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Resumo

O telescopio espacial TESS é o sucessor do telescopio Kepler na busca de exoplanetas
pelo método de transitos, tendo como objetivo primario encontrar planetas menores do
que Netuno em estrelas de tipo espectral M, brilhantes, e proximas a vizinhanca solar.
Neste trabalho, é apresentado um algoritmo que faz o download do Alert Data do TESS
no site do MAST e aplica uma série de métodos para extrair informacoes das curvas de
luz das estrelas observadas, de modo automatizado. De um total de 158 estrelas estu-
dadas, 33 constituem a amostra final. Um teste do algoritmo foi realizado comparando
os resultados dessa amostra final com valores publicados pela equipe do TESS em seus
relatorios sumarios. Os parametros comparados foram o periodo orbital, o raio do planeta
e o semieixo maior, havendo um bom acordo entre os resultados do algoritmo e aqueles
da equipe do TESS. Um dos planetas da amostra final, TIC 267263253b, esta entre os
planetas observados pelo TESS que ja foram confirmados, e os resultados do algoritmo
também estao de acordo com os valores no artigo publicado. Foi realizada também a
andlise dos resultados com o intuito de extrair informacoes fisicas sobre os sistemas. Ba-
seado nas distribuicoes de raios planetarios e de periodos encontradas, é provavel que a

amostra final consista majoritariamente de Jupiters quentes.

Palavras-chave: Exoplanetas - TESS - Transitos planetarios - Método de transitos.






Abstract

The TESS space telescope is telescope Kepler’s successor on the search for exoplanets
using the transit method, having as its main goal finding planets smaller than Neptune
around stars of spectral type M, bright, and close to the solar neighbourhood. In this
report, it is presented an algorithm which downloads the TESS Alert Data from the MAST
website and applies a series of methods to extract information from the light curves of the
observed stars, in an automated way. From a total of 158 stars that were studied, 33 make
up the final sample. A test for the algorithm was performed by comparing the results
from the final sample with the values published by the TESS team on their summary
reports. The compared parameters were the orbital period, the planetary radius and the
semimajor axis, and a good agreement was found between the results from the algorithm
and those from the TESS team. One of the planets from the final sample, TIC 267263253b,
is amongst the planets observed by TESS that were already confirmed, and the results
from the algorithm are also in agreement with the values from the published article. An
analysis of the results was also carried out in order to extract physical information about
the systems. Based on the distributions of planetary radius and period, it is likely that

the final sample is mainly composed of hot Jupiters.

Keywords: Exoplanets - TESS - Planetary transits - Transit method.
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1 Introducao

A existéncia de planetas no Sistema Solar ja era conhecida desde as civilizagoes antigas.
A origem da palavra “planeta” vem do grego e significa “astro errante” [25]. No entanto,
por muito tempo as informagoes que tinhamos sobre esses corpos eram muito limitadas.
Apenas apés a invengao do telescépio foi-se capaz de conhecer a vizinhanca da Terra em
maior detalhe. Com o avango das tecnologias de observagdo e com novas descobertas,
se tornou necessario o refinamento da definicao de planeta. Em 2006, uma resolucao da
Unido Astrondmica Internacional (IAU, a sigla em inglés) afirma que para ser considerado

um planeta, um corpo no Sistema Solar deve [47]:

1. orbitar ao redor do Sol;

2. ter massa suficientemente grande para que atinja o equilibrio hidrostético, ou seja,

possua formato quase esférico;

3. ter limpado a vizinhanca ao redor da sua oOrbita.

Nessa mesma resolugao, ha a definicao de “planeta-anao”, que sao corpos celestes que
satisfazem as primeiras duas condigoes acima, porém nao satisfazem a tltima delas. Os
demais corpos do Sistema Solar que orbitam o Sol, com excec¢ao dos satélites, foram clas-
sificados como “Corpos Menores do Sistema Solar”. Essa resolugao deixa o Sistema Solar

com oito planetas: Mercturio, Vénus, Terra, Marte, Jupiter, Saturno, Urano e Netuno.

Na medida em que desvendamos a estrutura do Sistema Solar, uma pergunta que surge
naturalmente é se as intimeras estrelas que observamos no céu noturno apresentam um
sistema planetdrio semelhante. O problema em responder essa indagacao é que planetas
sao muito menores e muito menos luminosos do que suas estrelas hospedeiras, o que torna
a sua deteccao muito dificil. A primeira detec¢ao clara de um planeta fora do Sistema
Solar se deu em 1995 por Michel Mayor & Didier Queloz [2§], descoberta que os laureou
com o Prémio Nobel de Fisica de 2019 [49], junto com James Peebles. Desde entdo,

milhares desses “exoplanetas” ou “planetas extrassolares” foram descobertos, com mais



de 4000 planetas confirmados até Novembro de 2019, segundo o NASA Fxoplanet Archive
[50].

Antes mesmo da resolu¢ao de 2006 da AU, mencionada anteriormente, ja havia dis-
cussao a respeito da definicao de exoplanetas. O “ Working Group on Extrasolar Planets”,
ou WGESP, foi criado para agir como um ponto focal para a pesquisa internacional em
exoplanetas. Em 2003, o WGESP lancou uma declaragdo que tinha como objetivo criar

uma definicao de “planeta” com base nos planetas encontrados até entao. Ela dizia que

[1:

1. Objetos com massas menores do que a massa limitante para a queima de deutério
(aproximadamente 13 vezes a massa de Jupiter para objetos com metalicidade so-
lar) que orbitam estrelas ou remanescentes estelares sdo “planetas” (independente
de como se formaram). O tamanho/massa minimo requerido para um objeto extras-
solar ser considerado um planeta deve ser o mesmo utilizado para o nosso Sistema

Solar.

2. Objetos subestelares com massas acima da massa limitante para a fusdao de deutério
= [44 = 7 : =
sao “anas marrons”, independentemente de como se formaram ou onde estao loca-

lizados.

3. Objetos flutuando livremente em aglomerados estelares com massas abaixo da massa
limitante para a queima de deutério nao sao “planetas”, mas sim “sub-anas marrons”

(ou qualquer nome que seja mais apropriado).

Um relatério sobre essa decisao foi submetido em Setembro de 2005, e nele estéa escrito
que o WGESP pretende aceitar quaisquer decisoes feitas pelo “ Working Group on the De-
finition of a Planet” (WGDP) a respeito da defini¢ao de “planeta” [I], portanto podemos
considerar que corpos extrassolares também devem satisfazer as condi¢oes mencionadas

anteriormente para corpos do Sistema Solar para serem considerados exoplanetas.

Como os planetas sao muito menores e muito menos luminosos do que estrelas, nao con-
seguimos observa-los diretamente na maioria dos casos, portanto dependemos de técnicas
indiretas para detectar exoplanetas. O método utilizado por Mayor e Queloz em seu ar-

tigo de 1995 usa observagoes espectrais da estrela hospedeira para calcular sua velocidade
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radial e assim inferir a existéncia de um planeta orbitando ao redor dela. Assim como
ocorre no Sistema Solar, a presenca de outros corpos em um sistema estelar desloca a
posi¢ao do centro de massa do sistema, e todos os corpos desse sistema orbitarao esse
ponto, inclusive a estrela. Portanto, a estrela também tera uma velocidade orbital, e esse
movimento pode ser percebido pelo deslocamento das linhas espectrais, que por sua vez
nos permitem calcular a velocidade radial da estrela. As estrelas, no geral, apresentam
uma velocidade radial com relagao ao Sol, podendo estar se afastando ou se aproximando
dele. A presenca de uma velocidade orbital ao redor de um centro de massa “local’ﬂ ird
resultar em um termo adicional na velocidade radial da estrela. Dependendo da parte da
orbita que a estrela estd na hora da observagao, poderemos detectar um deslocamento

Doppler nas suas linhas espectrais causado por essa velocidade orbital.

Além do método de velocidades radiais, o método de transitos é o mais popular dentre
as maneiras de deteccao de exoplanetas. Esse método consiste em observar a curva de luz
de uma estrela e procurar por quedas peridédicas nela, causadas quando um planeta passa
em frente a estrela. A primeira deteccao de um exoplaneta por este método sé foi feita
em 2003 [30], oito anos depois do primeiro exoplaneta ser descoberto, porém desde entao
a grande maioria dos exoplanetas detectados foram encontrados pelo método de transitos
[50]. E este método que estaremos aplicando neste trabalho, por isso ele sera abordado

em maiores detalhes nos capitulos seguintes.

A descoberta do primeiro exoplaneta respondeu a pergunta de que o Sistema Solar
nao é unico no universo. O préximo passo seria descobrir se o Sistema Solar é comum
ou nao. Em outras palavras, seria o Sistema Solar um caso comum dentre os sistemas
planetéarios ou seria ele um caso a parte? A dificuldade em responder essa pergunta reside
no fato de os métodos de deteccao disponiveis estarem sujeitos a vieses de selecdao, ou
seja, alguns tipos de planeta s@o mais provaveis de serem descobertos do que outros. O
método de transitos, por exemplo, é mais sensivel a planetas grandes em orbitas proximas
a sua estrela hospedeira. Planetas maiores obstruem uma area maior do disco da estrela,
portanto resultardo em transitos mais profundos, enquanto o fato de terem um periodo
orbital pequeno significa que poderemos observar seu transito mais vezes. Para um planeta

de raio semelhante ao da Terra ao redor de uma estrela tipo o Sol, por exemplo, a queda

I Dizemos local para deixar claro que é dentro do sistema estelar, assim como temos um centro de massa

do Sistema Solar, para evitar confusao com o centro de massa galdctico.



observada no fluxo da estrela ¢ de apenas 8.4 x 107°, enquanto para um planeta como
Jupiter é de 1.1 x 1072 [30]. No entanto, para termos a confirma¢ao de um planeta
transitante é necessario, na maioria dos casos, dois ou trés transitos. Se observassemos
exoplanetas com periodos semelhantes ao da Terra e de Jupiter, necessitariamos de anos de
observagao, o que nao é algo muito pratico. O método das velocidades radiais, da mesma
maneira, favorece detecgoes de planetas massivos em Orbitas proximas. Planetas com mais
massa deslocam mais o centro de massa do sistema, assim aumentando a velocidade orbital
da estrela hospedeira, o que resulta em um deslocamento Doppler maior. Planetas mais
distantes, por mais que aumentem o raio orbital da estrela, ao mesmo tempo diminuem

a sua velocidade orbital, portanto o seu deslocamento Doppler é reduzido.

Podemos ver, entao, que os métodos de deteccao de exoplanetas mais populares tendem
a detectar planetas diferentes dos que observamos no Sistema Solar. Além disso, esses
métodos nos mostraram que planetas sao bem comuns. Para as estrelas mais estudadas
na procura de exoplanetas, anas na sequéncia principal com massas entre 0.5 — 1.2M),
h4 uma probabilidade de quase 100% de encontrarmos um planeta ao redor de uma
estrela qualquer [45]. No entanto, para obtermos uma taxa de ocorréncia completa dos
diferentes tipos de planetas, precisamos levar esses vieses de selecdo em consideracgao.
Em estudos como de Fressin et al. (2013), que leva em consideragao a taxa de planetas
verdadeiros e a taxa de falso-positivos, um modelo para a distribuicao real de planetas
por classe de raio como funcao de seus periodos orbitais é atingido usando uma correcao
para as probabilidades geométricas de transitos e a incompletude da amostra [12]. Eles
mostram que, apesar de planetas gigantes serem mais propensos a serem descobertos
pelos métodos de detecgao, planetas menores sao, na verdade, mais comuns [12]. Essa
discrepancia pode ser visualizada através dos graficos de Winn & Fabrycky (2015) (Figuras
e , que mostram a distribuicao dos planetas descobertos até Outubro de 2014
disponiveis na enciclopédia “ The Extrasolar Planet Encyclopaedia” (disponivel em http:
//exoplanet.eu, e desde entdo atualizada), e as propriedades da amostra hipotética de
acordo com as taxas de ocorréncia calculadas por Fressin et al. (2013) para as estrelas

FGK mais préoximas de nés.


http://exoplanet.eu
http://exoplanet.eu
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Figura 1.1 — Massas aproximadas e separagoes orbitais de planetas conhecidos até Outu-
bro de 2014, disponiveis em http://exoplanet.eu, separados pelo método
de detecgdo. Este grafico nao leva em consideragao os vieses de sele¢ao pre-
sentes nos métodos de deteccdo. As massas para os planetas descobertos
pelo método Doppler sao na verdade M,seni. Para planetas descobertos
por imageamento, a massa foi obtida teoricamente a partir de modelos rela-
cionando a idade, a luminosidade e a massa do planeta. Para microlentes e
imageamento, a distancia orbital ¢ na verdade a distancia orbital projetada
no plano do céu. Além disso, muitos planetas descobertos por transitos fo-
ram omitidos por nao haverem determinagoes de massa, e muitos planetas
detectados por variagoes de tempo nos transitos sao casos duvidosos de pla-
netas circumbindarios ao redor de estrelas evoluidas. Fonte: Winn & Fabrycky

(2015) [45].


http://exoplanet.eu
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Figura 1.2 — Raio e periodo orbital de uma amostra hipotética de exoplanetas ao redor
das mil estrelas FGK mais proximas, baseados em observacoes de taxas de
ocorréncia e na analise de dados obtidos com o telescopio Kepler por Fres-
sin et al. (2013). A grade corresponde ao intervalo de tamanho e periodo
correspondente a cada elemento na matriz de taxa de ocorréncia planetaria
calculada pelos autores. Fonte: Winn & Fabrycky (2015) [45].

Por mais que as descobertas realizadas pelos métodos de deteccao de exoplanetas te-
nham vieses de sele¢ao, nao podemos ignorar o fato de que existem sistemas planetarios
vastamente distintos do nosso. Antes da descoberta de exoplanetas, a teoria em vigor
sobre formacao planetéria, que tinha apenas o Sistema Solar como objeto de estudo, dizia
que os planetas eram formados a partir do processo de formacgao estelar, em que uma
nuvem molecular se torna instavel e se condensa, formando entdo um disco de acrecao
devido ao seu momentum angular [13]. Nas regides perto da protoestrela, a temperatura,
era maior, portanto elementos mais leves eram encontrados apenas em seu estado gasoso
e nao eram acumulados nos planetesimais que estavam se formando. A partir da chamada
linha de gelo esses elementos podiam ser encontrados em seu estado sélido, e podiam
entdo ser incrementados na composicao de futuros planetas. E poOr essa razao que Vemos
uma abundancia de hidrogénio e hélio nos planetas gigantes do Sistema Solar, porém o
mesmo nao é observado nos planetas terrestres, que possuem distancias orbitais menores
[13] [7]. Os planetesimais mais préximos da protoestrela alcangam massas aproximada-

mente terrestres, enquanto aqueles mais distantes conseguem atingir massas bem maiores,



8 Capitulo 1. Introdugdo

o que os permite acretar uma quantidade significativa de gases. As diversas interagoes e
perturbagoes gravitacionais entre os planetesimais também tendem a planificar os movi-
mentos no disco, razao pela qual os planetas do Sistema Solar se encontram praticamente
no mesmo plano orbital, com inclina¢oes mutuas baixas [7] [45]. Outra consequéncia disso
sdo Orbitas praticamente circulares (a excentricidade média das érbitas do Sistema Solar

¢ de 0.06) [43].

Esse cenario para a formacao planetaria se tornou um problema logo que o primeiro
exoplaneta foi descoberto, pois este possuia o tamanho e a massa semelhantes a de Jupiter,
porém orbitava sua estrela hospedeira a uma distdncia muito menor que o conhecido
gigante gasoso. Tais exoplanetas ficaram conhecidos como Jupiters quentes. As teorias
de formacao e evolugao planetaria agora também teriam que considerar esses e outros
tipos de planetas descobertos nos anos que se seguiram. A ligacao entre formacao estelar
e formacao planetaria ainda continua, porém agora precisamos descrever mecanismos
que sejam capazes de criar configuragoes planetarias com inclinagoes e excentricidades,
por exemplo, bem diferentes das observadas no Sistema Solar. Uma extensa revisao
sobre os mecanismos que poderiam originar Jupiters quentes foi feita por Dawson &
Johnson (2018) [6]. Eles definem Jupiters quentes como sendo gigantes gasosos com
massas maiores ou iguais a 0.25 Mjgpiter € periodos inferiores a 10 dias. Segundo eles,
ha trés cenarios possiveis para o surgimento desses planetas: um deles afirma que eles
se formam in situ, ou seja, ja se formam perto da estrela hospedeira; os outros dois
descrevem formagoes ex situ, ou seja, o planeta é formado longe da estrela hospedeira,
e através de perturbagdes e migragoes durante a sua evolugdo, acaba com uma oérbita
proxima da estrela. Eles concluem que apenas um cenario evolutivo nao é suficiente para
descrever todas as propriedades observadas de Jupiters quentes, e que pelo menos dois

Cenarios sao necessarios.

Com isso, podemos ver como o advento de exoplanetas remodelou os conhecimentos
vigentes sobre formacao e evolugao planetaria. E crucial que continuemos com as Mmissoes
de deteccao de exoplanetas para termos uma ideia cada vez mais completa da arquitetura
e estrutura de sistemas planetarios, de maneira que as novas teorias abranjam a maioria de
casos possiveis. Para isso, precisamos refinar os métodos de detec¢do para nos livrarmos

de vieses de sele¢ao e obtermos uma amostra completa da distribui¢ao de exoplanetas. O



telescopio espacial TESS, que serd explicado em maior detalhe no proximo capitulo, tem
como objetivo observar planetas menores que Netuno orbitando estrelas do tipo M, que
sao mais sensiveis a planetas menores, com o intuito de conseguirmos detectar planetas

pequenos mesmo com um método mais adequado para a descoberta de planetas maiores.

O estudo de exoplanetas ¢ uma area muito jovem ainda na Astrofisica, e em apenas
duas décadas e meia de pesquisa seus resultados tiveram um crescimento exponencial. Em
Setembro de 2010, Cumming [4] reportava que o “ Extrasolar Planets Encyclopedia” listava
um total de 469 planetas confirmados. Em Novembro de 2019, esse ntimero passava de
4000 [50] [53]. Neste trabalho, estaremos tratando com dados do mais novo telescépio es-
pacial que tem como missao principal a deteccao de exoplanetas pelo método de transitos,
o TESS. Vamos mostrar como sao feitas as primeiras analises dos dados recolhidos pelo
satélite, e quais ferramentas sao utilizadas para extrair informacgoes sobre os sistemas
planetéarios observados. O intuito deste trabalho é desenvolver um método automatizado
para adquirir os dados disponiveis do TESS e fornecer como produto final um relatorio
com as informagoes calculadas sobre os candidatos estudados. O trabalho esté organizado
da seguinte maneira: no capitulo 2, a missao TESS é explicada em detalhe, bem como suas
caracteristicas técnicas e individualidades das observacoes dos setores cujos dados foram
incluidos; no capitulo 3, apresentamos um embasamento tedrico sobre orbitas planetarias
e o método de transitos, para que o leitor fique familiarizado com os conceitos fisicos por
tras dos métodos utilizados; no capitulo 4, o algoritmo desenvolvido é explicado passo a
passo, desde a obtencdao dos dados pelo site do MAST até a criacdo do relatério final,
junto com a descricao de todos os métodos utilizados para retirar informagoes sobre os
alvos estudados; no capitulo 5, apresentamos os resultados, realizando uma comparacao
com os dados disponibilizados pela equipe do TESS, bem como uma analise dos dados,
que é feita com o uso de ferramentas estatisticas. A partir dos resultados da analise
faz-se a interpretacao fisica do que foi analisado; por fim, no capitulo 6 apresentamos as

consideracoes finais.



2 O satélite espacial TESS e os da-

dos utilizados

2.1 Caracteristicas e especificacoes técnicas do TESS

A vasta maioria dos exoplanetas detectados pelo método de transitos sao resultado das
observagoes do telescopio espacial Kepler, lancado pela NASA em 2009. Com uma missao
planejada para operar durante trés anos e meio, o satélite espacial Kepler permaneceu
realizando observagoes durante quase uma década, e ainda ha alvos observados por ele
que ainda requerem confirmacao de sua candidatura a planeta. O sucessor do Kepler é
o “Transiting Exoplanet Survey Satellite”, ou TESS, lancado em Abril de 2018, também
pela NASA (em parceria com o MIT). Na Figura estao ilustrados os campos de busca

dos dois satélites espaciais mencionados:

ot Kepler Search Space: - C >
- €—=———" 3000 light-years == ——>
' —- 0.25% of the sky o

- TESS Search Space:’
200 light-years.
ST Al sy

Figura 2.1 — Comparagao dos campos de busca dos satélites espaciais TESS (regido azul)
e Kepler (regido laranja). Enquanto a abertura do telescopio Kepler era
de 0.95 m, cada camera do TESS tem uma abertura de apenas 10.5 cm.
Sendo assim, o Kepler era capaz de coletar mais luz, e como consequéncia
conseguia observar estrelas mais distantes ou mais fracas. Créditos: Zach
Berta-Thompson. Fonte: (https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/
primary-science.html).


https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/primary-science.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/primary-science.html
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Como podemos ver na Figura 2.1, enquanto Kepler sempre observava a mesma faixa
do céu noturno, o TESS ird monitorar toda a esfera celeste, porém apenas estrelas na
vizinhanga do Sol. O objetivo primario da missao TESS é descobrir planetas em transito
menores do que Netuno com estrelas hospedeiras suficientemente luminosas para que
observacoes espectroscopicas subsequentes possam ser realizadas para obter a massa pla-
netaria e a composigao atmosférica [33]. A maioria das estrelas na vizinhanga solar sdo
anas vermelhas (estrelas do tipo espectral M) [51], e em fungao disso o detector do TESS
é mais sensivel a comprimentos de onda menores, tendendo ao vermelho. Na Figura [2.2
ha uma comparacao das bandas espectrais da missao Kepler e da missao TESS, junto

com uma amostra do espectro de estrelas do tipo G e do tipo M:

Kepler TESS

1 1 1
400 500 600 700 800 900 10001100
Wavelength (nm)
Figura 2.2 — Comparacao das bandas espectrais dos satélites espaciais TESS e Kepler.
Espectros tipicos de estrelas anas do tipo G e M da sequéncia principal
sao mostrados no fundo. Créditos: Zach Berta-Thompson, com dados de

Sullivan et al. (2015) [40]. Fonte: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/
tess/the-tess-space-telescope.html [5].

Além da maioria das estrelas na vizinhanca do Sol serem do tipo M, outro motivo
para o TESS observar essas estrelas é devido a maior facilidade de detectar planetas
pelo método de transitos. Como essas estrelas sao menos luminosas, os planetas induzem
um sinal de transito maior do que aquele que seria originado caso a estrela fosse mais

brilhante.
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Tendo em vista as razoes mencionadas anteriormente, a banda de comprimentos de
onda escolhida para o TESS foi de 600 — 1000 nm, centralizada na banda Io do sistema
fotométrico Cousins (A¢ = 786.5 nm). O extremo superior representa o limite para a
sensibilidade dos CCDs, e a largura de 400 nm foi a maior possivel para o design 6tico

33].

O TESS esta equipado com quatro cameras refratoras idénticas com um campo de visao
combinado de 24° X 96°, o que define um setor de observacao. Cada camera possui uma
montagem de lentes, um capuz de lente e uma montagem de detectores CCDs. Temos
um total de 16 CCDs, que formam um detector de pixeis de tamanho 4096 x 4096 e que
operam a uma temperatura de —75°C para reduzir a corrente de escuro [33]. A meia
largura da “energia enquadrada” (do inglés, “ensquared energy”) antecipada de 50% é 15
pm, calculada a média sobre o campo de visdao, o que corresponde a um pixel ou ~ 21

segundos de arco no céu [37].

Sendo um satélite especializado na deteccao de exoplanetas pelo método de transitos,
o TESS necessita realizar observacoes constantes durante longos periodos de tempo. Em
funcao disso, sua érbita é uma 6rbita terrestre altaﬂ que evita longos eclipses da Lua
e da Terra e esta acima dos cinturdes de radiacao terrestres, assim sendo um ambiente
térmico estavel para o funcionamento dos CCDs [33]. Além disso, a 6rbita possui res-
sonancia 2:1 com a Lua, portanto as perturbacdes lunares sao efetivamente canceladas. O
perigeu e o apogeu da érbita sao de 17 Rg e 59 Ry, respectivamente, e seu periodo orbital
é de 13.7 dias. Quando o satélite atinge o perigeu, as observagoes sao cessadas por nao
mais do que 16 horas e a antena do satélite é apontada para a Terra para o “downlink”
dos dados. Esse processo dura cerca de 3 ou 4 horasﬂ Essa reorientag¢ao da espagonave
e downlink de dados causa uma perturbagdao na temperatura das cameras. Além disso,
ocasionalmente é necessario usar os propulsores do TESS para descarregar momentum

acumulado pela pressao de radiacao solar, o que pode introduzir artefatos nos dados.

Como o intuito da missao é observar estrelas brilhantes, e estas estao distribuidas

quase homogeneamente pelo céu noturno, foi decidido que o campo de observacao do

L Uma érbita terrestre alta é uma érbita geocéntrica de altitude maior do que aquela da érbita ge-

ossincrona, que por sua vez € definida como uma 6rbita cujo periodo é o mesmo que o da rotagdao da
Terra, porém pode ter excentricidade e inclinagao diferentes de zero.

Os periodos de tempo citados sdo as estimativas feitas no artigo explicando a missao TESS [33] e
podem diferir dos valores reais (como discutido na segao 2.3).
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TESS iria cobrir o céu inteiro [33]. As é&reas de observagao foram distribuidas em 26
setores, 13 por hemisfério, e cada setor sera observado por duas orbitas, com o telescopio
sempre apontando aproximadamente na direcao antissolar [33]. Como foi mencionado
anteriormente, a cada perigeu as observagoes sao interrompidas para downlink de dados.
Na Figura [2.3|estao ilustrados como as cameras do TESS estao estruturadas e como estao

distribuidos os setores de observacao:
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Figura 2.3 — (a) Representagao de como as cameras do telescépio TESS estao distribuidas
e sua orientacdo com relagdo as coordenadas eclipticas. (b) Ilustragdo dos
setores de observagao do telescépio TESS. Fonte: https://heasarc.gsfc.
nasa.gov/docs/tess/operations.html [52].

O satélite TESS ja completou o primeiro ano de sua missao, observando todos os
setores no hemisfério ecliptico sul, e atualmente (Dezembro 2019) estd observando o setor
19, no hemisfério ecliptico norte. Como pode ser notado na Figura [2.3b] os setores
de observac¢ao do TESS estao parcialmente sobrepostos, o que permite a observacao de
estrelas por mais de um setor, consequentemente possibilitando a deteccao de exoplanetas
com periodos orbitais mais longos. Além disso, as regides préximas aos polos eclipticos
fazem parte da zona de observacao continua do “James Webb Space Telescope” (JWST)
[37], como estd ilustrado na Figura portanto os alvos ali localizados sao candidatos

interessantes para observacoes subsequentes pelo JWST.
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IWST .,

continuous §
viewing zone ==

Figura 2.4 — Esquema ilustrando as sobreposi¢oes entre as areas de observacao dos dife-
rentes setores e o periodo no qual essas dreas poderao ser observadas. A linha
preta tracejada no polo ecliptico representa a zona de observacao continua

do JWST. Fonte: Schlieder (2017) [37].

Para a missao TESS, foi construido um catalogo de estrelas para permitir a sele¢ao
de alvos favoraveis para a busca de transitos planetarios e que possui medigoes de raios
estelares confidveis, possibilitando o célculo de raios planetérios [39]. Esse catalogo é
conhecido como “TESS Input Catalog”. Uma versao inicial desse catdlogo foi criada logo
antes do lancamento do satélite TESS, e reunia informagoes de diversas fontes, como Gaia
DR1 e 2MASS, por exemplo, e continha cerca de 470 milhdes de objetos [38]. Uma versao
atualizada desse catalogo foi introduzida com os dados do Gaia DR2 como base, possuindo
cerca de 1.7 bilhdo de objetos [39]. Infelizmente, essa lista atualizada s6 entraria em vigor

no segundo ano de atividades do satélite TESS [38] [39)].

2.2 Os dados do TESS

Durante as operacgoes, as cameras do TESS sao constantemente cronometradas e pos-
suem um tempo de integragao de dois segundos [42]. O “Data Handling Unit” (DHU)El,
entdo, soma essas integracoes de dois segundos para formar dois produtos basicos de da-

dos: arquivos de alvos individuais de dois minutos e imagens completas de 30 minutos.

3 O DHU providencia o hardware, software e firmware para controle de cimera, processamento de dados,

armazenamento de dados, controle do satélite e comunicagdes com a base terrestre [37].
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Os arranjos com dois minutos de cadéncia sao formados combinando 60 integragoes conse-
cutivas de dois segundos e estao centralizados em estrelas com potencial para descoberta
de exoplanetas, alvos para asterosismologia e fontes de calibragdo. Essas estrelas sao
identificadas pelo “Candidate Target List” (CTL) [37] [38] [39]. As imagens completas,
por outro lado, possuem dados de 900 imagens de dois segundos consecutivas e podem
ser usadas para encontrar planetas ao redor de estrelas nao especificadas pelo CTL [42].

Ambos os processos estao esquematizados na Figura [2.5}
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Figura 2.5 — Esquematizacao da amostragem, processamento e armazenamento de dados
do TESS. Fonte:
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/operations.html [52].

Os dados do TESS sao processados pela pipeline SPOC (de “Science Processing Opera-
tions Center”), que possui muitos atributos semelhantes a pipeline utilizada pelo Keplerﬁ.
Dentre os processos realizados pela pipeline, estao incluidos a calibragem dos niveis dos
pixeis, a subtracao da luz de fundo, fotometria de abertura, a identificacao e remocao
de erros sistematicos, e a busca por sinais de transitos, também chamados de “eventos
de passagem do limite” (TCE, do inglés “ Threshold Crossing Events”). Todos os TCEs
também sao ajustados por uma curva de luz modelo que inclui escurecimento de borda
e sao sujeitos a testes de diagnostico para avaliar o nivel de confianca da sua natureza
planetéria [37]. Os pixeis calibrados dos alvos, as curvas de luz dos dados de dois mi-

nutos de cadéncia e os TCEs sao enviados para o “TESS Science Office” (TSO), que é

4 Mais detalhes sobre a pipeline SPOC podem ser encontrados em [17].
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responsavel pela analise detalhada dos TCEs e pela identificacao dos “TESS Objects of
Interest” (TOIs). O TSO deve fornecer listas de TOIs regularmente, e esses dados estao
disponiveis para o piblico no site do MAST (“Mikulski Archive for Space Telescope”) [56).

E com esses dados que estaremos lidando neste trabalho.

Um dos produtos do processamento do SPOC sao as curvas de luz dos alvos observados.
E nesse tipo de arquivo que estamos interessados. Cada arquivo contém a curva de luz para
um alvo para apenas um setor. Caso o alvo seja observado em mais de um setor, multiplos
arquivos desse alvo serdo criados [41]. Esses arquivos sdo disponibilizados no formato
FITS e possuem quatro HDUs (”Header Data Unit”) ou headers. Estamos interessados
somente nos primeiros dois headers. O primeiro header contém informagdes béasicas sobre
a estrela alvo, como sua luminosidade, coordenadas, e eventuais informagoes adicionais
como temperatura, raio, metalicidade e gravidade superficial. Além disso, esse header
identifica o setor em que a estrela foi observada, bem como qual camera e qual CCD
realizaram a observacao. No segundo HDU estao os dados de interesse, isto é, o tempo
da observacgao e o fluxo medido. Esse fluxo consiste na soma dos pixeis em uma abertura
que otimiza a razao entre sinal e ruido (SNR, do inglés “Signal to Noise Ratio”) para o
alvo [9]. Esse fluxo, denotado por “SAP_FLUX” no arquivo FITS, ja estd corrigido para a
luz de fundo. Além disso, ha um outro fluxo disponibilizado, “PDCSAP_FLUX”, que utiliza
a pipeline PDC (“ Presearch Data Conditioning”) para identificar sinais instrumentais que
dependem do tempo e também remover o excesso de luz de outras estrelas (“crowding”).
Devemos tomar cuidado, no entanto, pois a pipeline PDC pode erroneamente adicionar
efeitos nos extremos das curvas de luz, portanto a comparac¢ao com o SAP_FLUX pode nos

dizer se esse efeito tem origem astrofisica ou se foi implantado pelo PDC [9).

2.3 Notas individuais de cada setor

Até Novembro de 2019, no site do MAST estavam disponibilizados dados dos TOIs
apenas dos trés primeiros setores de observacao do TESS. Ao todo, sao 240 arquivos
FITS de 158 estrelas observadas (esses ntimeros diferem pois podemos ter estrelas obser-
vadas em miltiplos setores). Esses dados podem ser encontrados em https://archive.
stsci.edu/prepds/tess-data-alerts/index.html. Nesta secao, iremos discutir as ca-

racteristicas observacionais de cada setor de observacao e destacar eventuais problemas
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ou peculiaridades presentes durante a coleta de dados. Como algumas caracteristicas se
aplicam a mais de um setor, elas serdao discutidas apenas para o Setor 1. Mais detalhes
sobre as observagoes de cada setor podem ser encontrados nas notas de cada lancamento

de dados, disponiveis em http://archive.stsci.edu/tess/tess_drn.html.

2.3.1 Setor 1

O Setor 1 foi observado de 25 de Julho de 2018 até 22 de Agosto de 2018. Foram 27.9
dias de observac¢ao, com uma pausa de 1.13 dia durante o perigeu para o envio dos dados
para a base terrestre. Ao todo, 15 889 alvos foram submetidos ao médulo “Busca por
Planetas em Transitos” (TPS, do inglés “ Transiting Planet Search”) da pipeline SPOC.
Nas observagoes do Setor 1, houve um intervalo (entre os dias 16 e 18 de Agosto) em
que a espaconave sofreu um problema de apontamento e suas medidas apresentaram um
ruido maior do que o normal. O PDCSAP_FLUX consegue retirar satisfatoriamente o ruido
na maioria dos casos, porém continua evidente que este intervalo apresenta um nivel de

ruido anormal [9].

Outro fator que deve ser levado em consideracao em satélites espaciais é a presenca
de luz refletida pela Terra e pela Lua. No Setor 1, os efeitos mais dominantes foram a
presenca de uma oscilacdo na luz de fundo com um periodo de um dia, devido a rotacao
da Terra, e o fato de que a Lua fica bem proxima do campo de visdo da Camera 1 no final
do setor, o que causa um aumento na quantidade de luz difusa absorvida pelos CCDs [9].
Além disso, no inicio das observagoes Marte estava dentro do campo de visao da Camera

1, e isso pode ter afetado a confiabilidade das medig¢oes do fluxo de alguns alvos proximos.

Durante o Setor 1, e pelo menos durante os Setores 2 e 3 também, a espaconave realiza
os chamados “despejos de momentum”. A cada 2.5 dias, o satélite usa seus propulsores
para retornar a velocidade das rodas de reagao a valores baixos. Durante esse processo,
a espagonave nao estd com o apontamento refinado (“Fine Pointing mode”), e como
consequéncia alguns sinais periddicos podem ser interpretados como falso-positivos, mas

que na verdade sao resultado desse ajuste.

Como foi mencionado anteriormente, a pipeline utilizada para o processamento de

dados do TESS ¢é muito semelhante a utilizada pelo satélite Kepler. No entanto, hé
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algumas diferencas que merecem ser destacadas. Enquanto o periodo minimo para a
busca de transitos do Kepler era de 0.5 dias, para o TESS é de 0.2 dias. Além disso, o
TCE do Kepler necessitava de trés transitos para realizar uma detec¢ao, enquanto o TCE
do TESS necessita de apenas dois. Isso nos permite detectar planetas com periodos mais
longos, porém abre espago para uma maior deteccdo de falso-positivos. Outra diferenca
é que a cadéncia do TESS é de apenas dois minutos, 15 vezes menor do que a cadéncia

longa do Kepler, porém duas vezes maior do que a cadéncia curta do Kepler.

2.3.2 Setor 2

O Setor 2 foi observado de 23 de Agosto de 2018 até 20 de Setembro de 2018. Foram
27.4 dias de coleta de dados, com uma pausa de 1.44 dia durante o perigeu para o downlink

dos dados.

Durante as observagoes, ao final de cada orbita, houve um aumento na luz difusa
recebida pelos CCDs causadas pela saida da Terra da regiao de sombra. H& também
uma elevacao na metade da primeira orbita detectada pela Camera 1 decorrente da apro-

ximag¢ao da Lua, porém em menor magnitude do que o efeito anterior [10].

2.3.3 Setor 3

O Setor 3 inclui as 6rbitas 13 e 14 do TESS, que vao de 20 de Setembro até 17 de
Outubro de 2018. No entanto, foram realizados experimentos para melhorar o aponta-
mento da espaconave, e, apesar de imagens e curvas de luz terem sido coletadas durante
esse intervalo, esses dados nao sao utilizados para analise cientifica. Dados “tteis” foram

coletados durante 20.4 dias, com 1.12 dia de pausa durante o perigeu para o seu download

1.

Na metade das observacoes, ha um aumento na luz de fundo de céu capturada pelos

CCDs causado pela Terra saindo da regiao de sombra.
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3 Embasamento tedrico

3.1 A orbita de exoplanetas

Antes de entrarmos na discussao a respeito de transitos planetarios, precisamos en-
tender alguns conceitos do movimento dos planetas ao redor de suas estrelas hospedeiras.
Para fins de simplicidade, podemos considerar que os astros descrevem orbitas kepleria-
nas. A discussao aqui apresentada seguird a abordagem proposta por Murray & Correia
em “Keplerian Orbits and Dynamics of Ezxoplanets”, capitulo do livro “FEzoplanets”, de

Sara Seager [29].

O movimento de um planeta orbitando ao redor de uma estrela é regido pela atracao
gravitacional entre eles. Podemos utilizar o tratamento classico para a gravidade derivado
por Isaac Newton em sua obra “Principia”. Segundo sua lei da gravitagao universal, a
forca gravitacional entre dois corpos de massas my e mo, separados por uma distancia r,

¢ dada por:
mymyo
2 )

F=G

(3.1)

r

onde G = 6.67260 x 10~'* Nm?kg™? é a chamada constante gravitacional universal.

Vamos considerar um sistema de apenas dois corpos, sendo eles uma estrela de massa
my e um planeta de massa ms, com vetores de posicdo r; e ry, respectivamente, com

relagdo a uma origem O, como estd representado na Figura [3.1}

F, planet

o

Figura 3.1 — Representacao das forcas gravitacionais que atuam em um planeta de massa
mo e uma estrela de massa my e suas posigoes com relacdo a uma origem O.
Fonte: Murray & Correia (2010) [29].
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A posicao do planeta com respeito a estrela é dada pelo vetor r = ro — r;. As forcas

gravitacionais que atuam na estrela e no planeta sao, respectivamente:

F, = mify = 4G22 ¢ (3.2)
T

Fy = moty = —Go 2y (3.3)
T

A partir dessas equagoes, podemos escrever uma expressao para a aceleracao r:

r

e e . r . r
r:rg—rlz—Gmlr—g—Gmgﬁ — r+G(m1+m2)ﬁ:O : (3.4)

Se fizermos o produto vetorial de r com a equacao (3.4)), ficamos com r x ¥ = 0, que

pode ser reescrito como r X ¥ = % (r x ), pois I x I = 0. Essa expressao pode ser

integrada diretamente para obtermos:
rxr=h |, (3.5)

onde h é um vetor constante que é perpendicular a tanto r quanto 1, ou seja, o movimento
de um planeta ao redor da estrela permanece em um plano, chamado de plano orbital.
Para resolver a equacao , ¢ recomendado mudarmos para um sistema de coordenadas
polares (r, 6) relativos a uma origem no centro da estrela com uma linha de referéncia
arbitraria correspondendo a § = 0. Em coordenadas polares, as expressoes para a posi¢ao,

para a velocidade e para a aceleragao sao, respectivamente:

r=r% |, (3.6)
=7t +7r00 o (3.7)
. 1d NN
e (. 2\ & 2
r-(r—r@)r—l—[rdt(r 9)]0 : (3.8)

onde # e 6 denotam os vetores unitarios ao longo do raio e perpendicular ao raio, respec-
tivamente. Substituindo as equagoes (3.6) e (3.7) na equagao (3.5)), obtemos:
r X i =rf x (it +100) = ri f x #+r20F x 0 = r?02

—— ——
0 Z
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rxi=h=r%2 — h=r% . (3.9)

Nas equagoes acima, z é o vetor unitario na direcdo perpendicular a T e 8 de maneira
que eles formam um sistema de coordenadas dextrogiro. Se substituirmos as expressoes
(13.6) e (3.8) na equacao (3.4), obtemos uma equagao diferencial que possui termos na
dire¢do T e na direcao 0. Pela expressao dependente de T, obtemos a seguinte equacao

diferencial escalar:
G(my + ma)

P—rf? = — 5
"

(3.10)

Para encontrarmos r em funcao de 6, precisamos fazer a substituicdo u = % Vamos

diferenciar r com respeito ao tempo e fazer uso da equacgao (3.9):

oy (Yo dyduy Ly b do
= T a\w) T\ a T\ e’ T e’ T e

. d du . du d (du d (du\ db d*u 5 od%u
T_dt<_hd9>__\@/9 hdt(d€>__hd€<d9>dt ~h gt = W

Substituindo esses resultados na equacao (3.10), ficamos com:

d*u G(my + ma)
¥7E) +u= — (3.11)
Essa equacao diferencial linear de segunda ordem é geralmente referida como equacgao

de Binet, e possui a seguinte solucao geral:

G(m1 + mg)
UZTU—I—@COS(Q—TD)] . (3.12)
Na equacgao acima, e é uma amplitude e w é uma fase, e ambas sdo contantes de

integracao. A expressao para r fica:

p
= , 3.13
1+ ecos (f —w) (3:13)
onde p = G(#im) Essa expressao é a solucao geral em coordenadas polares para um

conjunto de curvas conhecido como segbes cOnicas. Nesse contexto, e é chamado de
excentricidade e p é o semilatus rectum. As condicgoes iniciais do sistema irdao deter-

minar se a curva descrita pelo planeta sera um circulo, uma elipse, uma parabola ou uma
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hipérbole. No caso de érbitas planetarias, a curva de interesse é a elipse, para a qual a
seguinte relacao ¢ valida:

p=a(l—¢*) |, (3.14)

onde a é o semieixo maior da orbita eliptica. Portanto, para um determinado valor de

6, o raio orbital é calculado pela expressao:

B a(l —e?)
~ 1+4ecos(f) — @)

(3.15)

O angulo # é conhecido como longitude verdadeira, e determina a posicao do planeta
com relagao a uma direcao de referéncia. Note que os valores minimo e maximo da equagao
sao atingidos quando # = w e # = w + m, respectivamente, e sdo chamados de
periastro e apoastro. O angulo w ¢é chamado de longitude de periastro, e determina
a posicdo angular do periastro com relacao a direcdo de referéncia. Podemos também
definir a anomalia verdadeira como sendo f = 6 — w, de maneira que f é medida com
respeito a direcao do periastro. Com isso, a equagao se torna:

a(l —e?)

= = 7 3.16
’ 1+ ecosf ( )

Uma representacao da orbita de um planeta ao redor de uma estrela, com todos os

angulos mencionados anteriormente, estd ilustrada na Figura [3.2}

apoapse
r

k.

reference
direction

Figura 3.2 — Geometria de uma o6rbita eliptica com semieixo maior a, semieixo menor b,
excentricidade e e longitude de periastro w. Fonte: Murray & Correia (2010)
[29].
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Com a equagao ([3.16)), encontramos a distancia orbital do planeta em fungao da ano-
malia verdadeira, mas nao temos nenhuma informacao sobre essa quantidade em funcao
do tempo, e é nisso que estamos interessados agora. Primeiramente, vamos definir o

movimento médio n como sendo:

_27r

n P s

(3.17)

onde P ¢ o periodo orbital do planeta. Com essa definicao, podemos reescrever a terceira
lei de Kepler como:

G(m1 + m2> = n2a3 . (318)

Pela segunda lei de Kepler, sabemos que a reta que liga o planeta e a estrela varre

h

5 = constante. Combinando

areas iguais em tempos iguais. Matematicamente, A =
esse resultado com a equacao para a drea de uma elipse (A = mab) e com os resultados

anteriores, conseguimos obter as seguintes relagoes:

h=na*Vv1 —e2 = \/G(m1 +mg)a(l —e?) . (3.19)

Agora, podemos partir para a tarefa de encontrar r em funcao do tempo. Primeiro,
voltamos para a equagao (3.4 e tiramos seu produto escalar com f:

- r
r-r+G(m1+m2)T—2:O

Essa equagao pode ser integrada para obtermos a chamada integral de vis viva:

;Uz _ G(ml +m2) - C 7 (320)

r

onde C' é a constante de integracio e v?

=1-1 ¢ a velocidade ao quadrado. Essa equacgao
nos diz que a energia orbital por unidade de massa é mantida constante. Pela definicao

de I em coordenadas polares (equagao [3.7), podemos escrever:

v =724 rif? (3.21)

Na equacao acima, utilizamos a definicao de f e o fato de que w é constante, logo

0 = f. Podemos diferenciar a equacio (3.16)) para obter:

B rfesen f

= 3.22
" + ecos f ( )
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Utilizando as equagdes (3.9), (3.15]) e (3.19), podemos reescrever a equagao acima:

na

V1—e?

7= esen f

Comparando as duas, ficamos com:

na

rf= V1 —e?

(I+ecosf) . (3.23)

Com essas equagoes, podemos reescrever a expressao para a velocidade, de maneira

que ela reflita a dependéncia de v com 7r:

v? = G(mi + ms) (2 - 1) . (3.24)

r a

Juntando as expressoes (3.16)), (3.21]), (3.23)) e (3.24]) obtemos, apds alguns rearranjos:

7= na a’e? — (r —a)? . (3.25)
r

Para resolver essa equacao diferencial, vamos introduzir uma nova variavel, chamada

de anomalia excéntrica E, definida como:

r=a(l —ecoskE) . (3.26)

Com essa substituicao, a equacgao diferencial tem uma forma bem mais simples:

. n
F=— 3.27
1—ecosE ( )
A solugao para essa equacao diferencial pode ser obtida por integracdo, e pode ser
escrita como:

n(t—ty) =FE —esen £ . (3.28)

onde ty é a constante de integracao que satisfaz a condicao t = ¢y quando £ = 0. Essa
constante é conhecida como tempo da passagem de periastro, ou seja, é a época
em que o planeta passa pelo seu periastro. Por fim, vamos definir mais uma grandeza,

chamada de anomalia média M, definida como:

M=n(t—t) . (3.29)
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Com isso, nossa solucao tem a forma:

M=F—esenE . (3.30)

A equacgao acima é chamada de equagao de Kepler, e é ela que devemos resolver
para obter a distancia orbital do planeta em funcao do tempo. Geralmente, sua solucao

é obtida numericamente.

Pela equacao (3.5)), vimos que a orbita de um planeta ao redor de uma estrela se limita
a um plano. Em funcao disso, a discussao até agora abordou apenas angulos e distancias
contidos nesse plano. No entanto, ao observarmos esse sistema, surge a necessidade de

estendermos a discussao para um espago tridimensional.

F 9 Z
Z orbit
*
v/
g
X Y
reference Q w
plane
ascending
node

reference ‘/X /

direction

Figura 3.3 — Representacao da érbita em trés dimensoes, com os sistemas de coordenadas
x,y, ze X, Y, Z indicados, assim como os angulos w, €2 e 7. Fonte: Murray
& Correia (2010) [29].

Para analisarmos a Orbita em trés dimensoes, vamos definir dois sistemas de coor-
denadas, ambos centrados na estrela. O sistema mintsculo tem o eixo x apontando na
direcao do semieixo maior da orbita, no sentido do periastro, o eixo y aponta na dire¢ao
do semieixo menor da oOrbita, fazendo um angulo direito com z, e o eixo z é perpendi-
cular ao plano orbital de maneira a formar um sistema dextrogiro. O sistema maitsculo
tem a direcao X apontando no sentido da linha de referéncia, o eixo Y estd no plano de

referéncia, é perpendicular ao X e forma um angulo direito com ele, e o eixo Z é perpen-
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dicular ao plano de referéncia, novamente de maneira a formar um sistema dextrogiro.

Esses sistemas estao ilustrados na Figura |3.3]

Temos dois planos importantes: o plano orbital e o plano de referéncia. O angulo entre
esses dois planos é chamado de inclinacao, denotado pela letra 7. A inclinacao pode ter
valores entre 0° e 180°. Se 7 < 90°, dizemos que a orbita é prégrada. Se ¢ > 90°,
dizemos que a érbita é retréograda. A linha formada pela interseccao entre esses planos é
chamada de linha dos nodos, e 0 nodo ascendente é o ponto em que o planeta cruza o
plano de referéncia, vindo de baixo do plano (da mesma forma, poderiamos definir o nodo
descendente). O angulo entre a linha de referéncia e o vetor que liga o nodo ascendente
¢ chamado de longitude do nodo ascendente, denotada pela letra grega €. O angulo
entre esse mesmo vetor e o periastro é chamado de argumento de periastro, detonado

pela letra grega w. A soma desses dois angulos resulta na longitude de periastro:

w=0+w . (3.31)

Naturalmente, conseguimos estabelecer uma relagao entre as coordenadas maitisculas
e as minusculas. Percebe-se que as coordenadas mintsculas podem se tornar coincidentes
com as maitsculas com apenas trés rotagoes: primeiro uma rotacdo ao redor do eixo
z em um angulo w, para que o eixo x esteja no plano (X,Y); depois uma rotagao ao
redor do eixo z em um angulo i, dessa vez para que o eixo y esteja no plano (X,Y) e
para que os eixos z e Z coincidam; e por fim uma rotacao novamente ao redor do eixo
z, agora em um angulo de €2, para alinhar os eixos e y com X e Y, respectivamente.
Essas rotagoes podem ser representadas matematicamente por matrizes de rotacao. Uma

matriz de rotacao ao redor do eixo z tem a seguinte forma:

1 0 0
P.(¢) =0 cos¢p —senop| - (3.32)
0 sen¢ coso¢

enquanto uma matriz de rotacao ao redor do eixo z tem a seguinte forma:

cos¢p —sen¢p 0
P.(¢) = [sen¢p cos¢p 0O - (3.33)
0 0 1
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Assim, a transformagdo de coordenadas (x,y,z) em (X,Y, Z) pode ser representada

por:

X
YV [ =P.(QP.(0)P-(w) |y | - (3.34)
Z

Como o movimento do planeta estd limitado ao plano orbital, suas coordenadas sao

x=rcosf,y=rsenfez=0. Sendo assim, as coordenadas no sistema maitusculo ficam:

X =r[cosQcos(w+ f) —senQsen (w+ f)cosi] (3.35)
Y =r[sencos (w+ f) — cosQsen (w+ f)cosi] e (3.36)
Z =rsen(w+ f)cosi . (3.37)

Com isso, temos as ferramentas necessarias para iniciarmos nossa discussao sobre

transitos planetarios, assunto da proxima secao.

3.2 0O método de transitos

Para compreender o estudo aqui apresentado, é necessario estabelecermos um conhe-
cimento mais profundo sobre o método de transitos. Nesta secdo, a geometria e a fisica
do método de transitos serao discutidas, bem como os métodos utilizados para retirar
informagoes de observacoes de transitos. A discussdo aqui apresentada ird seguir uma
abordagem semelhante & feita por Joshua Winn em seu capitulo do livro “FExoplanets”,

de Sara Seager, intitulado “Transits and Occultations” [44].

Um transito nada mais é do que um eclipse, que ¢é a obscuragao de um corpo celeste por
outro. O termo “transito” é usado nos casos em que ha uma grande diferenca de tamanho
entre os dois corpos, particularmente quando o corpo menor passa na frente do corpo
maior. O caso contrario é comumente chamado de “ocultacao”, mas outras nomenclaturas
na literatura incluem “transito secundério” ou “eclipse secundario”. Quando a silhueta do

corpo menor, durante um transito, nao passa completamente pelo disco do corpo maior,
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o transito é dito “grazing”, que poderia ser traduzido como “de raspao”. Por falta de uma

palavra mais apropriada, vamos dar preferéncia ao termo em inglés.

Assim como na secao anterior, vamos definir um sistema de coordenadas centrado na
estrela, com o céu estando no plano X — Y e a direcdo +Z apontando para o observa-
dor, como estd ilustrado na Figura [3.4] A orientagdo da linha dos nodos geralmente é

desconhecida e de pouco interesse, portanto vamos alinhéa-la com a direcao +X, ou seja,

) = 180°.

Flux
A
Time 7
I Iy Iy Ly

Figura 3.4 — Representacao de um transito, com os quatro pontos de contato e outras
caracteristicas de transitos. O significado de cada marcacao na figura esta
explicado no corpo do texto. Fonte: Winn (2010) [44].

Em um transito, geralmente temos quatro pontos de contato: primeiro, quando o disco
do planeta encosta no disco da estrela (ponto ¢; na Figura [3.4)); segundo, quando a outra
extremidade do disco do planeta encosta no disco da estrela, ou seja, quando o disco do
planeta estda completamente dentro do disco da estrela (ponto t;; na Figura ; o terceiro
ponto é quando o planeta esté prestes a sair do disco da estrela (ponto t;7; na ﬁgura; e
o quarto ponto é quando o disco planetario saiu completamente da frente do disco estelar
(ponto t;y na Figura , marcando o final do transito. Note que os pontos t;; e t;;s
nao ocorrem para transitos grazing. A duracao total é definida como T,y = t;y — 17, a

duracgao completa ou cheia é definida como Tty = t;77 —t77 (“completa” no sentido de
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que o planeta inteiro esté dentro do disco da estrela). Ainda podemos definir o tempo de
ingresso e o tempo de egresso, Ting = Lrr — t1 € Teg = trv — tyy1, Tespectivamente, que
marcam os intervalos em que o planeta estd entrando e saindo completamente do disco
da estrela. Para oOrbitas circulares, esses intervalos sdo iguais, mas mesmo para orbitas
excéntricas a diferenga é pequena [44]. Por esta razao, vamos usar o simbolo 7 para ambos

OS Casos.

A partir da geometria de um eclipse, podemos encontrar uma expressao para a duragao
total de um transito. Vamos seguir o tratamento apresentado em Sacket (1999) [34]. Para
isso, vamos considerar que a orbita do planeta ao redor da estrela é circular. A duracao
ira corresponder a fracdo do periodo orbital que o planeta passa obstruindo o disco da

estrela. Vide a Figura |3.5}

(a) (b)

Figura 3.5 — (a) Representagao da érbita do planeta ao redor da estrela. (b) Geometria
de um transito planetario. Fonte: Sacket(1999) [34].

Desde o momento em que o disco do planeta encosta no disco estelar até a conjuncao
(X = 0), passaram-se metade da duragdo de um transito. Nesse intervalo, o vetor radial
que liga a estrela ao planeta tragou um angulo W, como estd ilustrado na Figura [3.5a]
Como a orbita é circular, podemos relacionar a duracao do transito t; com o periodo

orbital com base nos angulos percorridos durante esses intervalos:

= ot = U=—U (3.38)

Supondo que a duracao do transito é muito menor do que o periodo orbital, podemos
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aproximar a trajetéria do planeta nesse intervalo como uma linha reta de comprimento [,

assim formando um triangulo retdngulo. Dessa forma, temos a seguinte relacao:

\/(R* + R,)? — a? cos? z)

(3.39)

a a a

l l
senV = - — W = arcsin <> = arcsin (

Na equacdo acima, utilizamos o fato de que [ na Figura corresponde ao lado
superior do triangulo retangulo da Figura |3.5b| e aplicamos o Teorema de Pitagoras para
escrever | em funcao dos outros lados do tridngulo. Substituindo ¥ na equacao (3.38)),

obtemos:

tr = — arcsin
T a

)z (\/(R* + R,)? — a? cos? z) | (3.40)

Para os casos em que a >> R, >> R, podemos usar as aproximagoes arcsin (z) ~

e R, + R, = R,, logo ficamos com:

P [/R.\® PR,
tT:\/(R> —cos?i < LR : (3.41)

™ a Ta

Na equacgao acima, o valor maximo é referente a um sistema visto “edge-on”, ou seja,
1 = 90°. Portanto, para tais sistemas, temos uma estimativa para o seu semieixo maior

(em termos do raio da estrela):

— = (3.42)

Outra caracteristica de um transito que pode nos dar informagoes sobre o planeta
e a estrela é a profundidade da depressdao observada na curva de luz da estrela. Ao
observarmos o fluxo de uma estrela que possui um planeta transitante, teremos a seguinte
sequéncia de acontecimentos: primeiro observamos a luz da estrela mais a luz refletida pelo
planeta, esta que vai diminuindo na medida em que vemos uma fracdo cada vez menor
da parte iluminada do planeta; depois vemos a luz da estrela menos a parte que esta
sendo obstruida pelo planeta durante o transito; novamente vemos a luz da estrela, agora
desobstruida, mais a luz refletida pelo planeta, que agora vai aumentando na medida em
que a fracao iluminada do planeta que conseguimos ver aumenta; por fim, vemos apenas a
luz da estrela, visto que o planeta agora estd sendo obstruido por ela na ocultacao. Essas

fases estao ilustradas na Figura|3.6
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star + planet nightside

= transit

star — planet shadow

Figura 3.6 — Representacao de um transito e do fluxo observado durante as diferentes

fases. Fonte: Winn (2010) [44].

Matematicamente, podemos descrever essas situacoes da seguinte forma:

k2o (t)F.(t), em transitos,

F(t) = F.(t) + Fp(t) — {0, fora de eclipses,

Qoc(t) Fp(1), em ocultagoes.

(3.43)

onde k = % ¢ a razao entre os raios do planeta e da estrela, F,(t) é o fluxo do disco estelar,
*

F,

»(t) é o fluxo do disco planetario, e os a’s sdo fungoes sem dimensao que dependem da

area de sobreposicao entre os discos estelar e planetario, e possuem valores perto da

unidade. Como uma primeira aproximac¢ao, vamos considerar que o fluxo do disco estelar

permanece constante e definir I, e I, como as intensidades médias por todo o disco do

. F I ~ .
planeta e da estrela, respectivamente. Logo, 7> = kQI—”, e a razao entre o fluxo combinado
* *

e o fluxo estelar f(t) = %f) pode ser escrita como:
k2 (), em transitos,
Ip(t)
ft) =1+ kL= — 0, fora de eclipses,
kﬂpf—(?ozoc(t% em ocultagoes.

(3.44)

As variacoes em [, sao causadas pela mudanca na area iluminada do planeta vista

pelo observador, assim como possiveis mudancas ligadas a caracteristicas atmosféricas.
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Se considerarmos que essas mudancas sao longas comparadas com a duragao do eclipse,
podemos considerar I, constante também, logo as tinicas varia¢oes dependentes do tempo
vém das fung¢oes . Como uma aproximacao inicial, os a’s sao trapezoides, e o transito ¢é
descrito pela sua profundidade ¢, sua duracao tr, seu tempo de ingresso e egresso 7, € 0
tempo de conjuncao t., que é quando os discos do planeta e da estrela estao mais proximos
no céu noturno (ou seja, sua distancia projetada é a menor possivel). Essa distancia é
chamada de pardmetro de impacto b (nao confundir com o semieixo menor de uma

elipse, que possui o mesmo simbolo), e estd indicada na Figura

Durante um transito, temos a luz do disco estelar, menos a parte proveniente da fracao
bloqueada pelo planeta, mais a luz proveniente do planeta. Geralmente, a luz do planeta
é desprezivel comparada com a luz da estrela, portanto a queda no fluxo observado da
estrela é proporcional a fracao do disco estelar que estda sendo obstruido pelo planeta.

Matematicamente, temos a aproximacao:

§ ~ (—Z’:)Q : (3.45)

Ou seja, a partir da profundidade do transito, temos uma estimativa para o raio do
planeta (em fungao do raio da estrela):

B _ 5 (3.46)
R,

Até agora, estavamos tratando a estrela como algo que possui um fluxo uniforme. No
entanto, este ndao ¢ um cendrio muito realistico. Ha muitos fatores que podem alterar
o fluxo de luz através do disco estelar, como manchas, erupgoes (“flares”), e a propria
variabilidade da estrela, caso ela seja uma estrela variavel. Contudo, o fendmeno que
estamos interessados, e que tem o maior impacto em curvas de transitos planetarios, é
chamado de “escurecimento de borda” (traducao do termo mais comum “limb darkening”).
Como o nome ja diz, seu efeito é a estrela aparentar ser mais escura nas bordas do que
no centro, e como consequéncia o fundo do transito nao é plano, mas possui uma certa
curvatura. A origem desse fendomeno vem do gradiente de temperatura na estrela e da

diferenca de profundidade 6tica no disco estelar.

As estrelas possuem um gradiente de temperatura no seu interior, com um compor-

tamento decrescente do centro até a superficie. No entanto, a radiacao emitida pelas



3.2. O método de transitos 33

diferentes camadas da estrela nem sempre chega até a superficie, pois ela é desviada e
absorvida ao longo do seu caminho. A profundidade ética descreve a opacidade da estrela,
ou seja, o quao livremente os fétons conseguem se movimentar no seu interior. Ela pode
ser entendida como o niimero de livres caminhos médiosﬂ desde a posi¢ao original do raio
de luz até a superficie, medido ao longo da trajetoria do raio de luz [2]. Geralmente, a luz
que observamos das estrelas vem de um ponto cuja profundidade 6tica tem valor préximo
da unidade [2]. Se nossa linha de visada estd alinhada com a dire¢do radial da estrela,
uma profundidade dtica préxima de valor unitario correspondera a uma certa distancia do
centro da estrela. No entanto, se estamos observando outro ponto, cujo vetor normal a su-
perficie da estrela faz um angulo 6, (o subscrito foi adicionado para evitar confusao com
o angulo # definido como a longitude verdadeira na discussao sobre érbitas planetérias)
com a nossa linha de visada, a distancia do centro da estrela em que uma profundidade
Otica de valor unitario ¢ atingida sera maior, justamente por causa dessa obliquidade entre
a linha de visada e a normal & superficie (Figura . A luz vista perto das bordas do
disco estelar, entao, serd proveniente de camadas mais externas da atmosfera da estrela,
que possuem temperaturas menores do que camadas mais internas, e como consequéncia

veremos as bordas mais escuras e mais avermelhadas do que as regioes centrais.

L O livre caminho médio é a distancia média que uma particula, seja ela um dtomo ou um féton, percorre

antes de sofrer colisbes sucessivas.
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Line of sight

Line of sight

toward the star's center

Figura 3.7 — O fenémeno de escurecimento de borda. A distancia atravessada na atmos-
fera estelar atinge distancias radiais diferentes dependendo do alinhamento
da linha de visada com a normal a superficie. Ou seja, para atingir uma pro-
fundidade 6tica de 2/3 (no corpo do texto, nos referimos a esse valor como
“proximo a unidade”, porém este valor ¢ uma aproximacao melhor para o
ponto de origem médio dos fétons observados [2]), a nossa linha de visada
termina em pontos cada vez mais distantes do centro da estrela na medida
o angulo ¢ aumenta (denotado como 61,p no corpo do texto). Fonte: Carroll

& Ostile (2007) [2].

Vale ressaltar também que o escurecimento de borda ¢ dependente do comprimento
de onda da radiagao que estamos observando, pois a profundidade ética varia com o
comprimento de onda. Como consequéncia, transitos planetarios observados em compri-
mentos de onda menores terao seu fundo mais arredondado do que aqueles observados em

comprimentos de onda maiores, como esta ilustrado na Figura 3.8}
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Figura 3.8 — Dados de transito normalizados pra 10 filtros centrados em (de cima para
baixo) 0.97um, 0.87um, 0.78um, 0.68um, 0.58um, 0.54pm, 0.49um, 0.43um,
0.38pm e 0.32um, junto com o melhor ajuste teérico calculado por Knutson
et al. (2007) utilizando as expressoes de Mandel & Agol (2002). A radiagao
com comprimento de onda menor interage mais com a matéria, portanto o
efeito do escurecimento de borda é mais pronunciado. Fonte: Knutson et al.

(2007) [22).

Para incluir escurecimento de borda no tratamento de transitos planetarios, geralmente
sdo utilizadas expressoes que descrevem o fluxo de luz no disco estelar como uma funcao
de p = cosblrp =1 — X2 — Y2, Tais expressoes sao derivadas, por exemplo, em Mandel

& Agol (2002) [27], e serdao abordadas em maior detalhe no capitulo seguinte.
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O objetivo principal deste trabalho é o desenvolvimento de uma maneira automatica
de se adquirir os dados do TESS e extrair informagcoes sobre eles. Para este fim, diver-
sos codigos em Python foram escritos. Este trabalho, primeiramente, foi iniciado como
parte do curso “Projects in Exoplanets” (“Projetos em Exoplanetas”) da Universidade
de Aarhus, lecionado no segundo semestre do ano de 2018, onde o autor trabalhou em
parceria com Emil Knudstrup sob a orientacao do professor Simon Albrecht. Os codigos
foram inicialmente escritos nessa época, e em 2019 foram modificados para satisfazer as
necessidades e propostas deste trabalho de conclusao de curso. O conjunto de programas
utilizados para fornecer o resultado final sera referido como “o algoritmo”, e seu passo a

passo sera explicado em maior detalhe nas préoximas segoes.

4.1 1° Passo: Obtencao dos dados

Como ja foi mencionado no capitulo 2, os dados do TESS estao disponiveis para o
publico no site do MAST. L4, pode-se adquirir os dados de todas as observagoes feitas em
cada setor, que somam até 16 000 candidatos por setor, ou apenas os alvos selecionados
como possiveis candidatos a planeta, também conhecidos como “Alert Data”. Esta é a
amostra de interesse. Até Novembro de 2019, o Alert Data compreendia observacoes
apenas dos trés primeiros setores observados pelo TESS. No total, sao 240 arquivos FITS
que compreendem 158 estrelas (algumas sdo observadas em mais de um setor, por isso
tém mais de um arquivo FITS). Esses dados podem ser obtidos pela tabela disponivel
em https://archive.stsci.edu/prepds/tess-data-alerts/index.html, onde hd um
link para realizar o download de todos os arquivos FITS, junto com arquivos em formato
PDF contendo validagoes dos dados dos candidatos e arquivos CSV contendo tabelas
com informacoes sobre os sistemas. O algoritmo acessa e realiza o download dos dados
automaticamente, apenas para os integrantes da tabela que possuem arquivos FITS com
a sua curva de luz, separando os diferentes tipos de arquivos em diretorios distintos. Com

os dados ja em maos, podemos prosseguir para o proximo passo.
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4.2 2° Passo: Processamento dos dados

Os arquivos com os quais iremos trabalhar estdao em formato FITS, que é um dos
formatos padroes utilizados em dados astronémicos. Geralmente, estao divididos em um
header primario e um header com os dados. No caso dos dados do TESS, o header primério
contém informagoes sobre a estrela alvo e sobre sua observagao, tais como ascensao reta,
declinagdo, magnitude, qual cdmera e em qual setor ela foi observada, data da observacao
e, quando disponivel, raio, temperatura efetiva, gravidade superficial e metalicidade. Do
header com os dados, estamos interessados somente no tempo das observagoes e no fluxo,
e em suas respectivas incertezas. O fluxo utilizado é o PDCSAP_FLUX, mencionado anteri-
ormente, pois ele possui calibragoes adicionais que retiram alguns efeitos sistematicos das

observagoes.

Antes de iniciarmos a extracao de informagoes dos dados, é necessario “limpa-los”. Um
processo semelhante ja é feito pela equipe do TESS, porém ao o realizarmos novamente
temos mais controle sobre a amostra com a qual estamos trabalhando e também con-
seguimos entender exatamente por quais razoes estamos realizando tais procedimentos.

4

Primeiramente, é preciso remover quaisquer “zeros” ou “NaNs” presentes nos dados da
curva de luz. Esses pontos sao dados considerados problematicos pela equipe do TESS

[41] e podem causar problemas no decorrer do codigo.

Outro procedimento necessario é a normalizacdao da curva de luz. Durante uma ob-
servacao, a quantidade de luz que é absorvida pelos detectores nao permanece constante, e
iniimeros fatores podem ser responsaveis por isso, como variagoes na luz difusa de origem
solar ou lunar, da prépria Terra, de origem zodiacal, ou ainda luz de estrelas de fundo
que estejam no campo de visao. Outra causa pode estar na propria estrela hospedeira,
caso seja uma estrela varidvel ou possua eventos de superficie, como manchas e ventos
estelares. Uma andlise mais detalhada é necessaria para sabermos ao certo a origem
dessas variagoes. Independente da fonte, o resultado é uma curva de luz que nao estd

normalizada e que pode apresentar alguma variabilidade.

Para remover essa variabilidade, aplicamos um “filtro mediano” que age da seguinte
maneira: ao definir um tamanho para a “janela” do filtro (este niimero deve ser impar),

para cada ponto da curva de luz, o filtro usa o mesmo niimero de pontos antes e depois
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do ponto em questao e calcula a mediana dessa distribui¢cao. Por exemplo, se o tamanho
da janela desejada for 51, entdo o filtro mediano inclui os 25 pontos a esquerda e os 25
pontos a direita do ponto em questao, e usa esses 51 pontos para calcular a mediana. Essa
mediana corresponderd ao valor para o filtro mediano nesse dado ponto. Esse processo é
feito para todos os pontos da curva de luz. Dessa forma, o filtro mediano tende a seguir
o comportamento da curva de luz sem incluir os transitos, e ao dividirmos os seus dados
por esse filtro mediano, conseguimos definir um continuo unitério para a curva de luz.

Esse processo esta ilustrado na Figura junto com o resultado apods a sua aplicacao.
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Figura 4.1 — Acima: A curva de luz da estrela TIC 183979262 com seu fluxo bruto, como
é dado pelo arquivo FITS, ja com os “zeros” e “NaNs” removidos, e com o
primeiro filtro mediano sobreposto a ela. Abaizo: Curva de luz normalizada,
apos a divisao do fluxo bruto pelo filtro mediano.

H& uma funcao incluida em Python para calcular a mediana de uma matriz de pontos,
porém foi percebido pelo autor que esta fungao falhava nos extremos da curva de luz.
Para resolver esse problema, foi desenvolvido um filtro mediano proprio, que cria duas

copias da curva de luz e as coloca nas duas extremidades, de tras pra frente, de maneira
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que um comportamento semelhante ao da curva real seja seguido além das extremidades.
Ou seja, a esquerda do primeiro ponto ha o primeiro ponto novamente, e o segundo,
e assim por diante, e a direita do ultimo ponto ha o ultimo ponto, e o pentultimo, e
assim por diante. Essa escolha foi feita pois o inicio e o final das observacées podem
apresentar oscilacoes que nao sao caracteristicas de todo o periodo observacional, apenas
desses pequenos intervalos, sem contar que entre o inicio e o final das observagoes ja se
passaram muitos dias, portanto muito ja aconteceu com o satélite, e o nivel da curva de
luz pode ter mudado drasticamente. Além disso, ja foi mencionado que na metade das
observagoes de cada setor uma pausa é feita para o downlink de dados. Como essa pausa
sofre do mesmo problema do inicio e do final de uma observagao, optamos por aplicar
os filtros medianos separadamente em intervalos antes e depois do downlinkﬂ visto que

foram observados um nimero grande de varia¢oes anormais perto desses pontos.

Apoés normalizar a curva, ainda é necessario remover alguns pontos identificados como
“outliers”. Estes pontos sao considerados apenas ruido e nao agregam informagao adicional
ao nosso estudo. Parte dos outliers decorrem de erros sistemdaticos nas observacgoes e
em muitos casos sdo inevitaveis. Como o satélite TESS foi lancado recentemente, seus
dados ainda contém muito ruido, porém com o passar do tempo métodos podem ser
desenvolvidos para limpar e diminuir o nivel de ruido dos dados, assim como foi feito para

o satélite Kepler [15].

O processo de remocao de outliers é semelhante ao processo de normalizacao, no
sentido de que também ¢é utilizado um filtro mediano. Dessa vez, no entanto, a janela do
filtro deve ser bem menor, pois queremos seguir o comportamento de todos os sinais da
curva, que no caso sao os transitos. O filtro mediano, entao, deve seguir apropriadamente
a tendéncia do transito. Ao dividirmos os dados por esse novo filtro mediano, em teoria
apenas os dados que estamos interessados seriam deslocados para o continuo, enquanto os
outliers permaneceriam espalhados, ja que estamos considerando que o filtro mediano nao
acompanha o seu comportamento. E possivel, no entanto, que haja algum comportamento
sistematico que nao possui nenhum valor fisico para a nossa andlise seja incluido na
passagem do filtro mediano, e em alguns casos algumas exce¢oes devem ser feitas para

manter o algoritmo o mais geral possivel. Uma possibilidade seria analisar cada alvo

I Essa medida provavelmente seria necessiria também caso trabalhdssemos com arquivos de miltiplos

setores.
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individualmente e decidir qual seria o melhor tamanho para a janela de ambos os filtros

medianos, mas essa medida ¢ impraticavel quando se trabalha com um grande ntimero de

dados.

Com todos os pontos uteis no continuo, deslocamos todos para zero, para termos uma
distribuicao com pontos positivos e negativos. Entao, calculamos o desvio absoluto da
mediana (MAD, do inglés “median absolute deviation”), que é uma medida da variabi-
lidade de dados quantitativos. Se tivéssemos um conjunto de dados sem ruido, esse valor
seria zero, porém este nao é o caso. Consideramos como outliers todos os pontos que
estao além de = 5 MAD. Esses pontos, entdao, foram removidos da curva de luz. Esse

processo esta ilustrado na Figura 4.2
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Figura 4.2 — Acima: Curva de luz da estrela TIC 183979262 com o fluxo normalizado
e com o segundo filtro mediano sobreposto. Abairo: Dados divididos pelo
filtro mediano, com as duas retas horizontais indicando os limites +5 MAD,
respectivamente. Em ambos os painéis, os pontos vermelhos representam os
dados que foram removidos da curva de luz.

Com esse procedimento, estamos preparados para iniciar a extracao de informagoes

da curva de luz. Como ja foi mencionado, os valores escolhidos para as janelas dos
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filtros medianos tiveram como intuito manter o algoritmo o mais geral possivel, para que
pudéssemos analisar apropriadamente o maior nimero de candidatos. Para o primeiro
filtro mediano, a janela escolhida corresponde a 5% do nimero de pontos, enquanto para
o segundo a janela é de 0.1%. Naturalmente, alguns candidatos seriam melhor analisados
com valores diferentes, porém foram escolhidos esses valores com o intuito de otimizar a

analise da maioria dos candidatos.

4.3 3° Passo: O Método BLS

Pelo grafico de uma curva de luz, trés caracteristicas sobre o transito sao aparentes: o
periodo orbital do planeta, a duracao do transito e a sua profundidade. O periodo pode ser
encontrado comparando os pontos minimos entre dois transitos subsequentes, enquanto
a profundidade é calculada comparando um desses pontos minimos com o continuo, e a
duracao é o tempo desde o inicio até o final do transito. Como ja foi mencionado na secao
3.2, a existéncia de escurecimento de borda torna dificil uma definicao exata da duragao
de um transito. Precisamos de um método que seja capaz de explorar essas caracteristicas
para gerar resultados. Um desses métodos é o “Box Least Squares” (BLS), desenvolvido
por Kovécs et al. (2002) [23]. Esse método analisa uma curva de luz e busca pela melhor

funcao degrau que se ajusta a ela.

Para descobrir o periodo orbital de um exoplaneta, pelo menos dois transitos sao
necessarios, e geralmente esta é o primeiro parametro que precisamos medir para retirar
mais informagoes sobre um transito. O periodo é encontrado simplesmente comparando
os pontos minimos de transitos subsequentes (quaisquer pontos no transito poderiam ser
usados, mas o ponto minimo é de mais facil identificacdo). Com o periodo em maos,
podemos analisar a curva de luz “dobrada em fase” (do inglés, “phase folded”). Vamos
nos referir a esta curva como “curva dobrada” A curva dobrada é gerada sobrepondo
todos os transitos observados. Isso é feito a partir do resto da divisao entre os tempos das
observagoes e o suposto periodo. Como os transitos estao separados apenas por multiplos
do periodo, o resto da sua divisao pelo periodo serd o mesmo, portanto teremos como
resultado todos os transitos sobrepostos. Se o valor do periodo orbital nao estiver correto,

a sobreposicao dos transitos nao sera adequada.
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O método BLS é baseado nesta técnica. Varios periodos sao testados, e para cada
periodo uma série de intervalos sdo avaliados afim de minimizar uma expressao que des-
creve o quanto a funcao degrau se assemelha aos dados dobrados. Esses intervalos deter-
minam os tempos dentro do transito e fora do transito. Os parametros a serem ajustados
sdo o nivel superior (o continuo), o nivel inferior (o transito), o periodo orbital, a duragao
do transito, que é expressada como uma fragdo do periodo orbital, e o tempo de meio

transito. Um exemplo dos resultados fornecidos pelo BLS esta ilustrado na Figura [4.3;

TIC 183979262

Flux

0.995 A

0.990 +

Hours from Midtransit

i i
i P =3.4314
0.015 I ‘?

0.010 +

Log likelihood

0.005 A

Al

0.000

R
b e S i i

e

5 10 15
Period (days)

[\
(=]

25

Figura 4.3 — Resultado da aplicacao do método BLS para a estrela TIC 183979262. O
painel superior mostra a curva dobrada com a funcao degrau julgada como
melhor ajuste. No painel inferior, hd um periodograma indicando o periodo
orbital mais provavel para o planeta. Os demais picos sao multiplos e
submultiplos do periodo orbital.

Como pode ser visto, uma funcao degrau claramente ndao é um bom ajuste para um
perfil de transito, porém fornece estimativas iniciais para alguns parametros orbitais, que
precisam agora ser corrigidos para adquirirmos um ajuste melhor para uma curva de luz

modelo.

O método BLS é capaz de detectar trénsitos planetarios mesmo quando o ruido é

grande [23], e é uma ferramenta muito util, mesmo que tenha suas limitagdes. Uma
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caracteristica que foi observada dentre os resultados foi a presenca de um platé no peri-
odograma de alguns candidatos, na regiao de longos periodos. Esse plato surge quando
tentamos ajustar uma fung¢ao degrau com um periodo muito grande, de maneira que nos
aproximamos a um “degrau infinito”, que nada mais é do que uma reta. Em funcao disso,
ele foi usado como via de regra para indicar se um resultado do método BLS era bom
ou nao. No entanto, devemos ter em mente que um candidato nao apresentar esse plato
em seu periodograma nao necessariamente significa que ele apresente um resultado bom,
assim como pode haver casos em que o candidato apresenta o platé no periodograma
mas também tem um resultado satisfatério (essa situagdo nao é muito frequente). Essa
classificacao do candidato em “bom” ou “ruim” é o critério “Flag” na Figura A regra
para ser considerado “ruim” é se a altura do periodograma apds um periodo de 20 dias é
superior ao maior pico do periodograma. A escolha de 20 dias é arbitraria, sendo baseada

na regiao onde o platoé ocorre.

O método BLS também fornece as profundidades dos transitos pares e impares. Po-
demos usar essas informagoes para determinar se um sistema realmente se trata de um
planeta transitando uma estrela ou se é apenas um sistema bindrio grazing, que pode
apresentar um sinal parecido. A diferenca é que os transitos observados em um sistema
bindrio correspondem aos transitos primario e secundario, alternadamente. Ou seja, um
dos transitos corresponde a estrela B passando na frente da estrela A, enquanto o transito
seguinte corresponde a estrela B passando atrds da estrela A. Nesses dois cendrios, a
queda na curva de luz geralmente nao é a mesma, mas pode ser semelhante dependendo
do tipo espectral das estrelas. Para transitos planetarios, espera-se que a queda na curva
de luz seja sempre a mesma, portanto se compararmos as profundidades dos transitos
pares com as profundidades dos transitos impares, podemos ter uma nocao se é provavel
estarmos lidando com um sistema binario ou ndo. A regra utilizada para verificar isso foi
analisando se as profundidades dos transitos pares e impares diferiam por mais de 25%.

Caso positivo, o candidato era classificado como um possivel sistema binario.

O terceiro e ultimo critério de classificacdo dos candidatos era baseado no nivel do
sinal do transito. Basicamente, comparamos a profundidade do transito com o ruido dos
dados experimentais. Isso foi quantizado definindo um “signal-to-noise ratio” (SNR):

SNR =2 (4.1)

o
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Na equacao acima, ¢ é a profundidade do transito, fornecida pelo BLS, e ¢ é o desvio
padrao dos dados. A deteccao do transito é considerada “positiva” caso SNR > 3. Se
SNR < 3, entao a detecgao é considerada “negativa”; pois estatisticamente a probabilidade
de ser um falso positivo é maior. Esse critério é apenas um indicador, visto que o processo
de tratamento de dados do TESS é aprimorado a cada lancamento de dados e reaplicado
aos dados de lancamentos anteriores, com possivel reducao do nivel de ruido. Idealmente,
uma andlise individual seria necessaria para determinar a validade de cada deteccao,
porém essas regras sao necessarias para classificar uma grande quantidade de dados de
maneira que seja mais simples de identificar os bons candidatos para observagoes e analises

subsequentes.

4.4 4° Passo: Ajustando uma curva de luz modelo

Como resultado do BLS, temos estimativas iniciais para o periodo orbital, a duragao
do transito, sua profundidade e o tempo de meio transito. Com a profundidade, podemos
utilizar a equagao ([3.46]) para obter o raio do planeta em termos do raio da estrela. Com
a duracgao do transito e o periodo, podemos usar a equacao para obter o semieixo
maior da orbita, também em funcao do raio da estrela. Com essas informacoes, podemos

prosseguir para a geracao de um modelo para a curva de luz.

Uma curva de luz modelo pode ser gerada utilizando equagoes que descrevem o fluxo
de uma fonte luminosa que é obstruida por algum corpo, apresentadas, por exemplo, em
Mandel & Agol (2002) [27], e explicadas em maior detalhe a seguir. Por ora, vamos apenas
dizer que essas expressoes demandam a distancia projetada no céu entre o planeta e a

estrela, e este é o primeiro problema que devemos resolver.

Primeiro, calculamos a anomalia média M usando a equacao (3.29). Depois, preci-
samos resolver a equacao de Kepler (3.30). Para isso, utilizamos o método de Newton-
Raphson, que serve para encontrar as raizes de uma fungao. Reescrevemos a equagao de

Kepler (equagao |3.30) como:

f(E)=FE—esenE — M (4.2)
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e buscamos encontrar as raizes de f(F) calculando iterativamente:

Eanterior + esen Eanterior - M

E ual — E nterior — ’ 8
atual anterio 1 —+ e cos Eanterior ( )

Resolvendo a equacao de Kepler, obtemos a anomalia excéntrica. O proximo passo é
igualar as duas expressoes para r (as equagoes e [3.16)), para obter expressoes para

cos (f) e sen(f). Apos alguns rearranjos matematicos, ficamos com:

cosE —e

- = 4.4

cos f 1—ecosE (4:4)
Vv1—e2 F

sen f = Y- &0 E (4.5)

1—ecosFE

Agora, basta calcular a distancia projetada no céu entre o planeta e a estrela, que é

dada por [44]:

Tee :\/X2+Y2:7a(1_62) \/1—sen2(w+f)sen2i (4.6)
o 1+ecosf ' '
Na equagao acima, utilizamos as expressoes para X e Y (equagoes e com
Q = 180°.

Com a distancia projetada no céu em maos, podemos seguir para a modelagem. Em
seu artigo, Mandel & Agol (2002) [27] apresentam equagoes que descrevem o fluxo de uma
fonte uniforme e também considerando leis de escurecimento de borda quadratica e nao

linear. A expressao para a fonte luminosa uniforme tem a forma Fy,i(p, 2) = 1 — Auni(p, 2),

onde
0, l+p<z |
71r|:p2l<60+l<&1— W], 1—pl<z<14p ,
Auni(p, 2) = (4.7)
p27 z S 1 -D ,
1, z S b— 1 ’
com K; = cos ! (#) e kg = cos™! (%). Na equacao acima, p = R,/R, e

2 = Teu/ Ry € a separacao normalizada dos centros. O caso 1 da equagao (4.7]) ocorre
quando o planeta ainda nao obstruiu a estrela, ou seja, reyw > R, + R,, logo nao ha

decréscimo no fluxo. No caso 2, o planeta ja comegou a obstruir a estrela, porém nao estéd
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completamente dentro do disco estelar. No caso 3, o planeta estd completamente dentro
do disco estelar. O caso 4 representa um em que todo o disco estelar esta obstruido,
algo que nao acontece em transitos planetarios, mas foi adicionado por uma questao de

completude.

A curva de luz incluindo o efeito de escurecimento de borda tem a seguinte formas:

Fp.o) = 1 20 1) - / LA ““i(pfl:’ Aol (4.8)

Na equagao acima, I(r) é a intensidade especifica, e é neste termo que estéd incluido o

efeito de escurecimento de borda. Para uma lei de escurecimento de borda quadratica,

1) = 1= (1= ) — ol = p)? (4.9)

onde . = cosf;p = v1 — X2 — Y2 A expressao final para o fluxo de uma fonte luminosa
considerando uma lei de escurecimento de borda quadrética é apresentada por Mandel &
Agol (2002) [27] e serd omitida nessa discussao, em fungdo de conter muitas equagoes e

defini¢bes de variaveis que ja sao claramente explicadas no artigo.

O algoritmo gera uma curva de luz para uma fonte uniforme utilizando as expressoes
e utilizamos o pacote £2py para aplicarmos a rotina em FORTRAN de Mandel &
Agol (2002) para gerarmos a curva de luz para uma fonte varidvel com escurecimento
de borda quadratico. Os coeficientes ¢; e ¢y da equacao sao obtidos da tabela dis-
ponibilizada por Claret (2017) [3] desenvolvida especialmente para as estrelas a serem
observadas pelo TESS. Esta tabela esta disponivel no catalogo |VizieR. O algoritmo 1é as
informagoes estelares contidas no header primario do arquivo FITS e procura na tabela
pelos coeficientes associados a caracteristicas estelares (temperatura, metalicidade, gravi-
dade superficial) que mais se aproximam da estrela em questdao. Com eles, conseguimos
gerar uma curva de luz modelo. Agora, resta somente otimizar a curva para obter o

melhor ajuste possivel aos dados.

Para encontrar a curva modelo que melhor se ajusta aos dados, vamos utilizar uma
técnica muito popular na andlise de dados, os minimos quadrados. Os métodos que
utilizam minimos quadrados tém como base conceitual a minimizacao da diferenga entre
os dados y; e o modelo ;. Neste trabalho, vamos utilizar o algoritmo de Levenberg-

Marquardt (LM). O algoritmo de LM é usado em problemas de minimos quadrados nao
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lineares e aplica dois métodos de minimizacao, o algoritmo de Gauss-Newton e o algoritmo
do declinio gradiente. O algoritmo do declinio gradiente minimiza a soma do quadrado da
diferenca atualizando os parametros no sentido contrario ao gradiente da funcao, enquanto
o algoritmo de Gauss-Newton supoe que a funcao é localmente quadratica e encontra o
seu minimo [I4]. A escolha de qual método aplicar é feita a partir de um parametro de
amortecimento, que comeca alto, o que significa uso do declinio gradiente, e na medida
em que a solugao melhora, vai ficando cada vez menor, de maneira que vamos transitando

para o método de Gauss-Newton [14].

O algoritmo de LM progride da seguinte maneira: comec¢amos com estimativas iniciais
dos pardmetros de interesse (neste caso, sdo os parametros orbitais) e analisamos como
a curva de luz modelo se assemelha aos dados; entdao, um passo é dado a partir das
estimativas iniciais, uma nova curva modelo é gerada e sua semelhanca é avaliada com
respeito aos dados; caso sua semelhanca com os dados seja maior do que a da curva
modelo antiga, entao o passo é dado e o parametro de amortecimento é diminuido; caso
contrario, o parametro de amortecimento é aumentado e um passo diferente é testado. A
maneira de avaliar a semelhanca entre o modelo e os dados experimentais é através da
funcao y2:

XZ(p) — Z (yz - ij(p)) ] (410)

Na equagao acima, m é o nimero de pontos da curva de luz, y; é o i-ésimo dado
observacional, ;(p) é o i-ésimo ponto da curva modelo, p é um vetor de n parametros e
o; € a incerteza do i-ésimo dado observacional. O proposito de cada iteragao do algoritmo
de LM é minimizar o x2. Quando o tamanho do passo de uma iteracdo ou a reducao do x>
sao menores do que um limite pré-definido, o algoritmo para e o parametro p resultante
é considerado a solucgao [14]. A qualidade do ajuste final é avaliada pelo x? reduzido:

2
X2 X
red m —

(4.11)
Se x%24 >> 1, o ajuste é ruim. Se x%,; ~ 1, o ajuste é bom, e isso significa que o erro
no ajuste ¢ da mesma ordem que o erro na medida. Se x2%, < 1, isso indica que o modelo

estd ajustando excessivamente bem os dados, ou seja, estamos ajustando o ruido também

4.
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Transformar o algoritmo de LM em um codigo de programacao seria um trabalho
arduo. Felizmente, ha uma implementacao em Python desse método que pode ser facil-
mente utilizada, chamada 1mfit [31]. Essa ferramenta nos permite definir a fungio a ser
minimizada e os parametros a serem ajustados. Os parametros sao o periodo orbital, o
tempo do meio transito, o semieixo maior, o raio do planeta, a inclinacao, a excentri-
cidade, o argumento de periastro e os dois coeficientes de escurecimento de borda. No
entanto, para um maior controle do ajuste, os ultimos quatro parametros foram mantidos
constantes, com e = 0, w = 90° e os coeficientes ¢; e ¢ de acordo com o catalogo VizieR.
A Figura mostra o resultado obtido da otimizacao da curva de luz modelo comparado
com os dados observacionais e com a curva modelo gerada a partir das estimativas iniciais

para os parametros:

TIC 183979262

1.002 A

1.000

0.998 A

0.996

Flux

0.994

0.992

0.990

Hours from Midtransit

Figura 4.4 — Dados observacionais expostos como uma “curva dobrada”, com o melhor
ajuste em azul e a curva gerada com as primeiras estimativas dos parametros
orbitais em bordo.

Como podemos ver, as estimativas iniciais nao resultam em um bom ajuste para os
dados, e a otimizacao dos parametros orbitais é essencial para gerarmos uma curva que
reflita o comportamento real do transito. Como resultado, obtemos estimativas para
diversos parametros orbitais e fisicos do sistema, sendo eles o periodo da érbita, o tempo
de meio transito, o raio do planeta, o semieixo maior e a inclinacao da orbita. O raio do
planeta e o semieixo maior sao obtidos em termos do raio da estrela hospedeira, porém

essa informacgao muitas vezes estd contida no header primario do arquivo FITS, o que
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nos possibilita obter um resultado absoluto para essas quantidades. Esses resultados sao
expostos na forma de graficos e tabelas, e um relatério em formato PDF é emitido com
todos os candidatos analisados, um para cada setor. Um exemplo de uma péagina desses

arquivos é mostrado na Figura
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Figura 4.5 — Exemplo de relatério final fornecido pelo algoritmo, para a estrela TIC
183979262. No canto superior esquerdo, temos a curva de luz dobrada com
o melhor ajuste encontrado. A sua direita, ha trés colunas que contém in-
formagoes sobre o sistema investigado: a primeira coluna contém informagoes
sobre a estrela, disponiveis no header primario; a segunda coluna contém in-
formagoes da aplicagdo do método BLS, junto com as classificagdes de qua-
lidade do candidato; e a terceira coluna contém as informagoes resultantes
da aplicacao do algoritmo de LM. No painel central estd o periodograma
resultante do método BLS. No painel inferior, é apresentada a curva de luz
nao normalizada com o primeiro filtro mediano, em que as linhas tracejadas
indicam a posi¢ao dos transitos.

O algoritmo ainda fornece como resultado uma tabela em formato CSV e uma tabela
no formato .txt contendo todas as informacoes de todos os candidatos analisados. Sempre

que possivel, o Imfit fornece as incertezas dos pardmetros ajustados. As incertezas podem
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nao ser calculadas caso tenhamos alguma variavel que nao tem nenhum efeito pratico na
curva que estd sendo ajustada, ou quando sao impostas restricoes nos valores possiveis
para alguma variavel [54]. O propésito do relatério PDF é providenciar um resultado
visual e apresentar as informagoes de cada candidato de uma maneira de facil visualizagao
e interpretacao. O proposito das tabelas é reunir todas as informacoes em um formato
de facil acesso e manipulacao, para podermos trabalhar com esses dados e explorar os

resultados.
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5 Discussao dos resultados

Ao todo, foram analisados 240 arquivos FITS de 158 estrelas. Desses 240 arquivos, 79
sdo de observagoes feitas durante o Setor 1, 96 sdo do Setor 2 e 65 sdao do Setor 3. Pelo
critério do plato no periodograma, 203 candidatos foram classificados como “bons” e 37
candidatos foram classificados como “ruins”. Além disso, 69 sistemas foram classificados
como provaveis sistemas binarios. Por fim, o teste do SNR resultou em 70 detecgoes
“positivas” e 170 resultados “negativos” KEsse grande ntmero de detecgdes negativas
provavelmente esté associado ao fato de que os dados do TESS ainda possuem muito ruido,
logo planetas pequenos tém um sinal de transito comparavel ao ruido. Juntando esses
diagnésticos, foram 55 candidatos que obtiveram resultados positivos nos trés testes, e 185
candidatos com resultados negativos em ao menos um. Adicionalmente, vamos eliminar da
nossa amostra aqueles candidatos que tenham periodo orbital, raio do planeta ou semieixo
maior com incertezas muito grandes (2 33% do valor do pardmetro) ou que nao possuam

incertezas. Com esse corte, ficamos com uma amostra final contendo 46 candidatodl]

A analise da amostra final esta dividida em duas etapas: primeiro, o bom funciona-
mento do algoritmo ¢ testado através da comparagao dos seus resultados com os resulta-
dos publicados pela equipe do TESS; depois, realizamos a analise dos dados. Através de
histogramas, investigamos como sao as distribuicoes dos periodos orbitais, dos raios pla-
netarios e dos semieixos maiores. Com o auxilio desses e de outros graficos, interpretamos
os resultados obtidos, buscando extrair informacoes fisicas sobre os planetas estudados e

comparando-os com resultados encontrados na literatura.

5.1 Teste do algoritmo

O primeiro aspecto que precisamos explorar nos resultados obtidos é se eles sdao con-
sistentes com os resultados publicados pela equipe do TESS. Para os candidatos do Alert

Data, a equipe do TESS publica relatérios suméarios contendo informacoes sobre cada pla-

1 Estamos nos referindo como “candidatos” cada um dos arquivos FITS analisados, por mais que alguns

deles pertencam & mesma estrela, e, consequentemente, ao mesmo planeta. Na verdade, desses 46
candidatos da amostra final, temos apenas 33 planetas diferentes, pois alguns desses planetas foram
observados em mais de um setor.
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neta detectado. Esses resultados sdo arranjados em um arquivo PDF como estd ilustrado

na Figura 5.1}
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Figura 5.1 — Exemplo de um relatério sumério da equipe do TESS para a estrela TIC
183979262. O grafico superior ilustra a curva de luz com os transitos in-
dicados, e os parametros orbitais estdao indicados no canto inferior direito.
Mais detalhes sobre esse relatério podem ser encontrados em Tenenbaum
& Jenkins (2018) [4I] ou em https://exoplanetarchive.ipac.caltech.
edu/docs/DVSummaryPageCompanion_ql_q16.html [55].

Os arquivos PDF contendo os relatérios sumarios podem ser encontrados na mesma

tabela onde estao disponibilizados os arquivos FITS, e o algoritmo realiza o download de

ambos. Os dados orbitais de cada candidato, entao, sao obtidos desses arquivos PDF e

reunidos em um arquivo .txt para que sejam manipulados com maior facilidade. Apos

rodar o algoritmo, podemos comparar os resultados com aqueles da equipe do TESS

como uma forma de testar o algoritmo. Para isso, construimos graficos comparando seus

resultados com os resultados do TESS. Esse teste foi realizado para o periodo orbital, para

o raio planetario e para o semieixo maior. A duragao nao foi incluida pois os sumarios da


https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/docs/DVSummaryPageCompanion_q1_q16.html
https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/docs/DVSummaryPageCompanion_q1_q16.html
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equipe do TESS nao incluem a duragao do transito. Quanto ao tempo de meio transito
Ty, este nao foi incluido pois muitas vezes os sumarios da equipe do TESS apresentam
observagoes de multiplos setores e nem sempre ha um sumario para apenas um tinico setor.
O valor de Ty dado corresponde aquele do primeiro transito, portanto discrepancias podem
ocorrer simplesmente pelo fato de termos uma defini¢ao diferente do Ty, ja que poderiamos
estar comparando o Ty do primeiro setor com o Ty do segundo setor, por exemplo. Para os
dados calculados pelo algoritmo, vamos usar o subscrito “c”, enquanto para os dados da
equipe do TESS sera usado o subscrito “T"”. Nas Figuras e estao os graficos de

comparacao do periodo orbital, do raio planetario e do semieixo maior, respectivamente:

Data comparison : period

10 A

Pr (days)

0 T T T
0 2 4 6 8 10

P. (days)

Figura 5.2 — Comparacao entre os valores para o periodo orbital obtidos pelo algoritmo
(P.), no eixo z, e aqueles fornecidos pela equipe do TESS (Pr), no eixo
y, com suas respectivas incertezas (as incertezas no periodo geralmente sao
muito pequenas, por isso nao podem ser visualizadas no gréfico).
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Data comparison : planetary radius
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Figura 5.3 — Comparacao entre os valores para o raio do planeta obtidos pelo algoritmo
(Ry.), no eixo z, e os valores de raio planetéario fornecidos pela equipe do
TESS (R,r), no eixo y. Os raios planetarios estdo expressos em unidades do
raio da sua estrela hospedeira. Para alguns pontos, as incertezas sao muito
pequenas a ponto das barras de erro nao poderem ser visualizadas no gréfico.

Data comparison : semimajor axis

20 A

15 4 *
=
~ ® o
£ °
< 104 ® Sl'IC 211438925b

w
L

0ol IC 76989773b

0 5 10 15 20
ac (Ry)

Figura 5.4 — Comparagao entre os valores de semieixo maior obtidos pelo algoritmo (a.),
no eixo x, e os valores de semieixo maior fornecidos pela equipe do TESS
(ar), no eixo y. Assim como para o raio dos planetas, o semieixo maior
esta expresso em unidades do raio da estrela hospedeira, e novamente temos
alguns pontos cujas incertezas sao muito pequenas para serem visualizadas
no grafico.

O periodo orbital, no método de transitos, ¢ determinado comparando as épocas em
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que ocorrem as depressoes maximas na curva de luz normalizada, o que se pode determinar
com alta precisao. Como esperado, para os candidatos da amostra final, hd uma excelente
consisténcia entre os valores e incertezas do periodo orbital calculados pelo algoritmo e

os resultados fornecidos pela equipe do TESS, como pode ser visto pela Figura [5.2]

Para os raios planetarios e para o semieixo maior, no entanto, ha uma dispersao maior.
Na Figura|b.3| a maioria dos pontos esta préoxima a reta de igualdade, com excec¢ao de um
ponto, que possui a maior incerteza em R,r. Contudo, mesmo levando em consideracao a
incerteza, esse candidato (TIC 769897731ﬂ, observado no Setor 2, indicado nas Figuras
e nao atinge a reta de identidade. A discrepéancia entre os valores pode ser causada
pelo fato de o transito ter um formato semelhante a um “V” caracteristico de transitos
grazing. Transitos grazing podem ser problematicos para o algoritmo por dois motivos:
primeiro, as expressoes utilizadas para calcular as estimativas iniciais do raio e do semieixo
maior (equagoes e , respectivamente) nao sao vélidas para esse tipo de trénsitcﬂ;
segundo, durante a aplicacao do algoritmo de LM, um valor minimo de ¢ = 80° é imposto
para a inclinagao da orbita do planeta, e é possivel que alguns planetas com transitos
grazing apresentem valores mais baixos do que esse limite. Com excecao do candidato

TIC 76989773b, todos os outros pontos estao localizados proximos a reta de identidade.

Para o semieixo maior, também temos a maioria dos pontos localizados perto da reta
de igualdade na Figura [5.4] embora haja um ponto que estd um pouco mais afastado
que os outros (TIC 211438925b, observado no Setor 2, indicado nas Figuras e .
A diferenca no semieixo maior é decorrente do limite imposto nos valores da inclinacao.
Diminuindo o limite inferior, o algoritmo consegue encontrar um valor mais préximo ao

da equipe do TESS.

No geral, aplicando os critérios de classificagdo e os cortes baseados nas incertezas
para remover os pontos com determinacoes incertas, o algoritmo obteve um bom acordo
com as determinacoes da equipe do TESS. No entanto, é valido ressaltar que por mais

que os relatérios sumarios da equipe do TESS sejam fontes confiaveis, ndo sao livres de

2 Neste trabalho, vamos usar a notacdo usual para denominar planetas ao redor de estrelas, que vai em

ordem alfabética desde “b” em ordem de descoberta [30]. Estamos considerando que os planetas aqui
mencionados sdo os primeiros descobertos ao redor de suas respectivas estrelas.

A equacio (3.42) ndo é vélida pois transitos grazing ndo satisfazem a condigdo i ~ 90°, enquanto
a equagao (3.46)) ndo é vélida pois a profundidade é calculada supondo que o planeta inteiro estd
obstruindo a estrela, o que nao acontece para transitos grazing.
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erros, por isso nao podemos tratar suas determinagoes como verdades absolutas.

5.2 Analise dos resultados

Uma vez testada a consisténcia dos dados, agora o interesse é analisar a distribuicao
de valores dos parametros estudados. Primeiro, vamos examinar as estrelas hospedeiras
dos candidatos restantes, limitando a amostra final apenas para os sistemas que possuiam
informagoes do raio, da temperatura efetiva e da gravidade superficial das suas estrelas
hospedeiras. Quatro candidatos da amostra de 46 foram retirados, correspondendo a
apenas dois planetas (um dos planetas possuia observagoes nos trés setores). A figura
mostra a massaﬁ em funcao do raio das estrelas, com as cores dos pontos indicando sua

temperatura efetiva.
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Figura 5.5 — Massas e raios das estrelas hospedeiras de 42 candidatos da amostra final.
As cores dos pontos correspondem a temperatura efetiva das estrelas, em
Kelvin, com os valores indicados na barra lateral.

O tipo espectral de uma estrela depende da sua temperatura. No entanto, os limites
exatos de cada tipo espectral podem variar na literatura, e a metalicidade da estrela
também afeta essa classificacao, algo que ndo possuimos para todas as estrelas da Figura

b.5 O objetivo do TESS é observar preferivelmente estrelas no intervalo espectral entre

4 A massa das estrelas foi obtida a partir da gravidade superficial, que é fornecida no kheader priméario

dos arquivos FITS.
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M5 e F5. Segundo a classificagdo de Damiani et al. (2016) para estrelas alvo do CoRoT
[5], o intervalo de temperaturas observado na Figura corresponde a estrelas de tipos
espectrais entre K3 e F2, aproximadamente, ou seja, um pouco mais quente do que as
estrelas preferiveis pelo TESS, porém a diferenca nao é muito grande. Segundo as relagoes
entre massa e temperatura e entre raio e temperatura obtidas para estrelas do TIC em
Stassun et al. (2018) [38], este mesmo intervalo de temperatura corresponderia a estrelas

de tipos espectrais entre K5 e algo entre F5 e F(ﬂ

Para analisar a distribuicao de valores do periodo orbital, do raio planetario e do
semieixo maior, foram construidos histogramas desses parametros. Para o raio do planeta
e para o semieixo maior, dois histogramas foram construidos: um com esses parametros
em funcao do raio da estrela hospedeira; e outro em fungao de raios terrestres e unidades
astronOmicas, respectivamente. Esses histogramas estao ilustrados nas Figuras e

.8
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Figura 5.6 — Histograma para o periodo orbital. As barras azuis correspondem aos valores
calculados pelo algoritmo, enquanto as barras vermelhas correspondem aos
valores da equipe do TESS.

5 Pelos valores da tabela, podemos apenas afirmar que o tipo espectral estd entre este intervalo, porém
a temperatura maxima da amostra estd mais perto de F5, portanto provavelmente teria um tipo
espectral F4.
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Figura 5.7 — (a) Histograma para o raio do planeta em termos do raio da estrela hospe-

Frequency

deira. (b) Histograma do raio do planeta em termos de raios terrestres. As
barras azuis correspondem aos valores calculados pelo algoritmo, enquanto
as barras vermelhas correspondem aos valores da equipe do TESS. As linhas
tracejadas laranja, roxa e verde representam os raios dos planetas Terra,
Netuno e Jupiter, respectivamente, relativos ao raio solar, em (a). Em (b),
as linhas representam os raios desses mesmos planetas relativos ao raio da
Terra.
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Figura 5.8 — (a) Histograma do semieixo maior em fun¢éo do raio da estrela hospedeira.

(b) Histograma do semieixo maior em termos de unidades astronémicas. As
linhas tracejadas laranja, roxa e verde correspondem aos limites de Roche
para a Terra, Netuno e Jupiter, respectivamente, calculados pela equacao
. A linha tracejada amarela corresponde ao limite de Roche para Sa-
turno, que foi adicionado por conter o maior limite de Roche entre os planetas
do Sistema Solar. A linha tracejada preta corresponde ao valor minimo de
semieixo maior encontrado, que foi incluida pra nao termos a falsa nocao de
que encontramos planetas com semieixos inferiores aos limites de Roche indi-
cados. As barras azuis correspondem aos valores calculados pelo algoritmo,
enquanto as barras vermelhas correspondem aos valores da equipe do TESS.
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Infelizmente, a amostra final ndo contém nenhum planeta de raio semelhante ao da
Terra e também nao ha nenhum planeta menor do que Netuno, cuja deteccao é o objetivo
primario da missao TESS. Isso esta dentro do esperado, pois pela taxa de deteccao de
super-Terras (1.25-2 Rg) seria necessario observar pelo menos 500 estrelas para cada

detecgdo de uma super-Terra [33].

Conseguimos detectar, no entanto, diversos planetas cujos tamanhos reais e relativos a
sua estrela sao comparaveis ao de Jupiter, o que ¢é evidenciado pela linha tracejada verde
estar préoxima aos picos de ambos os histogramas da Figura [5.7 Como foi mencionado
no capitulo introdutorio, o método de transitos possui um viés de selecao para planetas
maiores, pois estes apresentam um sinal de transito maior. Por mais que o objetivo do
TESS seja encontrar planetas menores do que Netuno, nao ha como escapar das detecgoes
desses planetas gigantes. Analisando a Figura vemos que o periodo orbital maximo

encontrado é de ~ 10 dias, tipico de Jupiter-quentes.

A distribuicao de periodos encontrada segue um comportamento semelhante a dis-
tribuicdo atual de exoplanetas confirmados (detectados pelo método de transitos) no
catdlogo The Eztrasolar Planets Encyclopedia (http://exoplanet.eu nesta mesma faixa
de periodos. No entanto, o intervalo de valores aqui apresentado é bem menor, pois ha
uma limitacao para os periodos orbitais que podem ser observados. O limite superior é im-
posto pelo tempo de observacao de um setor do TESS. Para os Setores 1 e 2, foram quase
27 dias de coleta de dados, enquanto para o Setor 3 foram apenas 19. Pela maneira como
o BLS calcula o periodo orbital do planeta, é necessario que ao menos dois transitos ocor-
ram durante o tempo de observagdo. Sendo assim, os valores méaximos para os periodos
orbitais que conseguiriamos determinar sdo aproximadamente iguais aos intervalos de ob-
servagao de cada setor. Para exoplanetas com periodos mais longos, o niimero de transitos
em um dado intervalo de observagao é menor, e isso diminui as chances de deteccao. Uma
maior quantidade de transitos diminui o efeito de transitos parcialmente observados, que
ocorrem proximos ao inicio ou ao final das observagoes ou préximos a lacunas no tempo
de observacao (no caso do TESS, o intervalo de downlink) e podem distorcer o formato
do transito na curva dobrada [16]. No entanto, hd também uma limitagdo para planetas
com periodos orbitais muito curtos. O método BLS requer a selecao de um valor minimo

e de um valor maximo para a duracao do transito, e o periodo minimo suportado pelo
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método deve ser ao menos o dobro dessa duracao maxima. Pelas decisoes feitas nesse
trabalho, o periodo minimo que poderia ser detectado pelo BLS era de aproximadamente
0.83 dias. No histograma, esse fato é obscurecido pela largura das barras. Essas limitacoes
nos valores possiveis para os periodos também se traduzem em limitagoes para os valores
de semieixo maior que podem ser encontrados, pois essas quantidades estao relacionadas

pela 3* Lei de Kepler.

A distribuicdo de raios planetarios destoa da distribuicao atual de exoplanetas con-
firmados pelo catalogo mencionado anteriormente. Isso se deve provavelmente ao viés de
selecao presente no método de transitos, que favorece a descoberta de planetas maiores.
A razao pela falta de planetas < 5 Rg pode estar relacionada ao alto nivel de ruido ainda
presente nas observagoes do TESS, que pode ser comparavel ao sinal de transito de pla-
netas menores. Pelo fato de os sinais de transito serem da mesma magnitude que o desvio
padrao da curva de luz, estatisticamente nao se pode determinar como positiva a deteccao

do planeta, por mais que o transito seja visivel na curva de luz.

Além de nao terem sido detectados planetas pequenos, a proporcao de planetas gran-
des detectados também estd em desacordo com a distribui¢ao encontrada no Eztrasolar
Planets Encyclopedia, cuja quantidade de planetas maiores do que 23 Rg € zero. Os pla-
netas apos a lacuna no histograma da Figura [5.7b| sdo quase trés vezes maiores do que
Jupiter, e, se supormos uma densidade semelhante a do planeta joviano, um dos planetas
da amostra final (o que possui o maior raio) ultrapassaria a massa necessaria para fundir
o deutério, que é cerca de 13 Mjypiter, constituindo assim uma ana marrom. O planeta
em questao é justamente TIC 183979262b, que foi utilizado como exemplo durante a dis-
cussdo do capitulo 4. Se observarmos a curva de luz na Figura [4.1 podemos ver que h4
outro sinal periddico aproximadamente a meio periodo dos transitos assinalados no painel
inferior da Figura [4.5, porém muito mais fraco. Esse sinal pode ser a ocultacao de um
planeta transitante ou pode ser uma indicacdo de que estamos lidando com um sistema
bindrio. Pela coluna com as informacoes estelares na Figura [4.5] vemos que a estrela
hospedeira tem um raio quase trés vezes maior do que o raio solar e uma temperatura
relativamente elevada, se compararmos com anas vermelhas. E possivel que uma ana
marrom cause o segundo sinal periédico presente na curva de luz, no entanto é necesséaria

uma analise mais detalhada para obtermos conclusoes mais concretas.
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A Figura [5.8b|indica que os planetas encontrados orbitam suas estrelas hospedeiras a
distancias muito menores do que os planetas do Sistema Solar (Merctirio, o planeta mais
proximo do Sol, estd a uma distancia orbital de 0.387 UA). Orbitando tao préoximo de
suas estrelas, esses planetas correm o risco de serem despedacados pelas forcas de maré
causadas pela estrela hospedeira. Isso ocorre quando a distancia orbital do planeta atinge
o chamado limite de Roche, que marca o ponto em que as forcas de maré da estrela se
tornam tao grandes que a gravidade propria do planeta nao consegue mais manter a sua
composi¢ao e o planeta é desintegrado rapidamente [32]. O cdlculo do limite de Roche
é bastante complexo, mas ha uma aproximacio para um fluido incompressivel e com
resisténcia a tracao desprezivel em uma 6rbita circular ao redor da sua estrela hospedeira

[32]:

Px g
ARoche = 244R* () y (51)

Pp

onde p, e p, sao as densidades médias da estrela hospedeira e do planeta, respectivamente,
e R, é oraio da estrela. Utilizando essa equacao, foram calculados os limites de Roche para
quatro planetas do Sistema Solar, cujos resultados estao indicados pelas linhas tracejadas
coloridas na Figura A linha tracejada preta corresponde ao valor minimo encontrado
para o semieixo maior, e foi incluida para eliminar a falsa nogao (causada pela largura das
barras do histograma) de que encontramos planetas cujos semieixos maiores sao inferiores
ao limites de Roche apresentados. No entanto, os semieixos calculados estao de fato bem
proximos aos limites de Roche para os planetas do Sistema Solar. Infelizmente, sem a
massa ou a densidade dos planetas estudados, nao é possivel calcular o seu limite de
Roche. Rappaport et al. (2013) [32] estudaram o limite de Roche para planetas com
periodos muito curtos, da ordem de algumas horas, e utilizam uma variacao da equacgao
ﬁ para determinar uma densidade minima para os planetas, de maneira que é possivel
também inferir a sua composicdo. Contudo, esta andalise nao serd feita aqui, pois os
periodos orbitais dos planetas na amostra final ndo sdo pequenos o suficiente para serem
restringidos pelo limite de Roche (o planeta estudado por eles possui um periodo orbital
de apenas 4.2 horas, enquanto o menor periodo orbital encontrado pelo algoritmo foi de
22.6 horas). Ainda que os planetas da amostra final nao estejam dentro dos seus limite de

Roche, a proximidade de suas estrelas hospedeiras pode ter causado (ou podera causar)

6 Utilizando a 3* Lei de Kepler, é possivel reescrever a equacdo (5.1)) como um periodo minimo em termos

apenas da densidade do planeta, dessa forma eliminando qualquer dependéncia das propriedades
estelares.
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com que seus periodos orbitais e seus periodos rotacionais estejam sincronizados, assim
como ocorreu para a Lua devido a agao das forcas de maré da Terra [2]. No entanto,
Levrard et al. (2007) [24] concluiram, com base em simula¢oes numéricas, a ressonancia
spin-6rbita é pouco provavel para Jupiters quentes a uma distancia de 0.05 AU, mas pode

ser possivel para distancias maiores, tipicamente acima de 0.1 AU.

Um dos interesses quando se estuda exoplanetas ¢ encontrar planetas andlogos a Terra.
A amostra final ndo possui nenhum planeta que se assemelha a Terra em termos do raio.
Podemos checar se hé algum que possui, por exemplo, a mesma irradiancia que a Terra.
A irradiancia é o fluxo por unidade de area que a Terra recebe do Sol. Essa quantidade
é de suma importancia para determinar a habitabilidade de um planeta. Naturalmente,
na busca de planetas habitaveis, buscamos em exoplanetas caracteristicas semelhantes
as da Terra, que permanece sendo o tnico lugar conhecido onde se abriga vida. Como
a maioria dos seres vivos depende da agua para sobreviver, a presenca de agua liquida
na superficie é uma das maneiras de determinar a habitabilidade de um exoplaneta. A
zona de habitabilidade ou zona habitavel é definida como a regiao anelar ao redor de
uma estrela em que agua liquida pode ser encontrada em um estado estavel na superficie
de um planeta rochoso [21I]. Sendo assim, procura-se por exoplanetas que possuam a
mesma irradidncia que a Terra, que tem o valor de Iy = 1361 W m~2 [57]. Como uma,
primeira aproximagao, ignorando efeitos atmosféricos e outros fatores que possam alterar
a temperatura de um planeta, ter uma irradiancia semelhante a terrestre é um bom
indicativo de que agua liquida pode ser encontrada na superficie de um exoplaneta. O
fluxo ou irradiancia em um planeta a uma distancia a de uma estrela pode ser calculado
pela seguinte expressao:
Fot (5.2)

4a?

onde a luminosidade L da estrela pode ser obtida pela equagao de Stefan-Boltzmann

para uma estrela esférica de raio R,:
L=4rR%eT% (5.3)

onde 0 = 5.6704 x 1078 W m~2 K~ é a constante de Stefan-Boltzmann. Juntando

as duas equagoes, ficamos com:

R.\?
F = (a> ol (5.4)
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A Figura mostra a distribuicao das irradiancias para os planetas da amostra final,
com os raios planetarios no eixo vertical e as cores correspondendo as massas das suas
estrelas hospedeiras. A area sombreada verde corresponde a zona de habitabilidade con-
junta de todas as estrelas da amostra final, calculada utilizando a equagao e os pardmetros

apresentados em Kaltenegger (2017) [21].
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Figura 5.9 — Raios planetarios em fungao do fluxo incidente em termos do fluxo terrestre
I, = 1361 W m™2. A faixa verde corresponde aos limites da zona habitdvel
conjunta de todas as estrelas da amostra final, calculados pela equacao de
Kaltenegger (2017). A linha tracejada vermelha representa o fluxo incidente
em Merctrio, planeta mais préximo do Sol. As cores dos pontos indicam as
massas das estrelas hospedeiras.

A extrema proximidade que os planetas da amostra final estdo de suas estrelas faz
com que o fluxo incidente seja enorme, em média 1000 vezes maior que o fluxo incidente
terrestre, posicionando-os bem longe da zona de habitabilidade das suas estrelas, como
pode ser visto pela Figura [5.9. Seu fluxo incidente também é bem maior do que o de
Mercurio, planeta que estd mais proximo do Sol, a 0.387 UA. Para que um planeta a
0.085 UA (maior valor de semieixo encontrado na amostra final) de sua estrela hospedeira
receba 0 mesmo fluxo que a Terra recebe do Sol, essa estrela hospedeira teria que ter uma
temperatura efetiva de apenas 1 660 K, aproximadamente. Esse valor é bem menor do
que a temperatura da estrela mais fria da amostra final (4 486 K) e também é menor
do que a temperatura da estrela mais fria da amostra completa de 158 estrelas (2 808

K). Provavelmente, uma estrela com uma temperatura efetiva tdo baixa seria uma ana
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marrom [2].

A Terra orbita o Sol, uma estrela de tipo espectral G2 e temperatura efetiva 5 772 K,
em um periodo de 365 dias. Ha estrelas do mesmo tipo espectral que o Sol na amostra
final, portanto, para detectarmos planetas em suas zonas habitaveis, teriamos que observar
tais estrelas por um longo intervalo de tempo. A vantagem de observar anas vermelhas
é que, por serem mais frias, sua luminosidade também é menor, logo uma irradiancia
semelhante a da Terra ¢é atingida a distancias mais proximas da estrela, o que equivale a
dizer que planetas em suas zonas de habitabilidade possuem periodos orbitais menores.
Sendo assim, o tempo de observagao nao precisa ser tao longo. No entanto, estrelas mais
frias também emitem a maior parte da sua radiacdo em comprimentos de onda mais
longos, e isso pode fazer com que a sua luz seja mais eficiente em esquentar planetas,
dependendo dos gases presentes nas suas atmosferas, ou seja, os valores de irradiancia
estelar que permitem a presenca de dgua liquida na superficie de um planeta podem

variar dependendo da sua composi¢do atmosférica [21].

Outra traco que pode ser identificado na Figura [5.9| é a tendéncia de estrelas mais
massivas abrigarem planetas maiores. De fato, Lovis & Mayor (2007) [26] descobriram
que a massa planetaria média aumenta como funcao da massa estelar, o que indica que
gigantes gasosos ou sdo mais massivos em média, ou sdo mais numerosos (ou ambos)
na medida em que a massa estelar aumenta [19]. Nao possuimos a massa dos planetas
estudados, mas pelas relagoes de massa-raio apresentadas por Seager et al. (2007) [36],
é mais provavel que os planetas da amostra final, pelos seus raios grandes, tenham uma
composicdo majoritariamente de hidrogénio e hélio, como Jupiter e Saturno. Devido
ao seus periodos curtos, isso classificaria alguns planetas da amostra final como Jupiters
quentes, porém uma analise mais detalhada é necessaria para que essa afirmacao possa ser
feita com certeza. A falta de estrelas do tipo M na amostra final pode ser explicada pelo
fato de os planetas encontrados serem (provavelmente) gigantes gasosos, pois observagoes
de planetas detectados pelo deslocamento Doppler mostraram que anas vermelhas abrigam

planetas jovianos com pouca frequéncia [19] [45].

Até Novembro de 2019, o NASA FExoplanet Archive reportava a confirmagao de 34
planetas detectados pelo TESS. Desses 34 planetas, dois deles fazem parte da amostra

final do estudo aqui apresentado, e sdo eles TIC 290131778b e TIC 267263253b, ambos
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observados no Setor 1 e ambos considerados Jupiters quentes [46] [20].

Para TIC 290131778b, a deteccao foi confirmada através de medigoes da velocidade
radial da estrela hospedeira. No entanto, houve uma discrepancia entre os valores pu-
blicados em Wang et al. (2019) [46] e os valores calculados pelo algoritmo para o raio
planetério e para o semieixo maior. H4 duas razdes para isso: a primeira delas ¢ devido a
presenca de um transito parcialmente observado logo no inicio das observacoes junto com
uma elevagao no fluxo nessa mesma época, que distorceram um pouco a curva dobrada e
prejudicaram a determinacao correta de alguns parametros; o outro motivo é devido ao
fato dos parametros estelares apresentados no header do arquivo FITS serem diferentes
dos valores mencionados no artigo. O artigo menciona que esta estrela foi reportada como
um par de estrelas em diversas pesquisas e eles realizaram observagoes espectroscopicas
proprias para determinar os parametros de ambas as estrelas. E possivel que os valo-
res disponibilizados no header do arquivo FITS sejam de um estudo que nao conseguiu
resolver apropriadamente as duas estrelas. Wang et al. (2019) ainda comentam que é ne-
cessario levar em consideragao a presenca de ambas as estrelas para obter a profundidade
correta do transito, e consequentemente o raio planetério [46]. Vale mencionar que, por
mais que o candidato TIC 290131778b faca parte da amostra final, mesmo tendo esses
problemas, o valor do seu x2, é grande (16.65), o que é um indicativo de que o ajuste
encontrado nao é muito bom, e poderia ter sido usado como critério para remové-lo da

amostra final.

Para TIC 267263253b, a confirmacao foi atingida com medigoes das velocidades radiais
da estrela e com observagoes fotométricas adicionais [20]. Nesse caso, os resultados obtidos
pelo algoritmo estao de acordo com os resultados publicados no artigo. Novamente, foram
usadas observagoes espectroscopicas para derivar os parametros estelares, porém dessa vez

nao houve discrepancia entre os valores do artigo e os valores do header do arquivo FITS.

Ambos os planetas descobertos transitam ao redor de estrelas brilhantes (V' = 8.3
para TIC 290131778 e V' = 9.6 para TIC 267263253), que estdo entre as estrelas mais
brilhantes que abrigam Jupiters quentes [20] [46]. Esse é justamente um dos propésitos
da missao TESS: observar estrelas brilhantes que possibilitem observacoes subsequentes.
Com a juncao das informagoes obtidas pela fotometria do TESS e pelas observagoes

espectroscopicas das estrelas hospedeiras, foi possivel obter uma visdo mais completa
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das caracteristicas fisicas do planeta. Com o raio obtido pelo método de transitos e a
massa obtida pelo método de velocidades radiais, foi possivel determinar a densidade dos
planetas, e com isso pode-se comparar a estrutura interna desses planetas com modelos

tedricos de estrutura planetaria [20].
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6 Consideracoes finais

O telescopio Kepler é responsavel por mais da metade de todas as detecg¢oes de exo-
planetas da atualidade [50]. Agora desativado, cabe ao seu sucessor, TESS, ser o préximo
marco no estudo de exoplanetas. Observando estrelas brilhantes da vizinhanca solar, o
TESS tem como objetivo detectar planetas menores do que Netuno, por isso o foco em ob-
servar anas vermelhas, que sao mais sensiveis aos sinais de planetas pequenos que estrelas
mais luminosas. A escolha de estrelas brilhantes também tem como intuito possibilitar
sua observacao por outros meios, como observagoes espectroscopicas para a medigao das
velocidades radiais das estrelas hospedeiras, como foi o caso dos dois planetas confirmados

mencionados neste trabalho [20] [46].

Devido a importancia que o satélite TESS tem para a area de exoplanetas, é crucial que
haja maneiras de acessar e analisar os dados por ele obtidos. Neste trabalho, apresentamos
um algoritmo que é capaz de acessar os dados observacionais das estrelas classificadas como
objetos de interesse do TESS (TOIs) no site do MAST e aplicar uma série de métodos

para extrair informagoes das suas curvas de luz.

O algoritmo ¢é explicado em detalhe e sua consisténcia é verificada comparando os
resultados obtidos com os relatorios sumarios da equipe do TESS. Para uma amostra
final de 46 candidatos que correspondem a 33 planetas diferentes, houve um bom acordo
entre os valores do periodo orbital, do raio do planeta e do semieixo maior calculados pelo
algoritmo e aqueles publicados pela equipe do TESS. Além disso, os resultados obtidos
pelo algoritmo também estavam de acordo com os valores publicados em um dos artigos

confirmando a detecgao de um planeta observado pelo TESS [20].

Algumas limitagoes do algoritmo desenvolvido ja foram mencionadas nas se¢oes ante-
riores. Um dos melhoramentos propostos para o futuro é substituir o método BLS pelo
TLS (“Transit Least Squares”), desenvolvido por Hippke & Heller (2019) [16]. Enquanto
o BLS tenta ajustar uma func¢ao degrau a curva de luz dobrada, o TLS faz o mesmo
para uma curva que imita um formato de transito mais realista, incluindo os tempos de

ingresso e egresso, assim como escurecimento de borda [16]. Em seu artigo, Hippke &
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Heller afirmam que o TLS em geral obtém resultados melhores que o BLS. Outras mu-
dancgas que visam melhorar o algoritmo incluem a andlise de observagoes de diferentes
setores simultaneamente, de maneira que seja possivel detectar planetas com periodos
mais longos, e o ajuste da aplicacao do algoritmo de LM para podermos variar os valores

da excentricidade e do argumento de periastro.

Com informacoes apenas sobre o periodo orbital, o raio e o semieixo maior dos pla-
netas, foi possivel realizar uma analise preliminar de caracteristicas fisicas dos planetas
da amostra final. Obtivemos uma distribuicao de periodos semelhante a distribuicdo en-
contrada incluindo todos os planetas confirmados detectados pelo método de transitos,
porém a distribuicao de raios estd enviesada para planetas maiores, que sao mais faceis de
se detectar pelo método aplicado. Dentre os planetas da amostra final, é mais provavel
que a maioria deles sejam Jupiters quentes [6], em fun¢do de seus raios grandes e da
proximidade com que estao das suas respectivas estrelas hospedeiras, e é possivel que um
dos planetas (TIC 182979262b) seja uma ana marrom, se considerarmos que ele possui

uma densidade semelhante a de Jupiter.

Os semieixos maiores encontrados colocam os planetas da amostra final muito proximos
de suas estrelas hospedeiras, o que pode os por em risco de serem destruidos pelas forcas de
maré da estrela. No entanto, sem a massa desses planetas, isso nao pode ser determinado.
Comparando os limites de Roche de planetas do Sistema Solar, foi visto que, mesmo que
os planetas da amostra final tenham uma densidade semelhante a de Saturno (a menor
entre os planetas do Sistema Solar), ainda sim conseguiriam evitar o rompimento pelas
forgas de maré, como estéd ilustrado na Figura [5.8b] Além disso, suas distancias orbi-
tais sdo pequenas o suficiente a ponto de ser improvavel a sincronizagao de seus periodos

orbitais e rotacionais [24].

Por 1ultimo, foi analisado o fluxo incidente nos planetas da amostra final. Novamente,
os baixos valores para o semieixo maior resultaram em um fluxo incidente em média 1000
vezes maior do que o fluxo incidente na Terra devido ao Sol. Sendo assim, os planetas
estudados recebem um fluxo muito alto para estarem dentro das zonas de habitabilidade

das suas estrelas hospedeiras, como pode ser visto pela Figura [5.9

O método de transitos favorece a deteccao de planetas grandes, e o resultados obtidos
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neste trabalho refletem esse viés de selecao. Mesmo assim, mais da metade dos planetas
confirmados pelo TESS até entao possuem raios menores que o de Netuno, a maioria tendo
menos que cerca de dois raios terrestres [50], mostrando que o TESS estd cumprindo a
sua missao primaria. As curvas de luz disponibilizadas pelo TESS, no entanto, ainda
possuem muito ruido para que possamos confirmar com certeza estatistica a deteccao de
planetas tao pequenos, pelo menos com o algoritmo desenvolvido. A esperanca é de que os
lancamentos de dados futuros tenham gradualmente menos ruido, assim como aconteceu
para o telescpio Kepler [15], de maneira que mais planetas parecidos com a Terra possam

ser encontrados.
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