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RESUMO

A missao Kepler foi projetada para detectar planetas com dimensoes proximas
as da Terra orbitando estrelas de sequéncia principal. Para cumprir seu objetivo, ela
utilizou a técnica de transito fotométrico, analisando as curvas de luz das estrelas
observadas a procura de quedas temporarias de fluxo potencialmente causadas pela
passagem de corpos celestes em frente aos discos estelares. O campo de visao do
telescépio Kepler contém ~4,5 milhoes de estrelas, porém apenas ~150 000 estrelas
com magnitude K, < 16 foram analisadas de forma continua e com a produgao de
curvas de luz. As demais estrelas foram observadas apenas 53 vezes em uma série
de observagoes conhecidas como Full Frame Images (FFIs), das quais as 8 primei-
ras foram distribuidas por um periodo de 36 horas e as demais foram produzidas
com cadéncia aproximadamente mensal, até o fim da missao. Nosso estudo é ba-
seado na fotometria precisa e obtencao de curvas de luz para 137209 estrelas com
magnitudes 16,0 < K, < 16,5 com o objetivo de detectarmos exoplanetas, anas
marrons e bindrias eclipsantes. Amostras maiores e mais completas destes objetos
sao fundamentais para diversos estudos estatisticos como, por exemplo, a estimativa
da taxa de ocorréncia de Jupiteres quentes ao redor de estrelas de diferentes tipos
espectrais. Para realizarmos este trabalho, utilizamos o algoritmo f3, que permite
que facamos fotometria de abertura adaptavel, e o aplicamos para as estrelas sele-
cionadas, separando os casos de curvas de luz que apresentassem possiveis transitos
com significancia estatistica maior do que 150. Depois de verificarmos manualmente
as aberturas utilizadas para as estrelas selecionadas, obtivemos as curvas de luz fi-
nais, inferimos os raios minimos dos objetos que causam os possiveis transitos e os
classificamos como planetas e anas marrons ou binarias eclipsantes. Nossa analise re-
sultou em 230 estrelas com 236 possiveis transitos. Caso consideremos cada transito
correspondente a um objeto celeste, encontramos 30 candidatos a planetas ou anas
marrons, 179 candidatos a binarias eclipsantes e 27 objetos celestes para os quais nao
pudemos inferir o raio e, portanto, classificd-los. Dado o grande nimero de estrelas
observadas apenas nas FFIs da missao Kepler, nosso estudo preliminar possui um
grande potencial para revelar milhares de possiveis novos planetas, anas marrons
e bindarias eclipsantes, que deverao ser confirmados e caracterizados posteriormente
através de estudos mais detalhados. Estes dados podem ser muito importantes para
a estimativa da frequéncia de Jupiteres quentes, caracterizagao do deserto das anas

marrons e o aprimoramento de modelos de evolugao estelar.

Palavras-chave: planetas e satélites: deteccao — planetas e satélites: parametros
fundamentais — (estrelas:) bindrias: eclipsantes — (estrelas:) anas marrons — técnicas:

fotometria
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ABSTRACT

The Kepler mission was designed to search for Earth-sized planets orbiting main-
sequence stars. To achieve its goal, it used the transit method, analyzing light curves
and searching for periodic decreases in flux that could be caused by celestial bodies
passing in front of the stellar disks. The Kepler field of view contains ~4.5 million
stars, although only ~150000 stars with magnitudes K, < 16 were continuously
analyzed with the production of light curves. The remaining stars were only ob-
served 53 times in a series of observations known as Full Frame Images (FFIs) of
which the first 8 were distributed over a period of 36 hours and the remaining were
produced with an approximately monthly-cadence, until the end of the mission.
Our study relies on precise photometry to obtain light curves for 137209 stars with
16.0 < K, < 16.5 with the goal of detecting exoplanets, brown dwarfs and eclips-
ing binaries. Larger and more complete samples of these objects are fundamental
to many statistical studies, such as the estimation of the occurrence rate of hot
Jupiters around stars of different spectral types. To develop this work, we used the
f8 algorithm, which allows us to make adaptative aperture photometry, and applied
it to stars in our sample selecting light curves that present possible transits with
statistical significance higher than 150. After manually checking the apertures used
for the selected stars, we obtained the final light curves, inferred the minimum radius
of the candidates and classified then as planets and brown dwarfs or eclipsing binary
stars. Our analysis resulted in 230 stars with 236 possible transits. If we consider
that each transit corresponds to a different celestial object, we found 30 planets or
brown dwarf candidates, 179 eclipsing binary candidates and 27 celestial objects for
which we could not infer the radius and, therefore, a classification. Given the large
number of stars only observed in the Kepler mission FFIs, our preliminary study
has a great potential to reveal thousands of possible new planets, brown dwarfs and
eclipsing binaries, which will have to be confirmed and characterized later by more
detailed studies. These data can be very important to estimate the frequency of
hot Jupiters, characterization of the brown dwarf desert and improvement of stellar

evolution models.

Keywords: planets and satellites: detection — planets and satellites: fundamental
parameters — (stars:) binaries: eclipsing — (stars:) brown dwarfs — techniques: pho-

tometric
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Capitulo 1

Introducao

There are infinite worlds both like and unlike this world of ours. For
the atoms being infinite in number, as was already proven, (...) there

nowhere exists an obstacle to the infinite number of worlds.

Epicuro (341-270 a.C.)

Nos séculos 5 a 3 a.C., fildsofos gregos atomistas’, como Demécrito (460-370 a.C.)
e Epicuro, ja ponderavam sobre a possivel existéncia de outros mundos localizados
em sistemas planetarios distintos ao nosso. E interessante notar que essa hipotese
era discutida por estes grandes pensadores apesar da ampla aceitacao do modelo
geocéntrico, que dizia que a Terra mantinha uma posicao fixa como o centro do
Universo.

Aristarco de Samos (320-250 a.C.) foi o primeiro a propor um modelo he-
liocéntrico, no século III a.C., embora as bases matematicas para tal modelo s6
tenham sido estabelecidas por Nicolau Copérnico (1478-1543 d.C.) no inicio do século
XVI. O heliocentrismo afirma que a Terra nao ¢ um corpo celeste estavel no centro
do Universo mas sim um planeta como os demais do Sistema Solar, orbitando o
Sol. Hoje, sabemos que os planetas de um sistema planetario orbitam o centro de
massa de seu sistema, comumente localizados no interior das estrelas (caso o sistema
possua apenas uma estrela).

Contemporaneo a Copérnico, o filésofo italiano Giordano Bruno (1548-1600 d.C.)
também se manifestaria favoravel a ideia da existéncia de infinitas estrelas hospe-
dando infinitos planetas ao seu redor. Além disso, os trabalhos tedricos e observaci-
onais de Johannes Kepler (1571-1630 d.C.) e Galileu Galilei (1564-1642 d.C.) viriam
a aprimorar e dar maior suporte ao modelo heliocéntrico. Desta forma, podemos

dizer que a partir deste periodo historico e principalmente devido ao heliocentrismo,

10 atomismo é uma corrente filoséfica pré-socratica iniciada por Leucipo e seu discipulo
Demécrito. Para os atomistas, o mundo fisico é composto de blocos pequenos, indivisiveis e
indestrutiveis denominados dtomos. Estes elementos podem se movimentar pelo vazio (negagao de
matéria), colidirem entre si e se aglutinar em aglomeragoes.



houve o resgate dos preceitos discutidos pelos antigos atomistas sob a alcunha de que
podemos viver em um sistema planetdario comum perante a tantos outros no Uni-
verso. Essa corrente de pensamento s6 comecaria a ser cientificamente comprovada
a partir do final do século XX, com as primeiras descobertas de exoplanetas.

Os primeiros exoplanetas (Seager, 2010)%, planetas que se encontram fora do
Sistema Solar, foram descobertos por Wolszczan & Frail (1992) e Wolszczan (1994).
Dois deles foram descobertos pelo primeiro estudo e mais um pelo segundo, quando
os autores estudaram as irregularidades no periodo de pulsacao do pulsar PSR
B1257412. O sistema, portanto, é composto por 3 planetas orbitando o rema-
nescente de uma estrela massiva (estrela de néutrons). Desta forma, os primeiros
planetas detectados ocupavam um sistema completamente distinto ao nosso.

Em 1995, Mayor & Queloz (1995) identificaram o primeiro exoplaneta orbitando
uma estrela similar ao Sol: 51 Pegasi. Ela é uma estrela de sequéncia principal e
hospeda um planeta gigante gasoso chamado 51 Pegasi b, que possui 0,47 massas de
Jupiter e estd localizado a 0,05 UA. Esses objetos sao denominados Jupiteres quen-
tes e sao caracterizados por serem planetas gigantes gasosos com periodos orbitais
menores que dez dias (Petigura et al., 2018). A descoberta intrigou os astronomos
e rendeu, no ano de 2019, o Prémio Nobel de Fisica para os autores (Gibney &
Castelvecchi, 2019).

Planetas do tipo Jupiter quente nao eram esperados com base nos modelos que
explicavam a formacao do Sistema Solar (e.g., Boss, 1995; Lissauer, 1995). Porém,
nos anos seguintes, cada vez mais exoplanetas assim classificados foram sendo en-
contrados (e.g., Butler et al., 1997), a partir da utilizagdo da técnica de deteccao
chamada velocidade radial®. Dentre estes, encontra-se o planeta HD 209458 b (Char-
bonneau et al., 2000; Henry et al., 2000), posteriormente confirmado com a técnica
do transito. Destacamo-lo pois ele foi o primeiro a ser observado por este método
que é de grande interesse para o nosso trabalho e que sera descrito em mais detalhes
na proxima secao. O primeiro exoplaneta que viria a ser descoberto por transito
seria OGLE-TR-56 b (Konacki et al., 2003).

Desde estas primeiras evidéncias da existéncia de planetas externos ao Sistema
Solar, as pesquisas focadas na descoberta, caracterizagao fisico-quimica, dinamica e
em modelos de formacao planetaria ganharam novo impulso. Atualmente, contamos

com diversas missoes e projetos dedicados a estes estudos, resultando na descoberta

2Atualmente, ainda podemos encontrar discussdes sobre quais foram os primeiros exoplane-
tas descobertos. Por exemplo, parte desta discussao pode ser sumarizada em https://blogs.
scientificamerican.com/observations/who-really-discovered-the-first-exoplanet/.

3A técnica de velocidade radial consiste em medir a variacao da velocidade radial da estrela
através do deslocamento Doppler das linhas espectrais que ocorre quando ela se afasta ou aproxima
do observador, devido ao movimento que ela realiza em torno do centro de massa do sistema. Para
mais detalhes sobre o método, consultar Perryman (2018).


https://blogs.scientificamerican.com/observations/who-really-discovered-the-first-exoplanet/
https://blogs.scientificamerican.com/observations/who-really-discovered-the-first-exoplanet/

e confirmacao de pouco mais de 4100 exoplanetas até o momento®.

Na Figura 1.1, podemos observar o nimero acumulado de deteccoes por ano,
separados por cores correspondentes as técnicas utilizadas para a deteccao de cada
planeta. Também vemos que as deteccoes de exoplanetas pela técnica de velocidade
radial representam a maior fragdo de objetos detectados até o ano de 2013. A partir
de 2014, a técnica de transito planetario se tornou o método que mais apresenta
descobertas. Esse grande crescimento deve-se, principalmente, aos dados fornecidos
pela missao Kepler (Borucki et al., 2010), encerrada no ano de 2018 e que sera des-
crita em mais detalhes na Secao 1.2. Em 2019, a NASA lancou o telescépio espacial
TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite, Ricker 2015), o que possivelmente fard

com que esta predominancia seja mantida ao longo dos proximos anos.

Cumulative Detections Per Year
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Figura 1.1: Distribui¢ao acumulada do ntimero de deteccoes de exoplanetas até
16 de abril de 2020. Cada cor equivale a um diferente método de detecgao, com
destaque & cor verde referente ao transito.

Fonte: Nasa Exoplanet Archive

1.1 Técnica de transito

Como descrito na secao anterior, a primeira utilizacdo de transito para confirmar a
detecgao de um planeta (Charbonneau et al., 2000; Henry et al., 2000) e a primeira

descoberta através deste método (Konacki et al., 2003) sdo marcos importantes pois

40 ntmero de exoplanetas confirmados ¢é frequentemente atualizado e disponibilizado no repo-
sitério NASA Exoplanet Archive (https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/).
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demonstraram a promissora possibilidade de identificacao de sistemas exoplanetéarios
através desta técnica.

Um transito planetario ocorre quando um planeta passa em frente ao disco da
estrela projetado no plano do céu, desde que haja um alinhamento favoravel do
ponto de vista do observador (inclinagao entre plano orbital e plano do céu i ~ 90°),
resultando em uma diminuicao temporaria do brilho observado. Caso esse compor-
tamento seja observado periodicamente, podemos supor que a estrela hospeda um

corpo celeste (planeta, and marrom ou até mesmo outra estrela) ao seu redor.

star + planet nightside

transit
star — planet shadow

Figura 1.2: Parte superior: Representacao espacial de um transito, onde o corpo
central (esfera cinza) representa a estrela e as pequenas esferas que a orbitam
representam um planeta em diferentes instantes de sua orbita. Parte inferior:
Representacao do comportamento do fluxo do sistema estrela + exoplaneta
com o tempo. A linha sélida preta representa os valores de fluxo observados
alinhados com a posicao do exoplaneta na parte superior da figura. Notamos
que existem dois momentos principais nos quais ocorre uma diminuicao do fluxo
do sistema. Durante o transito (¢ransit), o planeta estd bloqueando parcial-
mente a luz da estrela. Durante a ocultagao (occultation), o planeta é ocultado

pela estrela e, portanto, nao ha uma contribuicao da luz refletida por ele nas
medigoes de fluxo. Fonte: Winn (2010)

Podemos caracterizar o comportamento de um transito analisando a curva de
luz da estrela hospedeira, ou seja, a variagao de seu brilho aparente com o tempo.
Na Figura 1.2, parte superior, observamos a configuragao geométrica da estrela e
planeta durante uma érbita completa. Na parte inferior da Figura 1.2, observamos
o comportamento do fluxo do sistema medido para cada instante apresentado na
parte superior da figura.

Enquanto o planeta nao se posiciona a frente ou atras da estrela em nossa linha

de visada, o fluxo medido resulta da composicao da energia emitida pela estrela e
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da luz refletida pelo planeta®. Durante o transito, o planeta inicia sua passagem a
frente do disco da estrela, causando uma diminuicao abrupta do fluxo observado. O
brilho permanece diminuto até o planeta sair completamente da frente deste disco.

E importante citar que, idealmente, a curva de luz, durante o transito, teria o
formato aproximado de um trapézio isdsceles, com uma diminui¢ao e um aumento
constantes devido a entrada e saida do planeta da frente do disco projetado da estrela
e um fluxo constante apds o objeto estar totalmente sobreposto a ele (vide Figura
1.3, a esquerda). Porém, observamos um arredondamento da curva, principalmente
em comprimentos de ondas mais azuis, devido ao efeito de escurecimento do limbo.

Uma estrela nao possui um brilho uniforme em toda a sua superficie aparente.
Ao invés disso, ela é mais brilhante na sua regiao central e menos brilhante a me-
dida que consideramos regices mais proximas da borda. Isto ocorre por dois motivos:
profundidade éptica e temperatura. A profundidade déptica é relacionada a opaci-
dade da atmosfera estelar. Fixemos uma profundidade 6ptica unitaria, como pode
ser vista pelas setas na parte direita da Figura 1.3. Perto das bordas do disco da
estrela, essa profundidade dptica (representada pela seta vermelha) corresponde as
camadas mais superficiais e mais frias da atmosfera estelar, ao passo que nas regioes
centrais do disco estelar, o mesmo valor de profundidade éptica (representada pela
seta azul) corresponde as camadas mais profundas e mais quentes. De acordo com a
Lei de Stefan-Boltzmann, que estabelece a proporcionalidade F' o< T* entre o fluxo
F' emitido por um corpo negro e sua temperatura 7', ha um gradiente do fluxo total
emitido em funcao da distancia do centro do disco estelar. Desta forma, o obser-
vador vera um menor fluxo proveniente das bordas em relacao ao centro do disco,
caracterizando o escurecimento do limbo. Portanto, este efeito molda os transitos
nas curvas de luz observadas em um formato mais arredondado, préximo a forma
de “U”.

A ocultacao® ocorre durante o perfodo em que o planeta se encontra atrds da
estrela hospedeira, segundo a linha de visada do observador. Durante esse tempo,
nao observamos a luz refletida pelo planeta e a tnica fonte de brilho é a estrela, o
que causa uma diminuicao do fluxo total medido. Para este caso, a variacao de fluxo
¢ muito menor do que a observada em um transito planetario, conforme identificada
pela linha sélida da Figura 1.2.

Algumas condigoes fisicas e orbitais do sistema podem maximizar a probabilidade

de deteccao de um transito e, consequentemente, da descoberta de um exoplaneta.

5Aqui, tratamos apenas dos casos de fotometria realizada na faixa do éptico, desconsiderando
possiveis emissoes de energia por parte do planeta, que podem ser medidas principalmente no
infravermelho. Essa emissao é observada, por exemplo, para planetas jovens que ainda possuem
temperaturas relativamente altas resultantes do seu processo de formagao.

6Nao entraremos em detalhes sobre este processo e os parametros fisicos que podem ser inferidos
através dele. No entanto, o leitor pode encontrar mais informagoes em Seager (2010) e Perryman
(2018).
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Figura 1.3: Esquerda: Representacao de um modelo de curva de luz de um
transito caso nao seja levado em consideragao o escurecimento do limbo. Fonte:
Carter et al. (2009). Direita: Representacao dos caminhos de fétons advindos
da regido central do disco da estrela (seta azul) e de uma regido préxima a
borda da estrela (seta vermelha), ambas & mesma profundidade 6ptica. Con-
forme explicamos no texto, o observador verd um fluxo menor nas bordas
em comparagao ao centro, configurando o efeito de escurecimento do limbo.
Fonte: Material da disciplina de Astrofisica I, dada por Michael Richmond
(http://spiff.rit.edu/classes/phys440/lectures/limb/limb.html).

A seguir, listamo-nas:

1. A técnica de deteccao por transito planetario é intrinsecamente dependente
da orientacao da orbita do planeta em relacao ao plano do céu. Para ser
detectado, o sistema deve possuir uma configuragao edge-on ou quase edge-on,
na qual o plano orbital planetario é, aproximadamente, perpendicular ao plano

do céu em relacao a linha de visada.

2. Um parametro geométrico importante que altera o tempo de duragao do
transito observado é o parametro de impacto b. Este é definido como a
distancia, em unidades de fracao do raio estelar R,, entre as projecoes do
centro do disco estelar e do centro do disco planetéario, quando ambas estao

no ponto méximo de alinhamento em rela¢ao ao observador (vide Figura 1.4).

Para uma 6rbita circular (excentricidade e = 0), é dado por:

acost
b= 1.1
T (1)

onde a é o semi-eixo maior da érbita do planeta, ¢ a inclinagao da orbita do pla-
neta em relac¢ao ao plano do céu e R, o raio da estrela observada (representado

por Rg na Figura 1.4).

Também, pressupondo uma oérbita circular, temos que o tempo de duracao

total de um transito tp é dado por:

2 _ b 2
o Pt (YRR R
™ a

(1.2)
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Figura 1.4: Representacao de um transito planetdrio visto de cima (Top view)
na figura superior, & esquerda; visto de lado (Side view) na figura superior,
a direita; e visto na linha de visada do observador, na figura inferior. Na
figura inferior, por exemplo, podemos observar que o planeta possui uma certa
inclinagao ¢ em relagao ao plano do céu e, portanto, o planeta nao passa em
frente ao disco estelar de acordo com a linha de visada do observador. Os
parametros observados ou calculados s@o: a profundidade AF, o raio estelar
R, raio planetario Rp, inclinacao da érbita 4, semi-eixo maior a, o parametro
de impacto b, o tempo total de duragao de um transito 7 e o tempo de duragao
de um transito calculado somente quando o planeta estd totalmente dentro
disco estelar tp (estes pardmetros sdo discutidos em detalhe no texto). Fonte
da figura: Deeg & Alonso (2018)

sendo P o periodo orbital do planeta e Rp o raio planetario. Assim, o tempo
total de duracdo de transito (¢7) é maior quando b = 0 e igual a 0 quando

b =1 e assumimos que Rp << R,.

Quando utilizamos as aproximacoes de érbitas circulares e i = 90°, podemos
obter a relagao aproximada entre o periodo orbital do planeta e o tempo de

duragao de seu transito, dada por:



tr 2R,
P~ 2ra

(1.3)

Entao, quando utilizamos a terceira lei de Kepler, podemos chegar na relacao

f}T R* 471'2 1/3
P 7 \GM.P? (1.4)

onde G é a constante gravitacional universal.

aproximada dada por:

Manipulando a Equagao 1.4, utilizando o valor de G = 5,1075 R%Mglh_2
(em unidades de massa e raio solar e tempo em horas) e considerando que
a estrela é uma esfera perfeita (ou seja, p, = 3M, /4T R?), para um periodo

orbital expresso em horas, finalmente temos que:

1/3
by~ (%) h (1.5)
s

P 1/3 Dy -1/3
tr ~ 283 h (—) (—) 1.6

onde h e d equivalem a horas e dias, respectivamente, e p, e po a densidade

ou

da estrela e a densidade solar, respectivamente. Ou seja, para uma estrela de
densidade préoxima a solar, um planeta que possui um periodo orbital de 4 dias
apresentara uma duracao de transito de aproximadamente 3 horas. Portanto,
temos uma maior probabilidade de detectar um exoplaneta com parametro
de impacto proximo a 0 e, quanto maior seu periodo orbital, maior sera seu

tempo de transito.

. Considerando uma ¢érbita aproximadamente circular, a probabilidade
geométrica de transito planetario P ansito € dada por Borucki & Summers
(1984) e Sackett (1999):

(R. + Rp)

a

(1.7)

R&rénsito =

Portanto, podemos concluir que a probabilidade de observarmos um transito
cresce para maiores raios, tanto do planeta quanto da estrela, e para dérbitas

menores (planetas mais préximos a estrela hospedeira).

. A profundidade do transito é definida como a fracao do fluxo estelar bloqueada

pelo planeta, conforme descrito por Seager & Mallén-Ornelas (2003):

F— Ftrdnsito o & 2
F -\ R,



onde F' é o fluxo total do sistema quando nao ha transito e Fj, 4510 € 0 fluxo

minimo medido na curva de luz.

E interessante observar que o tamanho do planeta relativo ao tamanho da
estrela pode ser obtido, simplesmente, pela medida da variagao de brilho que
ocorreu durante o transito. Além disso, essa variagao determina a precisao
fotométrica que um instrumento necessita alcancar para que o transito seja
detectado (por exemplo, um planeta de raio igual ao de Jupiter orbitando
uma estrela de raio solar pode causar até ~1% de decréscimo de fluxo durante
o transito). Portanto, concluimos que observaremos uma maior variagdo de
brilho quando um transito ocorrer em um sistema cujo planeta tenha grandes

dimensdes e/ou a estrela hospedeira seja menor.

Em suma, a discussao anterior mostra que a técnica de transito depende da
configuracao geométrica entre a estrela, o planeta e o observador; sua probabilidade
de detectar exoplanetas aumenta para maiores planetas e estrelas hospedeiras e pela
distancia entre os dois e mostra que transitos apresentam quedas de fluxo mais
acentuadas quanto maiores forem a razao entre os raios do planeta e sua estrela
hospedeira. Assim, a técnica nos permite derivar o raio de um planeta relativo ao de
sua estrela hospedeira, seu periodo orbital, seu semi-eixo maior (através da terceira
lei de Kepler) e sua inclinacao (através de modelos correspondentes ao formato da
curva de luz).

Além disso, variacoes do periodo encontrado em torno de um valor médio estao
normalmente associadas a presencga de mais corpos no sistema. FEstes podem ser
detectados e, seus parametros fisicos, citados no paragrafo anterior, podem ser infe-
ridos através da técnica de deteccao de exoplanetas chamada de “variacao de tempo
de transito” (transit-timing variation ou TTV, em inglés). Desta forma, as técnicas
de transito e T'TVs se mostram eficientes métodos para deteccao e caracterizagao de
exoplanetas, sendo responséveis por mais de 76,6% das descobertas realizadas até o

momento, de acordo com o NASA Exoplanet Archive.

1.2 Missao Kepler

O método do transito (descrito em detalhes na secao anterior) foi utilizado pela
missao Kepler (Borucki et al., 2010) na busca por exoplanetas. Dentre os principais
objetivos desta missao’, podemos mencionar: determinacao das taxas de ocorréncia
e dos raios de planetas terrestres ou maiores dentro ou proximos das zonas habitaveis

de estrelas de diferentes tipos espectrais; estimativa das distribuigoes de semi-eixo

"https://www.nasa.gov/kepler/overview/aboutgoals
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maior, albedo, raio, massa e densidade de planetas terrestres e gigantes de curto
periodo; estudo das propriedades das estrelas que hospedam sistemas planetarios.
Para alcancar estes e outros objetivos, a missao Kepler realizou o monitoramento
regular de estrelas de uma tnica regiao do céu, de 115,6 graus quadrados, localizada
proxima as constelagoes de Cisne e Lira (vide Figura 1.5). Estas observagoes fizeram
parte da missao principal, realizada durante um periodo de 4 anos (2009-2013),
permitindo o estudo de aproximadamente 150000 estrelas. Para manter o campo
de observacao fixo durante os ciclos orbitais do telescopio, o instrumento contava
com 4 giroscépios, com funcionamento minimo necessario de 3. Porém, em 2013, a

missao Kepler teve um fim precoce pelo nao funcionamento de 2 deles.
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Figura 1.5: Regiao do céu observada pela missao Kepler e a disposigao espa-
cial dos 42 CCDs, indicados pelos retangulos dentro dos quadrados pretos e
descritos em mais detalhes na Secdo 2.1. Fonte: Kepler Mission Team?®.

Como solucdo, a missao Kepler transformou-se na missao K2 (Howell et al.,
2014). Devido & impossibilidade de estabilizacao com apenas dois giroscépios, a
equipe responsavel utilizou a pressao de radiacao do Sol para manter o telescépio
fixo, limitando-o a observar campos proximos a regiao da ecliptica e mudar seu

campo de visao a cada ~80 dias. Para essa nova etapa, a missao nao se restrin-

8https://archive.stsci.edu/kepler/
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giu apenas a busca de exoplanetas ji que suas campanhas de observagoes e alvos
cientificos atenderam a pedidos da comunidade astronomica. A lista detalhada dos
programas e alvos selecionados pode ser encontrada na pagina da missao K2° que
inclui, por exemplo, supernovas, aglomerados estelares e objetos celestes da Via
Lactea. Por fim, o telescépio Kepler encerrou suas atividades em novembro de 2018,
por falta de combustivel (usado para reorientagao e controle de posi¢ao, incluindo
viré-lo para Terra para envio dos dados coletados).

A missao Kepler foi muito bem sucedida, sendo responsavel por detectar 2347
exoplanetas confirmados (NASA Exoplanet Archive), o que corresponde a cerca de
57% do ntimero total de planetas descobertos até hoje. Além disso, permitiu a
detecgdo de pouco mais de uma duzia de anas marrons (e.g. Johnson et al., 2011;
Diaz et al., 2013; Moutou et al., 2013), 2878 bindrias eclipsantes (Kirk et al., 2016)
e estrelas varidveis (e.g. Kato & Osaki, 2013), além de fornecer dados que levam
a outras descobertas como, por exemplo, discos debris (e.g. Lawler & Gladman,
2012).

1.3 Corpos celestes de interesse

Como foi dito na secao anterior, a missao Kepler foi responsavel pela descobertas de
milhares de exoplanetas, anas marrons e binarias eclipsantes. Como estas classes de
corpos celestes sao importantes para a discussao dos nossos resultados no Capitulo

4, a seguir apresentaremos brevemente suas defini¢coes e principais caracteristicas.

1.3.1 Binarias eclipsantes

Estrelas sao caracterizadas pela fusao termonuclear de hidrogénio no seu ntcleo,
resultando na producao de hélio, durante a fase da sequéncia principal. Além disso,
seu estagio inicial de formacao e evolucao ocorre através do colapso e fragmentacao
de uma nuvem de gés molecular, que por sua vez pode gerar sistemas com mais
de uma estrela. Sistemas bindarios estelares, por exemplo, sao compostos por duas
estrelas que orbitam em torno de um centro de massa comum devido a atragao
gravitacional.

De grande interesse para este trabalho, destacamos as bindrias eclipsantes: sis-
temas cujo plano orbital é aproximadamente perpendicular ao plano do céu e no
qual as estrelas passam periodicamente uma em frente a outra, causando eclipses
que podem ser detectados através da técnica de transito. Para estes sistemas, o
comportamento da curva de luz apresenta dois intervalos de tempo nos quais ocor-

rem diminuicoes do brilho cujas amplitudes nao sao necessariamente semelhantes. A

Yhttps://keplerscience.arc.nasa.gov/k2-approved-programs.html
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partir da anédlise desta curva de luz, é possivel estimar, de forma precisa, raios (Tor-
res et al., 2010) e razoes de temperaturas efetivas (Carroll & Ostlie, 2006). Ainda,
caso haja dados espectroscépicos, as massas dos dois corpos também poderao ser
inferidas (Carroll & Ostlie, 2006).

1.3.2 Anas Marrons

Anas marrons, durante seu processo de formacgao, nao atingem a massa minima
necessaria para a fusao de hidrogénio em seu nicleo, como as estrelas. Suas massas
compreendem o intervalo de ~0,013 a ~0,075 M, (e.g. Chabrier & Baraffe, 2000;
Spiegel et al., 2011), ou em termos de massas de Jupiter, ~13 a ~75 M.

No nicleo de anas marrons, ocorre apenas a fusao de um isétopo do hidrogeénio,
o deutério (*H), resultando na produgao do isétopo *He do hélio. Para anas marrons
mais massivas (massas superiores a 0,06 M), ocorre também a fusao do is6topo "Li
do litio no isétopo *He do hélio (e.g., Chabrier et al., 1996; Chabrier & Baraffe, 2000;
Basri, 2000). Isto faz com que a evolu¢dao de uma ana marrom envolva esfriamento
e diminuicao de seu brilho conforme va esgotando sua reserva de deutério e litio
(vide Figura 1.6). Portanto, devido as suas baixas temperaturas e luminosidades,
normalmente anas marrons sao detectadas, de forma direta, através de observagoes
na faixa de comprimento de onda do infravermelho ou através de técnicas de detecgao

indireta, como o transito, quando estas orbitam estrelas mais brilhantes.

1.3.3 Exoplanetas

Devido ao colapso de parte da nuvem molecular que d& origem a(s) estrela(s) e um
possivel sistema planetario, o material que se desprendera rotacionara cada vez mais
rapidamente, ao passo que em seu interior havera a formacao da proto-estrela. Esta
dinamica, por sua vez, achata o material circundante a estrela em formacao em um
disco circunstelar de poeira e géas, chamado de disco protoplanetario: o berco dos
possiveis planetas que se formarao (e.g., Williams & Cieza, 2011).

Embora deteccoes diretas de planetas em formacao nos discos tenham sido re-
portadas (e.g., Currie et al., 2015; Reggiani et al., 2014), elas nao sao conclusivas e
eventualmente sao contestadas (e.g., Rameau et al., 2017; Ligi et al., 2018), o que
cria dificuldades em confirmarmos modelos de formacao planetaria propostos. No
entanto, hd um mecanismo mais aceito para a formagao de gigantes gasosos: o me-
canismo de “acrecao de nicleo” (e.g., Ida & Lin, 2004a,b ), através do qual particulas

solidas comecam a se juntar através de coagulacgao e colisoes, dando origem a corpos
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Figura 1.6: Gréfico de luminosidade (L/Lg) versus idade (anos) para estre-
las de baixa massa (linhas amarelas), anas marrons (linhas laranja) e planetas
(linha preta). Notamos que cada linha corresponde a uma massa inicial (em
massas de Jupiter) destes objetos e que todas decrescem, até um certo mo-
mento. No entanto, para anas marrons e objetos de menor massa, as linhas
nao se estabilizam em momento algum. Fonte: Basri (2000)

cada vez maiores'’. Em regices além da linha de gelo (distancia minima da estrela
a partir da qual compostos volateis!! — por exemplo, a dgua — sao encontrados no
estado sélido), a maior disponibilidade de particulas sélidas para a a formacao de
graos e a menor influéncia gravitacional da estrela permitem a formagao de embrioes
planetarios maiores do que aqueles que estao em regioes mais proximas da estrela
hospedeira. Ao atingir cerca de 10 massas terrestres, estes embrioes planetarios pos-
suirao gravidade suficiente para acumular uma atmosfera espessa através da acregao
de gas do disco ao seu redor, eventualmente dando origem aos planetas gigantes
gasosos. Ainda, neste processo, planetas ou planetesimais poderao migrar através
da troca de momento angular entre eles e o disco, podendo se aproximar ou se
afastar da estrela (e.g., Kley & Nelson, 2012). Este modelo, portanto, é condizente
com a existéncia de Jupiteres quentes: exoplanetas gasosos encontrados em regioes

proximas as suas estrelas hospedeiras (Dawson & Johnson, 2018). Assim, apds a

100 processo de coagulagao dos graos até se tornarem planetesimais (escala de centimetros a
quilémetros) ainda ndo é bem compreendida, devido as escalas de tempo necessdrias para que o
processo ocorra quando comparadas as dos modelos de formagao planetdria (Perryman, 2018).

Hyolateis sdo elementos ou compostos quimicos com baixo ponto de ebulicdo. Este termo, em
Ciéncias Planetarias, refere-se, por exemplo, a hidrogénio, hélio, nitrogénio, agua, amoénia, géas
carbonico, metano, didxido de enxofre, entre outros.
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dissipacao de todo o gés do disco e término do processo colisional e de migracao,
o sistema planetario originado se estabilizara e apresentara tanto planetas quanto
demais corpos, tais como luas, cometas e asteroides. Portanto, ao estudarmos por
completo tais sistemas, além da modelagem do processo de formacao e estudo da
migracao e evolucao dinamica, é importante que estabelecamos como definimos e
classicamos seus componentes.

A resolucao B5 de 2006 da Unidao Astronomica Internacional'?

, estabeleceu ape-
nas a defini¢ao de planetas no Sistema Solar. De acordo com ela, planetas do Sistema
Solar sao corpos celestes que estao em orbita ao redor do Sol, possuem uma forma
aproximadamente esférica determinada pelo equilibrio hidrostatico e limparam a vi-
zinhanca em suas Orbitas. Porém, ainda nao ha definicao similar da IAU para os
exoplanetas. Ha apenas uma recomendagao feita, em 2003, pelo Grupo de Trabalho
em Planetas Extrassolares'®: de acordo com ela, exoplanetas sdo corpos celestes
que, independentemente de como se formaram, orbitam estrelas ou remanescentes
estelares e possuem massas inferiores a ~13 M, limite abaixo do qual nao ha fusao
termonuclear do deutério para metalicidades solares. Algumas propostas para unifi-
car as definigoes de planetas e exoplanetas foram feitas (e.g., Margot, 2015), porém
ainda nao foram avaliadas em detalhes.

Além disso, podemos verificar, na literatura, que diferentes critérios de classi-
ficacao baseados nos parametros fisicos e quimicos dos exoplanetas sao utilizados,
sem que haja uma padronizagao estabelecida. Portanto, aqui destacamos os critérios
que utilizamos, retirados de Petigura et al. (2018). Nele, os autores classificaram os

planetas, baseados em seus raios Rp, da seguinte forma:
e Jupiter: Rp = 8-24 Ry
e Mini-Saturno: Rp = 4-8 R
e Mini-Netuno: Rp = 1,7-4 Rg
e Super-Terra: Rp = 1-1,7 Rg
Também classificaram os planetas baseados em seu periodo orbital P:
e Quente: P = 0-10 dias
e Morno: P = 10-100 dias
e Frio: P = 100-350 dias

Assim, como veremos na proxima secao, os planetas de maior interesse para

nosso trabalho serao os classificados como Jupiteres quentes.

2nttps://www.iau.org/static/resolutions/Resolution_GA26-5-6.pdf
I3A descricdo do grupo e a recomendacdo quanto a definicio de exoplanetas sdo encontradas,
em detalhes, em Boss et al. (2007)
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1.4 Motivacao cientifica e objetivos

Os dados fornecidos pela missao Kepler sao o alicerce de diversos estudos exopla-

netarios. A seguir, listamos alguns de seus resultados:

e Petigura et al. (2013) estimou que cerca de 22% das estrelas de tipo solar

devem possuir um planeta terrestre na zona habitavel.

e Foram identificados diversos tipos de planetas nao encontrados no Sistema
Solar como as super-Terras (1-1,7 Rg), mini-Netunos (1,7-4 Rg) e Jupiteres
quentes e mornos (8-24 Rg, com periodo orbital menor que 100 dias), de acordo
com as defini¢bes propostas por Petigura et al. (2018). Embora a técnica de
transito encontre mais facilmente planetas gigantes de periodos curtos, o maior

numero de detecgoes foi de super-Terras e mini-Netunos (vide Figura 1.7).

e Existe um vale na distribuicao dos raios planetarios em ~1,8-1.9 R4 e esta
localizagao varia em func¢ao do periodo orbital (Fulton & Petigura, 2018; Mar-
tinez et al., 2019).

e Hi evidéncias de que a correlacao planeta-metalicidade observada para pla-
netas gigantes (e.g., Fischer & Valenti, 2005; Ghezzi et al., 2010, 2018) nao
¢ valida para planetas terrestres (e.g., Buchhave et al., 2012, 2014; Petigura
et al., 2018).

Apesar destes avancos, ainda nao temos uma amostra de objetos suficiente para
definirmos, com uma estatistica robusta, diversas propriedades desses corpos celes-
tes. Por exemplo, apesar de podermos inferir a frequéncia de Jupiteres quentes e
planetas rochosos que orbitam estrelas do tipo solar na Galaxia (e.g. Silburt et al.,
2015; Fulton et al., 2017; Petigura et al., 2018) e utilizarmos os dados para va-
lidagdo dos modelos de formagao e migracao planetaria (e.g. Benz et al., 2014),
essas questoes sao constantemente revisitadas cada vez que novos exoplanetas sao
encontrados. Mais do que isso, ainda existem diferencas significativas entre esti-
mativas de taxas de ocorréncia de exoplanetas em funcao de sua classificacao, das
propriedades de suas estrelas hospedeiras e do método de detecgao utilizado (Winn,
2018). Portanto, a continuidade das buscas por novos sistemas planetarios é crucial
para que a comunidade solucione estas e outras questoes.

Apesar do sucesso da missao Kepler, os planetas descobertos foram identificados
através da observacao continua de apenas ~3% das estrelas presentes em seu campo
de visao: devido a capacidade de armazenamento e transmissao de dados do Kepler,
somente pouco mais de 150 000 das ~4,5 milhoes de estrelas presentes no seu campo
foram analisadas. Logo, existe uma grande quantidade de estrelas ignoradas pela

missao, embora haja dados disponiveis em suas imagens.
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Figura 1.7: Gréfico de raio planetdrio (raios terrestres) em fungio do periodo
orbital (dias). No grafico, sdo mostrados os planetas confirmados pela missao
Kepler (em verde) e os candidatos ainda ndo confirmados por ela (rosa). No-
tamos que a maioria dos planetas se concentra entre 1 raio terrestre e 10 raios
terrestres, o que indica que foram encontrados muito mais planetas dos tipos
Terra, super-Terra e mini-Netuno do que planetas gigantes. Fonte: NASA
Exoplanet Archive

O trabalho desenvolvido e apresentado nesta dissertacao de mestrado, portanto, é
um estudo que consiste na selecao de possiveis candidatos a planetas ou anas marrons
ao redor de estrelas cuja andlise fotométrica nao havia sido feita até o momento.
Nosso objetivo principal é a descoberta de novos Jupiteres quentes e anas marrons
com periodos relativamente curtos para fornecer vinculos mais precisos para as taxas
de ocorréncia destes objetos ao redor de estrelas de tipos espectrais FGKM.

A cadeéncia e qualidade dos nossos dados, no entanto, impedem a deteccao de
planetas menores e uma caracterizagao mais detalhada dos sistemas encontrados.
Desta forma, nossos resultados servirao de base para posteriores analises mais apro-
fundadas através de validacao e acompanhamento destes candidatos.

Esta dissertacao esta organizada da seguinte forma. O Capitulo 2 descreve as
Full Frame Images (FFIs) utilizadas no trabalho, o catdlogo Kepler Input Catalog
(KIC) e as limitagoes dos nossos dados. O Capitulo 3 apresenta uma segao dedicada
a breve discussao sobre a metodologia de imageamento diferencial e porque nao a
utilizamos para produgao de nossos resultados. Também descreve a metodologia de
fotometria de abertura adaptavel, que utilizamos para produzir as curvas de luz e

procurar por transitos. O Capitulo 4 trata da amostra de candidatos a planetas
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que descobrimos e os resultados provenientes de sua analise. O Capitulo 5 contém
as nossas conclusoes e perspectivas futuras. Por fim, o Apéndice apresenta uma
tabela com estimativas aproximadas dos parametros fisicos dos possiveis objetos

encontrados e suas estrelas.
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Capitulo 2

Dados

2.1 As Full Frame Images

O telescopio espacial Kepler, um instrumento que consiste em um fotometro de
abertura de 0,95 metros com um espelho primario de 1,4 metros de diametro, até o
fim da missao em 2013, observou o céu com um campo de visao fixo de 115,6 graus
quadrados. Apesar dele rotacionar em um angulo de 90° a cada ~3 meses, mudando
sua orientagao, esta area se conservava. Desta forma, quase todas as 4,5 milhoes de
estrelas em seu campo foram observadas por toda a missao. Houve excecoes, como
estrelas localizadas nas bordas dos canais de saida (regides dos CCDs onde eram
geradas as imagens que, conjuntamente, formavam as FFIs) por movimentagao dos
pixeis e pelo movimento das estrelas (vide Figura 2.1) ou por efeitos sistemaéticos,
como a perda de funcionamento do médulo 3 durante a missao.

Todas estas estrelas se encontram dentro do campo de visao do telescépio. No
entanto, devido a capacidade de armazenamento e transmissao de dados do Kepler,
apenas ~150000 estrelas foram pré-selecionadas (Batalha et al., 2010) para andlise
fotométrica continua por observagoes de cadéncia curta (58,85 segundos) e longa
(29,4 minutos), com posterior produgao de curvas de luz. Destas estrelas, a maioria
se encontra entre magnitudes 14 e 16 na banda fotométrica do Kepler (K,), em-
bora também haja exemplos de estrelas mais brilhantes. Assim, as demais estrelas
mais fracas (K, > 16) sé foram observadas através das imagens de campo inteiro,
chamadas de Full Frame Images ou FFIs.

No total, a missao Kepler produziu 53 FFIs das quais as 8 primeiras, também
chamadas de “golden FFIs”, foram observadas durante o periodo de comissiona-

mento do telescopio de ~36 horas, com tempo de exposi¢cao de ~29,4 minutos cada.
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Figura 2.1: Representacao esquematica de todas as estrelas presentes no campo
de vis@o observado pela missao Kepler. Os pontos em laranja sdo corresponden-
tes as estrelas que foram observadas durante toda a missao, os pontos em preto
as estrelas que nao foram observadas em algumas orientagoes (angulagao do te-
lescépio) e em azul as estrelas que nao foram detectadas por se encontrarem no
espago vazio entre dois CCDs vizinhos ou exterior as bordas de cada mdédulo.
Notamos que os pontos pretos correspondem as bordas, afetadas pelo movi-
mento aparente das estrelas e aberracgao estelar, conforme melhor explicamos
na Segao 2.4.

As demais foram produzidas em intervalos aproximados de 1 més', com mesmo
tempo de exposicao, até o fim da missao Kepler.

Estas 45 FFIs eram geradas apds o telescopio se reorientar para a Terra para
enviar os dados coletados durante o periodo de observacao continua de quase 1
meés. Ao se direcionar novamente ao campo de visao inicial, o Kepler gerava uma
FFI para fins de calibracao e alinhamento. Apds esse processo, finalmente voltava
ao procedimento padrao de observagao e acompanhamento exclusivo das estrelas
selecionadas.

As FFIs foram separadas por classificagao quanto as suas orientagoes e as quais

1O espaco de tempo entre FFIs consecutivas nio é constante devido a problemas técnicos e
de manutencao que ocorreram durante a missao, com casos extremos de duas FFIs consecutivas
separadas por ~2 horas e outro com intervalo de 64,7 dias. No entanto, em média, podemos dizer
que foram equiespacadas mensalmente.
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trimestres foram produzidas. A nomenclatura utilizada para orientacao na base de
dados é season, correspondente a um numero inteiro de 0 a 3 que se repete a cada
ano (lembramos que cada vez que o telescépio rotaciona 90° em relagao ao eixo fixo
de observagao, ele muda sua orientacao). A nomenclatura para trimestre é quarter,
que corresponde aos numeros 0 a 16 até o final da missao. Por exemplo, as primeiras
imagens produzidas (golden FFIs) correspondem a mesma orientagao de valor 3 e
trimestre 0. Os detalhes de cada FFI em relagao a sua orientagao, trimestre e data
de producao podem ser conferidos na Tabela 2.1.

Uma FFI é composta por 21 médulos, onde cada um contém 2 CCDs e 4 canais
de saida cada (vide Figura 2.2). Assim, para cada FFI, temos 84 imagens corres-
pondentes a uma determinada posicao da FFI, produzida por metade de um CCD.
Caso haja uma falha em um moédulo, ha a perda de 2 CCDs e 4 imagens, fato que
ocorreu para os médulos 3, 4 e 7 (representados pelos médulos com cor de fundo
cinza na Figura 2.2) durante as missoes Kepler e K2.

Cada canal de saida do CCD (channel), por sua vez, consiste em 1070 linhas
e 1132 colunas de pixeis sendo que apenas uma parte, equivalente a uma matriz
de 1024x1100 pixeis, é utilizada para fotometria (o sensor de deteccao de imagem
¢ um mosaico composto por 42 CCDs cujo tamanho de cada unidade é de 50x25
mm, contendo 2200 x 1024 pixeis). Dizemos, entao, que estes sdo os pixeis cientificos
do CCD, ou seja, eles convertem o fluxo recebido das observacoes em informagao
eletronica e posteriormente em contagens, utilizadas para visualizagao e ciéncia. E
importante notar que cada pixel contém lados equivalentes a aproximadamente 4”
de projecao no céu. Na Figura 2.3, podemos ver o esquema representativo de um

canal de saida do telescopio Kepler.

2.2 Obtencao das FFIs

As 53 Full Frame Images se encontram para uso livre e para download no repositério
do MAST? (Mikulski Archive for Space Telescopes). Ao entrarmos na pdgina, hé
duas opcoes de FFIs para cada observacao: as sem calibracao de flat-field, corrente
de escuro, ruido eletronico do préprio CCD (bias) e contendo “smear”® (orig FFIs)
e as ja calibradas (cal FFIs). Optamos pelas imagens ja calibradas. As imagens sao
provenientes de um telescépio espacial com excelente estabilidade, de forma que nao
houve a necessidade de fazer procedimentos adicionais de reducao de dados.

Cada FFI corresponde a um arquivo fits de 389 MB que abriga 85 arquivos fits,

sendo o primeiro o header da observagdo (contém dados relevantes a observagao

2https ://keplerscience.arc.nasa.gov/the-kepler-space-telescope.html

3https://archive.stsci.edu/pub/kepler/ffi/

4“Smear”é um efeito de saturacdo de toda uma coluna de pixeis causado por estrelas muito
brilhantes.
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FFI (nome)

Fim da observacao (UTC)

Fim da observagao (MJD)

Orientacao (season)

Trimestre (Quarter)

kplr2009114174833 2009-04-24 17:48:33,984 54945,74206

kplr2009114204835 2009-04-24 20:48:35,997 54945,8670833

kplr2009115002613 2009-04-25 00:26:13,888 54946,0182163

kplr2009115053616 2009-04-25 05:36:16,637 54946,2335259

kplr2009115080620 2009-04-25 08:06:20,494 54946,3377372 3 0
kplr2009115131122 2009-04-25 13:11:22,459 54946,5495655

kplr2009115173611 2009-04-25 17:36:11,626 54946,7334679

kplr2009116035924 2009-04-26 03:59:24,077 54947,1662509

kplr2009170043915 2009-06-19 04:39:15,180 55001,1939257

kplr2009231194831 2009-08-19 19:48:31,173 55062,8253608 0 2
kplr2009260000800 2009-09-17 00:08:00,435 55091,0055606

kplr2009292020429 2009-10-19 02:04:29,997 55123,0864583

kplr2009322233047 2009-11-18 23:30:47,064 55153,9797114 1 3
kplr2009351005245 2009-12-17 00:52:45,082 55182,0366329

kplr2010019225502 2010-01-19 22:55:02,729 55215,9548927

kplr2010020005046 2010-01-20 00:50:46,887 55216,0352649

kplr2010049182302 2010-02-18 18:23:02,564 55245,7660019 2 4
kplr2010078174524 2010-03-19 17:45:24,068 55274,7398619

kplr2010111125026 2010-04-21 12:50:26,877 55307,5350333

kplr2010140101631 2010-05-20 10:16:31,650 55336,4281441 3 5
kplr2010174164113 2010-06-23 16:41:13,660 55370,695297

kplr2010203012215 2010-07-22 01:22:15,133 55399,0571196

kplr2010234192745 2010-08-22T19:27:45,146 55430,8109392 0 6
kplr2010265195356 2010-09-22T19:53:56,607 55461,8291274

kplr2010296192119 2010-10-23T19:21:19,103 55492,8064711

kplr2010326181728 2010-11-22T18:17:28,489 55522,7621353 1 7
kplr2010356020128 2010-12-22T02:01:28,557 55552,0843583

kplr2011024134926 2011-01-24T13:49:26,538 55585,5760016

kplr2011053174401 2011-02-22T17:44:01,167 55614,7389024 2 8
kplr2011116104002 2011-04-26T10:40:02,743 55677,4444762

kplr2011145152723 2011-05-25T15:27:23,526 55706,6440223 3 9
kplr2011177110110 2011-06-26T11:01:10,067 55738,4591443

kplr2011208112727 2011-07-27T11:27:27,273 55769,477399

kplr2011240181752 2011-08-28T18:17:52,880 55801,7624176 0 10
kplr2011271191331 2011-09-28T19:13:31,722 55832,8010616

kplr2011303191211 2011-10-30T19:12:11,370 55864,8001316

kplr2011334181008 2011-11-30T18:10:08,515 55895,757043 1 11
kplr2012004204112 2012-01-04T20:41:12,704 55930,8619526

kplr2012032101442 2012-02-01T10:14:42,354 55958,4268791

kplr2012060123308 2012-02-29T12:33:08,193 55986,5230115 2 12
kplr2012088132324 2012-03-28T13:23:24,149 56014,5579184

kplr2012121122500 2012-04-30T12:25:00,551 56047,5173675

kplr2012151105138 2012-05-30T10:51:38,056 56077,4525238 3 13
kplr2012179140901 2012-06-27T14:09:01,215 56105,5895974

kplr2012211123923 2012-07-29T12:39:23,523 56137,5273556

kplr2012242195726 2012-08-29T19:57:26,913 56168,8315615 0 14
kplr2012277203051 2012-10-03T20:30:51,125 56203,8547584

kplr2012310200152 2012-11-05T20:01:52,982 56236,834641

kplr2012341215621 2012-12-06T21:56:21,661 56267,9141396 1 15
kplr2013011160902 2013-01-11T16:09:02,776 56303,6729488

kplr2013038133130 2013-02-07T13:31:30,633 56330,563549

kplr2013065115251 2013-03-06T11:52:51,542 56357,495041 2 16
kplr2013098115308 2013-04-08T11:53:08,571 56390,4952381

Tabela 2.1: Tabela de referéncia das FFIs, com os dias e horarios correspondentes aos finais de
cada observacdo (estes s@o os momentos em que as FFIs foram produzidas e correspondem aos
dias julianos modificados — MJDs, que veremos mais adiante nas curvas de luz) e a que orientagao
e trimestre correspondem. Utilizamos cores nas orientagoes (3-verde; 0-preto; 1-vermelho; 2-azul)
pois elas correspondem as mesmas cores e orientagoes que serao apresentadas nas curvas de luz e
graficos nesta dissertacdo. A regido cinza corresponde a FFI que estd desalinhada em relagdo as
demais e que, portanto, foi excluida de nossa anélise.
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Figura 2.2: Representacao da configuracao dos médulos e canais de saida do
Kepler. Os médulos cinza correspondem aos médulos que pararam de funcionar
durante o periodo das missoes Kepler e K2. Fonte: Kepler & K2 Science
Center?.

da FFI) e os demais referentes as imagens para cada canal de saida (contendo in-
formagoes de cada canal de saida observado e as contagens de cada pixel). No
entanto, uma das FFIs (kplr2009170043915) esta desalinhada em relagao as de-
mais por aproximadamente 4 pixeis (~16") e, portanto, ndo a incluimos em nossa
andalise. Assim, para nosso estudo, utilizamos 20,288 GB de dados correspondentes

a 4368 imagens.

2.3 O Catalogo de entrada do Kepler - KIC

No processo de planejamento da missao Kepler, a equipe responséavel pela selecao do
campo de visao e das estrelas a serem observadas pelo telescopio criou um catalogo
chamado “Catélogo de entrada do Kepler” ou KIC (Kepler Input Catalog).

O KIC é um catdlogo que contém dados fisicos e fotométricos das estrelas pre-
sentes no campo de visdo da missdo Kepler (~4,5 milhoes) e de estrelas vizinhas a

area observada. No total, o KIC possui informacgoes sobre 13,3 milhoes de objetos.
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Figura 2.3: Esquema representativo de um canal de saida do CCD do telescépio
Kepler. Vemos que as colunas 0-11 e 1112-1131 e as linhas 0-19 e 1044-1069 nao
sao utilizadas para as imagens cientificas. Os pixeis cientificos se concentram
na parte verde da figura e equivalem a 1024 linhas e 1100 colunas.

Fonte: Kepler & K2 Science Center.

Quando o catalogo foi produzido, a missao o utilizou para selecionar seus 150 000
alvos prioritarios a partir, principalmente, de trés parametros: magnitude, raio es-
telar e temperatura efetiva. Apesar de o catdlogo conter diversos outros parametros
fisicos, nesta secao apenas discutiremos superficialmente os critérios de selecao base-
ados nestes trés parametros e a forma como foram calculados. Mais detalhes podem

ser encontrados em Brown et al. (2011).

2.3.1 Magnitude

As magnitudes K, utilizadas no KIC foram derivadas, principalmente, das magnitu-
des g, r, i presentes no levantamento astronomico Sloan Digital Sky Survey (SDSS;
Fukugita et al., 1996; Smith et al., 2002). O processo de conversao de magnitudes
ou cores entre sistemas fotométricos distintos consiste em utilizar os valores de mag-
nitudes do objeto celeste de interesse, ajustar um espectro teérico baseado nestes
pontos e integrar este espectro sobre a curva de transmissao do instrumento para
o qual queremos fazer a transformacao. Podemos ver a curva de transmissao dos
filtros do SDSS na Figura 2.4, a esquerda, e a curva de transmissao do Kepler, que
apresenta sensibilidade espectral no intervalo de comprimento de onda de 420 a 905

nm e que chamaremos de K;()\), a direita.
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Transission

Para o calculo de K, sao usados os fluxos estelares de modelos atmosféricos
de estrelas de diversas classificagoes espectrais apresentados em Castelli & Kurucz
(2004). Depois, a taxa de deteccao fotoeletronica por filtro (baseada na curva de
transmissao do telescopio Kepler, descrita em Koch et al. 2010), dependente das
classificagoes espectrais (fungoes de temperatura, gravidadade superficial e meta-
licidade), é calculada. Em suma, para um conjunto de estrelas; usando valores
numéricos de magnitudes nas bandas g, 7, i; definindo quais sao as classificacoes
espectrais e produzindo seus espectros com os modelos tedricos selecionados, pode-
mos calcular a conversao das magnitudes anteriores para as magnitudes K,. Para
casos onde nao havia magnitudes g, r, + disponiveis para a estrela analisada, outros
catalogos foram utilizados. Para casos onde s6 uma das magnitudes do SDSS estava
disponivel, elas eram utilizadas sem qualquer conversao.

Brown et al. (2011) apresentam as relagoes matematicas de conversao entre as
magnitudes do SDSS e discutem que os valores de K, apresentam incertezas de até
0,2 mag para estrelas de temperatura efetiva 7.7 maior que 3500 K que possuem
as magnitudes g, r, . Também afirmam que as incertezas sao maiores quando h&
menos magnitudes do SDSS presentes. No entanto, o catdlogo nao apresenta estas
incertezas. Por serem altamente dependentes das magnitudes disponiveis no SDSS
e outros catalogos, as magnitudes K, devem ser utilizadas com cuidado pelo leitor.
Sao recomendaveis apenas para estudos estatisticos e andlises automatizadas de

grandes quantidades de estrelas contidas na regiao observada pela missao Kepler.
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Figura 2.4: Esquerda: curvas de transmissao para as bandas presentes no
Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Para o célculo das magnitudes K, foram
utilizadas as magnitudes das estrelas nas bandas g, r, 7. Fonte: Leibniz-Institut
fiir Astrophysik Potsdam®.

Direita: curva de transmissao para a unica banda da missao Kepler. Fonte:
Kepler & K2 Science Center.

Shttps://www.aip.de/en/research/facilities/stella/instruments/data/
sloanugriz-filter-curves
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O célculo da magnitude é importante para se mensurar a precisao necessaria
para se detectar transitos pelo instrumento pois hé maior dificuldade de detecgao de
pequenas mudancas de brilho causadas por transitos quanto mais fracas as estrelas
observadas forem. A fotometria de estrelas fracas é problemética pela deteccao da
estrela alvo e de sua separacao do ruido de fundo, ou seja, é altamente dependente
da razao sinal-ruido. Além disso, estrelas fracas sao problematicas para acompa-
nhamento (follow-up) por outras técnicas e instrumentos de observagao. Assim, o
critério utilizado pela missao Kepler foi selecionar apenas estrelas mais brilhantes

que K, = 16, apesar de o KIC conter estrelas mais fracas, de magnitude até 21.

2.3.2 Temperatura efetiva e raio estelar

Como mencionado na subsecao anterior, os modelos de classificacao espectral utili-
zados foram os apresentados por Castelli & Kurucz (2004), que sdo dependentes de
parametros fisicos estelares. Para a definicao de temperatura efetiva T, gravidade
superficial g e metalicidade Z (fragao de elementos presentes na estrela em excegao ao
hidrogénio e hélio) foram usadas, a priori, metalicidades Z baseadas na distribuigao
de estrelas na vizinhanca solar retiradas do levantamento Geneva-Copenhagem
(Nordstrom et al., 2004), T,¢¢ e log g provenientes do catalogo Hipparcos (van Le-
euwen, 2007) e densidade numérica estelar baseada na latitude galactica (Cox, 2000).
Assim, as estrelas do KIC foram limitadas aos valores 3500 K < T,y < 50000 K,
0 <log g <b55e—3,5<log Z <0,5. Depois, massas foram calculadas através das
isécronas apresentadas em Girardi et al. (2000) e raios estelares foram calculados
através das temperaturas efetivas e luminosidades.

O parametro temperatura efetiva é necessario, portanto, para identificarmos as
classificacoes espectrais das estrelas alvo. Dados os objetivos da missao Kepler, a
priorizacao de alvos selecionou mais estrelas do tipo solar (estrelas tipo G, com tem-
peratura efetiva ~5500 K) na sequéncia principal, como podemos ver na Tabela 2.2.
Encontrar os raios das estrelas foi necessario para que pudessem restringir os raios
minimos planetarios a serem priorizados pela selecao. Também sao imprescindiveis
para o calculo destes parametros quando forem encontrados transitos, como pode-
mos ver na Equacao 1.8. No entanto, assim como as magnitudes K, os parametros

Tess e raio estelar nao possuem incertezas descritas no KIC.

2.4 Limitacoes dos dados e efeitos sistematicos

A fotometria das FFIs pode revelar diversos casos astrofisicamente interessantes,
principalmente transitos e/ou variabilidade de objetos celestes. No entanto, ela

também estd sujeita a algumas limitagoes, que serao discutidas brevemente.
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Star Counts As a Function of Effective Temperature and Apparent Magnitude (K p) for the 150,000 Highest Priority Target Stars

Mag 10500 9500 8500 7500 6500 5500 4500 3500 Total
logg =35
6.50 1 0 l 2 0 1 0 0 5
1.50 1 8 9 6 8 6 0 0 38
8.50 8 20 25 24 49 15 7 8 156
9.50 9 31 81 66 116 88 1 4 406
10.50 27 37 100 209 405 359 40 9 1186
11.50 24 58 171 398 1499 1356 158 37 370
12.50 30 44 231 676 4146 4760 626 62 10575
13.50 34 53 170 747 9279 15866 2213 157 28519
14.50 3 0 0 0 4855 29352 4227 554 38091
15.50 7 4 0 0 4449 42627 12093 1961 61141
Total 144 255 788 2128 24806 04430 19375 2792 144718
logg = 3.5
6.50 0 0 0 0 0 0 0 0 0
1.50 0 0 l 1 2 2 7 0 13
8.50 0 0 l 2 2 9 80 2 96
9.50 0 0 2 15 2 27 220 1 267
10.50 1 0 5 21 7 99 452 2 587
11.50 0 0 l 25 11 186 674 2 599
12.50 0 0 1 12 14 347 1114 0 1488
13.50 0 0 0 6 5 518 1403 0 1932
14.50 0 0 0 0 0 0 0 0 0
15.50 0 0 0 0 0 0 0 0 0
Total 1 0 11 82 43 1188 3950 7 5282

Tabela 2.2: Tabela de contagem de estrelas em fungao dos parametros magnitude K, temperatura
efetiva T.ss e logaritmo da gravidade superficial log g para as 150000 estrelas priorizadas pela
missao Kepler. Estas foram as estrelas que foram observadas continuamente durante toda a misséo.
Esta tabela e mais detalhes sobre o processo de selegao das estrelas podem ser vistos em Batalha
et al. (2010).

Podemos verificar variagoes nas posicoes dos centroides ao longo de toda missao
(centroides sao calculados a partir do fluxo e pixeis de abertura da estrela alvo,
correspondendo a uma posicao exata nos eixos x e y das imagens, como discutiremos
na Subsecdo 3.2.5). A posigdo dos centroides, portanto, pode estar associada a
alteracoes de fluxo observado da estrela ou a algum deslocamento aparente da estrela.
Essa movimentacao, que ocasionalmente resulta em estrelas nao observadas em todas
as FFIs da missao pois estas podem sair do campo de visao, esta associada a dois
fenomenos principais: a aberracao estelar e o movimento proprio das estrelas.

A aberragao estelar é definida como o desvio de posicao aparente dos objetos
astronomicos devido a velocidade relativa entre o observador e a fonte. Este efeito é
ligado ao fato de a velocidade da luz ser finita. Portanto, pelo fato de o observador se
mover conforme a luz da fonte esta chegando, ha uma pequena distor¢ao angular de
posicao observada. Podemos ver um exemplo na Figura 2.5, onde a prépria rotagao
da Terra com velocidade v produz uma certa variagao angular aparente a para um
observador no equador terrestre. No caso das estrelas no campo de visao do Kepler,
a aberracao estelar anual (causada pelo movimento do telescépio em sua érbita)

pode chegar a até aproximadamente 6” (~1,5 pixeis).
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Ja o movimento préprio é o deslocamento das estrelas em relagao a objetos mais
distantes e nao é um efeito de deslocamento devido a velocidade e/ou posigao do
observador. Para as estrelas presentes nas FFIs, esse deslocamento oscila em torno
de milissegundos de arco e pode chegar ~0,1 pixel, ou seja, é comumente causa de
variacao de posicao a nivel intrapixel.

E importante ressaltar que estes deslocamentos de posicao, juntamente as va-
riacoes a nivel intra e inter pixel sobre o flat-field por todo o detector (Van Cleve
et al., 2016), manifestam-se de forma conjunta, possivelmente produzindo variagoes
de fluxo periddicas ou associadas a tendéncias de longo periodo. No entanto, estes
casos podem ser detectados nas curvas de luz quando os comportamentos observados
forem diferentes para cada uma das orientacoes, dado que cada uma delas contém
distintos efeitos de flat-field. Por exemplo, vemos que a curva de luz da estrela KIC
6542321, representada na Figura 2.6, painel superior, apresenta um crescimento do
valor médio de fluxo trimestral para a orientacao correspondente aos diamantes ver-
melhos, enquanto ha um decréscimo a taxas diferentes para as demais orientagoes.
Esta estrela possui um movimento préprio anual de 0,026” e, por isso, desloca o
centroide na escala intrapixel, alterando fluxos observados de forma dependente da
época das observagoes. Isto demonstra uma correlacao entre fluxo e a posicao da

estrela no detector causada pela sua movimentacao.

Figura 2.5: Exemplo de aberragao estelar, onde o movimento de rotagao da
Terra produz um pequeno angulo « entre a posigao real da estrela e a observada
por um observador no equador. Na figura, “Py” significa pélo norte da Terra.
Fonte: Instituto de Fisica da Universidade Federal do Rio Grande do Sul ©.

Um efeito sistematico na fotometria das FFIs pode ser causado pela incidéncia de
raios cosmicos. Raios césmicos sao particulas altamente energéticas que ao atingir
um pixel do CCD podem causar um abrupto aumento do niimero de contagens refe-

rentes ao pixel atingido (vide Figura 2.6, painel inferior). O pixel atingido também

Shttps://www.if .ufrgs.br/oei/santiago/fis2005/textos/varcrds.htm
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Figura 2.6: Curvas de luz obtidas (tempo em anos no eixo das abcissas e fluxo
relativo no eixo das ordenadas) a partir da fotometria de FFIs para trés estre-
las que apresentam algumas das limitagoes e dos efeitos sisteméticos citados.
Os quadrados verdes, triangulos azuis, circulos pretos e diamantes vermelhos
correspondem as 4 diferentes orientagoes do telescépio. Painel superior: estrela
KIC 6542321 que apresenta movimento préprio de 0,026” por ano. Podemos
notar que cada orientagao possui uma tendéncia diferenciada das demais. Isto
ocorre devido a variagao dos centroides e dos fluxos medidos para diferentes
orientagoes do telescopio devida ao movimento préprio da estrela. Painel cen-
tral: Caso de SPSD para a estrela KIC 2017224. Podemos notar o efeito ao
observarmos que a queda abrupta de fluxo s6 ocorre em uma orientagao e dura
um periodo de meses. Painel inferior: Exemplo do efeito de um raio césmico
ou flare na fotometria da estrela KIC 3745516. Fonte: Montet et al. (2017).

pode sofrer uma grande perda de sensibilidade sem afetar pixeis vizinhos (Smith
et al., 2012) e, portanto, pode apresentar um grande decréscimo no nimero de con-
tagens. Este evento é nomeado, em inglés, como Sudden Pixel Sensitivity Dropout
(SPSD) e, apés ocorrer, o pixel afetado tem um tempo de recuperacao da ordem de
horas a meses (vide Figura 2.6, painel central). Isto é, caso o dano recebido seja
reparavel automaticamente, o pixel vai voltar a realizar contagens acuradas somente

apos esse periodo de tempo. Dada a cadéncia das observagoes (aproximadamente
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mensal), um evento de SPSD pode produzir um efeito parecido com a detecgao de
um transito nas FFIs. Isto ocorre pois o processo de recuperacao do pixel, caso
a queda seja causada por um raio césmico, ¢ em média menor que o tempo até
a proxima FFI observada. Assim, é importante reiterarmos que em nosso estudo,
quando uma FFI apresentar uma queda de fluxo similar a produzida por um transito
e quando o periodo entre ela e a FFI consecutiva for maior que a duracao tipica de
um transito (da ordem de algumas horas para planetas de curto periodo), nao po-
deremos estabelecer se a queda de fluxo é causada por um transito ou SPSD. Caso
quedas bruscas perdurem por maiores periodos, sendo observadas em outras FFIs,
provavelmente terao sido causadas por SPSD.

Citemos a terceira limitacao de nossos dados: estrelas muito proximas das bordas
dos médulos e CCDs das FFIs podem possuir partes de suas fungoes de espalha-
mento pontual (point spread function ou PSF)7 perdidas ou até mesmo serem cor-
tadas na imagem (vide Figura 2.7). Para quaisquer andlises das estrelas das FFIs,
¢ recomendavel evitar estrelas préximas as bordas pois, mesmo para estrelas que
contenham toda sua PSF dentro da imagem e estejam presentes em todas as FFIs,
¢ importante que para a realizagao da fotometria haja estrelas de referéncia e ruido
de fundo em todo seu entorno (como veremos na Subsecao 3.2.7). Esse cuidado
evita enviesamento da andlise devido a possiveis correlacoes de fluxo com posicoes
das estrelas nas imagens. Um quarto problema acerca das limitagoes dos dados,
também exemplificado na Figura 2.7, ocorre quando ha imagens com bleeding ao
redor de estrelas muito brilhantes, ou seja, quando hé saturacao de pixeis vizinhos.
Portanto, ficamos impossibilitados de realizar fotometria em estrelas proximas a
regioes saturadas.

Também podemos citar os casos de pixeis mortos, ou seja, pixeis que nao apre-
sentam nenhuma contagem. Caso a estrela estudada contenha pixeis mortos cor-
respondentes a parte de sua PSF ou da abertura utilizada, a fotometria podera ser
prejudicada. Por exemplo, na Figura 2.8, a esquerda, podemos ver um exemplo
de uma das 84 imagens de saida de uma FFI que contém diversos pixeis com essa
condic¢ao. Ja a Figura 2.8, a direita, corresponde a um exemplo de como ficaram as
imagens provenientes do médulo 3 apds sua pane, problema que ocorreu a partir de
janeiro de 2010. Portanto, essa perda de imagens impossibilitou o acompanhamento
de estrelas que pertenciam a essa parte do campo de visao da missao Kepler.

Uma limitacgao relacionada ao nosso trabalho é a cadéncia das imagens, ja citada
brevemente na Secao 2.1. Aproximadamente, as FFIs foram produzidas uma vez a

cada més, em excegao as 8 primeiras (golden FFIs) que foram observadas durante

"A PSF de um ponto em uma imagem equivale & resposta do detector, ou seja, a sua funcio de
dispersao pontual. Resumidamente, um ponto é espalhado/“borrado” em uma imagem. Por isso,
em imagens astrondmicas vemos que os objetos celestes nao possuem um contorno bem definido e
separado do fundo de céu.
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Figura 2.7: Exemplo de um pedaco de imagem FFI mostrando uma borda
lateral a direita. Nesta imagem, vemos dois efeitos citados nesta segio: estrelas
cortadas ou com parte de sua PSF perdidas para a regidao a direita da borda
da imagem e a sobreposicao do brilho de uma estrela brilhante nas estrelas
vizinhas (bleeding).

Figura 2.8: Esquerda: exemplo de uma imagem de saida de uma das FFIs
mostrando exemplos de pixeis mortos (pixeis pretos em excec¢ao as bordas que
sao pretas por nao fazerem parte da drea de pixeis cientificos dos canais de
saida). Direita: exemplo de uma imagem de saida correspondente ao médulo
3, apds ele parar de funcionar em janeiro de 2010.

~36 horas. Desta forma, a determinagao de periodos precisos para as variacoes de
fluxo detectadas nao pode ser feita, dada a cobertura temporal esparsa apresentada.
Também, ha alta probabilidade que transitos sejam “perdidos”, uma vez que podem
ter ocorrido em épocas nas quais nao houve observagoes de todo o campo de visao
do Kepler.

Esta limitacao da cadéncia também afeta diretamente a inferéncia de parametros
fisicos de supostos objetos em transito. Por haver tanto tempo entre duas FFIs
consecutivas, nao é possivel, caso encontremos um possivel transito, saber se o fluxo
minimo observado equivale a profundidade méaxima. Isto ocorre pela impossibilidade

que temos em constatar se aquele fluxo corresponde ao minimo do transito ou a
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Fluxo relativo

situagoes de ingresso ou saida da configuracao de transito. Assim, pela Equagao 1.8,
s6 poderemos inferir o raio minimo do objeto.

Além disso, cada trimestre possui, em média, 3 imagens em 3 meses corres-
pondentes a mesma orientacao. Assim, caso haja diferencas entre valores de fluxo
medidos em uma orientagao, devemos ser cautelosos quanto a afirmar se hd um
transito ou se é apenas um efeito sistematico ou variacao de posicao da estrela que
cria falsos positivos deste. Por exemplo, podemos ver os casos das curvas de luz das
estrelas KIC 3216296 e KIC 7969832 (Figura 2.9), nas quais os possiveis transitos
encontrados sao contidos em orientagoes que apresentam muita variagao de fluxo
durante a missao. Nestes casos, portanto, nao podemos confirmar a ocorréncia de
transitos pois os fluxos minimos encontrados podem resultar dos problemas apresen-
tados acima. Em suma, o caso ideal para se detectar transitos nas FFIs corresponde
a fluxos minimos detectados em uma orientagao que apresente fluxo relativamente
constante nos demais pontos. Nos demais casos, nada poderd ser afirmado sem

investigagoes mais aprofundadas.
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Figura 2.9: Esquerda: curva de luz da estrela KIC 3216296 (K, = 16,04), que
apresenta um ponto de fluxo minimo correspondente & orientacdo 1 (verme-
lho), porém parece estar relacionado a um problema de abertura ou resposta
eletronica dos pixeis contidos nesta abertura para esta orientagao. Direita:
curva de luz da estrela KIC 7969832 (K, = 16,03), que apresenta pontos de
possiveis transitos na orientagdo 0 (preto), porém as causas parecem ser as
mesmas do caso anterior.

Ainda, podemos dizer que hda mais um problema relacionado a variagoes corres-
pondentes a um periodo de um ano. Em um ano, o telescépio voltava a posicao
original e, portanto, a estrela alvo acabava caindo, em média, nos mesmos pixeis ob-
servados originalmente. Caso a variagao medida volte a ocorrer identicamente apds
um ano, ela podera estar enviesada pela diferenca de resposta de pixeis especificos.
Portanto, variagoes encontradas de um ano devem ser investigadas posteriormente

para que a separagao entre causas astrofisicas e sistematicas possa ser realizada.
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Capitulo 3
Metodologia

Apoés a apresentacao dos dados referentes a amostra de estudo, descreveremos neste
capitulo a metodologia adotada para a busca de exoplanetas no campo do Kepler.

Cronologicamente, neste trabalho utilizamos duas metodologias distintas. A
primeira consiste na andlise de imageamento diferencial das FFIs, feita automa-
ticamente para todas as ~4.5 milhoes de estrelas contidas nas imagens. A outra
metodologia utilizada, que nos forneceu os resultados obtidos e aqui apresentados,
foi realizada através da analise individual de algumas estrelas presentes nas FFIs
com criacao de curvas de luz a partir de fotometria de abertura adaptavel.

A primeira metodologia foi descartada de nossa andlise por questoes menciona-
das na proxima sessao e, portanto, descreveremos suas etapas de forma breve. E
importante frisar que os resultados apresentados nesta dissertagao foram oriundos
da segunda metodologia.

Nomearemos as metodologias de imageamento diferencial e de fotometria de
abertura adaptavel como “Metodologia 1”7 e “Metodologia 2”, respectivamente. Am-

bas serao descritas nas préximas segoes.

3.1 Metodologia 1: imageamento diferencial

Utilizamos, na Metodologia 1, a técnica de processamento de imagens chamada de
anélise de imageamento diferencial, conforme descrita por Alard & Lupton (1998).
Resumidamente, esta técnica consiste em um estudo de comparacao fotométrica
entre um conjunto de observacoes de um mesmo campo ou de uma mesma regiao
do céu realizadas em tempos distintos.

Usualmente, utiliza-se uma imagem de referéncia (ou template) criada a partir
da combinagao de todas as imagens originais através de um processo estatistico
que envolva os valores de contagem dos pixeis. Assim, o ideal é que a imagem de

referéncia possua a maior razao sinal-ruido de toda a amostra.
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Apos esta etapa, hd a comparacao e subtracao entre a imagem de referéncia e
cada uma das imagens originais. Para isso, no entanto, a imagem de referéncia é
convoluida! para que ela e a imagem original selecionada apresentem semelhantes
condicoes de observacao. Esta etapa é importante pois ela previne que quaisquer efei-
tos de variabilidade fotométrica encontrados sejam resultados de diferentes condicoes
atmosféricas, interferéncia de brilho externo a regiao de interesse, variagoes espaciais
de PSF e/ou efeitos sisteméticos. Finalmente, cada imagem é subtraida do template
convoluido e a anélise é realizada sobre as imagens resultantes através de fotometria
de abertura e geracao de curvas de luz.

O processo de imageamento diferencial é comumente utilizado para o estudo
de imagens que contém muitas estrelas préximas, caso de aglomerados globulares e
imagens de campo amplo (wide-field). E interessante mencionarmos que esta técnica
nao é so utilizada na Astronomia mas também em outras areas cientificas como na
Medicina, que pode a utilizar para identificacao de tumores e hemorragias internas
(e.g. Bailey & Meikle 1994; Angenent et al. 2006).

Para realizarmos esse processo, utilizamos o codigo Delta Function Difference
Imaging Code (DIA)? de Oelkers & Stassun (2018), criado para imageamento dife-
rencial das estrelas contidas nas FFIs do telescopio TESS. Este algoritmo ¢é baseado
nos processos descritos por Alard & Lupton (1998) e Miller et al. (2008).

Normalmente, o kernel utilizado para estrelas em imagens astronomicas é a
funcao gaussiana. No entanto, quando a PSF da imagem nao corresponde a essa
fungao, como ocorre para imagens de campo amplo (e.g. as FFIs do TESS e do Ke-
pler), a convolugao com um kernel gaussiano resulta em um imageamento diferencial
de baixa-qualidade, apresentando muito ruido (Bramich, 2008; Miller et al., 2008;
Oelkers et al., 2015). Para se precaver desta condi¢ao, Oelkers & Stassun (2018)
utilizaram uma funcao 6 como kernel, adequado para PSFs nao gaussianas e com
forma arbitraria.

Este cédigo funciona em diferentes etapas e subrotinas, sendo elas: limpeza das
imagens (clean), a combinagao e criacao de imagens de referéncia (mk_-master e
cmb_tmp), realizacao de fotometria de abertura (refphot), imageamento diferencial
(bigdiff ), produgao de curvas de luz (mkraw) e correcdo de curvas de luz com a
retirada de tendéncias causadas por efeitos sistematicos e normalizacao das curvas
de luz (detrend).

Para usarmos o DIA, no entanto, precisamos adapta-lo para os nossos dados, ou

seja, para as FFIs do telescépio Kepler. Nas préximas subsegoes, nos descrevemos

1A convolucdo é uma operacio matemética entre uma funcdo ou conjunto de pontos e outra
fungdo chamada de kernel. A convolu¢do de uma imagem resulta na degradacdo ou blurring dela.
Normalmente, o kernel utilizado é derivado da PSF dos objetos encontrados na imagem.

20 programa pode ser encontrado na plataforma de desenvolvimento e repositério de softwares
GitHub através do link https://github.com/ryanoelkers/DIA.

33


https://github.com/ryanoelkers/DIA

1089, 0

Row Numbers -
0,1.23

brevemente as etapas que realizamos.

3.1.1 Corte e limpeza

Como mencionamos acima, o DIA é um cddigo desenvolvido para as FFIs do TESS.
Por trabalharmos com as imagens do Kepler, precisamos identificar as diferencas
entre as imagens obtidas pelos distintos telescopios. Ambos possuem um nimero
diferente de CCDs, com cada um deles possuindo um numero diferente de pixeis.
Como exemplo, os canais de saida do TESS apresentam uma matriz quadrada de
2048 x 2048 pixeis cientificos enquanto os canais de saida do Kepler apresentam uma
matriz retangular de 1024 x 1100 pixeis cientificos, como podemos comparar na figura
3.1.
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Figura 3.1: Esquerda: Representacao de um canal de saida do Kepler. Este
contém 1070 linhas e 1132 colunas no total, com a parcela de 1024 linhas
e 1100 colunas de pixeis cientificos. Fonte: Kepler & K2 Science Center?.
Direita: Representacao do canal de saida do TESS que contém 2078 linhas e
2136 colunas no total com a parcela de 2048 linhas e colunas correspondentes
aos pixeis cientificos. Fonte: TESS Science Support Center?.

As FFIs, como descritas na Secao 2.1, continham linhas e colunas nao cientificas.
Na matriz de contagem, essas regides apresentam pixeis com valor de contagem 0.
Optamos por retira-las das imagens para facilitar a realizacao da etapa de limpeza,
que seleciona regioes retangulares por toda a imagem para identificar valores locais
de ruido de fundo. Dessa maneira, cortamos as linhas e colunas nao cientificas das
matrizes (especificamente as linhas 0 a 19 e 1044 a 1069; colunas 0 a 11 e 1112 a 1131,
correspondentes a representagao das matrizes na Figura 3.1, a esquerda) e obtivemos

uma imagem final com 1024 linhas e 1100 colunas. Devemos citar, no entanto, que

3https://keplerscience.arc.nasa.gov/pipeline.html
“https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/tess/data-access.html
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todas as rotinas do cédigo original foram escritas para matrizes quadradas. Por todo
o cédigo sao utilizadas varidaveis que se referem tanto as colunas quanto as linhas.
Portanto, para utilizarmos o DIA em nossas imagens, tivemos que adapta-lo para
casos mais gerais, ou seja, para matrizes retangulares. Esta e as proximas etapas
descritas na Metodologia 1 referem-se aos cédigos adaptados por nos.

Posteriormente, iniciamos a adaptacao da etapa de limpeza. Uma limpeza con-
siste na redugao dos dados pela subtragao do ruido de fundo (background), do ruido
eletronico do préprio CCD (bias) e corregao de sensibilidade dos pixeis do sensor
(flat-field). As FFIs que utilizamos ja apresentavam limpeza de bias e flat-field.
Portanto, apenas realizamos a etapa de medigao e retirada de background.

Primeiramente, o cédigo de limpeza identifica dois parametros: o “céu local”
e o “background médio”. O céu local representa o valor de ruido de fundo nas
imediacoes de cada estrela, sendo definido pelo usuario como uma pequena area
retangular. Ja o “background médio” representa a média entre ruidos de fundo a
cada 1/4 de toda a imagem. No cddigo original, feito para as FFIs do TESS que
possuem canais de saida de 2048x2048 pixeis cientificos, os autores utilizaram as
dimensoes 32 x32 pixeis para as areas correspondentes ao céu local e 512x512 pixeis
para as areas correspondentes ao background médio. Para os canais de saida do
Kepler, com 1024x1100 pixeis cientificos, adotamos as dimensoes 64x55 pixeis e
256275 pixeis para estas areas, respectivamente.

Apos esta etapa, o programa separou as regices de céu local e background médio
e, dentro delas, aplicou o método sigma-clipping, que consiste em selecionar apenas
pontos de uma amostra que estejam contidos dentro de certos limites. Esse processo
¢ interessante para que outliers nao interfiram em qualquer andlise estatistica que
venha a ser feita. O valor central que utilizamos foi a mediana calculada em cada
bloco (do céu local e background médio). Os pontos (valores de contagem dos
pixeis) mantidos foram os que se encontram dentro do limite dado por [mediana -
30, mediana + 30], sendo o o desvio padrao da amostra.

Assim, selecionados os pixeis dentro de cada bloco, mais uma vez sao calcula-
das as medianas. Outra imagem sera gerada onde cada bloco conterd pixeis com
valores de contagem idénticos as medianas calculadas para o respectivo bloco. Essa
imagem nova, portanto, serd a imagem que sera subtraida da imagem original, fi-
nalizando o processo de limpeza. A Figura 3.2 mostra um exemplo da imagem de
ruido (background) resultante da subtragao entre o médulo 2, canal de saida 1 da
FFI original kplr2009114174833 e a imagem corrigida pelo processo que acabou
de ser descrito. E importante citarmos que os blocos referentes ao céu local sao
interpolados por cada bloco de background médio em um processo iterativo, similar
ao procedimento adotado pelo método de convolucao. Por isso as imagens de ruido

como a da figura mostram esse aspecto degradé e ha contraste entre cada um dos
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16 blocos correspondentes aos backgrounds médios selecionados.

Figura 3.2: Exemplo de uma imagem (um canal de saida) de ruido apés a
subtracao de uma FFI original e a FFI corrigida apds realizarmos os processos
descritos nesta segao.

Apoés a limpeza, verificamos a precisao do método comparando as medianas das
contagens entre as imagens de background (imagem original - imagem corrigida) e as
imagens corrigidas. A mediana das contagens na primeira corresponde a 0,07% da
mediana das contagens na segunda, o que é menor do que o sinal de ~1% esperado
para transitos de Jupiteres quentes que orbitam estrelas do tipo solar. Portanto, a
correcao do background nao deixa residuos que possam atrapalhar significativamente

a nossa analise.

3.1.2 Combinagao e criacao de imagens de referéncia

As imagens de referéncia foram criadas através da combinacao das FFIs do Kepler.
Isto foi feito ao realizarmos a mediana sobre os valores de contagem de pixeis para
as imagens de mesma orientacao do telescopio. Ou seja, tratamos cada conjunto de
FFIs correspondentes a uma orientacao do telescopio separadamente. Isto nos re-
sultou em 4 amostras distintas extraidas das 52 FFIs disponiveis. No entanto, como
havia 84 canais de saida para cada FFI, ao todo criamos 84 imagens de referéncia
para cada orientacao, sendo cada uma correspondente a uma porcao distinta do
campo de visao da missao Kepler. Assim, ao todo produzimos 4368 imagens de
referéncia. Devido a e estabilidade do telescépio, as imagens de referéncia apresen-
taram diferencas visualmente imperceptiveis em relacao as imagens originais, como

podemos ver na Figura 3.3.
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Figura 3.3: Exemplo de comparacao entre duas imagens das FFIs do Kepler,
sendo a da esquerda uma imagem original (médulo 2 e canal de saida 1 da
FFI kplr2009114174833 apds a etapa de limpeza) e a da direita uma imagem
de referéncia criada com todas as imagens que apresentam o mesmo campo de
visao e a mesma orientagao do telescopio. Visualmente nao notamos diferengas
pois o telescopio apresenta uma otima estabilidade e nao é afetado por efeitos
da atmosfera terrestre (uma vez que é um telescopio espacial).

3.1.3 Fotometria de abertura

Esta etapa consiste em realizar fotometria de abertura nas estrelas contidas nas
imagens de referéncia. Para isso, o programa utiliza a posi¢ao de cada estrela do
catalogo KIC que esteja contida no campo de visao da missao Kepler e define um
tamanho de abertura circular tinico para todas elas.

Primeiramente, ele determina possiveis raios que serao testados e realiza a foto-
metria de abertura usando todos eles para todas as estrelas. No caso do DIA, ele
utiliza raios de 2 a 5 pixeis espacados a cada 0,25 pixeis.

Entao, o programa cria um vetor onde cada elemento equivale a diferenca de
fluxo entre dois raios consecutivos para cada estrela. Depois, calcula a mediana
destes valores, ou seja, define qual valor de diferenca de fluxo é mais comum a todas
as estrelas da imagem. Se a razao de fluxo de abertura entre dois raios consecutivos
for menor que ~2,5 (1 magnitude), o menor raio dentre estes dois comparados serd
determinado como a abertura 6tima e, consequentemente, serd usada para todas as
estrelas nas etapa seguintes. Para as FFIs do Kepler, o valor de raio étimo calculado
pelo programa foi de 2,25 pixeis (diametro de ~22"), devido a maior quantidade de
estrelas fracas e de pequeno raio aparente em relacao as estrelas mais brilhantes.

Assim, o DIA calcula o fluxo de cada estrela usando esta abertura. O fluxo
calculado se traduz como a soma dos valores de contagem dos pixeis que se encontram
dentro da abertura 6tima. Finalmente, os fluxos de abertura, as posi¢oes em pixeis
das estrelas e um nuimero identificador sao escritos em tabelas (vide Tabela 3.1).
O resultado que obtivemos, portanto, consiste em 4368 tabelas, sendo cada uma

resultante dos processos aqui descritos para cada imagem de referéncia.
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m xcenter ycenter aperture_sum

m float

Tabela 3.1: Exemplo de tabela contendo posigao (em pixeis na imagem) e fluxo de abertura para
cada estrela, utilizando a abertura 6tima de 2,25 pixeis.

3.1.4 Imageamento diferencial

Nesta etapa, é realizado o imageamento diferencial como descrito no comecgo da
segao. Paraisso, os fluxos estelares (contagens de abertura) calculados na etapa ante-
rior sao utilizados para realizar a convolugao das imagens de referéncia, comparando-
se cada uma delas com a imagem original da qual sera subtraida.

O programa produz as imagens diferenciadas (vide Figura 3.4) através da sub-
tracao entre as imagens de referéncia convoluidas e as imagens originais. Em se-
guida, é realizada a fotometria de abertura nas imagens diferenciadas utilizando o
mesmo tamanho de abertura étima (raio de 2,25 pixeis) adotado para as imagens
de referéncia. Depois, os fluxos de abertura e as posicoes das estrelas nas imagens
diferenciadas sao escritos em tabelas, em um processo semelhante ao descrito na

subsecao anterior.

3.1.5 Criacao das curvas de luz

Esta etapa gera curvas de luz para todas as estrelas, utilizando as tabelas de fluxo
das imagens diferenciadas produzidas na etapa anterior e as datas em que cada FFI
foi observada. Ou seja, para cada estrela, o programa seleciona o canal de saida
no qual a estrela foi observada, extrai as informagoes referentes ao fluxo, época
de observagao e nimero identificador proveniente do catalogo de entrada (KIC ID)
e produz uma tabela tnica contendo esses dados. Em suma, para cada estrela
teremos uma tabela contendo até 52 fluxos de abertura calculados®. Assim, ao todo,
obtivemos um numero total de 4451 462 tabelas para o mesmo numero de estrelas.

Depois, comparamos nossos resultados com as curvas de luz produzidas a partir

5Lembramos ao leitor que nem todas as estrelas estdo presentes ao longo de toda a missdo
Kepler, como discutido nas Segoes 2.1 e 2.4.
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Figura 3.4: Exemplo de imagem diferenciada, ou seja, resultado da subtracao
entre a imagem de referéncia convoluida e uma das imagens originais (médulo
2 e canal de saida 1 da FFI kplr2009114174833 apés a etapa de limpeza). Para
se construir uma curva de luz de uma estrela contida nesta area do céu com o
DIA, 52 imagens diferenciadas parecidas com esta sdo utilizadas.

das FFIs do Kepler feitas com o cédigo f3 (Montet et al., 2017) para estrelas do tipo
solar. No entanto, apds realizarmos esta etapa, verificamos que a variacao de fluxo
nas curvas de luz resultantes era muito maior que a esperada, vide a Figura 3.5. As-
sim, para descobrirmos os motivos deste problema, realizamos uma série de testes.
Fizemos os processos da Metodologia 1 sem a limpeza de imagens (clean). Também
realizamos os processos anteriores sem a combinagao das imagens (mkmaster), uti-
lizando uma das imagens originais para cada campo de visao como referéncia. Por
ultimo, realizamos fotometria de abertura diretamente nas imagens originais. Por
consequéncia, esta abordagem dispensava a etapa de convolucao (bigdiff), ja que
nao havia mais necessidade de subtragao de imagens. Porém, nenhum dos testes
eliminou completamente as diferencas entre as curvas de luz que produzimos com
o DIA e o f3. Somente depois, ao compararmos as aberturas utilizadas para cada
estrela nos dois algoritmos, notamos que este problema ocorria principalmente de-
vido ao uso da abertura otima utilizada na Metodologia 1. Assim, descobrimos
que nao poderiamos utilizar um sé tamanho de abertura para todas as estrelas do
campo. H& muitas estrelas no campo de visao do Kepler que possuem PSFs de
tamanhos varidveis, usualmente relacionadas ao brilho aparente que apresentam.
Mesmo quando selecionamos uma faixa de magnitude referente as estrelas mais fra-
cas (K, > 16), onde a abertura étima de raio 2,25 pixeis era mais coerente, este
problema persistia. Também, o uso de um tamanho fixo de abertura para todas
as estrelas nao permitia que removeéssemos, de forma automatica, a influéncia de

brilho de estrelas proximas nas imagens. Portanto, necessitavamos utilizar alguma
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metodologia que nos proporcionasse o controle de abertura individual e manual das

estrelas da amostra.
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Figura 3.5: Comparagdo das curvas de luz da estrela KIC 8462852, produzidas
pela Metodologia 1 (figura a esquerda) e por Montet & Simon (2016) (figura a
direita). Nelas, podemos ver que a queda de fluxo prevista por Montet & Simon
(2016) nao é semelhante a curva de luz que produzimos pela Metodologia 1.
Verificamos que este problema ocorreu devido ao uso de um raio muito pequeno
para a abertura desta estrela (a Metodologia 1 utiliza uma abertura com raio
fixo de 2,25 pixeis para todas as estrelas).

Assim, decidimos nao prosseguir para a proxima etapa que consistia na remocao
de efeitos sistemédticos e normalizacao dos fluxos, descartamos as curvas de luz que
haviamos construido e adotamos uma nova metodologia, que chamamos de Meto-

dologia 2.

3.2 Metodologia 2: fotometria de abertura

adaptavel

A Metodologia 2 é o método utilizado neste trabalho para a obtencao e andlise
das curvas de luz das estrelas candidatas a possuirem companheiros. Esta nova
metodologia ¢ baseada na utilizagao do cédigo f3 (Montet et al., 2017)% o qual
realiza a fotometria a partir de uma abertura grande o suficiente para conter a estrela

alvo e pequena o suficiente para nao incluir estrelas vizinhas no campo observado.

60 programa pode ser encontrado na plataforma de desenvolvimento e repositério de softwares
GitHub através do link https://github.com/benmontet/£f3.
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Este é um método criado para andlise individual de estrelas com possibilidade
de modificacao manual da abertura. Como nao era viavel analisar detalhadamente
~4.5 milhoes de estrelas, iniciamos nossa analise reduzindo nossa amostra através
de um corte baseado no parametro fisico magnitude aparente ja que, basicamente,
estrelas de magnitude maior devem necessitar de uma menor abertura e vice-versa.
Chamamos este passo de “corte em magnitude”. Depois, utilizamos um processo
automatico de selecao de aberturas e realizacao de fotometria baseado no mesmo
parametro. Estes passos foram nomeados de “determinacao das aberturas para as
estrelas alvo”. Finalmente, utilizamos um critério estatistico de selecao de estrelas
com possiveis transitos, na etapa que chamamos de “selecao de candidatas” e fina-

¢

lizamos com a validacao desta amostra realizando a etapa “verificagao manual de

aberturas”. Todas etapas sao descritas em detalhes nas subsegoes seguintes.

3.2.1 Corte em magnitude

A Metodologia 1 consiste no processo de imageamento diferencial com apenas uma
abertura padrao para todas as estrelas do campo simultaneamente. Isso resulta
em um processo de reducao das imagens e de producao das curvas de luz mais
rapido em comparacao com o processo adotado a partir de agora. No entanto,
nossos testes mostraram que ajustes sao necessarios para que as aberturas sejam
determinadas em funcao da magnitude das estrelas. Portanto, este fato nos leva
a utilizar a Metodologia 2 que, por realizar a andlise individual de cada estrela
e introduzir etapas de controle e determinacao de abertura, possui um tempo de
execucao consideravelmente maior para que haja a produgao de uma unica curva de
luz.

Caso comparemos os dois métodos, observamos que o processo realizado pela
Metodologia 1 se completa em horas para todas as ~4,5 milhoes de estrelas. Ja
o processo realizado pela Metodologia 2 leva ~43 segundos para a analise de uma
estrela, producao de curva de luz em forma de imagem e escrita de parametros
(fluxo, incertezas, época em que ocorreu cada observacao e posigoes dos centroides)
em arquivos de texto. Assim, a execugao resultaria em uma espera de ~2240 dias
ininterruptos de processamento no computador em que trabalhamos (processador
Intel Core i7-7700T e 16,643 GB de memoéria RAM) para a andlise de todas as
estrelas contidas nas FFIs, o que ¢ invidvel. Esta situacao criou a necessidade de
selecionarmos alvos de interesse baseados em algum critério.

Nos decidimos realizar o corte inicial do niimero de estrelas a partir da magnitude
K, pautados pela motivacao de nosso trabalho em estudarmos estrelas fracas que
nao foram analisadas fotometricamente pela missao Kepler. De acordo com Batalha

et al. (2010), estas estrelas tém um limite inferior de magnitude K, = 16 e, portanto,
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esses objetos nao possuem curvas de luz associadas e seus dados disponiveis estao
restritos as FFIs, salvo poucas excegoes.

Assim, decidimos utilizar este limite inferior de K, = 16 mag e o estendemos até
o limite superior K, = 16,5 mag. Nesse intervalo, de acordo com o catélogo KIC,
temos um total de 178 000 estrelas. No entanto, as estrelas que nao estao contidas em
todas as orientagoes (ndo estao presentes em todas as imagens) sao descartadas pelo
f3. Além disso, existem estrelas que serao descartadas pelo programa por estarem
proximas das bordas das imagens, mesmo estando presentes em toda a missao, pelos
motivos descritos na Segao 2.4. Assim, com esse critério de 16,0 < K, < 16,5 mag,

obtivemos uma pré-selecao de 137209 estrelas.

3.2.2 Determinacao das aberturas para as estrelas alvo

Utilizamos a magnitude aparente K, contida no Kepler Input Catalog (KIC) para
definirmos as aberturas, pois estrelas de maior magnitude (menor brilho) estao as-
sociadas a menores aberturas e vice-versa. Os valores desta magnitude, no entanto,
nao sao robustos e s6 podem ser usados para calibracao de outros parametros, como
em nosso caso, para as aberturas, conforme descrito na Subsecao 2.3.1. A seguir,
descrevemos como o programa f3 define uma abertura e como utilizamos K, como
parametro de entrada do programa.

Inicialmente, definimos quatro parametros essenciais a essa etapa. O valor
maximo de fluxo é definido como o maior valor de niimero de contagens de uma
estrela, ou seja, o pixel que apresenta maior fluxo dentro da abertura definida para a
estrela é selecionado e sua contagem equivale a este parametro. O valor maximo de
fluxo é calculado automaticamente pelo programa e o pixel que contiver esse valor
serd considerado como o centro da estrela. Lembremos ao leitor que o centroide é um
valor numeérico especifico podendo variar, por exemplo, dentro de um mesmo pixel.
O centro que nos referimos aqui é o pixel central e, portanto, centroide e centro tem
defini¢oes distintas. O segundo parametro, de nome porcentagem de corte, é
definido pelo usuario e consiste na fracao do valor méaximo de fluxo que sera levada
em consideragao para um pixel adjacente ao pixel central ser considerado parte da
abertura de uma estrela. Ja o valor de corte também representa um valor definido
pelo usudrio e é um critério para delimitar o limite minimo de valores de contagens
que um pixel precisa apresentar para estar contido na abertura criada. Apesar de
estes dois dltimos parametros servirem de base para o estabelecimento da abertura
pelo usuério, ambos sao necessérios e produzem distintos efeitos. A porcentagem de
corte é o parametro inicial a ser definido. Caso apenas este parametro fosse usado e
o valor de corte ignorado, isso poderia fazer com que estrelas fracas apresentassem

aberturas muito grandes, ja que uma determinada porcentagem de um numero de

42



contagens muito baixo poderia resultar em um valor limite de contagens préximo
ao do background. Depois de estabelecermos uma porcentagem de corte adequada,
poderemos fixa-la e assim poderemos manipular apenas o valor de corte, criando um
limite que garantird que as aberturas das estrelas fracas nao sejam demasiadamente
grandes. Por outro lado, se usassemos apenas o valor de corte, ignorando a porcen-
tagem de corte, nao serfamos capazes de definir as aberturas corretamente levando
em conta os diferentes brilhos das estrelas. Ou seja, quando lidamos com estrelas
de diferentes magnitudes, o ideal é que delimitemos as porcentagens de corte e os
valores de corte. O quarto parametro, o qual denominamos valor de extensao,
permite-nos expandirmos as aberturas das estrelas e ¢ utilizado para que incluamos
parte da PSF que se espalha nos pixeis ao redor das aberturas selecionadas pelos
trés outros parametros, uma etapa importante para a realizacao da fotometria e
deteccao de variagoes fotométricas.

Em suma, o centro da estrela, correspondente ao pixel de maior fluxo, é selecio-
nado e o programa analisa cada pixel adjacente, definindo-o como parte da abertura
caso contenha valor de contagem maior que o valor de corte e maior que a multi-
plicacao entre valor maximo de fluxo e a porcentagem de corte. Depois, permite que
estendamos a abertura que foi selecionada. Para ficar mais claro, podemos utilizar
um exemplo numérico, ilustrado pela Figura 3.6. Se a contagem do pixel central
(valor méximo de fluxo) é 5000, representado pelo pixel delimitado pelas bordas
azuis na figura, a porcentagem de corte 10%, o valor de corte de fluxo 1000 e o valor
de extensao 1, a abertura serd limitada a pixeis com contagens entre 1000 e 5000
(pois 1000 é maior que a multiplicagao 5000 x 10% = 500). Neste caso, podemos
ver que, na figura, o pixel de contagem 1100 seria incluido na abertura que estava
sendo criada, porém o pixel de contagem 600 nao. Supondo que no final deste pro-
cesso tenhamos a abertura igual a regiao delimitada pelas bordas de cor amarela, o
valor de extensao igual a 1 incluiria mais um pixel por todos os lados, estabelecendo
a abertura final (delimitada pelas bordas de cor magenta na figura). Caso o valor
de corte fosse menor que 500 (5000 x 10%), a abertura seria limitada a todos os
pixeis adjacentes ao pixel que contenham contagens entre 5000 e 500 e, neste caso,
o pixel de contagem 600 poderia ser incluido e a abertura seria diferente da repre-
sentada pela figura. Portanto, podemos concluir que os trés primeiros parametros
(valor maximo de fluxo, porcentagem de corte e valor de corte) sao interdependentes
para a definigdo de abertura do f3. Ja o o quarto (valor de extensdo) permite que
incluamos parte do ruido de fundo ao redor da estrela alvo.

Assim, nesta etapa do cddigo de definicao de parametros, podemos controlar
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1100
100 > 5000*10%

Porcentagem de corte = 10%
Valor de corte = 1000 1100 > 1000
5000*10% = 500
Valor de extenséo =1
Valor méaximo 600
5000 600 > 5000%10%
600 <1000

Figura 3.6: Esquema representativo da atuacao dos parametros de selecao de
abertura do f% em um caso hipotético. Os valores dos parametros se encon-
tram nos itens, acima e a esquerda. O centro da estrela estd delimitado pelas
bordas azuis, a abertura selecionada sem a atuagao do valor de extensao é de-
limitada pelas bordas amarelas e a abertura final é delimitada pelas bordas
de cor magenta. Os quadrados de bordas pretas pontilhadas delimitam dois
pixeis hipotéticos e sao usados para exemplificar o processo, descrito em mais
detalhes no texto.

a abertura manipulando o valor de corte e a porcentagem de corte’. Ainda, ao
executarmos esta parte do programa, nos é disponibilizada a abertura da estrela alvo
e a possibilidade de altera-la, de forma manual selecionando pixeis a serem retirados
ou incluidos nela, caso necessario. Os ajustes que realizamos visam otimizar as
aberturas de forma que contenham toda a estrela alvo mas nao envolvam estrelas
vizinhas. Caso duas estrelas alvo vizinhas estejam contidas em uma mesma abertura,
elas serao consideradas como um sé objeto na etapa posterior de fotometria.

Montet et al. (2017) utilizaram parametros fixos de porcentagem de corte e va-
lor de corte para suas analises de estrelas do tipo solar. No entanto, sua amostra
contém estrelas de magnitude K, entre 10 e 16, com sua maioria contida entre apro-
ximadamente 13 e 16. Portanto, eles inspecionaram estrelas mais brilhantes (menos
suscetiveis aos efeitos de contaminagoes adjacentes) também utilizando aberturas
maiores que as das estrelas de nossa amostra.

Além disso, dado o grande intervalo de magnitudes, os autores, depois de adota-
rem os valores fixos dos parametros porcentagem de corte e valor de corte, utilizaram
a etapa de verificagdo manual com exclusao e/ou adi¢ao de pixeis nas aberturas cri-
adas para cada estrela alvo. Neste trabalho, no entanto, devido a grande quantidade
de estrelas em nosso estudo e ao tempo computacional necessario para realizar esta

etapa, decidimos separar a nossa amostra em faixas de magnitudes, sendo cada uma

"Decidimos manter um valor de extensdo fixo para as estrelas da amostra para que con-
trolassemos individualmente as aberturas, automaticamente, através, apenas, dos parametros valor
de corte e porcentagem de corte
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associada a um conjunto préprio dos parametros ja citados.

Para escolhermos o valor de corte e a porcentagem de corte, selecionamos alea-
toriamente 8 estrelas que apresentassem uma das 2 magnitudes K, = 16,0 ou 16,5
(escolhemos 4 estrelas para cada uma destas magnitudes). Depois, manualmente
criamos uma grade de parametros contendo valores de corte 3000, 5000, 10000,
15000, 20000 e 25000 e porcentagens de corte 1,5%, 5%, 10%, 15% e 30%. Nota-
mos que estrelas mais fracas precisam de aberturas que considerem valores de corte
menores, pois isso permite a inclusao de pixeis com contagens mais baixas na cons-
trugao da abertura. Por exemplo, para as 8 estrelas do teste, houve valores de corte
altos o suficiente para nao detecta-las. Ao reduzirmos esse parametro, podiamos
detectar a estrela alvo; por outro lado, ao utilizarmos valores muito baixos para este
parametro, as aberturas criadas apresentavam muito ruido de fundo de pixeis nao
pertencentes & PSF da estrela alvo (vide Figura 3.7). Para a porcentagem de corte,
verificamos que alteracoes entre 1,5% e 10% nao modificavam substancialmente as
aberturas. Quando esse parametro era maior que 10%, havia alteracoes na maioria
dos casos e perdiamos pixeis necessarios para a construcao de uma abertura ade-
quada. E importante citarmos que a alteracao causada pelo parametro porcentagem
de corte é dependente do caso analisado (estrelas alvo possuem distintas distancias
em relagao a fontes vizinhas e distintos padroes de decréscimo radial de fluxo por
pixel). Desta forma, optamos por manter uma porcentagem conservadora de 1,5%;,
também utilizada em Montet et al. (2017) para todas as estrelas nesta etapa da
Metodologia 2. Nesta etapa, ainda, escolhemos o valor de extensao de 2 pixeis para
aumentarmos as aberturas em todas as direcoes. Desta forma, criamos aberturas
que encapsulavam totalmente a PSF das estrelas alvos sem que, na maioria dos
casos, sofressem influéncia das PSFs das estrelas vizinhas (o parametro valor de ex-
tensao = 2 foi utilizado em todas as etapas que realizamos com o f3, durante nosso
trabalho).

Auxiliados pela etapa de controle de abertura do f3, visualmente pudemos com-
parar qual a combinacao de parametros que definia o melhor ajuste de abertura para
as 8 estrelas selecionadas. Com o objetivo de otimizar a determinagao das aberturas
em funcao do brilho das estrelas, portanto, selecionamos os valores e porcentagens
de corte para faixas de 0,1 em magnitude, conforme a Tabela 3.2.

Assim, permitimos a criacao de aberturas de forma automaética para todas as
estrelas da amostra sem a etapa de verificacao manual. S6 a utilizamos nos casos
de interesse (estrelas com possiveis transitos) indicados apds a conclusao da etapa

de selegao de candidatas.
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Figura 3.7: Aberturas da estrela KIC 1429938, de magnitude K, = 16,5, para
diferentes parametros valor de corte. Painel superior, esquerda: Abertura uti-
lizando valor de corte = 1000. Painel superior, direita: Abertura utilizando

valor de corte = 50000. Painel inferior:

6timo de 16 000.

Magnitude

Valor de corte

Porcentagem de corte

abertura utilizando valor de corte

Valor de extensao

16,0 < K, < 16,1
16,1 < K, < 16,2
162 < K, < 16,3
16,3 < K, < 16,4
16,4 < K, < 16,5

20000
19000
18000
17000
16 000

1,5%
1,5%
1,5%
1,5%
1,5%

N NN N

Tabela 3.2: Tabela contendo os trés parametros manipulédveis pelo usuario: valor de corte, porcen-
tagem de corte e valor de extensao, e seus valores escolhidos em fungao das faixas de magnitude
que selecionamos para as estrelas de nossa amostra.

3.2.3 Determinacao das aberturas para as estrelas de re-

feréncia

Simultaneamente ao processo de selecao de uma estrela alvo e determinacao de

sua respectiva abertura, o programa f3 delimita uma area quadrada de 300x300
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pixeis (20" quadrados) para cada FFI, de forma que essas regides sempre sejam
quadradas, de mesmo tamanho e que contenham a estrela alvo como centro, vide
Figura 3.8, painel superior, esquerda. No entanto, estas areas eram deslocadas
quando as estrelas alvo se encontravam perto das bordas, de modo a evitar 15 pixeis
das bordas das FFIs. Isto ocorria para que a analise feita pelo f3 contivesse apenas
estrelas que tivessem toda sua PSF dentro das FFIs e que possuissem estrelas de
referéncia e background ao seu redor. O intuito era que nao houvesse casos que
apresentassem possiveis correlagoes quanto as posicoes das estrelas nas imagens e
seus fluxos observados, apds a utilizacao do programa.

Notemos que, para cada uma das 52 FFIs, essas areas podem apresentar variacao
de posicao devido ao movimento proprio da estrela e, principalmente, a aberracao
estelar, que pode causar uma variagao anual de até 1,5 pixeis ou ~6” (Haas et al.,
2010), vide Segao 2.4. Como comparativo, o segundo maior efeito que causa des-
locamento da posicao observada, a paralaxe, é da ordem de milisegundos de arco
para as estrelas observadas pela missao Kepler. Ou seja, os efeitos da paralaxe,
nestas estrelas, sao quase imperceptiveis ja que um pixel corresponde a ~4" qua-
drados. Desta forma, apenas a aberragao estelar é um efeito relevante causador de
potenciais deslocamentos de posicao verificados para uma mesma estrela durante a
missao. Assim, o f3 permite que essas regioes criadas possam se deslocar em até 1
pixel para qualquer direcao, entre diferentes FFIs, para contabilizar qualquer efeito
de variacao de posicao da estrela alvo. Por fim, uma regiao de referéncia para cada
estrela é criada somando-se a contribuicao das 52 diferentes FFIs correspondentes a
mesma regiao do céu.

Depois, dentro desta regiao de referéncia, o programa detectara as 250 fontes mais
brilhantes (ser@o as estrelas de referéncia) e criard aberturas para elas, utilizando o
mesmo procedimento descrito na se¢ao anterior, com os mesmos trés parametros da
estrela alvo escolhidos. Porém, agora, o usuario nao podera modifica-las de forma
individual. Desta forma, s possuimos controle da abertura referente a estrela alvo
(vide Figura 3.8, painel inferior), embora nao precisemos nos preocupar pois even-
tuais problemas na definicao das aberturas das estrelas de referéncia serao diluidos,
devido ao tamanho da amostra.

Finalmente, as aberturas que tocam as bordas da regiao serao excluidas e aber-
turas préoximas que tocam uma mesma estrela serao combinadas como uma so. Po-
demos ver um exemplo de imagem contendo estas aberturas na Figura 3.8, painel
superior, direita. Consequentemente, estas aberturas e estrelas serao usadas como
referéncias fotométricas para verificagdo futura de que uma possivel variacao do

brilho da estrela seja astrofisica e nao uma variacao intrinseca a imagem.
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Figura 3.8: Etapas automdticas de selegao de abertura da estrela alvo alvo (KIC
11133186) e estrelas de referéncia. Painel superior, esquerda: area quadrada de
referéncia de 300x 300 pixeis contendo a estrela alvo em seu centro, localizada
em (x,y) = (150,150). A barra de cor corresponde & escala de cor normalizada
entre 0 e 0 99,6% do ntimero de contagens dos pixeis contidos nesta regiao,
evitando que estrelas muito brilhantes nao permitam que visualizemos estrelas
mais fracas. Painel superior, direita: aberturas selecionadas para as estrelas
de referéncia, apds serem combinadas caso estivessem proximas e tocando uma
mesma estrela de referéncia. Para elas, foram utilizados os parametros valor
de corte = 17000 e porcentagem de corte = 1,5%. Painel inferior: abertura
para a estrela alvo, agora localizada em (x,y) = (8,8), que pode ser alterada
manualmente, pixel a pixel, pelo usuario.

3.2.4 Fotometria de abertura e obtencao das curvas de luz

A fotometria de abertura consiste na soma de contagens de pixeis para cada aber-
tura. Nao convertemos as contagens para unidades fisicas de fluxo ja que, para a
metodologia utilizada, preocupamo-nos apenas com a diferenca de contagens entre
FFIs em épocas distintas para construcao de nossas curvas de luz e posterior anélise.

Cada regiao quadrada de referéncia possui uma estrela alvo e 250 estrelas de
referéncia, cada qual com sua abertura definida pela etapa anterior, como exemplifi-
cado pela Figura 3.8. No entanto, temos 52 FFIs distintas, ou seja, para cada estrela,
seja alvo ou referéncia, teremos 52 aberturas diferentes. O motivo de realizarmos

fotometria de abertura nas estrelas de referéncia é somarmos todas elas para cada
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FFI a fim de termos um valor de fluxo de referéncia quase constante para toda a
vizinhanga da estrela alvo. Porém, devemos destacar que, para algumas estrelas de
referéncia, os valores de contagem nao sao constantes para as 52 FFIs pois podem
se tratar de estrelas variaveis, estrelas com pixeis afetados por raios cdésmicos ou
outros casos de variagao de fluxo de origem sistematica ou astrofisica. No entanto,
o grande nimero de estrelas de referéncia (250) utilizadas para cada alvo cientifico
serve para minimizar a interferéncia destes casos isolados nos valores finais de fluxo
de referéncia.

Como cada orientagao distinta possui sua propria sistematica e erros associados,
agrupamos as imagens em 4 amostras, baseadas nas 4 orientagoes. Assim, para cada
conjunto, somamos as contagens das estrelas de referéncia e dividimos o valor de
contagens da estrela alvo por esta soma. Esta divisao é feita para normalizar a distri-
buigao de valores de fluxo da estrela alvo por toda a missao, através da contribuigao
das estrelas de referéncia. Além disso, de modo a eliminarmos possiveis efeitos de
variacao devido as diferencas de flat-field entre diferentes detectores, dividimos este
fluxo calculado pela mediana dos fluxos da estrela alvo dentre as imagens de mesma
orientacao. Esse processo é melhor descrito nas equagoes a seguir.

O fluxo normalizado de uma estrela r de referéncia, para uma determinada FFI

k;, é dado por:

Fep = L | Sy C K, K = {kika,....k50} (3.1)

M(fs,.r)
onde f, , corresponde ao fluxo de uma estrela de referéncia » medido em uma FFI
k;, S,, corresponde ao conjunto das FFIs observadas de mesma orientacao u: u =
{0,1,2,3} a qual k; pertence e M(fs,,) é a mediana dos fluxos desta estrela para os
pontos correspondentes ao mesmo conjunto de FFIs S, ,.
Entao, somamos os fluxos normalizados de todas as estrelas de referéncia de uma

determinada FFI através de:

250

Fp = Z F,r (3.2)
r=1

e, depois, dividimos o fluxo da estrela alvo (denotada pelo indice a) pela soma dos
fluxos de referéncia e o normalizamos, obtendo o fluxo normalizado da estrela alvo
(F¢h) na FFI ;-

Fk- .= fki,a

= Jha 3.3
s F]:lef ( )
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A Fki,a

Fy = M(Fo, ) (3.4)
onde f, , ¢ o fluxo de abertura da estrela alvo calculado para uma determinada FFI
ki, Fy, o € 0 fluxo da estrela alvo dividido pela contribuicao das estrelas de referéncia
em sua FFl e M (Fys, ,) é a mediana de Fj, , somente para os pontos correspondentes
ao conjunto S, .. Neste caso, S, , difere de S, , pois o primeiro se refere a estrela
alvo e nao inclui as 8 observagoes correspondentes as golden FFIs, encontradas na
orientacao 3. Como as golden FFIs possuem niveis similares de efeitos sistematicos
e correspondem a quase metade dos pontos desta orientacao, esta escolha evita
que o espalhamento seja subestimado e a mediana M (Fs, ,) fique potencialmente
enviesada®.

Desta forma, no final do processo de fotometria de abertura cada estrela alvo
possuird um conjunto de até 52 fluxos relativos observados F; ,;4 Entao, ao relacionar-
mos estes fluxos as épocas e orientagoes em que as FFIs foram obtidas, produziremos
a curva de luz da estrela analisada. Por exemplo, podemos ver a curva de luz da
estrela KIC 12404698, conforme apresentada no painel de visualizacao produzido du-
rante a etapa de selecao de abertura, através das Figura 3.9, a esquerda, e a curva
de luz final, apds termos selecionarmos esta mesma abertura, através da Figura 3.9,
a direita. Nelas, cada conjunto de pontos de uma mesma cor equivale a uma das
4 orientacoes, de acordo com o esquema de cores apresentado pela Tabela 2.1, e
as épocas em que cada FFI foi obtida equivalem as datas, em dias julianos modi-
ficados, apresentadas na coluna “Fim da observagao (MJD)” desta mesma tabela.
Além disso, notamos diferencas nas incertezas de cada fluxo quando comparamos as
duas curvas de luz. Isso ocorre pois na etapa de visualizacao da abertura é feito um
calculo preliminar simplificado das incertezas, através de regressao linear simples
para cada conjunto de pontos de mesma orientacao. Para o cédlculo das incertezas
finais e remogao de tendéncias sisteméticas (detrending), no entanto, sdo utilizados

processos gaussianos complexos, descritos em Montet et al. (2017).

3.2.5 Calculo dos centroides

Além das curvas, o programa f3 também nos permite acompanhar a variagao das
posigoes dos centroides das estrelas. Dado um fluxo? f,(m;,n;) de pixel contido na

abertura selecionada para uma estrela alvo que se localiza na posigao (m;,n;) da

8Este mesmo procedimento deveria, em teoria, ter sido aplicado para calcular M(fs, ,), mas
nao faz parte do cédigo f3. Na pratica, porém, a manutencao das golden FFIs no cédlculo desta
mediana pode causar um deslocamento nos valores absolutos de fluxo, o que ¢ irrelevante para a
nossa analise, pois ela utiliza valores normalizados de fluxo.

9Nao utilizamos o indice k; correspondente a uma determinada observacdo como haviamos feito
nas Equagées 3.1, 3.2 e 3.4 por causa de excesso de notagao. Ainda assim, a equagao demonstra o
caso de uma estrela alvo em uma unica FFI.
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Figura 3.9: Esquerda: Curva de luz da estrela KIC 12404698 utilizando as
incertezas calculadas por regressao linear simples entre pontos de mesma ori-
entacao durante a etapa de ajuste manual de abertura. Direita: Curva de luz
da estrela KIC 12404698 utilizando as incertezas calculadas pelo processo gaus-
siano para a mesma abertura. As cores, representando fluxos calculados para
observagoes de mesma orientacao, seguem o esquema apresentado na Tabela
2.1.

matriz de abertura de dimensao M x N, a posicao do centroide nos eixos x e y sera,
respectivamente:

M
Tom _ Zj:l fa(m]’n]) * m] , (35)

Zj]\il fa(mjﬂnj)

SN falmyng) *n;
cm - - N 3.6
i’ SV Falmyong) (84)

definidas de forma semelhante ao calculo de centro de massa de um sistema.

O ideal para uma estrela de brilho estdvel ¢ que mantenha seu centroide quase
constante entre imagens de mesma orientacao durante todo o periodo da missao,
como podemos notar pelo comportamento das orientagoes verde, azul e vermelha,
na Figura 3.10. No entanto, isso nao ocorre pelo deslocamento aparente das estrelas
(vide Secao 2.4). A variagao notada na posi¢ao do centroide é, portanto, suscetivel
ao movimento proprio da estrela. Desta forma, estudar o comportamento da posicao
do centroide da estrela em diferentes observacoes pode nos indicar algum tipo de
correlagao entre alteragoes no fluxo medido e mudangas na posi¢ao de uma estrela
alvo. Nestes casos, portanto, uma grande variagao de fluxo detectada nas curvas
de luz pode nao se tratar de uma variabilidade fotométrica e sim de um efeito

sistematico causado pela entrada ou saida de parte do fluxo da estrela alvo na
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Fluxo relativo

abertura determinada.

Porém, devemos salientar que uma variacao de fluxo causada por um transito,
por exemplo, pode também causar este efeito. Isto ocorre pois o planeta, ao passar
em frente ao disco da estrela, bloqueia parte de seu fluxo e, consequentemente, pode
modificar a posicao do centroide. Este processo é semelhante ao processo de a estrela
se “deslocar” descrito no paragrafo anterior. Portanto, devemos fazer uma anélise
visual cuidadosa para conseguirmos fazer a distin¢ao entre transitos reais e possiveis
efeitos sistematicos. Como veremos em nossos resultados, expressos na Tabela A.1,
ao analisarmos individualmente as estrelas de nossa amostra final notamos que varias
delas possuem deslocamento de centroide correspondente ao possivel transito.

A Figura 3.10, por exemplo, demonstra o comportamento do fluxo relativo e as
posicoes cartesianas do centroide z (esquerda) e y (direita) para um conjunto de
observacgoes da estrela alvo KIC 11517779, demonstrando um dos casos que aca-
bamos de citar (a queda substancial de fluxo, correspondente a ~0,915, define o
possivel transito encontrado). Neste exemplo, também notamos que o ponto preto
do possivel transito esta deslocado em relacao aos outros ~0,1 e ~0,2 nos eixos x e
y, respectivamente. No entanto, como esses deslocamentos correspondem a apenas
uma fragao de um pixel, consideramos como um caso real. Relembremos que as FFIs
foram observadas em diferentes épocas e orientacoes, tendo para cada orientagao er-
ros particulares. As posicoes do centroide sao diferentes entre distintas orientacoes

e, portanto, devemos lidar separadamente com cada conjunto.
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Figura 3.10: Gréficos de Fluxo relativo vs Posi¢oes dos centroides em z (&
esquerda) e em y (& direita) para a estrela KIC 11517779. Na imagem, ve-
mos um exemplo de possivel transito dado pelo ponto preto com menor fluxo.
Também verificamos um deslocamento de centroide do ponto correspondente
a este transito em relacao a regiao delimitada pelos demais pontos de mesma
orientacao (demais pontos pretos).
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3.2.6 Selecao de candidatas com potenciais transitos

Apés pré-selecionarmos as estrelas contidas no catalogo KIC por corte de magnitude
K, entre 16,0 e 16,5 (Secao 3.2.1) e obtermos as suas curvas de luz (Secao 3.2.4),
utilizamos critérios para separa-las em uma amostra que chamamos de estrelas can-
didatas com potenciais transitos, descrita a seguir.

Para selecionarmos a amostra, necessitamos escolher um critério de definicao do
que seria um potencial transito através da analise das curvas de luz. Rigorosamente,
um transito provocado por um objeto celeste orbitando a estrela alvo se verifica por
uma queda e ascensao de brilho na curva de luz, repetindo-se periodicamente ou
quasi-periodicamente em um processo melhor descrito na Secao 1.1. No entanto,
como ja citado na Secao 2.4, a cadéncia e a precisao de nossos dados somente nos
permitem detectar transitos que se traduzam como pontos (fluxos) da curva de luz
com valor mais baixo em relacao as demais observacoes. Assim, decidimos utilizar
um critério estatistico que também fosse um indicador de diminui¢ao de fluxo em
relacao as demais FFIs.

Optamos por utilizar o critério estatistico desvio padrao (o) para definirmos o
que considerariamos como um possivel transito. Como podemos ver na Figura 3.11,
quando calculamos o ¢ a partir dos valores de fluxo normalizados para todas as 52
FFIs, temos um valor de desvio padrao semelhante para quase todas as estrelas da
amostra pré-selecionada (a maior parte delas possui o < 0,02). Esta variagao, no
entanto, é maior do que a necesséria (1%) para detectarmos um Jupiter ao redor
de uma estrela de tipo solar, por exemplo. Porém, se tratarmos cada orientagao
como um conjunto de imagens distintas a nossa precisao sera melhorada e, por
consequéncia, poderemos detectar transitos com mais confianca e também limitar o
nimero de falsos positivos.

Assim, realizamos esta separagao de analise para cada uma das 4 orientacoes dis-
tintas. Cada uma delas representa um conjunto de pixeis diferente para cada estrela
alvo e, portanto, em cada orientagao temos uma prépria sistematica, ruido e fungao
resposta dos pixeis. A disparidade de fluxo entre duas ou mais diferentes orientacoes
pode ser notada em varios exemplos de curvas de luz, como na Figura 3.12, na qual
os triangulos azuis observados destoam substancialmente dos demais pontos durante
todo o trimestre configurando, provavelmente, algum efeito sistematico referente a
alteracao de posicao dos pixeis de abertura ou algum problema da imagem ao redor
dos pixeis de abertura selecionados.

O processo que utilizamos para realizarmos as analises fotométricas das curvas
de luz foi baseado no céalculo entre as diferencas de fluxo entre cada ponto de uma
orientacao e a média dos demais pontos da mesma orientacao. Consequentemente,

0 nosso proximo passo foi decidirmos a quantos o estas diferencas de fluxo deveriam
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Figura 3.11: Histograma de valores de desvio padrao a partir do fluxo norma-
lizado de todas as estrelas pré-selecionadas, com corte em 0,04 (apenas 1391
estrelas das 137 209 da amostra pré-selecionada nao foram representadas neste
histograma, por apresentaram o > 0,04). Nota-se que a grande maioria das
estrelas possui 0 < 0,02. No entanto, quando separamos o calculo de desvio
padrao para cada orientagao, este valor pode se tornar substancialmente maior
devido a transitos, raios cdésmicos ou grandes alteragoes bruscas de fluxo em
apenas algumas FFIs.

corresponder para serem consideradas como possiveis transitos e, para isso, demos
inicio a uma sequéncia de testes com desvios padroes distintos. Somente comecamos
a ver detecgoes com maior probabilidade de serem transitos, de acordo com a nossa
andlise visual das curvas de luz, a partir de 60. Porém, este critério gerava 3400 es-
trelas candidatas com 3577 possiveis transitos. Para termos um nimero compativel
com a duracao do projeto, escolhemos um nimero conservador de 15¢0. Uma con-
sequéncia positiva é que, quanto maior o ¢ utilizado, maior o grau de confianca nas
deteccoes. Isso ocorre pois fica muito mais facil distinguirmos um ponto de fluxo
minimo em meio a dispersao dos pontos (que pode ter causas astrofisicas ou sis-
temaéticas). Portanto, um fluxo que tivesse mais de 150 de profundidade em relagao

a média dos fluxos observados nas FFIs de mesma orientacao seria selecionado como
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Figura 3.12: Curva de luz da estrela KIC 5477695, com espalhamento alto na
orientagdo correspondente aos pontos azuis, em relagdo as demais orientagoes.

possivel transito.

Por haver casos de aumento de fluxo abrupto devido a efeitos sistematicos, raios
césmicos ou flares, também foi necessario realizarmos um corte superior, que opta-
mos por ser 30 para cada orientacao. Ou seja, nao consideramos valores de fluxo
cujas diferencas em relacao a média das demais observagoes da mesma orientagao
fossem maiores que 30. Desta forma, evitamos a adulteracao do calculo de o uti-
lizado para detectarmos possiveis transitos. Um exemplo de caso com um ponto
retirado da analise encontra-se na Figura 3.13, cujo ponto relacionado a incidéncia
de raio césmico/flare estd 27,050 acima dos demais, em exce¢ao ao ponto minimo.
Apés a nossa analise, percebemos que este ponto minimo se configura como um
possivel transito e nao SPSD pois esta queda ocorre anteriormente ao momento em
que ocorre o pico de fluxo causado pela possivel incidéncia de raio césmico. Este
é um caso interessante pois, ao nao excluirmos o ponto maximo, o fluxo minimo
apresenta uma queda de 3,250 em relacao aos outros pontos da mesma orientacao
(pontos verdes). Quando retiramos o outlier superior, o transito apresenta uma
queda correspondente a 19,840. Ou seja, se nao fizermos o corte superior, o fluxo
minimo desta curva de luz nao sera classificado como possivel transito pelo critério

de 150 descrito no paragrafo anterior.
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Figura 3.13: Curva de luz da estrela KIC 10709015 que apresenta um ponto
muito acima dos demais, devido a uma provavel incidéncia de raio césmico
ou flare, e um ponto abaixo dos demais, um possivel caso de transito. A
classificagao de transito, neste exemplo, é dependente do corte superior de 3o
que utilizamos.

Desta forma, executamos um algoritmo contendo o critério de 150, com corte
superior de 30 eliminando raios cosmicos, flares ou efeitos sistematicos, para todas
as 137209 estrelas pré-selecionadas. Assim, toda vez que uma estrela apresentasse
um possivel transito, seu nimero identificador KIC ID e o nimero da orientagao
correspondente ao transito seriam escritos em um arquivo de texto. Como resultado,
temos uma amostra de 453 estrelas candidatas (com 468 possiveis transitos) e o fim
da andlise automatizada da Metodologia 2. O procedimento seguinte é a verificagao
manual da abertura de cada uma das estrelas da amostra final para a remocao de

falsos positivos ou ajuste fino de tamanho de abertura.

3.2.7 Validacao das candidatas

Apoés a escolha dos parametros iniciais valor de corte e porcentagem de corte ex-
plicados na Subsecao 3.2.2, o f3 disponibiliza um processo manual de ajuste de
abertura baseado na possibilidade de inclusao ou exclusao de pixeis de abertura.
Isto permite que expandamos nossas aberturas ou que retiremos pixeis que apre-

sentam contribuicao de brilho de estrelas vizinhas. O processo é iterativo e, a cada

26



modificagdo, uma imagem contendo a nova abertura (e a curva de luz) da estrela
¢ mostrada ao usuario, que pode modificd-la e repetir o processo indefinidamente.
Quando o usuario decidir que a abertura selecionada é adequada, o f3 encerrara o
processo realizando o calculo mais preciso das incertezas, posicao dos centroides e
gerando a curva de luz final. Ainda, adicionamos o calculo das profundidades dos
transitos, raios minimos (serao discutidos em mais detalhes na Subsecao 4.2.1) e
desvios padroes das orientacoes as quais os transitos pertencem. Ou seja, resumi-
damente, apenas apos selecionarmos visualmente as aberturas de uma estrela alvo,
poderemos gerar uma curva de luz que possa ser usada para estudo e analise mais
aprofundada. Para isso, enquanto modificamos a abertura, também nos é mostrada
a curva de luz caso aquela abertura seja escolhida. Desta forma, temos auxilio visual
para identificarmos alteragoes nas curvas de luz com precisao de um pixel ja que,
dada a dimensao espacial de cada pixel (quadrado de lados de 4”), a inclusdo de
apenas um pixel pode alterar bruscamente os fluxos calculados nas FFIs, podendo
até mesmo ser responsavel pela presenca de um possivel transito ou um falso posi-
tivo. Por exemplo, na Figura 3.14, podemos encontrar um caso em que a retirada de
apenas um pixel altera significativamente a curva de luz resultante. E possivel que
haja alguma contaminacao, como a interferéncia de brilho de um sistema binario
no background. Apesar de esta ser apenas uma especulacao sobre a causa de tal
contaminagao, reiteramos que removermos esta estrela de nossa analise foi impor-
tante porque sua curva de luz apresenta uma assinatura de transito correspondente
a um falso positivo. Assim afirmamos pois um pixel das bordas, que presumivel-
mente contém maior proporcao de contagens relacionadas ao ruido de fundo que ao
fluxo da estrela, nao deveria ser responsavel pelo sinal do transito e por tamanha
modificacao na curva de luz. Portanto, nao incluimos esta estrela e estrelas que
apresentaram problemas semelhantes em nossos resultados finais.

Usualmente, selecionamos de 1 a 2 pixeis adicionais de extensao em todas as
direcoes além do limite visual que a estrela proporciona, de modo a incluirmos parte
do background. Deste modo, preservamos a estrela na abertura escolhida para casos
de possivel variacao de posicao, além de contermos toda sua PSF.

Em muitos casos, nos deparamos com a interferéncia de estrelas préximas no
campo visual que contribuiam com fluxo nos pixeis de abertura da estrela alvo, ou
seja, o brilho destas estrelas se juntava em pixeis comuns e contaminava as curvas de
luz produzidas. Nestas situacoes, nossa analise era comprometida pois precisavamos
excluir estes pixeis e a abertura da estrela alvo se tornava menor do que o necessario.
Isso introduzia maior variabilidade observada nas curvas de luz, nao correspondendo
a um motivo astrofisico mas sim pela perda de parte da PSF da estrela. Assim,
nestes casos, fomos cautelosos verificando as modificacoes da curva de luz a cada

pixel retirado/incluido. Podemos exemplificar estes dois casos através das Figuras
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Figura 3.14: Aberturas e respectivas curvas de luz da estrela KIC 12365557,
mostrando a presenca ou nao de um transito dada a adicao ou retirada de
1 pixel. Nao consideramos esta estrela como candidata a abrigar planetas,
depois da etapa manual de controle de abertura, pois consideramos que o pixel
responsavel pela assinatura de transito pode apresentar algum problema ou
estar contaminado por algum estrela proxima..

3.15 e 3.16. Na Figura 3.15, decidimos nao consideréd-la como candidata pois sua
PSF nao era distinguivel da(s) estrela(s) brilhante(s) vizinha(s), dado a proximidade
entre elas - o pixel central (de maior fluxo) da estrela alvo sempre é centralizado
no painel de visualizacao de abertura. Na Figura 3.16, decidimos, visualmente,
que a influéncia da estrela vizinha nao chegava a interferir consideravelmente na
curva de luz da estrela alvo caso retirdssemos alguns pixeis das bordas e, portanto,

a consideramos como uma das estrelas com possivel sinal de transito depois de
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verificarmos manualmente sua abertura.
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Figura 3.15: Abertura da estrela KIC 7599088 (esquerda), que demonstra um
exemplo de interferéncia da PSF de estrelas vizinhas na abertura da estrela alvo.
Este foi um dos casos que, por nao conseguirmos isolar a PSF da estrela alvo,
nao consideramos o ponto verde (fluxo relativo de ~0,975 e o da profundidade
22,66) como possivel transito em nossos resultados finais — os demais pontos
nao obedeceram o critério de 150.

Outra questao a qual nos atentamos foi relacionada as estrelas que se encontra-
vam muito perto das bordas das imagens. O programa, como explicado na Subsecao
3.2.3, desloca a area quadrada de 300x300 pixeis nestes casos, de modo a evitar-
mos 15 pixeis das bordas de todas as FFIs. No entanto, estrelas contidas na area
quadrada tém de apresentar certa distancia das bordas (além destes 15 pixeis), para
terem aberturas que possamos visualizar e manipular, incluindo ou retirando pixeis
individualmente. Explicamos melhor a seguir.

Para que visualizassemos a abertura quando fossemos adapta-la, decidimos uti-
lizar um painel de visualizagao de dimensao 16x16 pixeis. Ou seja, teriamos toda
esta area para controlarmos a abertura da estrela alvo caso necessario. Porém, a
visualizacao e controle de abertura s6 aparecem para o usuario quando ela esta cen-
tralizada, ou seja, para nossa abertura de 16x16, apenas estrelas alvo que estejam
a 23 pixeis das bordas serao detectadas'®.

Em suma, uma estrela que se encontre a uma distancia minima de 23 pixeis das
bordas na imagem de controle permite a adaptacao de sua abertura e esta centrada

na posicao (8,8). Estrelas entre 0 e 15 pixeis das bordas foram descartadas durante

10R importante reiterarmos que ainda que nao tenhamos a abertura apresentada, a estrela alvo
ainda apresentara uma curva de luz associada, uma vez que ela esta contida nas FFIs por toda a
missao. No entanto, nao hé como descartarmos falsos positivos sem conhecimento de que pixeis e
que estrelas contribuem para a construcao da curva de luz de saida.
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Figura 3.16: Aberturas (esquerda) e respectivas curvas de luz (direita) da es-
trela KIC 4732087, que demonstram um exemplo de interferéncia de PSF de
estrelas vizinhas na abertura da estrela alvo. No entanto, nesse caso, conse-
guimos isolar a PSF da estrela alvo, perdendo alguns pixeis que nao alteraram
significativamente sua curva de luz. Portanto, a consideramos como um caso
de estrela que apresenta assinatura de transito em nossos resultados finais.

a etapa de selecao de candidatas, automaticamente, pelo f3. Estrelas que estejam
entre 16 e 23 pixeis das bordas, nao apresentarao abertura, dada a dimensao da
janela de visualizacao que escolhemos e, portanto, nao teremos como garantir que
os transitos detectados nao sao falsos positivos (vide Figura 3.17). No entanto, para
os apenas 7 casos deste tipo (estavam entre 16 e 23 pixeis das bordas), pudemos
diminuir as dimensoes de nosso display e, dentre eles, 3 foram considerados em nossos

resultados finais como estrelas com possiveis transitos. Podemos ver um exemplo de

60



uma delas na Figura 3.18, mostrada em uma imagem que contém dimensao de 8x8

pixeis, cujo seu pixel central encontra-se a 19 pixeis da borda direita da FFT.
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Figura 3.17: Abertura da estrela KIC 6122340 (esquerda), um exemplo de
estrela alvo situada entre 16 e 23 pixeis das bordas. Ela nao pode ser visualizada
e alterada com o painel de visualizagao 16x16 pixeis que utilizamos, apesar de
ainda apresentar sua curva de luz produzida (direita).
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Figura 3.18: Abertura da estrela KIC 6041341 (esquerda), que demonstra um
exemplo de estrela alvo situada entre 16 e 23 pixeis das bordas, que apenas
conseguimos observar quando diminuimos o painel de visualizacao para a di-
mensao de 8x8 pixeis. Este foi um dos casos que consideramos como estrela
que apresenta assinatura de transito, expressa na curva de luz (direita), e que
consta em nossos resultados finais.

Também verificamos que, para algumas de nossas estrelas, apos a etapa de ve-

rificagao manual de abertura, a abertura nos mostrava uma imagem toda escura,
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embora ainda gerasse uma curva de luz. Isto ocorria principalmente porque a janela
de visualizacao nao possuia um suficiente realce de brilho nos pixeis correspondentes
a estrela alvo. Esses casos ocorriam quando havia uma estrela na area quadrada de
300x 300 pixeis extremamente brilhante, que causava saturacao em pixeis adjacentes.
Este problema era facilmente contornado ao fazermos um corte dos pixeis com con-
tagens que destoavam dos demais (estrelas muito brilhantes ou pixeis mortos eram
descartados) através da técnica sigma-clipping. Porém, o valor de o e o nimero de
iteracoes necessarias era especifico para cada caso e, por isso, era um processo que
seria muito custoso em tempo para nossa analise. Embora pudéssemos revelar a
estrela, incluindo pixeis manualmente a partir do centro da imagem, esse processo
também era custoso em tempo. Entao, nesses casos, apenas diminufamos o valor de
corte da abertura até obtermos uma abertura satisfatoria, como exemplificado para
KIC 4050371 (Figura 3.19).

Finalmente, apés a verificagao das aberturas, obtivemos nossos resultados finais.
Devemos ressaltar que os transitos considerados em nossos resultados correspondem
a deteccoes de 150 ou mais. No entanto, algumas estrelas possuem transitos adici-
onais detectados com niveis de confianca menores. Caracteristicas da amostra apos
a validacao das candidatas sao discutidas na Secao 4.1 e a apresentacao de todos os

nossos resultados finais encontra-se na Tabela A.1, no Apéndice A.
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Figura 3.19: Painel superior: abertura (esquerda) e curva de luz (direita) da
estrela KIC 4050371 com um valor de corte 18000, aparentando apresentar um
transito. Painel inferior: abertura (esquerda) e curva de luz (direita) da mesma
estrela, mas com valor de corte menor, igual a 5000. Podemos notar que, ao
conseguirmos visualizar a estrela e ajustar sua abertura, neste caso, nao ha
mais assinatura de transito.
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Capitulo 4

Resultados

Inicialmente, a partir da amostra de estrelas selecionada pelas etapas automaticas de
ajuste de abertura (Subsegao 3.2.2) e pelo critério de 150 para deteccao de possiveis
transitos (Subsecao 3.2.6), analisamos manualmente cada uma das estrelas, verifi-
cando as curvas de luz geradas (Subsegao 3.2.7). Agora, vamos inferir os parametros
profundidade () dos transitos detectados e raio minimo Rp dos objetos que os cau-
saram.

Este capitulo se inicia com a descricao de nossa amostra para posteriormente
discutir como realizamos a inferéncia dos parametros fisicos e classificacao dos ob-
jetos candidatos. Por fim, exemplifica alguns casos astrofisicos interessantes, dentre

os candidatos finais que selecionamos.

4.1 Amostra selecionada

Aplicando os critérios de selecao automatizada de abertura e o critério 150, definidos
pelas Secoes 3.2.2 e 3.2.6, respectivamente, obtivemos uma amostra final de 453
estrelas com possiveis 468 transitos detectados a serem validados visualmente. Vale
ressaltar que estes niimeros variam de acordo com o critério escolhido para a deteccao
dos transitos. Por exemplo, o niimero de estrelas com possiveis transitos sao, para

cada parametro de corte:

e 140: 508 estrelas com 526 possiveis transitos

120: 663 estrelas com 699 possiveis transitos

100: 866 estrelas com 910 possiveis transitos

8o : 1420 estrelas com 1491 possiveis transitos

60 : 2843 estrelas com 2992 possiveis transitos
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e 40 : 11754 estrelas com 12562 possiveis transitos

Estas amostras, apesar de certamente conterem transitos reais e objetos interes-
santes, nao puderam ser analisadas manualmente até o presente momento. Porém,
serao estudadas em trabalhos futuros.

No entanto, como discutido na Segao 3.2.7, para validarmos nossa amostra se-
lecionamos, manualmente, cada abertura destas estrelas e aplicamos o critério de
150. Apos este processo, portanto, nossa analise final resultou em uma nova amostra
de 230 estrelas com 236 possiveis transitos’ (com um adicional de 99 transitos que
identificamos, embora com menor grau de confianga). Dentre estas estrelas, 27 nao
possuem raios estelares R, no catalogo KIC. Sendo assim, mesmo quando confirma-
mos potenciais transitos em suas curvas de luz, nao pudemos inferir raios minimos
Rp para os corpos ao seu redor. As demais possuem raios variados, com raio minimo
de 0,45 R, para KIC 3832371 (T,;; = 3714 K), uma ana vermelha, e raio maximo?
de 10,45 R para KIC 9390976 (T.ry = 5000 K), uma gigante vermelha. A mais
fria é KIC 4246830, com 3531 K (R, = 0,91 Ry), enquanto a mais quente é KIC
9344050 com T,pp = 10952 K (R, = 2,59 Rg).

4.2 Classificacao e parametros fisicos dos objetos

celestes

A etapa de verificagao manual permitiu que selecionassemos apenas curvas de luz
que aparentam conter reais assinaturas de transitos, eliminando casos suspeitos ou
falsos positivos. Logo, assim que definimos nossa amostra final, pudemos passar a
analisa-la, caracterizando seus comportamentos quanto as assinaturas deixadas pelos
possiveis corpos celestes ao seu redor. Isto é, pudemos mensurar a profundidade
dos transitos e fazer uma classificacao preliminar e provisoria dos objetos que os
causaram a partir da andlise de suas dimensoes hipotéticas. A seguir, discutimos
como inferimos o parametro fisico raio e sua incerteza e como classificamos os corpos

em transito a partir deste.

1Se considerarmos que cada transito corresponde a um objeto, entdo teremos um total de 209
candidatos com raios minimos inferidos. Caso contrério, se considerarmos apenas um objeto por
estrela, o niimero de candidatos com esta condicao serd de 203.

2Em nossos resultados, o maior raio estelar é de 114,89 R para KIC 9406959 (Teyr = 3338
K). No entanto, este valor é, provavelmente, apenas uma estimativa incorreta encontrada no KIC
e, por isso, nao o consideramos como representativo de maior raio de nossa amostra. Além disso,
KIC 9406959 também seria a estrela mais fria mas, dada a possivel imprecisao no calculo de seus
parametros, também nao a consideramos como representante da estrela de menor temperatura de
nossa amostra.
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4.2.1 Inferéncia de raio minimo

Partindo do pressuposto que nao estamos lidando com falsos positivos causados,
por exemplo, por interferéncia de brilho das vizinhancas da estrela alvo ou por pro-
blemas sisteméaticos como a queda de sensibilidade de um pixel contido na abertura
utilizada (SPSD, vide Segao 2.4), para cada curva de luz teremos ao menos um fluxo
correspondente a um possivel transito. Nao poderemos confirmar, todavia, se este
ponto equivale a profundidade maxima do transito, situagdo que ocorre quando o
objeto encontra-se totalmente a frente da projecao do disco estelar e mais proximo
da regiao central, mais brilhante. Assim, se o fluxo deste ponto é relacionado ao blo-
queio de parte da luz da estrela correspondente ao momento de entrada ou saida da
configuracao geométrica de transito, a queda de fluxo considerada serd menor que a
maxima causada por um objeto de mesma dimensao entre esses instantes. Portanto,
estaremos lidando com uma medida de profundidade minima, a qual iremos explicar
melhor abaixo.

A profundidade minima é a queda de fluxo medida em nossas curvas de luz
e, caso haja mais de um transito detectado, teremos mais de uma profundidade
minima calculada. Ela é calculada com base nos fluxos medidos logo antes e depois
da detecgao, ou seja, utilizamos os dois pontos da curva de luz vizinhos ao ponto
correspondente ao transito para mensura-la. Recorremos a este procedimento pois as
nossas curvas de luz nem sempre possuem inclinacao aproximadamente nula. Assim,
fazemos a média de fluxo entre estes dois pontos e a usamos para obter nosso valor
de profundidade minima descrita nas proximas equacgoes.

Dados os fluxos relativos observados logo antes (F4) e logo depois (Fp) do
fluxo relativo minimo associado ao possivel transito (Fr), calculamos a profundi-

dade minima ou queda (Q)) através da seguinte relagao:

@:(ﬂgﬂﬁ—&~ (1)

Porém, caso o ponto correspondente ao transito seja o primeiro ou o ultimo
observado na missao, nao teremos F4 ou Fp, respectivamente. Portanto, a Equagao

4.1, dependendo do caso, ficara:
Q=Fp— Fr (4.2)

ou
Q=Fi—F (4.3)

Logo, dada a Equacao 1.8, que trata da relacao entre profundidade do transito

e a razao de raios entre o objeto em transito Rp e sua estrela R,, temos que:
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Rp = Q'Y*R, (4.4)

Como estamos medindo, em nosso caso, um valor de ) que pode ser um valor
menor que a profundidade méxima real, temos que Rp, neste caso, é o raio minimo
do corpo em transito.

A partir das equacoes acima, podemos propagar as incertezas para obter, final-

mente, a incerteza op, do raio:

1 2 2
O’IQQP = (§Q1/2R*O'Q) + (Ql/QO'R*) (45)

No entanto, utilizamos os valores de R, do catdlogo KIC que, por sua vez, nao
apresentam incertezas or,. Portanto, nosso calculo de incertezas de raio minimo é

subestimado e dado por:

1

ORp = §Q_1/2R*0Q (4.6)
onde .
1/2

e op, € op, sao as incertezas do fluxo medido na FFI anterior ao ponto do transito
(F4) e do fluxo medido na FFT posterior ao ponto do transito (Fg), respectivamente.
Também, houve ocasioes em que o raio estelar R, nao era especificado pelo KIC.
Nestes casos, os raios e suas incertezas nao puderam ser calculados e, portanto, a
unica inferéncia de parametros que obtivemos foram as profundidades ().
Finalmente, podemos observar a distribuicao dos raios minimos que obtivemos
através da Figura 4.1. Para a construcao deste histograma, no entanto, limitamos o
nimero de objetos em 201, excluindo os 27 casos de objetos nos quais nao pudemos
inferir tal parametro e estabelecendo um corte para objetos de raio minimo até 13
R ;. Este corte foi feito para melhor visualizacao dos resultados, ja que ha apenas 8

objetos com raios maiores.

4.2.2 Classificacao dos corpos celestes

Rigorosamente, para estudarmos detalhadamente os corpos celestes, sao necesséarios
alguns parametros fisicos tais como massa, raio, temperatura, luminosidade e com-
posicao quimica. No entanto, os parametros raio e massa, por si s, podem fornecer
informagoes suficientes para uma classificacao preliminar. Por exemplo, podemos
utilizar modelos que se baseiam na relacao massa-raio dos objetos para, de forma
grosseira, categoriza-los em classes astrofisicas diferentes e, assim, prevermos certas

caracteristicas tipicas destas classes.
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Figura 4.1: Histograma mostrando a distribui¢do de raios minimos que inferi-
mos em nosso trabalho, dentro do intervalo de Rp < 13 R;. As linhas ponti-
lhadas azuis sdo, da esquerda pra direita, respectivamente, 1 raio de Jupiter e
o limite de 2,14 R; utilizado para separarmos anas marrons e exoplanetas de
bindrias eclipsantes, conforme sera explicado na Subsegao 4.2.2.

A relacao massa-raio para corpos celestes em equilibrio hidrostatico deve ser
definida a partir do estudo de suas estruturas fisicas internas. Estrelas apresentam
um comportamento aproximado a um gas ideal e apresentam uma relacao massa-
raio de R o< M, de acordo com os modelos apresentados por Fortney et al. (2010).

Anas marrons e planetas gigantes gasosos possuem uma relacdo de R oc M /8

para
valores de massa maiores que ~ 3M ;. Abaixo desta massa critica, a relacao massa-
raio torna-se aproximadamente R oc M1 Podemos verificar essas relacoes através
da Figura 4.2, onde também vemos que planetas gigantes gasosos, anas marrons e
estrelas pouco massivas possuem raios semelhantes. Portanto, como o método do

transito fornece os raios dos objetos, porém nao as massas, nao ha como diferencia-
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los em nosso trabalho sem que haja acompanhamento observacional (follow-up) e o

emprego de outras técnicas.
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Figura 4.2: Na figura observamos a relagado massa-raio para planetas rochosos
(Earth-like planets), planetas gasosos (gaseous planets), anas marrons (brown
dwarfs), e estrelas na sequéncia principal (stars). Fonte: Fortney et al. (2010)

Os transitos que podem ser detectados nas estrelas desta amostra sao, pelas
caracteristicas de nossos dados, tipicamente causados por corpos de tamanho se-
melhante ou maior a um planeta gasoso do tipo Jupiter (~1 R;). Para testar-
mos esta afirmacao podemos verificar, por exemplo, a queda de fluxo produzida
para casos envolvendo planetas de menores dimensoes que orbitam estrelas peque-
nas, comparando-a com nosso limite de precisao de ~1%. Lembremos que a queda
de fluxo observada é associada, especialmente, ao raio planetario e a configuragao
geométrica no momento que detectamos o transito. Usemos dois exemplos de estre-
las, uma com raio 0,3 Ry e a outra com 0,4 Rs. Assim, utilizando a Equacao 1.8,
um planeta do tipo Terra® causaria uma queda méxima de fluxo de 0,05% quando
passasse em frente a maior estrela e de 0,09% em relacao a menor estrela. J4 um
planeta com a dimensao de Netuno* causaria uma queda méxima de 0,78% no fluxo
da estrela de 0,4 Ry e de 1,39% no caso da menor estrela, de 0,3 R,. Nestes exem-
plos, podemos verificar que poderiamos detectar planetas do tipo Netuno orbitando

estrelas pequenas de nossa amostra. No entanto, esse raio estelar é associado a

3Para este cdlculo, definimos o raio de um planeta tipo Terra como 6,3781 x 10 m (Prsa et al.,
2016).

4Para este célculo, definimos o raio de um planeta tipo Netuno como 2,4622 x 107 m (https:
//solarsystem.nasa.gov/planets/neptune/by-the-numbers/).
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estrelas de classe espectral M (Charbonneau & Deming, 2007). Estrelas anas M,
contudo, apresentam muita atividade (e.g. Yang et al., 2017; Jeffers et al., 2018) e,
portanto, a flutuagao de fluxo observada em suas curvas de luz, devido as manchas e
flares, pode mascarar variagoes tao pequenas quanto as de transitos planetarios, ape-
sar de estes fenomenos apresentarem diferentes comportamentos e escalas de tempo
(Shields et al., 2016). Infelizmente, a cadéncia de nossos dados nao permite que
distinguamos estes casos. Portanto, podemos dizer que quanto menor a atividade
estelar, mais facilmente um transito real podera ser detectado em nossos dados. Ou
seja, nossa amostra contém casos de transitos causados por planetas gigantes (plane-
tas maiores que Netuno para nao sofrermos tais dificuldades impostas pela variacao
estelar), anas marrons ou estrelas de baixa massa orbitando estrelas mais brilhantes.
Apresentaremos a seguir as ponderagoes que fizemos quanto as deteccoes destes.

Como dito, planetas gigantes sao tipicamente capazes de produzir transitos de
pequena profundidade em nossas curvas de luz (profundidade @ de ~1% para um
Jupiter orbitando uma estrela de tipo solar). No entanto, pela cadéncia de nossos
dados, quanto maior for a distancia do planeta a estrela, podendo ser relacionado
também ao seu periodo orbital, menor serd a probabilidade de o detectarmos em
nossas curvas de luz (vide Equacao 1.7). Assim, estatisticamente esperamos en-
contrar planetas gigantes de periodo da ordem de dias, ou seja, Jupiteres quentes
(periodo menor que 10 dias) ou mornos (periodo entre 10 e 100 dias).

Podemos verificar a probabilidade de encontra-los com base em seus tempos de
transito, por exemplo, utilizando a Equacao 1.6 que relaciona o tempo de duracao
de transito e o periodo orbital do planeta. Realizando um célculo aproximado, um
transito de um planeta de ~3 horas é relacionado a um periodo orbital de 4 dias
para uma estrela de densidade solar, ou seja, seu transito dura ~ 3% de seu periodo
orbital. Como utilizamos 52 FFIs, em teoria, a probabilidade de nao o detectarmos
durante toda a missdao é dada por (1 — 3%)°? ou mais especificamente 20,5%. Para
um planeta de 32 dias de periodo orbital, seu transito dura aproximadamente 6
horas ou seja, a probabilidade de nao o detectarmos é de aproximadamente 66,5%.
Portanto, o periodo orbital dos planetas que encontramos é curto e limita nossa
amostra a conter planetas gigantes proximos as suas estrelas hospedeiras, o que
os define como tipicos Jupiteres quentes ou mornos — em nossos resultados, por
exemplo, observamos que o menor raio minimo é 0,99 R;, ou seja, o objeto, se
exoplaneta, estd no regime dos planetas gigantes.

Anas marrons, conforme descrito na Subsecao 1.3.2, possuem raios semelhantes
e indistinguiveis de raios de planetas gigantes gasosos. E necessério que tenhamos
dados de massa ou composicao quimica, por exemplo, para que os diferenciemos,
uma vez que anas marrons podem apresentar massas entre ~13 M; e ~75 M;. No

entanto, nao é possivel determinar estas massas através das curvas de luz. Seriam
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necessarios dados adicionais obtidos com o método de velocidades radiais.

Teoricamente, estrelas bindrias idénticas em tamanho e temperatura e que orbi-
tam em torno de um centro de massa comum com um parametro de impacto b = 0
podem causar um decréscimo de fluxo total observado de 50% durante um transito.
E, de fato, podemos detectar quedas de fluxo tao acentuadas quanto essas. Nestes
casos, classificamos os corpos como bindrias eclipsantes. Estes objetos, portanto,
sao os mais faceis de encontrar em nossa amostra, embora seus periodos sejam pro-
vavelmente tao curtos quanto o periodo dos demais corpos celestes supracitados. No
entanto, devem ser nao resolvidas espacialmente nas FFIs pois, caso observassemos
duas estrelas em nossas aberturas, considerariamos o transito detectado na curva de
luz como um falso positivo e o descartariamos durante a etapa de selecao manual
de abertura.

Finalmente, para diferenciarmos anas marrons e planetas gigantes de binarias
eclipsantes, utilizamos o critério de raio maximo para planetas gigantes de 24 Rg
descrito em Petigura et al. (2018). Convertendo para raios de Jupiter®, obtivemos
um limite maximo de ~2,14 R;. Ou seja, um transito que produza um raio minimo
maior que ~2,14 R; é, provavelmente, causado por uma bindaria eclipsante. Pode-
mos ver na Figura 4.1 que, de acordo com este limite, a nossa amostra possui um
grande nimero de bindrias eclipsantes. Raios menores que 2,14 R;, no entanto, sao
provaveis indicativos de planetas ou anas marrons e nao os separamos em nossos
resultados. Com este critério, portanto, obtivemos um total de 30 planetas e anas
marrons e um total de 179 bindrias eclipsantes em nossos resultados finais, se consi-
derarmos que cada objeto detectado corresponde a um transito. Porém, reiteramos
que ha casos de estrelas de baixa massa que também apresentam degenerescéncia
de tamanho com os dois primeiros objetos celestes supracitados. Por exemplo, von
Boetticher et al. (2017) apresentam um caso de uma estrela que possui 1 raio de
Saturno (~0,84 R;). Assim, o critério de classificagdo que utilizamos nao é rigo-
roso e, portanto, para se identificar a verdadeira natureza astrofisica dos corpos em
transito devemos recorrer a outras técnicas, dado que a fotometria de FFIs nao é

suficiente para fornecer este tipo de informacao.

4.3 Discussao de candidatos interessantes

Nesta secao, exemplificamos casos interessantes observados durante a manipulagao
de aberturas ou nas analises das curvas de luz produzidas, referentes as estrelas que
mantivemos em nossa analise.

Comecemos citando as curvas de luz de KIC 5364561 (Figura 4.3) e KIC 6045783

50s valores utilizados para conversao entre raios de Jupiter e raios da Terra foram retirados de
Prsa et al. (2016).
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(Figura 4.4), cujas anélises nos possibilitaram identificarmos os corpos celestes en-

6 e menor raio minimo Rp da amostra final, respectivamente. A

contrados de maior
curva de luz de KIC 5364561, além de apresentar transitos realizados por uma outra
possivel estrela que possui raio minimo de 56,75 R; (5,83 R), demonstrando ser
integrante de um sistema bindrio, é um exemplo de uma estrela evoluida (possui raio
de 9,84 R e temperatura efetiva de 4694 K, de acordo com o KIC). Desta forma,
observamos que as estrelas alvo de nossos resultados nao se limitam as estrelas de
raios préximos ao solar e que estao na fase de sequéncia principal. Ja KIC 6045783
¢ um exemplo de uma estrela K-G de sequéncia principal que possui um possivel
objeto ao seu redor com raio minimo de 0,99 R;. Portanto, mostra-se como um dos
casos ideais para nosso trabalho, que é focado na deteccao de exoplanetas gigantes
ao redor de estrelas fracas.

Para testarmos os limites de deteccao de nossa metodologia, utilizamos o nosso
menor raio minimo encontrado, descrito no paragrafo anterior, como o limite minimo
de raio a ser comparado com planetas confirmados orbitando estrelas utilizadas em
nosso estudo. Para isso, consultamos o banco de dados Nasa Exoplanet Archive’
e encontramos 8 estrelas (KIC 5164255, KIC 5688790, KIC 8733898, KIC 8892303,
KIC 9532052, KIC 9716391, KIC 9823519, KIC 10122538) que também se encontra-
vam em nossa analise. No entanto, apenas um planeta destas estrelas, Kepler-693
b (estrela Kepler-693 ou KIC 5164255), poderia ser identificado pelo nosso pipeline,
dado seu raio planetario (0,9082 R;). Infelizmente, houve algum problema que nao
compreendemos na etapa de geracao de sua curva de luz pelo f3 e, portanto, nao
pudemos comparar nossos resultados com os da missao Kepler.

As profundidades minimas e maximas dos possiveis objetos em transito, respec-
tivamente, foram mensuradas quando analisamos as curvas de luz das estrelas KIC
8154697 (Figura 4.5) e KIC 7037565 (Figura 4.6). KIC 8154697 possui uma queda
de 2,43%, embora pudéssemos observar quedas menores em nossa amostra caso di-
minuissemos o critério de corte de 150. Isto indica, de certa forma, a precisao do
método, atrelada a definicao de transito estabelecida por nés. Ja a curva de luz de
KIC 7037565 exemplifica um dos casos em que detectamos transitos extremamente
profundos (para esta estrela, a queda detectada foi de 72,5%) observados em sis-
temas nos quais uma estrela passa em frente a sua companheira, um pouco maior
e mais quente. Isto ocorre pois as estrelas de maior temperatura contribuem mais
para o brilho total do sistema e, quando eclipsadas, apresentam uma queda brusca

no fluxo observado.

SEm nossos resultados, o maior raio medido (Rp = 637,85 Ry) foi derivado a partir da curva
de luz de KIC 9406959. Porém, este valor nao é confidvel jd que o raio da estrela, no catalogo
KIC, é 114,89 Ry. Portanto, na discussao dos casos interessantes, utilizamos a curva de luz que
apresenta o maior raio de objeto em transito confiavel, KIC 5364561.

"https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/
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Figura 4.3: Curva de luz da estrela KIC 5364561 (K, = 16,09) que apresenta
o caso de objeto em transito de maior raio, confidvel, de nossa amostra (5,83

Rg).
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Figura 4.4: Curva de luz da estrela KIC 6045783 (K, = 16,1) que apresenta o
caso de objeto em transito de menor raio de nossa amostra (0,987 R ;).

KIC 5790733 (Figura 4.7) é uma estrela de classe espectral no limite entre K e M,
com um possivel planeta gigante a orbitando. Este mostra-se um caso interessante,
pois a taxa de ocorréncia de planetas gigantes diminui para estrelas menos massivas

e mais frias (e.g. Ghezzi et al., 2018) e, portanto, casos como este mostram-se mais
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Figura 4.5: Curva de luz da estrela KIC 8154697 (K, = 16,19) que apresenta
o caso de transito com menor profundidade de nossa amostra (2,43%).
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Figura 4.6: Curva de luz da estrela KIC 7037565 (K, = 16,46) que apresenta
transitos profundos em 3 de suas orientagoes, chegando a profundidades de
72,5% do fluxo relativo total em comparagao a quando nao hé transito.

dificeis de serem encontrados em nossa amostra final.
Citemos o caso da curva de luz de KIC 5298713 (Figura 4.8), que apresentou o

maior nimero de transitos detectados: 8 em nimero. No entanto, apenas um deles

foi selecionado através do critério 150, o que mostra o nosso método ainda requer
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Figura 4.7: Curva de luz da estrela KIC 5790733 (K, = 16,09) que apresenta
um possivel caso de transito de planeta gigante ao redor de uma estrela fria.
Dada a diminuicao da taxa de ocorréncia de exoplanetas gigantes para estrelas
menos massivas, este ¢ um caso mais dificil de ser encontrado em nossa amostra

final.

ajustes para lidar com os casos nos quais ha multiplos transitos. Este é, provavel-
mente, um caso de objeto em transito de curto periodo, um exemplo que se mostra
ideal para posterior validagao por observagoes com menor cadéncia que as utilizadas
neste trabalho. Casos como este, quando validados, mostram a eficiéncia da foto-
metria de FFIs como uma 6tima primeira abordagem para filtragem e deteccao de
casos interessantes para que se facam estudos mais completos no futuro.
Destacamos a curva de luz da estrela KIC 10019623 (Figura 4.9) como um exem-
plo em que pudemos diferenciar transitos de SPSDs, com maior confiabilidade. Na
andlise desta curva, verificamos um possivel caso de bindria eclipsante (raio minimo
de 6,68 R;), com duas FFIs (pontos azuis), separadas por ~2 horas e, provavelmente,
correspondentes a diferentes instantes de um mesmo transito completo. Como dito
na Secao 2.4, efeitos de reducao de sensibilidade de pixeis causados pela incidéncia
de raios césmicos podem perdurar por horas a meses, caso os pixeis afetados vol-
tem a se recuperar. No entanto, a completa recuperacao da sensibilidade do pixel
(quando ha) dura semanas, em média. Em contrapartida, os periodos orbitais de
nossos objetos, de acordo com as probabilidades discutidas na subsecao anterior
(4.2.2), duram, provavelmente, apenas algumas horas. Como ha algumas FFIs que
estao temporalmente espacgadas por poucas horas, quando observarmos um transito
e a recuperacao do fluxo médio da orientacao durante este curto espacamento de

tempo, provavelmente o transito detectado nao sera um falso positivo induzido por
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Figura 4.8: Curva de luz da estrela KIC 5298713 (K, = 16,48), que apresenta
o caso no qual detectamos o maior niimero de transitos de nossa amostra.
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Figura 4.9: Curva de luz da estrela KIC 10019623 (K, = 16,46) que apre-
senta duas observagoes correspondentes & orientacdo 2 (azul), separados por
~2 horas, mostrando a rapida subida de fluxo da estrela observada durante,
provavelmente, o mesmo transito. Este acréscimo de fluxo, portanto, é condi-
zente com a saida do objeto em transito da linha de visada do observador. O

corpo é uma possivel bindria eclipsante.

Por tultimo, mencionamos o caso de KIC 8561192. Esta estrela também se encon-
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tra no catalogo de bindrias eclipsantes observadas pelo Kepler (Kirk et al., 2016), ou

78 em inglés. O estudo de sua curva de luz (Figura

“Kepler Eclipsing Binary Catalog
4.10), produzida com observagoes de longa cadéncia (29,4 minutos) pelo telescépio
Kepler, mostra que a estrela possui uma companheira que produz transitos de pro-
fundidade ~66% e ocultacoes (vide Segao 1.1) de profundidade ~12%. Em nossos
resultados (vide Figura 4.11 e a Tabela A.1), encontramos um transito de 42,42%, ou
seja, correspondente a um transito real durante a etapa de saida ou ingresso da es-
trela companheira em frente ao disco estelar. O periodo encontrado para esta estrela
¢ de 2,74 dias, um periodo curto tipico dos candidatos que esperdavamos encontrar.
Os demais transitos encontrados (de menor grau de confianca) sdo provavelmente
correspondentes a outros instantes em que ocorriam transitos ou ocultagoes. Em
especial, os transitos que equivalem a ~60% na Figura 4.11, sdo correspondentes a

instantes préximos aos que ocorreram a queda de fluxo méxima (estrela companheira

totalmente contida na frente do disco estelar).
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Figura 4.10: Curva de luz da estrela KIC 8561192 disponivel na péagina do
Kepler Eclipsing Binary Catalog (Kirk et al., 2016). Na imagem, cada ponto
se refere a uma observacdo, o eixo das ordenadas corresponde ao fluxo nor-
malizado, o eixo das abcissas & fase do transito (a diferenca de 1 em uma
fase equivale ao intervalo entre dois transitos consecutivos) e a linha em verde
corresponde ao ajuste dos pontos pelo método de minimos quadrados.

8http://keplerebs.villanova.edu/
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Figura 4.11: Curva de luz da estrela KIC 8561192 (K, = 16,27) que apresenta
um transito (ponto preto) de profundidade @ = 42,42%, correspondendo a um
instante em que a estrela companheira estd saindo ou entrando em frente ao
disco estelar. Esta afirmacao é corroborada através dos resultados disponiveis
no Kepler Eclipsing Binary Catalog (Kirk et al., 2016).
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Capitulo 5
Conclusoes e Perspectivas

Para gerarmos nossos resultados finais seguimos varias etapas, as quais resumiremos
brevemente. Os dados que utilizamos foram as FFIs (vide Capitulo 2) provenien-
tes da missao Kepler, objetivando a anélise das estrelas de seu campo de visao. De
acordo com Batalha et al. (2010), o limite de magnitude das estrelas que foram obser-
vadas constantemente pela missao e que possuem curvas de luz associadas ¢ K, = 16.
Nosso intuito foi estudar estrelas mais fracas, somente observadas através das FFIs,
produzir suas curvas de luz e procurar transitos e possiveis candidatos a exopla-
netas, consequentemente também encontrando anas marrons e bindarias eclipsantes.
Portanto, separamos uma amostra de 137209 estrelas, com magnitude K, entre 16
e 16,5, e as analisamos através do método de fotometria de abertura adaptavel, uti-
lizando o programa f3 e distintos parametros de selecao de abertura para cada um
dos 5 intervalos de 0,1 magnitudes de nossa amostra (vide Subsegao 3.2.2).

Nas curvas de luz resultantes, aplicamos o critério de corte de 150 de maneira
automatica, ou seja, separamos quais estrelas apresentavam ao menos uma FFI com
uma queda de fluxo maior que a média subtraida de 15 vezes o desvio padrao asso-
ciado as FFIs de mesma orientagao. Este processo nos rendeu uma amostra de 453
estrelas com possiveis 468 transitos. Depois, reutilizamos o f3 e selecionamos, ma-
nualmente, as aberturas de cada uma destas estrelas, com o intuito de descartarmos
casos de falsos positivos devido a, principalmente, interferéncia do brilho de estrelas
vizinhas. Para este processo, também utilizamos o critério de 150 para selecionar-
mos possiveis transitos. Assim, obtivemos uma amostra final de 230 estrelas com
236 possiveis transitos. Destas, 27 nao possuem raios definidos pelo catalogo KIC
e, entdo, s6 pudemos inferir o raio minimo (vide Subsecao 4.2.1) para 209 objetos
candidatos. Finalmente, utilizando o critério de classificagao por raios minimos dos
objetos (vide Subsegao 4.2.2), obtivemos um total de 30 planetas e anas marrons e
179 binérias eclipsantes com raios minimos inferidos.

Aliado aos prévios estudos apresentados por Montet & Simon (2016) e Montet

et al. (2017), os resultados que obtivemos corroboram a possibilidade de utilizar as
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FFIs do Kepler para fazer fotometria relativamente precisa, além de uma estimativa
inicial dos raios minimos das estrelas, anas marrons e planetas gigantes detectados
através de transito. Além disso, Montet et al. (2017) j& haviam mostrado a possibi-
lidade de usar as FFIs também para estudar os ciclos de atividade estelar. Assim,
o grande numero de dados e de objetos antes ignorados pela missao e parte da co-
munidade cientifica pode ser explorado através da fotometria nas FFIs. Estudos
como o de Vanderburg et al. (2020), por exemplo, mostram que anélises detalha-
das destes dados ainda podem gerar descobertas bastante relevantes. Nosso estudo,
portanto, é um projeto preliminar de identificacao e inferéncia de parametros que
estabelece muito bem uma primeira abordagem a ser utilizada nas FFIs do Kepler,
selecionando candidatos a observagoes e andlises mais rigorosas pela comunidade
cientifica, posteriormente.

Assim, o grande nimero de dados e de objetos antes ignorados pela missao e
parte da comunidade cientifica pode ser explorado através da fotometria nas FFIs.
Estudos como o de Vanderburg et al. (2020), por exemplo, mostram que andlises
detalhadas destes dados ainda podem gerar descobertas bastante relevantes.

No desenvolvimento desta pesquisa, no entanto, utilizamos um critério rigoroso
de identificacao de transitos e, portanto, bastante restritivo. Anélises posteriores
poderiam incrementar em muito a nossa amostra de candidatos, embora nossos re-
sultados, extrapolados para o ntmero total das estrelas do campo, ja resultem em
mais de 1016 exoplanetas e anas marrons ainda nao detectados na amostra do Ke-
pler. Estes dados podem ser importantes para determinar a frequéncia de Jupiteres
quentes (Winn, 2018), entender melhor o deserto das anas marrons (Grieves et al.,
2017) e encontrar bindrias eclipsantes, que sao étimas para aprimorar modelos de
evolucao estelar (e.g., Ghezzi & Johnson, 2015).

No entanto, os dados que utilizamos possuem algumas limitagoes principais: o
brilho das estrelas e as cadéncias das imagens. A primeira é derivada da magnitude
das estrelas que selecionamos. Elas sao fracas e, portanto, selecionarmos manual-
mente suas aberturas e as separarmos de estrelas vizinhas nao é um critério exato,
conduzindo a uma fotometria sensivel a cada pixel que venha a ser retirado ou in-
cluido (vide Subsecao 3.2.7). A segunda limitacdo é proveniente da cadéncia das
FFIs pois, possivelmente, varios transitos nao foram detectados por ocorrerem em
instantes distintos aos que as FFIs foram produzidas. Quando os encontramos, no
entanto, nao conseguimos acompanha-los e caracteriza-los, definindo suas duragoes
e profundidades maximas de maneira precisa. Este fato, consequentemente, acar-
reta na falta de precisao que possuimos ao determinarmos os periodos orbitais e
raios dos candidatos que vieram a produzir os transitos detectados. Por isso, os
resultados produzidos neste trabalho, devem ser utilizados para a selecao de ca-

sos interessantes para posterior acompanhamento (follow-up) por outras técnicas,
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missoes ou observagoes com outras cadéncias. Em suma, é recomendado que es-
tudos como os aqui feitos se constituam de uma abordagem primaria as questoes
cientificas apresentadas.

Quanto as analises das curvas de luz e definicao de transitos, temos uma pon-
deracao adicional. Nosso critério de deteccao apresenta uma limitagao encontrada
nos casos em que ha mais de um transito em uma mesma orientacao. O método
que utilizamos para calcular o o é dependente do nimero de transitos observados
na mesma orientagao: quanto maior o nimero de transitos em uma determinada
orientacao, maior sera a dispersao e, portanto, mais profundo o transito tera de ser
para que seja detectado, em comparagao a situagao hipotética em que houvesse ape-
nas um unico transito nesta orientacao. Este fator subestimou o ntimero de transitos
encontrados e, portanto, pretendemos refinar nossos calculos de modo a detectarmos
mais casos de multiplos transitos.

Baseados nos resultados, conclusoes e limitagoes acima apresentados, as etapas

propostas para darmos continuidade ao trabalho sao:

e Ampliagdo da nossa amostra para estrelas ainda mais fracas (K, > 16,5, ja

que o catdlogo KIC apresenta estrelas de magnitude até 21).

e Aprimoramento dos célculos de inferéncia de parametros e deteccao de

multiplos transitos.

e Diminuicao do critério de 150 para obtermos mais candidatos de todas as
classes, reduzindo a predominancia de bindrias eclipsantes em nossos resulta-
dos. Serao necessarios testes para acharmos um limite que produza um alto
nimero de candidatos confidveis e um baixo nimero de casos duvidosos ou

falsos positivos.

e Detecgao de estrelas varidveis. Podemos selecionar estrelas com um alto o (por
exemplo, para um valor maior que 0,1) calculado usando todos os 52 pontos.
Os casos que apareceriam caso fizéssemos este corte seriam, em sua maioria,
estrelas de alta variabilidade de longo periodo. Verificariamos, portanto, o
periodo estimado para curvas de luz que apresentassem um comportamento
claramente periddico. Ou seja, os limites de periodos podem ser mensurados

desde que estes escapem as limitagoes impostas pela cadéncia das imagens.

e Teste de grades de possiveis periodos para os transitos encontrados através de
fungoes janelas (von Braun et al., 2009), ainda que tenhamos apenas 1 ou 2
pontos correspondentes a transitos em nossas curvas de luz. Por exemplo, se
encontrarmos um transito em um ponto e queremos testar se 3 meses é um

periodo possivel, utilizamos as observacoes de trés meses antes e depois para
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validarmos ou nao esta hipotese. Através deste método, podemos estabelecer
limites de periodos possiveis, cada vez mais precisos quanto mais pontos de

transito houver nas curvas de luz analisadas.

Follow-up de objetos interessantes, com determinacao da cadéncia de ob-
servacoes necessaria baseada nos limites de periodos possiveis para cada can-

didato, de acordo com a etapa proposta no tépico anterior.

Comparacao das profundidades e periodos dos transitos que encontramos para
as estrelas que o TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite; Ricker 2015)
também observou para notarmos se houve diferengas de comportamento em
um longo periodo (~1 década), devido &, por exemplo, evolugao por efeitos de

maré ou a presenca de um terceiro objeto no sistema.
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Apeéendice A

Tabela de resultados finais

Podemos representar os resultados finais deste estudo através da tabela A.1, cujas

colunas se dividem em:

e Estrela: Numero identificador da estrela no catdlogo KIC. Algumas das es-
trelas nao sao encontradas por este identificador nos catdlogos SIMBAD! ou
NED?, conforme as informacoes sobre o catdlogo KIC que se encontram no
site do repositério MAST?. Nestes casos, para encontré-las nestes catdlogos

deve-se usar as coordenadas das estrelas.

e AR: Ascensao Reta (J2000) que pode ser encontrada através da busca no
catdlogo KIC (KIC Search Catalog?).

e DEC: Declinacao (J2000) que pode ser encontrada através da busca no
catélogo KIC (KIC Search Catalog).

e /{,: Magnitude Kepler.
o T.;r: Temperatura efetiva (K).
e R,: Raio da estrela (raios solares Rg).

e N° transitos: Os numeros de transitos sao referentes apenas aos transitos que
cumprem o critério de 150. No entanto, em algumas curvas de luz detectamos,
visualmente, possiveis transitos adicionais. Para estes casos, colocamos este

nimero adicional entre parénteses.

e (): Queda ou profundidade minima dos transitos encontrados pelo critério de
150.

1Set of Identifications, Measurements and Bibliography for Astronomical Data -
http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/.

2NASA/IPAC Extragalactic Database - https://ned.ipac.caltech.edu/.

3http://archive.stsci.edu/kepler/kic10/help/search_help.html

“https://archive.stsci.edu/kepler/kic10/search.php
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https://archive.stsci.edu/kepler/kic10/search.php

o da profundidade: ¢ final dos transitos, apds realizarmos o ajuste manual de

aberturas.
R,: Raios minimos dos candidatos (raios de Jupiter R).

Classificacao: Classificacdo dos candidatos em bindria eclipsante (R, > 2,14
Rj; sigla BE) e em planeta ou and marrom (R, < 2,14 Rj; sigla PL/AM).

Comentarios: Os comentérios sao descritos pelos nimeros IIT e III.

— I: Variacao da posicao do centroide no eixo x — verificamos, nesses casos,
que os fluxos correspondentes aos transitos também apresentam desloca-

mento de centroide no eixo x.

— II: Variacao da posicao do centroide no eixo y — verificamos, nesses casos,
que os fluxos correspondentes aos transitos também apresentam deslo-
camento de centroide no eixo y. A discussao sobre esses deslocamentos,

tanto no eixo x quanto no y, encontram-se na subsecao 3.2.5.

— III: Parte da PSF da estrela foi retirada — correspondente a interferéncia
da PSF de estrelas vizinhas na abertura da estrela alvo. Nestes casos,
conseguimos retirar os pixeis responsaveis por essa sobreposicao de fluxo,
ao custo de alguns deles fazerem parte de uma abertura ideal para a
estrela alvo, caso nao houvesse estrelas vizinhas proximas. Essa remocao,
no entanto, nao afetou significativamente o comportamento da curva de
luz original. Falamos de casos como este na subsegao 3.2.7, exemplificados

através da figura 3.16.
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