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Resumo

Neste trabalho, exploramos as potencialidades do uso da analise de Fourier na deteccao e
modelagem de transitos planetarios de curvas de luz provenientes de FFIs do Telescopio
Espacial TESS. Para isso desenvolvemos um algoritmo em Python para aquisicao dos
dados, aplicagdo do periodograma LombScargle para identificar sinais periddicos e obter
o periodo orbital dos exoplanetas. A partir disso utilizamos uma funcao de modelagem
baseada em andlise de Fourier para obter um modelo empirico para as curvas de luz
das estrelas identificadas como TIC ID 38846515, TIC ID 231663901, TIC 284475976 e
TIC ID 25155310, cujos tipos espectrais sao F2, G6, G1 e G2, e massas 1.44 + 0.243534
M®, 1.05 £ 0.12945 M®, 1.17 £ 0.14934 M® e 1.01 £ 0.123355, respectivamente, e
comparamos o ajuste desse modelo com o modelo dindmico batman através dos valores
obtidos de x?,;. Demonstramos que o modelo obtido por andlise de Fourier se ajusta
melhor aos dados, sendo promissor na identificacao e estudo de exoplanetas. Por fim,
fizemos medidas para os raio dos exoplanetas, semi-eixo maior das orbitas e inclinagao
dos planos orbitais. Os valores encontrados se mostraram consistentes com medidas feitas
previamente e encontradas na literatura. Como resultado inédito, obtivemos evidéncias de
ressonancia entre a érbita de dois dos exoplanetas estudados e a rotacao da estrela central

dos respectivos sistemas.

Palavras-chave: TESS, modelagem, analise de Fourier, séries temporais, exoplanetas,

transitos planetarios.



Abstract

In this work, we explore the potential of using Fourier analysis in detecting and modeling
planetary transits from light curves coming from TESS Space Telescope FFIs. For this,
we developed an algorithm in Python for data acquisition, application of the LombScargle
periodogram to identify periodic signals and obtain the orbital period of exoplanets. From
this we use a modeling function based on Fourier analysis to obtain an empirical model
for the light curves of the stars identified as TIC ID 38846515, TIC ID 231663901, TIC
284475976 and TIC ID 25155310, whose spectral types are F2, G6, G1 and G2, and
masses 1.44 £0.243534 M©, 1.05£0.12945 M ©®, 1.174+0.14934 M© and 1.01 £ 0.123355,
respectively, and compare the adjustment of this model with the dynamic model batman
through the values obtained from x?2 ;. We demonstrate that the model obtained by
Fourier analysis fits better to the data, being promising in the identification and study
of exoplanets. Finally, we made measurements for the exoplanets’ radius, semi-major
axis of orbits and inclination of orbital planes. The values found were consistent with
measurements taken previously and found in the literature. As an unprecedented result,
we obtained evidence of resonance between the orbit of one of the exoplanets studied and

the rotation of the central star.

Keywords: TESS, modeling transit, Fourier analysis, time series, exoplanets, planetary

transits.



Sumario

(1 Introducaol. . . . . . . . . . . . . . e e e e e 1
(1.1 Exoplanetas| . . . . . . . . ... 1
(1.2 'Telescopio Espacial TESS| . . . ... .. ... ... ... ... ... .... 4

[1.2.1  Os dados gerados pelo TESS. . . . ... ... ... ... ... ... 8
(1.3 Objetivos| . . . . . . . . 10

2__Referencial teoricol . . . . . ... ... ... . o oo 12
[2.1 Entendendo a orbita dos exoplanetas| . . . . . ... ... ... ... .. .. 12
2.2 O metodo de transitos] . . . . . . ..o L 19
2.3 Analise de Fourier|. . . . . . . .. .. ..o 23

[2.3.1 Introducao|. . . . . . . . . ... 23
232 Sériede Fourierl . . . . .. . ..o 24
2.3.3 A Transformada de Fourierl. . . . . .. ... ... ... ... 27
[2.3.4 Teorema da convolucaol . . . . . . . ... .. ... ... ... .. 28

[3 Metodologial. . . . . . . . . .. e e e e e e 31
[3.1 O pacoteeleanor| . . . . . . . . ... ... 31
[3.2 O método LombScarglel . . . . . . o000 000 32
3.3 Os dados utilizados . . . . . . . .. ..o 35
[3.4 O algoritmo| . . . . . . .. 36

[3.4.1 Leitura e processamento| . . . . . . . . ... .. ... 36
[3.4.2 Identificando periodicidades| . . . . . . . .. ... ... ... 37
[3.4.3 Modelagem| . . . .. .. ... 39
.44 Modelo batmanl . . . . .. ... oo 42

4_Resultados|. . . . . . . . .. e e e e e e e e 44

T TICID 23T66300T . .« o oo e e e e e e e e e e 44
[4.1.1 Aquisicao de dados| . . . . . .. ..o 44
[4.1.2  Normalizacao da curvadeluzl . . . . .. ... ... ... ... ... 45
[4.1.3  Periodograma de Lomb-Scargle| . . . . . .. ... ... ... .... 46
[4.1.4  Frequencia fundamental e harmonicos|. . . . . . . . ... ... ... 47
4.1.5  Periodoorbitall . . . . . . . ... 47




[4.1.6  Modelagem| . . . . . .. ... ...

[4.1.7  Comparacao com o modelo batman| . . . . . . . .. ... ... ...

A2 11O 1D 2844759761 . . . . . . . . o




1 Introducao

Neste trabalho, exploramos o uso da anélise de Fourier na modelagem de transitos de
exoplanetas nas curvas de luz do Telescopio Espacial TESS. Inicialmente, faremos uma
breve introducao sobre o que sao exoplanetas e como podem ser detectados para depois
apresentarmos uma descricdo sobre as principais caracteristicas e o funcionamento do
TESS, um telescopio espacial especialmente projetado e construido para a detecgao de
exoplanetas através do método de transitos. Ao final deste capitulo, comentaremos sobre
a estrutura do texto — o que sera encontrado em cada se¢cdo — e os principais objetivos

deste trabalho.

1.1 Exoplanetas

A especulagao sobre a existéncia de outros mundos semelhantes ou mesmo diferentes
do nosso espalhados pelo Universo se iniciou ha mais de 2000 anos, na Grécia antiga, com
pensadores como Epicuro (341 a 270 a.C), o qual afirmava que existiam infinitos mundos
iguais contra o pensamento geocéntrico de Aristételes e sua ideia de unicidade do planeta
Terra. Hoje sabemos que existem inimeros sistemas formados por corpos com masas
subestelares ligados gravitacionalmente a uma estrela, ao qual chamamos de "sistemas
planetarios".

Os planetas que orbitam estrelas diferentes do Sol sdo chamados de exoplanetas e a
primeira evidéncia observacional da existéncia desses corpos ocorreu por volta de 1917
através da andlise da estrela de Van Maanen (Zuckerman, 2014; NASA| [2023d)), porém, os
primeiros resultados realmente significantes somente foram obtidos em meados de 1990, isso
porque a deteccao direta de exoplanetas requer condi¢des muito especificas por conta da
diferenca de brilho da estrela em relacao ao brilho refletido pelo exoplaneta e da separagao
angular entre os corpos quando vistos da Terra (Perryman, 2018). Por conta disso, somente
foi possivel iniciar estudos sobre estes corpos quando métodos alternativos de deteccao
passaram a ser utilizados, sendo que o primeiro deles foi o método de velocidade radial,
baseado na perturbacao da estrela causada pelo planeta em orbita, o que possibilitou a
primeira detec¢ao confirmada de exoplaneta em 1995 (Perrymanl 2018)).

Desde entao, uma ampla variedade de métodos de deteccao foram desenvolvidos, tendo
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possibilitado a descoberta de 5345 exoplanetas ou candidatos até a data de 30 de margo
de 2023, parte dos quais formam 821 sistemas multiplanetérios, isto é, com dois ou mais
planetas conhecidos (TEAM, 2023). Os diversos métodos podem ser agrupadas em quatro
grandes familias, de acordo com o tipo de efeito fisico utilizado na deteccao, conforme
esquematizado na Figura [I.1] sendo que os métodos mais amplamente empregados sdo os

que utilizam efeitos dindmicos e efeitos fotométricos (mais detalhes sobre esses métodos

podem ser encontrados em Wright and Gaudi (2013) e [Fischer et al. (2014))).
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Figura 1.1 — Métodos de detecgao de exoplanetas. Fonte: Perryman (2018).

Na dindmica de um sistema formado por uma estrela e um planeta, ambos se movimen-
tam em torno do centro de massa do sistema. Portanto, varia¢oes sistematicas na posicao
da estrela (método de astrometria) ou de sua velocidade radial (método da velocidade
radial) ao longo do tempo, evidenciam a presenca do planeta.

O principal método da familia de métodos fotométricos é o método de transitos, no
qual este trabalho é baseado. Um transito planetario ocorre quando um planeta (ou
exoplaneta) atravessa o disco estelar de sua estrela hospedeira, causando um bloqueio na

luz recebida pelo equipamento de observacao em intervalos de tempo aproximadamente

iguais (Perryman, 2018). O estudo dessas quedas de fluxo periédicas podem mostrar que

existe um planeta em érbita ao redor de tal estrela. Essa técnica, apesar de conceitualmente

simples, necessita de condi¢oes especificas para ser utilizada, visto que o observador, o
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planeta e a estrela hospedeira precisam estar em posigoes proximas a um alinhamento

para que um evento de transito seja observado (Dai et al., 2021). Mesmo assim, mas de 3

mil planetas foram descobertos através desse método. A Figura mostra a distribuicao
de exoplanetas detectados pelo método de transitos (até abril de 2023) em relagao ao
semieixo-maior da 6rbita, em unidades astronémicas e da massa do planeta em massas
de Jupiter (1 Mj,, = 1.89813 £ 0.00019 x 10" kg = 317.8 massas terrestres). As cores

indicam o raio do planeta em termos de raios de Jupiter (1 Ry,, = 71492 km = 11.2 raios

terrestres).
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Figura 1.2 — Distribuicao de exoplanetas detectados pelo método de transitos até
abril/2023. Fonte: The Extrasolar Planets Encyclopedia (TEAM, 2023).

A distribuicao mostrada no diagrama da Figura[l.2|esta sob um forte viés observacional:
planetas maiores e mais massivos, com érbitas mais proximas de suas estrelas hospedeiras
tém mais chances de ser identificados pelo método de transitos. Um planeta maior, ao
cruzar o disco estelar em uma orbita mais proxima da estrela, obstrui uma fracao maior da
luz da estrela, causando sinais de transito mais pronunciados. Por outro lado, semieixos
menores implicam em periodos orbitais mais curtos (terceira Lei de Kepler), possibilitando

a deteccdo de um maior niimero de transitos durante o tempo de observacao da estrela.
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Isto explica porque tao poucos planetas terrestres com raios menores do que 0.1 R e
massas menores do que 0.003 M ; foram detectados e porque a maior parte dos exoplanets
detectados tem semieixos orbitais ao redor de 0.05 unidades astronoémicas. Por outro
lado, as duas concentracoes evidenciadas na figura sao reais: os planetas da concentracao
superior, com massas acima de ~ 0.1 M ; sao Jupiters quentes, enquanto que a concentragao

abaixo deste limite sao Netunos quentes.

1.2 Telescopio Espacial TESS

O Transiting Exoplanet Survey Satellite (TESS) é um satélite espacial (Figura
desenvolvido para observar exoplanetas em 6rbita ao redor de estrelas na vizinhanca
do Sistema Solar, procurando por quedas no brilho da estrela hospedeira que indiquem
transitos regulares (Schlieder] 2017)). Essas estrelas sdo, em sua maioria, anas vermelhas
— de tipo espectral M, cujas massas podem variar entre 8% e 50% da massa do Sol —
e os detectores do TESS foram desenvolvidos para captar esses comprimentos de onda
menores, de forma que a amostra de estrelas da primeira missao foi selecionada a fim de
detectar exoplanetas com énfase em planetas menores que Netuno (NASA| 20235). Ainda
assim, ele pode observar érbitas mais curtas para sistema com estrelas semelhantes ao
Sol, porém dificilmente em zonas habitaveis. As estrelas alvo sao também relativamente
brilhantes, de forma que é possivel utilizar espectroscopia para medir a massa e estudar
suas atmosferas. Além disso, as estrelas anas M, por serem menores e mais frias, tendem a

hospedar planetas de érbitas menores, que induzem sinais de transito maiores (Perryman,

2018).
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Figura 1.3 — Telescopio espacial TESS. Fonte: NASA Tess Exoplanet Mission (https:
//www.nasa.gov/tess-transiting-exoplanet-survey-satellite).

A missao primaria do TESS foi planejada para durar cerca de dois anos e cobrir mais
de 85% do céu, mapeando o hemisfério Sul e, posteriormente, o hemisfério Norte do céu
(NASA. 2023b). A o6rbita do TESS é bastante eliptica, conforme ilustrado na Figura ,
e a distancia do satélite a Terra pode variar de 17 a 59 raios terrestres, possuindo uma
ressonancia 2:1 com a érbita lunar. Seu movimento sincronizado em relacdo a Lua faz com
que apenas a forga gravitacional do Sol seja fonte de perturbacoes externas, além disso,
essa configuragdo mantém a Lua fora do campo de visao do satélite (Schlieder, |2017). O
periodo orbital é de 13,7 dias, maximizando o tempo de monitoramento dos alvos. O
downlink dos dados para a Terra é realizado durante o perigeu do satélite e pode durar de

3 a 4 horas (Vanderspek, R. et al 2018).


https://www.nasa.gov/tess-transiting-exoplanet-survey-satellite
https://www.nasa.gov/tess-transiting-exoplanet-survey-satellite
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Transfer orbit

Moon's orbit

Mission orbit

N~ Lunar flyby

Figura 1.4 — Esquema da érbita do TESS com indicagoes dos ajustes e etapas necessarias
para alcancar a orbita altamente eliptica que foi, inclusive, utilizada pela
primeira vez. Fonte: NASA.

O TESS consiste em 4 cameras idénticas equipadas com lentes de f/1.4 (o que implica
em uma distancia focal de 140mm, longa, de menor profundidade de campo) e 24° x 24°
de campo de visdao ou FOV (do inglés field of view) que, combinados, resultam em um
FOV de 24° x 96°, o que caracteriza a area de um setor de observagao (Figura . Cada
camera possui um conjunto de detectores CCDs com 4096 x 4096 pixels em uma area de
62 x 62 mm, sendo que a area efetiva para imagem ¢é de 2048 x 2048 pixels e o restante é
utilizado como armazenamento de quadros, permitindo uma leitura rapida, sem obturador
e com ruido de leitura de menos de 10 elétrons por segundo. A temperatura de operacgao
dos CCDs ¢ de cerca de —75°C, fator que reduz a corrente de escuro a um nivel irrelevante

(Vanderspek, R. et al., 2018)).
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24 degrees

12 degrees

0.5 degree

View from a single TESS camera

Apparent size of
a Full Moon

ew fi I Each camera captures a sky area wide enough
View from a single TESS CCD to encompass the constellation Orion.

Figura 1.5 — Representacao do campo de visao de uma camera do TESS e seu conjunto de
4 CCDs. Fonte: MIT.

O band-pass do TESS, para observar as estrelas alvo escolhidas, estd no intervalo de
600 — 1000 nm e centralizado na banda tradicional de Cousins /¢, de comprimento de

onda central A\. = 786.5 nm(Vanderspek, R. et al., |2018)).

ECLIPTIC POLE

ecliptic
pole

\ T

'24 14

ecliptic £
latitude 6°

Figura 1.6 — Representacao da distribuicao dos setores de observacao do TESS, as regioes
de sobreposicao e o campo de visao total das 4 cdmeras. Fonte: https:
//heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/operations.html

A estratégia de observagdo do TESS é chamada de stare and step . As
quatro cameras observam um setor do céu de 24° x 96° por 27 dias, sendo duas érbitas de
13,7 dias por setor; ao todo sdo 13 setores de observacao em cada hemisfério (Figura
Os setores de observacao do TESS se sobrepoem aos polos da ecliptica e a cobertura é

maximizada dentro de 12° do polos. Nessas regioes de sobreposicao de setores é possivel

obter séries temporais de quase um ano (NASA| 20230)(Vanderspek, R. et al., [2018).

A base de selecao das estrelas alvo do TESS foi um catdlogo gerado e atualizado pelo

TESS Target Selection Working Group (TSWG), o qual reuniu todos os objetos coerentes


https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/operations.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/operations.html
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com as especificidades de observacao do satélite e seus objetivos em um catdlogo que
foi denominado TESS Input Catalog ou TIC (Schlieder, 2017). O TESS completou sua
primeira missao em 2020, ap6s dois anos de operagao e tendo observado mais de 200 000
estrelas do catalogo TIC, de tipos espectrais entre F5 e M5. A primeira missao estendida
iniciou ja em 2020 e também durou dois anos, tendo terminado em setembro de 2022.
Uma segunda missao estendida esta planejada e a previsao é de que dure trés anos (NASA|
2023b). Até o momento — 16 de marco de 2023 — o TESS possui 323 descobertas de
exoplanetas confirmados e mais de 6 mil candidatos que estao sendo estudados pelo projeto

(IPAC], 2023).

1.2.1 Os dados gerados pelo TESS

O TESS possui dois tipos de coleta de dados: as imagens postage stamp ou Target
Pizel Files (TPFs), que capturam o brilho das estrelas alvo individualmente, e as imagens
full-frame (FFIs) que cobrem todo o campo de visdo. Os CCDs leem em intervalos de
2 segundos e os dados sdo processados pela unidade de tratamento de dados (DHU, do
inglés Data Handling Unit) no satélite. As imagens sao, entao, empilhadas em grupos de
60 para produzir a cadéncia de 2 minutos dos TPFs e em grupos de 900 para produzir a

cadéncia de 30 minutos das imagens FFIs como ilustrado na Figura (Schlieder} 2017)).

Continuous stream of | |2 min Postage Stamps
2-second full-frame
integrations =11 % 2
Y = =
=™ e M = | =

Images are summed in Postage Stamps are 10,000 Postage
groups of 60 into extracted near Stamps around
120-second stacks target stars 15,000 stars per

orbit

30 min Full-Frame Images (FFls)

c

=
w
a
]
2
a
£
Gl

o

Images are summed in groups of
900 into 30-minute FFls

One orbit produces >600 30-
minute FFls from each camera

Figura 1.7 — Esquema de integracao das imagens de 2 segundos para produzir os
TPFs e as FFIs. Fonte: https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/
data-products.html

O pipeline de processamento de dados do TESS é realizado no Science Processing

Operations Center (SPOC) no NASA Ames Research Center. O SPOC calibra os dados


https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/data-products.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/data-products.html
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por orbita e por setor. Quando um setor completo é calibrado, o software de identificacao
de planetas é inicializado pelo SPOC para sinalizar eventos de cruzamento de limites —

TCE, do inglés Threshold Crossing Events —, (Schlieder} |2017). Os TPFs calibrados

e FFIs, assim como as curvas de luz geradas a partir das cadéncias de 2 minutos e os
TCEs sao enviados para o TESS Science Office (TSO) que é responsével por analisar os
TCEs e identificar objetos de interesse do TESS (TOlIs, do inglés TESS Objects of Interest.
Existem, entdo, trés principais produtos de dados produzidos pelo pipeline do TESS, como

mostra a Figura [1.§] (Schlieder] 2017):

o Imagem full-frame: conjunto completo de todos os pixels efetivos e colaterais em
todos os CCDs de uma determinada camera. Os arquivos FFIs do TESS estao
em formato FITS e sdo fornecidos em trés tipos: nao calibrado, calibrado e com

incerteza.

o Target Pixel File: a forma mais bruta de dados especificos dos alvos TESS que
contém apenas os pixels contidos em uma méscara predefinida. Esses pixels sao

usados para gerar os dados dos arquivos de curva de luz.

o Arquivos de curva de luz: contém dados de séries temporais de fluxo e sao produzidas
usando fotometria de abertura simples a partir dos TPFs. Sao arquivos também

em formato FITS. A extragdo fotométrica e a remocao sistematica é realizada pelos

algoritmos do SPOC.

Aperture Photometry

%HIH
r
-
3
3
-

<
%
%

2.
2 Full Frame Images Target Pixel Files Light Curve Files

Figura 1.8 — Representacao dos tipos de dados fotométricos do TESS. Fonte:
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/data-products.html#
collateral-data

Os dados processados e os metadados do SPOC sao arquivados no Mikulski Archive

for Space Telescopes (MAST, localizado no Space Telescope Science Institute), o principal


https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/data-products.html#collateral-data
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/data-products.html#collateral-data
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arquivo de dados cientificos do TESS, que pode ser acessado publicamente para se pesquisar

e recuperar dados, como foi realizado neste trabalho.

1.3 Objetivos

Uma vez detectados sinais de transitos planetarios na curva de luz de uma estrela, o
periodo orbital P pode ser estimado a partir dos intervalos regulares de tempo entre os
transitos. A determinacao do semi-eixo maior da érbita, a, é uma consequéncia imediata
da aplicacdo da Terceira Lei de Kepler, pois a® oc P2. Outros pardmetros como o raio do
planeta e a inclinagdo do plano orbital em relacao a linha de visada podem ser obtidos
diretamente do perfil de transito, quando o raio da estrela é conhecido.

Modelos para transitos planetarios, baseados na dindmica orbital e no conhecimento
de parametros da estrela, como massa, raio e caracteristicas atmosféricas sado usados
amplamente na literatura no estudo exoplanetas, modelando adequadamente os transitos
planetarios.

Neste trabalho, queremos explorar as potencialidades do uso da analise de Fourier
na deteccao e modelagem de transitos planetarios nas curvas de luz da estrela central.
Ao contrario dos modelos dindmicos mencionados acima, que modelam os transitos no
dominio do tempo, a andlise de Fourier possibilita a modelagem no dominio de frequéncias.

A andlise de Fourier é amplamente usada em diferentes areas da Fisica e da Astronomia,
em particular, em sismologia estelar, no estudo de estrelas variaveis pulsantes (Winget
et al., 1991)).

Para isto, foi desenvolvido um codigo escrito na linguagem Python de programacao
que faz a aquisicado de dados no MAST, para em seguida aplicar técnicas de andalise de
Fourier. O cédigo foi aplicado na analise de transitos planetarios e os resultados foram
comparados com resultados obtidos por modelos dinamicos e publicados na literatura,
para fins de avaliacdo de desempenho.

Resumidamente, os objetivos principais deste trabalho sao:
o demonstrar o uso da andlise de Fourier na detec¢do de transitos;
e demonstrar o uso da analise de Fourier na modelagem de transitos planetarios;

e estimar o valor de parametros como o periodo orbital, comprimento do semieixo

maior da érbita, pardmetro de impacto e inclinagao do plano orbital;
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o responder a questao: a analise de Fourier produz modelos melhores ou, pelo menos,

comparaveis aos modelos dindmicos?

No proximo capitulo, apresentamos o referencial teérico onde comentamos sobre as leis
que regem as orbitas planetarias, o funcionamento do método de transitos e a transformada
de Fourier. No capitulo seguinte, ¢ apresentada a metodologia utilizada neste trabalho.
Os resultados obtidos sao discutidos no capitulo 4 e as conclusoes finais sao discutidas no

capitulo 5.



?2 Referencial tedrico

2.1 Entendendo a drbita dos exoplanetas

Este trabalho mostrard investigagoes a respeito de modelos que podem ser aplicados
a curvas de luz obtidas pelo TESS a fim de identificar sinais periédicos produzidos por
transitos planetarios, um método de deteccao de exoplanetas que sera descrito posterior-
mente. Porém, para que se possa ter um entendimento maior a respeito desse método, é
importante considerarmos alguns conceitos essenciais relacionados ao movimento orbital
dos planetas ao redor de suas estrelas hospedeiras. Para isso, consideremos orbitas kepleri-
anas e discutiremos, entao, o problema de dois corpos, ou problema de Kepler, seguindo o
tratamento que é dado por (Tremaine| 2023)) no primeiro capitulo do livro Dynamics of
Planetary Systems.

As leis de Newton, apesar de ndo apresentarem a descricao completa dos fendmenos
por nao estarem em conformidade com a relatividade geral, conseguem descrever suficien-
temente bem os fendomenos observados na dinamica planetaria. Por isso, vamos utiliza-las
aqui para determinar as érbitas de duas massas pontuais (particulas) sob influéncia mitua
da atracao gravitacional.

Na dindmica da interacao gravitacional entre dois corpos em que, para qualquer
referencial inercial, a aceleracio a = d°r/dt?> de um corpo de massa m sujeito a uma forca
F ¢ dada pela segunda lei de Newton:

d?r F
— = —. (2.1)
dtz2 m

Por outro lado, a forga gravitacional exercida por um ponto de massa m; na posigao r;

em um ponto de massa mg em ry é

F _ Gmoml (I‘l — I'0>

ry — 1o

onde G é a constante gravitacional. As equagoes de movimento das particulas 0 e 1 podem

ser encontradas combinados as equagoes (2.1]) e (2.2,

d21‘0 i Gm1 (I’l — I‘U) d21‘1 . Gmo (I‘O — I‘1)

(2.3)
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Com isso podemos obter as expressoes para a energia total e o momento angular total

das particulas:

1 2 1 .2 Gmomy
g1 ! _ Smom 2.4
Ltot = Mmoprg X I"O + myr; X I"l, (25)

onde adotamos r = dr/dt, denotando velocidade. Da equagado (2.3)) segue que a energia
total e momento angular sao conservados: dE, /dt = 0 e dLgy /dt = 0.

Podemos, agora, fazer uma mudanca de variaveis,

moTo + My

r=r;—rg (2.6)

I‘CI‘II
mo + my

e onde r, € o centro de massa ou baricentro do sistema das duas particulas e r é a posicao

relativa. As posicoes rg e r; podem ser expressas, entao, como:

my mo
ro=ry, ——————7T, I{=Try, +———T. (2.7)
mo + My mo + My

Tomando a derivada segunda considerando o rg,:

d?rey,

=0 (2.8)

Ou seja, o centro de massa se movimenta com velocidade uniforme. Em termos das novas

variaveis, a energia total e o momento angular podem ser escritas como:

Etot = Ecm + Erel 5 Ltot = Lcm + Lrel 5 (29)
onde
1 . 2 .
Ecm - §M |rcm|G M; Lcm — Mrcm X Tem, (210)
E.g= %,u\ﬂz — \l:‘I , Lo = pr X 1.

Os termos F., e L., representam, respectivamente, a energia cinética e momento
angular associados ao movimento do centro de massa. Se no referencial escolhido o centro
de massa possuir velocidade zero, estes termos também serdao nulos. Ja os termos E,. e

L., representam a energia e o momento angular associados ao movimento relativo das
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duas particulas ao redor do centro de massa e sdao equivalentes a uma particula de massa

it que orbita uma massa M fixa na origem do vetor r.

Combinando as equagoes [2.1] e 2.2}

d?r GM GM .
S =-Sr=—rt, (2.11)

em que r = |r| e & = r/r. Essa equacdo pode descrever diferentes dindmicas, mas indica,
principalmente, que o problema de dois corpos se reduz a um problema de um tinico corpo.
A solugao da equagao ([2.11]) é conhecida como érbita de Kepler e pode ser encontrada
avaliando a taxa de variacao do momento angular relativo L,.;:
1dL,y dr dr d?r GM

_dr dr ar _ P — 0. 2.12
Lodt a @ Tt rz Lt (2.12)

Ou seja, o momento angular relativo é conservado. Além disso, com L, sendo normal ao

plano que contém os vetores de posicao e velocidade da particula teste, o vetor posicao
permanece em um plano fixo, denominado plano orbital.

Tendo em vista esses conceitos e expressoes, pode-se agora entender as caracteristicas
da 6rbita de Kepler. Tomando as coordenadas polares (r,1) no plano orbital, ¢ aumenta
na direcao do movimento da oérbita. Se r é um vetor no plano orbital, entdao r = rt

onde (T, 1) sdo vetores unitarios nas diregdes radial e azimutal, respectivamente. O vetor

aceleragao no plano orbital é dado por,

i = (7 — %) £+ (20 + 1), (2.13)

de modo que as equagoes de movimento sao da forma

. M o
Fori= S0 o trd=0 (214)

A segunda equacao pode ser multiplicada por r e integrada resultando em

r?p = constante = L, (2.15)

onde L = |L|. Eis aqui uma reafirmacao da conservagao do momento angular.

Pode-se utilizar a equacdo (2.15) para eliminar 1) da primeira equacio de (2.14), ficando

(2.16)
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Para obter r em funcao de 1) é necessério resolver a equagao diferencial (2.16), sendo
que para isso serd introduzida uma varidvel v = 1/r e realizada uma troca de varidvel

independente, de ¢t para 1, através das seguintes expressoes:

d . d d
— =p— = Lu*—. 2.17
- Vo TR (2.17)
Com isso, 7 = —L du/dy e # = —L?u? d*u/dy?, e entdo a equacio (2.16) serd
d?u 1 GM
- 2.1
02 +u 72,2 (2.18)

A parte direita é uma constante igual a GM/L?, e a solugao da equacao serd dada por

1 GM
u_r_ L?

onde e > 0 e w sdo constantes de integracao. Dessa forma, o momento angular L pode ser

[1+ecos(yp —w)], (2.19)

substituido por outra constante de integragao a, que é definida como

[*=GMa(1-¢), (2.20)
de maneira que a forma da orbita é dada por:
a(l—e?)

- 1+ecosf’

A expressao obtida é uma das solugdes para as curvas das segoes conicas em coordenadas

(2.21)

polares, a elipse, onde e é a excentricidade e a é o semieixo maior da orbita eliptica. Existem
outros formatos de érbita que podem ser obtidos da expressao anterior, mas estamos
interessados nas érbitas planetéarias, por isso a curva utilizada para estudo é a elipse. Nesse
contexto, f = ¢ — w é conhecido como anomalia verdadeira e o angulo v é a longitude
verdadeira (que determina a posi¢ao do planeta em relagdo a um ponto de referéncia).
Os minimos e maximos da equacao sao obtidos quando ¢y = w e ¢ = w + 7, os
chamados de periastro e apoastro, respectivamente. Ja o angulo w ¢ chamado de longitude
de periastro e se refere a posicao angular do periastro em relagao a um ponto de referéncia.

Temos, portanto, a equagao para a distancia orbital do planeta em funcao de alguns
parametros descritos. Para entender o movimento orbital, no entanto, precisamos de
informagoes sobre como essa distancia varia em funcao do tempo.

O periodo P de uma orbita limitada é o tempo necessario para o planeta se deslocar

do periastro para apoastro e de volta ao periastro. Como dy/dt = L/r?, temos
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a2 ay, (2.22)
t1 L Jy,

onde a integral do lado direito é o dobro da area contida na elipse entre os azimutes ¢ e
19, entao o raio vetor da particula varre dreas iguais em tempos iguais (segunda lei de
Kepler). Assim, P = 2A/L, onde a area da elipse é A = mabcomaeb=a(l — 62)1/2 08
semieixo maior e semieixo menor da elipse, respectivamente. Combinando esses resultados

com a equagao (2.20f), encontramos

CL3 1/2

ou seja, o periodo depende apenas do semieixo maior. O movimento médio, definido como

n, é igual a 27/ P, de forma que

n*a® = GM. (2.24)

Para facilitar os célculos, vamos utilizar a equagao ([2.16|), multiplicar por 7 e integrar
para obter
1. L* GM

SRR e

E, (2.25)

onde F é uma constante, igual a energia por unidade de massa da particula teste. A

equagao (2.16]) pode ser reescrita como

1, GM
—v° — =F 2.2
P - ZE = F, (2.26)
onde
v = (1% 4 r2*)1/? (2.27)

¢é a velocidade da particula teste. Em coordenadas polares, a velocidade pode ser definida

como r = 7t + rff, o que implica em

v? = (72 4 r2 f?), (2.28)

onde utilizamos a definicao de f e @ = constante, de forma que 8 = f. Agora, utilizando

a equagao (2.21]) e diferenciando, obtém-se:
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] Tfsenf
=
1+4ecosf

Utilizando as equagoes ([2.15)), (2.21) e (2.24) podemos reescrever (12.29) como:

(2.29)

na
V1—e?
Comparando as equagoes (2.29)) e (2.30), obtém-se:

7= e sin f. (2.30)

: na
T =
/ 1

isa

Com isso, pode-se reescrever a expressao da velocidade, de forma que agora tem-se

(14 e cos f). (2.31)

uma dependéncia de v com 7,

2GM  I?

r r2’

72 =2F + (2.32)

O periastro e o apoastro ocorrem quando 7 = 0, o que transforma a equacao (2.29) em

v? = GM (2 — 1) : (2.33)

T a

Combinando as equagdes (2.21)), (2.27)), (2.31) e (2.33) e reorganizando os termos, temos:

=2 Ja2e? — (r —a)2. (2.34)
.

Para resolver esta equagao diferencial, vamos introduzir uma nova variavel u, chamada de

anomalia excéntrica, de forma que

r=a(l—ecosu). (2.35)

Com isso, a equagao diferencial (2.34]) torna-se:

=l (2.36)

1—ecosu

A solugao pode ser obtida por integragao e tem a forma:

n(t —ty) = u — esinu, (2.37)

onde t, satisfaz a condicao t = ty, quando v = 0. Essa constante representa a época

em que o planeta passa pelo periastro. Para finalizar, vamos definir o lado esquerdo da

equagao (2.37) como a anomalia média ¢,
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{=n(t—ty), (2.38)

e a solugao fica na forma:

{=wu—e cosu. (2.39)

Essa equagao ¢ chamada de equacao de Kepler e sua solucao possibilita obter a distancia
orbital do planeta em fung¢ao do tempo. No entanto, a solucao, em geral, somente pode
ser obtida numericamente.

As descrigoes realizadas até o momento sao do movimento de um planeta no plano
orbital, porém, para podermos caracterizar a orbita de forma completa, precisamos
caracterizar também a orientacao espacial do plano orbital, ou seja, descrever o movimento
em trés dimensoes.

Vamos utilizar as coordenadas cartesianas usuais (x,y, z) e as coordenadas esféricas
(r,0,¢). O plano z = 0 é o plano de referéncia. A inclinagdo do plano orbital em relagao
ao plano de referéncia é definida como I, com 0 < I < 7. As érbitas com 0 < I < %W Sa0
progressivas ou progradas; érbitas com %71' < I < 7 sao retrogradas.

A linha de intersecao entre esses planos é chamada linha de nodos, os nés da érbita. O
planeta cruza o plano para cima no nodo ascendente e o oposto para o nodo descendente. O
angulo ¢ do nodo ascendente é denotado €2 e é chamado de longitude do nodo ascendente.
O angulo do nodo ascendente ao periastro é denominado chamado de argumento do

periastro w. A soma desses angulos é definida como longitude do periastro:

w=0+w. (2.40)

Fora algumas ressalvas, os elementos (€2, w, I) podem especificar a orientagdo de uma
orbita de Kepler na maioria dos casos. Esses elementos podem ser relacionados aos angulos
de Euler que descrevem a rotacao de um referencial de coordenadas em outro. Tomando
(2',y', 2") coordenadas cartesianas no referencial orbital, de forma que z’-eixo aponta ao
longo do vetor de momento angular L e x’-eixo aponta para o periastro, ao longo do vetor
de excentricidade e, a rotacao do referencial (z,y, z) para o referencial orbital é descrita

pelos angulos de Euler

(a,8,7) = (Q,1,w). (2.41)
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A posicao e a velocidade de um planeta no espago tridimensional em um determinado
momento t sao especificadas por seis elementos orbitais: o tamanho e a forma da orbita
(e e a); a orientagao da o6rbita (I, e w) e a localizagdo do planeta na érbita (f,u ou £).
Dessa forma, para encontrar as coordenadas cartesianas (x,y, z) em termos dos elementos
orbitais, escrevemos (2,y/, 2") = r (cos f, sin f, 0) e utilizamos a equagao e a matriz

de rotacao para transformar as coordenadas com linha em sem linha:

- cos Qcos(f +w) —cos IsinQsin(f +w)

”

L. sin Q cos(f + w) + cos I cos Qsin(f +w) e (2.42)
,

G- sin I sin(f + w).

,

Com isto, descrevemos os conceitos e defini¢bes essenciais para o entendimento do

método de transitos que sera apresentado a seguir.

2.2 0O método de transitos

O método de transitos ¢ uma das maneiras de detectar exoplanetas e se baseia em
uma geometria de alinhamento especifica em que uma fragdo da luz da estrela hospedeira
é atenuada pela passagem do planeta frente ao disco da estrela. Esse efeito se repete
a cada periodo orbital e, através disso, é possivel determinar elementos orbitais e até
mesmo realizar estudos a respeito da atmosfera do planeta através de espectroscopia
(Perryman, [2018)). Tendo esclarecido alguns conceitos e grandezas importantes a respeito
das érbitas planetarias, vamos agora discutir o fenémeno dos transitos e como se pode
obter informacdes sobre o planeta e sobre a estrela através de sua andlise. O tratamento
utilizado é baseado no capitulo Transiting planets do livro Dynamics of Planetary Systems
(Tremaine, 2023)) e no capitulo Transits do livro Exoplanets Handbook (Perryman 2018).

O tréansito planetario ndo é um fendmeno tao simples de ser observado, apesar de
sua proposi¢ao. Sa0 Poucos 0s casos para os quais o sistema planetario estd orientado
justamente de forma que um ou mais planetas cruzem a face de sua estrela hospedeira
de forma que é possivel observar da Terra. Porém, é claro, com telescopios terrestres e
espaciais, desenvolvidos para observar um alvo durante um intervalo de tempo longo —
como no caso do TESS — a chance de observar transitos se torna maior.

Durante o transito, a queda no fluxo da luz da estrela se repete com um periodo igual
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ao periodo orbital do planeta. Vamos definir o raio do planeta como Rp e o raio da estrela
como R, — na maioria dos casos Rp << R, (Wright and Gaudi, 2013 —, a area do disco

estelar visivel durante o transito é, portanto, reduzida por um fator 1 — AF’, onde

R
B2

e o fluxo da estrela é reduzido aproximadamente por esse mesmo fator (dependendo do

AF = (2.43)

escurecimento de borda que vamos discutir posteriormente).
A probabilidade de transito depende em grande parte do semieixo maior a e podemos
determinar essa probabilidade usando um sistema de coordenadas em que o eixo z é

paralelo a linha de visada. Dessa forma ocorre transito se, e somente se, o minimo valor

de z* + y* é menor do que (R, + Rp)?. Utilizando as coordenadas (2.42)

4yt =rt == {1 —sen’] sen®(f + w)} , (2.44)

2cos? I. Considerando uma orbita circular com

entdo, o minimo valor de 22 + y% é r
semieixo maior a, o transito ocorre se, e somente se, |cos I| < (R, + Rp)/a. A minima
inclinagao para a qual ocorre transito é dada por cos I,,;, = (R./a), enquanto a incidéncia
de transito cujo disco planetario nao se sobrepoe por completo ao disco estelar (grazing)

ocorre para a cos I = (R, + Rp), conforme ilustrado na Figura (Perryman, [2018)).

Figura 2.1 — Esquema da geometria de um transito. Fonte: adaptada de [Sackett| (1999)
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Se a orientagdo das érbitas é aleatéria, entdo |cos I| é uniformemente distribuido entre

0 e 1 e a probabilidade de transito ¢ dada por:

R.+R
p— e (2.45)
a
A medida de tempo de referéncia para a duragao do transito é:
2B o (=) 1298 horas fx (Mo 2.46
o= o () = meshons G (CESR) 2

onde v é a velocidade orbital do planeta, M, a massa da estrela e a o semieixo maior da
orbita do planeta. Devemos ter alguns cuidados com essa expressao, pois ela somente
representa o tempo de transito real se Rp << R,, R, << a e se a passagem ocorre através
do centro da estrela. O tempo real é menor do que 7 se o planeta cruza a estrela ao longo
de uma linha fora do centro do disco (Tremaine, |2023).

O intervalo entre transitos ¢é igual ao periodo orbital do planeta , onde M = M,.
A distancia projetada do ponto de maior aproximacao do planeta ao centro da estrela é

b R,, onde

b=R,+ Rp (2.47)

é o pardmetro de impacto (e ndo o semieixo menor!) que varia entre 0 e 1. Além disso,

temos a relagao

bR, = acosl (2.48)

que permite calcular a inclinagao.

Ha quatro principais pontos de contato entre o disco do planeta e o disco da estrela no
evento de transito: o primeiro contato ocorre quando o disco planetario toca pela primeira
vez a borda da estrela; o segundo contato ¢ o momento em que todo o disco planetario
obscurece a estrela pela primeira vez; o terceiro contato € o tltimo momento em que o disco
planetario esta totalmente sobre o disco estelar e o quarto contato ocorre quando o transito
termina. Entre o primeiro e segundo contato, o fluxo da estrela cai progressivamente com
o aumento da fragdo do disco estelar obscurecido pelo disco planetario. Entre o segundo e
terceiro contato o fluxo se mantém constante (desconsiderando aqui o escurecimento de
borda) e entre o terceiro e quarto contato o fluxo da estrela vai retornando ao seu fluxo

original.
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Além disso, ha quatro principais observaveis que caracterizam a duracgao e perfil do
transito: o periodo P, a profundidade do transito AF', o intervalo entre o primeiro e quarto
contatos tr e o intervalo entre o segundo e terceiro contatos tp. A Figura mostra um

esquema de transito onde se pode identificar os observaveis e os eventos de contato.

secondary
eclipse

Figura 2.2 — Esquema de um transito. O i mintsculo representa o I maitisculo no corpo
do texto. Fonte: Perryman (2018))

Se a maior aproximacao ao centro da estrela ocorre em t = 0, os tempos associados aos

eventos de contato podem ser obtidos através de relagoes trigonométricas:

1 172 1 1/2
ti=—t =~ [(R.+ R, —*RY] " = 570 (L4 B/ R.)” = 07] &
7{ 2 op2]t/2 1 2 2]1/2 (249)
ty=—ty = — [(R. — Ry)* — VR " = S [(1— Ry/R)* = 8?70
v 2
Assumindo R, << a, o planeta cruza a estrela com velocidade v quase contante.
A duracgao total do transito é
2 9 5 1971/2 2 911/2
tr =" (Rt Ry = VR2 " =7 [(1+ Ry/R.)* = ] (2.50)
e o intervalo entre o segundo e terceiro contato ¢ dado por:
1/2
tF =170 {(1 - RP/R*)2 - b2i| / . (251)

Tendo em vista essas relagoes, vamos entender que tipos de informacoes podemos

obter a partir da profundidade, duracao e formato do transito. A profundidade AF do
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transito determina a razao entre o raio do planeta e o raio da estrela Rp/R, através da
equacao . Conhecendo essa razao, a duracao total e duracao entre os eventos de
contato 2 e 3 fornecem duas restri¢goes ao parametro de impacto b e ao tempo de referéncia
To, de modo que ambos podem ser determinados. Se a massa M, e o raio R, da estrela
puderem ser estipulados, entdao as equagoes para o tempo de referéncia e periodo
fornecem duas restrigdes ao semieixo maior: se elas concordarem, entao a Orbita
planetaria é provavelmente circular, se nao, deve ser excéntrica (Tremaine, 2023).

Este modelo, no entanto, prevé que o fluxo da estrela é contante entre o segundo e
terceiro contato, na pratica, porém, o disco estelar é geralmente mais brilhante no centro
— fendémeno conhecido como escurecimento de borda —. O escurecimento de borda possui
uma parametrizagdo comum em que o brilho superficial a uma distancia R do centro do

disco estelar de raio R, ¢ dado por:

[]((10?)):1—01(1—@—02(1—”)2, onde uz(l—RQ/Rf)l/2. (2.52)

Os coeficiente de escurecimento de borda c¢; e ¢o dependem do tipo espectral da estrela
e da faixa de comprimento de onda em que é medido o brilho. A profundidade do transito
nao depende do semieixo maior, mas a probabilidade de transito é o< (1/a), de forma que a

busca por transitos é mais sensivel a planetas mais proximos de suas estrelas hospedeiras.

2.3 Analise de Fourier

2.3.1 Introducao

No auge do Iluminismo, durante o século XVIII, a busca pelo entendimento dos
fendmenos da natureza teve um dos seus momentos mais intensos (Sauter, 2022). Na
mecanica, a era das maquinas térmicas apresentava avancos importantes e umas das
grandes discussoes era a respeito da propagacao de calor nos corpos solidos. Por conta
desse debate, o matemético francés Jean Joseph Baptiste Fourier (1768-1830) comprometeu-
se a estudar a difusao de calor, no entanto, preocupou-se principalmente com a questao da
propagacao. Dessa forma foi obtida a solu¢ao analitica da equagao de difusao do calor,
que foi desenvolvida através de séries trigonométricas que ficaram conhecidas como Séries

de Fourier (Schwartzbachl 2015). Essa solugao representou uma revolugdo matematica na
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época, pois havia um consenso de caracterizacao de fung¢oes como bem comportadas, mas
Fourier afirmou que “graficos com descontinuidades poderiam ser representados através de
séries trigonométricas” (Sauter, 2022) e que deveriam ser consideradas fungoes. A série de
Fourier é, portanto, “uma ferramenta para representar fungoes periédicas” (Sauter, [2022).
Como uma extensao do conceito da série de Fourier surge a Transformada de Fourier, como
a ferramenta para decompor func¢des genéricas em uma superposicao de fungoes peridédicas
(Tao, [2009) e sendo utilizada amplamente para decompor sinais em suas componentes de
frequéncia e amplitudes (Schwartzbach, [2015)), isso é justamente o que precisamos analisar
em relagdo aos transitos planetarios. Para entendermos como a analise de Fourier foi
utilizada nesse trabalho, vamos esclarecer alguns conceitos e defini¢oes relacionados a
série e a transformada de Fourier, com base nas descri¢oes do livro A Student’s Guide to

Fourier Transforms (James, |2011]).

2.3.2 Série de Fourier

Um sinal periddico é uma perturbacgao que causa algum tipo de variacao de propriedade
fisica através de impulsos, vibracoes ou oscilagoes. A variacao desses disturbios — sinais
— que se propagam no espaco ¢ chamada de onda. O nimero de ocorréncias de um evento
de oscilacao em um determinado intervalo de tempo é chamado de frequéncia e esse
intervalo de tempo especifico recebe o nome de periodo. A forma das ondas é definida
pelo conjunto de frequéncias e amplitudes dos sinais, sendo que existe uma frequéncia
fundamental que rege a oscilacao e os multiplos dessa frequéncia — os harmoénicos —
que podem ter diferentes amplitudes e fases. Ou seja, a forma da onda pode ser analisada
para encontrar todas essas caracteristicas, que revelam informagoes a respeito da natureza
do sinal.

Um sinal estavel pode ser descrito apenas pela frequéncia fundamental 1, sua amplitude
e a de seus harmonicos através de uma soma discreta infinita:

oo

F(t)= > a,cos(2mnugt) + by, sin (2rnugt) (2.53)

n=—oo

Os senos e cossenos sao necessarios porque os harmonicos nao estdo necessariamente em
fase com a frequéncia fundamental ou entre si.
Podemos escrever a equagao utilizando que cos(x) = cos(—x) e que sin(z) =

—sin(—x), de forma que o somatério comece em n = 1:
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F(t) = Ao/2 4+ ) A, cos (2mnugt) + By sin (2mnugt) (2.54)

n=1

onde A, = a_, +a,, B, =b, —b_, e Ay esta dividido por dois porque é contado duas
vezes.

A andlise de Fourier é um processo para extrair as frequéncias e amplitudes presentes
em um sinal. Pode ser aplicada quando possuimos a curva F'(t) e precisamos conhecer os
valores das amplitudes A,, e B,, para quantos valores de m forem necessarios para bem
modelar o sinal. Para encontrar esses valores nos valemos da propriedade de ortogonalidade
das fungoes seno e cosseno, cuja premissa diz que tomando um seno e um cosseno, ou dois
de cada, de forma que cada um seja multiplo de uma frequéncia fundamental, multiplicando-
os e integrando o produto em um periodo dessa frequéncia, o resultado serda sempre zero

(na maioria dos casos). Para um periodo P = 1/, teremos entdo:

P
/ cos (2mnuyt) - cos (2mmupt) dt = 0 (2.55)
t=0

P
/ sin (2rnpt) - sin (2rmupt) dt = 0 (2.56)
t=0

cujo resultado ¢ valido a menos que m = £n, ou

j3
/ sin (2mnpt) - cos (2mmugt) dt = 0, (2.57)
=0

cujo resultado é sempre zero.

Multiplicando a expressao ([2.54]) por sin(2rmuyt) e integrando no periodo, obtemos,

P Ay [P
/ F(t)sin (2mrmugt) dt = 5> sin (2rmugt) dt
¢

-0 t=0
b (2.58)
+ > {A, cos (2mnugt) + B, sin (2rnwgt) } sin (2rmugt ) dt.
t=0 =1

Todos os termos da soma desaparecem na integracao, com excegao de

P P
/ By, sin? (2mmugt) dt = Bm/ sin? (2rmugt) dt
0 0

B, ByP
S 2

(2.59)

para n = m. Logo,
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P/ ) sin (2rmuyt) dt, (2.60)

de forma que, conhecida a F(t) podemos encontrar cada coeficiente B,,. De forma analoga

para A,,, multiplicando a equagao (2.54) por cos(2mrmugt), a férmula correspondente é:

An=% / ) cos (2msmupt) dt. (2.61)

Outra forma de escrever a série de Fourier é usando A,, = R,, cos ¢,, e B,, = R,, sin ¢,,,

de forma que a equagao (2.54) pode ser reescrita como:

Ao

-+ > Ry, cos (2mmugt + ¢,) (2.62)

m=1

F(t) =

onde R, e ¢,,, sdo a amplitude e a fase, respectivamente, do m-ésimo harmonico. Escrevendo
dessa forma, as duas quantidades necessarias para definir cada harmodnico sao as amplitudes
e as fases, ao invés dos coeficientes A,, e B,,. A energia em um oscilador é proporcional ao
quadrado da amplitude de oscilacao, de forma que R,, expressa uma medida da poténcia
contida em cada harménico (James, 2011). A fase também é importante: se duas ondas
estdo em fase, entdo suas cristas (ponto de méaxima amplitude) chegam juntas e um
determinado ponto; se elas chegam com um atraso uma relagao a outra, entao elas estao
fora de fase por um fator de diferenca ¢,,.

A forma mais comum de escrever a expansao da série é através de nimeros complexos,

por conta da facilidade de manipulacao. Entao,

=Y Cpe®™met, (2.63)

onde o coeficiente (), sdo numeros complexos e C,,, = C* . Os coeficientes A,,, B, e Cp,

sao obtidas através das férmulas:

1/
An = 2V0/ i F(t) cos (2mmupt) dt
0

1/
B, = 21/0/ i F(t)sin (2mmupt) dt e (2.64)
0

1/vo
C.. =2 / F(t) e 2™motqg,
0
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2.3.3 A Transformada de Fourier

Sendo F(t) periddica ou nao, ela pode ser descrita completamente usando senos e
cossenos. Se F(t) nao for periddica, todas as frequéncias precisam estar presentes para
completar a descricdo. Uma funcao nao periddica pode ser considerada como um caso
limite da funcao periédica, onde o periodo tende ao infinito e a frequéncia tende a zero.
Nesse caso, os harmonicos ficam cada vez mais espagados e no limite ha um continuo
de harmdnicos, cujas amplitudes infinitesimais sdo dadas por a(v)dv (James, [2011). O

somatoério pode, entao, ser substituida por uma integral:

F(t) = /O:O a(v)dv cos(2mvt) + /O:O b(v)dv sin(2mvt) (2.65)
F(t) = /_O:O r(v) cos(2mvt 4+ ¢(v))dv, (2.66)

ou ainda,
F(t) = /_ © o (0)er . (2.67)

Se F(t) é real, entao qualquer valor de ¢ resultard em um nimero real e a(v) e b(v) serao
reais também. Como F(t) é geralmente simétrica e ®(v) é real, entdo F'(t) compreende
apenas cossenos e podemos escrever:

F(t)= [~ () cos(2rut)do. (2.68)

Assim como na série de Fourier, a fun¢ao ®(v) pode ser recuperada de F'(¢) por inversao.

A inversdo tem a mesma forma que a sintese e podemos escrever, se ®(v) for real e F(t)

for simétrica:

M@z/wF®mM%mMm (2.69)

—o0
portanto, ®(v) é a transformada de Fourier (TF) de F(t) assim como F(t) é a TF de ®(v),
o chamado “par de Fourier”.

As equagoes e constituem o “par de Fourier” utilizado no contexto desse
trabalho, cujas variaveis conjugadas sao tempo e frequéncia. A TF é muito utilizada em

séries temporais e nessa pesquisa buscou-se identificar periodicidades no padrao de fluxo



Capitulo 2. Referencial teodrico 28

observado pelo satélite espacial TESS causado por transito planetario. A TF é necessaria
porque essa periodicidade ocorre em um sistema cuja oscilagao ¢ muito pequena para ser
identificada de outras formas e porque as oscilagoes sao melhor estudadas no espago de
frequéncias, por meio de periodogramas.

A série temporal varia a intensidade ao longo do tempo, portanto, o dominio da funcao
é o tempo e a curva de luz é a funcao que estamos lidando. A curva de luz apresenta as
variacoes do fluxo de uma estrela observada ao longo do tempo.

A TF pega os dados referentes a essa curva de luz e transforma em uma funcao no
dominio da frequéncia, como esclarecido anteriormente, onde os sinais sao separados
em compartimentos de frequéncias e padroes de repeticao fortes sao melhor discernidos.
Dessa forma, um novo conjunto de pontos sao obtidos, descritos por uma frequéncia
e uma amplitude, a partir desses pontos podemos construir um periodograma; picos
repetidos e uniformemente espagados neste periodograma sao, provavelmente, harmonicos

da frequéncia fundamental.

2.3.4 Teorema da convolucao

A convolucao entre duas fungoes é denotado por:

gl = [ f(r)glt = (2:70)

A convolucgao pode ser entendida como uma operacao que expressa a quantidade de
sobreposi¢ao de uma fun¢ao g a medida que é deslocada sobre outra fungao f (Weisstein,
2023), ou seja, um tipo de combinacao entre duas fungoes. Com essa definicdo pode-se
mostrar que a transformada de Fourier de uma convolucao é o produto pontual das

transformadas individuais:

F{f g} =F{f} Flg}. (2.71)

Este é o Teorema da Convolugao! Da mesma maneira temos a importante propriedade
de que a transformada de um produto de uma convolugao é uma convolucao das duas
transformadas. Vejamos como isso se aplica na andlise de periodicidade de sinais.

Apesar de termos discutido a transformada de Fourier para sinais continuos bem
definidos no intervalo de [—0o < t < 0o] sabemos que o mundo real ndo se comporta dessa

maneira, as observagoes e medigoes envolvem periodos finitos de tempo e um conjunto
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limitado de pontos. Dessa forma, os dados podem ser descritos por um produto pontual
do sinal continuo verdadeiro com uma funcao janela que descreve a observagao. Um sinal
continuo de duracao finita é descrito por uma funcao janela retangular que contém a
duracao da observacao e um sinal medido em intervalos regulares é descrito por uma funcao
janela do tipo pente de Dirac. A transformada de Fourier nesse caso nao é a transformada
da funcao continua, mas sim a transformada do produto pontual do sinal pela janela de
observagao, ou seja, da convolugdo. Se considerarmos o sinal como a fungdo g(t) e a janela

como uma fun¢ao W (t), a combinagao observada é dada por:

gobs(t) = g(t)W(t)7 (2'72)

e pelo teorema da convolucao podemos escrever

F {gobs} = Fg} + F{W} (2.73)

veremos que essa transformagao tem importantes interpretagoes na andlise de periodogra-
mas.

Para uma amostragem de sinal continuo a intervalos regulares, a observagao pode ser
entendida como um produto ponto a ponto entre o sinal verdadeiro e uma janela pente de
Dirac com parametro T correspondente ao espagamento entre observagoes. A transformada
de Fourier de um pente de Dirac é outro pente de Dirac, de forma que o efeito da janela
de observagdo é criar uma sequéncia de aliases da transformada com espacamento de 1/T.
Com isso, podemos assumir que, para esses casos, avaliar a transformada no intervalo
0 < f < 1/T pode recuperar todas as informagoes disponiveis sobre a frequéncia, pois os
sinais fora dessa faixa serao aliases idénticos aos que estao dentro. Quando uma funcao
continua é amostrada em intervalos regulares, a funcao delta da janela pente de Dirac
colapsa a integral de Fourier em uma soma de Fourier, possibilitando uma forma discreta
da transformada e é disso que precisamos para observagoes do mundo real. Supomos um
sinal g(t) continuo e infinito observado em uma janela regular de espago At, nesse caso o
sinal observado tera o formato gops = g(t)I1Iat(t) e a transformada de Fourier serda dada

por:

dobs(f) = i g(nAt)e_me”At, (2.74)

n=—oo
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No mundo real, no entanto, temos um ntmero finito de observacoes N, de forma que

podemos definir g, = g(nAt) e escrever

N
gobs (f) = Z gne_QanAt- (275)

n=0

Se o tempo entre observagoes for aumentado, o espacamento do pente de frequéncias
diminui, de forma que a transformacao verdadeira nao consegue “encaixar” dentro da
transformacao da janela e a verdadeira transformada de Fourier nao consegue ser recuperada
da transformacao dos dados observados. Ou seja, se estivermos lidando com uma funcao
regularmente amostrada com uma taxa de amostragem de fy = 1/T, as informagdes
de frequéncia somente poderao ser totalmente recuperadas se o sinal for limitado a
frequéncias entre + f/2 (uma proposigao que levou aos limites de amostragem de Nyquist
(VanderPlas, 2018)). Nesse contexto, sabemos que as frequéncias relevantes estdo no
intervalo 0 < f < 1/At e podemos definir N frequéncias espagadas com AF = 1/(NAt),

de forma que a transformada das observagoes gr = Jobs(kA f) pode ser escrita como:

N
gk — Z gn6727mkn/N (276)

n=0

que tem o formato padrao da transformada de Fourier discreta.
Partindo desses conceitos e tendo em vista toda a abordagem tedrica realizada, final-
mente podemos prosseguir para a metodologia utilizada a fim de apresentar os resultados

e discussoes provenientes desse trabalho de pesquisa.



3 Metodologia

3.1 O pacote eleanor

O eleanor é uma ferramente de codigo aberto Python que extrai curvas de luz de
FFIs do TESS otimizadas para a deteccao de exoplanetas, realizando subtragao de plano
de fundo, permitindo diferentes tipos de abertura e fotometria PSF, além de lidar com
algumas sistematicas instrumentais. Para extrair as curvas de luz de FFIs o eleanor
cria um pointing model — algo como modelo de apontamento, mas na falta de um termo
melhor vamos utilizar o termo em inglés — e associa um sinal de qualidade aos dados.
Depois sao realizados cortes de dimensao 148 x 148 pixels, chamados de postcards e entao
sao extraidos os TPFs (de 13 x 13 pixels). O eleanor testa diferentes aberturas para
encontrar a melhor curva de luz para o proposito de detecgao de transitos planetarios
(Feinstein et al., [2019).

O eleanor realiza o download de todos os FFIs para um dado setor e constréi um
pointing model para garantir uma posicao verdadeira da estrela no detector, isso porque o
movimento do satélite (que esté registrado nos cabegalhos dos FFIs) pode retornar uma
descricao imprecisa do espago ocupado pelo pixel para a posi¢ao do céu. O eleanor,
portanto, faz uma busca de alvos no catalogo TIC do TESS para cada CCD, com
7.5 < Theg < 12,5 ¢ 0 < contaminacao < 5 X 1073, filtrando os alvos brilhantes e nao
aglomerados para calibrar o pointing model (Feinstein et al., |2019). Dessa forma, ao
fazer a transformacgao de FFIs para postcards e apés para TPFs as posigoes dos pixels sao
corrigidas. Além de todos os sinalizadores de qualidade ja atribuidos ao TESS, o eleanor
também adiciona um sinalizador proprio relacionados ao pointing model.

Os postcards criados pelo eleanor sao produtos de dados intermediarios criados com
uma sobreposicao de 50 pixels entre cada postcard para evitar efeitos de borda em estrelas
individuais (Feinstein et al. [2019). Um TPF, como dito anteriormente, sdo cortes de
dimensao 13 x 13 pixels dos postcards e o alvo esta, sempre que possivel, centralizado no
TPF. Além disso, a fotometria é concluida no nivel de TPF (Feinstein et al., [2019).

A selecao de abertura do eleanor pode ser realizada de diferentes formas, a primeira

delas ocorre automaticamente pelo proprio eleanor, que opta por uma de suas 21 aberturas
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pré-definidas e testadas. Mas o usuario pode mudar essa abertura, escolhendo alguma
outra da lista disponivel (que inclui retangulos, formatos L e circulares) ou criar uma
abertura tnica que pode ser baseada na posi¢cao do alvo no TPF. Isso é possivel porque
existe uma fungao que permite visualizar a abertura escolhida sobre o TPF. A fotometria
completada dé origem aos dados “RAW__FLUX”, sendo que esses ja possuem o fundo
subtraido. A correcao de efeitos sistematicos é realizada posteriormente e dando origem
aos dados corrigidos “CORR_ FLUX".

O produto final é armazenado com formato FITS (flexible image transport system),
contendo os dados “RAW_FLUX”, “CORR_FLUX”, a série temporal, os erros associados
ao fluxo, assim como as 21 aberturas pré-definidas e os fluxos brutos e corrigidos para
essas aberturas.

O eleanor ainda possui algumas fungoes bastante interessantes, para realizar recortes
nos dados, para excluir periodos de observacoes nulas, plotagem de curvas de luz de
diferentes setores juntos e ferramentas para lidar com alvos saturados.

Durante o trabalho desenvolveu-se um algoritmo para fazer o download dos dados do
TESS através do eleanor. O codigo permite que o usuério busque pelo TIC ID da estrela
através da funcao de pesquisa do eleanor e analise visualmente se a abertura escolhida
estd adequada, caso contrario, solicita uma nova abertura e extrai a curva de luz para a
nova abertura, salvando os dados em um arquivo. Foi através do eleanor que obtemos os

dados que foram analisados e que serao descritos posteriormente.

3.2 O método LombScargle

O periodograma de Lomb-Scargle (Lomb, [1976; Scargle, 1982) é um algoritmo bastante
utilizado para detectar e caracterizar sinais periédicos em séries temporais e é baseado
na transformada de Fourier, ou seja, produz espectros de poténcia. O periodograma de
Lomb-Scargle é provavelmente a técnica mais conhecida para calcular a periodicidade de
dados desigualmente espagados na astronomia e em outros campos (VanderPlas, 2018]).
Apesar disso, existem diversas técnicas de analise para observagoes pontuais como as
que sao recorrentes na astronomia éptica e que podem ser divididas em quatro grandes
familias: os métodos de Fourier baseados na transformada de Fourier; os métodos de
dobramento de fase; os métodos de minimos quadrados que envolvem o ajuste de um

modelo aos dados que maximiza a probabilidade e as abordagens Bayesianas que aplicam a
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teoria da probabilidade Bayesiana semelhante ao dobramento de fase e minimos quadrados.
Mesmo com todas essas opgoes, o método Lomb-Scargle ainda é um dos mais utilizados
e isso se deve fato de que ocupa um lugar em duas categorias de métodos: a andlise de
Fourier e o método dos minimos quadrados, além de poder ser derivado de principios da
teoria da probabilidade Bayesiana e se relacionar com dobramento de fase em algumas
circunstancias (VanderPlas, [2018). Ou seja, o método Lomb-Scargle ocupa uma posicao de
correspondéncia entre diferentes métodos e possibilita a analise de diversos tipos de dados
e campos. Tendo em vista os conceitos abordados nas se¢oes sobre analise de Fourier,
vamos entender melhor do que se trata esse método comecando a aplicar a definicao de

espectro de poténcia para gerar um periodograma classico do tipo:

2

—2mity

(3.1)

Vélido para um sinal continuo observado com amostragem uniforme definida por um pente
Dirac.

Porém, como citado anteriormente, precisamos lidar com amostras nao uniformes. Um
caso geral ocorre quando medimos algum sinal N vezes, que denotaremos t,,, levando a

janela de observacao

Wity (1)

uMz

5(t—t,) (3.2)

Aplicando essa janela ao um sinal verdadeiro ¢(t) chegamos ao sinal observado:

Gobs (t) = g(t)Wyr,3 ()
N (3.3)
Z §(t—ty).
E sabemos que a transformada de Fourier do sinal observado é uma convolucao das

transformadas do sinal verdadeiro e da janela, ou seja,

f{gobs } - ‘F{g} * F{W{tn}} . (34)

Nesse caso, a amostragem desigual quebra a simetria presente no pente de Dirac,
levando a transformacéo a ser mais ruidosa. Ou seja, um espacamento nao estruturado de
observagoes leva a picos de frequéncia nao estruturados na janela transformada de forma

que os resultados refletem a aleatoriedade das observagoes.
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Para tentar lidar com esse problema, Scargle (1982)) escreveu uma forma generalizada

do periodograma

P(f) :f; (Zn: gn cos (2 f [t — T])>2 2 (35)
n B; (zn:gn sin (271 f [t, — T])) :

onde A, B e 7 sao funcoes arbitrarias da frequéncia f e dos tempos de observacao t;,

mostrando que é possivel escolher uma forma tinica de A, B e 7 tal que (VanderPlas, 2018)):

» 0 periodograma se reduz a forma classica no caso de observacoes igualmente espaga-

das;
e a distribuicao do periodograma ¢ analiticamente computavel,

» o periodograma é insensivel a mudancas de tempo globais nos dados.

Os valores de A e B que seguem essas propriedades dao origem a seguinte forma do

periodograma:

Pis(f)
! { (Z gn cos (27 f [t — TD) /2 cos® (2nf [t = 7]) (3.6)

cuja diferenca para o periodograma classico se da na medida em que os denominadores
S, sin? (27 ft,) e 3, cos® (27 ft,,) diferem por N/2 e onde 7 é definido para cada frequéncia
para garantir a invaridncia de deslocamento de tempo (VanderPlas, 2018)).

Esse periodograma modificado é idéntico ao resultado obtido ajustando um modelo
de senoides simples aos dados em cada frequéncia f e construindo um “periodograma”
a partir da qualidade de ajuste y? em cada frequéncia de forma que o deslocamento
T serve para ortogonalizar as equagoes usadas na analise de minimos quadrados e esse
processo foi estudado por [Lomb| (1976]). Essa conexdo entre a andlise de Fourier e os
minimos quadrados através do periodograma modificado (3.6) implicou na denominagao
do periodograma Lomb-Scargle.

Posteriormente, outra modificacao foi aplicada ao periodograma Lomb-Scargle — mé-

todo Lomb-Scargle generalizado (Zechmeister and Kurster, [2009) —, que envolve um
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periodograma de média flutuante e ajusta o periodograma normalizado classico ajustando
a média do modelo ao lado das amplitudes (VanderPlas and Ivezic, [2015)), de forma que o

modelo sera dado por:

Ymodel (t; f,0) = Oy + 01 sin (27 ft) + 05 cos (27 ft) (3.7)

onde A é um vetor de parametros g = [Acos¢p, Aseng] utilizado para linearizar o problema.
Isso porque a abordagem Lomb-Scargle padrao assume que os dados sao pré-centrados
em torno do valor médio do sinal, mas esse requisito nem sempre é cumprido pelos dados.
Além disso, existe uma generaliza¢ao adicional que é bastante importante para este
trabalho: ao invés de ajustar apenas uma senoide em cada frequéncia, pode-se ajustar
uma série de Fourier parcial, adicionando n componentes senoidais adicionais em multiplos
inteiros da frequéncia fundamental,
. N

Ymodel (t; f,0) = 6 + Z 0,1 sin (2mn ft) 4 O, cos (2mn ft)] (3.8)

n=1

de forma que o periodograma pode ser utilizado para ajustar modelos mais complexos.

3.3 Os dados utilizados

Os dados do TESS utilizados neste trabalho foram obtidos através do eleanor, da
forma descrita na secao sobre a ferramenta. A principal funcao de consulta e obtencao
dos dados requer um identificador (coordenadas, nomes ou TIC ID) e o setor que se
deseja recuperar os dados — desde que o alvo tenha sido observado nesse setor — e o
eleanor transforma os FFIs produzidos pelo TESS para esse alvo em TPFs que podem
ser utilizados para andlises posteriores, além de todas as op¢oes de corregoes que ja foram
mencionadas.

Os arquivos gerados pelo eleanor sao do tipo FITS, divididos em um header priméario,
onde se encontram a série temporal, os dados de fluxo brutos e corrigidos de acordo com
a abertura escolhida, a incerteza do fluxo e as demais op¢oes de fotometria oferecidas
pelo eleanor que nao foram utilizadas neste trabalho. Os outros dois headers do arquivo
armazenam as informacgoes de fluxo para as demais aberturas predefinidas pelo eleanor e

as matrizes que definem essas opcoes dentro do TPF.
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Vale mencionar que, ao optar por outra abertura que nao a selecionada automaticamente
pelo eleanor, os dados da nova abertura serao salvos separadamente em outro arquivo
FITS com estrutura semelhante.

Os FFIs do TESS sao produzidos com cadéncia de 30 minutos através do empilhamento
de imagens com integracao de 2 segundos. Os TPFs utilizados sdo gerados a partir do
eleanor pelo processo previamente descrito.

O objetivo do trabalho é testar a modelagem de transitos planetarios baseada dire-
tamente nos dados reais das curvas de luz do TESS de forma automatizada e comparar
com um modelo tedérico baseado nos parametros orbitais. Nesse contexto, as estrelas alvo
utilizadas para o teste possuem caracteristicas bem determinadas na literatura, assim
como os planetas que as orbitam. O dados utilizados neste trabalho sao referentes as

estrelas descritas na Tabela [1l

Tabela 1 — Estrelas analisadas

TIC ID R.A. DEC Tipo Massa Planetas Dias Setores
(J2000) (J2000) espectral (em My) confirmados  observados
231663901 21:14:56.88 -55:52:18.71 G6 1.05 + 0.129454 WASP - 46 b 27.83 01
284475976 19:24:38.97  455:28:22.9 G1 1.17 + 0.149347  WASP - 48 b 26.75 14
38846515  04:35:50.36 -64:01:37.34 F2 1.44 + 0.243534 'WASP - 100 b 27.83 01
25155310 04:13:29.93 -69:13:35.73 G2 1.01 £+ 0.123355 WASP - 126 b 27.83 01

3.4 O algoritmo

O desenvolvimento do algoritmo que permite a analise dos dados representa a maior
parte do trabalho realizado, de forma que ¢ essencial entendermos cada passo do que foi
adicionado ao algoritmo e o objetivo destes.

A primeira parte se refere a obtencao dos dados, cujo processo ja foi citada no texto na
secao sobre o pacote eleanor, e tem por objetivo permitir o download e armazenamento
dos dados, além de uma primeira visualizacao da curva de luz e das op¢oes de abertura

disponiveis. Todo esse processo fez uso de fung¢oes disponiveis pelo eleanor.

3.4.1 Leitura e processamento

O segundo passo inclui a leitura e pés-processamento dos dados através dos arquivos
FITS das séries temporais, o que inclui a filtragem dos dados através do sinalizador

de qualidade inserido pelo eleanor. Esse sinalizador atribui o valor 0 para os dados
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considerados 6timos pelo programa e valores positivos maiores que 0 para aqueles que
apresentam problemas de qualidade apontados pela missao TESS — relacionados a ajustes
do equipamento, fatores externos como luz difusa e raios césmicos ou até mesmo uma
exclusao manual do processamento de dados — ou pelo eleanor através do seu pointing
model. Dessa forma, somente os dados que recebem o sinalizador de qualidade sao utilizados
nas analises. Segue-se entao para a normalizacao dos dados de fluxo corrigido pela sua
mediana, o que faz com que os dados de fluxo assumam valores entre 0 e 1, facilitando a
visualizacao grafica dos dados e das analises.

Ainda nessa etapa o algoritmo calcula alguns elementos que serao utilizados para
o célculo do x?, como a incerteza da mediana e a incerteza do fluxo normalizado. Os
detalhes do célculo serao descritos posteriormente. Apods a realizacao desse processo, a

série temporal estd pronta para ser analisada.

3.4.2 Identificando periodicidades

O passo seguinte refere-se a identificacao de periodicidade de sinais na série tempo-
ral. O TESS observa estrelas por longos periodos de tempo, de um més a quatro anos.
Alguns sinais dessas séries temporais formam padroes repetidos que podem se asseme-
lhar a oscilagbes. Como visto no referencial tedrico, essas oscilagbes podem ser melhor
estudadas no dominio de frequéncia, nao do tempo, como em séries temporais. Por isso
precisamos transformar a curva de luz, que é uma fun¢ao no dominio do tempo, em um
periodograma (uma fun¢ao no dominio da frequéncia); onde transitos e outras possiveis
variagoes periddicas no brilho da estrela, decorrentes de causas intrinsecas ou extrinsecas,
aparecem como picos de alta amplitude. Para identificar esses picos no periodograma,
utiliza-se limites de corte: 3x e 4x a amplitude média representam niveis de confianca
de 95% e 99%, respectivamente. Picos com amplitude acima desses limites sdo, portanto,
estatisticamente significativos.

A anélise de periodicidade dos dados foi realizada através do Método LombScargle(),
descrito anteriormente, utilizando a classe LombScargle do pacote Python Astropy. A
classe disponibiliza uma fungdo que recebe os dados da série temporal: tempo, fluxo e
incerteza do fluxo, assim como valores maximos e minimos de referéncia para as frequéncias,
de forma que a janela de andlise seja adequada com os dados, e retorna o espectro de

frequéncias e amplitudes obtidos a partir do método LombScargle().
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O algoritmo utiliza dessa classe e permite a mudanca da unidade de medida da
frequéncia e adicao de limites de corte ao periodograma, ou seja, valores limites para os
quais os picos de amplitude podem ser considerados significativos. Esses limites podem ser
adicionados a funcao desenvolvida e o algoritmo calcula a média das amplitudes obtidas
pelo método LombScargle () e multiplica a média pelos limites determinados. O produto
final da funcao é obtido passando os dados resultantes para um grafico, através da classe
Periodogram do pacote Python Lightkurve (Lightkurve Collaboration et al., [2018).

O periodograma apresenta um espectro de frequéncias, ou seja, todas as frequéncias
que podem estar contidas nos sinais da série temporal e que foram modeladas pelo método
LombScargle(). Se ha periodicidade nos dados, entao o periodograma mostrara além da
frequéncia fundamental de oscilacao e sua amplitude, varios picos referentes aos harmoénicos
dessa frequéncia, além de outros que podem estar relacionados a fatores que nao fazem
parte do transito. Ou seja, o conjunto de valores de frequéncia e amplitude retornado
pelo método possui dados que nao sao significativos para nossa anélise e é preciso filtrar
esses resultados. Para isso, o primeiro passo é selecionar todos os picos significativos que
estao acima dos limites de corte, o que foi feito através do uso de uma das fungoes de
processamento de sinal scipy.signal chamada find_peaks (Virtanen et al., [2020). Essa
funcdo recebe um array e encontra todos os maximos locais por comparagdo dos valores
vizinhos — sendo que nesse contexto um pico ou maximo local é definido como qualquer
medida cujos dois vizinhos diretos tenham uma amplitude menor (Virtanen et al. 2020])

—, além disso, é possivel especificar critérios de selecao para esse subconjunto.

Dessa forma, ao passar os valores de amplitude retornados pelo periodograma de
Lomb-Scargle para a fungdo find_peaks, um subconjunto de amplitudes sera obtido, cujo
critério de selecao ¢ dado pelos limites de corte predefinidos. Porém, resta ainda um ultimo
passo antes de obter as amplitudes e frequéncias efetivamente utilizadas para a geracao
do modelo: nem todas as amplitudes selecionadas, mesmo que satisfacam os critérios
colocados, sao correspondentes a harmoénicos da frequéncia fundamental, de forma que
precisamos ainda selecionar, dentro do subconjunto obtido, aqueles picos que apresentam
frequéncias harmonicas.

Para isso, primeiro o codigo associa cada amplitude do subconjunto ao seu indice
dentro da matriz 1-D retornada pelo periodograma Lomb-Scargle e depois seleciona as
frequéncias que estao associadas a esses mesmos indices. Com isso, calcula-se os intervalos

Af entre as frequéncias do subconjunto e faz-se a média: se o intervalo f;,; — f; for maior
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ou iguais a média dos Af, entdo a frequéncia f; é selecionadas para o novo subconjunto. A
frequéncia associada ao primeiro valor no subconjunto final de amplitudes é dita frequéncia
fundamental fj, e as demais sao harmonicos dela. Como dito anteriormente, é possivel
obter o periodo do sinal periédico fazendo (P = 1/f), mas para encontrar o melhor valor
do periodo e sua incerteza devemos considerar todas as frequéncias do subconjunto final,
pois elas fazem parte da informacao. Para isso, calcula-se o valor do periodo associado a

cada frequéncia, porém considerando que os harmonicos sao multiplos de fjy:

J1 = 2fo;
J2 = 3 fo;
Ji = (k+1)fo

Jr
(k+1)

Os periodos sao calculados, entao, para cada harmoénico em relagao a fy:

de forma que fy >~

1 (k+1)
Py~ —, Py~
S A

de forma que para cada frequéncia f; ha uma estimativa para o periodo orbital. A partir

(3.10)

disso, podemos calcular o periodo orbital médio:

1 X (k+1)
P~ _— .
V& R

onde N é a quantidade de valores de frequéncia do subconjunto. A incerteza sera dada

(3.11)

pelo desvio padrao:

N 1/2
op = Hf S (P - 15)2] : (3.12)

k=0
Neste ponto, o cdédigo agora possui os dados necessarios — um conjunto de amplitu-

des, frequéncias e periodos associados ao sinal periédico encontrado — para realizar a

modelagem do perfil de transito.

3.4.3 Modelagem

Partimos agora para a modelagem dos dados referentes ao sinal periddico. Para realizar

esse processo utilizou-se da func¢ao model() da classe LombScargle que utiliza o modelo
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descrito na sec¢ao sobre o método. Essa funcao recebe um array com uma série temporal e
um valor correspondente a frequéncia fundamental e modela esses dados a partir da funcgao
, cujo ntimero de termos sera aquele que minimiza o valor do x?. A funcdo retorna
valores em funcao do tempo equivalentes aos fluxos na curva de luz. Esse é um modelo
criado a partir dos dados reais de fluxo da estrela, utilizando a frequéncia fundamental
obtida através de uma analise de periodicidade.

Para visualizar melhor o perfil do transito podemos analisar a curva de luz “dobrada em
fase” (do inglés phase folded) que consiste na sobreposigao de todos os transitos observados.
Para isso, o algoritmo utiliza o resto da divisao entre os tempos de observagao e o periodo
do sinal, obtido anteriormente; os transitos, que sao separados por multiplos do periodo,
terao o mesmo resto da divisao, de forma que poderao ser sobrepostos e o perfil de transito
se torna evidente (exceto se o periodo utilizado nao for adequado). O codigo permite,
entao, realizar a modelagem a partir da curva de luz dobrada e limitada a valores de
tempo que variam de 0 a 1, aplicando o modelo a uma série de valores de mesmo tamanho
que a série temporal original, porém no intervalo desejado, e adicionando a frequéncia
fundamental encontrada.

A partir desses dados o algoritmo realiza alguns célculos para o modelo encontrado.
Primeiro, subtrai os valores de fluxo modelados dos valores de fluxo originais, obtendo o
ruido dos dados (todo e qualquer ponto que nao foi modelado aparecera no ruido). Depois,
o algoritmo calcula o x? para o modelo obtido. O x? é um teste de adequabilidade de um
modelo aos dados reais e é um dos mais importantes para avaliar a qualidade do ajuste
(Barlow, 1993). O valor de x? pode ser calculado pela seguinte expressao:

=) M (3.13)

i=1 i
onde k é o nimero de pontos da curva de luz, y; é o i-ésimo dado de fluxo da curva de
luz real, §; é o i-ésimo ponto da curva modelo e o; é a incerteza do i-ésimo dado de fluxo
normalizado. O y? costuma ser avaliado em termos do x? reduzido, que é obtido pela

razao do x? pelo ntimero de graus de liberdade do sistema:

X2

k—p’

para o nosso caso, o numero de graus de liberdade é dado pela diferenca entre o ntimero

Xrea = (3.14)

de observagoes k e ntimero de parametros do modelo ajustado p. Para x%, > 4 o modelo
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é considerado improvavel (Wall and Jenkins, [2012)). Um valor de x%, ~ 1 indica um
bom ajuste de forma que o erro no ajuste é da mesma ordem que o erro na medida e
X2, < 1 representa um ajuste excessivo dos dados, ou seja, o modelo pode estar modelando
ruido. Vale ressaltar que o algoritmo normalizou os dados de fluxo pela mediana e isso
deve ser levado em consideracao no célculo do y?, pois os valores de incertezas utilizados
devem estar de acordo com essa normalizacao, portanto, é necessario buscar os valores de
incerteza associados & mediana e propagar essas incertezas na fungao de normalizacdo. A

funcado de normalizacao é dada por:

T

onde y, sao os valores de fluxo reais, nao normalizados, e 7, sao os fluxos normalizados
pela mediana. Para obter as incertezas o; precisamos aplicar a expressao para propagacao

de incertezas:

ay \’ ay \’

2 2 2

2 _ = 1
o; <ayr> o,. + (81}) 0. (3 6)

A incerteza da mediana é aproximadamente igual a incerteza do valor médio, de forma
que:
o

% = (3.17)

onde o é o desvio padrao da média. A expressao final para as incertezas o; utilizada pelo

algoritmo para calcular o x? é:

2
1 Yy
o7 = ?a; + ( 72 > ;. (3.18)

O algoritmo também calcula a variancia e o desvio padrao dos dados em relacao ao

modelo, aplicando as seguintes expressoes:

52 = zkj (v = 5)° (3.19)

o k-
onde k é o nimero de observacoes e p é o numero de parametros. O desvio padrao ¢ dado

pela raiz quadrada da variancia:

Z k y;) (3.20)

=1
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Os valores de 2, variancia e desvio padrao também podem ser calculados para recortes
da curva de luz ao redor do transito.

O cédigo produzido permite realizar todas as funcoes descritas anteriormente através
de diferentes fungoes dentro de uma classe denominada LSModel, as fungoes para curva
de luz, periodograma e dobra de fase também retornam graficos para a visualizagao dos
dados. Como dito anteriormente, pretendemos comparar o modelo gerado diretamente
da analise dos dados — utilizando o método LombScargle — com um modelo teérico
produzido através da entrada de valores iniciais para os parametros orbitais do planeta. A
partir disso podemos realizar algumas anélises para entender qual modelo produz o melhor
ajuste, quais as vantagens de utilizar um modelo empirico ao invés de um modelo tedrico e
em quais situagoes tal modelo pode ser aplicado. Uma breve descricao do modelo tedrico

utilizado serd dado a seguir.

3.4.4 Modelo batman

O batman (BAsic Transit Model cAlculatioN in Python) é um pacote Python de cédigo
aberto que realiza modelagem de curvas de luz de transitos e eclipses. O pacote batman
realiza o calculo de curvas de luz para qualquer lei de escurecimento de borda radialmente
simétrica (Kreidberg, [2015). O calculo das curvas de luz para transito planetério suporta
diferentes perfis de intensidade estelar nao linear: uniforme, linear, quadratica, raiz
quadrada, logaritmica, exponencial e de 4 pardmetros. Os parametros de entrada requeridos
pelo batman sao: semi-eixo maior do planeta a, inclinacao i, excentricidade e, longitude do
periastro w, periodo P, e tempo de conjuncao inferior ¢, além dos coeficientes relacionados
ao modelo de escurecimento de borda selecionado. Outros parametros também podem ser
adicionados, como o raio do planeta.

O batman foi utilizado para gerar um modelo tedrico baseado em parametros orbitais
cujos resultados serao comparados com o modelo gerado a partir da andlise dos dados
reais. Conhecendo os parametros orbitais do exoplaneta e adicionando uma série temporal,
obtém-se um conjunto de dados de fluxo referentes ao modelo, de forma que se pode
calcular, através do algoritmo desenvolvido neste trabalho, o x?, varidncia e desvio padrao
para esse modelo, realizar a dobra de fase e obtencao de residuo. A partir desses dados
podemos comparar os dois modelos fazendo a diferenca relativa entre cada ponto y(t) e

dividindo pelo modelo de referéncia, de forma a obter em que proporc¢ao o modelo batman
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se afasta ou se aproxima do modelo Lomb-Scargle em cada ponto (nesse caso estamos

interessados no modelo Lomb-Scargle, por isso esse serd o modelo de referéncia):

Yyrs; (t> — Ybvat; (t>
Yrs; (t>

onde yrs,(t) é o i-ésimo valor de fluxo modelado por LombScargle € Ypq, (t) € 0 i-ésimo

diferenca relativa = (3.21)

valor de fluxo modelado pelo batman.
Podemos agora abordar alguns dos resultados obtidos pela aplicagao do algoritmo

sobre os dados das estrelas alvo caracterizadas na Tabela [1l



4 Resultados

O algoritmo desenvolvido neste trabalho foi utilizado para analisar os dados das estrelas
da Tabela [I], seguindo os passos descritos na secao [3.4 Os resultados obtidos para cada
estrela foram comparados com modelos gerados pelo pacote Python batman, amplamente

utilizado na literatura.

41 TICID 231663901

Vamos apresentar o passo-a-passo da aplicacao do algoritmo desenvolvido e os resultados
obtidos para a estrela alvo do TESS de TIC ID 231663901, para a qual a existéncia de um

exoplaneta em Orbita ja foi confirmada e bem estabelecida na literatura.

4.1.1 Aquisicao de dados

A primeira etapa realizada pelo algoritmo é a aquisicao dos dados, realizada através
do pacote Python eleanor. Nesse caso utilizamos os dados da estrela referentes ao setor
de observacao 01, ainda que também tenha sido observada nos setores 27 e 67. A abertura
escolhida para fotometria pode ser visualizada na Figura [£.1l O arquivo FITS obtido
possui uma série temporal de 1282 pontos, porém, por conta da utilizagdo do sinalizador
de qualidade dos dados explicado anteriormente, o niimero efetivo de pontos utilizados foi

de 1001, ou seja, 78% do total de observagoes no setor.

Abertura escoelhida Target Pixel File Abertura scbre TPF
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Figura 4.1 — Esquema de visualizagao da abertura sobre TPF. A abertura selecionada é
uma das 21 pré-definidas pelo eleanor.
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4.1.2 Normalizacao da curva de luz

A proxima etapa é a normalizacao da curva de luz, que consiste em dividir os fluxos
medidos pelo fluxo mediano. Utilizamos a mediana ao invés da média dos valores do fluxo,
pois a mediana, com indicador de tendéncia central é menos sensivel aos desvios causados
pelos transitos planetarios. A curva de luz filtrada e normalizada da estrela TIC 231663901

pode ser visualizada na Figura

Curva de luz - TIC 231663901
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Figura 4.2 — Curva de luz do alvo TIC 231663901 com dados de fluxo normalizados. As
linhas cinzas sao indicagoes dos transitos.

A lacuna de observagoes préoximo ao dia 13 se deve ao intervalo reservado pelo TESS
para o downlink dos dados. O tempo, nas curvas de luz do TESS, é expresso em BJD,
do inglés Barycentric Julian Date, que é data julianaﬂ em que o sinal da estrela atinge o
centro de massa (baricentro) do Sistema Solar, tornado a medida de tempo independente
da posicao orbital da Terra. Por conveniéncia, subtraimos de todos os tempos o BJD da
primeira medida.

Os valores de incerteza da mediana e incerteza do fluxo normalizado sao calculados
nesta etapa, pois a func¢ao do algoritmo que 1¢é o arquivo FITS retorna todos os valores
necessarios que sao diretamente relacionados aos dados inicias. A incerteza da mediana
para os dados da estrela em questao é de 0.1 e as incertezas do fluxo sdo retornadas por um
array que nao convém explicitarmos no texto por conta da quantidade de dados. Esses
valores serao necessarios para o célculo do y? posteriormente de acordo com a equacao

(B.14).

1

A data juliana expressa o nimero de dias transcorridos desde 12h do dia 1 de Janeiro de 4713 AC até
o instante de ocorréncia de um evento.
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4.1.3 Periodograma de Lomb-Scargle

Podemos ver claramente pela Figura [4.2] que existem quedas sisteméticas no fluxo que
se repetem em intervalos igualmente espagados, sinalizadas pelas faixas cinzas. Esse padrao
indica a presenca de algum tipo de periodicidade que pode ser investigada através da
andalise de Fourier no dominio de frequéncias, com o uso do método LombScargle descrito
anteriormente. As frequéncias minima e maxima utilizadas na fungao foram f,,;, = 0 uHz

€ fmaz = 170 pHz. O resultado dessa analise pode ser visualizado no periodograma da

Figura 4.3|
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Figura 4.3 — Periodograma obtido pelo método LombScargle com os limites de corte de
3x e 4x a amplitude média. A frequéncia fundamental fy e seus harmonicos,
fr, estao indicadas na figura. Os picos dentro do circulo vermelho indicam a
presenca de sinais com baixa frequéncia.

Os limites de corte utilizados foram de 3x e 4x a amplitude média, ou seja, o algoritmo
considerou como significativos quaisquer valores de amplitude que ultrapassem esses dois
limites. Valores maiores que 4x sao sempre considerados assim como os que estao entre
3x e 4x, mas nao os que sao menores do que 3x. Vale ressaltar que o valor de f,.z
utilizado no método permite com que todos os picos significativos dentro dos limites de
corte sejam selecionados e esse valor pode ser alterado para se adequar a outro conjunto
de dados.

Os picos no circulo vermelho na Figura indicam a presenca de sinal de baixa
frequéncia nos dados, nao associado ao padrao de transitos, porém, com amplitudes
acima dos limites de corte. As células destacadas em cinza na Tabela 2l indicam as
frequéncias associadas a esses picos que ultrapassam ambos limites de corte. O segundo
pico nao é harmonico do primeiro, pois a minima diferenca do valor esperado para um

4° harmonico é de ~ 32% e essa proporcao aumenta ainda mais se compararmos com
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outros harmonicos esperados. Além disso, nenhuma dessas frequéncias é sub-harmonico
da frequéncia fundamental, pois também apresentam diferencas muito grandes de valores
esperados, maiores que 1%, enquanto a média das diferencas entre valores esperados para

os harmonicos da frequéncia fundamental e os valores encontrados é de ~ 0.3%.

4.1.4 Frequéncia fundamental e harménicos

Para lidar com esse problema e garantir a obtengdo de um conjunto de frequéncias
harmoénicas de fy o algoritmo calcula o intervalo entre cada frequéncia f; e a frequéncia
posterior f;,; na lista de frequéncias associadas aos picos significativos, fazendo a média
desses intervalos. Depois compara cada intervalo com a média e, se o valor for maior
ou igual a média, as frequéncias f; e f;1; sdo adicionadas a um novo subconjunto e os
valores repetidos sao retirados. A Tabela [2| apresenta as amplitudes e as frequéncias dos
picos acima dos limites de corte, bem como a identificacao de frequéncias harmonicas e os

periodos obtidos para cada frequéncia.

Tabela 2 — Frequéncias detectadas no periodograma

Amplitude  Frequéncia - Periodo Orbital
(ma) (uHz) Identificacao (dias)

0.02778604 ~ 0.1077865 - -
0.00905467  0.20120148 - -
0.01948995 | 0.29461645 - -
0.00923642  0.48863216 - -
0.0093517  0.63953326 - -
0.0840506  0.6970194 fo | 1.434680301957066
0.0682952  1.40122456 f 1.427322967075235
0.00990939  1.45152493 - -
0.05990953  2.09824396 f2 1.4297670132517337
0.0597736  2.79526336 fs 1.4309921777875105
0.06122997  3.49946852 fa 1.428788391066072
0.0425038  4.19648792 fs 1.4297670132517337
0.05105104  4.89350732 fs 1.4304668502626252
0.04081854  5.59052672 fr 1.4309921777875105
0.03562433  6.29473188 fs 1.4297670132517337
0.03297586  6.99175128 fo 1.4302568272336629
0.03064858  7.68877068 fio 1.4306578338207379
0.02624827  8.39297584 fin 1.4297670132517337
0.02118374  9.08999524 fio 1.430143763452854
0.01943757  9.78701464 fis 1.4304668502626252
0.01648508  10.4912198 fia 1.4297670132517335
0.01225047  11.1882392 fis 1.4300731076669022
0.01145329  11.8852586 fi6 1.4303432998350676
0.01108819  12.58946376 fiz 1.4297670132517337

4.15 Periodo orbital

A célula destacada em vermelho na Tabela 2 indica a frequéncia associada ao primeiro

pico significativo do subconjunto final, ou seja, a principal candidata a frequéncia funda-
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mental do sinal periddico. A frequéncia fundamental fy = 0.6970194 uHz, corresponde a
um periodo P = 1/ fy = 1.4346 dias. Uma melhor estimativa para o periodo orbital pode
ser obtida a partir da média dos periodos para cada frequéncia em relagao a fy, conforme
explicitado na subsegao A dltima coluna da Tabela [2] mostra os valores encontrados
para os periodos orbitais (em dias) obtidos para cada frequéncia.

Nossa estimativa para o periodo orbital — calculada através da expressao —é
P = 1.430 4+ 0.001 dias. A incerteza da medida foi obtida através do desvio padrao,
conforme a equacgao |3.12], equivalendo a cerca de 1 minuto e 30 segundos. O periodo
orbital P é utilizado para realizar a dobra de fase, citada anteriormente, que possibilita
uma visualizacao mais detalhada do perfil do transito planetario. O resultado da dobra

de fase pode ser visualizado na Figura [£.4] ao lado da curva de luz original para fins de

comparacao.
Curva de luz - TIC_231663901 Dobra de fase - TIC_231663901
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N R Ll g . ‘. N L L T
T oo . ¢ . . W oses] .t .0 " L]
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Figura 4.4 — A esquerda, curva de luz da estrela; & direita, perfil do transito planetério
resultante da dobra de fase.

Sobreposicdo da curva de luz versus modelo por analise de Fourier
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Figura 4.5 — Modelo obtido neste trabalho sobreposto a curva de luz da estrela TIC ID
231663901.
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4.1.6 Modelagem

O processo de modelagem, como descrito na segao [3.4.3] foi realizado através da andlise

direta dos dados reais, utilizando analise de Fourier. Para modelar o sinal associado

aos transitos planetarios, foi feito o ajuste nao-linear da funcao (3.8)) a curva de luz da

estrela. Esta fungao consiste em um somatério de (n + 1) componentes sinusoidais, onde

a primeira componente tem frequéncia fy e as n componentes seguintes sao harmoénicos

desta frequéncia, fr = k fy. Utilizamos fy = 1/P como valor inicial, onde P é o valor

obtido para o periodo orbital.
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Figura 4.6 — Modelo obtido por anélise de Fourier para o perfil de transito do exoplaneta
TIC ID 231663901b (segundo gréfico), modelo sobreposto aos dados da estrela

TIC ID 231663901 sob dobra de fase (ao centro) e residuos (abaixo).

A maior frequéncia que se consegue modelar a partir da analise de Fourier é limitada

pela cadéncia At da curva de luz:

1

fmax = TAt

(4.1)

0 que impoe um limite para o nimero n de harmonicos que se pode usar no modelo:
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1
n < Int <2f0At> =397 (4.2)

A partir de testes, escolhemos n = 40, grande suficiente para permitir a modelagem
do perfil de transito, com boa resolucao, porém inferior ao limite acima. O resultado é
mostrado na Figura 4.5

O ajuste do modelo ao perfil de transito pode ser melhor visualizada realizando dobra
de fase, conforme mostrado na Figura Dessa forma é possivel obter a profundidade do

transito e estimar, por exemplo, o raio do exoplaneta, através da equacao ([2.23)).

4.1.7 Comparacao com o modelo batman

Comparamos nosso modelo com o modelo batman, ajustado a partir de valores iniciais

para os parametros orbitais obtidos na literatura através do ExoFOP, (2023)). Utilizamos

os valores obtidos para semi-eixo maior a, inclinacdo I, raio do planeta Rp e o periodo
orbital e zero para os demais parametros. O método de ajuste escolhido foi o nao-linear.
A Figura [£.7 mostra o modelo batman sobreposto & curva de luz da estrela e na Figura [4.§]
pode-se ver o modelo batman para o perfil de transito (acima), o perfil sobre posto aos

dados da estrela sob dobra de fase (ao centro) e o residuo do ajuste (abaixo).

Sobreposicdo da curva de luz versus modelo batman
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Figura 4.7 — Modelo batman sobreposto a curva de luz da estrela TIC ID 231663901.

Temos agora os ajustes dos dois modelos — nosso modelo, obtido por andlise de Fourier
e 0 modelo batman — uma comparacao do perfil de transito dobrado em fase para os
dois modelos pode ser visualizada na Figura [£.9] Deste modo podemos fazer algumas

comparagoes quanto a consisténcia e qualidade do modelo utilizado neste trabalho.
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Figura 4.8 — Modelo batman para o perfil de transito (segundo grafico), modelo sobre
posto aos dados da estrela TIC ID 231663901 sob dobra de fase (ao centro) e
residuos (abaixo).

A diferenca relativa entre os dois modelos, ponto a ponto, calculada conforme é
mostrada na Figura A diferenca relativa percentual minima encontrada é de ~ 0.4%
e a maxima =~ 0.4%.

A partir das curvas de luz modeladas pelos dois modelos, calculamos os periodogramas
LombScargle, mostrados na Figura [£.1I1] Ambos periodogramas mostram a mesma
sequéncia de picos correspondentes a fj e seus harmonicos, porém com amplitudes (e fases)
diferentes. A amplitude da componente fy, por exemplo, é ~ 22% maior no modelo obtido
por analise de Fourier, o que ¢é esperado ja que a analise de Fourier modela todo o sinal
presente na curva de luz, ndo apenas os transitos modelados pelo batman.

Como explicitado na secao o teste do x? é um dos mais utilizados para avaliar a
adequabilidade e qualidade do ajuste de um modelo aos dados. Utilizando as equagoes
e para o modelo obtido por analise de Fourier, onde o nimero de observagoes
é k = 1001 e o ntimero de pardmetros é p = 81, encontramos um valor de x?2,, ~ 1.80.

O mesmo calculo realizado com os valores obtidos pelo modelo batman resultou em um
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Sobreposigéo dos dados versus modelo por analise de Fourier
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Figura 4.9 — Acima, modelo da dobra de fase obtido por andlise de Fourier sobre dados
reais dobrados; abaixo, modelo batman da dobra de fase sobre dados reais
dobrados para a estrela TIC ID 231663901.

X2, ~ 2.06, ou seja, o modelo usado neste trabalho se ajusta melhor & curva de luz da
estrela.

Além disso, calculamos o valor do 2, para um recorte da curva de luz ao redor de um
transito e os valores encontrados foram de x?.; ~ 1.11 para o modelo obtido por analise
de Fourier e x2,; ~ 1.50 para o modelo batman. Esse resultado implica que o modelo por
analise de Fourier obtido neste trabalho modela bem o transito planetario e é consistente

com o modelo batman.
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Figura 4.10 — Diferencas relativas entre o modelo batman e nosso modelo, ponto a ponto,
ao longo da curva de luz da estrela TIC ID 231663901.
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Figura 4.11 — Periodogramas das curvas de luz modeladas por andlise de Fourier, neste
trabalho, (acima) e pelo algoritmo batman para os dados da estrela TIC ID
231663901.
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42 TICID 284475976

O mesmo procedimento detalhado na segido anterior foi empregado na andlise dos dados
da estrela alvo TIC ID 284475976, cujas caracteristicas podem ser consultadas na Tabela
. Apresentamos nesta secao os principais resultados.

O arquivo FITS obtido para o alvo TIC ID 284475976 possui uma série temporal de
1238 pontos em que o numero efetivo de pontos utilizados foi de 1101, ou seja, cerca de
89% do total de observagoes no setor.

Para obtenc¢ao do periodograma Lomb-Scargle foram consideradas frequéncias entre
fmin =0 pHz e fe. = 80 uHz. A frequéncia fundamental obtida pela analise de Fourier
é de fo = 0.47 uHz e o periodo orbital calculado a partir do conjunto de frequéncias do
periodograma é de P = 2.143 £+ 0.005 dias. O periodograma e a curva de luz da estrela,

assim como o perfil dobrado em fase, podem ser visualizados nas Figuras e [4.13]

respectivamente.
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Figura 4.12 — Periodograma obtido pelo método LombScargle com os limites de corte de
3x e 4x a amplitude média para os dados da estrela TIC ID 284475976.

O modelo obtido por anélise de Fourier e o modelo batman podem ser visualizados em
dobra de fase na Figura m, para fins de comparacao. E interessante notar a pequena
elevagao proxima ao centro do perfil de transito que aparece no modelo de Fourier, mas
que estd ausente no modelo batman. Comentaremos sobre isto no préximo capitulo.

O valor do x?2,,; obtido no ajuste do modelo de Fourier & curva de luz foi x2,, ~ 2.64,
enquanto que para o modelo batman obtivemos 2., ~ 3.08. Para um recorte da curva ao
redor de um transito, a analise de Fourier resultou em um x?2.; ~ 1.95, enquanto que o

valor encontrado para o modelo batman ¢ de Y2, ~ 2.70. A diferenca relativa percentual
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Figura 4.13 — A esquerda, curva de luz da estrela; a direita, perfil do transito planetario
resultante da dobra de fase para a estrela alvo TIC ID 284475976.
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Figura 4.14 — Acima, modelo da dobra de fase obtido por anélise de Fourier sobre dados
reais dobrados; abaixo, modelo batman da dobra de fase sobre dados reais

dobrados para alvo TIC ID 284475976.

minima entre os modelo é de ~ 0.3% para mais ou para menos.

4.3 TICID 38846515

Para a estrela TIC ID 38846515, o arquivo FITS obtido possui uma série temporal de

1282 pontos, sendo que o nimero efetivo de pontos utilizados foi de 990, correspondendo a
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cerca de 77% do total de observacoes no setor.

No periodograma Lomb-Scargle foram computadas frequéncias entre f,,;, =0 uHz e
fmaz = 80 pHz. A frequéncia fundamental obtida pela analise de Fourier é de fo = 0.35 uHz,
e o periodo orbital de P = 2.849 + 0.005 dias. O periodograma e a curva de luz da estrela,
assim como o perfil dobrado em fase, podem ser visualizados nas Figuras e

respectivamente.
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Figura 4.15 — Periodograma obtido pelo método LombScargle com os limites de corte de
3% e 4x a amplitude média para os dados da estrela TIC ID 38846515.
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Figura 4.16 — A esquerda, curva de luz da estrela; a direita, perfil do transito planetario
resultante da dobra de fase para a estrela alvo TIC ID 38846515.

O modelo obtido por anélise de Fourier e o modelo batman podem ser visualizados em
dobra de fase na Figura [£.17]

Nos ajustes dos modelos, obtivemos x?,; ~ 3.47 para o modelo de Foureir e x2,;, ~ 3.94
para o modelo batman. Para um recorte da curva ao redor de um transito, a andlise de
Fourier resultou em um Y2, ~ 1.67, enquanto que o valor encontrado para o modelo

batman é de x2,, ~ 1.73. A diferenca relativa percentual entre os modelos é de ~ 0.1%
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Figura 4.17 — Acima, modelo da dobra de fase obtido por andlise de Fourier sobre dados
reais dobrados; abaixo, modelo batman da dobra de fase sobre dados reais
dobrados para alvo TIC ID 38846515.

para mais ou para menos.

4.4 TICID 25155310

Para a estrela TIC ID 25155310, o arquivo FITS obtido possui uma série temporal de
1282 pontos, sendo que o nimero efetivo de pontos utilizados foi de 971, correspondendo a
cerca de 76% do total de observacoes no setor.

No periodograma Lomb-Scargle foram computadas frequéncias entre f,,;, =0 puHz e
fmaz = 100 pHz. A frequéncia fundamental obtida pela anélise de Fourier é de fy = 0.3 uHz,
e o periodo orbital de P = 3.292 + 0.009 dias. O periodograma e a curva de luz da estrela,
assim como o perfil dobrado em fase, podem ser visualizados nas Figuras e 4.19,
respectivamente.

O modelo obtido por analise de Fourier e o0 modelo batman podem ser visualizados em
dobra de fase na Figura [£.20]

Nos ajustes dos modelos, obtivemos x2,, ~ 2.90 para o modelo de Fourier e 2, ~ 3.13
para o modelo batman. Para um recorte da curva ao redor de um transito, a anélise de
Fourier resultou em um Y2, ~ 1.60, enquanto que o valor encontrado para o modelo
batman é de x2,,; ~ 2.30. A diferenca relativa percentual entre os modelos é de ~ 0.1%

para mais ou para menos.
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Figura 4.18 — Periodograma obtido pelo método LombScargle com os limites de corte de
3x e 4x a amplitude média para os dados da estrela TIC ID 25152310.
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Figura 4.19 — A esquerda, curva de luz da estrela; a direita, perfil do transito planetario
resultante da dobra de fase para a estrela alvo TIC ID 25152310.
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Acima, modelo da dobra de fase obtido por andlise de Fourier sobre dados

reais dobrados; abaixo, modelo batman da dobra de fase sobre dados reais
dobrados para alvo TIC ID 25152310.
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4.5 Calculo de parametros orbitais

Através do periodo orbital estimado e da profundidade do transito revelada pelo perfil

de transito e modelada por andlise de Fourier, podemos calcular alguns parametros orbitais

para os 4 exoplanetas associados as 4 estrelas estudadas. O raio do exoplaneta Rp é

obtido através da equagao [2.43] o semi-eixo maior a pode ser obtido pela 3% Lei de Kepler

através da equacao [2.23) e a inclinagdo do plano orbital I pode ser calculada através do

pardmetro de impacto b (equagao [2.47)) através da equagao [2.48 Os valores obtidos para

cada exoplaneta sdo mostrados na Tabela [3]

Tabela 3 — ParAmetros orbitais

Estrela Planeta P (dias) Rp (R;)) a (ua) I (graus)

Af

Referéncias

1.4303700 4 0.0000023  1.310 £ 0.051 0.02448+0.00028 82.6340.38
TIC ID 231663901  WASP-46b  1.43036763 4 0.00000093 1.174 £ 0.037 0.023354-0.00072 82.80+0.17

2.15540.049

Anderson et al.|(2012)
Ciceri et al.|(2016)

1.430 £ 0.001 1.16 £ 0.06  0.025 +0.001  79.3+0.7  1.79 £ 0.01 Este trabalho
2.143634£0.000003 1.67£0.10  0.03444:0.00045 80.09705  0.96+0.02 Enoch et al[(2011)

TIC ID 284475976  WASP-48b  2.14363592-£0.00000460  1.67+0.10 0.034440.0026  80.09+0.55 - Turner et al.|(2016)
2.143+0.005 1.6640.09 0.03440.001 75+1 0.92740.006 Este trabalho

2.8493750-20.0000080 1.69£0.29 0.0457470 50003 82.6777 - Bonomo et al.|(2017)

TIC ID 38846515 WASP-100b 2.849375+0.000008 1.69+0.29 0.0457+0.0010 82.6139 0.76+0.05 Hellier et al.[(2014)
2.849+0.005 1.42+40.06 0.04440.003 78.440.8  0.67740.004 Este trabalho

3.28880+0.00001 0.96077 %0 0.0449£0.0008  87.9£1.5 - Maxted et al.|(2016)

TIC ID 25155310  WASP-126b  3.28878780.0000005 0.930.05 - - 0.699 +£0.002 [ExoFOP-TESS TOT|(2023)

3.292-+0.009 0.992-0.05 0.0434£0.002  81.740.5  0.675+0.004 Este trabalho

No préximo capitulo discutiremos os resultados obtidos.



5 Conclusoes

Neste trabalho desenvolvemos um c6digo em Python para realizar a aquisicao e anélise
de Fourier das curvas de luz obtidas dos FFIs de estrelas alvo do telescopio espacial TESS.
O codigo foi aplicado no estudo de quatro estrelas observadas pelo TESS, identificadas
como TIC ID 38846515, TIC ID 231663901, TIC 284475976 ¢ TIC ID 25155310, cujos tipos
espectrais sao F2, G6, G1 e G2, e massas 1.44 +0.24 M®, 1.05+0.13 M®, 1.17+0.15
M® e 1.01 £0.12 M©®, respectivamente, conforme apresentado na Tabela [ll As principais

conclusoes sao apresentadas a seguir.

1. A partir do periodo orbital encontrado pela analise de Fourier calculamos o semi-eixo
maior a, o parametro de impacto adimensional b e a inclinacdo I do plano orbital,
conforme descrito nas se¢oes e Além disso, a partir da profundidade do perfil
de transito A f, modelado pela analise de Fourier, estimamos o raio do exoplaneta,
Rp. Esses resultados podem ser visualizados na Tabela [3], juntamente com valores
extraidos da literatura. Os valores calculados neste trabalho se mostram consistentes

com os valores obtidos na literatura.

2. Os resultados obtidos para os sistemas estudados sao consistentes com medidas

prévias encontradas na literatura, observadas as incertezas nas medidas.

3. Comparando a qualidade dos ajustes dos modelos através do x2, (ver Tabela ,
concluimos que o modelo obtido por meio de anélise de Fourier se ajusta melhor aos
dados do que o modelo gerado pelo algoritmo batman. A razao disso é que a andlise
de Fourier consegue modelar nao somente o sinal associado aos transitos planetarios

como também outros sinais presentes na curva de luz estrela.

Tabela 4 — Avaliacao da qualidade dos modelos

Curva de luz completa Recorte ao redor de um transito
2 2 2 2
. Xred Xred Xred Xred
Estrela Analise de Fourier batman Anélise de Fourier batman
TIC ID 231663901 1.80 2.06 1.11 1.50
TIC ID 284475976 2.64 3.08 1.95 2.70
TIC ID 38846515 3.47 3.94 1.67 1.73

TIC ID 25155310 2.90 3.13 1.60 2.30
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4. Um exemplo disso, é o caso do modelo de Fourier para o perfil de transito nos
sistemas TIC ID 284475976 e TIC ID 38846515, mostrados na segoes [1.2] e .3}
respectivamente. A pequena elevagao observada proximo ao centro do perfil de
transito pode ser causada pera presenga de manchas brilhantes (spots) na superficie
da estrela, decorrentes do campo magnético, cuja rotagao é comensuravel, isto é,
esta em ressonancia com o periodo orbital do planeta. Sincronismos entre a rotagao
estelar e o periodo orbital de exoplanetas foram observados nos sistemas 7 — Boo
e HAT-P-11 (Bence et al., 2014). No caso do sistema HAT-P-11 observou-se uma
ressonancia 6:1; para cada 6 transitos planetarios a estrela completa uma rotacao,

conforme ilustrado na Figura [5.1
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Figura 5.1 — Ressonancia 6:1 entre os transitos do exoplaneta HAT-P-11b e a rotagao da
estrela central. O ponto preto representa uma mancha brilhante presente nos
transitos 217, 223, 229 e 235. Figura extraida de (Bence et al., [2014).

5. Por fim, pede-se dizer que a analise de Fourier se mostrou uma técnica promissora
para deteccao e modelagem de transitos planetarios e de outros sinais presentes nas
curvas de luz. Uma extensao deste trabalho poderia ser realizada no sentido de
analisar uma amostra maior de estrelas, investigar as variagoes na profundidade de
transito que foram modeladas pela andlise de Fourier e analisar os residuos através

do algoritmo desenvolvido.

X ok ok ok ok
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