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RESUMO

Neste trabalho, discutimos a Fisica por tras do metodo de deteccdo de
exoplanetas de maior sucesso até o momento. O método do transito planetario. Para
isso, analisamos a série temporal do fluxo de luz da estrela Kepler-69, obtida ao longo
de trés anos de observaces feitas pelo telescopio espacial Kepler. Fazendo uso das
técnicas empregadas na Ciéncia de Dados para o carregamento, pré-processamento,
manipulacdo e analise dos dados, e usando a fotometria de alta precisdo do Kepler, em
conjunto com as incertezas associadas aos seus registros, detectamos dois conjuntos
de sinais de transito na série temporal de fluxo da estrela. Para o planeta interior,
kepler-69b, calculamos um raio de 2,21 Rg,, um periodo orbital de 13,72 dias e uma
oOrbita de semieixo maior igual a 0,10 ua. O planeta externo, Kepler-69c, apresenta
indicios de ser uma Super Terra com raio de 1,87 Rg, levando 242,47 dias para
completar uma volta em torno de sua estrela hospedeira e com uma érbita que possui
um semieixo maior de 0,71 ua. Discutimos ainda, questfes acerca da habitabilidade
desses dois planetas. Kepler-69b esta localizado muito préximo a sua estrela e com
isso fica fora da Zona Habitavel da mesma. Se assumirmos um albedo semelhante ao
da Terra, Kepler-69c teria uma temperatura de equilibrio de cerca de 285 K. O que
coloca esse planeta muito proximo da zona habitavel de sua estrela. Esse planeta
similar a Terra, orbitando uma estrela semelhante ao nosso Sol em uma regido proxima
de sua zona habitavel representa um importante passo na busca por planetas similares
ao nosso lar e que possam reunir as condicdes necessarias para 0 surgimento e

desenvolvimento da vida.

Todos os resultados obtidos neste trabalho sdo comparados com os valores
publicados no primeiro artigo que trouxe a confirmacao desses dois exoplanetas [1].

Palavras Chaves: Exoplanetas; Kepler-69; Transito planetario; Zona Habitavel.



ABSTRACT

In this work, we discuss the physics behind the most successful exoplanet
detection method to date. The planetary transit method. For, the time series of the flow
of the star Kepler69 that observes, along the time series of the analyzed flow, we
observe along the Kepler light. Using data science techniques for loading, processing,
and manipulating the data and using Kepler's high-precision photometry together with
the uncertainties associated with its records, we detected two sets of transit signals in
the star's flux temporal. For the interior of the planet, kepler-69b, we calculate a radius
of 2.21 Rg an orbital period of 13.72 days, and a semi-major axis orbit of 0.10 au. The
planet, Kepler-69c, presents the stars of being a Super Earth with a radius of 1.87 Rg,
host 242.47 days to complete a revolution around its star and with a view that has a
greater than 0.71 au. We also discuss questions about the habitability of these two
planets. Kepler-69b is located very close to its star and therefore outside its Habitable
Zone. If we assume an Earth-like albedo, Kepler-69¢ would have an equilibrium
temperature of about 28 K. Which puts this planet very close to its star's habitable
zone. This Earth-like planet, orbiting a star similar to our Sun in a region close to its
habitable zone, represents an important step in the search for planets similar to our
home and that may meet the necessary conditions for the emergence and development
of life.

All the results obtained in this work are compared with the values published in

the first article that confirmed these two exoplanets [1].

Key words: Exoplanets; Kepler-69; Transit Planetary; Habitable Zone.
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1 INTRODUCAO

Desde a primeira vez que observaram 0 céu, os humanos se perguntam se a Terra €
Unica, se existem outras Terras em algum lugar do Universo. Por séculos, conheciamos apenas
um sistema solar, aquele onde habita nosso planeta, circulando uma estrela que chamamaos de
Sol.

Agora, século XXI, temos ciéncia e tecnologia desenvolvidas suficientemente para
projetar e construir maquinas que podem nos ajudar a responder a essa pergunta milenar.
Telescopios projetados para serem verdadeiros cacadores de planetas tém encontrado centenas
desses objetos em toda a nossa galaxia e alguns deles podem ser parecidos com o0 nosso [2].
Alguns desses planetas orbitam suas estrelas proximo demais, de tal forma que se tornam
verdadeiros “infernos escaldantes” de tdo quentes, como o0 WASP-76b que possui uma Orbita
com semieixo maior de apenas 0,0330 + 0,0005 ual, periodo orbital de apenas 1,809886 +
0,000001 dias e temperatura de equilibrio de 2160 + 40 K [3]! Outros, orbitam estrelas
semelhantes ao nosso Sol e tem caracteristicas parecidas com a nossa Terra, podendo, portanto,
serem planetas habitaveis. E o caso do Kepler-452b que possui 1,63 vezes o raio da Terra

(1,63 023 Rg,), uma Orbita com semieixo maior de 1,046 *>012 ua e periodo orbital de

384,843 1007, dias. Orbitando uma estrela do tipo G2 semelhante ao nosso Sol e com

temperatura de equilibrio de 265*13 K o planeta se encontra na zona habitéavel de sua estrela
[4]. Ha ainda planetas que orbitam suas estrelas sozinhos, sistemas com mais de um planeta, ou
planetas circumbinarios que orbitam ndo uma, mas duas estrelas, como o TOI-1338b [5]. Assim
como no planeta Tatooine, do filme de ficcdo cientifica Star Wars. Imagine o quao belo deve
ser 0 por do Sol duplo nesses planetas. A Figura 1.1 retrata a cena do filme Star Wars 1V, com

0 por do “Sol” duplo em Tatooine.

1 A unidade astrondmica é uma unidade de medida de comprimento muito utilizada para distancias dentro do
sistema solar e corresponde a distancia média da Terra ao Sol. 1ua = 1,495978707 x 10! m.
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Figura 1.1: P6r do sol duplo em Tatooine.

Fonte: cena do filme Star Wars IV [6].

Assim como os grandes navegadores da historia desbravaram novos Mundos com suas
grandes expedicdes, astronomos e astrofisicos de todo mundo buscam, com ciéncia e seus super
telescopios, novos Mundos, para além do nosso sistema solar.

O objetivo deste trabalho é por meio da Fisica e da Ciéncia de dados demonstrar como
€ 0 processo para se detectar e caracterizar exoplanetas (planetas que orbitam uma estrela que
ndo seja o Sol). Utilizando dados da misséo Kepler, vamos identificar dois exoplanetas, Kepler-
69b e Kepler-69c. Encontrar o valor de seus raios, semieixo maior da Orbita, periodo orbital e

ainda vamos discutir questdes sobre habitabilidade dos mesmos.
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2 EXOPLANETAS: MUNDOS ALEM DO SISTEMA SOLAR

Um exoplaneta, ou planeta extrassolar, é essencialmente um planeta fora do sistema
solar que, em geral, orbita outra estrela, sistema de estrelas, ou remanescente estelar. Ha ainda
0 curioso caso dos chamados planetas ndmades, que ndo orbitam nenhuma estrela, este caso
ndo sera discutido neste trabalho.

Essa definicdo inicial € muito boa para termos uma primeira ideia do que sdo esses
objetos. Porém, para o estudo proposto neste trabalho, precisamos de uma definicdo um pouco
mais rigorosa, e para isto vamos recordar a defini¢do oficial de planeta.

Em 2006, os membros da Unido Internacional de Astronomia (UAI), decidiram em
assembleia geral adotar uma definicdo oficial para planetas dentro do sistema solar. Essa

definicdo estabelece que planeta € um corpo celeste que [7]:

a) Orbita o Sol;

b) tem massa suficiente para que seja quase esférico pela acdo da sua prépria gravidade,
mas nao o suficiente a ponto de causar fusdo termonuclear;

c) limpou a vizinhanga em torno de sua Orbita, isto é, ndo “divide” sua oOrbita com

outros objetos.

Como podemos observar, essa defini¢do de planeta é limitada ao nosso sistema solar e
ndo é suficiente para descrever o0 nosso objeto de estudo, de modo que precisamos estabelecer
outros critérios para caracterizar um exoplaneta.

Segundo o professor Kepler de Souza, objetos que possuem massa acima de 75 M;
(massas de Jupiter) apresentam reacdes nucelares transformando hidrogénio H em Hélio He e
sdo chamados de estrelas [8]. Objetos com massa entre 13 M; e 75 M; tém reac6es nucleares
transformando o deutério em tritio, e sdo chamados de ands marrons. Objetos que possuem
massa inferior a 13 My, que orbitam uma estrela sdo chamados planetas. Nesse sentido, planetas
s&o objetos que possuem até 13 M; que orbitam estrelas e ndo tem, e nem nunca tiveram, reaces
nucleares.

Vale a pena ressaltar ainda, que de acordo com o trabalhado publicado no Catalogo de
Planetas Extrassolares em maio de 2018, planetas seriam objetos com massas de até 25 M, [9].
Isto porque, de acordo com este trabalho, a distribuicdo do nimero de objetos que orbitam

estrelas semelhantes ao Sol versus a massa, é continua e como podemos verificar na Figura 2.1



16

existe uma forte reducdo na contagem desses objetos para valores de massa proximos de 25 M;,

aumentando tanto para valores maiores de massa como para valores menores.

Figura 2.1: Distribuicdo em massa de objetos subestelares.

Companheiros de estrelas tipo solar

Anas
Marron

Planetas

20 |

0.001 0.01 0.1 1

log(m, seni) [My] Halbwachs et al, 2003

Fonte: J.Schneider et al. [9].

O grafico da Figura 2.1 nos traz a contagem de objetos subestelares, companheiros de
estrelas do tipo solar, versus suas massas, medida em unidades de massa solar M. Nele,
notamos que ha uma forte redugdo na contagem desses objetos para massas proximas de 25 M.
O que leva os autores dessa publicacdo a utilizarem este valor como critério de separacédo entre

planetas e ands marrons.

Como podemos ver, essa discussao sobre valores limitrofes de massa para diferenciar
planetas de ands marrons ainda gera alguma controvérsia e é de extrema importancia, uma vez
que, como veremos mais adiante, os principais métodos de deteccdo de exoplanetas, sdo
métodos de detec¢do indireta e com alguns deles podemos inferir a massa minima do objeto
detectado. Logo, se tal objeto possuir massa acima de 13 My, de acordo com o primeiro critério
apresentado, € provavel que ndo se trate de um exoplaneta, mas sim de uma and marrom

orbitando uma estrela.

Normalmente, o primeiro critério é empregado para definir a fronteira entre planetas e

anas marrons. A Tabela 2.1 sintetiza nossa discussao.



Tabela 1: Classificacéo de estrela, and marrom e exoplaneta.
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Objeto Objeto que orbita Fusao Nuclear M(M.)
Estrela Outra(s) estrela(s)?  Hidrogénio em Hélio >75
Estrela(s)
And Marrom Deutério em Tritio 13-75
Ana marrom
Estrela(s) ou 3 )
(Exo)Planeta Na&o realiza <13
remanescentes

2.1 Desafio observacional

Fonte: autor.

Detectar exoplanetas definitivamente ndo é uma tarefa facil. Para termos uma ideia do

tamanho do desafio de se observar tal objeto, imaginemos a seguinte situacdo: Se a Terra tivesse

1 mm de diametro, seria aproximadamente do tamanho da ponta de um lapis. O Sol teria

aproximadamente 10 cm de didmetro e seria do tamanho de uma laranja, a 12 m de distancia da

Terra. Nessa situacdo, Proxima Centauri, a estrela mais proxima do nosso sistema solar, seria

do tamanho de uma bola de gude, com didmetro de aproximadamente 17 mm, e estaria a uma

distancia de aproximadamente 3000 km da Terra.

Nesse cenario, detectar um planeta orbitando Proxima Centauri, seria como observar,

da cidade de Maceid/AL, um objeto do tamanho da ponta de um lapis orbitando uma bola de

gude, préximo a esta, na cidade de Pelotas/RS.
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Figura 2.2: Distancia entre Macei6 e Pelotas ao longo de uma geodésica.
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Fonte: Google Maps (adaptado pelo autor).

O mais espantoso é que esse ndo é o maior desafio para se detectar um exoplaneta. H&
um outro obstaculo observacional ainda maior. A diferenca de brilho entre o planeta e a estrela
gue 0 mesmo orbita.

O gréfico da Figura 2.3 nos mostra o fluxo de luz de uma estrela do tipo solar (linha
sélida superior) com uma temperatura de 6000 K, raio de 700.000 km e a 5 pc? de distancia. As
linhas da parte inferior do grafico representam o fluxo de planetas semelhantes a Jupiter, com
idades distintas, com raio de 70.000 km e a 5,2 ua de sua estrela. A estrela e os planetas séo

assumidos para irradiar como corpos negros.

Figura 2.3: Fluxo de luz de estrela semelhante ao Sol e planeta.
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Fonte: Adaptado de D.M.Stam et al. [10].

2 0 parsec (simbolo: pc) é uma unidade de comprimento muito utilizada para medir grandes distancias. Um parsec
é definido como sendo a distancia do Sol a um objeto astrondmico que tem um angulo de paralaxe de um segundo
de arco. Em unidades métricas (SI): 1 pc = 3,0857 - 10'® m. Em unidades astrondmicas: 1 pc = 2,06265 -
10° ua.
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Depreende-se do gréfico que, na faixa do visivel os planetas ndo emitem luz, somente
refletem a luz proveniente de sua estrela. Nessa faixa do espectro a razdo entre o brilho do
planeta e da estrela da qual orbita € de aproximadamente 1 bilhdo de vezes. Logo, tentar
observar diretamente um planeta atraves de imagens feitas na faixa do visivel, por exemplo,
torna-se uma tarefa extremamente desafiadora.

Na faixa do infravermelho a diferenca de brilho entre o planeta e sua estrela reduz
drasticamente para aproximadamente 100.000 vezes. Isso porque, nessa faixa, além de refletir
a luz proveniente de sua estrela o planeta também emite radiacao infravermelha, fazendo com
que a diferenca diminua.

Nesse cenério, observar um exoplaneta, objeto tdo pequeno, tdo distante e que emite tdo
pouca luz, relativo a sua estrela, seria como tentar observar um vagalume a 6 mm de distancia

de um grande holofote, estando situado a de 1,5 km do mesmo, como ilustra a Figura 2.4.

Figura 2.4: Vagalume préximo de um holofote.

Fonte: Curso de Astrofisica Geral [11].

Por essa razdo, como veremos mais adiante, a maioria dos métodos para detecgdo de
exoplanetas sdo métodos de observacéo indireta, ou seja, se observa os efeitos provocados pela

presenca de uma exoplaneta e néo ele préprio diretamente.
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2.2 Métodos de detecgdo

Nesta secdo, iremos fazer uma breve descri¢do dos principais métodos de detec¢do de

exoplanetas.

Como ja discutido, devido a ndo possuir luz propria, e por conta do seu tamanho
caracteristico, é pouco provavel que se consiga obter uma imagem, de modo direto, de um
planeta. Embora, apesar do imenso desafio, tais imagens ja tenham sido obtidas em
infravermelho, faixa do espectro em que o brilho do planeta aumenta, relativamente a sua

estrela, e com auxilio de corondgrafos, instrumentos utilizados para realizar eclipses artificiais.
Os principais métodos para deteccao de exoplanetas sdo [12]:

e Astrometria (Deslocamento da Estrela);

e Medida de velocidade radial (Efeito Dopler);
e Transito planetario (Fotometria);

e Cronometria da chegada de pulsos (Pulsares);
e Imageamento (Coronografia);

e Microlentes gravitacionais (Efeito relativistico);

2.2.1 Astrometria

Muitos exoplanetas sdo grandes o bastante para promoverem variagdes no movimento
préprio da estrela a qual orbitam. Isso se deve ao fato de que, devido a massa do planeta, o
centro de massa do sistema planeta-estrela se afasta do centro da estrela. Na figura 2.5, o centro
de massa do sistema esta representado pela cruz vermelha. Nota-se como ele esta deslocado do
centro da estrela, embora ainda esteja localizado no interior da mesma. Isso faz com que a

estrela realize um movimento em torno desse ponto.

A astrometria é o método mais antigo para deteccdo de exoplanetas e consiste na
medicdo do movimento proprio das estrelas, em busca de variagdes deste movimento, causado
possivelmente por planetas que orbitem ao redor dela. No entanto, essas variacbes no
movimento proprio da estrela sdo muito pequenas, o que torna dificil a deteccéo e a confirmacéo

de exoplanetas por meio deste método.
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Figura 2.5: Sistema planetario.
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Fonte: adaptado de Pilling, Sergio et al. [12]

Outro fator que dificulta a utilizacdo desse método, é que as Orbitas dos sistemas
planetarios a serem estudadas, devem estar quase perpendiculares a nossa linha de visada. Caso
contrario, se o sistema estivesse no mesmo plano de nossa linha de visada, ndo seriamos capazes

de detectar as variacBes no movimento proprio da estrela provocados por seus planetas.

Essa técnica apresenta um viés observacional ja que tende a detectar planetas com alta
massa e razoavelmente afastados de suas estrelas. Sendo assim, essa técnica permitiu a
descoberta de poucos exoplanetas até hoje (devido a pequena massa dos planetas, relativo a

suas estrelas).

2.2.2 Medida de Velocidade Radial

Imagine que a mesma situacdo descrita na secdo anterior aconteca aqui. O planeta possui
massa o suficiente para deslocar o centro de massa do sistema estrela-planeta, de forma a fazer
a sua estrela realizar um movimento de “bamboleio” em torno desse ponto. Mas agora, o plano
da drbita do planeta ndo estd mais na perpendicular da nossa linha de visada, mas esta
exatamente ao longo dessa linha, ou levemente inclinado. Nessa situagéo ficaria muito dificil,
ou mesmo impossivel, de se detectar o movimento de bamboleio da estrela pelo método da
astrometria. Embora esse movimento ainda exista, mas esteja “escondido” pelo fato de ocorrer

ao longo da nossa linha de visada.
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Nesse cendrio, ao se observar as linhas espectrais da estrela percebe-se um deslocamento
das mesmas a medida que a estrela realiza 0 movimento de bamboleio, devido ao efeito Dopler.

O método da velocidade radial consiste exatamente em detectar a presenca de um
exoplaneta através da medicdo do deslocamento das linhas espectrais da estrela. Quando a
estrela se aproxima de nds, o comprimento de onda da luz emitida reduz, fazendo com as linhas
espectrais se desloquem para o azul. Em seguida, quando a estrela se afasta de nds, o
comprimento de onda da luz aumenta, observando-se um deslocamento das linhas espectrais

para o vermelho.

Figura 2.6: Efeito Dopler e deslocamento das linhas espectrais.
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Fonte: Chih-Hao [13].

Uma grande desvantagem desse método é que o sistema planetario precisa estar em uma
posicdo tal, que o plano da drbita esteja ao longo da nossa linda de visada, ou levemente
inclinado. Além disso, 0 planeta precisa possuir massa suficiente para promover uma
movimentacdo de “bamboleio” da estrela que seja suficiente para se verificar o deslocamento
do espectro da mesma. Obviamente nem todos 0s sistemas planetarios se encontram nessa

posicdo relativa, e precisam, portanto, serem abordados por um método alternativo.

Com esta técnica consegue-se inferir a massa minima do planeta. Isto porque, como a

maioria dos sistemas planetarios ndo estao perfeitamente alinhados com a nossa linha de visada,
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0 que se consegue de fato é inferir a sua massa minima do mesmo, ao invés da massa exata que

seria obtida no caso ideal.

A primeira deteccdo de um exoplaneta orbitando uma estrela do tipo solar foi feita em
1995 utilizando-se este método. Por essa deteccdo, Michel Mayor e Didier Queloz receberam

0 Nobel de Fisica em 2019 [14].

2.2.3 Tréansito Planetario (Fotometria)

E a técnica que mais detectou exoplanetas até o momento. Consiste em medir a luz
proveniente de uma estrela por tempo suficiente para detectar uma queda no seu brilho
provocada pela passagem de um candidato a exoplaneta entre a estrela e nossos detectores. Aqui
usamos o termo candidato a exoplaneta, pois uma série de outros fatores poderiam produzir o

mesmo efeito de queda no brilho da estrela.

Figura 2.7: Curva de luz de uma estrela no momento do transito.
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Fonte: Institute for Astronomy - University of Hawaii [15].

Uma desvantagem desta técnica é que o plano da orbita do exoplaneta precisa estar

alinhado, ou levemente inclinado, com a nossa linha de visada. Caso contrario, nossos
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instrumentos nédo irdo detectar a queda de luz esperada para 0 momento do trénsito. Uma vez
que, o planeta ndo se posicionara entre a estrela e nossos detectores.
Esta € a técnica que utilizaremos neste trabalho e a discutiremos com maior

profundidade no Capitulo 4.

2.3.4 Cronometria de chegada de pulsos (Pulsares)

Este foi o primeiro método utilizado para deteccéo de exoplanetas e consiste em detectar
anomalias nos pulsos regulares provenientes de um Pulsar. Pulsares séo estrelas de néutrons,
com diametro de cercar de 10 km e massa aproximadamente igual a do Sol, em alta rotacéo.
Ao executarem o0 movimento de rotacdo em torno de seu proprio eixo, emitem radiacdo
eletromagnética na faixa das ondas de radio na direcéo de seu eixo magnético, conforme Figura
2.8. Se ao girar, seu eixo magnetico ficar ao longo da nossa linha de visada, poderemos entao

detectar a radiacdo emitida em intervalos de tempo regulares (como a luz de um farol no mar).

Figura 2.8: Pulsar.

N

Fonte: http:/lilith.fisica.ufmg.br/~dsoares/extn/ogs/ogs-psr.htm

Caso exista algum corpo orbitando o pulsar, seja um exoplaneta ou ndo, ele causara
alteracdes no intervalo de tempo entre seus pulsos. Como o pulsar gira com uma velocidade
praticamente constante, qualquer alteracdo no intervalo desses pulsos pode indicar a presenca

de um exoplaneta.
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Este método é eficiente para se detectar companheiros de pulsares, exoplaneta ou nao.
Por essa razao, ao se identificar um possivel exoplaneta através da cronometria de pulsares,

deve-se utilizar de outro método para se confirmar que se trata, de fato, de um exoplaneta.

2.3.5 Imageamento (Coronografia)

Este é um método de deteccdo direta que consiste em tomar uma imagem do sistema
planetario na qual o planeta aparece como um ponto. Para se confirmar a deteccdo de um
exoplaneta por meio desta técnica o planeta precisa ser luminoso, deve estar longe de sua estrela
e € preciso verificar que o ponto luminoso na imagem esta ligado a estrela gravitacionalmente.
Essa verificacdo pode ser feita a partir de duas imagens separadas por alguns meses para gque se
possa concluir que o deslocamento do planeta corresponde & um objeto em 6Orbita kepleriana
em torno da estrela [16].

Figura 2.9: Beta Pictoris b.

Fonte: http://planeta.rio/observacao-direta-de-exoplanetas/

Como a razdo entre o fluxo luminoso do planeta e de sua estrela & muito baixo, como ja
discutido em secéo anterior, uma das técnicas utilizadas para se contornar tal obstaculo € utilizar

um coronografo, equipamento utilizado para se “eclipsar” uma estrela, bloqueando dessa forma
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o0 brilho intenso da estrela e permitindo a passagem apenas da luz proveniente dos planetas. A

Figura 2.9 traz uma imagem da aplicacdo desta técnica na estrela 8 Pictoris.

2.3.6 Microlentes gravitacionais

O efeito de microlente gravitacional ocorre quando a gravidade do sistema planetario
(planeta e estrela) distorce o espago em sua vizinhanga, de modo suficiente a fazer com que a
luz proveniente de uma estrela distante no fundo sofra um desvio, concentrando-a ao passar
pelo sistema, produzindo um efeito semelhante ao de uma lente convergente. Ao se monitorar
luz da estrela, podera se verificar um pico no brilho da mesma nesse exato momento. A Figura

2.10 traz uma representacdo gréfica do efeito de microlente gravitacional.

Figura 2.10: Efeito de microlente gravitacional
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Fonte: Pilling, Sergio et al. [12]

Uma vez que esses eventos sdo raros, um nuimero muito grande de estrelas deve ser
monitorado continuamente para se tentar detectar planetas a uma taxa razoavel. Além disso,

esse experimento ndo pode ser repetido, dada a raridade de tal fendmeno ocorrer.
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3 A CIENCIA DE DADOS

Com o advento da internet e 0 aumento da acessibilidade da mesma, gera-se diariamente
uma enorme quantidade de dados. Desde transac@es simples, como a compra de um sapato on-
line, passando pelo compartilhamento de imagens, videos e likes em de redes sociais, até
grandes transa¢des como a compra e venda de agdes na bolsa de valores. Essa mudanga na
escala do volume de dados recebe o nome de Big Data. O conceito de Big Data traz um novo
conjunto de desafios para lidar com tamanha quantidade de dados, afim de se extrair valor dos
mesmos.

A Ciéncia de dados é uma éarea interdisciplinar que envolve técnicas e conceitos de
matematica e estatistica, ciéncia da computacao e especializacdo cientifica (dominio da area da
qual os dados se referem) que tem como objetivo extrair informacdes relevantes, ocultas em
um amontoado de dados, permitindo com isso tomadas de deciséo, inferéncias e, por vezes,
predicdo de comportamentos futuros [17]. A figura 3.1 ilustra como a ciéncia de dados é a

interseccdo dessas varias areas do conhecimento.

Figura 3.1: Diagrama de Venn da Ciéncia de Dados.
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Fonte: https://bit.ly/3Bsez72

A ciéncia de dados tem ganhado muito destaque nos ultimos anos devido,
principalmente, a enorme quantidade de dados gerado e ao desenvolvimento de areas como
machine learning (aprendizado de méquina). Tem aplicacdo em varios setores, desde sites de

e-commerce, marketing digital e midias sociais, onde os dados gerados por seus usuarios sao
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utilizados para se entender o comportamento dos mesmos e fazer recomendacgdes mais precisas
e assertivas de produtos e servigos, até astronomia e astrofisica na busca e reconhecimento de
planetas e estrelas, por exemplo.

Para se analisar toda uma vastiddo de dados em busca de insights e informacdes
relevantes, deve-se fazer uma analise minuciosa dos dados e para isso utilizam-se técnicas de
estatistica em conjunto com programacao. As linguagens de programacao mais populares nesse
meio séo o python e 0 R, sendo a primeira a mais utilizada.

Podemos sintetizar o termo Data Science (ciéncia de dados) como um processo
computacional para descobrir padrées ocultos nos dados e a partir dai extrair informacGes
relevantes que possibilitem inferéncia e tomadas de decisao.

No campo da astronomia e astrofisica temos um imenso volume de dados gerados
diariamente por varios telescopios que observam continuamente uma enorme quantidade de
estrelas no céu, como por exemplo, as miss@es espaciais Kepler (ja encerrada) e TESS (Transit
Exoplanet Survey Satellite), que foram concebidas com objetivo de se detectar exoplanetas. O
telescopio espacial Hubble e o recentemente lancado Telescopio Espacial James Webb, que em

breve comecara a enviar suas primeiras imagens.
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4 A FISICA NO METODO DO TRANSITO PLANETARIO

4.1 Leis de Kepler

Definidas pelo matematico e astrénomo alemdo Johannes Kepler (1571 - 1630), as leis
de Kepler sdo as trés leis do movimento planetario, que nos déo entendimento sobre o
movimento dos planetas em torno do Sol. Por volta de 1605, Kepler descobriu a partir do estudo
das observac0es realizadas pelo astrbnomo aleméo Tycho Brahe, que o movimento dos planetas
obedecia a trés leis empiricas. Em 1609, publicou Astronomia Nova... De Motibus Stellae
Martis, onde apresentou as duas primeiras leis para 0 movimento planetario. A terceira lei de
Kepler foi apresentada em sua obra Harmonices Mundi. As trés leis do movimento planetario
de Kepler podem ser descritas como [18]:

e Primeira lei: cada planeta descreve uma Orbita eliptica com o Sol em um dos focos da
elispse;

e Segunda lei: o raio vetor que une o Sol a qualquer planeta, varre areas iguais em
intervalos de tempos iguais;

e Terceira lei: o quadrado do periodo de revolugcdo de um planeta em torno do Sol é
proporcional ao cubo do semi-eixo maior da sua 6rbita. T2 = ka3. Onde k é a constante

de proporcionalidade e a 0 semi-eixo maior da elipse.

A primeira lei de Kepler € uma consequéncia da forca gravitacional ser inversamente
proporcional ao quadrado da distancia entre o planeta e a estrela, de modo que as trajetdrias
fechadas possiveis sdo circulos ou elipses. Na Figura 4.1 temos uma representacdo esquematica
de um planeta, massa m, em Grbita eliptica em torno do Sol. O Sol, de massa M, ocupa um dos
focos da elipse. O outro foco esta localizado no espago vazio. Os dois focos ficam a uma

distdncia ea do centro, onde e € a excentricidade e a é semieixo maior da elipse.
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Figura 4.1: Planeta em érbita eliptica em torno do Sol.
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Fonte: Halliday [18].

A segunda lei é consequéncia direta da lei de conservacdo do momento angular. A taxa de
variacdo instantnea da area varrida pelo raio vetor que une o planeta a estrela dA/dt é
constante. A Figura 4.2 traz um diagrama esquematico desta lei. Observe que quanto mais
proximo o planeta se encontra de sua estrela, mais rapido deve se mover em sua Orbita para
conseguir “varrer” uma area igual no mesmo intervalo de tempo de quando esta distante de sua

estrela.

Figura 4.2: Modelo orbital eliptico de Kepler, evidenciando a segunda lei.
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Fonte: Johann F.W. Hasler [19]

A terceira lei de Kepler pode ser deduzida a partir das leis de Newton para a dinamica e da

Lei da Gravitagdo Universal e nos da o periodo orbital do planeta segundo a formula

2 477:2 3
T = (G_M> a (1)
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onde t é o periodo orbital do planeta, G a constante da Gravitacdo Universal, M a massa do
corpo central que ocupa um dos focos da elipse e a 0 semi-eixo maior da drbita. Sendo a
quantidade entre parénteses a constante de proporcionalidade.

As leis kepler ndo se aplicam somente aos planetas orbitando o nosso Sol, mas a todos os
corpos celestes que orbitem um outro sob a agéo da forga gravitacional. Podendo ser aplicadas,
portanto, para descrever o movimento de luas orbitando planetas, satélites artificiais orbitando

a Terra e, até mesmo, a sistemas extrassolares.

4.2 Leis da radiacdo térmica aplicada as estrelas

As estrelas podem ser modeladas por esferas com superficie aguecida a uma temperatura
de alguns milhares de Kelvin, emitindo radiacdo eletromagnética em quase todo espectro. O
espectro de emissdo de uma estrela, em geral, se assemelha com a distribuicdo de emissao
idealizada de um corpo negro. Na Figura 4.3 temos as curvas da radiancia espectral de um corpo
negro para trés diferentes temperaturas. Cada uma dessas curvas poderia modelar a emitancia

espectral de uma estrela com a respectiva temperatura [18, 20].

Figura 4.3: Irradiancia monocromatica para corpo negro para trés temperaturas.
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Fonte: https://fisica.ufpr.br/grimm/aposmeteo/

Existem trés importantes leis para radiagdo emitida por um corpo aquecido que tenha

uma curva de emitancia espectral parecida com as curvas da Figura 4.3. A saber: lei de Planck,
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lei de Stefan-Boltlzmann e lei do deslocamento de Wien, que serdo brevemente discutidas a

sequir.

4.2.1 Lei de Planck

Um corpo negro € um corpo hipotético que emite (ou absorve) radiacdo eletromagnética

em todos os comprimentos de onda do espectro e que satisfaz as seguintes condigdes:

e toda radiacdo incidente é completamente absorvida;
e a méxima radiacdo possivel para a temperatura do corpo é emitida em todos 0s
comprimentos de onda e em todas as dire¢gdes. A radiacdo do corpo negro e,

portanto, isotropica (ndo depende da direcéo)

A lei de Planck descreve como se d& a radiancia espectral em funcdo do comprimento
de onda e da temperatura de um corpo negro. Uma das maneiras de se obter tal comportamento

é através da chamada funcéo distribuicdo da densidade de energia [21]:

8mhcA™>
uA,T)= —— (2)
(eZkT — 1)

onde u é densidade de energia, A é comprimento de onda, T a temperatura absoluta do corpo
negro, h = 6,626 070 15+ 1073*J - s é a chamada constante de Planck, c = 3-108 m/s éa
velocidade da luz no vacuo, e o nimero de Euller (e = 2,718)ek = 1,380 649 - 10723JK 1
a constante de Boltzmann.

Para valores muito pequenos de comprimento de ondaA — 0, temos que 0 denominador

da Equacéo (2) fica:
_he he
(eAkT — 1) — eAkT

Dessa forma, obtemos uma verséo mais simplificada da Equacéo (2):
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8mwhcA™>
u@AT) = —F%— (3)
(eZkT)
Uma representacdo grafica da Equacéo (3) para diferentes valores de temperatura esta
na Figura 4.4. Nessa figura as linhas verticais delimitam a regido do visivel. O cddigo fonte
utilizado para plotar o gréfico se encontra no APENDICE A.

Figura 4.4: Funcdo densidade de energia para trés diferentes temperaturas.
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Fonte: autor.

A lei de Planck funciona tanto para pequenos comprimentos de onda como para grandes

comprimentos de onda, estando de acordo com os dados experimentais.

4.2.2 Lei de Stefan-Boltzmann

A lei de Stefan-Boltzmann estabelece que a poténcia irradiada por unidade de area
superficial de um corpo negro, denominada intensidade I, é diretamente proporcional a quarta

poténcia de sua temperatura absoluta [21].
I = oT* 4)

Onde T é a temperatura absoluta do corpo negro e ¢ = 5,6705- 1078 W m™2K~*é

uma constante denominada constante de Stefan-Boltzmann.
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Essa € uma lei empirica, mas que também pode ser deduzida a partir da lei de Planck
integrando-se a Equacéo (2) em todo espectro.

* ® 8mhcA™®
U= .[(-) u()l,T)dAz J(; mdﬂ

U= (8m°k*/15h3c3)T* (5)

Sendo a poténcia irradiada por unidade de area igual a:

1
I = ZCU (6)

Onde c é a velocidade da luz no vécuo e U a densidade total de energia.
E possivel escrever a chamada constante de Stefan-Boltzman, a partir do termo entre

parénteses da Equacéo (5) e da Equacéo (6), em fungéo das constantes i, k, h e c:

2ok
15h3c?

I=( T4

I = oT*

A Figura 4.3 traz uma representacédo grafica da lei de Stefan-Boltzmann. O cddigo fonte
utilizado para se obter este grafico se encontra no APENDICE B.

Figura 4.5: Lei de Stefan-Boltzmann
5.0x10%

<~ 4.0x108

3.0x108
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1.0x108

0 2000 4000 6000 8000 10000
Temperature (K)

Fonte: autor.
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Observe que, de acordo com a lei de Stefan-Boltzmann Equacdo (4), a poténcia por
unidade de area irradiada por um corpo negro depende apenas da temperatura do corpo. Observe
também que I representa a rapidez com a qual o corpo emite energia e que depende da quarta
poténcia da temperatura. Assim, por exemplo, se dobrarmos a temperatura absoluta de um corpo
negro, este emitira uma quantidade de energia 2* = 16 vezes maior para um mesmo intervalo
de tempo.

Como as estrelas sdo aproximadamente esféricas e possuem um espectro de emissdo que
se aproxima de um corpo negro, a intensidade da luz emitida por uma estrela pode ser calculada

aplicando-se a lei de Stefan-Boltzmann:
I, = oT,* ()

Onde I, é a intensidade de toda radiacdo emitida pela superficie da estrela e T, a
temperatura absoluta da superficie aquecida. A intensidade I, é a poténcia por unidade de area

da luz emitida pela estrela, logo:

I, = e
* T AmR?

(8)

onde P, é a poténcia na superficie da estrela. Se conhecermos a distancia d entre uma dada
estrela e a Terra, podemos calcular a poténcia da luz emitida pela superficie da estrela

P, medindo-se a intensidade da luz da estrela que chega aqui na Terra I, da seguinte maneira:

P, = 4md?Iy, 9)

Dessa forma, combinando-se as Equacdes (7), (8) e (9) somos capazes de calcular o raio

da estrela como se segue:

,_ Ird?
Y oTH

(10)
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Temos, portanto, que a lei de Stefan-Boltzman relaciona a poténcia por unidade de area,
muitas vezes denominada de intensidade I, da radiagcdo emitida por um corpo negro com a

quarta poténcia de sua temperatura absoluta.

4.2.3 Lei do deslocamento de Wien

Ao se observar as trés curvas de emissdo de radiacdo eletromagnética do corpo negro da
Figura 4.4, pode-se perceber que quanto maior o valor da temperatura absoluta do corpo, menor
é comprimento de onda associado a sua maxima radiancia. Essa relacdo de proporcionalidade
inversa entre 0 comprimento de onda para a maxima radiancia A,,, € a temperatura absoluta do
corpo negro T é denominada lei do deslocamento de Wien e foi obtida empiricamente pela
primeira vez por Wilhelm Wien. Entretanto, a exemplo da lei Stefan-Boltzmann, a lei de Wien
também pode ser deduzida a partir da lei Planck para a radiacdo de um corpo negro, da seguinte
maneira [21]:

Da Equagéo (2), tem-se que

C A5
uA,T) = ——

(AT — 1)

Onde as constantes C1 e C2 valem, em unidades do Sistema Internacional de Unidades

(S.1),
C, = 8mhc =5-107%*] -m
hc
C, = m =1,4385 -10?>m-K

Como a fungdo densidade de energia espectral u(A,T) é continua, para encontrar o
comprimento de onda para maxima radiancia A,,, podemos derivar a funcdo u em relacéo ao

comprimento de onda A e igualar a zero.

@) _
or
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Atraveés da aplicacdo da regra do quociente para derivadas, podemos chegar ao seguinte
resultado:

62—51 Sta
AT_( eaT)

— G N ~
Fazendo x = TR chegamos a expresséo:

L _s5=0
1—ex ~
Como nédo conseguimos resolver esta equacao analiticamente, aplicamos o método de

newton e encontramos o valor aproximado de x = 4,96. Onde, da definicdo de x resulta que:

C, 1441072
A T=-2=2" "
x 4,96

Am-T =286-103m-K (11)

A Equacdo (11) é denominada lei de deslocamento de Wien. Na Figura 4.6 temos
algumas curvas da densidade de energia espectral para corpos negros a diferentes temperaturas.
A linha traceja indica a previsdo para o comprimento de onda A,, pela lei de Wien. O cédigo

fonte utilizado para plotar o grafico da Figura 4.6 se encontra no APENDICE C.

Figura 4.6: Densidade de energia e lei de Wien.
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Fonte: autor.
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Depreende-se da Figura 4.4 que para valores maiores de temperatura, o valor do
comprimento de onda associado & m&xima radiéncia A,, é cada vez menor como previsto pela
Equacdo (11). Se soubermos qual comprimento de onda A,,, da luz emitida por uma dada estrela,

podemos fazer uso da Lei de Wien (Eg. 11) para determinarmos sua temperatura.

4.3 Determinacdo do raio do exoplaneta por meio da técnica do transito planetario

Quando um exoplaneta passa entre sua estrela hospedeira e nossos detectores de luz,
uma diminui¢do no brilho da mesma é observado. Essa diminuicdo pode ser registrada atraves
de instrumentos modernos de medicdo de fluxo luminoso, tais como o dispositivo de carga
acoplada ou CCD (charge-coupled device). O CCD é um sensor semicondutor de alta precisdo
projetado para captacdo de imagens, largamente utilizado em fotografia digital, imagens de
satélites, equipamentos médico-hospitalares, e na astronomia, particularmente em fotometria e
espectroscopia. Na Figura 4.7 temos um sensor CCD sendo segurado por uma mao para

comparacéo.

Figura 4.7: Sensor CCD.

Fonte: https://bit.ly/3hfgMm8

A fotometria é essencialmente a medida da luz proveniente de um objeto. Utilizada na
astronomia para a medicdo do fluxo ou intensidade da radiacdo eletromagnética emitida ou
refletida por um objeto astronémico. Os instrumentos modernos fazem essa medigdo através de
cameras CCD’s. Em fotometria é bastante comum o uso dos termos luminosidade e fluxo de

luz.
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4.3.1 Luminosidade

Em astrofisica, a poténcia ou energia irradiada por unidade de tempo pela superficie de
uma estrela é denominada de luminosidade L. A luminosidade é uma propriedade intrinseca da
estrela, independe da distancia e pode ser calculada a partir das Equacbes (8) e (9).
Combinando-se as Equacdes (7) e (8) podemos escrever a luminosidade de uma estrela em

funcdo de sua temperatura absoluta e seu raio.

L = (6T*)(41R2), (12)

Da equacdo acima, percebemos que a luminosidade L da estrela serd tanto maior quanto
maior for sua temperatura absoluta T e quanto maior for o seu raio R,. A unidade de medida da
luminosidade é o Joule por segundo (Watt), uma vez que a luminosidade é uma medida de

poténcia.

4.3.2 Fluxo

Outra grandeza de grande importancia na fotometria é o fluxo F, que é a energia por
unidade de area por unidade de tempo que chega ao detector. Em outras palavras, o fluxo é a
poténcia que atravessa uma superficie, € uma medida do brilho da estrela e é expresso em Watts
por metro quadrado (W /m?). Essa é a grandeza que realmente medimos, por meio dos CCD’s.

Para uma estrela esférica de raio R,, o fluxo em sua superficie sera

F(R) =

4mtR?2 (12)

onde L é a luminosidade da estrela. Como o fluxo é a energia por unidade de tempo que
atravessa uma superficie, qguanto mais distante da fonte luminosa esta superficie estiver, menor
sera a quantidade de energia que a atravessa.

Para uma fonte luminosa isotropica, ou seja, que emite luz igualmente em todas as

direcdes, podemos calcular o fluxo & uma distancia d da fonte da seguinte maneira:
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F(d) = (13)

4mtd?

A Figura 4.8 traz uma representacao do decaimento do fluxo luminoso de lampada com

a distancia.

Figura 4.8: Decaimento do fluxo luminoso com o quadrado da distancia.

Fonte: http://www.if.ufrgs.br/fis02001/aulas/

Note como o fluxo através de uma superficie S a uma distancia d de uma fonte luminosa
. , . . . A . 1 . A .
isotropica decai com o quadrado da distancia —» [emos que se dobrarmos a distancia o fluxo

decai em 1/4. Se triplicarmos a distancia, o fluxo sera reduzido em 1/9. Desse modo, o fluxo
luminoso de uma estrela medido aqui na Terra € muito menor que o fluxo na superficie da

mesma.

4.3.3 A técnica do transito planetario

O diagrama esquematico da Figura 4.9 nos mostra o transito de um exoplaneta e a curva
de luz de sua estrela hospedeira antes do exoplaneta ingressar em seu transito, durante o transito

e apds o egresso do mesmo [22].
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Figura 4.9: Transito do exoplaneta.
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Fonte: autor.

A representacdo do exoplaneta, bem como a queda na curva de luz de sua estrela durante
o trénsito, foram propositalmente exagerados para fins de discusséo. Da Figura 4.9 percebe-se
que, antes do ingresso do exoplaneta em seu transito, o fluxo luminoso de sua estrela hospedeira
medido por nossos instrumentos é F,. Durante o ingresso ha uma queda no fluxo § que passa a
valer F;, momento em que o exoplaneta adentra por completo na regido do disco de sua estrela
percebido por nds. E, finalmente, quando o exoplaneta egressa, o fluxo medido de sua estrela
retorna ao nivel inicialmente medido F,.

Ja sabemos que a luminosidade de uma estrela pode ser calculada a partir da expressao

em que F, € o fluxo luminoso na superficie da estrela (poténcia por unidade de area) e A, a area
da superficie da mesma. No entanto, também podemos calcular a mesma luminosidade
utilizando a Equacéo (13) e medindo-se o fluxo de luz da estrela aqui na Terra.

L = F,(4nd?)

onde d ¢ a distancia até a estrela e F; o fluxo de luz da estrela medido a distancia d. Dessa

forma, antes do planeta iniciar seu transito, temos que

F. Ay = Fy-(4nd?), (14)
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Onde A, e F, sdo, respectivamente, a area visivel da estrela (area do disco com raio R,) e F, 0

fluxo luminoso da mesma, medido por nossos instrumentos antes do ingresso do planeta.
Durante o transito do planeta, o fluxo de luz da estrela sofre uma ligeira queda

(exagerada na figura para melhor entendimento), passando a valer F;. Sendo assim, a Equacao

(14) pode ser reescrita como
E-A = F - (47Td2), (15)

emque A; = A, — Ay, onde A, € a area do disco do planeta projetada no disco da estela, e F;

é o fluxo de luz da estrela medido pelos nossos detectores.

Dividindo-se a Equacdo (15) pela Equacdo (14) ficamos com:
Ay Fy
Ay~ Fo
Ag— 4y, Fy
A Fo
O que nos dé& a seguinte relacéo,

2

R () a

Se normalizarmos a curva de luz, ficamos com F, = 1, e a Equacéo (16) fica:

Sendo a quantidade entre parénteses o “tamanho” da queda na curva de luz da estrela durante o
transito, que chamamos na Figura 4.9 de é.

De onde podemos tirar a seguinte relacdo, que nos permite calcular o raio do disco do
exoplaneta projetado no disco da estrela, em funcao do raio da estrela:

R, = Vé -R. (17)

Com Equacéo (17) somos capazes de calcular o raio do disco do exoplaneta projeto no

disco de sua estrela, a partir de informagdes apenas da estrela, como o seu raio R, € a queda na
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sua curva de luz §, provocada pelo transito de seu exoplaneta. Essa equagdo é fantastica e
surpreendente em varios sentidos. Ela é extremamente simples e nos diz que, conhecendo-se 0
raio da estrela hospedeira, precisamos “apenas” monitorar o brilho da mesma e medir a queda
6 no fluxo de luz para determinarmos o raio aparente do exoplaneta. Isso é fantastico!

O diagrama esquemaético da Figura 4.10Figura 4.9 ilustra 0 momento de um transito
planetario captado por nossos telescopios. Dessa figura podemos observar que o raio R, do
exoplaneta que tratamos até 0 momento €, na verdade, o seu raio aparente. O raio do disco do

exoplaneta projetado no disco da estrela.

Figura 4.10: Estrela e exoplaneta no momento do transito.

estrela

observador

Fonte: autor.

Observando o diagrama da Figura 4.10, temos que 2R é o diametro real do exoplaneta,
2R, o diametro do disco do exoplaneta projetado no disco da estrela, o que chamamos de raio
aparente do exoplaneta, d, a distancia que estamos da estrela e a a distancia entre o exoplaneta

e sua estrela no momento do trénsito. Sendo assim, podemos escrever por semelhanca de
triangulos que:

2R B d,—a
2R, d,

R — 1 a
R, d,

Como a distancia entre planetas e suas estrelas hospedeiras ¢ da ordem de algumas

unidades astrondmicas (1 ua = 1,50 - 108 km), enquanto que a distancia entre estrelas é da
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ordem de algumas dezenas até alguns milhares de anos-luz (1 ano-luz = 9,46 - 102 km), temos
que d, > a. Logo, otermo (a/d,) — 0 e podemos, dessa forma, inferir que o raio aparente do

exoplaneta é muito proximo do seu verdadeiro raio.

R
—=1=R=R, (18)
14

Portanto, a Equacdo (17) nos traz uma 6tima maneira de calcularmos o raio de um

exoplaneta e a utilizaremos mais adiante para estimar o raio do nosso candidato.

4.4 O dominio da frequéncia

Em analise de sinais é muito comum o estudo de sinais que variam no tempo que sao
representados por meio de funcGes matematicas com dominio temporal. Contudo, uma técnica
matematica muito utilizada nessas analises, consiste em aplicar um operador matematico capaz
de transformar o dominio temporal do sinal original em um dominio de frequéncias. Com isso,
podemos obter informagGes muito importantes a respeito do sinal, como componentes
periddicas do mesmo, antes impossiveis de serem percebidas. Uma das maneiras de realizarmos
essa transformacao no dominio do nosso sinal ¢é atraves da famosa Transformada de Fourier. A
Transformada de Fourier € uma transformacdo matemaética capaz de converter o dominio
temporal de um sinal em um dominio de frequéncias.

Seja x(t) uma fungdo com dominio temporal, como o fluxo de luz de uma estrela, a

transformada de Fourier dessa funcdo pode ser calculada através de [23],

e}

X(v)=f x(t)e 2™Vt

onde t € 0 tempo, i é a unidade imaginaria e v é a frequéncia. Vejamos um exemplo de um sinal

representado no dominio do tempo.
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Figura 4.11: Sinal de dudio no dominio do tempo.

An audio signal in the time domain

Fonte: https://files.realpython.com/media/timedomain.cc67471385a2.png

Na Figura 4.11 temos a representacao de um sinal de dudio no dominio do tempo, onde
0 eixo horizontal representa o tempo e o eixo vertical representaria a amplitude do sinal. No
dominio da frequéncia esse mesmo sinal seria representado com o eixo horizontal sendo uma
série de frequéncias, onde cada uma dessas frequéncias estaria associada com uma magnitude
no eixo vertical. A imagem da Figura 4.12 mostra 0 mesmo sinal de &udio representado no

dominio da frequéncia.

Figura 4.12: Sinal de 4udio no dominio da frequéncia.

1e9 An audio signal in the frequency domain
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Fonte: https://files.realpython.com/media/freqdomain.fdeba267dfda.png

Da Figura 4.12 nota-se que as frequéncias constituintes do sinal de audio, representadas
no eixo horizontal, tem uma magnitude representada pelo valor associado no eixo vertical,

produzindo o que é conhecido como espectro de frequéncias do sinal.
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A transformada de Fourier pode operar em dois tipos diferentes de funcdes: funcbes
continuas ou fungbes discretas. Na pratica, quando utilizamos sinais digitais, utilizamos um
sistema computacional para realizar a Transformada de Fourier Discreta (Discrete Fourier
Transform - DFT). O algoritmo utilizado para essa transforma é conhecido como Transformada
Répida de Fourier (Fast Fourier Transform - FFT). Vejamos um exemplo.

Sejam, os sinais temporais discretos para o tempo variando de 0 até 0,5 com 1000 pontos
amostrais, dados por:

S1=1-sin(4 - 2nt)
S, = 0,25+ sin(50 - 2mt)
S3 = 0,65+ sin(250 - 2mt),

em que, o sinal S; possui amplitude méaxima de 1 unidade arbitraria (u), e frequéncia 4 Hertz
(Hz), o sinal S, com amplitude 0,25 e frequéncia 50 Hz, e o sinal S3 com amplitude de 0,65 e
frequéncia de 250 Hz. Todos os trés sinais estdo representados, no dominio temporal, na Figura
4.13. O Cadigo fonte utilizado para realizar todas as operagdes aqui descritas, bem como de
todos os graficos, se encontra no APENDICE D.

Figura 4.13: Sinais sinusoidais no tempo.
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Fonte: autor.

Para fins de melhor compreensédo do grande poder e utilidade da representacédo de sinais
temporais (séries temporais) no dominio da frequéncia, vamos construir um novo sinal S, dado
pela soma dos sinais anteriores

S=Sl+ 52+ 53
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Uma representacdo gréfica do sinal S esta na Figura 4.14, com um “zoom” no sinal para melhor

visualizarmos os detalhes da onda resultante.

Figura 4.14: Onda resultante S.
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Fonte: autor.

Perceba que, o sinal de maior amplitude S; tem maior influéncia na forma da onda
resultante e, como tem uma frequéncia muito inferior as demais ondas, acaba modulando o sinal
resultante com sua frequéncia baixa. Se aplicarmos a FFT ao sinal resultante S, teremos uma

representacdo do mesmo no dominio da frequéncia. A Figura 4.15 nos traz essa representacao.

Figura 4.15: Sinal resultante do dominio da frequéncia.
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Fonte: autor.

A Figura 4.15 nos traz o espectro de frequéncias do sinal S. Observe que, em f = 4Hz temos
0 maior pico, proveniente do sinal S; que, de fato, possui a maior amplitude dos trés sinais. Em
f =50 Hz temos um novo pico, esse referente ao sinal S, que, dos trés sinais, € 0 que possui
menor amplitude. E, por fim, em f = 250 Hz notamos um novo pico, cuja amplitude é
intermedi&ria entre os trés sinais. Note que, de posse do sinal S fomos capazes de, ao aplicar a
FFT, encontrar as frequéncias dos sinais componentes, bem como seus “pesos” para a formagao

do sinal resultante.
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VVamos agora retirar o sinal S; do sinal resultante S e logo em seguida, aplicar novamente
aFFT.
§=5-5;

O resultado da aplicacdo da FFT ao novo sinal S esté representado na Figura 4.16 abaixo:

Figura 4.16: Espectro de frequéncias do sinal S
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Fonte: autor.

Veja que o pico referente a frequéncia f = 4 Hz deixou de aparecer. Isso porque o sinal
gue possuia essa frequéncia foi retirado da onda resultante, restando apenas as outras duas
ondas, S, com frequéncia f = 50 Hz e S; com frequéncia f = 250 Hz. A forma desse sinal

resultante no dominio do tempo fica como representado na Figura 4.17 abaixo.

Figura 4.17: Sinal resultante no dominio do tempo
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Fonte: autor.

Observe que o sinal resultante agora ndo possui mais uma oscilacdo de baixa frequéncia

que se observa nitidamente na Figura 4.14, ficando mais flat. Ao se retirar de um sinal uma
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componente de frequéncia indesejavel, fazemos exatamente o que os filtros de frequéncia
fazem.
Por fim, vamos retirar do nosso sinal resultante S a componente S5, com frequéncia f =
250 Hz e logo depois aplicar mais uma vez a FFT ao sinal resultante.
S=5-5;

O resultado dessas operacdes esta representado, no dominio da frequéncia, na Figura 4.18.

Figura 4.18: Espectro de frequéncias do sinal S com apenas um sinal componente
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Fonte: autor.

Como pode-se notar, restou apenas o sinal componente S, com frequéncia f = 50 HZ.

Esse mesmo sinal tem representacdo no dominio do tempo na Figura 4.19 abaixo.

Figura 4.19: Sinal S com apenas uma componente, no dominio do tempo.
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Fonte: autor.

Com essa ultima operacéo, recuperamos o sinal original S,.
Em sintese, a transformada de Fourier de uma fungdo com dominio no tempo nos mostra
a frequéncia de sinais peridédicos componentes do sinal original. Todo tipo de evento periodico,

como o brilho de estrelas varidveis, a oscilacdo no fluxo de um sistema binario, ou mesmo o
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transito de um exoplaneta, pode ficar mais claro quando o estudamos no dominio da frequéncia.
Isso é particularmente Gtil em astrofisica para se estudar estrelas, que exibem todo tipo de
variabilidade devido a rotacdo, atividade, granulacdo e outros. A transformada de Fourier

permite extrair as frequéncias de oscilacdo desses eventos com mais clareza.
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5 0 MODELO BOX LEAST SQUARE (BLS)

Uma parte consideravel das séries temporais periddicas astrondmicas pode ser modelada
com grande precisdo por somas finitas de componentes senoidais, as chamadas somas de
Fourier. Em geral, essas somas de Fourier tem um Unico componente dominante e, portanto, o
método apresentado na secdo anterior, Transformada Discreta de Fourier (DFT), tornou-se
muito comum em quase todas as aplicacdes. Entretanto, quando o sinal se torna distorcido por
conta de harmonicos mais altos (por exemplo, curvas de luz de estrelas variaveis RR Lyrae),
essa abordagem da DFT n&o funciona corretamente, devido a dispersdo da poténcia do sinal
para harmoénicos mais altos®. No caso de exoplanetas, por conta da curta duragio do transito
relativamente ao periodo orbital (tipicamente menor do que 5%), o sinal esperado é
extremamente ndo senoidal [24]. Nesses casos, um algoritmo alternativo ao DFT, que possuli
performance significativamente melhor nos dados de transito é o Box Least Square (BLS), caixa
dos minimos quadrados.

O Box-fitting Least Square € uma ferramenta estatistica muito utilizada para detectar
transito de exoplanetas e sistemas binarios eclipsantes em uma série temporal de dados
fotométricos. O modelo lembra uma regressdo linear, outra ferramenta estatistica muito
utilizada na fisica, empregada para encontrar o melhor ajuste de reta a dados com correlacéo
linear. No caso do BLS, o ajuste é feito com uma funcdo que possui apenas dois valores

possiveis [25]:

£(6) = { L ,durante o transito
- \H, para todo resto

(19)
Essa funcdo possui como grafico uma curva no plano no formato de uma caixa,
conforme ilustra a Figura 5.1. O algoritmo BLS consiste em encontrar candidatos modelando o
transito por uma caixa periddica com quatro parametros: periodo, duracéo, profundidade e um
instante de referéncia. Nesta implementagéo, o instante de referéncia é o tempo médio de
transito do primeiro transito observado na curva de luz [26]. Esses parametros estdo ilustrados

no diagrama esquematico da Figura 5.1.
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Figura 5.1: Modelo Box Least Square.
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Fonte: adaptado pelo autor [26].

O parametro duragéo, representa o intervalo de tempo em que o transito ocorre. O
parametro periodo é o intervalo de tempo entre dois transitos sucessivos, significando, portanto,
o periodo orbital do exoplaneta. A profundidade da caixa € o parametro & ja discutido, presente
na Equacdo (17) para o célculo do raio do exoplaneta. Este pardmetro representa o quanto a
curva de luz decai durante o trénsito. Em uma curva de luz no momento do transito o tamanho
da queda de luz da estrela dado pelo modelo é: § = H — L.

Assumindo um sinal estritamente periddico com periodo P,, que assume apenas 0s dois
valores discretos, He L. O tempo gasto na fase de transito L é dado por qP,, onde g é assumido
como um nimero muito pequeno (= 0,01 — 0,05), uma vez que, como ja mencionado, o tempo
de duracdo do transito é uma fragdo muito pequena do periodo orbital. Para um dado conjunto
de pontos, o algoritmo BLS visa encontrar o melhor modelo com estimadores de cinco
parametros - Py, q , L, H e ty, 0 instante de referéncia [25].

Se denotarmos um conjunto de n dados observados por {x;}, i = 1, 2, ..., n. Onde cada

x; inclui um ruido gaussiano de média zero com desvio padréo o;. Atribuindo a cada dado x;
.. _ _-»1—1 . ,

um peso w;, definido como w; = g; 2[2’}=1aj 2] . Para um determinado periodo de teste,

considere uma série temporal dobrada, que é uma permutacdo da série original. Esta série é

denotada por {X;} e os pesos correspondentes por {iv;}. Entdo, o algoritmo BLS ajusta uma

funcdo para essa série temporal dobrada com o0s seguintes parametros:

e L —0Ovalordo sinal em [iy, i,]

e H —0Ovalordosinal em [1,i;) U (ip,n],
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Dado o intervalo [iy, i,], 0 melhor ajuste aos dados serd conseguido minimizando os

erros dados por:

i1—1 n iz
D= Y wm(m- A+ Y WA+ Y wEm- L)
i=1 i=ip+1 i=iq

A minimizacdo de D produz médias aritméticas ponderadas simples sobre os regimes

de indice apropriados:

1—-r"

Onde

n
D= ) WiEd -
o or(l-1n)

Dessa forma, minimizar D significa maximizar o segundo termo da soma.

s(iq, i
MAX (i1, 12) ]

(i1, i) [1 =7y, i5)]

Para cada intervalo dado [i,, i,] e para cada periodo de teste, 0 modelo calcula o valor
dos estimadores L e H que minimiza D. E assim, sucessivamente para todos os valores de
periodo e duragdo de transito que forem passados para 0 modelo. Dessa forma, € possivel criar

um periodograma e plotar em um grafico como o da Figura 5.2.
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Figura 5.2: Exemplo de periodograma.
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Fonte: Astropy [26].

No periodograma representado na Figura 5.2, temos que o eixo horizontal representa 0s
periodos testados pelo modelo, medido em dias, e 0 eixo vertical representa o quao bem cada
periodo se ajustou aos dados. Note que, temos um grande pico no periodo referente a 3 dias e
outros dois picos menores em 6 e 9 dias. Os picos menores, referentes aos periodos de 6 e 9
dias, nada mais sdo do que a mesma queda no fluxo ajusta pela caixa para o periodo de 3 dias,
uma vez que sdo multiplos inteiros desse. Nesse caso, 0 melhor ajuste aos dados encontrado
pelo modelo foi para um periodo de 3 dias, 0 que é um forte indicio de que ha um transito
ocorrendo com esse periodo. Esse indicio deve ser investigado em detalhes, assim como

faremos no capitulo 6, para ser confirmado.
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6 ANALISE DA CURVA DE LUZ DA ESTRELA KEPLER-69

Para demonstrar 0 uso da técnica do transito planetario, bem como de todas as
ferramentas auxiliares discutidas neste trabalho, vamos utilizar os dados obtidos pelo telescopio
espacial Kepler a partir da medicdo da luz da estrela Kepler-69.

Kepler-69 é uma estrela and amarela semelhante ao Sol que esti localizada na
constelacdo de Cygnus (O Cisne) a uma distancia de 730,6250 * 7,6555 pc. Possui 0,93 vezes
o raio do Sol, 81% da massa da nossa estrela e temperatura de cerca de 5638 K, enquanto nosso
Sol possui temperatura de cerca de 5778 K. Sua magnitude aparente, que significa o quéo
brilhante ela é quando vista no céu da Terra, é de 13,7. Logo, Kepler-69 possui um brilho muito
fraco para ser vista a olho nu da Terra [27]. A Tabela 2 contém algumas das propriedades

estelares da Kepler-69.

Tabela 2: Propriedades estelares da Kepler-69.

Parametro Valor

Tors (K) 5638 + 168
Massa (Mo) 0,810 (081
Raio (Ro) 0,93%5013

Fonte: adaptado de Barclaey et al. [1]

Essas propriedades estelas serdo utilizadas mais adiante para calcularmos o Raio do
exoplaneta, o semieixo maior de sua érbita e discutimos questdes sobre habitabilidade dos

mesmaos.

6.1 A missao Kepler

A sonda Kepler foi um observatdrio espacial projetado pela Administracdo Nacional da
Aerondutica e Espaco (National Aeronautics and Space Administration - NASA). Lancada em
Orbita terrestre no dia 6 de margco de 2009 com objetivo de encontrar planetas com
caracteristicas habitaveis fora do sistema solar, utilizando o método de transito planetario. Para
esta finalidade, a sonda observou a varia¢do no brilho de cerca de 160.000 estrelas na diregéo

da constelacéo de Cygnus ao longo de 4 anos, de maio de 2009 & maio de 2013 [28].
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O telescdpio Kepler tinha 0,95 metros de abertura e um campo de visdo (field of view -
FOV) de 115,6 deg?® O (nico instrumento a bordo era um fotdmetro com uma matriz de 42
CDD’s dispostos em 21 mddulos. Com meia passagem de banda maxima de 435 nm a 845 nm,
a cobertura de comprimento de onda dos CCD’s englobava, portanto, parte do infravermelho e
0 todo dptico (visivel), conforme ilustra a Figura 6.1. Cada CCD possui 50x25 mm e tem
2200x1024 pixels.

Figura 6.1: Cobertura de comprimento de onda do telescépio Kepler.
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Fonte: MAST [29].

A Figura 6.2 ilustra a organizagéo dos 21 modulos de CCD’s no telescopio, bem como
0 seu campo de visao do céu. Cada um dos 21 quadrados na figura 5.2 representa os 21 modulos
de CCD’s.

Figura 6.2: Campo de visao e disposi¢do dos CCD's do telescopio Kepler.
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Fonte: Kepler Archive Manual [28].
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A espaconave Kepler mantinha-se apontada para a mesma regido do céu e girava 90°
graus em torno de seu préprio eixo a cada 90 dias para manter seus painéis solares apontados
para o Sol. Por esse motivo, seus dados sdo divididos em trimestres (quarter). Com o giro em
torno do préprio eixo, todas as estrelas alvo cairam em diferentes partes da camera, sendo
captadas por diferentes CCD’s. Isso provoca um efeito na quantidade de fluxo registrado para
uma mesma estrela, pois diferentes CCD’s t€m sensibilidades diferentes. A maneira pela qual
o fluxo das mesmas estrelas foi distribuido no CCD (chamado de funcéo de espalhamento de
ponto) também muda apds cada giro da sonda, devido a mudancas de foco e outros efeitos
instrumentais discutidos em detalhes no Kepler Archive Manual [28]. Embora haja mudancas
na sistematica dos fluxos entre cada quarto de medicdo, com algum tratamento nos dados para
remocao das mesmas, € possivel que varios quartos juntos possam estabelecer uma observacao
continua. O diagrama esquematico da Figura 6.3 ilustra a orbita da sonda em torno do Sol e as
rotacBes em torno do proprio eixo a cada trimestre sempre apontando para a mesma regido do

céu.

Figura 6.3: Orbita da sonda Kepler em torno do Sol.
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Fonte: https://docs.lightkurve.org/tutorials/2-creating-light-curves/2-1-combining-multiple-quarters.html

6.2 Linguagem e ambiente de programacéo

Para este trabalho foi utilizada a linguagem de programacao Python [30], na sua versao
3.10.2. Como ambiente de programacéo foi utilizado o Jupyter Notebook [31]. Para as contas,
processamento dos dados e visualizagdo foram utilizadas bibliotecas Python como o Numpy,
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Astropy, Matplotlib, Seaborn, Pandas, e para aquisi¢do dos dados da curva de luz, bem como
aplicacdo do modelo BLS, foi utilizada a biblioteca Lightkurve [32].

Para executar os codigos foi utilizada uma maquina com processador Intel(R) Core
(TM) i7-2670QM CPU @ 2.20GHz e 6,00 GB de memoria RAM. Nenhum codigo executado

por esta maquina excedeu o tempo maximo de 30 segundos para finalizar.

6.3 Carregamento dos dados e o Target Pixel File

Os Target Pixels Files (TPFs) séo arquivos de dados que contém o registro de cada pixel
das CCD’s, centralizado em uma unica estrela alvo. Os TPFs podem ser pensados como uma
pilha de imagens para cada registro em uma data e hora especifica em que o telescopio obteve
o0s dados. Cada um desses registros é referido como uma cadéncia (cadence). Essas imagens
sdo recortadas da observacdo completa registrada pelo CCD para que a estrela alvo fique
centralizada, facilitando nosso trabalho. O cddigo fonte utilizado neste capitulo para a analise
e tratamento dos dados encontra-se no APENDICE E. Os dados do fluxo de luz da estrela
Kepler-69 foram buscados, por meio de cédigo, do arquivo de dados do Mikulski Archive for
Space Telescopes (MAST) [29]. O resultado da busca para os registros com maior tempo de

exposicdo feitos pelo telescépio Kepler, retornou a lista presente na Tabela 3.

Tabela 3: Resultados da busca pela estrela Kepler-69 nos dados do MAST.

# mission year author exptime target_name distance
s arcsec

0 Kepler Quarter 01 2009 Kepler 1800 kpir002692861 0.0
1 Kepler Quarter 02 2009 [Kepler 1800 kpir008692861 0.0
2 Kepler Quarter 03 2009 Kepler 1800 kpir0D08692861 0.0
3 Kepler Quarter 04 2010 Kepler 1800 kpir008692861 0.0
4 Kepler Quarter 05 2010 Kepler 1800 kplr008692861 0.0
5 Kepler Quarter 06 2010  Kepler 1800 kplr008692861 0.0
6 Kepler Quarter 07 2010 Kepler 1800 kplr008692861 0.0
7 Kepler Quarter 08 2011 Kepler 1800 kplr008692861 0.0
& Kepler Quarter 09 2011  Kepler 1800 kplr008692861 0.0
9 Kepler Quarter 10 2011 Kepler 1800 kplr002692861 0.0
10 Kepler Quarter 11 2012  Kepler 1800 kplr008692861 0.0
11 Kepler Quarter 12 2012  Kepler 1800 kplr008692861 0.0
12 Kepler Quarter 13 2012 Kepler 1800 kpir008692861 0.0
13 Kepler Quarter 14 2012 Kepler 1800 kpir008692861 0.0
14 Kepler Quarter 15 2013 Kepler 1800 kpir008692861 0.0
15 Kepler Quarter 16 2013 Kepler 1800 kpir008692861 0.0
16 Kepler Quarter 17 2013  Kepler 1800 kpir0D02692861 0.0

Fonte: MAST [29].



59

Nessa tabela, cada linha representa uma observagdo de um trimestre diferente, para um
total de 17 trimestres ao longo de quatro anos. A coluna mission lista 0 nome da misséo
juntamente com o trimestre da observacao. A coluna target_name representa o Kepler Input
Catalogue (KIC) uma identificacdo do alvo no catalogue de observacdes do Kepler. E por fim,
a coluna distance representa a distancia angular para o alvo.

Cada linha da Tabela 3 contém um TPF com 1800 segundos totais de exposicdo. Ao
realizar o download do arquivo referente ao primeiro trimestre de observacdes (primeira linha
da Tabela 3) obtivemos um TPF com 1626 registros, que chamaremos de TPF_01. A partir dos
dados de cada registro do TPF_01 pode-se construir um frame (imagem) com 5x6 pixels. Como

exemplo, o frame referente ao primeiro registro da estrela esta representado na Figura 6.4.

Figura 6.4: Primeiro frame da estrela Kepler-69.
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Fonte: autor.

Na Figura 6.4 cada quadrado representa um pixel da camera CCD. A cor do pixel
representa a magnitude do fluxo registrado nesse instante, de acordo com o mapa de cores ao
lado da figura. O maior fluxo de luz foi registrado pelo pixel que ocupa a coluna 506 e a linha
83, com um fluxo de aproximadamente 12.000 e~s~1. O fluxo é medido em elétrons por
segundo e isso pode parecer contra intuitivo, pois o fluxo é uma medida do brilho. Mas as
cameras CCD tem seu funcionamento baseado no efeito fotoelétrico e com isso medem uma
carga elétrica e, portanto, a luz incidente é registrada como elétrons, ndo fétons, como se
poderia imaginar. Os pixels hachurados na cor vermelha representam a mascara de abertura
padrdo para essa estrela, pelo tratamento de dados realizado pelo Kepler Data Processing

Pipeline da Nasa [33]. A funcédo de espalhamento de ponto (PSF) do telescopio faz com que a
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luz da estrela caia em varios pixels diferentes, como se pode observar na Figura 6.4. Uma
abertura € uma mascara de pixels, onde selecionamos os pixels que serdo somados para produzir
uma curva de luz. O pipeline Kepler adiciona uma mascara de abertura padrao a cada arquivo
TPF. Essa abertura determina quais pixels serdo somados para criar uma curva de luz para o
alvo. Existem alguns casos em que vocé pode querer criar uma abertura diferente. Por exemplo,

pode haver um contaminante proximo ou vocé pode querer medir o fundo [34].

6.4 Pré-processamento dos dados

6.4.1 Curva de luz da estrela (KeplerLightCurve)

Para obter a curva de luz da estrela Kelper-69, somamos todos os valores de fluxo de
cada pixel contido na mascara de abertura do TPF_01. Ao fazer isso, obtemos um novo objeto
python, chamado de KeplerLightCurve. Esse objeto contém uma série de informacdes a respeito

das medicdes. Uma parte dessas informacoes esta listada na Tabela 4.

Tabela 4: Objeto KeplerLightCurve.

time flux flux_err centroid_col centroid_row cadenceno quality

electron /s electron /s pix pix
object float32 float32 floatG4 floatG4 int32 int32
131.51216564080096  42506.92578125 | 6.174107074737549 506.02812364825564 82.74828058235546 1105 0
131.53260016850082 | 42503.71484375  6.174047946920932 506.02804901887714 | 82.74830583512416 1106 0
131.5530345962252 4251853125 | 6.174952030181885 506.02855534257395 B82.74828218284233 1107 0
131.5734680238161 42509.5  6.174428030819336 | 506.02805825882045  82.74790201279227 1108 0
131.59390335141507 | 42514.5078125 | 6.174737453460693 506.0286273769361 82.74821094360574 1109 0
131.61433787889837 | 42510 44921875 | 6.174489974975586 H06.02867779233964 82.74813454849107 1110 0
131.63477220638015 | 42511.0546875 | 6.177248477935791 506.0283327584599 82.748138014362992 1111 0
131.6552066338554 | 4251404296875 | 6.177279472351074 | 506.0287226153215 82.74868055805205 1112 0
131.6756411612223 | 42514.01953125  6.177320480346628  506.0287280119637 | 82.74835284832282 1113 0

Fonte: autor.

Essa tabela contém um total de 1626 linhas que representam todos os registros do

primeiro trimestre de observagdes. Na coluna time temos os instantes em que foram feitos cada

registro, medido em unidade de dias. A coluna flux nos traz o valor medido para o fluxo, em
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elétrons por segundos, para esse instante. A coluna flux_err contém o valor da incerteza
associada a medida do fluxo.

Os telescopios tendem a espalhar a luz de uma estrela pontual em varios pixels. Por essa
razao, é comum estimar a posicao de uma estrela estimando o centro geométrico de sua imagem.
Os astrbnomos costumam referir-se a essa posi¢do como centrdide do objeto, ou seja, o termo
centroide € empregado como sinbnimo genérico para se referir a posicdo medida de um objeto
em uma exposicdo do telescopio. As colunas centroid_col e centroid_row fornecem,
respectivamente, as posi¢oes de coluna e linha para o centroide da estrela em cada registro. A
coluna cadenceno é um numero inteiro Unico que é incrementado por um a cada cadéncia
(registro ou linha na Tabela 3). Por fim, a coluna quality é um indicador em cédigo binério,
contendo informacGes sobre a qualidade dos dados. Para maiores detalhes sobre cada uma
dessas variaveis, acessar o Kepler Archive Manual [28].

Na Figura 6.5 temos a curva de luz da estrela. Nesse grafico, o eixo vertical é o fluxo
medido em elétrons por segundo. No eixo horizontal temos o tempo médio da cadéncia medido
em dias do Barycentric Kepler Julian Date (BKJD). O BKJD é calculado como o instante Time
(medido em dia Juliano) menos 2454833. Em sintese, o eixo horizontal sdo os dias desde o

inicio da missdo Kepler. Para maiores detalhes, consultar o Kepler Archive Manual [28].

Figura 6.5: Curva de luz obtida do TPF_01.
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Fonte: autor.

Percebe-se no gréafico da Figura 6.5 que ha uma tendéncia de crescimento do fluxo com
0 passar do tempo. Essa mudanca no fluxo dentro de cada trimestre € em parte impulsionada
por mudancas no foco do telescopio, que sdo causadas por alteracdes na temperatura dos

componentes do Kepler, a medida que a sonda orbita o Sol [35]. Para removermos essa
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tendéncia, podemos aplicar um filtro Passa Altas, filtro que atenua frequéncias abaixo de um
determinado valor de corte e permite a passagem de frequéncias acima desse valor. Na se¢do
Dominio da Frequéncia, removemos do sinal original a componente com menor frequéncia,
deixando apenas as demais. Com isso, o sinal resultante ficou livre da influéncia dessa
componente e como resultado o sinal ficou com uma aparéncia plana. Para remover essa
variabilidade de longo prazo que ndo estamos interessados, aplicamos um filtro passa altas
chamado Savitzky-Golay [36]. Ao aplicar esse filtro na curva de luz da Figura 6.5 removemos
a tendéncia de crescimento de longo prazo e como resultado obtivemos a curva de luz

normalizada da Figura 6.6.

Figura 6.6: Curva de luz da estrela Kepler-69, pos filtro passa altas.
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Fonte: autor.

Como se pode observar a partir do grafico da Figura 6.6, temos a curva de luz
normalizada referente ao primeiro trimestre de observacdes da estrela Kepler-69, sem a
tendéncia de longo prazo provocada pelos efeitos sistematicos no foco do telescopio. Agora
podemos replicar esse procedimento para as curvas de luz dos demais trimestres de observacao.
Para isso, vamos adquirir os dados das curvas de luz de todos os 17 trimestres. Para termos uma
ideia inicial do comportamento dessas curvas plotamos todas, sem tratamentos nos dados, em

um mesmo grafico na Figura 6.7.
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Figura 6.7: Curvas de luz Kepler-69 de todos os trimestres.
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Fonte: autor.

Observe como o fluxo de cada trimestre parece ter niveis bem diferentes, mas com
algum padrao se repetindo a cada quatro trimestres, pois a espagonave Kepler executou nesse
periodo uma rotagcdo completa em torno de seu proprio eixo.

Embora o grafico da Figura 6.7 pareca confuso, todos os efeitos sistematicos ja
mencionados e bem compreendidos podem ser eliminados repetindo-se para a curva de luz de
cada trimestre 0 mesmo procedimento que utilizamos para a curva de luz obtida do TPF_01

(primeiro trimestre). O resultado desse tratamento esté ilustrado na Figura 6.8.

Figura 6.8: Curva de luz completa e normalizada.
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Fonte: autor.

Apenas uma Unica curva de luz para todos os 17 trimestres de observacdes, livre dos

efeitos sistematicos indesejados e normalizada. Observe que parecem existir alguns dados
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faltantes, que por alguma razdo ndo foram registrados. Além disso, note também como ha
alguns pontos que estdo bem afastados da maior concentracdo de dados, chamados de outliers.
Nas proximas secOes vamos identificar e tratar esses dados faltantes e outliers, bom como

investigar o comportamento do fluxo.

6.4.2 Identificando dados nulos

Em um total de 65.031 registros, temos apenas 238 dados faltantes. Isso significa que,
por qualquer razdo, 238 registros da variavel flux ndo foram preenchidos. Como podemos
observar, através do grafico da Figura 6.9, a quantidade de dados nulos € muito inferior a
quantidade de registros preenchidos. Para ndo prejudicar a analise e os tratamentos matematicos

futuros, optamos por excluir esses registros nulos, uma vez que tem baixa representatividade.

Figura 6.9: Dados faltantes.
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Dessa forma, nos asseguramos que nenhum tratamento estatistico futuro seja prejudicado pela

presenca de dados faltantes.

6.4.3 Identificando e tratando outliers

Em estatistica, outlier € um valor discrepante ou valor atipico, € uma observacdo que

apresenta um grande afastamento das demais da série [37]. A existéncia de outliers prejudica a

interpretagdo correta dos dados, bem como a aplicacdo de ferramentas estatisticas como o
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modelo BLS, ja discutido na secédo 4.5, e que iremos aplicar a curva de luz da estrela em busca
de transitos planetérios. Logo, antes de aplicarmos 0 modelo aos dados, precisamos investigar
a existéncia de possiveis outliers.

A partir da curva de luz representada na Figura 6.8, observa-se como ha alguns valores
bem deslocados da regido de maior concentracdo de pontos. Esses valores, que destoam muito
da maior parte dos valores que parecem ser razoaveis para o fluxo normalizado, séo outliers.
Esses outliers podem ter sidos gerados por algum ruido provocado no sistema eletrénico da
espagonave. Para visualizar melhor a presenca de outliers na curva de luz da estrela, plotamos

um histograma e um boxplot do fluxo, ambos representados na Figura 6.10.

Figura 6.10: Histograma e boxplot da variével fluxo.
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Fonte: autor.

Em estatistica, uma distribuicdo de dados € dita gaussiana, ou normal, quando seu
grafico tem a forma de um “sino” como na Figura 6.11. Além disso, para uma distribuicao
normal de média u e desvio padréo a, 68 % dos dados devem pertencer ao intervalo [u — o, u +
a], 95 % devem pertencer ao intervalo [u — 20,1 + 20] € 99,7 % ao intervalo [u — 30, u +
3a].



Figura 6.11: Curva gaussiana, ou normal.
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Nota-se, a partir do histograma do fluxo de luz da estrela representado na Figura 6.10,

que os valores de fluxo tém uma distribuicdo aproximadamente normal com uma assimetria a

direita, que também pode ser observada no grafico de boxplot da mesma figura. Essa assimetria

é causada pela presenca dos valores outliers e, ao elimina-los, teremos uma curva simétrica

como o esperado. Para a remocdo dos outliers da curva de luz, vamos selecionar somente 0s

dados que estiverem no maximo 5 distantes da média 4. Com isso, o histograma e boxplot da

variavel fluxo fica como representado na Figura 6.12.

Figura 6.12: Histograma e boxplot da variavel fluxo p6s remocéo de outliers.
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Fonte: autor.
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Percebe-se da Figura 6.12 que, ap6s a remocéo dos outliers, a varidvel Fluxo adquiriu
uma distribui¢do gaussiana com média u = 1. Com isso, a curva de luz da estrela fica como

representado na Figura 6.13.

Figura 6.13: Curva de luz com distribui¢do gaussiana.
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Ap0s todos os procedimentos adotados para o tratamento de valores faltantes e outliers,

a estatistica descritiva da variavel Fluxo fica como representado na Tabela 5 abaixo.

Tabela 5: Estatistica descritiva da variavel Fluxo.

count mean std min 25%  50% Th% max

flux 64738.0 0.999999 0.000177 0999011 099988 1.0 1.000109 1.001029

Fonte: autor.

Note que, apds todos os procedimentos de limpeza realizados nos dados, a variavel
Fluxo contém agora 64.738 registros (count), média (mean) igual a 1, desvio padrdo (std) igual
a 0,000177, o menor valor registrado (min) igual a 0,999011 e o maximo (max) igual a
1,001029. Perceba que a média possui valor igual a mediana (50 %), o que € uma caracteristica

das curvas gaussianas ou normais [37].

6.5 Encontrando Kepler-69b

Uma vez que a curva de luz ja foi devidamente tratada na etapa de pré-processamento

dos dados, estamos agora prontos para aplicar o modelo BLS em busca de transitos planetarios
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nessa estrela. Para isso, vamos utilizar o método to_periodogram da biblioteca LightKurve [38].
Para comecar, buscaremos por candidatos a exoplanetas com periodos orbitais mais curtos, de
1 até 20 dias. Isso significa que tentaremos encontrar a melhor “caixa” que se ajuste aos dados
da curva de luz para esse intervalo de periodos. O resultado obtido esta representado no grafico

do Periodograma na Figura 6.14.

Figura 6.14: Periodograma.

— KIC 8692861
13.72d

5000

4000

L
(=
o
o

BLS Power
S
5]

1000

..|||I||.|||

2.5 5.0 7.5 10.0 12.5 15.0 17.5 20.0
Period [d]
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Um periodograma é uma ferramenta matematica de grande utilidade para se detectar
componentes ciclicos em uma série temporal [39]. O periodograma plotado no gréafico da Figura
6.14 tem como eixo horizontal os periodos, medidos em dias, passados como parametro para o
método to_periodoogram, variando de 1 até 20 dias. Para cada periodo dado, o modelo BLS
ajusta a melhor caixa aos dados e retorna o valor associado dado no eixo vertical, como ja
discutido na secdo 4.5. O periodo que obtiver o maior valor de BLS_Power sera aquele para
qual o modelo encontrou o melhor ajuste aos dados. Para curva de luz tratada, o periodo com
melhor ajuste retornado pelo modelo foi de 13,72 dias. Temos agora uma grande suspeita de
um transito planetario na estrela Kepler-69 com periodo de 13,72 dias. Para averiguarmos se de
fato ocorre esse transito periddico, vamos plotar um grafico da série temporal dobrada para o
periodo de 13,72 dias, o Folded Light Curve. Esse grafico é obtido a partir da curva de luz da
estrela (Figura 6.13) de onde se extrai partes de igual comprimento (13,72 dias) e, no fim,
sobrepomos todas essas partes, de forma que todos os pontos da curva de luz fiqguem no mesmo
gréfico com comprimento de 13,72 dias. Ao fazer isso, se de fato houver um transito com o
periodo dado, deveremos observar de modo claro uma queda no fluxo de luz da estrela,

conforme ja discutido na subsecdo 4.3.3. A nossa série temporal dobrada para o periodo de
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13,72 dias, bem como a caixa de melhor ajuste retornada pelo nosso modelo, estdo

representados no grafico da Figura 6.15.

Figura 6.15: Série temporal dobrada para o periodo de 13,72 dias.
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E ai esta! A queda esperada no fluxo, provocada pelo transito do nosso candidato a exoplaneta.
No gréfico da Figura 6.15, temos os pontos do fluxo medido (Unbinned), os pontos que séo
médias temporais do fluxo a cada 15 minutos (Binned) e a caixa de melhor ajuste retornada
pelo nosso modelo BLS. Nota-se, de modo claro, uma queda acentuada no fluxo de luz da
estrela que ocorre em intervalos regulares de 13,72 dias. Na Figura 6.16 temos o0 mesmo grafico

ampliado e com o momento do transito centralizado.

Figura 6.16: Série temporal dobrada, ampliada e centralizada no transito.
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Portanto, a partir do modelo que melhor se ajustou aos dados, podemos inferir a

existéncia de um candidato a exoplaneta da estrela Kepler-69. Esse candidato tem periodo
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orbital de 13,72 dias e possui um raio que pode ser calculado através da Equacao (17). Para essa
equacao precisamos da profundidade da queda no fluxo normalizado. Esse valor, retornado pelo
melhor ajuste aos dados foi de § = 4,7505733 - 10~*. Sabendo-se que o raio da estrela Kepler-
69 vale 0,93 R, (Tabela 2), podemos calcular o raio aproximado do candidato através da

Equacdo (17) como se segue:

R, = V&-R,

R, = \/4,7505733 -107*- 0,93 R,
R, =2,2109893 Rq,

Sendo assim, 0 nosso candidato possui um raio 2,21 vezes maior que o raio da Terra.
Hoje sabemos que este candidato € de fato um exoplaneta, chamado Kepler-69b. O trabalho de
Barclay et al., utilizando-se também do método do transito planetario e outro modelo de fitting,
identificou esse exoplaneta e atribuiu a ele um raio de R, = 2,24 * 334 Rg e um periodo orbital
de P = 13,722341 *{00005¢ dias [1]. Veja que o nosso modelo retornou um periodo de P =
13,72 dias e que o raio calculado a partir da queda no fluxo normalizado foi de R, = 2,21R,,.
Estando, portanto, ambos os valores de acordo com os resultados obtidos pelo trabalho de
Barclay et al. [1].

A Figura 6.17 contém o gréfico da série temporal dobrada do fluxo da estrela, bem como

as barras de erros associadas com o momento do transito centralizado.

Figura 6.17: Fluxo no momento do transito com barras de erro.
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Observe também que, com o valor conhecido do periodo orbital do nosso planeta,

podemos calcular o semieixo maior de sua Orbita, por meio da 3? Lei de Kepler (Equacéo 1).
1

- [

a= 010428 ua.

Onde utilizamos G = 9,84 - 10%° m3/M dias?, a massa da estrela M, = 0,81 M, e P =
13,72 dias. O resultado obtido foi de a = 0,10428 ua, 0 que também estd de acordo com o
resultado publicado por Barcley et al., onde a = 0,094 3072 [1].

De acordo com os critérios apresentados na Tabela 6, Kepler-69b ¢ um mini Netuno,
com 10 vezes o tamanho da Terral

Tabela 6: Classificagdo de planetas de acordo com o valor de seu raio.

Tipo de Planeta Raio do planeta (R,)
Planetas gigantes 6Rgy < R, <22Rg
Super Netunos 4Rgy < R, <6Rg
Mini Netunos 2Ry < R, <4Rg
Super Terras 1,25Rg < R, <2Rg
Terras 08Rgy < R, <1,25Rg

Fonte: adaptado de Batalha et al. [40]

Como ja sabemaos, possui periodo orbital extremamente curto de apenas 13,72 dias. Para
efeitos de comparacdo, Mercurio € o planeta com menor periodo orbital do sistema solar e leva
88 dias para completar uma volta em torno do Sol. O valor calculado do semieixo maior da
oOrbita de Kepler69-b foi de a = 0,10428 ua, 0 que nos diz que o planeta esta, em média, mais
proximo da sua estrela do que Mercurio do nosso Sol.

O valor do semieixo maior de sua Orbita é extremamente importante para se discutir
questdes de habitabilidade. Esse valor nos permite inferir qual a distancia do planeta até sua
estrela. Evidentemente que essa distancia varia ao longo de sua érbita, de acordo com a primeira

lei de Kepler. Essa variagdo é tanto maior, quanto maior for a excentricidade e de sua oOrbita.
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6.5.1 Habitabilidade de Kepler-69b

Um dos principais fatores discutidos hoje em dia com relacdo a habitabilidade de
planetas € a existéncia de agua no estado liquido. Para haver agua no estado liquido o planeta
precisa ter uma drbita tal, que o deixe dentro de uma regido do espago denominada como Zona
Habitavel (ZH). A ZH é tradicionalmente definida como sendo a regido circunstelar em que um
planeta com massa semelhante a Terra e com uma atmosfera de CO, — H,0 — N, pode
sustentar agua no estado liquido em sua superficie [41]. Se a drbita for muito préxima de sua
estrela, a temperatura no planeta pode ser alta demais para existéncia de dgua no estado liquido.
Por outro lado, se distante demais, as temperaturas podem ser muito baixas, impossibilitando
também a existéncia de agua liquida no planeta. Contudo, ha uma regido do espaco ao redor da
estrela (ZH) em que as temperaturas no planeta ao longo de sua 6rbita permitem a existéncia de

agua em estado liquido. Na Figura 6.18 temos uma representacéo artistica da ZN de uma estrela.

Figura 6.18: Zona habitavel.
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Fonte: https://hypescience.com/existem-planetas-na-zona-habitavel-da-maioria-das-estrelas/

A vida como conhecemos necessita, para o seu surgimento e desenvolvimento, de agua
no estado liquido. Sendo assim, um dos primeiros passos para se discutir habitabilidade de um
planeta é inferirmos qual deve ser a sua temperatura de equilibrio. A temperatura de equilibrio
do planeta ocorre quando a poténcia fornecida por sua estrela for igual a poténcia emitida pelo
planeta. Se assumirmos que Kepler-69b possui uma orbita circular, ou levemente excéntrica
(e — 0), o semieixo maior de sua Orbita passa a ser a distancia até estrela. Assumirmos ainda
que, toda radiacdo emitida por sua estrela e incidente no planeta seja absorvida, podemos ter
uma primeira aproximacao para a ZH. Nessas condi¢des a temperatura de equilibrio do planeta
pode ser escrita como:
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Faps = Femit

Assumindo que o planeta irradie energia como um corpo negro, podemos utilizar a Lei

de Stefan-Boltzmann para o fluxo irradiado pelo mesmo.

L 4
Ama? Teq
L \1/2 ,
a= (40'71) Teq (20)

Onde a representa a distancia do planeta até sua estrela, L a luminosidade da mesma e
T,, a temperatura de equilibrio do planeta. Conhecendo-se a luminosidade da estrela podemos
encontrar a ZH da mesma utilizando a Equagéo (20).

Para T = 0 °C = 273 K, temos 0 maximo afastamento do planeta da sua estrela a4

para que ainda haja dgua no estado liquido. A Equacéo (20) retorna:

Amax = 1,856 ua.

Para T = 100 °C = 373 K, 0 minimo afastamento a,,;,, para que ainda haja condi¢des de
existéncia de agua liquida fica:

Amin = 0,998 ua

Sendo a = 0,10428 ua, 0 semieixo maior que calculamos para a 6rbita de Kepler-69b,
podemos inferir que 0 mesmo se encontra a uma distancia muito inferior ao valor minimo da
ZH de sua estrela. Mesmo assumindo que esse planeta fosse rochoso e que possuisse uma
atmosfera semelhante a nossa Terra, dado sua Grbita extremamente curta, podemos inferir que
deve se tratar de um planeta extremamente quente, onde ndo haveria possibilidade da existéncia
de agua liquida.

Portanto, ndo ha suporte para existéncia e desenvolvimento de vida nesse planeta. Ao

menos, ndo das formas de vida que conhecemos.
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6.6 Encontrando Kepler-69c

Uma vez que ja obtivemos os dados do primeiro transito planetério, vamos remover da
curva de luz da estrela (Figura 6.13) os pontos que se enquadram no ajuste do modelo BLS para
o0 exoplaneta Kepler-69b. Ao fazer isto, teremos uma nova curva de luz, livre da influéncia dos
dados associados ao transito do kepler-69b, tornando mais eficiente o ajuste do modelo aos
dados na busca por novos trénsitos. Na Figura 6.19 temos esses pontos destacados na cor

vermelha.

Figura 6.19: Ponto associados ao transito de Kepler-69 b em destaque.
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Ap6s remover da curva de luz os pontos referentes a Kepler-69 b, basta realizar os
mesmos procedimentos utilizados na sec¢do anterior para tentarmos identificar outros transitos

planetérios na estrela Kepler-69, dessa vez com periodos orbitais maiores do que 20 dias.

Figura 6.20: Periodograma da curva de luz sem os pontos referens & Kepler-69 b.
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Para isso, vamos aplicar novamente o metodo to_lightcurve a nova curva de luz e o
resultado esta representado no periodograma da Figura 6.20. Nesse periodograma ha dois picos
que se destacam dos demais. O maior, € referente ao periodo de 242,47 dias e o segundo maior,
referente ao periodo de 121,44 dias. Esses dois picos, poderiam nos levar a crer da existéncia
de outros dois candidatos a exoplaneta, mas na verdade o pico menor nada mais é do que uma
espécie de harménico do periodo maior. Perceba que, como 242,47 = 2-121,44, isso sugere
que o pico referente ao periodo de 121,44 dias, na verdade € o mesmo trénsito realizado no
periodo de 242,47 dias.

Ao fazer a série temporal dobrada da curva de luz da estrela para o periodo de 242,47

dias, obtemos como resultado o grafico representado na Figura 6.21.

Figura 6.21: Série temporal dobrada, centralizada no transito (Kepler-69c).
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Como resultado, temos um transito com duracdo de D = 9,92 horas e com uma queda
no fluxo de § = 0,00034. O que representa uma queda percentual de apenas 0,034 % no brilho
da estrela! Perceba como a queda no fluxo é sutil e muito inferior a provocada pelo transito do
seu companheiro, Kepler-69 b. Por outro lado, seu periodo orbital é superior em muito ao do
seu parceiro. Esse candidato realiza uma volta completa em torno de sua estrela a cada 242,47
dias. Enquanto seu parceiro leva apenas 13,72 dias. Chamaremos este candidato de Kepler-69c.

Para encontrar o valor do seu raio, basta aplicando a Equacgéo (17), como fizemos para

seu companheiro Kepler-69b.

R.= V&R,

R, = \/3,4066039 -107*- 0,93 R,
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R, = 1,8722958 Rg,

Com raio 1,87 vezes maior do que o raio da Terra, de acordo com o0s critérios

apresentados na Tabela 6, Kepler-69c se classifica como uma Super Terra.

O periodo orbital de Kepler-69c retornado pelo nosso modelo foi de P = 242,46665 dias.
Enquanto que, o valor encontrado por Barclay et al. foi de 242,4613 fg:gggz dias [1]. O raio do
Kepler-69c¢ R, calculado a partir das informacdes retornadas por nosso modelo, foi de R, =
1,8722958 Rgy. Enquanto que, o raio obtido por Barclay et al., foi de R = 1,71%03% Rg,.
Estando, portanto, os valores calculados a partir da aplicacdo do nosso modelo, de acordo com
os valores obtidos por Barcley et al., a partir da aplicacdo de um modelo diferente.

A Figura 6.22 tem uma representacao da série temporal dobrada da curva de luz com as

incertezas associadas e o transito centralizado.

Figura 6.22: Série temporal dobrada com barras de erro e transito centralizado (Kepler-69c).
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Uma vez conhecido o periodo orbital do Kepler69-c e a massa de sua estrela hospedeira,
podemos calcular a partir da terceira lei de Kepler (Equagéo 1) o valor do semieixo maior de

sua orbita.

o= ()]

a. = 0,70775 ua.
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6.6.1 Habitabilidade de Kepler-69c

Como se pode notar, Kepler-69c¢ possui uma oOrbita com semieixo maior a, menor do
que a distancia média da Terra ao Sol (1 ua). O que o deixa fora da ZH de sua estrela pelo
critério utilizado na secdo anterior. Porém, muito préximo do valor calculado para o a fronteira
inferior da ZH de sua estrela, a,,;; = 0,998 ua.

Na secdo anterior também assumimos que o planeta absorvia toda radiacdo incidente
proveniente de sua estrela. Ocorre que nem toda radiacéo necessariamente serd absorvida, sendo
que uma parte da mesma pode ser refletida. Sendo assim, a partir do mesmo raciocinio utilizado

na secdo anterior, podemos chegar a uma equacao para a temperatura de equilibrio do planeta.
(1- Ap)E. = Femit (21)

Onde (1 — Ap) representa um fator adimensional que mede quanta radiacdo ¢ de fato
absorvida pelo planeta, Az 0 Albedo do planeta, ou coeficiente de reflexdo, definido como a
razao entre a radiacdo refletida por uma superficie e a radiacdo incidente sobre a mesma. Sendo
medido numa escala que vai de zero, para uma superficie perfeitamente negra em que ndo ha
nenhuma reflexdo, até 1, para uma reflexdo perfeita. Com a introducdo desse novo fator na
Equacéo (21), e considerando que Kepler-69c¢ possui uma atmosfera razoavelmente espessa e
uma rotacdao similar a da Terra, podemos chegar a Equacdo (22), para a temperatura de

equilibrio do planeta [1].

1/2

R,
Toq = Tepf <2a) (1= Ap)V* (22)

Onde R, € o raio da estrela, a 0 semieixo maior da Orbita do planeta e T, s a temperatura
efetiva da estrela.

A Equacdo (22) envolve o albedo do planeta que usualmente € assumido como 0,3. Este
é um bom valor para a Terra ao redor do Sol, porém para um planeta que orbita outra estrela
esse valor pode ser bem diferente. Por esse motivo, é mais eficiente plotar um grafico da
temperatura de equilibrio T,, do planeta em funcdo de seu albedo Ag. Na Figura 6.23 temos
esse grafico, onde também tracamos os pontos correspondentes aos planetas Vénus, Terra e

Marte, para comparagao.
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A presenca de uma atmosfera pode aumentar drasticamente a temperatura na superficie
do planeta, como no caso de Vénus. Por essa razdo, o intervalo de temperatura tomado para a
ZHfoide 185 K < T,, < 303 K, como sugerido por Kasting [41].

Figura 6.23: Temperatura de equilibrio de Kepler-69c em funcao do coeficiente de Albedo.
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Fonte: autor.

A regido da Figura 6.23 entre as linhas horizontais na cor vermelha representa a ZH. A
linha cheia em azul no mesmo grafico representa a temperatura de equilibrio do planeta em
funcdo do seu Albedo. Note que, se Kepler-69c possuisse o0 mesmo albedo da Terra 4, = 0,3,
resultaria em uma temperatura de equilibrio de 285 K, abaixo do limite superior de 303 K para
ZH. Havendo assim, condicdes para existéncia de agua liquida. Se assumirmos um albedo de
Ap, = 0,1 (semelhante ao de Mercurio) a temperatura do planeta aumenta para 303 K,
exatamente no limite superior tomado para a ZH. Por outro lado, se Kepler-69c possuisse um
albedo igual ou superior a 0,87 teriamos uma temperatura inferior ao limite minimo assumido
para a ZH, impossibilitando a existéncia de agua liquida no planeta. Note que Kepler-69c cai
dentro da zona habitavel para uma boa parte dos possiveis valores para seu albedo, se usarmos
os valores sugeridos por Kasting para os limites da ZH.

Com o valor do raio do planeta, seria possivel calcular a densidade do mesmo caso
conhecéssemos o valor de sua massa. O método do transito planetario ndo é capaz de inferir a
massa do planeta, mas podemos obté-la a partir da aplicagdo de métodos alternativos como a
medida de velocidade radial de sua estrela. Esse método é capaz de fornecer um valor para a
massa minima do planeta. Outra maneira de tentar determinar a composi¢édo do planeta, seria
por meio do critério apresentado na Tabela 6. Segundo esse critério, Kepler-69c é uma Super

Terra, que seria um planeta rochoso semelhante a nossa Terra, mas com um tamanho maior.
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Devido a incerteza associada ao raio da estrela, ndo podemos conclusivamente dizer se
Kepler-69c € rochoso ou possui uma composic¢ao com alta volatilidade. Uma vez que, a equagéo
utilizada para o célculo do raio do planeta leva em conta o raio de estrela e o valor calculado ja
estd bem proximo da fronteira entre super Terras e mini Netunos (Tabela 6).

O semieixo maior de sua Orbita 0 coloca muito préximo da ZH de sua estrela e se
levarmos em conta o albedo do planeta para determinar sua temperatura de equilibrio, com
algumas consideracGes razoaveis € possivel que haja agua liquida na superficie desse planeta.

Se removermos da curva de luz atual os pontos referentes ao modelo que ajustamos para
0 transito do Kepler-69c e, em seguida, plotarmos o novo periodograma obtido pelo modelo
para 0 mesmo periodo de 300 dias, teremos como resultado o grafico da Figura 6.24.

Figura 6.24: Periodograma sem Kepler-69c.
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Perceba que na Figura 6.24 ndo temos mais picos consideraveis, que se destaqguem dos
demais e que evidenciem um novo trénsito. Isto sugere que ndo temos outros planetas orbitando
a estrela Kepler-69. Pelo menos, ndo na nossa linda de visada e com periodo orbital menor do
que 300 dias.

A Figura 6.25 contém uma representacdo artistica produzida pela NASA, do sistema
planetario Kepler-69 e do nosso sistema solar. Observe que, como as estrelas sdo semelhantes,
a ZH dos dois sistemas também se parece. Além disso, como Kepler-69b possui uma orbita
muito curta, conforme ja calculamos, aparece bem proximo de sua estrela na representacdo da
Figura 6.25.
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Figura 6.25: Zona Habitavel do sistema Kepler-69 e do sistema solar.

Kepler-69 System

-

Fonte: https://www.nasa.gov/mission_pages/kepler/news/kepler-62-kepler-69.html

Note também, como Kepler-69c¢ possui uma érbita muito proxima do limite inferior da
ZH de sua estrela, conforme j& haviamos calculado. Se levarmos em conta o albedo do planeta

é possivel que haja agua no estado liquido na superficie do mesmo, como ja discutimos.
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7 CONSIDERACOES FINAIS

Neste trabalho, vimos como é possivel detectar e caracterizar planetas extra-solares
orbitando estrelas ha centenas de anos-luz de distancia da Terra, a partir do uso da Fisica, da
Ciéncia de Dados e dos dados publicos obtidos por um dos mais importantes telescopios
espaciais, o telescopio Kepler. Utilizando apenas um simples computador e uma conexao com
a Internet.

Por meio do uso de uma biblioteca Python consolidada e rica em implementac6es para
andlise de curvas de luz de estrelas (Lightcurve) [32], utilizamos como ferramenta estatistica
para 0 ajuste aos dados o modelo Box Least Squares (BLS), afim de encontrar os transitos
planetarios. Modelo simplificado, porém muito eficiente para detectar tais transitos. Dessa
forma, pudemos redescobrir dois exoplanetas na oOrbita da estrela Kepler-69. Kepler-69b, um
mini-Netuno com raio calculado de 2,21 Rg;, que esta muito proximo de sua estrela hospedeira
e por esse motivo fora da zona habitavel da mesma. Kepler-69c, uma super-Terra que possui
um raio calculado de 1,87 Rg, leva 242 dias para completar uma volta em torno de uma estrela
semelhante ao Sol, e esta localizado numa regido bem préxima a Zona Habitavel da mesma.

Com o uso dos métodos detalhados neste trabalho, podemos seguir buscando por novos
candidatos a exoplanetas nos dados do obtidos pelas missdes Kepler, K2, TESS (Transit
Exoplanet Survey Satallite), entre outros. E, muito em breve, poderemos buscar por exoplanetas
com caracteristicas semelhantes a nossa Terra nos dados do Telescépio Espacial James Webb,
recentemente lancado & orbita.

Vale a pena ressaltar que neste trabalho ndo analisamos os possiveis casos de falsos
positivos para 0 método de detec¢do utilizado, tais como: Sistemas binarios eclipsantes, estrelas
variaveis, manchas estelares, binarios eclipsando em segundo plano e outros. Por esse motivo,
em alguns trechos deste trabalho nos referimos aos planetas do sistema Kepler como candidatos.
Uma vez que, tais detec¢cdes poderiam ter sido fruto de um falso positivo. A anélise detalhada
dos possiveis falsos positivos fica como uma perspectiva de um trabalho futuro.

A busca por planetas similares a nossa Terra orbitando estrelas semelhantes ao nosso
Sol, configura, em ultima anélise, a busca por novos Mundos que teriam condi¢des suficientes
e necessarias para abrigar a vida na forma como a conhecemos. Nesse sentido, Kepler-69c
representa a primeira descoberta de uma Super Terra proximo da zona habitavel de uma estrela
semelhante ao Sol. Essa descoberta representou um grande avango na busca por planetas

verdadeiramente parecidos com a Terra e que possam abrigar vida.
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APENDICE A — Lei de Planck

Alei de Planck descreve como se da a radidncia espectral em fun¢do do comprimento de
onda e da temperatura de um corpo negro. Uma das maneiras de se obter tal
comportamento é através da chamada fungdo distribuicdo da densidade de energial4:

8mhcA™>
HAT) = ———
(7T — 1)
Essa equacao pode ser simplificada para:
8mwhcA™>
HAT) = ———
(e7T)

# Importagcdo das bibliotecas
%matplotlib inline

import matplotlib.pyplot as plt
import numpy as np

# DEFININDO AS CONSTANTES

h = 6.636 * np.power(10., -34) # planck

k = 1.381 * np.power(19., -23) # boltzmann

c = 3*np.power(1l0, 8) # velocidade da Luz
Cl1 = 8*np.pi*h*c

C2 = h*c/k

lamb = np.linspace(9.91*np.power(160., -6), 2*np.power(10., -6), 1000)
T = [5000, 6000, 7000]
plt.figure(figsize=(10, 7))

for temperature in T:

result = (Cl)*np.power(lamb, -5) / (np.power(np.e, (C2 / lamb /
temperature) ))

plt.plot(lamb, result, lw=4, label="{} K".format(temperature),
color="black")

# Configura¢des o eixo horizontal

plt.xlabel("Wavelength A (nm)", fontsize=22, labelpad=10)
x_ticks = np.arange(@*np.power(16.,-6), 2.2*np.power(10.,-6),
0.5*np.power(10.,-6))

x_ticks labels = np.arange(0, 2200, 500)
plt.xticks(ticks=x_ticks, labels=x_ticks labels ,fontsize=20)
plt.x1im(@, 2*np.power(10., -6))

# Configurando o eixo vertical
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plt.ylabel(r"Spectral energy density u $(KI\,\,/\,\,m*3nm)$", fontsize=22,
labelpad=10);
y_ticks = np.arange(9*np.power(19.,-6), 3.2*np.power(10,6),
0.5*np.power(10,6))
y_ticks_labels = []
for i in y_ticks:

y_ticks_labels.append( str(i/np.power(10, 6)) + "x$107{6}$")
y_ticks_labels[0] =""
plt.ylim(9, 3.2*np.power(10, 6))

plt.yticks(ticks=y_ticks, labels=y_ ticks_labels ,fontsize=20)

# Faixa do visivel

comprimento_onda_visivel = [400*np.power(10., -9), 750*np.power(10., -9)]
plt.vlines(x=comprimento onda_visivel, ymin=0, ymax=3.l1*np.power(10,6),
linestyles="--", color="black")

# Annotate

plt.annotate("5000 K", ( 450*np.power(10., -9), @.6*np.power(10., 6)) ,
fontsize=20)

plt.annotate("6000 K", ( 425*np.power(10., -9), 1.38*np.power(1l0., 6)) ,
fontsize=20)

plt.annotate("7000 K", ( 470*np.power(10., -9), 2.8*np.power(10., 6)) ,
fontsize=20)

plt.show();
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APENDICE B - Lei de Stefan-Boltzmann

A lei de Stefan-Boltzmann estabelece que a poténcia irradiada por unidade de area
superficial de um corpo negro é diretamente proporcional a quarta poténcia de sua
temperatura absoluta.

| =0oT*

Onde T é a temperatura absoluta do corpo negro e $ 0= 5,6705- 10*{-8} W m*{-2}K"{-4}
$ é uma constante denominada constante de Stefan-Boltzmann.

# importag¢do das bibliottecas
import matplotlib.pyplot as plt
import numpy as np

# Configuragcdo do matplotlib no jupyter notebook
%matplotlib inline

sigma = 5.6705*np.power(10., -8)
temperature = np.linspace(0, 10000, 10000)

I = sigma * np.power(temperature, 4)

# plotando o grdfico de I
plt.figure(figsize=(8, 8))
plt.plot(temperature, I, 1lw=3)

# configurando o eixo horizontal

plt.x1im(0, 10000)

plt.xlabel("Temperature (K)", labelpad=10, fontsize=24)
plt.xticks(fontsize=20)

# Configurando o eixo vertical
plt.ylim(@, 5.5*np.power(10, 8))
plt.ylabel("Intensity (W.$m~{-2}$)", labelpad=5, fontsize=24)
yticks = []
y = np.arange(@, 6*np.power(10, 8), np.power(10, 8))
for i in y:
yticks.append( str(i/np.power(10, 8)) + "x$107{8}%" )
yticks[@] = ""
plt.yticks(ticks=y, labels=yticks ,fontsize=20)

plt.grid("whitegrid")

ax = plt.gca()
ax.spines.right.set_visible(False)
ax.spines.top.set_visible(False)
plt.show();
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APENDICE C - Lei de Wien

Lei de Wien

import matplotlib.pyplot as plt
import numpy as np

%matplotlib inline

# DEFININDO AS CONSTANTES

h = 6.636 * np.power(10., -34) # planck

k = 1.381 * np.power(19., -23) # boltzmann

c = 3*np.power(1l0, 8) # velocidade da Luz
Cl1 = 8*np.pi*h*c

C2 = h*c/k

lamb = np.linspace(©.01*np.power(10., -6), 2*np.power(10., -6), 1000)

T
u

[5500, 5000, 4500, 4000, 3500]
[]

plt.figure(figsize=(10, 10))

# Plot spectral energy density - Plack's Law
for temperature in T:

result = (Cl)*np.power(lamb, -5) / (np.power(np.e, (C2 / lamb /
temperature) ))

u.append(result)

plt.plot(lamb, result, lw=3, label="{} K".format(temperature))

Wien plot

= np.linspace(100, 5500, 100)

=[]

=[]
or temperature in T:

result = (C1)*np.power(lamb, -5) / (np.power(np.e, (C2 / lamb /

temperature) ))

x.append(lamb[result.argmax()])
y.append(result.max())

< X H %

plt.plot(x, y, "--", lw=2, color="black", label="Lei de Wien")

# Configuracbes do eixo Xx

plt.xlabel("Wavelength A (nm)", fontsize=24, labelpad=10)
x_ticks = np.arange(@*np.power(10.,-6), 2.2*np.power(10.,-6),
0.5*np.power(10.,-6))

x_ticks_labels = np.arange(9, 2200, 500)
plt.xticks(ticks=x_ticks, labels=x_ticks labels ,fontsize=20)
plt.x1lim(@, 2*np.power(10., -6))
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# Configurag¢des do eixo y
plt.ylabel(r"Spectral energy density u $(KI\,\,/\,\,m*3nm)$", fontsize=24,
labelpad=10);
y_ticks = np.arange(9*np.power(19.,-6), 9.2*np.power(10,5),
2*np.power(10,5))
y_ticks_labels = []
for i in y_ticks:

y_ticks_labels.append( str(i/np.power(10, 5)) + "x$10~{5}%$" )
y_ticks_labels[0] =""
plt.yticks(ticks=y_ticks, labels=y ticks_labels ,fontsize=20)
plt.ylim(@, 9*np.power(10,5))

# Configurag¢dées da legenda
plt.legend(fontsize=20)

plt.show();
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APENDICE D - Transformada réapida de Fourier

A Transformada Réapida de Fourier - DFT

# Importag¢do das bibliotecas
import matplotlib.pyplot as plt
import numpy as np

%matplotlib inline

t = np.linspace(9, 0.5, 1000)

fl =14

f2 = 50

f3 = 250

yl = np.sin(f1*2*np.pi*t)

y2 = 0.25*np.sin(f2*2*np.pi*t)
y3 = 0.65%np.sin(f3*2*np.pi*t)

y =yl +y2 + y3
fig, axes = plt.subplots(l, 3, figsize=(16, 4), sharey=True, sharex=True)

axes[0].plot(t, yl, label="Frequency = 4 Hz")
axes[0].set_ylabel("Signal 1", fontsize=14)
axes[0].set xlabel("Time", fontsize=14)
axes[0].legend(loc="upper right", fontsize=12)
axes[0].set_xlim(@, ©.5)
axes[0].grid("whitegrid")

axes[1].plot(t, y2, label="Frequency = 50 Hz")
axes[1].set_ylabel("Signal 2", fontsize=14)
axes[1].set _xlabel("Time", fontsize=14)
axes[1].legend(loc="upper right", fontsize=12)
axes[1].set_xlim(@, ©.5)
axes[1].grid("whitegrid™")

axes[2].plot(t, y3, label="Frequency = 250 Hz")
axes[2].set_ylabel("Signal 3", fontsize=14)
axes[2].set_xlabel("Time", fontsize=14)
axes[2].legend(loc="upper right", fontsize=12)
axes[2].set _xlim(@, 0.5)
axes[2].grid("whitegrid")

plt.figure(figsize=(16,4))
plt.ylabel("Signal Resultant", fontsize=18)
plt.xlabel("Time", fontsize=18)

plt.plot(t, y, label="S1 + S2 + S3")
plt.xlim(@, 0.5)

plt.legend(loc="upper right", fontsize=16);
plt.grid("whitegrid")
plt.xticks(fontsize=16);



plt.yticks(ticks=[-2.0, -1.8, 0., 1.0, 2.0], labels=[-2.0, -1.06, 0., 1.0,

2.0] ,fontsize=16);
100 —— Frequency = 4 Hz —— Frequency = 50 Hz —— Frequency = 250 Hz
0o 01 O.ZTimeD.B 04 05 0o ol O.ZTimeD.B 04 05 0o 01 D.ZTimeO.B 04 05
2.0
— S1+52+S3
E 1.0 A A | |
g:uj 0.0 '
g
o-1.0 0
%]
2.0 : . ; ;
0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
Time
T =t[1] - t[e]
fft = np.fft.fft(y)
f = np.fft.fftfreq(len(y), T)
N = y.size
frequencias = f[:N // 2]
amplitudes = np.abs(fft)[:N // 2] * 1 / N
plt.figure(figsize=(12,4))
plt.ylabel("Amplitude", fontsize=16)
plt.xlabel("Frequency", fontsize=16)
plt.bar(frequencias, amplitudes, width=1.5)
plt.xlim(@, 300);
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y=y-yl
fft = np.fft.fft(y)
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frequencias = f[:N//2]
amplitudes = np.abs(fft)[:N//2]

plt.figure(figsize=(12,4))
plt.ylabel("Amplitude", fontsize=16)
plt.xlabel("Frequency", fontsize=16)
plt.bar(frequencias, amplitudes, width=1.5)
plt.xlim(9, 300);
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plt.figure(figsize=(12,4))
plt.ylabel("Signal Resultant", fontsize=18)
plt.xlabel("Time", fontsize=18)

plt.plot(t, y, label="S2 + S3")

plt.xlim(9, 0.5)

plt.legend(loc="upper right", fontsize=16);
plt.grid("whitegrid")
plt.xticks(fontsize=16);

plt.yticks(ticks=[-2.0, -1.0, 0., 1.0, 2.0], labels=[-2.0, -1.0, 0., 1.0,

2.0] ,fontsize=16);
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plt.figure(figsize=(12,4))
plt.ylabel("Signal Resultant", fontsize=18)
plt.xlabel("Time", fontsize=18)

plt.plot(t, y, label="S2")

plt.xlim(9, 0.5)

plt.legend(loc="upper right", fontsize=16);
plt.grid("whitegrid")
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plt.xticks(fontsize=16);

plt.yticks(ticks=[-2.0, -1.0, 0., 1.0, 2.0], labels=[-2.0, -1.0, 0., 1.0,

2.0] ,fontsize=16);
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fft = np.fft.fft(y)
f = np.fft.fftfreq(len(y), T)

frequencias = f[:N//2]
amplitudes = np.abs(fft)[:N//2]

plt.figure(figsize=(12,4))
plt.ylabel("Amplitude"”, fontsize=16)
plt.xlabel("Frequency", fontsize=16)
plt.bar(frequencias, amplitudes, width=1.5)
plt.xlim(@, 300);
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APENDICE E — Anélise da curva de luz da estrela Kepler-69

%matplotlib inline

import matplotlib.pyplot as plt
import lightkurve as 1lk

import numpy as np

import seaborn as sns

import pandas as pd

# Obtendo os dados

search_result = lk.search_targetpixelfile("Kepler-69", author="Kepler",
cadence="1long")
search_result

SearchResult containing 17 data products.

# mission year author exptime target_name distance
s arcsec
0@ Kepler Quarter 01 2009 Kepler 1800 kplree8692861
1 Kepler Quarter 02 2009 Kepler 1800 kplroe8692861
2 Kepler Quarter 03 2009 Kepler 1800 kplree8692861
3 Kepler Quarter 04 2010 Kepler 1800 kplree8692861
4 Kepler Quarter 05 2010 Kepler 1800 kplree8692861
5 Kepler Quarter 06 2010 Kepler 1800 kplree8692861
6 Kepler Quarter 07 2010 Kepler 1800 kplree8692861
7 Kepler Quarter 08 2011 Kepler 1800 kplree8692861
8 Kepler Quarter 09 2011 Kepler 1800 kplroo8692861
9 Kepler Quarter 10 2011 Kepler 1800 kplree8692861
10 Kepler Quarter 11 2012 Kepler 1800 kplree8692861
11 Kepler Quarter 12 2012 Kepler 1800 kplree8692861
12 Kepler Quarter 13 2012 Kepler 1800 kplree8692861
13 Kepler Quarter 14 2012 Kepler 1800 kplree8692861
14 Kepler Quarter 15 2013 Kepler 1800 kplree8692861
15 Kepler Quarter 16 2013 Kepler 1800 kplree8692861
16 Kepler Quarter 17 2013 Kepler 1800 kplree8692861

OO0 OO OOPOOOPOOOOO®O
OO0 OO0 OOOOEOOPOOOLOOOOS

tpf = search_result[@].download()
tpf.shape

(1626, 5, 6)

tpf.plot(aperture_mask=tpf.pipeline_mask)



Target ID: 8692861, Cadence: 1105

oo
Ln

oo
I

Pixel Row Number
[n 8] [n 8]
[ L

81

503

504
Pixel Column Number

505

lc_tpf_01 = tpf.to_lightcurve()

1c_tpf 01

506

507 508

10000

8000

6000

4000

Flux (es™1)

2000
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<KeplerLightCurve length=1626 LABEL="KIC 8692861" QUARTER=1 CAMPAIGN=None>

time

flux
electron / s
float32

flux_err
electron / s
float32

131.51216564080096
131.53260016850982
131.5530345962252
131.5734689238161
131.59390335141507
131.61433787889837
131.63477220638015
131.6552066338554
131.6756411612223

164.7997175080818
164.82015174580738
164.84058588353219

164.8610202210184

164.8814544582783
164.90188859530463
164.92232283232443

164.9427571688866
164.96319130544725
164.98362554200867

42506.92578125
42503.71484375
42518.53125
42509.5
42514.5078125
42510.44921875
42511.0546875
42514.04296875
42514.01953125

43086.1328125
43080.0234375
43095.4765625
43089.453125
43079.94921875
43083.890625
43085.7421875
43085.08984375
43086.62890625
43072.6953125

# Curva de luz para um TPF
1c_tpf @1.errorbar();

()W) INe )W e) I e) M)W e) o))

6.200395107269287 ...
6.2002458572387695 ...
6.20101261138916 ...
6.200693130493164 ...
6.200121879577637 ...
6.200307369232178 ...
6.20056676864624 ...
6.200437545776367 ...
6.20059061050415 ...
6.199875831604004 ...

.174107074737549 ...
.174047946929932 ...
.174952030181885 ...
.174428939819336 ...
.174737453460693 ...
.174489974975586 ...
.177248477935791 ...
.177279472351074 ...
6.17732048034668 ...

int32

OO0 OOO®O -

. cadenceno quality

OO0
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"'"'Agora vamos usar o método .flatten(), que remove a variabilidade de
Longo prazo

que ndo estamos interessados em usar um filtro passa-alta chamado
SavitzRy-Golay.

Logo em seguida, plotamos o grdfico com barras de erro.

o

tpf.to_lightcurve().flatten().errorbar(fmt="0");

1.004 I [+++ KIC 8692861

1.003
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1.001

Flux [e~s71]

1.000

0,999 "_ L L L 1 | L L 1 1 | L 1 L L | L 1 L L | 1 L L L I L L L 1 | L L 1 L | L
130 135 140 145 150 155 160 165

Time - 2454833 [BKJD days]

# Fazendo download das curvas de luz de todos os trimestres

lc_collection = lk.search_lightcurve("Kepler-69", author="Kepler",
cadence="1ong").download all()

ax = lc_collection[@].plot(column="sap flux', label="Quarter 1")
for lc in lc_collection[1:]:

lc.plot(ax=ax, column="sap flux", label="Quarter
{}".format(lc.quarter))
plt.legend(loc=(1.02, -0.19));
plt.ylabel("Flux [$er{-1}s {-1}$]");
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lc = 1lc_collection.stitch()

lc.scatter()

<AxesSubplot:xlabel='Time - 2454833 [BKJID days]', ylabel='Normalized

- KIC 8692861

.
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400
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<KeplerLightCurve length=65031>

dtype

unit

800
Time - 2454833 [BK]D days]

format

-
1000

1200

class

1400

n_bad

Flux'>
1.0175
v 1.0150 e
5 B
= 1.0125F
D 1.0100F
N E
T 1.0075
g 1.0050
= 1.0025
1.0000
Eo
200
lc.info()
name
time
flux
flux_err
quality
timecorr

centroid col
centroid_row
cadenceno
sap_flux
sap_flux_err
sap_bkg

sap _bkg err
pdcsap_flux

float32

int32
float32
floate4
float64

int32
float32
float32
float32
float32
float32

electron
electron
electron
electron
electron

T T
B B

NN NN

n n n n n

X X Qa

P B S A o~

:14.7e}
:14.7e}

{:16b}
:13.6e}
:10.5F}
:10.5F}

{:1ed}
:14.7e}
:14.7e}
:14.7e}
:14.7e}
:14.7e}

Time
Quantity
Quantity

Column
Quantity
Quantity
Quantity

Column
Quantity
Quantity
Quantity
Quantity
Quantity

1 | L
1600
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pdcsap_flux_err float32 electron / s {:14.7e} Quantity 238

sap_quality int32 {:16b} Column 0
psf_centrl float64 pix {:10.5f} Quantity 65031
psf_centrl_err float32 pix {:14.7e} Quantity 65031
psf_centr2 float64 pix {:10.5f} Quantity 65031
psf_centr2_err float32 pix {:14.7e} Quantity 65031
mom_centrl float64 pix {:10.5f} Quantity 207
mom_centrl_err float32 pix {:14.7e} Quantity 207
mom_centr2 float64 pix {:10.5f} Quantity 207
mom_centr2_err float32 pix {:14.7e} Quantity 207
pos_corrl float32 pix {:14.7e} Quantity 50
pos_corr2 float32 pix {:14.7e} Quantity 50

# Pré-processamento dos dados

# Investigando dados faltantes

nans_flux = np.isnan(lc.flux.value).sum()

total = len(lc.flux.value)

print("Todal de dados faltantes da varidvel Flux: ", nans_flux)
print("Todal de registros da variavel Flux: ", total);

Todal de dados faltantes da variavel Flux: 238
Todal de registros da variavel Flux: 65031

nans_percent = round(nans_flux * 100 / len(lc.flux.value), 2)
print("Total percentual de dados faltantes da varidvel flux:
{}%" .format(nans_percent));

Total percentual de dados faltantes da variavel flux: 0.37%

plt.figure(figsize=(6, 5))

plt.bar(x=["Null", "Total"], height=[nans_flux, len(lc.flux.value)])
plt.text(-9.1, nans_flux + 2000, "{}%".format(nans_percent, 2),
fontsize=16)

plt.text(0.88, total + 1000, "100 %", fontsize=16)

plt.ylim(e, 72000);

plt.ylabel("Count”, fontsize=20)

plt.xticks(fontsize=18);

70000 A
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40000 4
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10000 A

0.37%
Null Total

# Removendo os registros faltantes do nosso conjunto de dados
1c = 1lc.remove_nans()



nans_flux = np.isnan(lc.flux.value).sum()
print("Todal de dados faltantes da varidvel Flux:

, hans_flux)

lc.scatter();

Todal de dados faltantes da variavel Flux: ©

1.0175 - KIC 8692861
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1.0000

1 1 I B
1600

# Indentificando e tratando outliers

# Investigando o comportamento da nossa varidvel alvo: flux
lc.to pandas()[["flux"]].describe().T

count mean std min 25% 50% 75%
max
flux 64793.0 1.000001 0.000213 ©.999011 ©0.99989 1.0 1.000109
1.018509

import matplotlib.ticker as mticker
fig, axes = plt.subplots(l, 2, figsize=(14, 5))

sns.histplot(ax=axes[0], data=lc.flux.value, kde=True)
sns.boxplot(ax=axes[1], x=lc.flux.value);

label format = "{:,.5f}"
xtickslabels hist = axes[0].get xticks().tolist()
xtickslabels _box = axes[1].get xticks().tolist()

axes[0].xaxis.set_major_locator(mticker.FixedLocator(xtickslabels hist))
axes[1].xaxis.set_major_locator(mticker.FixedLocator(xtickslabels box))

axes[0].set xticklabels([label format.format(x) for x in
xtickslabels_hist], rotation = 45);
axes[1].set_xticklabels([label_ format.format(x) for x in
xtickslabels box], rotation = 45);
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axes[0].set_ylabel("Count", fontsize=18);

axes[0].set_title("Flux Distribution"”, fontsize=

axes[1].set_title("Flux Boxplot", fontsize=20);

Flux Distribution

20)

Flux Boxplot
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]
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$
o o
~ ~ ~ w ~ ~ ~ ~ ~

# Aplicando o 5*sigma para excluir outliers da variavel flux

mean = np.mean(lc.flux.value)
sigma = np.std(lc.flux.value)
superior = mean + S5*sigma

inferior = mean - S5*sigma

lc = 1c[(lc.flux.value < superior) & (lc.flux.value > inferior)]

fig, axes = plt.subplots(l, 2, figsize=(14, 5))

sns.histplot(ax=axes[0], data=lc.flux.value, kde=True)

sns.boxplot(ax=axes[1], x=1lc.flux.value);

xtickslabels_hist = axes[0].get_xticks().tolist(
xtickslabels_box = axes[1].get xticks().tolist()

axes[0].xaxis.set_major_locator(mticker.FixedLocator(xtickslabels hist))
axes[1].xaxis.set_major_locator(mticker.FixedLocator(xtickslabels box))

axes[0].set_xticklabels([label_ format.format(x)
xtickslabels hist], rotation = 45);
axes[1].set_xticklabels([label format.format(x)
xtickslabels box], rotation = 45);

axes[0].set_ylabel("Count", fontsize=18);

axes[0].set_title("Flux Distribution"”, fontsize=

axes[1].set_title("Flux Boxplot", fontsize=20);

)

for x in

for x in

20)
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Flux Distribution Flux Boxplot
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lc.to_pandas()[["flux"]].describe().T
count mean std min 25% 50% 75%

max
flux 64738.0 ©.999999 0.000177 0.999011 ©0.99989 1.0 1.000109
1.001029

lc.to_pandas()[["flux", "flux err"]].describe()

flux flux_err
count 64738.000000 64738.000000
mean 0.999999 0.000142
std 0.000177 0.000007
min 0.999011 0.000132
25% 0.999890 0.000136
50% 1.000000 0.000138
75% 1.000109 0.000148
max 1.001029 0.000155

lc.scatter()
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# Modelo: BLS
# The Box Least Squares Method for Finding Transiting Planets
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# Vamos 1iniciar procurando por planetas com orbitas curtas

# Vamos fazer uma primeira busca por candidatos com orbitas de 1 a 20 dias
range_period = np.linspace(l, 20, 10000)

bls = lc.to_periodogram("bls", period=range_period, frequency_factor=500)

bls.period_at_max_power.value
13.721772177217725

bls.plot()
plt.text(14, 4500, "{} d".format(round(bls.period_at_max_power.value,

2)));5

5000 |- — KIC 8692861
B 13.72d

4000 |-
_ -
g "
Z 3000
o i
Y 2000
o) i
1000 [

0:_I 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 | 1 1 1 1 |I IIIII lI II I|_.MI_JI IlllI | 1

2.5 5.0 7.5 100 125 150 175  20.0

Period [d]

planet_b_period
planet_b duration
planet_b_to
planet_b period

bls.period_at_max_power
bls.duration_at_max_power
bls.transit_time_at_max_power

<Quantity 13.72177218 d>

model bls = bls.get transit model(period=planet_b_period,
duration=planet_b_duration, transit_time=planet_ b t0)

df 1c_fold = lc.fold(period=planet_b period).to pandas()[["flux"]]
df_fold_bin =
lc.fold(period=planet_b_period).bin(15/24/60).to_pandas()[["flux"]].rename
(columns={"flux":"flux_binned"})

df_model_bls_planet b =

model bls.fold(period=planet_b_period).to_pandas()[["flux"]].rename(column
s={"flux":"flux_model bls"})

df_plot = pd.concat([df_lc_fold, df_fold bin, df_model bls planet_b],
axis=1).reset_index()

df plot = pd.concat([df_1lc fold, df fold bin, df model bls planet b],
axis=1).reset_index()

df plot

time flux flux_binned flux_model bls
0 -6.860696 0.999965 NaN 1.000004
1 -6.860626 1.000098 NaN 1.000004



2 -6.860348 0.999719 NaN 1.000004
3 -6.859788 0.999921 NaN 1.000004
4 -6.859426 1.000327 NaN 1.000004
66051 6.859787 1.000334 NaN 1.000004
66052 6.859977 0.999711 NaN 1.000004
66053 6.860445 1.000285 NaN 1.000004
66054 6.860583 0©.999778 NaN 1.000004
66055 6.863263 NaN 1.000061 NaN

[66056 rows x 4 columns]

plt.figure(figsize=(15, 4))

plt.scatter(x=df_plot["time"], y=df_plot["flux"], s=0.5 , c="black",
label="Unbinned")

plt.scatter(x=df_plot["time"], y=df_plot["flux _binned"], s=2 , c="c",
label="Binned")

plt.plot(df _plot["time"], df_plot["flux model bls"], c="r", lw=2,
label="BLS Model")

plt.xlim(df_plot["time"].min(), df_plot["time"].max())
plt.xlabel("Phase (days)", fontsize=14, labelpad=10)
plt.ylabel("Normalized Flux", fontsize=14, labelpad=10)
plt.title("Folded Light Curve", loc="left", fontsize=16);

Folded Light Curve

100100
100075
100050
100025
100000

099975

Normalized Flux

0.99950

0.99925

0.99900

% = 3 ; ; I :
Phase (days)

ax = lc.fold(period=planet_b_period, epoch_time=planet_b_t@).scatter()
ax.set_xlim(-5, 5);
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ax = lc.fold(period=planet b period,
epoch_time=planet b t@).scatter(label="Unbinned")
lc.fold(period=planet_b period,
epoch_time=planet_b_t®@).bin(15/60/24).scatter(ax=ax, c="c",

label="Binned",

s=15)

model bls.fold(period=planet b period, epoch_time=planet b t®@).plot(ax=ax,
c="r", lw=2)

ax.set_xlim(-2, 2);

#ax.set_title("Folded Light Curve”, Lloc="center", fontsize=14)

x_ticks, _ = plt.xticks()

x_ticks = np.array(x_ticks, int)

plt.xticks(ticks=x_ticks, labels=(x_ticks * 24))

plt.xlabel("Time from mid-transit (hours)")

period = round(bls.period_at_max_power.value, 2)
duration = round(bls.duration_at_max_power.value * 24, 2)
depth = round(bls.depth_at_max_power.value, 5)

plt.title("P = {} d, D = {} h, $\delta = {}$".format(period, duration,
depth));

P=1372d,D=4.8h, 6=0.00048
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#ax = Lc.fold(period=planet_b_period,

epoch _time=planet b t@).scatter(label="Unbinned")

ax = lc.fold(period=planet_b period,
epoch_time=planet_b_t®@).bin(15/24/60).errorbar(fmt="0", capsize=1,
label="Binned")

model bls.fold(period=planet_b period, epoch_time=planet_b_t®).plot(ax=ax,
c="r", lw=2)

ax.set _xlim(-2, 2);

#ax.set_title("Folded Light Curve”, loc="center", fontsize=14)
plt.xlim(-1, 1);

x_ticks, = plt.xticks()

plt.xticks(ticks=x_ticks, labels=(x_ticks * 24))

plt.xlabel("Time from mid-transit (hours)");
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bls.depth_at_max_power
<Quantity ©.00047506>

from astropy import units as u

planet_b_depth_bls = bls.depth_at_max_power
star_radius = 0.930 * u.Rsun

planet_radius = (np.sqrt(planet_b_depth_bls) * star_radius).to(u.Rearth)

planet_radius
<Quantity 2.2109893 earthRad>

#ax = Lc.fold(period=planet_b_period,

epoch _time=planet b t@).scatter(label="Unbinned", Lw=1)
#lc.fold(period=planet_b_period,

epoch_time=planet_b _t0).bin(15/24/60).plot(ax=ax, c="c", label="Binned",
lw=2)

ax = lc.fold(period=planet_b_period,
epoch_time=planet_b_t@).bin(15/24/60).errorbar()

#model bls.fold(period=planet b _period,

epoch_time=planet b t@).plot(ax=ax, c="r", lw=2)



ax.hlines(y = (1-planet_b_depth_bls), xmin=-1, xmax=1, colors="r", lw=2,
label="depth")

plt.text(0.6, ©.99940, "Depth Line", fontsize=14)

plt.title("Depth Line of BLS Model", loc="left", fontsize=14)
ax.set_xlim(-1, 1);

Repth Line of BLS Model
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ax = lc.fold(period=planet_b_period,

epoch_time=planet_b t@).bin(15/24/60).errorbar(fmt="0", capsize=1)
#lc.fold(period=planet_b_period,

epoch _time=planet b t@).bin(36/24/60).plot(ax=ax, c="r")

#model bls. fold(period=planet_b_period,
epoch_time=planet b t0).plot(ax=ax, c="r", lw=2)

ax.set xlim(-1, 1);
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# Temperatura de equilibrio com albedo da Terra a = 6.3
albedo = 0.3

106

T star * math.pow(R_star / (2*a_planet c), 1/2)*np.power((1l-albedo), 1/4)

284.9559601708745
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# Temperatura de equilibrio com albedo semelhante ao de Merciurio a = 6.1
albedo = 0.1
T_star * math.pow(R_star / (2*a_planet_c), 1/2)*np.power((1-albedo), 1/4)

303.43373472710226

albedo = 0.87
T _star * math.pow(R_star / (2*a_planet_c), 1/2)*np.power((1l-albedo), 1/4)

187.0635074936938

# Em Busca de um Segundo Candidato no Mesmo Sistema

# Criando uma mdscara para retirar os pontos do planeta b
mask_lc_planet b = bls.get transit_mask(period=planet_b period,
duration=planet_b_duration, transit_time=planet_b_t0)

1c_planet b out = 1lc[~mask _lc _planet b]

ax = lc_planet_b_out.scatter()
lc[mask_1lc_planet_b].scatter(ax=ax, c="r", label="Kepler-69 b")

<AxesSubplot:xlabel="'Time - 2454833 [BKID days]', ylabel='Normalized
Flux'>
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# Procurando por candidatos com até 300 dias de periodo orbital
range_period = np.linspace(1,300, 10000)

bls_planet_c = lc_planet_b_out.to_periodogram("bls", period=range_period,
frequency_factor=500)

df = bls_planet_c.to_table().to_pandas()
df.sort_values("power", ascending=False).head(10)

frequency period power
8075 0.004124 242.466647 273.251369
8076 0.004124 242.496550 265.890898
8074 0.004125 242.436744 251.238625
8077 0.004123 242.526453 233.101383
8073 0.004125 242.406841 220.377650
8078 0.004123 242.556356 184.425573



8072 0.004126 242.376938 180.358987
4021 0.008248 121.239924 155.008333
8071 0.004126 242.347035 140.400405
8079 0.004122 242.586259 138.348476

bls _planet_c.plot()

plt.text(245, 250, "{}
d".format(round(bls_planet_c.period_at_max_power.value, 2)))
plt.text(125, 150, "121.44 d");
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= 100:—
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Period [d]

# 0s picos estdo localizados em Pl = 242.466647 e P2 = 121.239924
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242 .466647 [/ 121.239924 # Parcece ser harménico da frequencia fundamental

1.9998911167248834

# analisando P1
planet_c_period
planet_c_duration
planet _c_to

bls planet_c.period_at_max_power
bls planet_c.duration_at_max_power
bls planet_c.transit_time_at_max_power

model bls c = bls _planet_c.get_transit_model(period=planet_c_period,
duration=planet_c_duration, transit_time=planet_c_t0)

ax = lc_planet_b_out.fold(period=planet_c_period,
epoch_time=planet_c_t®@).scatter()

1c_planet b out.fold(period=planet_c_period,
epoch_time=planet_c_t®@).bin(0.055).scatter(ax=ax, s=75,
c="blue",

edgecolors="black",

label="Binned")

model bls c.fold(period=planet_c_period,
epoch_time=planet_c_t0).plot(ax=ax, c="r", lw=2)
plt.xlim(-2, 2)

ax.set_xlabel("Phase (Days)")

period
duration

round(planet_c_period.value, 2)

round(planet c_duration.value, 2) * 24 # duracdo do transito em



horas.

delta = round(bls_planet_c.depth_at_max_power.value, 5)
plt.title("P = {} d, D = {} h, $\delta = {}$".format(period, duration,
delta))

plt.xlabel("Time from mid-transit (Days)");

+1 P=242.47d,D = 7.92 h, 6=0.00034
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ax = lc_planet_b_out.fold(period=planet_c_period,
epoch_time=planet_c_t®@).bin(30/24/60).scatter()

1c_planet_b out.fold(period=planet_c_period,
epoch_time=planet_c_t®@).bin(0.055).errorbar(ax=ax, c="blue",

fmt="0",

capsize=2)

model bls c.fold(period=planet_c_period,
epoch_time=planet_c_t®@).plot(ax=ax, c="r", lw=2)
plt.xlim(-2, 2)

plt.xlabel("Time from mid-transit (Days)");
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depth_planet_c = bls_planet_c.depth_at_max_power
star_radius = 0.93 * u.Rsun

109
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planet radius = (np.sqgrt(depth_planet c) * star_radius).to(u.R_earth)

planet_radius

<Quantity 1.87229576 earthRad>
planet_c_period

<Quantity 242.46664666 d>

# Procurando por outros candidatos

mask_lc_planet_c = bls_planet_c.get_transit_mask(period=planet_c_period,

duration=planet_c_duration,
transit_time=planet_c_t0)

lc out planet b ¢ = 1lc_planet b out[~mask 1lc_planet c]
lc_out_planet b _c.scatter()

<AxesSubplot:xlabel='Time - 2454833 [BKJID days]', ylabel='Normalized
Flux'>
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range_period = np.linspace(1l, 500, 10000)
bls_planet_d = lc_out_planet_b_c.to_periodogram("bls",
period=range period, frequency factor=500)

bls planet d.plot()

<AxesSubplot:xlabel="'Period [$\\mathrm{d}$]', ylabel='BLS Power'>
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rt math

T star
R_star

5638
= 0.93 * 6.96 * np.power(19,8)

semi_axis_planet_b = 1.56*math.pow(10, 10)

Ab =

np.linspace(9, 1, 100)
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Teq = T_star * math.pow(R_star / (2*semi_axis_planet_b), 1/2)*np.power((1-

Ab),

plt.

plt.plot(Ab, Teq)

plt.x1im(0,1)

plt.hlines(y=303, xmin=0, xmax=1, linestyles="dashed", colors="red")
plt.hlines(y=185, xmin=0, xmax=1, linestyles="dashed", colors="red")
plt.text(0.45, 260, "Habitable Zone", fontsize=20)
plt.scatter(x=60.23, y=215, s=200, c="r", label="Mars")
plt.scatter(x=0.3, y=260, s=200, c="blue", label="Earth")
plt.scatter(x=0.93, y=240, s=200, c="purple", label="Venus")
plt.ylabel("Equilibrium Termperature (K)", fontsize=20)
plt.xlabel("Bond Albedo", fontsize=20)

plt.xticks(fontsize=14)

plt.yticks(fontsize=14)

plt.ylim(100, 820)

plt.legend(loc="upper right", fontsize=16)

plt.title("Kepler-69b")

Text

1/4)

figure(figsize=(8,6))

(0.5, 1.0, 'Kepler-69b')
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T_star = 5638
R_star = 0.93 * 6.96 * np.power(10,8)
a_planet c = 1.06*math.pow(10, 11)

Ab = np.linspace(9, 1, 100)

Teq = T_star * math.pow(R_star / (2*a_planet_c), 1/2)*np.power((1-Ab),
1/4)

albedo_earth = 0.3

albedo_mars = 0.15

albedo_venus = 0.85

plt.figure(figsize=(8,6))

plt.plot(Ab, Teq)

plt.x1im(0,1)

plt.hlines(y=303, xmin=0, xmax=1, linestyles="dashed", colors="red")
plt.hlines(y=185, xmin=0, xmax=1, linestyles="dashed", colors="red")
plt.text(0.65, 288, "Habitable Zone", fontsize=20)
plt.scatter(x=albedo _mars, y=208, s=200, c="r", label="Mars")
plt.scatter(x=albedo_earth, y=254, s=200, c="blue", label="Earth")
plt.scatter(x=albedo_venus, y=220, s=200, c="purple", label="Venus")
plt.ylabel("Equilibrium Termperature (K)", fontsize=20)
plt.xlabel("Bond Albedo", fontsize=20)

plt.xticks(fontsize=14)

plt.yticks(fontsize=14)

plt.ylim(100, 325)

plt.legend(loc="lower left", fontsize=16)

plt.yticks([150, 200, 250, 300] )

plt.

title("Kepler-69c");
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