temperaturas altas (10* K), el movimiento es
cadtico y maés rapido, las particulas chocan entre si con mucha mas frecuencia; estas colisiones y
cambios bruscos de direcciéon constituyen aceleraciones muy fuertes, emitiendo radiaciéon de mayor
energia que se concentra en regiones de muy corta longitud de onda. A esta energia emitida por
las colisiones debido a la temperatura se le conoce como radiaciéon térmica, todos los objetos en el
universo emiten radiaciéon térmica.

Un cuerpo negro se define como un objeto que no refleja ni dispersa la radiacién térmica que
le incide, sino que absorbe y reemite la radiacion completamente [11]; es un objeto ideal que no
existe en el mundo real, pero al que las estrellas se aproximan en comportamiento, lo que permite
estudiarlas como si se trataran de cuerpos negros. La radiacion de un cuerpo negro depende
solo de su temperatura, siendo perfectamente independiente de su forma, material y constitucion
interna. La distribucion de longitud de onda de la radiacion sigue la Ley de Planck, que es una
funcion solo de la temperatura.

La intensidad a una longitud de onda A de la radiacién de un cuerpo negro a la temperatura T
es

(2.1)
donde:

» [B)] = Wm3sr™!

s T es la temperatura (K)

» h=6.626 x 1073* es la constante de Planck (Js)

s c=2.998 x 108 es la velocidad de la luz (ms™1)

» kp = 1.381 x 10723 es la constante de Boltzmann (JK—1)

Sin embargo, los cuerpos negros son objetos tedricos que en la practica casi nada tienen que
ver con la emision de espectros electromagnéticos provenientes de objetos como planetas; aun asi,
la forma en que un planeta interacttia con la radiaciéon es la clave para obtener informacién sobre
dicho planeta y esto se estudia a través de la formacion de espectros.

2.2. Formacién de espectros

Existen distintos tipos de cuerpos celestes: aquellos que son capaces de emitir radiacion
electromagnética (estrellas, nebulosas, cudsares, etc.) mediante procesos de fusién nuclear y
aquellos cuerpos capaces de reflejar o absorber dicha radiacion (planetas, lunas, asteroides, etc.).
Independientemente de la forma en la que dicha radiacién electromagnética sea transmitida,
ya sea por emision, absorcion, reflexion o dispersiéon, cada interaccién genera una huella tnica
en las propiedades de la radiacién. Estas "huellas", llamadas espectros, se manifiestan como
cambios en la intensidad, longitud de onda, frecuencia, fase o polarizacion de la radiacion y acttian
como un coédigo que puede ser descifrado para revelar detalles sobre la composicién, estructura,
temperatura, densidad y hasta el movimiento del cuerpo que la originé o modificé.
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La formacién de estos espectros surge a partir de la interaccién entre la radiaciéon elec-
tromagnética y los atomos. Este fenémeno se explica por el comportamiento cuéntico de los
electrones, los cuales solo pueden existir en determinados niveles discretos de energia dentro de
un atomo. Cuando un electrén desciende de un nivel de energia superior a uno inferior, emite
radiacion electromagnética, cuya energia coincide exactamente con la diferencia entre los dos
niveles de energia involucrados. Este proceso, conocido como emisién, produce un conjunto de
lineas espectrales tnico que puede ser detectado y analizado. De manera similar, cuando un
atomo absorbe radiacion electromagnética, un electron puede saltar a un nivel de energia superior,
siempre y cuando la energia de la radiaciéon coincida con la diferencia energética entre los niveles,
de ahi el origen de los espectros de absorcién y emisién: un espectro de absorciéon es un espectro
electromagnético transmitido a través de una sustancia, que muestra lineas o bandas oscuras donde
la radiacién ha sido absorbida por atomos; un espectro de emisién es un espectro en condiciones
similares, que muestra lineas o bandas luminosas donde la radiacién ha sido emitida por los 4tomos.

Todos los materiales absorben y emiten en longitudes de onda especificas de radiacion elec-
tromagnética que corresponden a esos niveles de energia, dicha radiacion transporta informacion
espectral sobre el material con el que interactuia. Diferentes materiales interactian de manera
distinta con la radiacién, por ejemplo, cuando la radiacion de una estrella atraviesa la atmosfera
de un planeta, las longitudes de onda correspondientes a las transiciones electronicas de los atomos
y moléculas presentes son absorbidas (como las lineas de absorcion del hidrogeno en la serie de
Balmer o las bandas de absorcion del metano alrededor de 3.3 um), generando lineas oscuras en el
espectro de la estrella, estas lineas se ubican en posiciones particulares dependiendo del material
con el que la radiacion interactta, lo que nos permite identificar a los elementos y compuestos
presentes en la atmosfera planetaria o en la superficie del mismo.

La ecuacién que describe las lineas espectrales en el caso del hidrégeno, por ejemplo, estéd dada

por la formula de Rydberg:
1 1 1
—=Rpy|—=—— 2.2
v (o) 22
donde:
= ) es la longitud de onda de la luz emitida o absorbida,

» Ry es la constante experimental de Rydberg para el hidrogeno (1.097 x 107 m~1),

= 11 y N9 son nimeros enteros que representan los niveles de energia involucrados en la tran-
sicion electroénica, con no > nq.

La parte del espectro electromagnético que es visible para el ojo humano esti representada
matematicamente por la serie de Balmer, donde n; = 2 y ny toma valores enteros mayores que 2
(3,4, 5, ...) en la ecuacion 2.2. Estas transiciones producen lineas espectrales en el rango visible,
como la linea H-alfa (ne = 3), H-beta (ng = 4), etc.

Precisamente para recolectar esta radiaciéon visible, incluyendo las lineas espectrales, se utilizan
los telescopios opticos.

2.3. Telescopios 6pticos

Un telescopio es un dispositivo disenado para observar objetos débiles mediante la recoleccién
de su radiacion electromagnética emitida y su concentraciéon hacia un dispositivo de grabaciéon
(que puede ser tanto una placa fotografica como un detector ccd); su propoésito principal es
recoger y procesar esta radiacion para su estudio [3]. Mecénicamente, esta compuesto por uno
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o més elementos 6pticos (como lentes o espejos) montados en una estructura que garantiza su
seguridad, forma correcta y alineacién respecto a un eje comun (eje optico); el primer elemento
optico, denominado primario, es el responsable de captar la luz, le siguen el secundario y otros
subsiguientes hasta llegar al dispositivo de grabacion.

Particularmente, un telescopio 6ptico estd disenado para recoger, enfocar y amplificar la luz
visible (y en algunos casos, radiacion cercana al infrarrojo o ultravioleta), su funcion principal es
aumentar el brillo y la resoluciéon angular de objetos distantes, permitiendo observar detalles que
el ojo humano no puede captar directamente. Para ello, los telescopios 6pticos utilizan lentes y
espejos como elementos recolectores de luz, dividiéndose asi en dos tipos: telescopios refractores y
telescopios reflectores.

Los telescopios refractores utilizan lentes (generalmente 2) para observar un pequeno campo
de visién, esto los hace ideales para mediciones de posicién precisas, sin embargo, sufren de
aberracion cromatica (causa que los bordes de las imagenes aparezcan con colores indeseados) que
afecta la recoleccion de datos, esta aberracion se puede arreglar implementando sistemas de lentes
més complejos que actualmente casi no suelen usarse en astronomia [11].

Los telescopios reflectores utilizan espejos que, a diferencia de los telescopios refractores, son
més utilizados en astronomia, pues al tener forma parabolica y estar recubiertos por finas capas
de metal (como aluminio) son capaces de eliminar la aberraciéon cromatica logrando que todas las
longitudes de onda se reflejen en el mismo punto. La configuracion 6ptica de los telescopios reflec-
tores se basa en un sistema de dos espejos: un espejo primario (generalmente parabolico o esférico)
y un espejo secundario (de forma hiperbolica, eliptica o plana, segin el diseno). El primario,
ubicado en el extremo posterior del tubo del telescopio, recoge y enfoca la luz incidente ha-
cia el secundario, que a su vez la redirige hacia el ocular, espectrografo o detector, segtin sea el caso.

Un diseno destacable de telescopio reflector es el telescopio tipo Cassegrain que comparte
la configuraciéon bésica de un telescopio reflector con espejo primario y que utiliza un espejo
secundario hiperbélico. Este espejo redirige la luz convergente del primario a través de un orificio
central en el mismo, permitiendo que el haz focalizado alcance instrumentacion montada detras
del telescopio (como detectores, espectrografos o camaras); es un disefio que permite el montaje
de equipos voluminosos. El telescopio utilizado para la recolecciéon de datos de Mercurio y Venus
realizada en este trabajo es un telescopio que tiene un diseno Ritchey-Chrétien, una variacién
del telescopio Cassegrain que emplea un espejo hiperbdlico primario y un espejo hiperbélico
secundario de menor tamano; estos espejos tienen curvaturas adaptadas para corregir la coma,
una aberracion que distorsiona las imégenes fuera del eje dptico.

2.3.1. Telescopio 2.1m del OAN

Inaugurado en 1979, es un telescopio optico-infrarrojo perteneciente al Observatorio Astrono-
mico Nacional (OAN) localizado en la Sierra de San Pedro Martir (SPM) ubicado en Ensenada,
Baja California, al noroeste de México. Tiene un diseno Ritchey-Chretien, caracterizado por
el uso de espejos hiperbdlicos que corrigen aberraciones 6pticas como la aberracién cromatica,
permitiendo obtener imagenes de alta calidad en un amplio campo de vision. El telescopio de 2.1
m estd compuesto por dos espejos: un espejo primario (hecho de vidrio cubierto con una pelicula
de aluminio reflejante) y uno secundario, hay tres opciones de espejos secundarios para conseguir
tres configuraciones: f/7.5, £/13.5 y £/30, proporcionando escalas de placa de aproximadamente
13.0” /mm, 7.15” /mm y 3.25” /mm, respectivamente [16].

Como dato extra, el telescopio de 2.1 m cuenta con una montura ecuatorial, un sistema
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mecanico cuyo eje polar se alinea con el polo celeste, aproximadamente con la estrella polar, lo
que permite compensar la rotacion terrestre mediante un movimiento uniforme alrededor de dicho
eje (seguimiento en ascension recta), mientras que el eje de declinacion, perpendicular al anterior,
facilita el ajuste fino en la direccién norte—sur para localizar y mantener el objeto en el campo
visual. Esta configuracion es fundamental para seguir objetos astronémicos durante exposiciones
largas.

2.3.2. Instrumentos disponibles para el telescopio de 2.1m

El telescopio de 2.1m estéd adaptado para operar con un conjunto de instrumentos llamados
espectrografos los cuales estan disenados para registrar espectros, aquellos que estan disponibles
son: espectrografo Boller & Chivens, Echelle Clasico REOSC (nombre de la firma que lo cons-
truyo), Mezcal (Manchester Echelle Spectrometer) y PUMA (The UNAM Scanning Fabry-Perot
Interferometer).

Cada espectrografo cuenta con una resoluciéon espectral maxima a la que puede llegar, la re-
solucion espectral o también llamada poder de resolucion (R) es una medida de la capacidad de
un espectrografo para distinguir caracteristicas en una imagen que esté dispersada espectralmente

sobre el detector: \
R=— 2.3
=, (23)
donde A\ es representa la minima diferencia en longitudes de onda que puede distinguirse en el
espectro disperso a una longitud de onda A [3].

En general, estos 4 instrumentos alcanzan una resolucién espectral de R < 10°. Esto significa
que su poder de resolucion maximo es de 100000, siendo capaces de distinguir, por ejemplo, dos
lineas espectrales separadas por solo 0.005 nanémetros a una longitud de onda de 500 nm. Lo que
indica que poseen una alta resoluciéon espectral.

2.4. Espectrografos

Los espectrografos son instrumentos opticos que separan la radiacion electromagnética en sus
diferentes longitudes de onda mediante el uso de prismas o rejillas de difracciéon. Este proceso
permite generar una grafica de la intensidad de la radiacion en funciéon de la longitud de onda o
frecuencia, a la que se conoce como espectro. El anélisis de un espectro permite inferir propiedades
fisicas (temperatura, velocidad radial, luminosidad, etc.) y quimicas (presencia de elementos
quimicos o compuestos moleculares) de la fuente observada. Para ello, el espectrografo cuenta con
un componente electronico llamado CCD (Charge-Coupled Device, por sus siglas en inglés) que
convierte el espectro en informacion computacional en forma de matrices de valores numéricos,
que representan la intensidad de la luz en cada pixel del detector y que son almacenados en
formatos especiales para datos de investigacion cientifica, como el formato FITS (Flezible Image
Transport System) utilizado para el almacenamiento de los datos registrados de los espectros
de Mercurio y Venus para este trabajo; dichos datos son tratados posteriormente utilizando
softwares especializados, como PyRAF (acrénimo de Python + IRAF), una interfaz de Python
para el sistema IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) la cual permite visualizar los
datos mediante el uso de comandos para identificar lineas espectrales, medir intensidades y ubicar
longitudes de onda con el fin de extraer informaciéon sobre la composicion, temperatura y el
movimiento de los objetos estudiados [4].

Todas las fuentes astronomicas (estrellas, planetas, asteroides, etc.) son diferentes y por
ende, tienen espectros tunicos; las estrellas, por ejemplo, muestran lineas de absorciéon o emision
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dependiendo de su temperatura y etapa evolutiva que se clasifican en sistemas como el de Harvard
(de estrellas calientes a frias se clasifican tipos O, B, A, F, G, K, M y también L, T, Y para
enanas frias) o el sistema Morgan-Keenan (MK) que anade ademas una clase de luminosidad (I
supergigantes, III gigantes, V enanas, etc.), también existen clases como las estrellas Wolf-Rayet
que se distinguen por lineas de emisién muy fuertes de elementos como helio, nitrégeno, carbono
u oxigeno, con poca o ninguna linea de hidrogeno [17].

Por su parte, los planetas exhiben lineas de emisiéon y absorcién de los gases de su atmosfera,
que se analizan comparandolas con espectros de laboratorio bien caracterizados (vapor de agua,
metano, dioxido de carbono, etc.). En cambio, para cuerpos menores como asteroides, se utiliza
una clasificacion espectral segin su composicién superficial, tal como la clasificaciéon de Tholen
(tipos C carbonéceos, S silicatos, X metélicos, etc.), que se ha refinado sustancialmente con
el tiempo [18]. La composicién quimica define la longitud de onda o frecuencia a la que esta
ocurriendo una absorcién o emisién de cierto &tomo, el movimiento causa corrimientos Doppler, y
el entorno (como el polvo interestelar) puede provocar extincion y enrojecimiento.

Debido a todas estas diferencias y con la intencién de poder estudiarlas, se han disenado
distintos tipos de espectrografos que se ajustan a las cualidades de cada objeto observado. Por
ejemplo, los espectrografos de rendija larga, en algunos casos de 0.9’ (~ 3mm) y en otros de
hasta 27 (~ 130 mm) de longitud, son ideales para observar objetos extendidos como galaxias o
nebulosas, ya que permiten obtener espectros de una regiéon de mayor longitud en el cielo. Por
otro lado, los espectrografos tipo echelle, que utilizan dos elementos de dispersion (una Rejilla
Echelle y una rejilla adicional) para dispersar ain maés las lineas de emision/absorcion adyacentes
entre si, son utilizados para obtener espectros en un amplio rango de longitudes de onda, lo que
los hace perfectos para estudiar fuentes astronémicas individuales [4].

Ademas, los espectrografos multiobjeto, como Hectospec (espectrografo multiobjeto instalado
en el MMT, Multiple Mirror Telescope por sus siglas en inglés) o IMACS (Inamori-Magellan Areal
Camera and Spectrograph), permiten observar multiples objetos simultaneamente mediante el uso
de fibras Opticas o méscaras con rendijas multiples, lo que es especialmente ttil en estudios de
grandes poblaciones estelares o en campos densos como ciimulos de galaxias. Para observaciones en
el infrarrojo cercano (1-2 pm), se utilizan espectrografos como OSIRIS (Ohio State Infrared Ima-
ger/Spectrometer), que estan disenados para manejar el alto brillo del cielo en estas longitudes de
onda y para corregir las bandas de absorcion atmosféricas mediante técnicas de dithering (técnicas
que consisten en mover ligeramente el telescopio en exposiciones cortas sucesivas) y observacion
de lineas telaricas (lineas de absorcion debido a las moléculas en la atmosfera de la Tierra) [19], [20].

Finalmente, los espectrografos de campo integral son aquellos que permiten obtener espectros
tridimensionales (dos dimensiones espaciales y una espectral) de objetos extendidos como galaxias
o regiones de formacion estelar, lo que facilita el estudio de la cinemética y la composicién quimica
en detalle. Esto gracias a tres tipos de arreglos: matrices de lentes, que consiste en colocar un
arreglo de microlentes en el plano focal produciendo una serie de imégenes de la pupila del
telescopio; haces de fibras, un arreglo de fibras 6pticas organizadas en linea que se coloca en el
plano focal para asi transmitir la luz al espectrégrafo, actuando como una rendija; cortadores de
imagen, una serie de espejos que dividen el plano focal en porciones delgadas congruentes y las
organizan a lo largo de la rendija [4].

Ya sea en planetas, estrellas, galaxias u otros objetos astronémicos, todos los espectrografos
utilizados para su estudio comparten una configuraciéon base. Estos instrumentos, aunque adapta-
dos para distintas longitudes de onda y niveles de resolucién, operan bajo los mismos principios
fisicos, como la dispersion de la luz y la deteccién de componentes espectrales. Ademés, estan
compuestos por 4 elementos esenciales: una rendija, un colimador, un dispersor y una cdmara que

10



Fundamentos de la espectroscopia
2.4 Espectrografos

contiene un detector.

= Rendija: Es una abertura estrecha colocada en el plano focal del telescopio, justo a la entrada
del espectrografo, cuyo ancho (del orden de micras) y longitud (del orden de milimetros)
pueden variar desde decenas de micras hasta decenas de milimetros dependiendo del diseno del
instrumento y su aplicacion especifica. La rendija permite que la radiacion electromagnética
de una fuente astronémica entre en el espectrografo, para ello se coloca en el plano focal
del telescopio. Su funcién es limitar la cantidad de radiaciéon electromagnética que ingresa al
instrumento, restringiendo el campo de visién para eliminar la luz no deseada proveniente
de objetos cercanos. Para controlar la cantidad de radiacién que entra al espectrografo, la
rendija suele ser ajustable en anchura y en algunos casos es directamente reemplazable segtin
se necesite, como en el caso en el que se busque observar toda una region del cielo en vez de
una fuente puntual.

s Colimador: El colimador es un dispositivo colocado en el camino 6ptico de la luz a una cierta
distancia de la rendija, suele ser un lente o espejo convexo dependiendo de su aplicacion; su
funcién es tomar la luz divergente que entra por la rendija para convertirla en un haz de luz
paralelo que luego redirige hacia el dispersor, esto es crucial porque la dispersiéon de la luz
funciona mejor con luz paralela ya que asi se garantiza que los rayos de luz incidan en el
dispersor con el mismo angulo, evitando que estos se solapen unos con otros.

= Dispersor: El dispersor se coloca justo después del colimador, es el componente que separa
la luz en sus diferentes longitudes de onda; en la mayoria de los espectrografos, esto se logra
mediante una rejilla de difraccion, aunque también se suelen utilizar prismas. La rejilla esta
formada por una serie de surcos paralelos (generalmente entre 100 y 1000 surcos por milime-
tro), la luz que incide en la rejilla se difracta (y dispersa) en diferentes dngulos dependiendo
del ntmero de surcos: conforme la luz incide en surcos mas alejados del centro de la rejilla,
el angulo de difraccién aumenta generando maximos de intensidad en cada orificio que van
disminuyendo respecto al centro, a estos maximos se les conoce como 6rdenes de difraccion.

La relacion que rige esta dispersion de la luz se llama la ecuacion de la rejilla:
mA = o(sini + sin 0) (2.4)

donde m es el orden de difraccion (un entero), A es la longitud de onda, o es el espaciado
entre surcos, 7 es el angulo de incidencia y 6 es el dngulo de difraccion. Esta ecuacion es valida
para todos los tipos de rejillas de difraccion.

» Camara: La camara toma la luz dispersada por la rejilla y la enfoca en el detector (general-
mente un CCD). Su objetivo es formar una imagen del espectro en el detector. El detector
es un CCD que convierte la luz en senales electronicas para que sean almacenadas y puedan
procesarse, esta fabricado con una fina oblea de silicio colocada sobre una matriz de pixeles,
cada uno de los cuales suele tener un ancho de 20-30 micras y su cantidad determina la
resoluciéon espacial del espectro.

La Figura 2.1 muestra un diagrama de la estructura general de un espectrografo.
Uno de los espectrografos mas cominmente utilizados en la espectroscopia es el espectrografo
tipo echelle.

2.4.1. Espectrografo Echelle

Los Espectrografos Echelle son instrumentos disenados para obtener espectros de alta disper-
sion y alta resolucion espectral, del orden de varios miles a decenas de miles [4].
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Figura 2.1: Diagrama general de un espectrografo.

Estos instrumentos operan en ordenes de difraccion altos (m > 5) y utilizan un segundo
elemento dispersor (una rejilla o un prisma) para dispersar cruzadamente los distintos érdenes,
separandolos y distribuyéndolos en el detector, evitando asi que los 6rdenes se superpongan y
obteniendo multiples 6rdenes uno al lado del otro.

Para ordenes altos, la diferencia de longitud de onda entre dos 6rdenes consecutivos seré menor,
lo que hace indispensable el uso de un espectrografo tipo echelle, el cual emplea un tipo de rejilla
particular llamada Rejilla Echelle.

2.4.2. Rejillas Blaze y Rejillas Echelle

Una rejilla de difraccién convencional suele estar limitada a generar o6rdenes de difraccion
bajos (como el primer o segundo orden). Esta limitacion surge de su disefio para operar con un
angulo de incidencia pequeno, donde la luz incide y se difracta de manera casi perpendicular a
su superficie. Si bien en teoria seria posible acceder a 6rdenes superiores empleando una rejilla
con una densidad de lineas mucho mayor (méas ranuras por milimetro), esto conlleva un problema
fundamental: la intensidad de la luz se distribuye de forma ineficiente entre todos los érdenes
de difraccion, haciendo que los érdenes superiores sean extremadamente débiles y préacticamente
inutiles para observar fuentes extendidas.

Una Rejilla Blaze es una rejilla de difraccion diseiada para solucionar este problema, ya que
permite concentrar la mayor parte de la luz en un solo orden de difraccion (m # 0), a diferencia de
las rejillas simples donde la mayor parte de la luz termina en el orden no dispersado [6]. Este efecto
se logra tallando ranuras en forma de pequenas facetas triangulares, similares a los dientes de una
sierra y recubriéndolas con una capa metalica reflectante; cuando la luz incide de forma perpendi-
cular a estas facetas, cada una actiia como un espejo diminuto e independiente (véase la Figura 2.2).

Al angulo entre la normal a las superficies de la ranura reflectante y la normal al plano de
la rejilla se llama dngulo de blaze (). Cuando la luz incide sobre la rejilla con este angulo, es
reflejada por las superficies de las ranuras siguiendo la ley de reflexion (i = ), haciendo que la
direccion de maxima reflexion coincida con la direccion de interferencia constructiva para un orden
concreto. Esto permite que la intensidad méaxima del patréon de difraccion se sitte en la direccion
de la luz reflejada, logrando que la mayor parte de la energia luminosa se concentre en un dnico
orden de difraccién. Sin embargo, este diseno solo permite alcanzar algunos pocos 6rdenes bien
definidos (m=1,2,3); para lograr més érdenes de difraccion se utiliza un tipo particular de Rejillas
Blaze: las Rejillas Echelle.

Para alcanzar ordenes de difraccion més altos se emplean rejillas especializadas llamadas
Rejillas Echelle, estas son un tipo de Rejilla Blaze que emplea angulos blaze elevados (>60°) para
operar donde los dngulos de incidencia y difraccion se aproximan a 7/2 (valores cercanos a 90°),
es decir, donde se genera un mayor orden (véase la ecuacion 2.4).
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Figura 2.2: Diagrama una Rejilla Blaze: 6, es el angulo de blaze, m el orden de difraccion e i el
angulo de incidencia de la luz.

El patron de difraccion resultante es bidimensional (espectral y espacial) y se asemeja a los
peldafios de una escalera, tales espectros se llaman Espectros Echelle !, y las rejillas de alto orden
correspondientes se llaman Rejillas Echelle.

2.5. MEZCAL

Formalmente llamado MESCAL por su acrénimo en inglés (Manchester Echelle Spectrometer
at Baja California), fue rebautizado mas tarde en referencia a la bebida homoénima, es un
espectrografo tipo echelle de alta resoluciéon cuyo diseno permite estudiar fuentes extendidas en
intervalos cortos de longitud de onda con alta resoluciéon espectral. El disefio de MEZCAL estéa
compuesto por dos sistemas Opticos que enfocan la luz entrante hacia el detector (CCD). Su
rejilla (tipo echelle) tiene un angulo de blaze de 63°26' y un rayado de 31.6 lineas/mm sobre
un area de 128 x 254 mm; bajo esas especificaciones, MEZCAL es capaz de operar en 6rdenes
de difraccion muy altos (m =~ 100-120), lo que permite alcanzar una alta resolucion espectral
(valores de R ~ 40000 a 100000). Este espectrografo cuenta con dos modos de observacion: uno
de rendija larga, donde la rendija tiene una longitud méxima de 30 mm con tres anchos posibles
de 70 pm, 150 pm y 300 pm; y otro de multirendija, el cual es una placa con 5 rendijas del mismo
tipo espaciadas 3.3 mm.

Una de las ventajas de este espectrografo es que estd adaptado para usar diferentes tipos de
filtros de interferencia para aislar intervalos de longitudes de onda. Los filtros disponibles son:
Ha, de orden 87 con A, = 6575 A y AX = 90 A, que incluye las lineas de [He II| 6560, [N II] 6548
y [N II] 6583; [O III] 5007, de orden 114 con A. = 5020 A y AX = 60A; [S II] 6717 y 6731, de
orden 85 con A, = 6730 A y A\ =90 A. Para calibrar los espectros en estas longitudes de onda se
utiliza una lampara de comparacion (fuente de luz artificial que emite lineas espectrales muy bien
definidas en longitudes de onda conocidas) tipo ThAr (Torio-Argén), pues estas lamparas tienen
lineas espectrales bien definidas en los filtros mencionados.

D' Echelle’ es la palabra francesa para escalera
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Fundamentos de la espectroscopia
2.6 Reduccion y calibracion de espectros

El CCD que este espectrografo utiliza actualmente (hasta 2025) es un tipo Sp2 E2V-4240, con
un tamaifo de 2048 x 2048 pixeles, de 13.5 pm/pixel, una escala espacial de 0.176" /pixel, escala
espectral de 0.028 A/pixel y una temperatura de operacion de —110°C.

2.6. Reduccion y calibraciéon de espectros

Una vez obtenidos los espectros del espectrografo, el siguiente paso consiste en procesar y
preparar los datos para su analisis. Este proceso se divide en dos etapas principales: reduccion y
calibracion. La reduccion de espectros implica la eliminacion de senales no deseadas e imperfec-
ciones introducidas durante la adquisicién en las diferentes temporadas de observaciéon, como el
ruido térmico, la senal de fondo y los defectos del detector. Por otro lado, la calibracion asegura
que los espectros resultantes estén correctamente ajustados en términos de longitud de onda e
intensidad, permitiendo una mejor interpretacion fisica.

Para los propésitos de este trabajo, los tipos de datos y procesos de calibraciéon y reducciéon a
utilizar son:

= Bias: Imégenes sin exposiciéon a la luz, con un tiempo de exposicion cero, que capturan el
voltaje base del detector (llamado ruido de fondo); este voltaje es un desplazamiento que se
anade electronicamente a los datos durante la lectura del CCD para asegurar que ningun valor
de pixel sea negativo. Es importante considerar que, en casos donde el ruido de fondo domina
el espectro, restar un bias puede, de hecho, aumentar levemente el ruido en el espectro final.
No obstante, si se toma un nimero suficiente de bias (generalmente 9 o més) y se promedian
correctamente, el dano a los datos es minimo; sin embargo, cuando no se cuenta con el tiempo
suficiente de observacion, se opta por tomar al menos 5 bias.

s Identificacion y calibracion de lineas de emision. Para calibrar los espectros en longitud de
onda se utilizan los arcos de comparacion (espectros de una lampara de descarga de gas),
como las lamparas de ThAr que tienen longitudes de onda conocidas con gran precision y
que permiten corregir la dispersion del espectrografo.

= Resta del cielo: se eliminan las lineas provenientes del cielo y que surgen debido a la interaccion
de la radiacién electromagnética con los gases en la atmoésfera. La técnica de sustraccion del
fondo del cielo varia dependiendo de si la observacién es nocturna o diurna pues existen
tareas especificas para cada caso.
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Capitulo 3

Muestra de estudio: Mercurio y
Venus

3.1. Perfiles de linea espectral

La radiaciéon electromagnética se emite o absorbe cuando un atomo o una molécula pasa de
un nivel de energia a otro, el estado de mayor energia involucrado en esta transicién se denomina
estado de excitacion. Si la energia del &tomo disminuye en una cantidad AFE, el 4&tomo emite o radia
un cuanto de radiacion electromagnética, llamado foton, cuya frecuencia v se da por la ecuacion

h
AE == (3.1)

siendo h la constante de Planck.
Este fendmeno da lugar a lineas espectrales especificas para cada elemento.

Las lineas espectrales formadas por los efectos de la interaccion entre la radiacion electromagné-
tica y las particulas materiales pueden presentar cierto ensanchamiento. A la forma caracteristica
de una linea espectral se le conoce como perfil de linea [11], el ancho natural de las lineas espectrales
es una consecuencia del principio de incertidumbre de Heisenberg de energia-tiempo:

AE At~ h (3.2)

donde AF representa la incertidumbre en la medicion de la energia, At la incertidumbre en la
medicion del tiempo y % es la constante de Planck reducida (h = %) Por lo tanto, este principio
establece que cuanto mas precisamente se quiera medir la energia de un estado (AFE pequena),
més tiempo (At grande) se debe observar el sistema y viceversa, si se observa un sistema du-
rante un tiempo muy corto (At pequeno), la medida de su energia serda muy imprecisa (AFE grande).

A partir de este principio, si la vida media de un estado de excitacion es T, la energia corres-
pondiente a la transicién en dicho estado puede determinarse con una incertidumbre de

h

Utilizando la ecuacion (3.3), el ancho natural de una linea () se define como

AE;+AE; 1 1
_ _ — 4
h T, T, (3:4)

15



Muestra de estudio: Mercurio y Venus
3.1 Perfiles de linea espectral

Con AE; y AEy las incertidumbres en la medicién de la energia en el estado inicial y final
respectivamente, mientras que T; y T’y son los tiempos de vida media del estado de excitacion
inicial y final. Esta ecuacion refleja la incertidumbre en la energia debido a la evoluciéon temporal.

En cambio, el perfil de linea correspondiente esta dado por

Y Iy

I, =—
21 (v — )2 +~42/4

(3.5)

donde v es la frecuencia debido a la transicion, vy es la frecuencia en el centro de la linea, I, es la
intensidad especifica de la radiacion a la frecuencia v e Ij es la intensidad total de la linea. Por lo
que en el centro de la linea, sustituyendo v por vy, la intensidad por unidad de frecuencia es

2
Il/o = a[{) (36)
Si calculamos el perfil de linea tomando en cuenta la frecuencia v = vy + /2 sustituyendo en
la misma ecuacion (3.5) y comparando el resultado con (3.6), se obtiene que

1 1
Litajz = =to = 51 (3.7)

A esto se le llama el ancho completo a la mitad del maximo (FWHM, por sus siglas en inglés),
pues la ecuacion nos dice que el ancho natural « es el ancho del perfil de linea a una altura en la
que la intensidad es la mitad del maximo.

El FWHM también se puede expresar en términos de la desviacion estandar (o) en analisis
estadisticos que impliquen distribuciones gaussianas [21]:

FWHM = 2v2In2 o (3.8)

Sin embargo, no todos los perfiles de lineas espectrales pueden estudiarse individualmente; a
menudo estas se superponen a espectros continuos, ocasionando que dichos perfiles sean indistin-
guibles.

3.1.1. Espectros continuos

Ya se ha mencionado el proceso por el cual se producen espectros continuos en la seccién 2.1.
Cada espectro contiene un componente continuo (llamado solo continuo) y lineas espectrales. Sin
embargo, a veces las lineas estan tan apretadas y son tan amplias que parecen formar una sola
linea de gran anchura.

Cuando se aumenta la presion de un gas caliente, las lineas espectrales comienzan a ensan-
charse. A alta presion, los 4tomos chocan entre si con mayor frecuencia, y los vecinos cercanos
perturban los niveles de energia. Cuando la presion es lo suficientemente alta, las lineas comienzan
a superponerse, asi, el espectro de un gas caliente a alta presién es continuo. Los campos eléctricos
también ensanchan las lineas espectrales (efecto Stark) [11].

En liquidos y s6lidos, los 4tomos estdn mas densamente empaquetados que en sustancias gaseo-
sas; sus perturbaciones mutuas ensanchan los niveles de energia, produciendo un espectro continuo.
Por este motivo, cuando se observa la luz reflejada por la superficie solida o liquida de un planeta,
esperamos detectar un espectro continuo.
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3.2 Estructura y superficie de un planeta

3.2. Estructura y superficie de un planeta

Uno de los instrumentos de recolecciéon de datos méas importante al momento de estudiar un
planeta son los satélites o sondas espaciales. Se busca medir las perturbaciones en sus orbitas,
conocer su campo gravitatorio, la forma, estructura interna y distribucion de masa del planeta, que
a su vez dan indicios sobre su composicién o los procesos que ocurren en su superficie. En el caso
de la estructura interna planetaria, los materiales que la componen pueden estudiarse mediante
ondas sismicas, especialmente las ondas longitudinales, que se propagan tanto en s6lidos como en
liquidos. Sin embargo, en planetas como Mercurio y Venus, el despliegue de sismémetros resulta
extremadamente dificil debido a las condiciones hostiles: la proximidad al Sol y las temperaturas
extremas en Mercurio, o la atmoésfera corrosiva en Venus; ademas de lo que implicaria coordinar
una mision para realizar dichas tareas. Por ello, se recurre a métodos indirectos, como el analisis
mediante espectroscopia; un ejemplo destacado es la mision Messenger [12], cuyos datos revelaron
que Mercurio posee regiones clave para estudiar la interaccion superficie-magnetosfera. En Venus,
en cambio, la densa atmosfera y las nubes de acido sulfarico han impedido obtener datos sismicos
directos, limitando los estudios geolégicos a observaciones orbitales.

Por ello, la espectroscopia se erige como la alternativa mas viable para explorar planetas con
entornos hostiles (como Mercurio y Venus), permitiendo estudiar su composicion, geologia y at-
mosfera de forma indirecta cuando las misiones de superficie no son viables.

3.2.1. Generaciéon de espectros planetarios

Los espectros planetarios son el resultado de la interaccién entre la radiacion solar incidente y
las propiedades fisicas y quimicas de la superficie o atmosfera de un planeta.

3.3. Mercurio

Mercurio, el planeta mas cercano al Sol, tiene una rotacion lenta (58.646 dias terrestres) y un
débil campo magnético (~ 1% del terrestre de entre 30000 y 60000 nanoteslas), lo que sugiere
que su nucleo metélico puede estar parcialmente fundido. Este campo magnético se explica por
un dinamo activo en su ntcleo liquido de hierro-niquel (Fe-Ni), que ocupa ~ 75% del radio
planetario. Su densidad (5427 kg/m?®) [2], similar a la terrestre, confirma la predominancia de
metales pesados, resultado de la alta temperatura de la nebulosa solar durante su formacién que
volatilizé elementos ligeros.

La superficie de Mercurio estd marcada por crateres de impacto y planicies volcanicas,
evidenciando una historia geologica activa con procesos internos (vulcanismo intenso) y externos
(bombardeo de asteroides). Destaca la Cuenca Caloris (1300 km de didmetro), cuyo impacto
gener6 ondas de choque que fracturaron la corteza en su punto antipodal, es decir, en un punto
diametralmente opuesto del planeta. Las escarpas lobuladas (fallas de compresion de hasta 2 km
de altura) revelan un enfriamiento y contraccion global. Mercurio posee areas con crateres de
menos de 15 km de diametro, rellenadas por flujos de lava antiguos.

Su orbita excéntrica (e=0.2056, la segunda mayor del Sistema Solar tras Plutéon) causa
variaciones extremas de temperatura: desde 700 K en el perihelio hasta 100 K en el afelio. La
ausencia de atmosfera significativa (solo una exosfera de O, Na, H, He y K, degenerada por el
viento solar) impide redistribuir el calor, no obstante, observaciones de radar han detectado de-
positos brillantes en crateres polares, posiblemente hielo de agua preservado en sombras perpetuas.

Mercurio presenta un acoplamiento spin-orbita 3:2 (59 dias de rotacion vs 88 dias de traslacion),
dnico en el Sistema Solar. Esto hace que, cada dos orbitas, el mismo hemisferio apunte al Sol en
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3.4 Venus

el perihelio, ocasionando temperaturas de hasta 825 K.

3.4. Venus

Venus, conocido como el planeta hermano de la Tierra debido a su tamano y masa similares
(0.9488 Rq, y 0.815 Mg, respectivamente), posee una atmosfera densa y toxica, compuesta prin-
cipalmente por didxido de carbono (COs) y nubes de éacido sulfarico (H2SO4). Esta atmosfera
genera un efecto invernadero desbocado, elevando las temperaturas superficiales a unos 740 K, las
mas altas del Sistema Solar [2].

Venus es el segundo planeta del Sistema Solar. Con un diametro de aproximadamente 12000
km y una 6rbita que lo mantiene siempre cerca del Sol dado que su méaxima elongacion es de
47° (la elongacion es el angulo de separacion entre un planeta y el Sol vistos desde la Tierra),
su superficie estd completamente oculta bajo una espesa capa de nubes. Estas nubes reflejan el
75% de la luz solar, pero solo permiten que el 1% de esta luz alcance la superficie, donde la
temperatura alcanza los 750 K debido al intenso efecto invernadero causado por la atmosfera de
COs.

La rotacion de Venus es tnica en el Sistema Solar: con un periodo de 243 dias terrestres, gira de
forma real y no aparente en direccion retrograda (opuesta a su orbita) y su eje esté inclinado 177°
respecto a la perpendicular de su plano orbital. La atmosfera superior, sin embargo, gira mucho mas
rapido, completando una rotacion en solo 4 dias terrestres debido a vientos que superan los 100 m/s.

Las misiones Venera 4 a 14 (1967-1982) [22] y Magellan (1990-1994) [23] revelaron una super-
ficie dominada por extensas llanuras volcanicas (70 % del planeta) y dos continentes principales:
Aphrodite Terra, cerca del ecuador, e Ishtar Terra en el norte, donde se encuentra Maxwell
Montes, la montana més alta de Venus con 12 km de altura. El planeta alberga mas de 1,500
volcanes, incluyendo domos panqueque de lava viscosa y coronas (estructuras circulares de cientos
de kilometros), pero no muestra evidencia tectonica de placas globales. Los crateres de impacto
son escasos y todos mayores a 1.5-2 km, lo que sugiere una superficie joven (<500 millones de
anos) renovada por vulcanismo.

Venus, a diferencia de la Tierra, no tiene campo magnético detectable, posiblemente debido a
su lenta rotacion. Las mediciones de las sondas Venera indican que su superficie esta compuesta
de materiales similares a granitos y basaltos terrestres. La atmosfera es extremadamente seca, con
solo trazas de agua (1/1,000,000 de la terrestre), probablemente porque el agua se disoci6 y el
hidrégeno escapd al espacio. Venus no tiene satélites naturales, completando su singularidad en el
Sistema Solar.

3.5. Muestra

El estudio de exoplanetas ha despertado un enorme interés en la comunidad astron6mica. Sin
embargo, los planetas del Sistema Solar siguen siendo nuestra referencia més directa, accesible y
completa para comprender los procesos fisicos y quimicos que gobiernan la evolucion planetaria.
Entre las herramientas mas poderosas para investigar estos fenémenos destaca la espectroscopia,
capaz de revelar no solo la composicion atmosférica y superficial de los cuerpos celestes, sino
también efectos relativistas clave, como los corrimientos gravitacionales. Aunque estos corri-
mientos son pequefios en planetas (en comparacion con otros cuerpos de mucha mayor masa),
demostraremos que es posible medirlos utilizando espectroscopfia.
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El corrimiento total, al cual llamamos simplemente corrimiento, esta conformado principalmen-
te por el corrimiento cineméatico (producto del movimiento de traslacion de los planetas), con una
contribuciéon menor del corrimiento gravitacional. Dicho corrimiento total se manifiesta como cam-
bios en la longitud de onda de la luz emitida o absorbida mediante desplazamientos de las lineas
espectrales a la izquierda o a la derecha. La expresion que describe esto en términos de la longitud
de onda es:

Aobs - Arcf
=0 Ta 3.9
: )\ref ( )
donde z es el corrimiento, Agps €s la longitud de onda medida u observada y A.o¢ es la longitud de

onda en reposo [24].

En planetas masivos como Jupiter o en cuerpos cercanos al Sol (como Mercurio y Venus),
la espectroscopia permite medir dichos cambios en A, mediante un proceso riguroso: primero,
se obtienen espectros de la luz reflejada o emitida por estos objetos; luego, mediante técnicas
computacionales (usando herramientas como PyRAF) se eliminan interferencias atmosféricas e
instrumentales para aislar el espectro; finalmente, estos datos tratados se comparan con modelos
tedricos para ser estudiados.

Para detectar y medir estos corrimientos de manera fiable, el uso de instrumentos de alta
precision (como espectrografos) se vuelve indispensable. Dicho esto, México cuenta con un
telescopio que utiliza un espectrografo que es ideal para la obtencion de espectros de alta precision
y del cual fueron tomados los datos utilizados para esta tesis: el telescopio de 2.1 metros del Ob-
servatorio Astronémico Nacional (OAN), ubicado en la Sierra de San Pedro Martir, Baja California.

Este telescopio forma parte del complejo del Instituto de Astronomia de la Universidad
Nacional Autonoma de México (IA-UNAM), y se encuentra a una altitud de aproximadamente
2800 metros sobre el nivel del mar, en las coordenadas geograficas 31°02’39" N, 115°27’49" O.
Esta ubicacién es privilegiada por sus condiciones atmosféricas: el sitio posee cielos oscuros, baja
humedad, y un excelente seeing (desenfoque de la imagen causado por la atmosfera terrestre)
promedio, de 0.6 segundos de arco, lo que lo convierte en uno de los mejores lugares para la
observacién astronémica en el hemisferio norte [13].

Los espectros utilizados para esta tesis fueron obtenidos mediante el espectrografo MES (Man-
chester Echelle Spectrometer) instalado en el telescopio de 2.1 m del Observatorio Astronémico
Nacional San Pedro Martir. Este instrumento utiliza una camara CCD-Sp2 (CCD Spectral
Instruments 2) equipada con un detector E2V-4240 de 2048x2048 pixeles de 13.5 pm cada uno,
que opera a una temperatura criogénica de —110°C gracias a su sistema de enfriamiento por ciclo
cerrado (sistema donde un fluido refrigerante circula continuamente dentro de un circuito sellado).

La eficiencia cuantica (QE, por sus siglas en inglés) es el término que se utiliza para informar
sobre la capacidad de un detector para convertir los fotones entrantes en informacion de salida
atil. Se define como la proporcion de fotones entrantes a aquellos que realmente se detectan
o almacenan en el dispositivo. Una QE del 100 % serfa un detector ideal en el que cada fotén
entrante es detectado y contabilizado en la salida [25]. Este CCD se destaca por su alta eficiencia
cuéantica (QF), alcanzando un 90 % a 400 nm y manteniéndose por encima del 80 % hasta 650 nm,
lo que lo hace particularmente sensible en el rango visible. El detector ofrece tres modos de
operacion con diferentes velocidades de lectura (200 kHz, 400 kHz y 752 kHz), siendo el de 200 kHz
el més utilizado, donde el tiempo de lectura varia entre 29s para imagenes con binning ' 1x1 y

LE] binning es una técnica utilizada en detectores (como los CCD), que consiste en combinar la carga eléctrica de
varios pixeles adyacentes y tratarlos como si fueran un tnico pixel mas grande. Se pueden combinar, por ejemplo,
2x2 pixeles (cuatro pixeles fisicos) para formar un pixel de mayor tamafio.
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solo 8s con binning 4x4.

Este detector presenta un limite de saturacion de 64440 ADU (analog-to-digital units, es
la unidad en la que el CCD registra los datos). La ganancia de un CCD se contabiliza en
electrones/ADU, si la ganancia de un CCD tiene un valor de 5 electrones/ADU, el proceso de
digitalizacién intenta dividir el paquete de carga de cada pixel en unidades de 5 electrones cada
una, asignando 1 ADU a cada 5 electrones que mide. En su modo de operacion a 200kHz, el
CCD-Sp2 presenta una ganancia de 1.41 e~ /ADU en binning 1x1, la cual disminuye ligeramente
hasta 1.30 e~ /ADU en binning 4x4. Este valor, determinado experimentalmente mediante analisis
de ruido y senal, asegura que la conversiéon de carga eléctrica a datos digitales mantenga un
equilibrio 6ptimo entre sensibilidad y rango dinamico. La consistencia de estos valores (1.30
e~ /ADU a 1.41 e~ /ADU) confirma la estabilidad del sistema de lectura del CCD, incluso en
diferentes configuraciones de binning. El ruido de lectura intrinseco es de 3.43 e~ [14].

Mercurio y Venus fueron observados en cuatro temporadas de observaciéon realizadas durante
los meses de junio, agosto y octubre de 2023 y en julio de 2025.

A continuacién se presenta una tabla con las condiciones técnicas asociadas a cada conjunto
de datos. Todas las observaciones fueron supervisadas por el astréonomo residente M. en C. Pedro
Francisco Guillén Reyes. Para estos planetas en particular, se emplearon configuraciones de rendija
de 30pm y 70pm, filtro NaD con binning 1x1 y binning 2x2.

La Tabla 3.1 resume las observaciones realizadas en junio, agosto y octubre de 2023, y julio de
2025. Sus columnas, de izquierda a derecha indican: la fecha de observacion; los tipos de archivos
generados (con la cantidad recolectada entre paréntesis); los objetos observados (Mercurio y Venus);
el namero de espectros planetarios seleccionados para su calibraciéon baséndose en la presencia de
errores instrumentales o atmosféricos que impiden ver el espectro correctamente (como manchas
o espectros sin distinguir); y las coordenadas (ascension recta y declinacion) de los archivos con
espectros seleccionados.
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Tabla 3.1: Resumen de los datos recopilados en las observaciones de Mercurio y Venus

Fecha de | Archivos generados Objeto Espectros Ascension Declinaciéon
observa- observa- | rescatados | recta (°)
cién do (h:m:s)
Bias (2) 8:35:49.48 +20:55:32
Espectro del cielo (1 8:35:49.54 +20:55:32
11/06/2023 | 0 otvo de Venus((éi) Venus 4 8:35:49.56 +20:55:32

Espectro de calibracion ThAr (2) 8:35:49.83 +20:55:32
8:42:49.30 £20:24:45.21

Bias (5) 8:42:49.11 +20:24:45.21

Espectro del cielo (4) 8:42:48.95 +20:24:45.36

18/06/2023 | 0 otro de Venus (6) Venus 6 8:42:49.75 +20:24:46.86

Espectro de calibracion ThAr (2) 8:42:50.60 +20:24:45.06
8:42:50.56 +20:24:43.71

Bias (5) 8:46:14.09 +20:03:53.59

Espectro del cielo (4) 8:46:13.51 +20:03:32.14

14/06/2023 Espectro de Venus (4) Venus 4 8:46:13.68 +20:03:31.99

Espectro de calibracion ThAr (2) 8:46:14.66 £20:03:32.29
10:42:01.45 +07:24:40.81
10:41:53.01 +07:24:40.81
10:41:53.49 +07:24:40.81
10:41:53.05 +07:24:40.81
10:41:53.37 +07:24:40.81

Bias (4) 10:41:53.58 | +07:24:40.96

Espectro del cielo (3) 6 de Mereurio 9:41:52.43 +07:04:23.41

04/08,/2023 Espectro de Mercurio (6) Mercurio 9 de Venus 9:41:51.82 +07:04:23.41

Espectro de Venus (10) y Venus 9:41:51.97 +07:04:23.41

Espectro de calibracion ThAr (2) 9:41:52.53 +07:04:23.56
9:41:51.88 +07:04:23.41
9:41:52.31 +07:04:23.41
9:41:52.29 +07:04:23.41
9:41:52.28 +07:04:23.41
9:41:52.53 +07:04:23.41

Bias (4)

09/08/2023 gfﬁg‘égg gglﬁgguﬁ ) Mercurio | 1 11:00:30.31 | +04:34:40.65

Espectro de calibracion ThAr (1)

Bias (10) 9:45:24.41 +10:38:38.55

Espectro del cielo (3) ] 9:45:24.69 +10:38:39.30

. . 0 de Mercurio
02/10/2023 | Espectro de Mercurio (2) Mercurio | o (57 9:45:24.37 +10:38:39.30

Espectro de Venus (5) y Venus 9:45:24.92 +10:38:39.15

Espectro de calibracion ThAr (2) 9:45:24.39 +10:38:39.00

Bias (5)

Bspectro del cielo (1) 1 de Mercurio| 11:55:31.44 | +02:33:48.99

03/10,/2023 Espectro de Venus (1) Mercurio 1 de Venus 0:48:33.59 110:31:40.65

Espectro de Mercurio (1) y Venus

Espectro de calibracion ThAr (2)
4:06:20.00 +18:20:56.89
4:06:20.23 +18:20:56.89

Bias (5) 4:06:20.65 +18:20:56.89

Espectro del cielo (1) 4:06:20.39 +18:20:56.89

06/07/2025 Venus 9 4:06:21.35 +18:20:56.83

Espectro de Venus (14)

Espectro de calibracion ThAr (1) 4:06:21.43 +18:20:56.83
4:06:21.76 +18:20:56.83
4:06:21.73 +18:20:56.83
4:06:24.35 +18:20:56.77
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Capitulo 4

Calibraciéon y reducciéon de los
espectros de Mercurio y Venus

4.1. Limpieza de datos

En este trabajo se emple6 PyRAF, un entorno de programaciéon que permite ejecutar las
tareas del Image Reduction and Analysis Facility (IRAF) dentro de un marco basado en Python.
IRAF es un conjunto de programas desarrollado originalmente por el National Optical Astronomy
Observatory (NOAO) para la reduccion y el anélisis de datos astronémicos, ampliamente utilizado
durante varias décadas en la comunidad astronémica [26]. PyRAF, desarrollado por el Space
Telescope Science Institute (STScl), moderniza la interaccion con IRAF al ofrecer una sintaxis
flexible y compatible con bibliotecas cientificas de Python, lo que permite ampliar sus capacidades
tradicionales y adaptarlas a entornos de trabajo mas actuales [27].

El proceso de calibracion y reducciéon de datos comienza con la inicializacion de PyRAF. Para
ello, se recomienda utilizar una terminal en una distribucion de Linux (como Ubuntu, Debian o
Fedora). En este caso, se empled un sistema Raspberry Pi.

Para iniciar PyRAF, se escribe el comando pyraf en la terminal. Al hacerlo, el prompt
cambiaré al del entorno de PyRAF, donde se ejecutaran todas las tareas necesarias para el proceso
de reduccién y calibracion. A continuacion, debe especificarse la ruta del directorio de trabajo
mediante el comando cd seguido de su direccién correspondiente.

Una vez configurado el entorno, se cargan tareas o paqueterias necesarias segn el proceso a
realizar. En particular, para este procedimiento se utiliza:

= noao: paquete general de astronomia que contiene subpaquetes y tareas para la reduccién y
analisis de datos astronémicos. Todos los paquetes que se mencionan a continuacién estan
contenidos en ‘noao’.

= imred: proporciona subpaquetes especializados como ccdred o twodspec que se dedican al
preprocesamiento de imagenes de CCD.

s ccdred: herramienta disefiada para la reduccion de datos obtenidos con caAmaras CCD, algunas
de las tareas que contiene son: combine (para combinar archivos como bias), badpiximage
(para corregir regiones definidas como defectuosas), cedlist (para agrupar imagenes), entre
otras.

= crutil: contiene herramientas para identificar y eliminar rayos césmicos en las imagenes.
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= twodspec: se usa para la reduccion y analisis de espectros bidimensionales, como los obtenidos
con espectrografos de rendija larga o de multiples aperturas. Contiene dos subpaquetes prin-
cipales que se usan dependiendo del tipo de espectro: apextract (para extraccion de multiples
aperturas, fibras Opticas, etc.) y longslit(para espectros de rendija larga).

= longslit: es un subpaquete de twodspec especializado en la reducciéon de espectros de rendija
larga, alberga tareas como background (para ajustar y sustraer el fondo en la imagen),
fitcoords (para ajustar coordenadas definidas por el usuario) e identify (para identificar lineas
espectrales conocidas en espectros de comparacion), entre otras.

El registro de imagenes y espectros ocurre mediante archivos con extension .fits. FITS (Flexible
Image Transport System) es un formato estdndar que permite almacenar arreglos numeéricos
multidimensionales, tablas y multiples unidades de datos en un mismo archivo. Cada archivo
FITS tiene uno o méas encabezados (llamados header) en donde se registran datos como la fecha
y hora de la observacion, el telescopio e instrumento usados, parametros relevantes del detector
(ganancia, lectura, binning), parametros del espectrografo o dispersor (longitud de onda central,
configuracion espectral) y, cuando corresponda, informacion de condiciones observacionales (aire
comprimido, humedad, cielo, etc.). También registran los cambios a los que se ha sometido el
archivo (como la resta de un bias o su calibraciéon usando un archivo diferente). Este formato es
importante debido a que, a diferencia de formatos como JPEG o PNG, FITS almacena valores en
punto flotante (nameros decimales muy extendidos) con alta precision.

Debido a su proximidad angular al Sol, las observaciones de Mercurio y Venus se limitan a los
periodos cercanos al amanecer o al atardecer, ya que estos planetas nunca se alejan demasiado de
la posicion solar en el cielo. En estas condiciones, resulta importante eliminar cualquier fuente de
ruido para poder distinguir entre las lineas producidas por la atmésfera y las lineas provenientes
de dichos planetas.

4.2. Eliminacién del sesgo electréonico

El primer paso consiste en revisar los bias en busca de anomalias ocasionadas por alguna aper-
tura inesperada en el obturador de la camara, tales anomalias se presentan en forma de manchas
blancas, patrones geométricos o lineas brillantes. Los bias son imagenes que, en condiciones idea-
les, deberian mostrar un fondo oscuro uniforme (véase Figura 4.1), por lo que cualquier desviaciéon
suele indicar contaminacién luminica o fallos en el sensor.

Figura 4.1: Bias: imagen tomada mientras el obturador esta cerrado. Registra la senal proveniente
del CCD considerada ruido instrumental.

Para su inspeccién en sistemas Linux, se utiliza SAOImage DS9, un software especializado en
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visualizar archivos FITS que ademés permite acceder a los metadatos (como tiempo de exposicion,
temperatura del detector, etc.). Solo aquellos bias con un fondo oscuro homogéneo y libres de
anomalias deben seleccionarse para el analisis posterior.

Un archivo tipo bias es un archivo que contiene el valor del ruido electrénico generado por
el ced (alrededor de 500 ADU), en cada observacion se toman alrededor de 4 o 5 bias para
restar dicho ruido (pueden tomarse més o menos bias dependiendo del tiempo de observacion
disponible), por lo que en el proceso de reducciéon se revisan y excluyen bias defectuosos. Asi, el
segundo y tercer paso consisten en combinar los bias y restar la combinacion al resto de datos
para tener un mismo valor representativo de ruido electréonico en cada pixel y sustraerlo del resto
de archivos; para ello se escribe combine bias*.fits Bias_master en la terminal de PyRAF.
Esta tarea toma a todos los bias y los promedia para asi generar un archivo (al que llamamos
Bias_master) cuyos valores se distribuyen de manera uniforme en todos los pixeles.

Este Bias_master debe ser restado de todos los espectros de interés (espectros planetarios,
lamparas de comparacion, espectros del cielo) para completar la reduccion por bias. La resta del
archivo bias es una resta aritmética que se ejecuta escribiendo en la terminal la tarea imarith de
la forma: imarith espectro.fits — Bias_master espectrob.fits (véase la Figura 4.2), donde
espectro.fits es el nombre del archivo del espectro original y espectrob.fits es el nombre del
nuevo archivo resultante de la resta (se le suele agregar la letra b en referencia al bias).

Figura 4.2: Tarea que resta el bias combinado a todos los demés archivos. El proceso estandar
consiste en escribir el nombre completo del archivo en particular e ir restando el bias uno por uno,
pero es posible hacer la resta a todos los archivos del mismo tipo a la vez escribiendo un asterisco
(*) sobre una palabra que compartan en sus nombres seguido de su extension (.fits).

4.3. Calibraciéon en longitud de onda usando lAmparas ThAr

El cuarto paso consiste en identificar y calibrar las lineas (localizar y asignar las longitudes
de onda correspondientes a lineas identificadas) de emision del espectro utilizando un catélogo de
referencia [28] de las lineas conocidas de la lampara ThAr ! (Figura 4.3).

Para ello, se interacttia con el archivo correspondiente escribiendo en la terminal el comando
epar identify, que mostrard una ventana emergente llamada ‘editor de parametros’; en dicho
editor se encuentra una serie de opciones que al configurar correctamente iniciaran el proceso de
identificacion de longitudes de onda, dicha configuracion se muestra en la Figura 4.5.

Una vez iniciado el proceso de ‘identify’ aparecerd una grafica bidimensional que muestra
intensidad contra longitud de onda similar a la Figura 4.4. En dicha grafica aparecen picos o
crestas caracteristicas de un espectro generado por una lampara de thorio-argéon (ThAr), los
cuales son identificados manualmente al colocar el cursor sobre cada pico y presionar la tecla M,
luego se escribe el valor de longitud de onda especifico tomando como referencia el catalogo de
longitudes de onda.

1Las lamparas ThAr son tubos de descarga que contienen torio-argén (ThAr) y que proporcionan un espectro
de emisién muy rico en lineas, estables y distribuidas a lo largo de un amplio rango de longitudes de onda (entre
3000 A a 10000 A aproximadamente).
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Figura 4.3: Espectro de la lampara de comparacion de torio-argén (ThAr) formado por lineas de

emision.
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Figura 4.4: Catalogo de lineas de emision caracteristico de la lampara ThAr utilizado como refe-
rencia. Las lineas mostradas corresponden al filtro centrado en A 5900 A con un ancho de banda

de AX 90 A

File Options

Help

Package = LONGSLIT
Task = IDENTIFY

dentify Help

Execute | save & Quit ‘ Unlearn ‘ Cancel ‘
images VenusThArNaD00024 Images containing features to be identified
(section) middle line Section to apply to two dimensional images
(database) database Database in which to record feature data
(coordlist) linelistss idhenear.dat User coordinate list
(units) Coordinate units
(nsum) 10 Number of lines/columns/bands to sum in 2D images
(match) -3.0 Coordinate list matching limit
(maxfeatures) 50 Maximum number of features for automatic identification
(zwidth) 100.0 Zoom graph width in user units
(ftype) emission —| Feature type
(Fwidth) 4.0 Feature width in pixels
(cradius) 5.0 Centering radius in pixels
(threshold) 0.0 Feature threshold for centering
(minsep) 2.0 Minimum pixel separation
(function) spline3 — | Coordinate function
(order) 1 Order of coordinate function
(sample) * Coordinate sample regions
(niterate) 0 Rejection iterations
(low_reject) 30 Lower rejection sigma
Ihinh reiact) 2n Hnnar raisrtion cinma

Figura 4.5: Editor de parametros de identify. Debe mantenerse la configuracién predeterminada,
solo es necesario especificar el nombre del archivo ThAr en el recuadro images.
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De forma automética se crea una carpeta dentro de la carpeta trabajada llamada database que
guarda las longitudes de onda identificadas.

Quinto paso: epar reidentify. Se trata de una segunda identificacion. Esto se hace porque,
mientras que identify solo marca manualmente unas pocas lineas clave, reidentify detecta
automéaticamente mas lineas del catalogo ThAr en el espectro, ajusta sus posiciones y verifica
la coincidencia de las longitudes de onda asignadas manualmente. Sin este refinamiento, la
calibracion podria basarse en muy pocas lineas o posiciones no 6ptimas, lo que introduciria errores
sistematicos en los resultados.

Esta accion modifica un archivo de texto dentro de la carpeta database cuyo nombre es el
mismo que el archivo que estamos utilizando, pero con el prefijo id (asignado por reidentify), en
dicho archivo se quedan guardadas las longitudes de onda identificadas finales.

4.4. Rectificacion y Transformacion Espectral: correccion de
curvatura en espectros ThAr

El sexto paso es ajustar las coordenadas de la imagen ThAr (coordenadas en pixeles) a
coordenadas de longitud de onda, para esto se escribe epar fitcoords para ejecutar su respectivo
editor de parametros (véase la Figura 4.6); en el primer recuadro se debe escribir el nombre del
ThAr con el que se ha estado trabajando mientras que en el segundo recuadro el nombre del
archivo id ya mencionado.

Fitcoords se encarga de modelar matematicamente la relacion entre la posicién en pixeles y la
longitud de onda, utilizando las lineas de calibracién del ThAr como referencia. Esta funciéon ajusta
un polinomio (tipo Chebyshev o Legendre) a los datos, donde el eje X representa la dispersion
espectral (longitud de onda) y el eje Y corrige distorsiones espaciales, como curvaturas en la
rendija, dando como resultado un modelo que relaciona ubicaciones espectrales y espaciales. En el
recuadro llamado ‘function’ hay que elegir una de las dos funciones (no hay cambios significativos
en usar una u otra por lo que para estos datos se us6 Chebyshev), luego los siguientes dos cuadros
se refieren al orden de mapeo de la funcion a lo largo de cada eje, esto es el nimero de términos
polinémicos que tomara la funcion, para el caso de estos datos la calibraciéon se logra cuando
zorder varia de 2 a 6 y yorder se mantiene fijo en 3.

El resultado es una transformacion que ‘transform’ aplicaréa después a las coordenadas de los
espectros de muestra para convertirlas a valores reales de longitud de onda. La informaciéon con
todos los cambios hechos por fitcoords se guardara automaticamente en un nuevo archivo id en la
carpeta database.

Es importante fijarse bien en los valores asignados de X y Y, pues definiran en gran medida
qué tan rectas se pueden volver las lineas de emision.

Séptimo paso: como complemento de ‘fitcoords’, en la terminal se escribe epar transform,
que sirve para transformar las posiciones de las lineas de emision y absorcion de un espectro, a
partir del ajuste hecho por ‘fitcoords’. Una vez abierto el respectivo editor de parametros, basta
con escribir nuevamente en el primer recuadro el nombre del archivo ThAr, en el segundo recuadro
se escribe el nombre con el cual se desea guardar el archivo resultante y finalmente en el recuadro
‘fitnames’ se escribe el nombre del archivo id generado en el sexto paso.
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PyRAF Parameter Editor: longslitfitcoords v oA X

File Options Help

Package = LONGSLIT
Task = FITCOORDS

‘ Bxecute | savesouit | unieam | cancel | Fitcoords Help

images \VenusThArNaD00020 Images whose coordinates are to be fit =
(fitname) idVenusThArNaD0 0020 Name for coordinate fit in the database

(interactive) © Yes © No Fit coordinates interactively?

(combine) © Yes © No Combine input coordinates for a single fit?

(database) (database ~ Database

(deletions) deletions.db  Deletion list file (not used if null)

(function) chebyshev — | Type of fitting function

(xorder) X order of fitting function

(yorder) 3 Yorder of fitting function

(logfiles) STDOUT ogfile ~ Logfiles

(plotfile) pplotfile ~ Plotlog file

(graphics) lstdgraph ~ Graphics output device

(cursor) | Graphics cursor input

(mode) o -

Figura 4.6: Editor de parametros de fitcoords.

PyRAF Parameter Editor: longslit.transform v oA X
File Options Help

Package = LONGSLIT
Task = TRANSFORM

Execute | save & Quit | Unlearn ‘ Cancel ‘ Transform Help

input |venusTharNaDoo020 Input images =
output |VenusThArNaD00020T ~ Output images

(minput) [ Inputmasks

(moutput) [ output masks

fitnames lidvenusThArNaD00020Venu: Names of coordinate fits in the database:
(database) [database ~Identify database

(interptype) spline3 — | Interpolation type

(x1) INDEF  Outputstarting x coordinate

(x2) INDEF  Output ending x coordinate

(dx) INDEF  Output X pixel interval

(nx) INDEF Number of output x pixels

(xlog)  Yes © No Logarithmic x coordinate?

(y1) INDEF  Outputstarting y coordinate

(y2) INDEF  outputendingy coordinate

(dy) INDEF  OutputY pixel interval

(ny) INDEF  Number of outputy pixels

{ylog)  Yes © No Logarithmic y coordinate?

(Flux) & Yes - No Conserve flux per pixel?

(blank) INDEF  Valuefor out of range pixels

(logfiles) [STDOUT logfile ~ List of log files

(mode) al 5

Figura 4.7: Editor de pardametros de ‘transform.’

El resultado es una imagen donde las lineas de emision se enderezan de forma vertical respecto
a las originales sin calibrar (véase la Figura 4.8). El objetivo de enderezar las lineas es hacer
que coincidan lo mejor posible con las medidas en el laboratorio en longitud de onda, al mismo
tiempo que eliminar fuentes de posible error al tomar la inclinaciéon de las lineas como posibles
ensanchamientos.

4.5. Correccion de posibles errores

Es importante mencionar que en la mayoria de los casos este resultado no se logra al primer
intento, ya que cada arco ThAr presenta variaciones entre observaciones debido a factores como
la fecha de toma, condiciones ambientales o ajustes instrumentales. Por ello, los pardmetros que
asignemos en fitcoords para la dispersion en X (eje espectral) y Y (eje espacial), y el tipo de
funcion (Legendre/Chebyshev), requieren ajustes que en algunos casos llegan a modificar bastante
las lineas de emision. Si las lineas no se logran enderezar con el ajuste propuesto hay que repetir
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Figura 4.8: Lineas de emisiéon ThAr después del proceso fitcoords-transform.

el proceso a partir del paso 6 (donde se aplica fitcoords) y cambiar el valor de X, en la mayoria
de los casos el enderezamiento se logra variando X dentro del intervalo [2,5] dependiendo de que
tan enderezadas hayan quedado las lineas, luego se debe seguir con el proceso tal cual como ya se
especifico.

4.6. Calibraciéon extendida a espectros objetivos

Si ya se se ha logrado enderezar las lineas del espectro ThAr correspondiente, entonces
el paso final consiste en seleccionar el espectro mejor definido del planeta con el que se esté
trabajando y repetir el paso 7 aplicaindolo a este otro espectro y modificando los dos primeros
recuadros del editor de parametros. Para elegir dicho espectro es recomendable ver entre todos los
espectros disponibles y elegir aquel que tenga mejor definiciéon (sin manchas, aberraciones, zonas
difuminadas, etc.). Lo mismo se hace con el espectro del cielo seleccionado usando el mismo criterio.

Por dltimo y como paso no. 8 queda hacer la eliminacién del cielo la cual se hace para
observaciones diurnas (como en el caso de Venus o Mercurio), generalmente este cielo es llamado
con el nombre SkyMercurio o SkyVenus segin sea el caso. Si ya se complet6 el séptimo paso con
el espectro del cielo incluido, hay que restar el espectro del cielo del espectro principal escribiendo
imarith espectro - cielo espectroS (la S viene de Sky), el resultado final se ve como las
Figuras 4.9b y 4.10b.

4.7. Resultados de la calibraciéon

Finalmente, luego de haber aplicado el método de reduccion y calibraciéon a todos los espectros
obtenidos en distintas fechas, se logré calibrar la siguiente cantidad de espectros:

= 4 espectros de Venus del 11 de junio de 2023.

= 6 espectros de Venus del 13 de junio de 2023.

= 4 espectros de Venus del 14 de junio de 2023.

= 6 espectros de Mercurio y 9 espectros de Venus del 4 de agosto de 2023.
= 1 espectro de Mercurio del 9 de agosto de 2023.

= 5 espectros de Venus del 2 de octubre de 2023.
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= 1 espectro de Mercurio y 1 espectro de Venus del 3 de octubre de 2023.

= 9 espectros de Venus del 6 de julio de 2025.

El aspecto general de los espectros de Mercurio y Venus de esta lista, una vez reducidos y
calibrados, se muestra en las Figuras 4.9 y 4.10.

(a) Espectro con el fondo del cielo.

(b) Espectro sin el fondo del cielo.

Figura 4.9: Espectro de Mercurio del 4 de agosto de 2023

El espectro del cielo es un espectro generado por la atmosfera de la Tierra. Cuando se observa
un espectro astronoémico, el espectro del cielo acttiia como un fondo que precede al espectro objetivo
y que se elimina para no ocasionar ruido. Este espectro del cielo no siempre se elimina, pues
muchas veces actiia como una comparacion de como se ven ciertas lineas espectrales especificas
en un aparente reposo; esto es Util en nuestro caso porque al observar a Mercurio y a Venus
buscamos observar un desplazamiento de sus lineas espectrales respecto a dichas lineas en reposo,
consecuencia de un corrimiento cinemaético.

La claridad de las imégenes listadas anteriormente, en las que se aprecia un desplazamiento de
las lineas espectrales, las convierte en buenos candidatos para medir el corrimiento total (cinematico
y gravitacional).
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(a) Espectro con el fondo del cielo.

(b) Espectro sin el fondo del cielo.

Figura 4.10: Espectro de Venus del 13 de junio de 2023







Capitulo 5

Medici6n del corrimiento

El corrimiento de frecuencias debido al efecto Doppler, originado por el movimiento traslacional
de planetas como Mercurio y Venus alrededor del Sol, es un fenémeno que se manifiesta como un
cambio medible en la frecuencia de la onda de luz que recibimos de ellos; este fen6meno también
se manifiesta como cambios en la longitud de onda. A lo largo de su 6rbita, el movimiento relativo
de Mercurio y Venus respecto a la Tierra produce un desplazamiento caracteristico: cuando se
acercan a nuestro planeta, las lineas espectrales experimentan un corrimiento hacia la zona azul
del espectro electromagnético, moviéndose hacia longitudes de onda mas cortas; por el contrario,
cuando se alejan, dichas lineas experimentan un corrimiento hacia la zona roja, a longitudes de
onda mas largas. Este componente particular, denominado corrimiento cinematico, constituye
la contribucién dominante al corrimiento total observado en las lineas espectrales de Mercurio
y Venus. El otro componente involucrado es el llamado corrimiento gravitacional, el cual es un
fenémeno de mucha menor magnitud que el corrimiento cinematico.

El corrimiento gravitacional es un fenémeno ondulatorio, similar al efecto Doppler, que ocurre
cuando la luz (onda electromagnética) pierde energia al escapar de un campo gravitatorio intenso.
De manera mas especifica, el corrimiento al rojo gravitacional (como se le suele llamar en la
literatura) es el fenémeno por el cual un fotéon emitido dentro de un potencial gravitacional
experimenta una pérdida de energia al escapar hacia regiones de menor gravedad, manifestandose
como un aumento en su longitud de onda (\) o una disminucién en su frecuencia (). El término
general engloba también al corrimiento hacia el azul, que representa el fené6meno inverso: un fotéon
que gana energia al descender hacia un campo gravitacional més intenso, lo que se manifiesta
como una disminuciéon en su longitud de onda y un aumento en su frecuencia [15]. El efecto del
corrimiento gravitacional es muy débil en la vecindad del Sol debido a que su masa no es suficiente
para generarlo.

Es posible medir el corrimiento total (representado por la ecuacion 3.9) utilizando las
herramientas de PyRAF, mediante la comparacion con lineas espectrales de referencia en reposo,
como las generadas por la atmosfera terrestre. El procedimiento especifico se detalla a continuacion.

Cuando este anélisis se realiza como actividad independiente al proceso de reduccion y
calibracion, se comienza inicializando el programa de la misma forma previamente establecida en
el Capitulo 4. A continuacion, deben ejecutarse las dos paquetes fundamentales para este proce-
so: primero twodspec, seguido por longslit, ambos para el procesamiento espectral bidimensional.

Una vez hecho esto, el siguiente paso es visualizar las imégenes de los espectros a medir

utilizando el DS9. Estos espectros corresponden a los ya seleccionados y calibrados en el capitulo
anterior. Al desplegarlos, se debe posicionar el cursor sobre el espectro de interés, especificamente
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en el punto medio del eje X. Dado que este eje abarca 1800 cuencas (la longitud total de la placa
del CCD), el punto medio se ubica alrededor del valor 900, el cual puede verificarse en la secciéon
‘Fisica’ del DS9 (véase la Figura 5.1). Para los datos trabajados de Mercurio y Venus, el punto
medio fue 892, ya que la longitud efectiva del espectro fue de 1784 cuencas, debido a que algunos
fotones no alcanzaron los bordes del CCD (este comportamiento es habitual en espectros obtenidos
usando este tipo de detector). Se elige esa posicion para enfocar los calculos en el continuo del eje
espectral cerca de las lineas del Doblete de Sodio (siendo estas las dos lineas méas definidas y que
mejor podemos medir), no es necesario ubicar el cursor en el centro del eje Y (eje espacial), pues
sus lineas ya fueron calibradas.

Fichero Edtar Ver Maco 5in Zoom Escala Color Regien WCS Andlisie Ayuda
Fichero [Nercury_Spec_NaD_0005oTS fts
Otjeto None
Valor 142889 |
UNEAR x| %186 |y| %18 |
Fis x
|

aaaaaaa

145 2244 4363 6461 8579 10677 12775 14893 16991

Figura 5.1: Ubicacién aproximada del punto a elegir en el continuo del espectro.

Ahora que se conoce el valor en el eje X, lo siguiente que se debe hacer es encontrar el valor
en el eje Y, el cual se muestra en la misma secciéon ‘Fisica’. Con este dato en mano se prosigue a
escribir en la terminal el comando splot seguido del nombre del espectro (véase la Figura 5.2),
esto desplegara la gréafica correspondiente a la seccion que ha sido elegida. Una vez desplegada
dicha grafica, se debe hacer un acercamiento a las lineas de interés ubicando el cursor (en forma

b

de cruz roja) del modo en el que se muestra en la Figura 5.3

Figura 5.2: Ejecucién de la tarea splot.

Ya con este acercamiento hecho, el ultimo paso consiste en ubicar el cursor en picos cer-
canos a ambas lineas en un orden de izquierda a derecha, tal como en la Figura 5.4. Esto
sirve para hacer un ajuste gaussiano en las lineas de absorcién y obtener el valor de la longi-
tud de onda al centro de la gaussiana, este es el valor que sera usado para el célculo del corrimiento.

Estos valores obtenidos se guardaran en un archivo de texto llamado splot.log dentro de la
carpeta trabajada. Con estos valores se debe calcular el corrimiento mediante la ecuacion (3.9).
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10000

7500

5900 5910

Figura 5.3: Acercamiento a las lineas objetivas de estudio.

Figura 5.4: Calculo del valor al centro de las lineas del Doblete de Sodio en longitud de onda
utilizando un ajuste gaussiano.
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5.1. Calculo del error en la mediciéon del corrimiento

La formula general de propagaciéon de errores para una funcion f(z,y) es:

(6f)? = (gi}h)z + (gjycéyf (5.1)

donde df es el error en la funciéon f, % la derivada de f respecto a la variable independiente x,
0x el error en x, % la derivada de f respecto a la variable independiente y y dy el error en y.
y

Para determinar el error en la mediciéon del corrimiento (z), denotado como J§z aplicamos
esta formula de propagacion de errores utilizando los errores en las mediciones de longitud de onda.

Simplificamos la ecuacion (3.9) para facilitar el calculo:

)\obs
z=———1
)\ref

Aobs €s la longitud de onda observada y At es la longitud de onda de referencia.

Calculamos las derivadas parciales:

0z 1
a)\obs /\ref

0z _ >\obs
a)\mf B Ax?ef

sustituyéndolas en la formula de propagacion se obtiene:
9z ? 9z 2
§2)% = 0 Aobs — 0\
( Z) <8)\obs ob ) * (a>\ref ef)

1 ? >\obs 2
- (/\refé/\obs> + (_ )\?ef 6)\ref)

donde dAps es el error en la medicion de la longitud de onda observada y d At es el error en la
medicion de la longitud de onda de referencia.

Finalmente, obtenemos el error en z denotado por:

SAobs \ > Aobs * OAvet ) >
0z = < 0bS> + (_ obs - ref> (52)
Aref )\ref
Pero si consideramos a §Apef como cero por ser Apf un valor de laboratorio y no medido en el
proceso, tenemos que:

o 5)\obs
B )\ref

Dado que las mediciones de longitud de onda se hicieron utilizando un ajuste basado en una
distribucion gaussiana, el factor dAops puede calcularse a partir de la ecuacion (3.8), que se reescribe
como:

0z (5.3)

FWHM

2v/21n?2 (5.4)

5)\obs =0 =
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o es la desviacion estandar, que es equivalente al error dAqps.

Estos valores de FWHM estan almacenados en el archivo splot.log ya antes mencionado.

5.2. Resultados obtenidos

A continuacion se presentan una serie de tablas con los valores calculados de los corrimien-
tos totales. Estos valores y sus respectivos errores se obtuvieron mediante las ecuaciones (3.9 y 5.3).

Tabla 5.1: Corrimientos totales (z1 y z2) y sus errores de medicion (dz1 y dz2) a partir de espectros
de Venus recolectados el 11 junio de 2023. Aips es la longitud de onda observada cerca de la linea
D1 (5889.95A) y Agops es la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A).

Aobs (A) Agons (A) 21 22 021 020

5889.714  5895.626 -4.00683x10~°  -4.9865x107° 9.61083x10~% 2.37254x10°°
5889.725  5895.615 -3.82007x10~° -5.17307x10~° 3.09522x10~° 2.54109x10°°
5889.716  5895.606 -3.97287x107° -5.32572x107° 2.80754x107° 2.5166x107°
5889.717 5895.611 -3.95589x10~° -5.24091x10~°> 2.63811x10~°> 1.73943x10~°

Tabla 5.2: Corrimientos totales (21 y z3) y sus errores de medicion (6z1 y d22) a partir de espectros
de Venus recolectados el 13 de junio de 2023. Aiops es la longitud de onda observada cerca de la
linea D1 (5889.95A) v Agops es la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A).

Alobs (A) A20bs (A) 21 22 0z 0z

5889.748  5895.665 -3.42957x107° -4.32502x107° 1.67342x107° 2.18095x107°
5889.741  5895.655 -3.54842x107° -4.49463x107° 1.81041x107° 2.52308x107°
5889.714  5895.629 -4.00683x107° -4.93562x107° 1.97840x107° 2.29187x107°
5889.713  5895.629 -4.02380x107° -4.93562x107° 1.16152x107° 2.04771x107°
5889.750  5895.666 -3.39561x107° -4.30806x107° 1.04183x107° 2.10245x107°
5889.729  5895.641 -3.75215x107° -4.73209x107° 1.83997x107° 1.92814x107°

Tabla 5.3: Corrimientos totales (21 y z3) y sus errores de medicion (6z1 y d22) a partir de espectros
de Venus recolectados el 14 de junio de 2023. Aiops es la longitud de onda observada cerca de la
linea D1 (5889.95A) v Agops es la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A).

/\10bs (A) /\20bs (A) 21 z2 021 029

5889.684  5895.634 -4.51617x107° -4.85081x107° 1.30211x10~° 1.37066x107°
5889.676  5895.633 -4.65199x107° -4.86777x107° 2.09953x107° 2.07147x107°
5889.667 5895.630 -4.80479x107° -4.91866x107° 1.61142x10~° 1.68397x10~°
5889.670  5895.627 -4.75386x107° -4.96954x107° 1.55302x107% 1.57737x107°
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Tabla 5.4: Corrimientos totales (z1 y z2) y sus errores de medicion (dz1 y dz2) a partir de espectros
de Mercurio recolectados el 4 de agosto de 2023. Aiops €s la longitud de onda observada cerca de
la linea D1 (5889.95 A) ¥ Aaops es la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A).

Mobs (A) Aaons (A) 21 29 021 029

5889.595  5895.556  -6.02722x107° -6.17376x107° 1.14133x10~° 1.27919x107°
5889.612  5895.563 -5.73859x107° -6.05503x107° 1.30572x107° 9.76676x10~°
5889.623  5895.553  -5.55183x107° -6.22464x107° 1.43333x10°° 9.19055x10~¢
5889.621  5895.564 -5.58579x107° -6.03807x107° 1.33456x107° 1.22373x107°
5889.610 5895.553 -5.77254x107° -6.22464x107° 1.24083x107° 1.02565x10~°
5889.565  5895.545 -6.53656x107° -6.36033x107° 8.46445x107% 9.73795x10~6

Tabla 5.5: Corrimientos totales (21 y z2) y sus errores de medicion (6z1 y d22) a partir de espectros
de Venus recolectados el 4 de agosto de 2023. A\iops es la longitud de onda observada cerca de la
linea D1 (5889.95A) v Agops es la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A).

/\10bs (A) /\20bs (A) z1 z2 6251 52'2

5889.878  5895.776 -1.22242x107° -2.44237x107° 1.54148x107° 1.71711x107°
5889.877  5895.771 -1.23940%x10~% -2.52717x10~° 1.76715x107° 1.81866x10~>
5889.881  5895.771 -1.17149x107° -2.52717x107° 1.73759x10~° 1.80210x10~°
5889.876  5895.772 -1.25638x107° -2.51021x107° 1.76932x10~° 1.94327x107°
5889.879  5895.771 -1.20544x107° -2.52717x107° 1.81041x10~° 2.00017x10~°
5889.879  5895.768 -1.20544x107° -2.57805x107° 1.59195x10~° 1.90221x107°
5889.876  5895.765 -1.25638x107° -2.62894x107° 1.84214x10~° 1.93823x10~°
5889.875  5895.767 -1.27336x10~° -2.59501x107° 1.76859x107° 1.47942x10~°
5889.877  5895.769 -1.23940x107° -2.56109%x107° 2.00724x10~° 1.99153x107°

Tabla 5.6: Corrimientos totales (21 y z2) y sus errores de medicion (dz1 y d22) a partir de espectros
de Mercurio recolectados el 9 de agosto de 2023. Aiops es la longitud de onda observada cerca de
la linea D1 (5889.95 A) ¥ A20bs €s la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A)

/\2obs (A) 21 z2
5895.532 -6.11211x107° -6.58082x10~°

>\10bs (A)
5889.590

522

9.07531x10~¢

(521

1.07572x107°

Tabla 5.7: Corrimientos totales (z1 y z2) y sus errores de medicion (621 y dz2) a partir de espectros
de Venus recolectados el 2 de octubre de 2023. A\i,bs es la longitud de onda observada cerca de la
linea D1 (5889.95 A) y Agops es la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A).

Atobs (A) Aaons (A) 21 29 021 029

5890.194  5896.183 4.14265x107° 4.46071x107° 1.43045x107° 1.31304x107°
5890.138  5896.207 3.19188x107° 4.86777x107° 1.17161x107° 7.85086x10~
5890.217 5896.182 4.53315x107° 4.44375x107° 2.25743x107° 2.42368x107°
5890.216  5896.180 4.51617x107° 4.40983x107° 1.96470x107° 2.17879x107°
5890.216  5896.180 4.51617x107° 4.40983x10~° 1.91063x107° 1.54352x107°
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Tabla 5.8: Corrimientos totales (z1 y z2) y sus errores de medicion (dz1 y dz2) a partir de espectros
de Mercurio recolectados el 3 de octubre de 2023. Aiops €s la longitud de onda observada cerca de
la linea D1 (5889.95 A) ¥ Aaobs es la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A).

)\lobs (A)
5890.827

)\20bs (A) Z21 z2 (521 (522
5896.797 1.48898x10~* 1.48747x10~* 1.81690x10~° 1.84171x107°

Tabla 5.9: Corrimientos totales (21 y z2) y sus errores de medicion (6z1 y d22) a partir de espectros
de Venus recolectados el 3 de octubre de 2023. A1ops €s la longitud de onda observada cerca de la
linea D1 (5889.95 A) y Agops es la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A).

A20bs (A) 21 22 0z 029
5896.167 4.15963x107° 4.18934x107° 2.65397x10~° 2.51876x10~°

A1obs (A)
5890.195

Tabla 5.10: Corrimientos totales (z1 y z2) y sus errores de mediciéon (0z1 y dz2) a partir de espectros
de Venus recolectados el 6 de julio de 2025. A1ps es la longitud de onda observada cerca de la linea
D1 (5889.95A) y Agops es la longitud de onda observada cerca de la linea D2 (5895.92 A).

Atobs (A) Aaons (A) 21 29 021 029

5800.145 5896.182  3.31072x1075  4.44375x1075 2.22715x10~5 2.05275x 1075
5800.139  5806.187 3.20886x1075  4.52856x1075 2.19470x10~5 1.87772x107°
5890.150  5896.196  3.39561x10~5  4.68120x10~5 2.18677x10~5 1.84819x105
5890.154  5896.200 3.46353x1075  4.74905x10~5 2.58980x10~5 2.07652x 105
5800.149  5896.194 3.37864x1075 4.64728x1075 2.23796x10~5 1.89933x 105
5890.150  5896.192  3.39561x10~° 4.61336x10~° 2.21777x10~° 1.90005x 107
5800.166  5896.208 3.66726x1075 4.88473x1075 2.58187x10~5 2.03042x 1075
5800.161  5806.205 3.58237x 1075 4.83385x10~5 2.45930x10~5 2.01818x 105
5890.187  5896.231  4.02380x10~5  5.27483x10~5 2.13774x10~5 2.17735x105

5.3. Conclusiones finales

Los resultados obtenidos muestran un corrimiento total del orden de 107° en las lineas
espectrales de Mercurio y Venus, con una incertidumbre del mismo orden de magnitud (10~%). La
deteccion de corrimientos tanto al azul (negativos) como al rojo (positivos) indica desplazamientos
de las lineas espectrales hacia longitudes de onda menores y mayores, respectivamente. Estos
desplazamientos estan asociados a efectos Doppler superpuestos al corrimiento gravitacional,
relacionados con el movimiento orbital relativo entre estos planetas y la Tierra.

Estos resultados evidencian la presencia del corrimiento al rojo y al azul de las lineas espec-
trales provenientes de Mercurio y Venus (medidas a partir de las lineas del Doblete de Sodio),
demostrando ademas que es posible medirlo utilizando PyRAF mediante la implementacion de un
protocolo especifico de reduccion y calibracion de datos.

Se espera que estas mediciones se empleen en un préximo trabajo de investigacion en el que
se encuentren las posibles aplicaciones de estos corrimientos, incluyendo una en la que se intente
estimar la masa del Sol.
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Durante las etapas de investigacion y posterior redacciéon de los capitulos de esta tesis he
logrado aprender y reafirmar muchos conocimientos ligados a una de las ramas maés interesantes de
la fisica: la astronomia y sus distintos modos de estudio, méas especificamente, la espectroscopia.

Mis estudios durante la carrera me han permitido adquirir habilidades en distintos campos
de estudio, gracias a esto logré un aprendizaje base sobre electromagnetismo, programacion,
estadistica, calculo y, por supuesto, astronomia. Con esto en mente y apoyado por experiencias
previas y acercamientos a distintas ramas de la astronomia he podido enfocar mis esfuerzos
en comprender con mayor profundidad la espectroscopia astronémica, desde los fundamentos
fisicos que la sostienen hasta las aplicaciones practicas en el analisis de datos obtenidos mediante
instrumentos especializados. Este proceso no solo represent6 un reto intelectual, sino también
una oportunidad para aplicar los habilidades adquiridas en diferentes areas, logrando asi un
aprendizaje mas solido y significativo.

Ahora conozco caracteristicas especificas y procesos climaticos que ocurren en Mercurio y
Venus, asi como efectos particulares en sus movimientos de rotaciéon que los diferencian del
resto de planetas del Sistema Solar (espin orbital y rotaciéon retrograda). Por el lado tedrico,
adquiri un conocimiento mas profundo sobre los espectros electromagnéticos, la teoria que los
describe y el modo en que su interaccion con diversos cuerpos astronémicos genera huellas con
informacién 1util que permite estudiar caracteristicas mas alla de lo que es posible ver a través
de imégenes fotograficas; también ahora aprendi sobre el Doblete de Sodio (su apariencia, origen
e importancia), un espectro muy particular que es muy importante en el analisis de espectros
planetarios por su facilidad de deteccion.

Aunado a ello, estudié con més detalle como funciona el proceso de recolecciéon de espectros
utilizando telescopios y espectrografos, incluso sé acerca de como es el proceso administrativo de
solicitud de tiempo para utilizar un telescopio y las consecuencias de que haya un mal clima en ese
tiempo de uso gracias a mi asesora la Dra. Adriana Gonzalez Juarez. También sé acerca de los com-
ponentes electronicos y Opticos involucrados en este proceso y como funcionan; en consecuencia,
estudie conceptos como la ganancia de electrones, su transformaciéon en datos computacionales, la
eficiencia y la resolucion a la que se puede llegar empleando configuraciones adecuadas. Més especi-
ficamente, aprendi a detalle la forma y funcionamiento del espectrografo MEZCAL y el Telescopio
de 2.1m, instrumentos fascinantes que involucran una larga lista de conceptos que vale la pe-
na profundizar, conceptos tales como: telescopio tipo Cassegrain, Rejillas Echelle o angulo de blaze.

También llegué a saber mas sobre el tratamiento de datos astronémicos (un campo en el que
nuca cref profundizar), la practica con datos reales me permiti6é adquirir experiencia y habilidades
mas alla de lo que se describe en las guias y manuales utilizando PyRAF: ahora sé ejecutar y
configurar tareas especificas para cada proceso durante la reduccion y calibracion de espectros con
mayor velocidad, incluso soy capaz de resolver problemas concretos que involucran algin error o
inconsistencia en las lineas espectrales ya calibradas.

Finalmente, logré aprender sobre el corrimiento gravitacional, un fenémeno que no habia estu-
diado en cursos anteriores, pero que con la investigaciéon y la consulta también pude aplicar a los
espectros trabajados utilizando el mismo PyRAF con la ayuda y guia del M. en C. Pedro Francisco
Guillén Reyes.
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