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Analise wavelet e modelo de manchas em curvas de luz estelares
dos telescopios espaciais Kepler e CoRoT

por

Jenny Paola Bravo Castrillon
RESUMO

Andlogas as manchas e faculas fotosféricas solares, cuja visibilidade é modulada por ro-
tacdo estelar, as regides ativas estelares consistem em grupos de manchas escuras na superficie da
estrela e faculas brilhantes causadas pelo seu campo magnético. Atualmente, as manchas estelares
estdo bem estabelecidas como os principais marcadores usados para estimar o periodo de rotagao
estelar. Por outro lado, o comportamento dindmico das manchas também pode ser utilizado para
analisar outros fendmenos relevantes, tais como a presenca de atividade magnética e os seus ciclos.
Para determinar o periodo de rotacdo estelar, identificar a presenga de regides ativas e investigar
se a estrela manifesta ou ndo rotacdo diferencial, aplicamos dois métodos: uma andlise wavelet e
um modelo de manchas. O procedimento wavelet também € aplicado na andlise de pulsacdes e na
busca por assinaturas especificas para esta variabilidade estelar particular dentre os diferentes tipos

de estrelas varidveis pulsantes.

A transformada wavelet tem sido usada como uma ferramenta poderosa para o tratamento
de vérios problemas em astrofisica. Neste trabalho mostramos que a andlise em tempo-frequéncia
das curvas de luz estelares, utilizando a transformada wavelet, € uma ferramenta prética para a
identificac@o de rotacdo, atividade magnética e assinaturas de pulsacdo. Apresentamos a composi-
cdo espectral e as variagcdes multiescala das séries temporais para quatro classes de estrelas: alvos
dominados pela atividade magnética, estrelas com planetas, aquelas com transitos bindrios, e es-
trelas pulsantes. Aplicamos a wavelet Morlet de 6 ordem, que oferece alta resolu¢do em tempo
e frequéncia. Ao aplicar a transformada wavelet no sinal, obtemos os espectros de poténcia wa-
velet local e global. O primeiro € interpretado como a distribuicdo de energia do sinal no espago
tempo-frequéncia, e o segundo € obtido por integragdo temporal do mapa local. Sendo a transfor-

mada wavelet uma ferramenta matemadtica ttil para sinais ndo estaciondrios, esta técnica aplicada



as curvas de luz, obtidas a partir das missdes espaciais Kepler e CoRoT, nos permite identificar
claramente determinadas assinaturas para diferentes fendmenos. Em particular, foram identifica-
dos padrdes para a evolugdo temporal do periodo de rotacdo, bem como uma outra periodicidade
decorrente dos efeitos das regides ativas nas curvas de luz analisadas; a continuidade de uma de-
terminada escala (frequéncia) durante a maior parte do tempo pode representar um indicador de
rotacdo e atividade. Além disso, uma assinatura de padrao de batimento no mapa wavelet local de

estrelas pulsantes ao longo de todo o tempo também foi detectada.

O segundo método € baseado na detec¢do de manchas estelares durante os trinsitos de
um planeta extrasolar que orbita sua estrela-mde. Quando um planeta eclipsa sua estrela-mae é
possivel detectar fendmenos fisicos que ocorrem na superficie da estrela. Se uma mancha escura
na superficie estelar € eclipsada parcial ou totalmente, a luminosidade estelar integrada aumen-
tard ligeiramente. A andlise da curva de luz medida durante um transito planetdrio nos permite
inferir propriedades fisicas das manchas estelares como o tamanho, a intensidade, a posi¢do e a
temperatura. Ao detectar a mesma mancha em transitos consecutivos, € possivel obter informacdes
adicionais, como o periodo de rotacdo estelar na latitude do transito planetdrio, a rotacao diferen-
cial, e os ciclos de atividade magnética. Observacdes do transito planetério nas estrelas CoRoT-18

e Kepler-17 foram usadas para aplicar este modelo.
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Wavelet analysis and spot model applied to stellar light curves from
Kepler and CoRoT space missions

by

Jenny Paola Bravo Castrillon
ABSTRACT

Analogous to sunspots and solar photospheric faculae, which visibility is modulated by
stellar rotation, stellar active regions consist of cool spots and bright faculae caused by the magnetic
field of the star. Such starspots are now well established as major tracers used to estimate the stellar
rotation period, but their dynamic behavior may also be used to analyze other relevant phenomena
such as the presence of magnetic activity and its cycles. To calculate the stellar rotation period,
identify the presence of active regions and investigate if the star exhibits or not differential rotation,
we apply two methods: a wavelet analysis and a spot model. The wavelet procedure is also applied
here to study pulsation in order to identify specific signatures of this particular stellar variability

for different types of pulsating variable stars.

The wavelet transform has been used as a powerful tool for treating several problems in
astrophysics. In this work, we show that the time-frequency analysis of stellar light curves using
the wavelet transform is a practical tool for identifying rotation, magnetic activity, and pulsation
signatures. We present the wavelet spectral composition and multiscale variations of the time series
for four classes of stars: targets dominated by magnetic activity, stars with transiting planets, those
with binary transits, and pulsating stars. We applied the Morlet wavelet (6th order), which offers
high time and frequency resolution. By applying the wavelet transform to the signal, we obtain the
wavelet local and global power spectra. The first is interpreted as energy distribution of the signal
in time-frequency space, and the second is obtained by time integration of the local map. Since the
wavelet transform is a useful mathematical tool for nonstationary signals, this technique applied
to Kepler and CoRoT light curves allows us to clearly identify particular signatures for different
phenomena. In particular, patterns were identified for the temporal evolution of the rotation period

and other periodicity due to active regions affecting these light curves. In addition, a beat-pattern
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signature in the local wavelet map of pulsating stars over the entire time span was also detected.

The second method is based on starspots detection during transits of an extrasolar planet
orbiting its host star. As a planet eclipses its parent star, we can detect physical phenomena on the
surface of the star. If a dark spot on the disk of the star is partially or totally eclipsed, the integrated
stellar luminosity will increase slightly. By analyzing the transit light curve it is possible to infer
the physical properties of starspots, such as size, intensity, position and temperature. By detecting
the same spot on consecutive transits, it is possible to obtain additional information such as the
stellar rotation period in the planetary transit latitude, differential rotation, and magnetic activity

cycles. Transit observations of CoRoT-18 and Kepler-17 were used to implement this model.
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CAPITULO 1

CONCEITOS SOBRE VARIABILIDADE ESTELAR

“ Se as coisas sdo inatingiveis... ora! Ndo é motivo
para ndo queré-las... Que tristes os caminhos se ndo

fora a mdgica presenca das estrelas!”

Mario Quintana

O Sol € um objeto muito particular para nds por ser aquele que mantém a nossa “casa”, a
Terra, um planeta propicio para a existéncia da vida. Uma oposi¢do forte entre o Sol e as estrelas
¢ Obvia: um simboliza o dia, as outras simbolizam a noite; brilho deslumbrante de um lado, baixa
claridade do outro; uma bola de fogo, uns pontos de luz... No entanto, os astronomos perceberam
que o Sol € uma estrela, ou que as estrelas sdo séis. O interesse pelo Sol na astronomia € muito
grande pois é de fundamental importancia entender como nossa fonte de vida funciona. Como o
Sol € uma estrela dentre muitas outras, ela deveria ser pouco representativa diante de todas elas.
Nao obstante, devido a sua proximidade, o Sol tornou-se um modelo padrio para o estudo das es-
trelas. Mesmo assim, as estrelas revelam-se extremamente variadas. A observagdo sistemaética do
Sol, em escalas de tempo de dias e semanas, mostra que nossa estrela estd longe de ser uma simples
esfera de gas apresentando sempre o mesmo aspecto. H4 milhares de anos, o homem na Terra ja
identificava as principais caracteristicas do Sol. Por exemplo, os livros chineses antigos que datam
de 800 a.C. ja mencionavam a presenca de manchas escuras na superficie do Sol. No entanto, foi
preciso esperar até os séculos XVII e XIX para que estudos mais sistematicos fossem realizados e

que a origem dessas manchas fosse conhecida. No final da primeira década do século XVII, quatro
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astronomos tiveram a ideia de observar o Sol com o recém-criado telescépio astrondmico da época,
o que tornou possivel a detec¢do das primeiras manchas solares. Os observadores pioneiros foram
o holandés Johann Goldsmid (1587-1642, alias Fabricius), o inglés Thomas Harriot (1560-1621),
o italiano Galileu (1564-1642), e o jesuita alemao Christoph Scheiner (1575-1650). De fato, a pri-
meira observagdo telescopica de manchas solares foi realizada por Harriot e suas anotacdes datam
de 8 de dezembro de 1610. Em seguida, Fabricius publicou as suas observacdes em 1611 e inter-
pretou corretamente o movimento sistematico das manchas solares de um dia para o outro como
sendo causado por uma rotacdo axial do Sol. Entretanto, ele ndo conseguiu estabelecer a natureza
das manchas. Naquela época, afirmar a existéncia de manchas solares transitérias sobre a superficie
do Sol estava em completa contradicao com as doutrinas cosmoldgicas da época que, com base nos
manuscritos de Ptolomeu e Aristételes aprovados pela Igreja Catélica Romana, estabeleciam a per-
feicdo dos céus. Certamente Galileu, considerado o pai da astronomia observacional, e Scheiner,
considerado o pai da observacao solar, foram os mais ativos no uso das observacdes das manchas
para inferir as propriedades fisicas do Sol. Galileu soube demonstrar de forma convincente que as
manchas estavam de fato localizadas na superficie do Sol (Figura 1.1 a esquerda), em vez de som-
bras associadas ao transito de planetas como pensava Scheiner. Galileu detalhou as suas teorias em
1613 nas chamadas Cartas sobre as manchas solares (Galilei & Drake 1957), escritas em resposta
as opinides de Scheiner. Sob o pseuddnimo de Apelle, Scheiner havia publicado suas observacdes
em 1612 sob a forma de trés cartas dirigidas a Mark Welser, magistrado de Augsburg, patrono da
ciéncia, e correspondente cientifico de Galileu e Scheiner. Em 1630, Scheiner publicou a sua maior
obra de observagdo solar, “Rosa Ursina” (Scheiner 1630), na qual colocou anos de observacoes
telescopicas do Sol e inimeras cartas com desenhos de manchas solares e seus movimentos (Figura
1.1 a direita). Em resposta, Galileu publicou em 1632 seu “Didlogo sobre os dois sistemas mdxi-
mos do mundo”, no qual ele contrapde a concepg¢ao aristotélica e a nova teoria de Copérnico. Neste
livro, Galileu afirma que o Sol é um corpo que gira com um periodo de 29 dias, em torno de um
eixo com 14° de inclinacdo. Infelizmente, a evidéncia cientifica que foi se acumulando observagao
apos observacgdo, culminando em publicagdes importantes deste tipo, levou Galileu a um confronto
com a estrutura religiosa da época em 1633, o qual condenou-lhe a abjurar suas descobertas e viver

preso até o fim dos seus dias.
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Figura 1.1: Esquerda: Reproducao de um desenho do Sol por Galileu em 1612. A umbra e a pe-
numbra das manchas estdo bem representadas no desenho. Direita: Desenho das manchas solares
no livro de Scheiner “Rosa Ursina” de 1630.

Os astronomos Johannes Hevelius (1611-1687), aleméo, e Jean Picard (1620-1682), fran-
cés, deram continuidade a observa¢ao de manchas solares durante o século XVII. No entanto, foram
observadas poucas manchas entre 1645-1715, ao mesmo tempo em que houve uma redugdo signifi-
cativa no nimero de auroras boreais observadas durante o mesmo periodo. Este periodo de menos
atividade solar € agora conhecido como o Minimo de Maunder, em homenagem ao astronomo
inglés Edward Walter Maunder (1851-1928), que, seguindo os estudos historicos do astronomo
alemao Gustav Sporer (1822-1895), comprovou de forma detalhada o déficit de manchas solares

nas observacdes de astronomos ativos na segunda metade do século XVII (Eddy 1976).

Os primeiros astronomos que observaram o Sol usando um telescOpio notaram que as
manchas apareciam raramente fora de uma ampla faixa latitudinal de cerca de £ 30° centrada no
equador. Nio obstante, eles ndo detectaram nenhuma outra regularidade no aparecimento e desa-
parecimento das manchas solares. Foi em 1826 que o astronomo amador alemao Samuel Heinrich
Schwabe (1789-1875) iniciou seu estudo das manchas solares. Sua verdadeira intencao era des-
cobrir um novo planeta dentro da érbita de Mercurio, podendo ser observado como uma mancha
escura a medida que passa através do disco solar. O principal problema com essa abordagem era o
perigo de confundir esse transito com a passagem de uma mancha solar. Schwabe entdo comecou a
desenhar todas as manchas solares visiveis no disco solar na esperanca de encontrar uma pequena

mancha circular deslocando-se com velocidade distinta. Apds 17 anos, em 1843, Schwabe nao
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tinha encontrado um dnico planeta, mas havia descoberto a variacdo ciclica ao longo do tempo do
nimero médio de manchas solares visiveis no Sol, com um periodo de variacdo que ele estimava
ser de 10 anos. Apds essa descoberta, a questdo era saber se era possivel reconstruir a evolugdo do
nimero de manchas solares no passado com a ajuda das numerosas observagdes existentes. Foi em
1848, que o astronomo suico Rudolf Wolf (1816-1893) definiu o ndmero relativo de manchas R,
dado pela expressao

R =k(10g + s),

onde g é o numero de grupos de manchas visiveis sob o disco solar, s € o nimero de manchas
individuais (incluindo as que fazem parte dos grupos), e k € um fator de correcdo que varia com
a situacdo e instrumentacdo de cada observador. R € agora conhecido como o Niimero de Wolf
ou Niimero de Ziirich. Wolf foi capaz de reconstruir a evolu¢do do nimero de manchas solares
comecando pelo periodo que hoje € conhecido como ciclo 1 (1755-1766) (Hoyt & Schatten 1998).
Atualmente estamos na fase de atividade médxima do ciclo 24 do Sol, porém o mais fraco apresen-
tado em 100 anos. Os cientistas constataram que a intensidade do campo magnético das manchas
solares estd diminuindo. Se esta tendéncia continuar, havera quase nenhuma mancha solar no ciclo

25 que se inicia em breve, € assim outro Minimo de Maunder poderia surgir.

Astronomos do século XIX estiveram cada vez mais intrigados com o fato de que, por mais
de dois séculos, as determina¢des do periodo de rotacdo do Sol baseadas no movimento aparente
das manchas solares produziram sempre resultados que variam entre 25 e 28 dias. Esse mistério
foi resolvido em 1858, quando Richard C. Carrington (1826-1875), na Inglaterra, e um pouco mais
tarde Gustav Sporer, na Alemanha, fizeram de forma independente duas descobertas importantes.
Primeiramente, as latitudes nas quais as manchas sdo sistematicamente observadas, decresce em
cerca de 40° a 5° conforme o ciclo evolue de um minimo ao outro. Em segundo lugar, as manchas
em latitudes mais altas tém um movimento aparente mais lento que as manchas localizadas em
baixas latitudes. Carrington conclui que o Sol gira diferencialmente. De fato, as discrepancias nas
determinacdes do periodo de rotacdo do Sol obtidas previamente vém do fato da rotacdo diferencial,

dado que as observac¢des das manchas nem sempre foram tomadas na mesma fase do ciclo.

O estudo das manchas solares e do seu ciclo de 11 anos foi finalmente colocado em uma

sOlida base fisica no inicio do século XX, principalmente pelos avancos notdveis produzidos pelo
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trabalho pioneiro de George Ellery Hale (1868-1938), astronomo americano, e seus colaboradores.
No intervalo de um ano (1907-1908), eles mediram a separagdo das componentes espectrais de
certas linhas no espectro das manchas solares e identificaram como sua causa o efeito Zeeman as-
sociado a presenca de um campo magnético (Hale 1908). Assim, Hale provou de forma quantitativa

que as manchas solares sdo regides de campos magnéticos muito intensos.

Desde o século XX, com o advento de técnicas poderosas e avancadas, temos nos aproxi-
mado de desvendar alguns dos mistérios do Sol. Apesar deste progresso, varios processos inerentes
a atividade de uma estrela s@o ainda pouco entendidos. Dentre estes destacam-se aqueles relaciona-
dos a mistura e classificagdo dos elementos quimicos no interior das estrelas, a0 campo magnético
de alguns tipos de estrelas e a rotagdo das mesmas. O Sol, responsdvel pela existéncia da vida na
Terra e adorado como um Deus na maioria das culturas antigas, converteu-se em uma referéncia na
compreensao da atividade dindmica das estrelas, como também da sua estrutura interna e evolugao.
Isto tem sido possivel através de varias abordagens que vao desde as observacdes realizadas na
Terra a um grande niimero de modelos tedricos que tornaram possivel deduzir informacgdes rele-
vantes sobre o interior estelar (Tayler 1994). Na proxima se¢do descrevemos mais detalhadamente
os conceitos de rotacdo e atividade magnética solar. Também apresentamos uma secao para as
estrelas varidveis pulsantes, as quais, apresentam outro tipo de variabilidade estelar, e finalmente,

expomos os objetivos deste trabalho.

1.1 Rotacao e atividade magnética solar

A atividade estelar abarca diferentes fendmenos de variacao de brilho nas estrelas. O fluxo
luminoso delas pode variar devido a vérios fatores como por exemplo, a presenca de manchas,
regides ativas, faculas na superficie estelar, entre outros. As estrelas jovens com velocidade de
rotagdo rapida exibem forte atividade. Estrelas de meia-idade como o Sol com lenta velocidade
de rotacdo mostram baixos niveis de atividade, variando em ciclos. Algumas estrelas mais velhas
mostram quase nenhuma atividade, o que significa que elas entraram em um periodo de calma
que € comparavel ao Minimo de Maunder do Sol. Por estar relativamente proximo da Terra (150

milhdes de quildmetros = 1UA), o Sol é o alvo mais estudado para a compreensdo da origem e
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Figura 1.2: Manchas Solares: (a) O Sol na faixa do visivel mostrando varios grupos de manchas
solares. (b) Arcos magnéticos iluminados pelo plasma quente da atmosfera solar. (c) Ampliacdo
de uma mancha solar. Crédito: ESA-NASA-SOHO.

do comportamento ao longo da evolucdo das estrelas. Por esse motivo, apresentamos a seguir 0s

conceitos basicos sobre a rotacdo e atividade magnética solar.

As manchas sdo fendmenos transientes e sao as manifestacdes mais evidentes da atividade
estelar. As manchas solares sdo sempre encontradas abaixo das regides ativas, regides muito quen-
tes e consequentemente muito brilhantes, as quais sd@o observadas como regides brancas formadas
na cromosfera do Sol. Contrariamente, as manchas solares sdo regides da fotosfera (“superficie”)
que t€ém uma colora¢@o avermelhada, embora, devido a diferenca de temperatura, em média 4000 K
para as manchas e de cerca de 6000 K no restante da fotosfera, na observagdo elas parecem ter um
aspecto escuro por contraste com a fotosfera, como visto na Figura 1.2 a. A matéria fotosférica que
observamos estd a uma temperatura constante (5780 K), ja que ela € constantemente renovada por
convecgdo. Se inibissemos a conveccdo, impedindo a matéria de se renovar na superficie, a tem-
peratura diminuiria e a regido escureceria. Isso € o que acontece nas manchas: elas sdo mais frias
porque o campo magnético ligado a elas dificulta localmente a transferéncia de energia. Essa trans-
feréncia de energia € feita por convecgao, e devido a este campo magnético, o calor das partes mais
internas nao consegue subir até a fotosfera. O campo € ainda mais forte quando a mancha é maior,
e seu valor pode variar entre 100 Gauss para as menores, e de milhares de Gauss para as maiores.
A intensidade média do campo magnético do Sol € de 0,01 Tesla (1 Gauss), aproximadamente 100
vezes mais intenso que o da Terra. A matéria que emerge na superficie € ionizada e, portanto, ele-
tricamente carregada. Qualquer particula carregada € sensivel a um campo magnético. Os dtomos

sdo desacelerados por causa do magnetismo e, por conseguinte, eles se esfriam e escurecem, assim,
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a parte central da mancha chamada de umbra, onde a regido é mais escura e a temperatura € mais
baixa (Tympre < 4000 K), aparece como visto na Figura 1.2¢c. A penumbra (Tyenumpra < 5000
K), regiao mais clara em torno da umbra e com estrutura fibrosa, estd em contato com a regiao nao
desacelerada. Dessa forma, hd uma mistura com o gds que emerge na fotosfera circundante. O

aquecimento é parcial, e a radiacao mais intensa que na umbra, dai sua cor acinzentada.

As manchas se formam nas regides tropicais do Sol (em analogia com a Terra) que se
expandem de 5° a 30° ao norte e ao sul do equador. E incomum observar manchas em latitudes
mais elevadas, as vezes até 45°. O maximo de manchas se localiza entre 10° e 15°. Cada mancha
aparece, se desenvolve e permanece estivel. As manchas de um grupo, geralmente as mais proxi-
mas do equador, t€ém uma certa “vantagem’” sobre as outras manchas (devido a rotacao diferencial),
produzindo um alongamento longitudinal, e por tanto, o deslocamento do grupo (Howard 1992). A
vida média de uma mancha solar varia entre dias ou mesmo semanas. Ao contrdrio dos grupos de
manchas e fendmenos ativos a eles associados (faculas, erupg¢des), as protuberancias (erupgdes de

material solar) aparecem em toda extensao do disco solar.

Acompanhando o Sol dia ap6s dia, muitos astronomos observaram as manchas solares na
sua superficie deslocando-se de oeste para leste. Isto mostrou na época que o Sol gira de fato em
torno de si mesmo. A rotacdo determinada em relagdo a Terra é de 27,25 dias (periodo sinddico)
e de 23,35 dias, em média, em relacdo as estrelas (periodo sideral). Mas a grande surpresa €
que a velocidade de rotacdo ndo € a mesma em diferentes latitudes: quanto mais préximas do
equador maior a rotacao das manchas. Este fendmeno conhecido como rotagdo diferencial acontece
por ser o Sol uma esfera grande de gés, sem rigidez (Donati et al. 2003). A medida exata dessa
rotagdo diferencial € dificultada pela movimenta¢do local do fluido solar. Mas pode-se estimar
que o periodo de rotac@o para as regides proximas ao equador solar é de 25 dias, enquanto que o
periodo nas regides polares é de 35 dias (Figura 1.4). Temos outros exemplos de rotagao diferencial
no sistema solar como, por exemplo, a parte visivel das atmosferas dos planetas gigantes que mostra
tal rotacdo em fung¢do da latitude. Mesmo na Terra, a atmosfera nio gira como um todo, e os ventos
alisios sdo uma manifesta¢io dessa rotagdo. As proto-estrelas mostram também indicios de rotacao

diferencial.
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Qual a origem da rotacdo diferencial? Trabalhos pioneiros mostraram que em um corpo
em rotacdo onde as camadas de igual densidade coincidem com as camadas de igual pressdo, a
velocidade de um ponto € proporcional ao quadrado da distancia em relagdo ao eixo de rotagdo.
Consequentemente, todos os pontos na mesma distancia em relagc@o ao eixo de rotagao giram com a
mesma velocidade. Isto pode ser representado através de uma esfera reproduzindo o Sol em rotagao
e um cilindro inscrito como mostrado na Figura 1.3, onde

o eixo do cilindro coincide com o eixo de rotagdo. Todos

W
os pontos na superficie do cilindro de raio d estdo a mesma ol
. . . . . P
distancia do eixo e, portanto, giram com a mesma veloci- *——"d
dade. Note que o ponto P, localizado em latitude elevada, B
E

gira com a mesma velocidade de um outro ponto no equa-

————————————

dor, a uma certa profundidade localizando P’. O ponto E i 7

localizado na superficie do equador estd a uma distancia

D > d, por isso gira mais rapido. Isto explica por que as _ o
Figura 1.3: Esquema da rotagdo dife-

regides equatoriais giram mais rdpido do que as dreas pré- rencial do Sol.

ximas aos pélos. Um modelo do mesmo género € usado para representar o interior dos planetas

gigantes que apresentam também rotagdo diferencial.

Com o progresso de técnicas espectroscOpicas durante a segunda metade do século XIX
foi possivel oferecer um segundo método de medida da rotacdo diferencial. Trata-se do desloca-
mento em comprimento de onda das linhas espectrais associado ao efeito Doppler causado pela
diferenca da velocidade na linha de visada que gera a rotacdo nas bordas leste e oeste do disco so-
lar. Esse deslocamento foi medido pela primeira vez em 1871 por Hermann Vogel (1841-1907), e
independentemente alguns anos mais tarde por Charles Young (1834-1908). Estes resultados tam-
bém demonstraram que as manchas giram consideravelmente a mesma velocidade que a fotosfera.
AB Doradus € a primeira estrela, além do Sol, cuja rotacdo diferencial foi mapeada em detalhe.
A rotacdo diferencial parece desempenhar um papel importante na formacao do campo magnético
das estrelas e, no caso do Sol, também tem influéncia na formacao do ciclo de atividade de 11 anos

(Balthasar et al. 1986).
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A origem do campo magnético solar ndo é totalmente compreendida. Apenas uma pe-
quena fracdo das estrelas quentes e muito massivas € magnética. Ao contrario da nossa estrela,
elas parecem apresentar um campo magnético chamado de fossil, onde o campo € preso durante a
formacdo da estrela. Como todas as estrelas jovens possuem um campo magnético (mais ou menos
acentuado), apenas as estrelas massivas sdo capazes de conserva-lo. Enquanto que o campo mag-
nético das estrelas pouco massivas € produzido pelo movimento da matéria na zona de convecgao,
o que é conhecido como efeito dinamo, efeito combinado da rotacdo e da conveccdo nas camadas
externas. Porém, existem outras hipdteses para explicar a existéncia desse campo, tal como a sua
producdo dentro da envoltdria exterior da estrela causada por instabilidades associadas a uma forte
rotacdo. Como o campo magnético evolui ao longo do tempo, sua compreensao envolve inevitavel-
mente o estudo da sua dinamica temporal. Diversas simulagdes t€ém demonstrado que a intensidade
do campo € proporcional a velocidade de rotacao da estrela (Brun et al. 2005). Consequentemente,
o estudo de rotagdo € essencial para tornar possivel a dedu¢ao do campo magnético associado a um

objeto estelar.

No caso da nossa estrela, a teoria do dinamo solar € o mecanismo atualmente mais aceito
para explicar a origem do campo magnético do Sol. Esse campo € induzido pela rotacdo interna
do gas condutor de corrente elétrica (movimento de plasma no interior solar). O efeito dinamo
ocorre na camada conhecida como facoclina, onde, devido a rotacdo rigida da camada radiativa e
da rotacdo diferencial da camada convectiva, as velocidades variam rapidamente, originando con-
sequentemente, um forte cisalhamento. Desta forma, o fato da tacoclina ser muito estreita implica
na presenca de uma forte turbuléncia e de campos magnéticos importantes. As manchas formam
uma componente visivel dos tubos de fluxo magnéticos definidos como regides em forma de tubos
que se formam dentro da camada convectiva e contém campos magnéticos intensos. Esses tubos
sdo menos densos do que o plasma ao seu redor e dessa forma emergem em direcdo a superficie
solar. O mecanismo causador da rotacdo diferencial € o0 movimento de conveccdo no interior da
estrela. Essa conveccdo turbulenta transporta a energia para a superficie através do movimento
do plasma; esse plasma possui uma parte da velocidade angular da estrela. Quando a turbuléncia
ocorre através do cisalhamento e da rotagdo, o momento angular pode ser redistribuido por diversas
latitudes por meio do fluxo meridional. Em outras palavras, a causa da rotag¢do diferencial é o mo-

vimento de conveccao, unido ao de rotacdo, que cria uma for¢a de Coridlis que desvia o movimento
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de ascensdo e assim o intercambio de calor. Surge entdo, uma pequena diferenca de temperatura
entre latitudes maiores e menores que resulta em movimento de matéria, alterando a velocidade an-

gular local. Portanto, uma consequéncia importante da rotagdo diferencial € a distorcao das linhas

e
Sol Manchas solares «—

Linhas de m——m—— N

2

e Interior (
\‘ campg Proeminéncias e—\_
N

+
\‘Q ~ - - Polaridades

Figura 1.4: A rotacdo diferencial provoca a distor¢cao das linhas do campo magnético que, com-
binada a convecgdo, resultam na atividade solar (manchas, faculas, erup¢des). Parte destas linhas
emergem a superficie formando grandes estruturas de plasma, cujas extremidades sdo identificadas
por manchas escuras com polaridades opostas. Crédito: Imagens/Google.

do campo magnético que por sua vez amplifica a intensidade deste campo no interior dos tubos
(Silva 2006). Essa distor¢do transforma um campo magnético poloidal (indo de um pdlo para o
outro) pouco intenso num campo toroidal (paralelo ao equador) muito intenso: a rdpida rotacao no
equador mistura as linhas de for¢a, formando cordas magnéticas de elevada intensidade de campo
(Figura 1.4). Incriveis arcos de gas ao longo das linhas do campo magnético podem ser observados
na Figura 1.2 b. E este campo magnético que se encontra na origem, por exemplo, das manchas, na
medida em que este inibe a conveccdo e provoca o aparecimento de zonas mais frias na superficie
solar. As manchas normalmente nascem em grupo, dentro do qual existem duas manchas de maior
tamanho, numa disposi¢do quase paralela ao equador. Essas manchas tém polaridades contrarias,
resultado de serem os pontos onde emerge o tubo magnético. Por outro lado, a orientacao é contra-
ria nos hemisférios: se uma mancha tem polaridade positiva e a outra negativa no hemisfério norte,
entdo no hemisfério sul as suas polaridades sdo opostas. Esta disposicdo € conservada ao longo de
um ciclo solar conhecido como ciclo de atividade solar ou ciclo de Schwabe que dura aproximada-
mente 11 anos (pode variar entre 9 e 14 anos). No ciclo seguinte as polaridades se invertem, ou seja,
a cada 11 anos se organiza um campo bipolar. No entanto, as polaridades sdo restabelecidas a cada

22 anos como sugerido por George Ellery Hale (Hale et al. 1919). Este ciclo € conhecido como

10
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ciclo magnético. Os pontos de maior atividade das manchas solares durante este ciclo é chamado
de Mdximo Solar, e o ponto de menor atividade € conhecido como Minimo Solar. No inicio de um
ciclo, manchas pequenas surgem em numero reduzido em latitudes solares mais elevadas, e vao se
formando cada vez maiores e mais proximas ao equador solar, aumentando em nimero, conforme
o ciclo evolui em direcdo ao maximo de atividade. Posteriormente este nimero vai decrescendo
gradativamente a medida que o ciclo decai em dire¢ao ao seu término (Thomas J.H. 2008). A lei de
Sporer prediz a variagdo das latitudes de manchas solares durante um ciclo solar. Horace Welcome
Babcock (1912-2003), astronomo americano, explicou através do seu modelo conhecido como mo-
delo de Babcock que os campos magnéticos causam o comportamento descrito pela lei de Sporer e

também a formagao das manchas.
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Figura 1.5: Média didria da drea de mancha por rotacdo solar para cada latitude. Acima: Dia-
grama Borboleta. Embaixo: Variagdo ciclica da drea de manchas em relacao ao hemisfério visivel.
Crédito: HATHAWAY/NASA.

Embora o desvio sistematico das manchas em dire¢do ao equador durante o ciclo tenha
sido observado na metade do século XIX por Sporer e Carrington, foram os conjuges E. Walter
Maunder (1851-1947) e Annie Maunder (1868-1947) que produziram em 1913 uma representagcao
gréfica da variacdo das latitudes das manchas durante alguns ciclos solares (Maunder 1904). Eles
tracaram em um diagrama latitude-tempo independente da longitude heliografica, uma pequena li-
nha vertical cobrindo a faixa de latitudes das manchas solares observadas, para cada rotacdo e por

um periodo que cobre quase trés ciclos solares. Esta representacao grafica ainda estd em uso hoje

11
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em dia, no entanto, se representa a fracdo da superficie solar coberta pelas manchas em fungao
da latitude. A Figura 1.5 ilustra bem o comportamento da lei de Sporer ao longo de vérios ciclos
solares. Esse diagrama, conhecido como Diagrama Borboleta, mostra claramente como a latitude
de surgimento das manchas muda de acordo com a evolu¢@o dos ciclos solares. A sequéncia de
“borboletas” resultantes da aplicacdo desta representac¢io por varios ciclos sucessivos revela a pro-
gressdo equatorial de uma “onda magnética” ciclica produzida no interior solar por um dinamo

hidromagnético.

Nesta se¢do vimos que o Sol é um dinamo gigante onde o campo magnético € a fonte de
todas as manifestacdes da atividade solar. A modelagem do dinamo permanece até hoje um dos
temas de pesquisa mais ativos na fisica solar. A heliossismologia (estudo de propaga¢do das ondas
de pressdo no Sol geradas pela turbuléncia na camada convectiva, proxima da superficie do Sol) foi
usada também para detectar as manchas solares sobre a face do Sol, a partir da Terra, e ja revelou a
rotacdo em diferentes velocidades da camada convectiva mais externa e da camada radiativa mais
interna, o que gera o campo magnético como explicado anteriormente. Mesmo mostrando uma
dindmica importante na superficie, a qual também é dinamica devido a oscilagdes com duragcdo de
minutos, podemos dizer que a luminosidade solar é praticamente constante. O Sol ndo apresenta
praticamente nenhuma variagdo mensurdvel (em torno de 0, 1 % em um ciclo de 11 anos). Enquanto
a maior parte das estrelas tem um comportamento do mesmo tipo, a luminosidade de certas estrelas
varia de maneira perceptivel em periodos de tempo muito mais curtos. Algumas delas serdao objetos

de nosso estudo e, por conseguinte, apresentaremos a seguir uma sec¢ao sobre as estrelas variaveis.

1.2 Variabilidade interna das estrelas

A temperatura na superficie da Terra nao mudou significativamente nos ultimos 3000 mi-
lhdes de anos, o que sugere uma irradiag@o de energia por parte do Sol aproximadamente constante
desde entdo. No entanto, através de medi¢des cuidadosas da quantidade de luz que vem das estrelas,
verificou-se que uma quantidade relativamente grande de estrelas varia de brilho. Muitas estrelas
possuem um brilho varidvel de forma periddica, outras de forma irregular € uma outra pequena

fracdo, de forma explosiva.

12
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As estrelas da sequéncia principal sdo muito estdveis. A forca de gravidade, que tende a
colapsar a estrela, € exatamente compensada pela for¢ca de pressao interna, que tende a expandi-
la. Essa condicdo de equilibrio hidrostatico por vezes € quebrada no momento em que a estrela
se torna uma gigante vermelha. Desta forma inicia-se uma fase de instabilidade que resulta em
variacdes significativas no brilho da estrela. Neste caso a estrela sofre uma série de expansdes
e contragdes controladas pelas mesmas forcas. Quando a forca de pressdo predomina, o volume
da estrela aumenta, mas a gravidade retarda o movimento e acaba provocando uma contragcdo. O
volume da estrela em seguida diminui até que a pressao interna se oponha a contracdo, causando
uma nova dilatagio. E a mudanca de temperatura (e ndo as mudancas de tamanho) que acarretam
variagdes de luminosidade. Quando o volume da estrela € menor, a temperatura € ligeiramente mais
elevada e o brilho € méximo. Tornando-se o volume maior, a temperatura ¢ um pouco mais baixa
e o brilho é minimo. Ou seja, o brilho da estrela muda periodicamente. E a tensdo constante entre
as forcas de gravidade e de pressdo (consequentemente, a variacdo da temperatura), o “motor”
da evolugdo estelar. As estrelas formam-se, brilham, queimam o seu combustivel no nicleo e
dissipam a energia produzida para o espaco. Uma vez que suas reservas chegam ao fim, elas
gradualmente movem-se em dire¢do a uma inevitdvel extingdo. E no decorrer desse trajeto que
elas mudam o brilho, a temperatura e o volume. Todas as estrelas poderiam ser qualificadas como
varidveis. No entanto, o satélite astrométrico Hipparcos' mostrou que um nimero muito menor
de estrelas em relagdo ao que se pensava, possuiam de fato um brilho constante, como é o caso
do Sol. O termo “estrela varidvel” € geralmente reservado para aquelas estrelas nas quais, por um
lado, a amplitude de suas variagdes € relativamente importante (acima de alguns centésimos de
magnitude) e, por outro lado, as mesmas mudancas ocorrem em um tempo relativamente curto (de
alguns segundos a varios anos, dependendo do tipo de estrela varidvel). Algumas das mudancgas
observadas se revelam periddicas, assim como as pulsacdes dos envelopes estelares. Das 20 mil
estrelas varidveis catalogadas antes da época de Hipparcos, 14 mil estavam nessa situacdo. Também
foram observadas variagdes mais irregulares causadas por breves erupcoes, da mesma forma que

acontece com o Sol. Dentre estas uma minoria apresentou variagdes dramaéticas e definitivas, como

'Hipparcos (The High Precision Parallax Collecting Satellite, em inglés) foi langado em 1989 pela Agéncia Espacial
Europeia dedicado a medir a distancia e os movimentos proprios das estrelas. Identificou as posicdes de mais de cem
mil estrelas em alta precisdo e mais de um milhdo de estrelas em menor precisdo. Os resultados foram publicados nos
catdlogos Hipparcos (118 218 estrelas - com alta precis@o) e Tycho (1 058 332 estrelas - menor precisdo). A missio se
deu como concluida em 1993.

13



Capitulo 1. Conceitos sobre variabilidade estelar 14

explosdes que dao fim a vida das estrelas mais massivas. O primeiro catdlogo de estrelas varidveis
foi publicado em 1888 pelo astrdnomo americano Seth Carlo Chandler, Jr. (1846-1913), com 225
varidveis, das quais 160 eram periddicas. O segundo catdlogo continha 260 estrelas e o terceiro
393 estrelas (de Fatima Oliveira Saraiva 2004). O numero total de estrelas varidveis intrinsecas
catalogadas no Combined General Catalogue of Variables Stars (GCVS) é de 47811 estrelas, das
quais 10979 sdo varidveis extragalacticas (Kazarovets et al. 2013). Atualmente, mais de 150 mil
estrelas varidveis sdo conhecidas e catalogadas, e outras milhares sdo suspeitas de serem também

do tipo varidvel (ver site de American Association of Variable Star Observers-AAVSO).

Ha uma série de motivos pelos quais as estrelas varidveis mudam seu brilho. Vimos que
devido a forcas internas elas encolhem ou dilatam. No entanto, um sistema bindrio pode apresentar
também variabilidade no seu brilho quando uma das estrelas € ocultada por sua companheira. As
diferentes causas de variacdo de brilho em estrelas varidveis sugerem uma classificacdo destas
estrelas em diferentes categorias. Estrelas varidveis sdo classificadas como intrinsecas, onde a
variabilidade € causada por alteragdes fisicas, tais como pulsacdo ou erupc¢do na estrela ou no
sistema estelar, ou extrinsecas, onde a variabilidade € causada pelo eclipse de uma estrela por outra,

o transito de um planeta extrasolar, ou os efeitos de rotacdo estelar (Sterken & Jaschek 1996).

As estrelas extrinsecas sdo também conhecidas como varidveis falsas. Tratam-se de es-
trelas cujo brilho € varidvel apenas em aparéncia, com uma possivel variacdo intrinseca secundaria
(varidveis magnéticas, bindrias eclipsantes), ou de astros realmente varidveis que a principio tenham
aspecto de estrelas, mas na verdade sdo nucleos de galdxias (quasares). As varidveis magnéticas
localizam-se na regido onde a faixa de instabilidade se junta a sequéncia principal (tipos espectrais
A e algumas vezes B), como pode ser visto na Figura 1.6; estas estrelas possuem periodos que va-
riam de um dia a trés semanas, e sua variacao de brilho ndo excede 0,1 magnitude. As variagdes de
brilho podem vir em parte das flutuagdes reais de luminosidade como no caso, por exemplo, de lota
Cassiopeia, localizada na constelacdo de Cassiopeia (Burnicki et al. 1981b), ou Alpha-2 Canum
Venaticorum, uma estrela no sistema bindrio de Cor Caroli, localizada na constelagdo de Canes
Venatici (Burnicki et al. 1981a). As variagdes ocorrem especialmente por flutuacdes na intensidade
de algumas linhas espectrais, em conjunto com as oscilagdes do seu campo magnético (atingindo

as vezes algumas dezenas de milhares de Gauss). De forma geral, as variagdes sdo atribuidas a
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Capitulo 1. Conceitos sobre variabilidade estelar 15

presenca de manchas grandes e escuras na superficie das varidveis magnéticas (possivelmente re-
lacionadas a heterogeneidades de composi¢cao quimica, assim como temperaturas mais baixas, tais
como as manchas solares). Por outro lado, algumas estrelas podem aparentemente alterar o brilho
quando elas formam um par muito estreito, de modo que a atracdo entre as duas componentes pode
deforma-las: elas tomam uma forma de ovéide e a medida que uma gira ao redor da outra, o fluxo
emitido em uma dada direcdo varia periodicamente. Estas estrelas sdo conhecidas como bindrias
elipticas. Uma vez que o plano orbital das duas esteja alinhado com a linha de visada, as varia-
¢oes de brilho correspondem a fendmenos de ocultagdo periddica de uma das componentes pela
sua companheira: sao as bindrias eclipsantes. Ambos os tipos de bindrias constituem o grupo de

varidveis geométricas.

Dentre as varidveis intrinsecas, distinguem-se duas categorias principais: as varidveis pul-
santes e as varidveis cataclismicas. A classificacio de estrelas varidveis baseia-se principalmente
em perfis de comportamento na aparéncia das curvas de luz, que expressam as variacdes de brilho
ao longo do tempo, ou na evolugdo das caracteristicas espectrais ao longo dessas mudancas. As
estrelas varidveis intrinsecas nao estdo em equilibrio hidrostatico ja que as forcas ndo sdo contraba-
lanceadas e aceleracdes locais causam o movimento dos fluidos. Consequentemente, as pulsacdes
garantem a manutencdo do equilibrio. No entanto, algumas estrelas usam um caminho diferente
para encontrar o equilibrio: um excesso de energia é descarregado através de erupcdes episddicas,
explosdes e outras “alteragdes de humor”. Uma opcao que pode eventualmente ser muito perigosa,
uma vez que a explosao pode destruir completamente a estrela. Estas estrelas que se manifestam
por tal energia, mesmo-autodestrutiva, sdo chamadas de varidveis cataclismicas. As mais notaveis
sdo as varidveis eruptivas que emitem uma quantidade incomum de radia¢do, como € o caso das
T Tauri. Ainda mais espetaculares sdo as explosdes causadas pelo surgimento de processos termo-
nucleares em suas camadas superficiais (Novas) ou pelo colapso de seus nucleos (Supernovas). As
Novas ocorrem em ands brancas que fazem parte de sistemas bindrios. Por estar suficientemente
proximas (periodo orbital pequeno, da ordem de algumas horas), acontece uma transferéncia de
massa da estrela secunddria (de maior raio, e geralmente, de menor massa) para a ana branca (es-

trela priméria) devido ao preenchimento do 16bulo de Roche?. Sendo as varidveis pulsantes nosso

20 16bulo de Roche delimita o volume em volta de um objeto dentro do qual a matéria estd gravitacionalmente
ligada a ele. Como a matéria tem momento angular, ela forma um disco de acrescao em volta da ana branca (de Fatima
Oliveira Saraiva 2004).
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maior interesse, nés ndo entraremos em detalhes com as varidveis cataclismicas (pode-se consultar

Sterken & Jaschek (1996)).

As pulsacdes podem ser de dois tipos: pulsacdo radial, quando acontece de forma simé-
trica em toda a superficie, ou seja, quando os deslocamentos das camadas dependem apenas do raio
R daestrela, de tal maneira que a mesma preserva sua forma esférica; pulsacdo nao-radial, quando
os deslocamentos dependem da posi¢do angular além da dependéncia radial, ou seja, quando as
ondas ocorrem em todas as direcdes da superficie estelar, levando a vérios periodos e padrdes com-
plexos de oscilagdo. A simetria esférica ndo é mantida neste caso, a menos que as variacdes de
amplitude sejam suficientemente pequenas. As oscilagcdes de uma estrela pulsante sio o resultado
de ondas sonoras e acusticas no interior estelar. As frequéncias de pulsa¢do fornecem a informacao
sobre o perfil de densidade da regido onde as ondas se originam e viajam. Essas ondas suportam
varios modos de oscilagdo dependendo da forca restauradora dominante, seja a pressao (modos-p),
a gravidade (modos-g) ou a forca de Coriolis (modos-r, toroidais) (no caso dos modos nao radi-
ais de pulsag@o). O astronomo inglés Thomas George Cowling (1906-1990) introduziu também a
nomenclatura de um modo fundamental f(Cowling 1941). Os modos radiais de pulsacdo corres-
pondem aos modos-p. Os modos-s (modos de cisalhamento) ocorrem nas estrelas de néutrons, que
tém crostas e cisalhamento (de Fatima Oliveira Saraiva 2004). Esses modos de oscilagdo pene-
trando em diferentes profundidades dentro da estrela fornecem uma melhor compreensdo sobre a
sua estrutura interna. Da mesma forma, o interior solar tem sido compreendido através do estudo
das ondas de pressao solar (heliossismologia). As primeiras oscilagdes na atmosfera solar foram
detectadas por Robert Benjamin Leighton (1919-1997) em 1960 (Leighton et al. 1962). O periodo
destas oscilacdes concentra-se em torno de 5 minutos. Para o Sol, os modos-p sdo superficiais en-
quanto que os modos-g sdo internos. Milhares de modos-p do Sol ja foram observados, enquanto
que nenhum modo-g foi detectado até o presente momento. Christensen-Dalsgaard (1997) faz um
estudo mais aprofundado sobre as oscilacdes solares, e para a compreensdo das pulsacdes radiais e
nao-radiais das estrelas recomendam-se outras referéncias como por exemplo Cox (1980); Hansen

& Kawaler (1994) e Unno et al. (1989).

As varidveis pulsantes, compostas principalmente de Cefeidas, sdo as estrelas varidveis

mais numerosas € melhor conhecidas. Elas caracterizam-se por uma variagdo ciclica do volume
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Figura 1.6: Posi¢do das diferentes familias de varidveis no diagrama HR.

de seu envelope, apresentando uma série de compressdes e descompressdes do material estelar.
As flutuagdes na luminosidade e as modificacdes nas propriedades espectrais acompanham este
fendmeno. A grande maioria destas estrelas se reagrupa na faixa de instabilidade representada
no diagrama de Hertzsprung-Russell (HR), ilustrado na Figura 1.6. Esta faixa comeca na altura
da sequéncia principal com estrelas brancas de tipo espectral A. Naquela extremidade quente
localizam-se as varidveis magnéticas. Na outra extremidade, de luminosidade elevada e tipos es-
pectrais G e K, encontram-se estrelas cuja pulsacdo é chamada de semi-regular, e que se asseme-
lham até certo ponto as gigantes vermelhas. As estrelas pulsantes principais localizam-se entre os
dois grupos anteriores. No caso das Cefeidas, que sdo as varidveis melhor compreendidas e cuja
teoria serve de base para a compreensdo das outras pulsantes, os astronomos conseguem explicar
sem maior dificuldade os mecanismos das flutuacdes. As oscilagdes dos envelopes destas estrelas
sdo mantidas por fendmenos de ionizacao e recombinacao dos dtomos situados nas camadas supe-
riores (Cox 1960). Os periodos podem ser de apenas algumas horas, mas algumas vezes, podem
atingir varios meses. O primeiro caso conhecido e registrado como estrela varidvel pulsante foi

Mira, “a maravilhosa”, nomeada assim pelo astrdnomo holandés David Fabricius (1564-1617) em
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1596, uma estrela da constelacao da Baleia, que chega a ser tao brilhante (segunda magnitude) que
pode ser visivel a olho nu, mas que também logo tem seu brilho diminuido de tal forma que se torna
invisivel. A variacdo do seu brilho se repete regularmente com um periodo de cerca de um ano.
Uma das propriedades mais notdveis das estrelas pulsantes foi descoberta em 1912 por Henrietta
Leavitt (1868-1921), astronoma americana. Ela descobriu e catalogou 1777 estrelas varidveis situ-
adas nas Nuvens de Magalhaes (Leavitt 1908) e mostrou, através daquele estudo, que as varidveis
Cefeidas, em particular, obedecem a uma relag@o entre o periodo de variagdo de luminosidade e o
seu brilho intrinseco. Quanto mais luminosa for uma cefeida, maior serd seu periodo de variacio de
brilho, pois quanto maior o volume da estrela maior serd o trajeto que as ondas de pressao deverao
percorrer. Essa relacdo periodo-luminosidade € diferente para cada familia de pulsantes. A partir
do momento que se conhece o periodo de uma cefeida, a relacdo periodo-luminosidade permite
determinar a luminosidade intrinseca dessa estrela e, em seguida, a sua distancia pode ser deduzida
por uma simples comparagdo com sua luminosidade aparente. Em 1913, o astrbnomo e quimico
dinamarqués Ejnar Hertzprung (1873-1967) mediu a distancia entre a Terra e a Pequena Nuvem de
Magalhaes através desta relacdo, assim como também, em 1923, Edwin Powell Hubble, astrénomo
americano, determinou a distancia entre Andromeda e o nosso planeta. Deste modo, as Cefeidas

desempenham um papel importante como padroes de medidas de distancia no Universo.

Os principais grupos de estrelas varidveis pulsantes recebem o nome de uma das suas
representantes: Cefeidas, cujo protétipo € Delta Cephei (Cepheus), W Virginis (Virgo), RR Lyrae
(Lira), Delta Scuti (Scutum), RV Tauri (Taurus) ou Cefeidas semi-regulares. De fato, as pulsa¢des
podem afetar estrelas de todos os tipos (estrelas azuis, gigantes vermelhas, ou mesmo ands brancas).
Uma Cefeida € uma estrela gigante ou supergigante amarela, de 100 a 30 000 vezes mais brilhante
que o Sol. A sua massa estd compreendida geralmente entre 41, e 15M, e a sua luminosidade
varia regularmente de 0,1 a 2 magnitudes, com um periodo compreendido entre 1 e 100 dias. A
curva de luz apresenta uma assimetria acentuada (Figura 1.7): o aumento de luminosidade é mais
rapido que seu decaimento (este sendo mais irregular). No momento de brilho minimo, as Cefeidas
localizam-se nas classes F', G ou K. Este tipo espectral evolui para a parte azul do espectro e
apresenta uma forma incomum (importantes linhas de titdnio e hidrogénio aparecem) na sua fase
mais brilhante. Entre o brilho médximo e minimo, a temperatura da superficie destas estrelas tem

uma variagdo de cerca de 1500 K. Podem-se distinguir dois grupos principais de Cefeidas: as
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Figura 1.7: Variagdo de brilho de uma Cefeida. A pressdo externa (P) e a compressao gravitacional
interna estdo fora de sincronia, de tal forma que a estrela muda de tamanho e temperatura (T).
Crédito: Imagens/Google.

Cefeidas tipicas de tipo I (ricas em metais), Delta Cepheids, que podem ser encontradas no disco

da Via Lactea e W Virginis de tipo II (pobres em metais), localizadas no halo galéctico.

As RR Lyrae se assemelham as Cefeidas, no entanto sao menos brilhantes. Elas classificam-
se como estrelas de tipo II e sdo encontradas principalmente em aglomerados globulares. A mag-
nitude absoluta média de uma RR Lyrae tipica é de aproximadamente 0,75, ou seja, 50 vezes a
luminosidade solar. Seus periodos também sido mais curtos, da ordem de 10 a 20 horas. Um exem-
plo deste tipo de estrelas € a estrela RZ Cephei (Leavitt & Luyten 1924; Pop & Turcu 2007). O
aumento do seu brilho é muito grande, e como as Cefeidas, elas mostram uma regularidade na sua
pulsac@o. No seu brilho minimo, estas estrelas possuem tipo espectral A ou F'. Com o aumento
do brilho as linhas de emissdo comecam a aparecer. As RR Lyrae sdo classificadas em trés tipos
principais de acordo com os modos de pulsacdo: as de pulsagdo em modo fundamental comumente
referidas como estrelas RRab, as raras RRc apresentando menores periodos (primeiro harmonico)

e as RRd com dois periodos de pulsacdo superpostos (segundo harmonico).

As Delta Scuti, também conhecidas como Cefeidas ands, sao um exemplo tipico de es-
trelas com pulsacdes de curto prazo, geralmente entre 40 minutos e 7 horas. A amplitude de sua
variacdo é pequena, da ordem do décimo de magnitude, e o seu tipo espectral é geralmente entre

AQ e F5. Esses fatores dificultam o conhecimento das mesmas.
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As RV Tauri sdo supergigantes amarelas excessivamente brilhantes. Elas se encontram
perto da faixa de instabilidade, mais frias do que as Cefeidas de tipo I e mais luminosas do que
as Cefeidas de tipo II. As pulsacgdes sdo irregulares e a luminosidade varia consideravelmente (3-4
magnitudes) em periodos de 30 a 100 dias. Seus espectros sdo de tipo F' ou GG para o maximo de

brilho e tipo K ou M no brilho minimo.

Em geral as curvas de luz podem manifestar, em alguns casos, formas muito irregulares.
Também € observada uma periodicidade secundéria que modula a curva de luz de algumas varidveis
pulsantes. Um ndmero significativo de estrelas RRab (até 50% de acordo com Jurcsik et al. (2009))
exibem modulagdes de longo prazo das amplitudes e fases das respectivas curvas de luz. Este
fendmeno foi descoberto pelo astronomo Russo Sergey Blazhko (1870-1956) em 1907, e a origem
deste efeito permanece um mistério. A modulacdo Blazhko de curvas de luz pode ser estritamente
periddica (com periodos que variam de dias a anos), multi-periédica ou irregular. Esse fenomeno
chamado de Efeito Blazhko (Breger 2010) seréd constatado em algumas estrelas RR Lyrae estudadas

nesta Tese.

1.3 Motivacao e objetivos

As missodes espaciais CoRoT (Baglin et al. 2009) e Kepler (Borucki et al. 2010), descritas
nos apéndices A e B, produziram conjuntos de curvas de luz para cerca de 300 mil estrelas com
excelente cadéncia temporal e precisdao fotométrica sem precedentes. Tais dados, além de fornece-
rem informagdes para os principais objetivos cientificos das missdes, ou seja, asterosismologia e a
busca de exoplanetas, abrem novas perspectivas para o estudo de diferentes propriedades estelares,
incluindo rotacdo e atividade magnética. Para o processamento de sinais, varias transformacoes
matematicas podem ser aplicadas, como a transformada de Laplace (Widder 1945), a transformada
Z (Jury 1964), as distribuicdes de Wigner (Boashash 1988) e a transformada de Fourier (Bochner &
Chandrasekharan 1949), esta ltima sendo a mais amplamente utilizada. A transformada wavelet
(Torrence & Compo 1998) € uma ferramenta mais recente aplicada para o tratamento de um grande
nimero de fendmenos em diferentes dreas, incluindo geofisica, turbuléncia atmosférica, medicina

(sinais eletrocardiogréficos), mecanica de fluidos, astrofisica, bem como para a compressao e pro-
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cessamento de imagens. Uma das caracteristicas que tem permitido a aplicacdo da andlise wavelet
em diferentes dreas de estudo é a capacidade de realizar uma anélise em tempo e escala de feno-
menos estaciondrios € nao estaciondrios. No caso do processamento de imagens, um dos pontos
fortes da transformada wavelet vem do fato de que com uma quantidade minima de coeficientes
wavelets € possivel representar a imagem por completo sem perdas relativas na maioria dos casos.
No entanto, este trabalho nao envolve anélise de imagens e sim a andlise das curvas de luz estelares
provenientes das duas missdes. Neste contexto, o procedimento wavelet permite obter uma distri-
buicdo da energia do sinal no espago tempo-escala, a partir da qual podemos identificar a evolugao
temporal de diferentes fendmenos que afetam as curvas de luz, como regides ativas e possiveis
batimentos relacionados as pulsacdes ou a rotacao diferencial das estrelas estudadas. A andlise de
variacOes de frequéncia no tempo resulta em um espectro wavelet local; a continuidade de uma
determinada escala (frequéncia) durante a maior parte do tempo pode representar um indicador de
rotacdo e atividade. Em paralelo, periodicidades associadas ao periodo de rotacdo e possiveis re-
gides ativas sdo obtidas a partir do espectro de poténcia wavelet global (como a média ponderada

por intervalo de tempo).

Andlogas as manchas e faculas fotosféricas solares, cuja visibilidade ¢ modulada pela
rotacdo estelar, as regides ativas nas estrelas consistem em manchas escuras e faculas brilhantes
causadas pelo campo magnético da estrela. Estas manchas estelares estdo bem estabelecidas como
os principais marcadores de rotacdo, mas o seu comportamento dinamico também pode ser utili-
zado para analisar outros fendmenos relevantes, tais como atividade e ciclos magnéticos (citemos a
titulo de exemplo os trabalhos de Mathur et al. (2014); Garcia et al. (2009); Willson & Mordvinov
(1999)). Hoje, a rotacao estelar pode ser medida a partir das variacdes periddicas da curva de luz
devido a presenga de manchas ou outras caracteristicas estelares na superficie de algumas estre-
las, em particular estrelas muito ativas, cuja superficie € consideravelmente ocupada por manchas.
Uma maneira alternativa de estimar a rotag@o estelar usando os transitos planetarios foi proposta
por Silva (2003). Este método é baseado na deteccdo de manchas estelares durante os transitos
de um planeta extrasolar que orbita sua “estrela-mae”. Ao detectar a mesma mancha em transitos
consecutivos, € possivel calcular o periodo de rotagdo da estrela na latitude do transito planetério,
medindo o deslocamento longitudinal da mancha, bem como sua rotagdo diferencial, se existente.

Também, analisando a curva de luz medida durante o transito planetério € possivel inferir proprie-
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dades fisicas das manchas estelares, tais como tamanho, intensidade, posi¢do e temperatura.

Com a aplicagdo do procedimento wavelet, nossos objetivos sao:

* Determinar os periodos de rotagdo e outras periodicidades relacionadas com a atividade mag-

nética da estrela. Para isso aplicamos este método em estrelas com planeta, sistemas bindrios
e estrelas aparentemente individuais, cujas curvas de luz evidenciam uma modulac¢ao rotaci-

onal acompanhada pela presenca de manchas;

Determinar os periodos de pulsacdo de estrelas varidveis pulsantes. A amostra de estrelas
deste tipo consiste de quatro estrelas da missdo CoRoT e onze da missdo Kepler, dentre as
quais, trés sdo RR Lyrae, oito sdo v Dor, uma é RR-¢ Scuti, uma é Cefeida, e duas ndo sdo

classificadas;

Procurar por assinaturas caracteristicas de rotacao e pulsacao através da andlise de uma amos-

tra de estrelas com curvas de luz limpas, ja reportadas na literatura;

Identificar similaridades e/ou distingdes entre as assinaturas wavelet dos diferentes tipos de

estrelas varidveis pulsantes;

Classificar as duas estrelas CoRoT nio reportadas na literatura de acordo com os resultados

obtidos a partir da transformada wavelet.

Na aplicacdo do modelo de manchas, desejamos:

* Ajustar as curvas de luz do transito a partir da determinagdo dos parametros da estrela e do

planeta;

* Detectar e caracterizar as manchas na superficie das estrelas Kepler-17 e CoRoT-18. Isto

¢, apresentar uma aproximacao dos parametros das manchas: raio, longitude, intensidade, e

temperatura,

* Estimar o periodo de rota¢do de ambas as estrelas na latitude do transito, através da deteccao

de uma mesma mancha em transitos consecutivos;
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* Quando existente, calcular a rotagdo diferencial;

» Comparar os periodos de rotacdo com aqueles obtidos pelo procedimento wavelet € outros

reportados na literatura.

No capitulo seguinte desta Tese apresentamos uma revisao da teoria wavelets, descrevendo
brevemente a transformada de Fourier e a transformada por janelas de Fourier. No Capitulo 3, des-
crevemos o modelo de manchas combinado ao transito planetario. Os resultados preliminares da
aplicacdo dos dois métodos estdo expostos no Capitulo 4 e as conclusdes e perspectivas, apresen-

tadas no Capitulo 5.
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CAPITULO 2

REVISAO DA TEORIA DE WAVELETS

“Todo grande progresso da ciéncia resultou de uma

nova auddcia da imaginagdo.”

John Dewey

Nesta Tese consideramos que a Teoria de wavelets € um conjunto formado por: as wave-
lets, a Transformada de wavelet continua e a Transformada de wavelet discreta. A todo momento
estamos nos deparando com sinais, por exemplo: séries temporais, sons, imagens, sinais de radio,
entre outros. O processamento e a andlise destes sinais sdo realizados através de transformadas
matematicas como Fourier (talvez a mais conhecida), que transforma um sinal representado no
dominio do tempo para o dominio da frequéncia, e wavelets (uma ferramenta mais recente), que
transforma um sinal para o espaco de tempo-escala. A Teoria de wavelets foi propriamente concre-
tizada na década de 80, devido ao fato dos trabalhos anteriores a esta época serem caracterizados
como trabalhos isolados e ndo como trabalhos de uma teoria consistente. Este capitulo descreve
essa Teoria a partir de uma perspectiva historica, na qual a Teoria de Fourier € definida como a base
da Teoria de wavelets por ser o primeiro método a propor a aproximacao de sinais por uma superpo-
sicdo de funcdes periddicas. Assim, para entender o uso das wavelets, descrevemos brevemente a
Transformada de Fourier e a Transformada por janelas de Fourier. Definimos em seguida as Trans-
formadas de wavelet continua e discreta, como também mostramos alguns exemplos das familias
de wavelets mais comuns e as suas propriedades, finalizando com uma descricdo dos espectros

local e global wavelet resultantes da aplicacdo da Transformada de wavelet sobre um sinal.

24



Capitulo 2. Revisdo da teoria de wavelets 25

2.1 Introducao histérica

Existem numerosas referéncias que organizam a histéria da Teoria de wavelets de diferen-
tes maneiras, em sua maioria, devido aos numerosos trabalhos desenvolvidos em torno dos anos
30. Contudo, o ponto decisivo do desenvolvimento dessa Teoria foi estabelecido na década de 80.
Antes de 1930, o ramo da matemdtica que deu origem a Teoria de wavelets iniciou-se com a Teoria
de anélise de frequéncia de Joseph Fourier em 1807, indicando que toda funcdo periddica podia ser
expressa como a soma infinita de senos e cossenos de frequéncias distintas. A partir da descoberta
de Fourier os mateméticos pouco a pouco foram mudando as suas ideias de andlise em frequéncia
por ideias de andlise em escala. Em outras palavras, analisar uma fungdo f(z) criando estruturas

matemadticas que variam em escala.

Em 1909, o matematico hungaro Alfred Haar (1885-1933) descobriu a base de fungdes
que se tornariam as primeiras wavelets no futuro proximo. Uma das principais propriedades da
wavelet Haar seria o seu suporte compacto. No entanto, esta wavelet ndo era continua, de modo
que se limitava a certas aplicagdes. O engenheiro hiingaro-britanico Dennis Gabor (1900-1979) foi
o primeiro a introduzir as wavelets de tempo-frequéncia, isto €, ele decompds um sinal em pacotes
de tempo-frequéncia. Foi entdo entre os anos 1930 e 1980 que importantes matemaéticos, fisicos
e engenheiros como Levy, Marr, Grossman, Morlet, Goupillaud, Weis e Coifman, definiram os
conceitos basicos da Teoria de wavelets. Em 1981, o geofisico francés Jean Morlet (1931-2007)
encontrou o modo de descompor um sinal sismico em certo tipo de wavelets de forma constante.
Em 1984, com a ajuda do fisico croata-francés Alex Grossman (1930-), Morlet desenvolveu o
seu modelo e a terminologia wavelet aparecera pela primeira vez de forma concreta. Em seguida,
em 1985, Ives Meyer (1939-), matemdtico francés, construiu a primeira wavelet suave e continu-
amente diferencidvel (mas sem suporte compacto, contida em uma regido finita). Um ano mais
tarde, Stéphane Mallat mostrou que os métodos de Haar, Gabor, Morlet e seus colaboradores esta-
vam relacionados pelo mesmo algoritmo de wavelets e deu um impulso maior ao uso e aplicagdo
desta ferramenta em um trabalho de processamento digital de imagens. Em 1988, Ingrid Dau-
bechies (usando os trabalhos de Mallat) construiu um conjunto de bases ortonormais de wavelets
suaves, com suportes compactos. Os trabalhos de Daubechies sdo as bases das aplicagcdes wavelets

atuais. No ano seguinte, Coifman sugeriu a Daubechies uma base ortonormal de wavelets que fo-
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ram denominadas de coifets. Nos anos 90, as wavelets foram usadas em diversas aplicagcdes, por
exemplo, David Donoho e Johnstone usaram as wavelets para eliminar o ruido de um sinal e o FBI,
para comprimir a sua base de dados de impressoes digitais. Assim, as wavelets se tornaram uma

ferramenta util de calculo e analise.

2.2 Transformada de Fourier

A Transformada de Fourier (TF), nomeada assim em homenagem ao matemaético e fisico
francés Jean-Baptiste Joseph Fourier (1768-1830), € uma das técnicas mais populares no proces-
samento de sinais, tendo como objetivo transformar uma fun¢@o (ou sinal) do dominio de espaco
para o dominio de frequéncia (Bochner & Chandrasekharan 1949). A TF € a extensdo das séries de
Fourier para fungdes ndo periddicas; é possivel decompor qualquer funcdo em uma soma de fun-
¢oes senoidais (Figura 2.1). Um sinal z(¢) é multiplicado por um termo exponencial, em alguma
determinada frequéncia f e, em seguida, integrado sobre todos os valores de tempo. A TF de x(t)

e a TF inversa de Z( f) sdo definidas respectivamente como

;f:(f):/oo z(t) e~ it 2.1)
€
z(t) = / z(f) e iliqf. (2.2)

A funcdo z(f) representa a quantidade de energia inerente a um sinal continuo z(t) em
uma frequéncia f, fornecendo a decomposi¢do espectral no dominio de frequéncia; isto é, z(f)
nos diz o quanto de cada frequéncia existe no sinal, mas ndo oferece informacao sobre a existéncia
destas frequéncias ao longo do tempo. Esta informag¢do ndo seria necessdria se o sinal ndo variasse
durante o tempo (sinais estaciondrios), entretanto, muitos sinais em diferentes dreas contém diver-
sas caracteristicas ndo estaciondrias ou transitérias como no caso, por exemplo, das curvas de luz

estelares estudadas nesta Tese.

Como ilustragdo, simulamos um sinal estaciondrio composto de quatro séries temporais de

fungdes senos com 15 segundos de duracdo e diferentes amplitudes e frequéncias, como ilustrado
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Figura 2.1: Decomposi¢@o de um sinal em uma soma de func¢des senoidais e a sua representacdo
no dominio de frequéncia.

no painel esquerdo da Figura 2.2. O seu espectro de poténcia (ou de energia), definido como o
moédulo quadrado da TF, € mostrado na parte inferior do mesmo painel, onde as quatro componentes

espectrais correspondentes as frequéncias 1, 2, 5, e 10 Hz sdo identificadas.

Também foi simulado um sinal ndo-estaciondrio com quatro frequéncias diferentes em
tré€s intervalos de tempo distintos, conforme ilustrado no painel direito da Figura 2.2. No primeiro
intervalo (até 5,5 segundos (s)), o sinal é composto por quatro frequéncias; no segundo (a partir
de 5,5 s até 11 s), apenas duas das quatro frequéncias sdo somadas, respectivamente 1 e 10 Hz;
e no ultimo intervalo, as outras duas frequéncias (2 e 5 Hz) compdem a parte final do sinal ndo-
estaciondrio. O espectro de energia correspondente estd representado no gréfico inferior do mesmo

painel.
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Figura 2.2: Painel esquerdo: Sinal estacionério simulado composto de séries temporais de funcoes
senos com diferentes amplitudes e frequéncias (1, 2, 5, e 10 Hz) (parte superior) e o seu espectro de
poténcia (parte inferior). Painel direito: Sinal ndo-estacionario simulado com quatro frequéncias
em trés intervalos de tempo diferentes (parte superior) e o seu espectro de poténcia (parte inferior).
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Os dois espectros na Figura 2.2 sdo semelhantes, ambos mostram quatro componentes
espectrais com exatamente as mesmas frequéncias (1, 2, 5 e 10 Hz). No entanto, embora o pri-
meiro sinal simulado contenha estas frequéncias em todos os tempos, as mesmas estdo presentes
no segundo sinal em intervalos de tempo diferentes. Esta é a principal desvantagem da TF, pois
nao fornece nenhuma informagdo sobre a localizacdo espacial destas frequéncias. No entanto, a
TF gera um espectro de poténcia mais definido do que a transformada wavelet (Secao 2.3.2), ja
que € qtil no refinamento dos periodos. Por outro lado, o0 método wavelet permite uma melhor

interpretacdo de caracteristicas fisicas conforme veremos no Capitulo 4.

2.3 Analise tempo-frequéncia

Como muitos aspectos temporais do sinal, tais como o inicio e o fim de um sinal finito
e o instante de ocorréncia de uma singularidade num sinal transiente, ndo podem ser analisados
devidamente pela andlise de Fourier, a Transformada por janelas de Fourier (Windowed Fourier
Transform, em inglés) seguida da Transformada wavelet foi usada para os casos de sinais ndo-
estaciondrios e transientes. A decomposicdo de uma fung¢do quando a perspectiva temporal € pre-
ferida além da informagdo sobre o contetido de frequéncia € chamada de andlise tempo-frequéncia

(Grochenig 2000).

2.3.1 Transformada por janelas de Fourier

Uma forma de analisar um sinal ndo-estaciondrio € realizar uma andlise espectral depen-
dente do tempo. Dennis Gabor no ano de 1946 adaptou a TF criando a Transformada por janelas
de Fourier (TJF) ou Transformada de Gabor. O mecanismo consiste em dividir um sinal ndo-
estaciondrio numa sequencia de segmentos (janelas) de tempo de comprimento fixo nos quais o
sinal pode ser considerado como quase estaciondrio. Cada janela de observagdo j(¢) é deslocada

no dominio do tempo por um fator 7 e a TF € aplicada a cada segmento local do sinal continuo

x(t).
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A TIJF desse sinal € definida como

o0

TJF(r, f) = &(r, f) = / 2 (t) 5*(t — 7)] e~ dt, (2.3)

—0o0
e € representada esquematicamente na Figura 2.3.

A A
x(1) S

T XD

A 4

Figura 2.3: Andlise tempo-frequéncia com a Transformada por janelas de Fourier. Crédito: Ima-
gens/Google.

O uso da TJF permite a obtencdo de uma melhor localizacdo de uma eventual ocorréncia
de singularidades num determinado sinal. No entanto, somente € possivel saber em qual intervalo
de tempo se produz a singularidade, uma vez que a localizagdo depende da largura escolhida para
a funcdo janela (Hubbard 1996). Além disso, os eventos ndo podem ser resolvidos se localizados
muito préximos uns aos outros, ja que nao € possivel distinguir diferentes comportamentos den-
tro de uma mesma amplitude de janela (Vetterli & Kovacevic 1995). Assim, uma vez definido o
tamanho da janela, todas as frequéncias sdo analisadas com a mesma resolu¢do de tempo e frequén-
cia (ver Principio de incerteza de Heisenberg na Secdo 2.3.2.3). Uma ferramenta matematica que
permite resolver o problema de resolu¢do, com uma capacidade de deteccdo mais satisfatéria dos
fendmenos transientes e eventos de alta frequéncia, € a Transformada wavelet cuja janela esta di-
mensionada para adaptar-se as frequéncias objeto de deteccao. Em particular, a Transformada wa-

velet € bastante eficiente na identificacdo do contetido local destas frequéncias (Daubechies 1990).

2.3.2 Transformada Wavelet

Na década de 1980, Jean Morlet e Alex Grossman, se uniram com o objetivo de desen-
volver uma fun¢do matemadtica base, 1/, semelhante a uma pequena onda, que além de possuir

energia finita, pudesse ser capaz de dilatar-se ou comprimir-se, eliminando assim o problema da

29



Capitulo 2. Revisdo da teoria de wavelets 30

janela fixa da TJF (Grossmann & Morlet 1984). No entanto, se a base possuir suporte limitado,
decaindo para zero muito rapidamente, a melhor maneira de varrer todo o eixo dos reais é dada
através de translagdes desta base em todo o comprimento do sinal. Neste contexto, as wavelets
sdo oscilacdes com amplitudes determinadas por fungdes de suporte compacto ou quase compacto,
como por exemplo a funcdo Gaussiana de curta duragdo, cuja energia é finita. Estas possuem certas
propriedades matematicas e sao definidas no espacgo funcional de quadrado integravel de Lebesgue
L*(R) (Hernandez & Weiss 1996). A Transformada wavelet (TW) surge entdo como uma ferra-
menta muito ttil na andlise tempo-frequéncia, a qual € de principal interesse nesta Tese. A “janela
tempo-frequéncia” j, ¢ € substituida pela “janela tempo-escala” v, ; com algumas diferengas im-
portantes (Burrus, Gopinath, & Guo 1998), ainda assim com propriedades similares. De modo que,

pode-se interpretar a TW como uma técnica por janelas com regides de dimensdo varidvel.

2.3.2.1 Transformada Wavelet Continua

A ideia central da analise em wavelets consiste em decompor um sinal a diferentes niveis
de resolucdo (escala), como ilustrado na Figura 2.4. Este processo, conhecido como Multireso-
lugd@o (Mallat 1989), € realizado através de uma série de fungdes elementares 1), usadas como
“nucleos de transformacdo” (também nomeadas wavelets-filhas), que sdo criadas a partir de dila-
tacdes 1(t) — 1(2t) e translagdes 1)(t) — (¢t + 1) de uma fungdo de base #(t), denominada
wavelet-mae ou “wavelet analisadora”. As funcOes geradas 1), ;, formam uma base ortonormal e

sao denotadas por

Yap(t) = % v (t ; b) . comabeR a0, (2.4)

O termo \/La normaliza a fun¢@o v, ,(¢), enquanto a e b sdo os pardmetros definidos a partir da escala
(1/frequéncia) e da translacdo, respectivamente. Uma vez que o problema € tratado no espaco real,
para uma escala nula a fun¢do € indeterminada. A diferentes resolugdes, os detalhes de um sinal
geralmente caracterizam estruturas fisicas distintas do mesmo. Para uma baixa resolucao, estes
detalhes geralmente caracterizam as grandes estruturas e, conforme a resolucao aumenta, detalhes

mais finos sao obtidos.
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Figura 2.4: Decomposi¢do de um sinal em wavelets.

A Transformada Wavelet Continua (TWC) de um sinal z(t) é definida como

TWC(a,b) = (2, bus) = / w07 (1)dt = % / 2B (ﬂ) dt. 2.5)

a

onde (*) denota o complexo conjugado, 1), , 0 conjunto de fungdes de base e os pardmetros a e b sdo
as novas dimensoes, escala e translagcdo, apés a TW. A TWC transforma um sinal de um dominio
a outro, dependente de duas varidveis. A varidvel escala carrega em si a informacao da dilatagdo e
da contracdo do sinal. Por outro lado, hd um ponto de vista onde a mudanga ocorre na frequéncia;
quando ocorre a dilatagio, a frequéncia diminui e ao contrair-se o sinal, a frequéncia aumenta. E
neste ponto onde a principal caracteristica das wavelets € usada na obtencao das informagdes sobre
o sinal analisado, revelando-se assim as suas componentes de frequéncia. Este tipo de andlise
torna-se mais simples quando realizada no dominio do tempo, uma vez que a varidvel translacao
contém a propria informag¢do do tempo, indicando em qual lugar do eixo temporal encontra-se a
wavelet. Deste modo, os dados s@o obtidos na forma de uma matriz, onde cada integral resolvida
fornece um ponto do plano translagdo-escala, o que é equivalente a obter-se a informagao no plano

tempo-frequéncia.

E importante esclarecer que o processo de transformacdo de um sinal € reversivel através
dos coeficientes wavelet obtidos na TWC. Este processo € chamado de Transformada Wavelet

Continua Inversa (TWCI) e é dada pela equagao

00 00 t=b
(t) = C%p /_ /_ TWC(G;SW( a >dbda, 2.6)

onde Cy é uma constante determinada pela wavelet usada na transformagdo. Esta constante é
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conhecida como constante de admissibilidade e esta definida como
N 2
Cy = / Mdu < 00, (2.7)
r |V

onde (v) é a TF de 4 (¢), a funcio mae da waveler usada na transformacdo inicial. Basicamente,
a constante Cy, deve ter um valor finito para que a transformacio inversa possa ser realizada. A
condi¢do de admissibilidade implica que a funcdo wavelet deve possuir algumas oscilagdes, pelo

menos para fungdes Lebesgue integraveis. Isto indica que

/m P(t)dt = 1(0) = 0, (2.8)

ou seja, o valor médio da funcio wavelet 1) em t € nulo. No sentido prético, isto significa que a
fungdo wavelet 1) no dominio de Fourier, ndo possui uma componente de frequéncia nula, corres-

pondente a uma componente de valor médio no dominio do tempo.

Portanto, quando a condi¢@o de admissibilidade € satisfeita, ou seja, Cy, < 0o, € possivel
encontrar a TWCI, e com isso uma fungdo z(¢) de L?(R) pode ser reconstruida. O processo de
reconstrucdo do sinal a partir dos coeficientes wavelet é conhecido como sintese do sinal e geral-
mente € realizado apds o processo de andlise ou decomposi¢do deste. Essa ferramenta matemética
pode ser levada em consideracdo na andlise de sinais que ndo sejam continuos. Apresentamos a

seguir neste caso, uma andlise similar para sinais discretos.

2.3.2.2 Transformada Wavelet Discreta (TWD)

O conceito de transformada continua ou discreta estd intimamente ligado ao fato dos para-
metros a e b pertencerem a um dominio continuo ou discreto em K. Parece natural para um dominio
que representa escalas que o parametro a cresc¢a por poténcias inteiras (evitando redundéancia entre
escalas), obtendo-se entdo uma amostragem logaritmica do dominio. Escolhemos o parametro de
escala como sendo igual a a = a{), onde ay > 1 é fixo, e j € Z. Por outro lado, podemos discreti-
zar o parametro de translacdo b realizando uma amostragem linear do dominio i, com b = k by e

b >0fixoek € Z.
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Entretanto, devemos observar que a variacao do parametro de escala a incide na variacao
do tamanho das fun¢des 1), , 0 que implica, para uma fungdo localizada, em variagdes na “largura”
das funcdes. Consequentemente, fungdes de larguras distintas precisariam de passos de translacao
diretamente proporcionais a essas larguras para uma cobertura completa do dominio . Logo, o
parametro discreto de translagdo € adaptado para ser proporcional ao parametro de escala: b =
k b aé, onde jek € Z. Definido assim, esse parametro corresponde a uma amostragem linear do
parametro de translacdo b, com incrementos que dependem da escala. Com isso, aplicando-se a

discretizag@o proposta acima a familia de fungdes wavelets definida na Equacio (2.4), obtemos

Uin(t) = a lag’t — kb)),  ondej k€ Z. (2.9)

Com a familia de funcdes wavelets entdo definida, podemos decompor uma fungdo conti-

nua x(t) em uma sequéncia de coeficientes discretos de wavelet, dados por

TWD(, k) = (z. ;%) = ag / (1) (ag7t — ki by) dt. (2.10)
R
Existe uma forma particular de selecionar os valores dos parametros discretos de escala
e translacdo, onde ap = 2 e by = 1, conhecida como discretizacdo diddica, que permite gerar
uma grade diddica, como aparece na Figura 2.5. Existem algumas funcdes wavelets particulares,
para as quais esta discretizacdo diddica permite algumas bases ortogonais em L?(R), definidas pela
expressao:

in(t) =272t — k),  ondej k € Z. 2.11)

Quando as wavelets discretas sdao usadas para transformar um sinal continuo, o resultado
obtido consiste em uma série de coeficientes wavelet. Obviamente um ponto importante em toda
decomposicio de um sinal genérico é a questio da reconstru¢io do mesmo. E correto discretizar a
representacdo tempo-escala em uma grade diddica, mas caso ndo seja possivel reconstruir o sinal,
ela ndo serd de grande utilidade. Vimos no caso continuo que os coeficientes wavelet (x, ;)
caracterizam completamente a fungdo x(t). Neste caso, a resolucdo de identidade dada na Equacéo

(2.6) para uma fung¢do ) admissivel permite a reconstru¢do da fungdo original z(¢). No caso da
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Figura 2.5: Localizagdo de wavelets no espaco tempo-escala em uma grade diddica.

TWD, entretanto, ndo existe uma expressao matematica equivalente a resolucdo de identidade do
caso continuo. Em Daubechies (1992) € comprovado que a condi¢do necessdria e suficiente para
uma reconstrugdo estavel € que a energia dos coeficientes wavelet deve situar-se entre dois limites
positivos, ou seja

Allz|®* <> Kz, v)l? < Bllz|l?, (2.12)
7.k

onde ||z||* é a energia de z(t), A > 0 e B < oo, com A e B sdo independentes de z(t). Quando
a Equacdo (2.12) ¢ satisfeita, a familia de fungdes de base 1;(f) constitui um frame com os

parametros limitantes A e B.

A equacao de sintese da TWD a seguir define a féormula de reconstrucdo de um sinal

original x(t) a partir dos coeficientes discretos (x, 1; ;):

o(t) = CXF® N (x,4;.) ¥(ag”’t — kby), (2.13)

j=—00 “j=—00

onde C' é uma constante independente da func¢do x(¢). Uma descricdo mais detalhada sobre as
transformadas e a reconstru¢do de um sinal pode ser encontrada em Daubechies (1992) e Sheng

(1996).

2.3.2.3 Representacoes tempo-frequéncia: Principio de Incerteza de Heisenberg

Ao contrério da TJF, que tem uma resolu¢ao constante em todo o dominio do tempo e da

frequéncia, a TW possui uma boa resolu¢ao temporal e uma baixa resolucao espectral no limite de

34



Capitulo 2. Revisdo da teoria de wavelets 35

baixas escalas (altas frequéncias). Por outro lado, no limite de altas escalas (baixas frequéncias), a
TW apresenta uma boa resoluciao em frequéncia e baixa resolug¢do temporal. Veremos a seguir com
mais detalhe essas propriedades de resolucao, lembrando que o problema de resolucdo € o principal

motivo para a transi¢do da TJF para a TW.

As fungdes wavelets sdo localizadas no tempo e na frequéncia, mas ndo podem ter uma
localizac@o precisa devido ao principio de incerteza de Heisenberg. Para cada func¢do x(¢) (¢ uma

varidvel real) de tal modo que

/OO |(8)|?dt = 1, (2.14)

[e.e]

o produto entre as variancias de ¢ e v (varidvel de z), € pelo menos igual a 16%

</Z(t—to)2|x(t)|2dt> (/Z(V—V0)2|x( )| dy) 1617T2, (2.15)

onde ¢, e vy sdo os valores médios (ver Hubbard (1996) para maiores detalhes sobre esse principio).

Assim, em vez de uma localizacdo precisa, a fun¢do € limitada a uma caixa chamada de caixa wa-
velet de Heisenberg, cuja dimensdo é At x Av. /At representa a janela de tempo (desvio padrio de
tempo ou raiz quadrada da variancia de ¢ na Equacdo (2.15)) e Av representa a faixa de frequéncias

(desvio padrao de frequéncia ou raiz quadrada da variancia de v na Equagdo (2.15)). As ilustra-

I
|
I

N~ N W AVARIIE )
mm [ I RDE DB

1/escala
frequéncia

tempo tempo

Figura 2.6: Algumas caixas Heisenberg adjacentes de wavelets 1), (esquerda) e de janelas da TJF
Jr ¢ (direita) com diferentes valores de 7, f, a, b.

¢oes na Figura 2.6 s@o usadas com frequéncia na explicacdo de como as resolu¢des no tempo e
na frequéncia devem ser interpretadas no caso da TJF (a direita) e no caso da TW (a esquerda).

Lembremos que na TJF a resolu¢do no tempo e na frequéncia é determinada pela largura da janela
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de andlise, selecionada como uma tnica janela para todas as frequéncias, isto €, a resolucdo da
andlise ¢ a mesma (igualmente espagcada) em todas as localiza¢cdes no dominio tempo-frequéncia.
Portanto, as caixas Heisenberg neste caso ttm um formato quadrado e o seu tamanho € indepen-
dente de (7, f). Embora a largura e a altura das caixas possam variar no caso da TW, pelos mesmos

fatores a e a !

, a drea permanece constante. Ou seja, cada caixa representa uma por¢do igual do
plano tempo-frequéncia, mas fornecendo diferentes propor¢des de tempo e frequéncia (1/escala).
Note-se que no limite de baixas frequéncias, a altura das caixas € menor (0 que corresponde a uma
melhor resolu¢do na frequéncia, uma vez que ha menos ambiguidade quanto ao valor da frequéncia
exata), mas a sua largura € maior (o que corresponde a uma baixa resolu¢io no tempo, uma vez que
existe mais ambiguidade sobre o valor do tempo exato); em frequéncias mais elevadas, a largura

das caixas diminui, a resolu¢do no tempo torna-se maior, e a altura das mesmas aumenta, ou seja,

a resolu¢do no dominio das frequéncias torna-se menor.

Independente das dimensdes das caixas, as dreas de todas elas, tanto na TJF quanto na TW,
sdo iguais e determinadas pela desigualdade de Heisenberg. A drea de uma caixa € fixa para cada
funcdo de janela (TJF) ou wavelet-mae (TWC), enquanto janelas ou wavelets-mae distintas podem
resultar em diferentes dreas. No entanto, todas as dreas sdao delimitadas por um valor minimo de
1/4m. Ou seja, ndo é possivel reduzir as dreas das caixas tanto quanto desejado devido ao principio

de incerteza de Heisenberg.

2.3.2.4 Propriedades das wavelets

Algumas propriedades que diferenciam as funcdes wavelets sdo discutidas a seguir.

O suporte € a regido na qual a funcdo € diferente de zero, quantificando as localiza¢des no tempo
e frequéncia. Pode-se definir o suporte de uma fun¢do como o conjunto de valores reais ¢ para os
quais uma fungdo x(t) é diferente de zero. As wavelets possuem suporte compacto (Christensen
& Christensen 2004), o que significa que seu suporte no espago dos niimeros reais, ¥t, € limitado,

variando conforme a wavelet.

Os momentos de desvanecimento de uma fungio estdo relacionados a sua capacidade de reproduzir

polindmios. Este conceito permite a determinacdo da forma da wavelet. Se uma fungdo tem M
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momentos de desvanecimento, entdo, param = 0,1,..... M — 1,

l/}mxuyﬁzzo. (2.16)

Esses fatores sdo importantes para o grau de convergéncia das aproximacdes wavelet de funcoes
suaves e para a deteccdo de singularidades usando wavelets (Gomes & Velho 2000). Assim, esta

propriedade estd relacionada a compressao de informagao e eliminagdo de ruido.

A regularidade é a capacidade de uma wavelet em reconstruir fielmente um sinal a partir dos
coeficientes calculados no processo de transformacdo, ou seja, representa a suavidade da wavelet

(Mallat 2008).

A simetria da fungdo € outro fator de diferenciac@o. A simetria é responsavel por caracteristicas de
defasagem do sinal. Isto € de especial interesse em aplicacOes de processamento de som e imagens

(Radunovic 2009).

2.3.2.5 Exemplos de wavelets

Vimos neste capitulo que existem dois tipos de fungdes wavelets, as continuas e as discre-
tas, cada qual escolhida de acordo com a informacao que queremos enfatizar no sinal. As wavelets
discretas sdo utilizadas para a decomposicao e filtragem de qualquer série temporal, ja que ndo

provocam redundéncias de coeficientes entre escalas (Meyer 1990).

A wavelet discreta mais comum e mais antiga € a wavelet Haar (Morettin 1999) descrita

pela funcao

1; 0<z<j,
Yi)=4 — 1; l<az<l, 2.17)
0; outro valor.

Esta wavelet, cujo grafico € mostrado na Figura 2.7(a) € muito utilizada para andlise de sinais
usando transformadas discretas e continuas por ser uma wavelet simples. Ela tem um tnico mo-

mento de desvanecimento.
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A wavelet Daubechies é outra wavelet que faz parte da familia de wavelets discretas. Esta
wavelet pode ter uma ordem N dependente do nimero de momentos de desvanecimento desejados.
N € um numero inteiro positivo € denota o nimero de coeficientes de filtro que a wavelet possui
(Daubechies 1992, 1990); por exemplo a Daubechies de ordem 1 (dbl) é a wavelet Haar anterior-
mente descrita. A maioria destas wavelets é ndo simétrica (exceto pela dbl), com a regularidade
crescendo conforme a ordem da funcdo. Na Figura 2.7(b) podemos ver a wavelet Daubechies de

ordem 5 (db5), onde o nimero de momentos de desvanecimento € igual a ordem da wavelet.

@ ' N ® ' A @ | }\ @

Figura 2.7: Exemplos de wavelets discretas. (a) wavelet Haar, (b) wavelet Daubechies de ordem 5,
(c) wavelet Symmlet de ordem 2, (d) wavelet Coiflet de ordem 1.

A wavelet Symmlet possui a qualidade de possuir diferentes ordens, como por exemplo
ilustrado na Figura 2.7(c), a wavelet Symmlet de ordem 2 (sym2). O nimero de momentos de
desvanecimentos € diretamente proporcional a ordem da wavelet. Estas wavelets sdo apenas quase

simétricas. Ingrid Daubechies propds mudangas em suas wavelets de modo que fosse diminuida a

assimetria.

Uma wavelet com maior nimero de momentos de desvanecimento € a wavelet Coiflet, cujo
grafico € mostrado na Figura 2.7(d). Para cada ordem distinta da wavelet, tem-se 2N momentos

de desvanecimento. Podendo esta ser simétrica ou assimétrica dependendo da ordem N da wavelet

com a qual se trabalhe.

Por outro lado, as wavelets continuas sdo comumente utilizadas para visualizar, através do
periodograma descrito mais detalhadamente na proxima se¢do, a relagdo existente entre as com-
ponentes de diferentes frequéncias em fungdo da escala temporal do sinal estudado, onde estas
relacdes sao comumente categorizadas como nao lineares. As wavelets continuas mais comuns,

dentre outras, sdo o Chapéu Mexicano, a wavelet Paul e a Morlet.
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O Chapéu Mexicano é uma wavelet muito utilizada em analise de sinais, seu nome deve-se
a forma da sua curva similar a um chapéu tipico mexicano (wavelet conhecida como Mexican Hat,

em inglés). A fungdo dessa wavelet é dada por

42
2(1 —t*)e 2

ez 2.18
7 (2.18)

P(t) =

Note-se que ¥ (t) acima é a segunda derivada de uma func¢ao Gaussiana. Como ilustrado na Figura

2.8(a), esta wavelet é simétrica e linear na fase, como € também a wavelet Haar.

f\ @ |

Figura 2.8: Exemplos de wavelets continuas. (a) o Chapéu Mexicano, (b) wavelet Paul de ordem
1, (c) wavelet Morlet de ordem 5. A curva continua representa a parte real da fungdo, enquanto a
curva tracejada, a parte imagindria.

A wavelet Paul é representada analiticamente como

‘kok
V() = ﬂu — i)"Y, (2.19)
m(2m)!

onde k representa a ordem da fungdo Paul. A wavelet Paul de ordem 1 possui a forma ilustrada na
Figura 2.8(b). Esta wavelet decai mais rapidamente do que a wavelet Morlet, tornando a resolugao

temporal ainda melhor.

A ultima wavelet apresentada, utilizada de fato nas andlises apresentadas nesta Tese, € a

wavelet Morlet definida como uma funcdo harmdnica complexa envolvida por uma gaussiana

\I/(t> _ efa[zz(tfb)]2 67i27r1/(t7b) (2.20)

)

onde a e b sdo os parametros de escala e translacdo, respectivamente, e v esta relacionado a ordem

da wavelet. O decaimento exponencial de segundo grau da gaussiana fornece uma excelente resolu-
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¢do espacial, e a transformada de Fourier desta fun¢do € uma gaussiana com uma resolucao muito
boa no dominio da frequéncia. Na Figura 2.8(c) podemos ver que a wavelet Morlet € simétrica.
Contudo, esta wavelet € til apenas para efetuar a TWC. Por outro lado, existem muitas outras

wavelets na literatura, entre elas podemos citar Meyer, Spline e Biortogonal.

Podemos ver que existe uma grande variedade de wavelets que t€ém se desenvolvido ao
longo desses anos. Todas essas fungdes compartilham a caracteristica de serem funcdes finitas,

propriedade que € aproveitada e manipulada mediante as varidveis de dilatacdo e translagdo.

2.3.2.6 Os espectros wavelets local e global

Vimos que a TW corresponde a uma ferramenta capaz de decompor uma série unidimen-
sional no duplo dominio tempo-escala, permitindo assim a identificagdo dos principais modos da

variabilidade, bem como a forma como estes variam no tempo.

Figura 2.9: Na Transformada wavelet, a wavelet (b) é comparada sucessivamente a diferentes se-
¢oes da funcdo (a). Em (c), um segmento selecionado da fung@o assemelha-se a wavelet gerando
um grande coeficiente wavelet em (d) (o produto de duas funcdes negativas € positivo). Em (e), a
wavelet é comparada com um outro segmento da funcdo, desta vez, gerando baixos coeficientes em
(f). Fonte: Hubbard (1996).

Quando realizamos uma convolugdo entre a wavelet e o sinal, tal como acontece com
a TF, obtemos uma medida de quanto da fun¢do aparece no sinal. No entanto, considerando o
suporte compacto da wavelet, temos uma medida de quanto o sinal no suporte da wavelet é seme-

lhante a mesma. O coeficiente wavelet mede a correlacio entre a wavelet e o segmento do sinal
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correspondente. Assim, pode-se realizar uma anélise local do comportamento do sinal a partir do
deslocamento do suporte da wavelet para todas as regides do sinal (Figura 2.9). Também é possi-
vel realizar contragdes e dilatagdes do suporte da wavelet para analisar fendmenos em diferentes
escalas dentro do sinal e, portanto, construir um espectro de poténcia wavelet, também conhecido

como periodograma ou mapa wavelet.

Os valores com os quais 0 mapa wavelet é construido podem ser interpretados como a
distribui¢do de energia do sinal no espago tempo-escala. Os mapas podem ser representados como
superficies no espaco 3D, ou como realizado nesta Tese, através de mapas de cores. Neste caso,
o0 eixo vertical representa a escala (em escala logaritmica), o eixo horizontal representa o fempo e
as cores representam a energia do coeficiente 7W C'(a, b; 1)) em uma certa escala a e em um certo
tempo b. Em outras palavras, essas cores representam a poténcia relativa [TWC/(a,b)|> da TW.
A cor azul corresponde a um valor de poténcia relativamente baixo, e a cor vermelha indica uma

concentracao de poténcia maior.

Ll
02 04 06 08 10

Indice de potencia Indice de potencia

Figura 2.10: Painel esquerdo: Espectro de poténcia wavelet de um sinal estaciondrio. Painel di-
reito: Espectro de poténcia wavelet de um sinal ndo-estaciondrio. Foi utilizada a wavelet Morlet de
ordem 6. Os espectros de poténcia globais wavelet sao ilustrados a direita dos respectivos mapas.

Na Figura 2.10 podemos observar os espectros locais wavelet resultantes da aplicagdo da
TW sobre os sinais artificiais estaciondrio e nio-estaciondrio, ilustrados na Figura 2.2 na Sec¢ao
2.2. No painel esquerdo, o mapa wavelet do sinal estaciondrio mostra a presenca de quatro com-
ponentes espectrais ao longo do tempo, o que € esperado. No painel direito, no caso do sinal
ndo-estaciondrio, podemos identificar em qual momento cada frequéncia é presente ou ndo. Tais

componentes espectrais sdo confirmadas por uma integracao da poténcia sobre o tempo, ou seja,
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uma média temporal das poténcias existentes entre o inicio e o fim do sinal analisado. O espectro de
poténcia global fornece uma estimativa nao tendenciosa e consistente do espectro de poténcia ver-
dadeiro da série temporal, e assim ele € um meio simples e robusto para caracterizar a variabilidade

dos sinais.

Como resultado, usando esses mapas wavelet e aplicando a TW, podemos identificar feno-
menos fisicos nas estrelas por meio das suas curvas de luz. Essa técnica nos permite determinar
o periodo de rotacdo, identificar mudangas de regides ativas na estrela devido ao crescimento ou
decadéncia de manchas e/ou a rotacdo diferencial, bem como detectar possiveis fendmenos de pul-

sacao.
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CAPITULO 3

MODELO DE MANCHAS

“ Mesmo em meio de uma grande luz pode existir

alguma sombra. Até o Sol tem manchas...”

Masaharu Taniguchi

Ha quatro séculos, astronomos como Galileu e Scheiner foram os primeiros a observar
pequenas regides escuras no disco solar. Estas manchas solares revelaram desde entdo uma riqueza
de informacdes sobre a atividade solar. Elas aparecem escuras porque sao mais frias que a fotosfera
circundante e sdo regides de forte concentracao de campo magnético onde a maioria dos fendmenos
de atividade, tais como erupg¢des solares, ocorrem (ver Capitulo 1). Acredita-se que outras estrelas
compartilham essa mesma atividade magnética e, de fato, particularmente estrelas jovens, possuem
manchas muito grandes em sua superficie, talvez cobrindo 1/3 da drea da superficie da estrela.
Estas manchas tém sido identificadas pela modulacdo da curva de luz das respectivas estrelas, no
entanto, aquelas similares as manchas solares sdo dificilmente observadas devido aos seus tamanhos
reduzidos. A observagdo continua do movimento aparente das manchas na época de Galileu levou
0 mesmo a estimar pela primeira vez o periodo de rotacdo da nossa estrela. Hoje, a determinacgao do
periodo de rotacdo em estrelas diferentes do Sol € realizada basicamente por dois métodos: a partir
do alargamento das linhas espectrais ou pela modulacio periddica do fluxo da estrela, devido as
caracteristicas escuras e brilhantes sobre a superficie estelar que giram junto com ela. Este tltimo
tem a vantagem de determinar diretamente o periodo de rotagdo da estrela, mesmo para estrelas

com periodos de rotagdo grandes, os quais ndo podem ser determinados através do efeito Doppler.
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Silva (2003) desenvolveu um novo método para a deteccdo e caracterizacdo das manchas que se
manifestam na superficie estelar, como também propde uma nova maneira de estimar o periodo
de rotacdo da estrela. Este método é baseado em transitos planetdrios. Até agora, 1832 planetas
foram descobertos (para uma lista atualizada de planetas detectados veja http://exoplanet.eu), entre
os quais 1151 foram detectados pelo método de transito, ou seja, quando um planeta transita diante
da estrela hospedeira. Quando um planeta eclipsa a sua estrela hospedeira € possivel detectar
fendmenos fisicos que se revelam na superficie estelar. Para um eclipse parcial ou total de uma
mancha estelar escura, a luminosidade estelar integrada aumenta ligeiramente. Com isso, a analise
da curva de luz durante o transito planetario permite inferir as propriedades fisicas das manchas
estelares, tais como tamanho, intensidade, posi¢do e temperatura. Além disso, € possivel estimar a
rotacdo da estrela, a sua rotagdo diferencial e os ciclos de atividade magnética a partir da posi¢ao

de uma mancha (ou grupos de manchas) durante transitos consecutivos.

O modelo descrito em Silva (2003) simula a estrela através de uma imagem do Sol, cujo
escurecimento do limbo € representado por uma funcao linear, ou por uma imagem 2D construida
com o escurecimento do limbo apropriado; isto €, a intensidade da imagem diminui seguindo a lei

quadratica de escurecimento do limbo de acordo com Alonso et al. (2008). Esta lei é dada por

I(v) = I(D)[1 —u (1 —v) —ug(1 — v)?], (3.1)

onde [ é a distribuigdo de brilho através da estrela (sendo /(1) a intensidade especifica no centro do
disco), v é o cosseno do angulo entre a normal a superficie estelar e a linha de visada do observador
e uq, us 0s coeficientes de escurecimento do limbo linear e quadratico, respectivamente. Do centro
da imagem para as “bordas” constatamos um decaimento na intensidade devido a uma diminuicao
na densidade e na temperatura. O modelo considera o planeta como sendo um disco opaco de raio
R,, em unidades do raio estelar [7,. A Orbita € considerada como sendo circular (de excentricidade
nula), e coplanar com o plano equatorial da estrela, com semieixo maior ou raio orbital a (em
unidades de R;), periodo orbital P,,;, e angulo de inclinagado ¢. A Figura 3.1 (imagem a esquerda)
mostra um exemplo de trinsito planetdrio na frente de uma mancha estelar, e a estrela modelada
com um escurecimento do limbo quadraitico. A curva de luz do transito € modelada pelo cédlculo

da posi¢do do planeta em sua Orbita a cada dois minutos, sendo o fluxo total a soma de todos
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Figura 3.1: Esquerda: Exemplo de estrela simulada com escurecimento do limbo quadrético, uma
pequena mancha e o planeta. Direita: Efeitos na curva de luz do trinsito resultantes da variacdo

dos parametros do planeta: (a) raio do planeta; (b) semieixo maior ou raio orbital; (c) angulo de
inclinag@o.

os pixels na imagem (a estrela mais o planeta). O resultado final é a curva de luz, ou seja, a
intensidade relativa como uma func¢ao do tempo durante o transito. Um exemplo de curva de luz
desse tipo € ilustrado na Figura 3.2 (Silva-Vilio 2009), onde a imagem do Sol foi usada para
representar a estrela. Os painéis a esquerda representam o transito de um planeta de tipo Jupiter,
R,/Rs = 0,1, e os painéis a direita correspondem ao caso de um planeta de tamanho similar ao
da Terra, R,/Rs; = 0,009. Os discos escuros dos planetas sdo indicados por uma seta. Como
observado na figura, a diminui¢io da intensidade do transito de Jupiter € de 1, 2%, enquanto que a
do transito da Terra é de apenas 0, 013%. No entanto, observa-se uma forte variagdo na intensidade
da curva de luz para o transito do menor planeta, de tal forma que a influéncia da mancha € mais

evidente neste caso do que no transito do planeta de tipo Jupiter.

Existem basicamente dois efeitos causados pela presenga de manchas na superficie da
estrela que podem alterar a forma da curva de luz durante o trinsito, impedindo assim uma deter-
minagdo precisa dos parametros fisicos e orbitais do planeta. A presenca de varias manchas dentro
da regido de latitude oculta pelo planeta pode tornar o transito na curva de luz menos profundo.
Isto resulta erroneamente em um raio menor para o planeta. Por outro lado, quando as manchas
se localizam préximo do limbo da estrela, elas podem interferir na curva de luz no momento da
entrada e saida do planeta diante do disco estelar, causando uma diminuic¢ao na duragdo do transito.
Este segundo efeito implica no fornecimento de um valor maior para o raio da 6rbita planetaria. A
Figura 3.1 (painéis a direita) mostra o efeito resultante na curva de luz do transito quando um dos
parametros do modelo é modificado: (a) planetas com raio maior causam transitos mais profundos.

Nesse caso, a profundidade do trinsito observado é A I/ = (R,/Rs)?%; (b) quanto maior o raio
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Figura 3.2: Simulacdo de transito em frente de uma mancha usando o tamanho de um planeta tipo
Jupiter (esquerda) e de um planeta tipo Terra. Crédito: Silva-Vilio (2009).
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Figura 3.3: Acima: vista superior da estrela e do planeta em sua 6rbita. Uma mancha em 45° de
longitude na superficie estelar € representada. Abaixo: curva de luz obtida a partir de uma estrela
com uma mancha em 45° de longitude. A linha pontilhada representa um modelo para o transito
em frente de uma estrela sem manchas. Crédito: Silva-Valio et al. (2010).
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orbital a, menor € o intervalo de fase do transito, ou seja, o transito persiste em um menor intervalo
de tempo; (c) para um transito ser detectado, o angulo de inclinagdo 7 da orbita deve ser préximo
de 90°, caso contrario nenhum transito € observado. Quanto menor o angulo, menor o intervalo de

fase do transito, sendo éste mais triangular.

O modelo para as manchas considera que (i) elas sdo circulares e descritas por trés para-
metros: seu raio (em unidades do raio do planeta [7,), sua intensidade (ou contraste), medida em
relacdo a intensidade maxima estelar, que € a intensidade no centro do disco, /., e sua longitude;
(ii) as latitudes da mancha e a da trajetdria do transito projetado sdo iguais. Essa latitude pode ser
arbitrariamente escolhida entre sul (negativa) ou norte (positiva). Considerando a 6rbita planetaria
no mesmo plano do equador estelar, a latitude do transito a no disco estelar € definida entio pelo
angulo de inclinagdo ¢:

= sen’l[(%cos(z’)] ; (3.2)

S
(ii1) a longitude da mancha é a longitude topocéntrica estelar, ou seja, ela é definida pelo tempo
de variacdo de brilho no interior do transito. A longitude zero corresponde a direcdo da linha de
visada, tomando-a como sendo o meridiano central do disco estelar. De acordo com o diagrama

mostrado na Figura 3.3, a longitude de uma mancha pode ser estimada como

t/24
Porb7

0 = sen™? (senﬂ Ricos a) , com (=2 (3.3)

S

onde ¢ € o tempo medido em relacdo ao centro do transito, e dado em horas, P, é o periodo orbital
em dias, e « a latitude do transito. A equacdo acima € usada para estimar a longitude inicial da
mancha, o qual € um dos parametros a ser determinado a partir do ajuste do modelo aos dados
(Silva-Valio et al. 2010); (iv) quando uma mancha estd proxima do limbo, o efeito de projecdo
(foreshortening effect, em inglés) ¢ levado em conta no modelo'; (v) as faculas sdo descartadas no
modelo uma vez que o contraste proximo do centro do disco da estrela ¢ minimo, sendo significativo
apenas préximo do limbo. O modelo pode ser limitado a manchas entre —70° e +70° do meridiano

central, assim o efeito fotométrico de faculas € muito pequeno e pode ser desconsiderado.

'Uma mancha no centro do disco da estrela parece quase circular com uma borda de largura uniforme, ao contrério,
quando uma mancha esta préxima do limbo, ela toma uma forma oval e a borda € estreita.
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Este modelo € aplicado a todas as curvas de luz e os trés parametros (raio, intensidade,
longitude) para cada mancha sao escolhidos de tal forma que a curva de luz modelada reproduza
os dados observacionais. Para um primeiro ajuste dos parametros € usado o algoritmo genético PI-
KAIA (Charbonneau 1995). Como existe mais de uma combinacao dos valores de parametros que
podem ajustar-se aos dados, o ajuste final € obtido usando a rotina AMOEBA (Press et al. 1992).
Os melhores valores dos parametros da mancha sdo escolhidos através do método de minimos qua-
drados, e aqueles que minimizem o x? entre a curva de luz modelada e os dados sdo selecionados.
Para isso, deve ser determinado um niimero minimo de manchas por transito M,,;, para o ajuste.
O modelo com M manchas tem 30 parametros livres. Assim, o nimero de graus de liberdade
do modelo é n = N — 3M, onde N é o numero de dados por transito. A determinagdo do M,,;,
ajustado para cada transito, considera primeiramente uma tnica mancha (M = 1). O modelo com
M manchas € rejeitado em um nivel de significancia y se seu minimo x? excede X2, ou seja, o

ponto v da distribui¢do x? definida por:
V= / FO)dX (3.4)
Xa

onde f é a densidade da distribui¢iio de probabilidade do x? com n graus de liberdade. As manchas
sdo adicionadas uma por vez e o x?(M) torna-se minimo para um certo valor de M, ou seja,
M = Myin € X*(Myin) < x2(7) (Silva-Valio & Lanza 2011). De acordo com Lampton et al.
(1976), considera-se o nivel de significancia como sendo v = 0, 1, de tal forma que a adi¢do das
manchas, uma a uma, é realizada até o y? do ajuste ser tal que o nivel de significAncia seja superior

a 0,1. Raramente mais de quatro manchas ()M = 4) sdo necessdrias para superar esse limite de .

Além das propriedades fisicas das manchas estelares, outras informagdes podem ser deter-
minadas na aplicac¢io desse modelo, como por exemplo, o periodo de rotacdo, a rotagdo diferencial
e os ciclos de atividade magnética da estrela. Para obter o periodo de rotacio em uma latitude
especifica, a deteccdo da mesma mancha em vdrios transitos € necessdria. Este periodo diferird
do periodo de rotagdo da estrela estimado a partir da modulagdo da curva de luz com o transito
retirado, que € geralmente um periodo de rotacdo médio de todos os periodos das latitudes com
manchas. A longitude de uma mancha em um sistema de referéncia que gira com a estrela, isto €, a

longitude rotacional, pode ser calculada a partir da longitude topocéntrica da estrela. Esta relagdao
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¢ dada por

PO’/‘
Brot = Brop — 360"%, (3.5)

s
onde n € o ndmero do transito, P, o periodo orbital do planeta (em dias), e P, o periodo de
rotacdo da estrela. A longitude rotacional é limitada ao intervalo +180° e coincide com a longitude
topocéntrica na metade do tempo do primeiro transito (n = 0). Para determinar o periodo de
rotacdo da superficie estelar em torno da regido do transito, mapas de manchas da superficie da
estrela na latitude do transito sdo construidos. Esses mapas mostram o tamanho relativo e o déficit
de fluxo das manchas em func¢do da sua longitude rotacional (eixo horizontal) e do tempo do transito
(eixo vertical). Um exemplo de mapa semelhante é o mapa da Figura 3.4, como resultado de
uma simulagdo realizada por Valio (2013) no caso da estrela CoRoT-6. A ideia principal é que

quando o periodo P, corresponde a um periodo de rotacdo real da estrela na latitude do transito,
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Figura 3.4: Simulacdo de um mapa da superficie da estrela CoRoT-6 para dois valores especificos
de periodo de rotacdo Ps; = 5,98 d e P; = 6,03 d. Crédito: Valio (2013).

a mesma mancha deve ser detectada com uma longitude rotacional idéntica em varios transitos,
surgindo como uma cadeia vertical de manchas no mapa da superficie estelar. Pode-se evidenciar
essa configuracdo de manchas na Figura 3.4 (direita) quando P = 6,03 d. Uma forma automdtica
para determinar o periodo de rotacdo da estrela € integrar a funcdo de contraste da mancha no
tempo. O contraste da mancha é definido como 1 — f;, onde f; € a intensidade relativa da mancha

em relacdo a intensidade do centro do disco, /.. O déficit de fluxo relativo para uma dnica mancha

2
mancha*

¢ o produto do contraste da mancha e sua drea, isto é, F' < (1 — f;)R Para cada transito,

o déficit de fluxo total € igual a soma do fluxo de todas as manchas individuais. Representada
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no painel inferior de cada mapa, a func@o de contraste da mancha € a soma do fluxo da mancha
para um dado intervalo de longitude (geralmente 5°) para todos os transitos, ou seja, a soma do
fluxo dentro das “colunas” dos mapas. Em seguida, a fun¢@o de autocorrelacdo do contraste de
mancha integrado no tempo € determinada. Finalmente, calcula-se a largura a meia altura do pico
da funcdo de autocorrelacdo (FWHM-full width at half maximum, em inglés). O menor valor
de FWHM corresponde a funcdo de autocorrelacdo mais fina, sendo esse entdo selecionado para
a determinacdo do periodo de rotagdo da estrela na latitude do transito. Maiores detalhes serdo

mostrados nos resultados apresentados no Capitulo 4.

Para estimar a rotacdo diferencial de uma estrela, um perfil de rotacdo deve ser conside-
rado. Seguindo o movimento das manchas solares através do disco do Sol, (Carrington 1863) notou

que sua velocidade angular sideral poderia ser dada por
Q = A — Bcos?4, (3.6)

onde A = 14°,55 dia~!, B = 2°,87 day!, com 6 sendo a colatitude (Thomas & Weiss 2008).

Convertendo a velocidade angular em periodo, como uma func¢ao da colatitude,

360°

Po = i 5 o
5ol = A~ Beos20

(3.7)

pode-se obter um periodo de rotacdo equatorial de 24,7 dias e de 30,8 dias nos p6los. Essa rotacao
diferencial evidenciada no Sol, também foi encontrada para estrelas de tipo tardio (Barnes et al.
2005). Da mesma forma, pode-se obter o periodo de rotacdo de uma estrela usando uma equacao
semelhante a (3.7), com # = 90° — « onde « € a latitude do transito. Uma vez determinado o
perfil de rotacdo, a rotacdo diferencial A) (rad/d) e a rotagdo diferencial relativa % (%) podem

ser calculadas através das relagdes

A Q= Qg — Yot (3.8)

AQ Qg — Dot
TR T (3.9)
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onde ¢y, 010 € §2,, s0 as velocidades angulares no equador, no pélo e a velocidade angular
média, respectivamente. €2, € estimada a partir do periodo de rotagdo médio extraido da modulacéo

da curva de luz da estrela com o transito retirado.

Este modelo de manchas serd aplicado as estrelas Kepler-17 e CoRoT-18 no préximo
capitulo, onde descreveremos de forma mais detalhada os passos efetuados para a detec¢do e ca-
racterizacao das manchas, a determinagdo do periodo de rotacdo de ambas estrelas, como também

da sua rotacao diferencial, quando existente.
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CAPITULO 4

RESULTADOS E DISCUSSAO

4.1 Dados observacionais e pré-tratamento

Um primeiro passo necessario para compreensdo dos fendmenos descritos no Capitulo 1 é
a aquisi¢ao de dados relevantes. Observar objetos a uma grande distancia da Terra impde evidente-
mente limitacdes sobre os dados que possam ser recolhidos. Com o avanco da tecnologia espacial,
missoes espaciais como CoRoT e Kepler (Apéndices A e B, respectivamente) tém fornecido grande
quantidade de dados fotométricos contribuindo para uma melhor compreensao a respeito dos feno-
menos que acompanham as estrelas. A luz emitida por estes objetos € representada em uma curva
de luz, e muitas vezes € a unica informacao disponivel para estudd-los. Cada curva de luz € de-
finida como a evolucdo da luminosidade da estrela no decorrer do tempo e a sua andlise deve ser
feita minuciosamente para uma correta interpretacao da variabilidade fotométrica da mesma. Dessa
forma, fendmenos fisicos da estrela podem ser identificados por meio da variabilidade observada.
A interpretacdo das curvas de luz é uma ferramenta muito valiosa para entendermos 0s processos
fisicos que estdo ocorrendo na estrela, bem como para determinar varios de seus parametros, como
massa, luminosidade intrinseca, inclinac@o orbital no caso de um sistema bindrio, entre outros. A
intensidade desse brilho varia de acordo com diferentes fatores, por exemplo, um “transito estelar”

planetério ou bindrio que causa uma queda periddica do brilho na curva de luz; as manchas na su-
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perficie da estrela possuem uma temperatura efetiva (7. ) menor em relagio a da fotosfera (limpa
de regides ativas) gerando assim uma diminuigfo do fluxo na curva de luz; os “flares” estelares' (ou
fulguracdes) e as faculas, sendo eventos estelares brilhantes causam, por outro lado, um aumento

do fluxo.

A curva de luz de um objeto estelar desconhecido pode ser comparada a uma curva de
luz padrio para identificar o tipo de objeto a estudar: um sistema binario, uma estrela varidvel,
um pulsar, etc. Apds essa identificagdo, a curva de luz permite determinar o periodo de rotagdao
de uma estrela, o periodo orbital de um sistema binario, bem como estudar a evolu¢do de manchas
presentes na superficie da estrela. Nosso estudo € baseado nas curvas de luz das missdes CoRoT e
Kepler. As curvas de luz dos alvos da missdao Kepler observados em uma cadéncia de 30 minutos
foram reduzidos com o médulo PDC (Pre-Search Data Conditioning, em inglés) do pipeline? de
andlise de dados de Kepler, que tenta remover descontinuidades, discrepancias, tendéncias sistema-
ticas e outras assinaturas instrumentais (Twicken et al. 2010). Esse moddulo analisa a curva de luz
calibrada e produzida pelo mddulo de andlise fotométrica (PA - Photometric Analysis, em inglés),
aplicando-se em seguida uma série de correcdes a respeito de anomalias instrumentais e limita¢des
inerentes as missoes espaciais, bem como artefatos encontrados nos dados. A “pré-busca” refere-se
ao condicionamento de dados antes de executar uma busca de transito, que € realizado pelo médulo
ulterior no pipeline, TPS (Transiting Planet Search, em inglés). Na Figura 4.1 podemos ver alguns
exemplos de correcdes PDC de erros sistematicos. A esquerda, mostramos um exemplo de curva
de luz de uma estrela que varia suavemente e que mostra uma descontinuidade que muitas vezes,
mas nao sempre, € causada por impactos de raios cosmicos galdcticos e solares sobre as CCDs
(cor azul). A curva de luz corrigida € representada em vermelho e pode ser extraida dos arquivos
disponiveis no MAST?® (Mikulski Archive for Space Telescopes, em inglés). O segundo exemplo
(grafico central) mostra a curva de luz de uma estrela “quieta” apresentando uma tendéncia siste-

matica e uma descontinuidade relacionadas provavelmente a alguma mudanga no ambiente térmico

'Explosdes gigantescas que ocorrem na superficie da estrela emitindo luz visivel, ultravioleta e raios-X, e ejetando
particulas carregadas, gds, elétrons, através do meio interplanetdrio. Elas ocorrem nas proximidades das manchas
estelares.

2Um pipeline é uma estrutura de software extensivel que define e une uma ou mais etapas de um processo de dados,
executando-os em sequéncia para completar uma tarefa especifica, como por exemplo, a reducio (ou tratamento) dos
dados.

3https://archive.stsci.edu/

53



Capitulo 4. Resultados e Discussao 54

m i) w0 E) 1000

indice de cad2ncia indice de cad&neia indica de cadéncia

Figura 4.1: Exemplos de correcdes PDC de erros sisteméticos nas curvas de luz da missdo Ke-
pler. Esquerda: exemplo de curva de luz de estrela que varia suavemente. Centro: exemplo
de curva de luz de estrela “quieta”. Direita: exemplo de curva de luz de estrela com variabili-
dade intrinseca. O modulo PDC corrige descontinuidades, discrepancias, tendéncias sistematicas
e outras assinaturas instrumentais. A curva de luz calibrada pelo médulo de andlise fotométrica
(PA) € representada em cor azul e a curva de luz corrigida (PDC) em cor vermelho. Crédito:
http://keplerscience.arc.nasa.gov

do satélite. No entanto, os sinais com amplitude periddica pouco elevada que sdo correlacionados
com dados complementares podem estar comprometidos. Da mesma forma no caso da curva de luz
a direita na Figura 4.1, apresentando uma variabilidade intrinseca, podem-se observar duas descon-
tinuidades e uma tendéncia linear. O moédulo PDC tenta modelar o comportamento periddico para
corrigir a curva de luz. Geralmente, para estrelas variando suavemente, o PDC efetua um ajuste
correto e diminui o nivel de ruido. J4 para estrelas com descontinuidades significativas, o PDC
pode produzir resultados falsos. Apesar de o PDC fornecer resultados satisfatrios para a maioria
das estrelas, € recomenddvel comparar sempre a curva de luz calibrada (PA) com as curvas de luz
corrigidas (PDC) e verificar a confiabilidade de qualquer assinatura nos dados. Assim, antes de
aplicarmos os métodos apresentados nos Capitulos 2 e 3, nossa amostra PDC passou previamente

por uma andlise visual.

Ao longo de seis anos de funcionamento, o satélite CoRoT captou dados de diferentes
regides do universo. As curvas de luz das estrelas observadas pelo CoRoT sdo fornecidas na sua
base de dados publicos de nivel 2 ou N2. O primeiro nivel de dados NO corresponde aos dados
brutos adquiridos pelo satélite, ou seja, sem nenhum processamento efetuado. Os dados de nivel
I ou N1 sdo dados que foram previamente processados, de modo que, corre¢des de perturbacdes
devido a efeitos instrumentais de primeira ordem foram efetuadas. Apesar dessas corre¢des, 0s

dados ainda precisaram de correcdes de ordem superior para ser plenamente utilizdveis em uma
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andlise cientifica; esses dados corrigidos sdo os dados de nivel 2 ou N2 (Baudin et al. 2006), aque-
les usados nesta Tese. O fluxo de cada curva de luz corresponde a uma componente de cor branca
nas curvas monocromadticas, e trés componentes de cor (vermelho, verde e azul) para as curvas de
luz crométicas. Essa fotometria “trés cores” permite discriminar sinais planetdrios reais das varia-

¢oOes associadas a atividade estelar, bem como identificar falsos transitos. A Figura 4.2 ilustra um
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Figura 4.2: Esquerda: exemplo de falso transito na curva de luz da estrela CoRoT 102694654.
Direita: exemplo de rotacdo na curva de luz da estrela CoRoT 102752663. Topo: as trés compo-
nentes da curva de luz para cada cor (os fluxos nas cores azul e vermelho foram deslocados -0, 02
e —0, 02, respectivamente, para uma melhor visualiza¢do). Abaixo: curva de luz composta pelas
trés contribui¢des, denominada curva branca.

exemplo de falso transito na curva de luz da estrela CoRoT 102694654. A curva branca composta
das trés contribui¢des indica a presenca de um transito devido a uma diminui¢ao periédica na inten-
sidade. Como o fendmeno do transito € um fendmeno acromatico, este deveria ser observado nas
trés componentes, no entanto, esse fendmeno € observado apenas na curva da componente verme-
lha. Para uma melhor visualizacdo, os fluxos nas cores azul e vermelho foram deslocados +0, 02 e
—0, 02, respectivamente. Portanto, podemos deduzir que se trata de um transito falso causado pos-
sivelmente por um sistema bindrio de fundo que contamina a luminosidade da estrela. Na mesma
figura, um exemplo de rotacio na curva de luz da estrela CoRoT 102752663 também € ilustrado.
Variagdes significativas na intensidade relativa (dI/I) sdo observadas para cada cor. Essas variacdes
podem ser explicadas por uma mudanga na temperatura causada pelo aparecimento de manchas na
superficie da estrela. A rotacdo € a origem desse fenomeno. Uma vez identificadas as assinaturas

das curvas de luz, podemos determinar as diferentes periodicidades presentes nas mesmas por meio
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de diferentes métodos, como apresentados na préxima sec¢do. Esses dados fotométricos foram to-
mados a cada 512 segundos, mas no caso de possiveis transitos estelares, o tempo de integracao é

de 32 segundos.
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Figura 4.3: Pré-tratamento da curva de luz da estrela CoRoT 105470736 representando um sistema
bindrio eclipsante. (a) Curva de luz original. (b) Reducdo do nimero de pontos. (c) Remocédo das
descontinuidades. (d) Tendéncia linear corrigida.

As curvas de luz de nosso interesse sdo selecionadas através de uma andlise visual com
base na informac¢do em potencial que elas podem nos fornecer, e em seguida analisadas de forma
mais detalhada. No entanto, a interpretacao dos dados pode ser prejudicada devido a alguns pro-

blemas ainda presentes nas curvas de luz do CoRoT. Existe uma longa tendéncia linear nos dados
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para todo o periodo de observagado, responsdvel por uma diminuicao na intensidade da curva de
luz, cuja explicacdo ndo é bem compreendida. Também, importantes descontinuidades surgem nas
curvas de luz, correspondendo a variacOes bruscas em intensidade causadas provavelmente pela
radiacdo césmica ou evolugdo temporal dos pixels brilhantes (Iguchi 2010). As tendéncias lineares
e as descontinuidades sdo corrigidas ou removidas dos dados originais por meio de um programa
chamado Coroect, desenvolvido no ano de 2008 em IDL (sigla para Interactive Data Language)
pelo Dr. Izan Ledo da Universidade Federal do Rio Grande do Norte. Um exemplo desses ajustes
¢ ilustrado na Figura 4.3 para a curva de luz da estrela CoRoT 105470736. Nesta Tese utilizamos o
Coroect, baseado nos métodos de Drake (2003) e Tenenbaum et al. (2010), para retirar eclipses bi-
ndrios e transitos planetarios na aplicacdo do método wavelet a fim de obter um periodo de rotagado

mais confidvel nesse tipo de curvas de luz.

4.2 Analise wavelet em estrelas CoRoT e Kepler

O método wavelet é aplicado nesta Tese a diferentes curvas de luz estelares puiblicas de Ke-
pler e CoRoT, incluindo estrelas com planeta, sistemas bindrios, estrelas varidveis aparentemente
individuais, e estrelas pulsantes. De fato, apresentamos aqui os resultados da andlise wavelet para
um conjunto de alvos registrados em diferentes estudos de variabilidade descritos na literatura e
assim poder comparar os nossos resultados com aqueles obtidos por meio de outros procedimen-
tos. Contudo, estendemos nossa anélise para estrelas adicionais, ndo necessariamente mencionadas
em publicacdes, mas que agregam informacdes complementares ao nosso estudo. Em primeiro lu-
gar, analisou-se CoRoT-2, uma and amarela jovem, que tem sido amplamente estudada ja que pode
conduzir a uma melhor compreensdo do Sol jovem, e € do nosso interesse por ser uma estrela com
um comportamento de atividade magnética evidente. Em seguida analisamos Kepler-4, uma estrela
de tipo solar apresentando baixas variacdes do fluxo e portanto considerada nesta Tese como uma
estrela “quieta”. Os mapas wavelet de outras estrelas com planeta sdo apresentados sucintamente,
J4 que o objetivo principal € de mostrar uma assinatura padrdo de rotagdo. Uma estrela da missao
Kepler aparentemente individual (KIC 1995351) foi analisada com o objetivo de se encontrar um

comportamento dindmico de manchas semelhante ao da estrela CoRoT-2 com o transito retirado.
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Tabela 4.1: Amostra de estrelas CoRoT e Kepler usada na anélise wavelet.

Classificacdo Estrela ID (Nome)
CoRoT Kepler
101206560 (CoRoT-2) 11853905 (Kepler-4)
Estrelas 102912369 (CoRoT-4) 10619192 (Kepler-17)
com 106017681 (CoRoT-6) 3323887 (Kepler-9)
planeta 102708694 (CoRoT-7) 3832474 (Kepler-30)
101086161 (CoRoT-8) 6949607 (Kepler-28)
315211361 (CoRoT-18)
Estrelas
aparentemente 101455904 1995351
individuais
Sistemas
binarios 102715978 7021177
eclipsantes
105288363 9697825 (V360 Lyr)
102918586 3744571
101065348 7257008
102912741 2710594
Estrelas 3448365
varidveis 4547348
pulsantes 4749989
6462033
10080943
9700322
3324644

Paralelamente, uma estrela aparentemente individual da missdo CoRoT (CoRoT 101455904) foi
adicionada a andlise. O procedimento wavelet também foi aplicado a um sistema binério eclip-
sante de Kepler (KIC 7021177) e a outro da miss@ao CoRoT nao reportado na literatura, CoRoT
102715978. Por fim, uma amostra de estrelas varidveis pulsantes completa nossa andlise wavelet,
em particular, dois alvos observados pelo CoRoT (CoRoT 105288363 e CoRoT 102918586) e dois
pelo Kepler (KIC 9697825 e KIC 3744571) sao estudados. Outras duas estrelas nao reportadas, Co-
RoT 101065348 e CoRoT 102912741, sao usadas na identificacdo de pulsacdo de tipo v Dor, como
também, outras varidveis pulsantes j4 registradas ajudam na identificacdo de um padrdo de pulsa-

cdo e de uma assinatura para cada tipo de estrela pulsante. Tratam-se de KIC 7257008, uma RR
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Lyrae, KIC 2710594, KIC 3448365, KIC 4547348, KIC 4749989, KIC 6462033, KIC 10080943, v
Doradus, KIC 9700322, uma RR-§ Scuti e KIC 3324644, uma Cefeida. Para melhor visualizagao,
a nossa amostra € apresentada na Tabela 4.1. Nesta Tese, o procedimento wavelet € realizado a par-
tir do célculo numérico desenvolvido e implementado em rotina prépria computacional construida

com a ajuda de ferramentas em linguagem IDL baseadas em Torrence & Compo (1998).

4.2.1 O Sol

Devido a sua proximidade, o Sol tornou-se um modelo padrio para o estudo das estrelas.
Por analogia com o Sol e os ciclos magnéticos solares, regides ativas identificadas em outras estrelas
oferecem a possibilidade de estudar a rotacao diferencial estelar, a atividade magnética, a dinamica
de manchas, e os ciclos de variabilidade. Neste contexto, antes de trabalhar com a nossa amostra
selecionada de estrelas, descrevemos brevemente os resultados do procedimento wavelet aplicado
as series temporais da irradiancia solar total (em inglés: Total Solar Irradiance abreviado como
TSI) adquiridas para o intervalo compreendido entre 1976 e 2013, incluindo os ciclos 21-23 e o
inicio do ciclo 24, obtidos por meio de radidmetros em diferentes plataformas espaciais: HF em
Nimbus7, ACRIM I em SMM, ACRIM II em UARS, e Virgo no SOHO*. A série temporal TSI,
extraida do World Radiation Center (WRC), foi estendida para 1976 usando um modelo descrito
em Frohlich & Lean (2004).

A Figura 4.4 mostra a andlise wavelet para o Sol com cada painel exibindo as séries tem-
porais no topo, o seu mapa local no centro, contendo as respectivas amplitudes apresentadas na
forma de um mapa de contorno colorido, e o espectro global a direita. O mapa wavelet do painel
superior revela o ciclo de 11 anos (ou 3.840 dias, usando o nosso método) como sendo a carac-
teristica dominante do espectro, embora o espectro global mostre outras periodicidades e alguns

subharmdnicos com menor poténcia. Removendo as contribui¢des de longa escala de tempo, as

*HF: radiometro Hickey-Frieden; Nimbus7: satélite meteorolégico dos Estados Unidos langado em 24 de outubro
de 1978; ACRIM: Active Cavity Radiometer Irradiance Monitor; SMM: Solar Maximum Mission, satélite artificial
da NASA designado para investigar particularmente as erupgdes solares, entre outros fendmenos; UARS: Upper At-
mosphere Research Satellite, satélite artificial da NASA langado em 12 de setembro de 1991 cujo objetivo era medir
substancias quimicas da atmosfera como o 0zonio; VIRGO: Variability of Solar Irradiance and Gravity Oscillations;
SOHO: Solar and Heliospheric Observatory, sonda espacial da Agéncia Espacial Europeia (ESA) e da NASA langada
em dezembro de 1995.
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Figura 4.4: Painel superior: séries temporais TSI (topo) e seu espectro de poténcia wavelet lo-
cal/global (centro/a direita) considerando as contribui¢cdes de longa escala de tempo. A caracteris-
tica dominante do espectro € o ciclo de 11 anos (P = 3840 dias). Painel Inferior: contribuicdes
de longa escala de tempo removidas. As periodicidades de média e curta escala sdo claramente
identificadas: 364 dias (caracteristica solar anual relacionada aos fluxos magnéticos gerados no
interior do Sol), 158 dias (periodicidade de Rieger), 30 dias (periodo de rotacdo solar) e 14 dias
(harmdnico do periodo de rotacdo e associado as regides ativas solares). Niveis de contorno sdo
90%, 80%, 70%,..., 20% e 10% do valor maximo do mapa. Os niveis de contorno nao sdo tracados
no painel inferior para melhor visualiza¢do dos periodos. A wavelet Morlet de 6* ordem foi usada.
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periodicidades solares de média e curta escala, bem como as suas variacdes ao longo de todo o

intervalo de tempo, sdo claramente identificadas (painel inferior da Figura 4.4).

A caracteristica dominante no espectro global € a periodicidade de 364 dias, provavel-
mente relacionada com a periodicidade de 1,3 anos na base da zona de convec¢do solar, como
referido por Howe et al. (2000), e também detectada em séries temporais das dreas e do ndmero de
manchas solares estudadas usando a transformada wavelet por Krivova & Solanki (2002), levando
a uma associacao deste periodo com uma caracteristica solar anual causada por fluxos magnéti-
cos, gerados no interior do Sol. Outras peculiaridades interessantes no espectro global também sao
identificadas: as periodicidades de 158 dias, 30 dias, e 14 dias. O periodo de ocorréncia de “flare”
de 158 dias também chamado de periodo de Rieger (Rieger et al. 1984) € mais forte no ciclo 21,
porém mais fraco para os ciclos subsequentes, e quase ausente no ciclo 24. Krivova & Solanki
(2002) propdem que o periodo de Rieger € o terceiro harmoénico do periodo de 1,3 anos. Obtive-
mos também o periodo de rotagdo solar de 30 dias, que € mais evidente no ciclo 21 devido a uma
atividade solar significativa, mas persiste ao longo dos préximos trés ciclos. A periodicidade de 14
dias também detectada parece ser um harmonico da variagdo de 30 dias. Donnelly & Puga (1990)
demonstram que esse periodo estd associado as regides ativas em lados opostos na superficie do Sol
em longitude solar. As periodicidades solares reportadas a partir da anélise wavelet realizada nesta
Tese estdo em concordancia com os resultados obtidos por diferentes autores baseados em proce-
dimentos alternativos para o tratamento da irradidncia solar total (por exemplo, Willson (1997);

Willson & Mordvinov (1999); Frohlich & Lean (1998)).

4.2.2 Estrelas hospedeiras de um planeta

Um dos primeiros planetas detectados com o satélite CoRoT durante uma das observa-
coes de longa duracdo na dire¢do do centro galactico (ou seja, o campo LRcO1) foi CoRoT-2b.
O planeta, um Jupiter quente, com uma massa de 3,3 M,, e um raio de 1,47 R;,,, orbita sua
estrela hospedeira em apenas 1,743 dias. CoRoT-2 € uma estrela da sequéncia principal de tipo
espectral G7 com 0,97 M, e 0,902 R,. Em razdo de sua massa, seu raio, e sua temperatura efe-
tiva (5575 K) serem compardveis aos parametros do Sol, bem como o fato desta estrela estar no

estdgio da sequéncia principal de idade zero ou ZAMS (Zero Age Main Sequence, em inglés) de
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acordo com Bouchy et al. (2008), sendo possivelmente mais jovem do que 0,5 Gyr, CoRoT-2 (Co-
RoT 101206560, 2MASS 19270649+0123013) tornou-se um laboratério para o conhecimento do
comportamento do Sol jovem em se tratando de atividade magnética. Os parametros fisicos da es-
trela e as caracteristicas do planeta foram determinadas por Alonso et al. (2008) and Bouchy et al.
(2008). A anélise fotométrica mostra que a modulacdo da estrela estd relacionada a duas longitudes
ativas inicialmente em hemisférios opostos, isto é, separados por ~ 180°. De acordo com Lanza
et al. (2009), a primeira parece ndo migrar consideravelmente, indicando um periodo de rotacio
de 4,522 + 0,0024 dias, e a outra migrando lentamente (migracdo retrograda) com um periodo de

rotacdo de 4,554 dias.

A Figura 4.5 mostra o mapa wavelet com o respectivo espectro global para esta estrela. No
mapa wavelet do painel a esquerda, os transitos aparecem na forma de gotas finas e profundas. Os
periodos relacionados com o transito sdo indicados no espectro global por uma linha tracejada em
vermelho (0,85 dias e 0,56 dias), os quais ndo sao mais evidenciados quando o transito € removido
(painel a direita). Na verdade, estes sdo periodos alias ou falsos associados ao periodo orbital do
planeta. Devido a periodicidade associada a atividade magnética estar misturada com a contribui¢ao
de energia dos transitos no mapa local, o periodo orbital real é por conseguinte oculto realcando
assim periodos falsos associados ao mesmo. Os transitos sao removidos pois a sua presenga pode
alterar o periodograma quando o periodo de rotagdo e o periodo orbital sdo sincronizados, ou pelo
menos muito préximos, impedindo de visualizar a persisténcia das periodicidades predominantes.
Neste caso, ndo sdo observadas quaisquer diferengas significativas entre os dois mapas wavelet,
mas em alguns casos, tal como o sistema bindrio discutido na Secdo 4.2.4, que apresenta transitos

muito profundos, é necessario remové-los.

Considerando a curva de luz de CoRoT-2 com modula¢des de ~ 6% do seu fluxo total
ap6s a remocao do transito, nota-se em seu mapa local uma assinatura clara no decorrer dos 142
dias de observa¢do mostrando a persisténcia de duas regides de “dunas” semi-regulares (conjuntos
de niveis de cores), representando os dois periodos predominantes. Estas periodicidades sdo cal-
culadas mediante integracao no tempo do mapa local e ilustradas por uma linha tracejada preta no
espectro global. Assim, temos 4,53 dias como o periodo de rotacio e 2,27 dias (aproximadamente

metade do periodo principal) associado a emergéncia das manchas em hemisférios opostos da es-
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Figura 4.5: Painel a esquerda: curva de luz de CoRoT-2 com o transito planetdrio (topo), seu mapa
wavelet (centro) e seu espectro global (direita). Painel a direita: curva de luz de CoRoT-2 com
os transitos removidos (topo), seu mapa wavelet (centro) e seu espectro global (direita). Niveis de
contorno sao 90%, 80%, 70%...., 20% e 10% do valor maximo do mapa. A wavelet Morlet de 6*
ordem foi usada.

trela, provavelmente causada pela rotagdo diferencial. Esta caracteristica €, portanto, considerada
um indicador de modulacdo rotacional associada as manchas estelares. Estes periodos estdo em
conformidade com os resultados obtidos por Lanza et al. (2009) através do método de Mdxima
Entropia e também com aqueles encontrados usando o método de Lomb-Scargle, 4,528 dias como
o periodo principal e um segundo periodo de 2,271 dias, de modo que isto nos permite adotar esse
tipo de assinatura no mapa wavelet como uma relacionada a atividade magnética, e por conse-
guinte, de rotacdo. Também calculado através de Lomb-Scargle, hd um outro periodo de 29,45 dias
que pode representar a variagdo na intensidade da segunda drea de manchas ou, como relatado por

Lanza et al. (2009), pode estar relacionado com a oscilacdo ciclica da area total de manchas.

A segunda estrela com transito planetdrio analisada nesta Tese é Kepler-4 (KIC 11853905,
2MASS 19022767+5008087), uma estrela de tipo GO com 1,223 M, 1,487 Ro e T,y = 5857 K.
Descoberto em 2010, o planeta Kepler-4b, do tamanho de Netuno, com um raio de 0,36 R, €
uma massa de 0,08 M ,,, orbita sua estrela hospedeira em 3,21 dias (Borucki et al. 2011). Em
contraste com a estrela CoRoT-2, Kepler-4 ¢é ligeiramente mais brilhante e é considerada em nossa
andlise como uma estrela quieta. A Figura 4.6 mostra o mapa wavelet da curva de luz desta estrela

com o espectro global associado. Usamos aqui os guarters dos dados de Kepler Q5-Q7 e Q9-Q10,
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Figura 4.6: Painel a esquerda: curva de luz de Kepler-4 com o transito planetério (topo), seu mapa
wavelet (centro) e seu espectro global (direita). Painel a direita: curva de luz de Kepler-4 com os
transitos removidos (topo), seu mapa wavelet (centro) e seu espectro global (direita). Niveis de
contorno sao 90%, 80%, 70%...., 20% e 10% do valor maximo do mapa. A wavelet Morlet de 6*
ordem foi usada.

gerando assim uma série temporal de 468 dias quando adicionados. Apds a retirada do transito
planetario (painel a direita), resultando em um mapa wavelet mais limpo, observa-se que o periodo
orbital P,., = 3,01 dias (obtido através do nosso método) e seu alias (linha tracejada vermelha no
espectro global do painel a esquerda) ndao sdo mais exibidos, resultando assim em trés periodicida-
des evidentes. Como as varia¢des do fluxo sdo muito pequenas (~ 0, 1% do seu fluxo total), ndo
podemos ter certeza de qual dentre estas periodicidades estd de fato relacionada com a rotagcdo da
estrela. A primeira inferéncia a partir da anélise visual da curva é de que a rotacao esteja associada
com o periodo de 48,10 dias, e os outros dois periodos sejam seus harmodnicos. Neste caso, ne-
nhuma assinatura de atividade magnética evidente € identificada, e as duas regides de “dunas” nao

sdo destacadas no mapa wavelet para esta estrela calma.

Estes dois exemplos opostos fornecem uma ideia da assinatura no mapa wavelet no caso de
estrelas apresentando manchas na sua superficie. Para real¢ar essa hipétese, aplicamos nossa ana-
lise em estrelas cujas curvas de luz sdo relativamente limpas e cuja variabilidade foi anteriormente
estudada por outros autores. Em paralelo, aplicamos também este método a diversas curvas de luz
de estrelas genéricas e apresentamos seus mapas wavelet na busca de uma possivel assinatura de

rotacdo e atividade magnética. Na Figura 4.7 sdo apresentados os mapas de estrelas com planeta da

64



Capitulo 4. Resultados e Discussao 65

missdo CoRoT, tal como CoRoT-4 (CoRoT 102912369), CoRoT-6 (CoRoT 106017681), CoRoT-7
(CoRoT 102708694), CoRoT-8 (CoRoT 101086161) e CoRoT-18 (CoRoT 315211361). A ativi-
dade magnética destas estrelas j4 foi evidenciada por outros autores (Lanza et al. 2009, 2011, 2010;
Valio 2013; Haywood et al. 2014; Bordé et al. 2010). A CoRoT-18 é estudada em detalhe na Se¢ao
4.3 na aplicacdo do modelo de manchas. Da mesma forma, apresentamos exemplos de estrelas
com planeta da missdo Kepler apresentando uma assinatura semelhante e ainda mais acentuada,
uma vez que o tempo de observacdo nesses casos € maior e a persisténcia dos periodos podem for-
necer informagdes adicionais. Tratam-se de Kepler-17 (KIC 10619192), Kepler-9 (KIC 3323887),
Kepler-30 (KIC 3832474), e Kepler-28 (KIC 6949607). Para mais detalhes sobre alguma destas
estrelas podem-se consultar os trabalhos de Bonomo & Lanza (2012); Vilela et al. (2014); Holman
et al. (2010); Lanza et al. (2014). A estrela Kepler-17 também € apresentada em detalhe na Secao
4.3. Os periodos de rotagdo sdo identificados por uma linha tracejada vermelha no espectro global
para cada uma destas estrelas (Figura 4.7). Estes periodos sdo apresentados na Tabela 4.2 para
melhor visualizacdo. Note que no caso das estrelas da missdo Kepler identificamos uma assinatura
de rotacdo clara, com duas regides de “dunas” persistentes e, por conseguinte, dois picos sempre
presentes nos espectros globais relacionados com os periodos de rotacdo e de atividade, no entanto,

isto também € observado no caso das estrelas CoRoT.
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4.2.3 Estrelas variaveis aparentemente individuais

Apresentamos nesta secdo um exemplo de uma estrela ativa aparentemente individual,
KIC® 1995351 (2MASS J19042327+3727180), na busca de uma assinatura de atividade magnética
comparavel a assinatura observada no caso da estrela CoRoT-2. De fato, a curva de luz de KIC
1995351 mostra caracteristicas de variabilidade significativa (modulagdes de ~ 3,6% do seu fluxo
total) que, a principio, podem estar associadas a possiveis pulsagdes ou a modulag@o rotacional
causada pela presenca de manchas. O seu mapa wavelet e respectivo espectro global sdo apresenta-
dos na Figura 4.8. O padrao semi-regular observado no espectro local, bem como na curva de luz,
confirma a hipétese de que a estrela contém regides ativas e gira rdpido. Dois periodos principais
persistem no mapa wavelet ao longo de todo o intervalo de tempo de observagao de 1350 dias e
sao evidenciados também no espectro global. A periodicidade atuante em torno de 3,30 dias esta
relacionada com a rotacdo da estrela, e a segunda, préxima da metade do periodo principal, ou seja,
1,54 dias, estd associada a regides ativas que podem estar em lados opostos na superficie estelar,
progredindo e desvanecendo, ou migrando, formando assim um duplo declive na curva de luz. Isto
pode ser facilmente identificado por inspecao visual em alguns guarters como uma caracteristica
local. Um aspecto importante a ressaltar aqui € que o periodo de 1,54 dias pode ser um indicador
potencial para duas ou mais regides ativas que contribuem no sinal. Este periodo é préximo do
valor principal de 3,30 dias mas ambos sofrem mudancas relativas de um quarter para outro. Atra-
vés de Lomb-Scargle em uma abordagem de prewhitening, Reinhold et al. (2013) encontrou duas
principais periodicidades para este caso: P1 = 3,24 dias e P2 = 3,57 dias, acentuando a hipétese
da existéncia de mais de duas regides ativas. Note que, no caso de estrelas observadas durante um
intervalo de tempo longo, e com uma variabilidade significativa na curva de luz, como neste caso
(quase 4 anos de observacdo), a inspe¢do visual das manchas torna-se dificil mesmo sendo possi-
vel deduzir que a modulacao seja causada pela presenca de manchas, no entanto, o mapa wavelet

facilita a detec¢do de tais manchas (regido secundaria de “dunas”) e o tempo de evolugdo delas.

A estrela CoRoT 101455904 (2MASS J19285064+0001430), observada pela missdao Co-
RoT na direc@o do centro galdctico (campo LRc01), € outro exemplo de estrela apresentando um

comportamento tipico de uma estrela individual, contendo unicamente assinaturas de rotacio e

SKepler Input Catalog: banco de dados ptiblicos da missdo Kepler.
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Figura 4.8: Curva de luz (topo) de uma estrela Kepler, KIC 1995351, seu mapa local (centro), e
seu espectro wavelet global (a direita). Niveis de contorno sao 90%, 80%, 70%,..., 20% e 10% do
valor maximo do mapa. A wavelet Morlet de 6* ordem foi usada.
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Figura 4.9: Curva de luz (topo) da estrela CoRoT 101455904, seu mapa local (centro), e seu
espectro wavelet global (a direita). Niveis de contorno sao 90%, 80%, 70%,..., 20% e 10% do valor
maximo do mapa. A wavelet Morlet de 6* ordem foi usada.
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atividade. Esta curva mostra mudancas semi-regulares da amplitude com uma variagdo maxima de
~ 4%, como pode ser visto no topo da Figura 4.9. Como no caso da estrela KIC 1995351, é pos-
sivel observar um duplo declive em vérias regides da curva de luz. De fato, esse fendmeno € mais
evidente em CoRoT 101455904 devido a curta janela de observacdo de ~ 152 dias. Esse compor-
tamento caracteristico da curva € causado pelo surgimento de duas regides ativas ou manchas na
superficie da estrela. Porém, ndo se pode inferir a latitude ou em que hemisfério da superficie da es-
trela tais regides se encontram. Para isso, andlises através do método de Mdxima Entropia, descrito
por Lanza et al. (1998), fornecem uma ideia sobre as latitudes e longitudes das diferentes regides
com manchas. Por outro lado, o modelo de manchas descrito em Silva (2003), pode ser usado na
deteccao de manchas em transitos planetdrios. Sendo estas longitudes diferentes, as velocidades
angulares de rotac@o para cada regido geram uma mudancga de fase de uma regido em relacdo a
outra no decorrer do tempo. Esta mudanca de posi¢cdo entre o decaimento de fluxo primdrio e o
secundario ao longo do tempo pode ser causada pela rotacdo diferencial da estrela, como proposto
por Lanza et al. (2009) no caso da estrela CoRoT-2, apresentada na secdo anterior. A intensidade do
decaimento de fluxo secundério varia continuamente, indicando que o seu tempo de vida é menor
do que o declive primério, representando uma regido ativa ou mancha maior; este pode ser também
um efeito de interferéncia, onde em algum momento os dois vales se sobrepdoem de modo que as
duas regides permanecam na mesma posi¢do, conforme pode-se observar a partir de 2780 Dias
CoRoT®. Esses fendmenos sio identificados no mapa wavelet na Figura 4.9. O periodo principal
no espectro global é de 5,19 dias, relacionado a rotacio da estrela. Observa-se também uma regidao
com intensidade menor, correspondendo ao periodo de 2,59 dias associado ao decaimento de fluxo
secunddrio ou a regido ativa secunddria. Observando o mapa € possivel acompanhar o tempo de
evolugdo da segunda regido ativa, a auséncia da mesma, ou ambas regides podem estar sobrepos-
tas, reforcando assim a poténcia de energia do primeiro periodo nos ultimos 60 dias de observagao
(cor vermelha no mapa da Figura 4.9). Um periodo de 51,10 dias também € identificado no mapa

wavelet, provavelmente representando a variagdo na intensidade da segunda drea de manchas.

Por fim, o ruido no sinal é representado em pequenas escalas, no entanto, 0 mapa wa-

velet desta estrela, bem como o da maioria das estrelas apresentadas nesta Tese, mostra uma boa

60 dia Juliano zero do CoRoT corresponde ao 1° de janeiro de 2000 as 12:00:00 GMT. Um dia Juliano do CoRoT
é equivalente a um dia do nosso calendario.
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qualidade do sinal, sendo o ruido muito pequeno (S/R grande).

4.2.4 Sistemas binarios

Nesta se¢@o apresentamos a andlise wavelet para dois sistemas binarios: KIC 7021177,

observado pela missdo Kepler e CoRoT 102715978, observado pela missao CoRoT.

KIC 7021177 (2MASS 19103289+4231509) € um alvo classificado como uma binaria
eclipsante por Prsa et al. (2011) e estudada por Dimitrov et al. (2012). O seu mapa wavelet é
apresentado na Figura 4.10 com o espectro global associado. O periodo orbital F,,, = 18,54
dias calculado através do procedimento wavelet e ilustrado no espectro global (painel a esquerda)
estd em conformidade com o P,,, = 18,6 dias de Dimitrov et al. (2012). Detectam-se também
alguns periodos possivelmente falsos (9,27 dias e 4,63 dias) do periodo do transito em ambos os
espectros local e global (linha tracejada vermelha). Na busca por periodos estdveis, ou seja, aqueles
que sdo persistentes durante toda a curva de luz, removemos os eclipses (painel a direita) cuja
profundidade € maior que a amplitude da modulacao rotacional, eliminando eventuais distor¢coes no
mapa wavelet e no espectro global. De tal modo que, quando os eclipses sdo removidos, 0o mapa e o
espectro global tornam-se mais claros e os periodos falsos ndo sao mais evidenciados. As mudangas
regulares na curva de luz sdo representadas por duas regides de “dunas” semi-regulares e continuas
no mapa wavelet ao longo da janela de 1300 dias, correspondendo as periodicidades de 6,40 dias
e 3,20 dias. A primeira estd associada a rotagcdo da estrela causada pelo aparecimento de manchas,
e estd em concordancia com o periodo de rotagcdo calculado por Dimitrov et al. (2012), enquanto
que a segunda periodicidade é o segundo harmonico provavelmente causado pela existéncia de
regides ativas localizadas separadamente a 180° na superficie estelar. Como vimos anteriormente,
essa caracteristica também foi observada no caso, por exemplo, do Sol e da estrela CoRoT-2. A
curva de luz mostra que algumas regides ativas surgem e desaparecem durante todo o periodo
de observacdo com menor variagdo na amplitude. Esse comportamento € identificado por meio
das regides de “dunas” semi-regulares no mapa wavelet e as variagdes do indice de poténcia. Os
periodos de 95,51 dias e 51,18 dias ilustrados no espectro global nao tem uma relacdo clara com
algum tipo de fendbmeno fisico, mas pelo contrario, podem ser originados a partir de intervalos sem

dados recorrentes na curva de luz.
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Figura 4.10: Painel a esquerda: curva de luz de KIC 7021177 com os eclipses bindrios (topo), seu
mapa wavelet (centro) e seu espectro global (direita). Painel a direita: curva de luz de KIC 7021177
com os eclipses removidos (topo), seu mapa wavelet (centro) e seu espectro global (direita). Niveis
de contorno sao 90%, 80%, 70%,..., 20% e 10% do valor mdximo do mapa. A wavelet Morlet de
6“ ordem foi usada.

CoRoT 102715978 (2MASS J06435955-0129343) € uma estrela observada na direcao do
anticentro galactico (campo LRa01l) e apresenta modulagdo rotacional com transito bindrio. De
acordo com Osorio (2009), trata-se de um sistema bindrio de ndo-contato’ devido a assinatura da
curva de luz, com um periodo orbital P,,, = 2,977 dias determinado a partir do método EEBLS
(Edge Enhanced Box-fitting Least Squares, em inglés). Este periodo € proximo ao periodo de
2,79 dias encontrado mediante o procedimento wavelet e ilustrado no espectro global no painel a
esquerda da Figura 4.11. Devido a uniformidade de algumas estruturas presentes no mapa entre
os periodos de 0,1 dia e 1 dia, podemos supor que os transitos afetam os coeficientes wavelet
associados a modulacdo rotacional da curva de luz. No entanto, o periodo de 2,79 dias persiste
ao longo dos 132 dias de observacdo e parece estar igualmente relacionado com a modulacio
rotacional da estrela. Sabe-se que a presenca de uma componente orbitando a estrela pode muitas
vezes produzir atividade cromosférica na estrela observada (Strassmeier et al. 1993). Baseando-se
neste fato e verificando-se a assinatura da curva de luz sem transito, isto indicaria a presenga de
manchas na superficie da estrela. A curva entdo € caracteristica de rotacdo, como constatado no

painel a direita da Figura 4.11. O periodo definido como sendo o de rotagcao é de 2,89 dias; ha

’Sistemas nos quais as estrelas ndo trocam matéria uma com a outra, ja que cada uma das estrelas do sistema se
encontra dentro dos seus l6bulos de Roche (Kopal 1955).
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Figura 4.11: Painel a esquerda: curva de luz da estrela binaria CoRoT 102715978 com os eclipses
bindrios (topo), seu mapa wavelet (centro) e seu espectro global (direita). Painel a direita: curva
de luz da estrela bindria CoRoT 102715978 com os eclipses removidos (topo), seu mapa wavelet
(centro) e seu espectro global (direita). Niveis de contorno sao 90%, 80%, 70%.,..., 20% e 10% do
valor maximo do mapa. A wavelet Morlet de 6* ordem foi usada.

porém um segundo, de 1,45 dias, com uma intensidade menor, também avistado no mapa local e
no espectro global, correspondendo ao surgimento de alguma mancha com tempo de vida curto
ou que se sobrepde na regido mais ativa. Note que os periodos 0,70 dias e 1,40 dias apenas sdo
identificados nos espectros quando os eclipses sdo mantidos, indicando de fato que eles sdo alias
do periodo orbital. Por outro lado, o periodo de ~ 37 dias, presente em ambos 0s paineis, €
ainda mais destacado quando os eclipses sao removidos, indicando estes como uma periodicidade
associada a oscilacdo ciclica da area total de manchas, como no caso da estrela CoRoT-2. Por
fim, notamos que o periodo orbital é préximo ao periodo de rotacdo, o que nos permite concluir
que existe aparentemente uma ‘“‘sincroniza¢ao’ entre os movimentos orbital e rotacional das duas
estrelas; quando elas estdo muito préximas, o efeito de maré no sistema gera essa sincronizacao e

portanto, P,., =~ P,,; (Zahn 1977).

4.2.5 Estrelas variaveis pulsantes

Varia¢des na luminosidade das estrelas também sdo causadas por flutuagdes no raio estelar.
Este fenomeno estd presente em muitas estrelas varidveis intrinsecas, tais como RR Lyrae, Cefeidas,

e Delta Scuti, produzindo oscilagdes grandes, bastante regulares na amplitude de suas curvas de luz.
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Algumas estrelas varidveis, tais como as estrelas Gamma Doradus (v Dor), sdo varidveis pulsantes
nao radiais e t€m amplitudes de pulsa¢do menores. Analisamos nesta Tese principalmente dois tipos
de estrelas pulsantes, CoRoT 105288363 e KIC 9697825, que sdo exemplos tipicos de estrelas RR
Lyrae e CoRoT 102918586 e KIC 3744571, apresentando o comportamento tipico de estrelas

Dor.
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Figura 4.12: Curva de luz (topo) da estrela CoRoT 105288363, uma RR Lyrae de tipo RRab
Blazhko, seu mapa local (centro) e seu espectro wavelet global (a direita). As periodicidades
predominantes detectadas sdo F, = 0,56 dias, associada ao periodo de pulsacdo radial funda-
mental, % = (0,28 dias e % = 0, 18 dias, o segundo e o terceiro harmonicos, respectivamente,
e Pg = 33,27 dias, relacionada ao periodo Blazhko. Niveis de contorno sdao 90%, 80%, 70%....,
20% e 10% do valor mdximo do mapa. A wavelet Morlet de 6* ordem foi usada.

A estrela CoRoT 105288363 (2MASS J18393431+0726616), observada durante a se-
gunda operacdo de longa duracdo na dire¢ao do centro galctico (ou seja, campo LRc02), é uma
estrela RR Lyrae de tipo RRab Blazhko (pulsa¢do radial no modo fundamental) estudada por Gug-
genberger et al. (2011). Os resultados dos autores sdo considerados aqui como uma comparacao
com os resultados obtidos através do procedimento wavelet. A curva de luz, o mapa wavelet e o
espectro wavelet global da referida estrela sdo mostrados na Figura 4.12. O mapa local ilustra o
comportamento de pulsacio a longo prazo e a sua estabilidade em escalas baixas (altas frequén-

cias) de menos de um dia, representada por um trago associado ao indice de poténcia mais elevado.
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Alguns harmdnicos sao ilustrados por tracos de energia mais suaves. Estas periodicidades sao indi-
cadas no espectro global: Py = 0, 56 dias (ou frequéncia f; = 1,785 d~!) corresponde ao periodo
de pulsagdo radial fundamental, o segundo e o terceiro harmonicos sdo respectivamente % = 0,28
dias (ou 2fy = 3,571 d"") e £ = 0,18 dias (ou 3f; = 5,556 d~!). Finalmente, Py = 33,27 dias
(ou fz = 0,03 d~!) estd associado com a modulacio Blazhko. E importante destacar que o efeito
Blazhko é uma variacdo no periodo e na amplitude de estrelas varidveis de tipo RR Lyrae (Szabd
2014). A estrela CoRoT 105288363 manifesta claramente variagdes de ciclo-em-ciclo na modula-
¢do Blazhko. Em um intervalo de tempo continuo de 145 dias, 255 pulsacdes e mais de 4 ciclos
completos de Blazhko foram observados e investigados por Guggenberger et al. (2011). Estes ciclos
sdo claramente observaveis no mapa local, em forma circular, e também na escala de intensidade
de cores como mostrado na Figura 4.12, formando assim um padrio de batimento representado por
regides de “dunas” circulares e regulares. Essas periodicidades estdo em concordancia com aque-
las calculadas por Guggenberger et al. (2011) mediante uma anélise de Fourier (fy = 1, 7623 d~*,
f1=2,984d71, fg = 0,028 d"!, com fp a frequéncia de Blazhko). No entanto, o periodo f; con-
siderado pelos autores como um modo independente ndo € encontrado quando usamos o método

wavelet, possivelmente devido ao fato de sua amplitude ser muito pequena.

Para assumir esta assinatura como tipica para esse tipo de pulsacdo, aplicamos também
o procedimento wavelet a curva de luz de outra estrela RR Lyrae, esta vez observada pela mis-
sd0o Kepler em um intervalo de tempo de aproximadamente 1420 dias. KIC 9697825 (2MASS
J19015863+4626457) ou V360 Lyr é uma estrela designada como estrela varidvel no Catdlogo
GCVS (Samus et al. 2009). A Figura 4.13 mostra o seu mapa wavelet € seu respectivo espectro
global. Os niveis de contorno ndo sdo tragcados aqui para se observar mais claramente a assina-
tura de pulsacdo no mapa local. O padrdo de batimento da anterior RR Lyrae ainda € evidente
aqui, as “dunas” sdo circulares e regulares, compondo tragos associados ao periodo fundamental
e seus harmonicos. Este padrdo de batimento caracteriza os ciclos de Blazhko (27 ciclos com-
pletos) cujas variacdes periddicas poderiam estar associadas com o periodo de 52,8 dias (P ou
fB = 0,019 d~!) no espectro global. As outras periodicidades sio Py = 0, 54 dias (ou fy = 1,852
d™1), correspondendo ao periodo de pulsagio radial fundamental, e seus harmdnicos secundario e
tercidrio £ = 0,27 dias (ou 2fy = 3,704 d~) e £ = 0,18 dias (ou 3fy = 5,556 d~'), respec-

tivamente. Além disso, também encontramos resultados semelhantes aos obtidos por Benkd et al.
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Figura 4.13: Curva de luz da estrela RR Lyrae KIC 9697825 ou V360 Lyr (topo), seu mapa local
(centro) e seu espectro wavelet global (a direita). As periodicidades predominantes sdo Fy = 0, 54

dias, associada ao periodo de pulsacdo radial fundamental, % = 0,27 dias e % = 0,18 dias,

o segundo e o terceiro harmdnicos, respectivamente, e Pg = 52,8 dias, relacionada ao periodo
Blazhko. Os niveis de contorno nao sado tracados para melhor visualizagdo dos periodos. A wavelet
Morlet de 6 ordem foi usada.

(2010) usando o método de Fourier (f, = 1,79344 d~! ou Py = 0,55759 dias e Pg = 51, 4 dias).
Os autores também encontraram frequéncias adicionais (f; = 2,4875d ' e f’ = 2,6395 d ') que
nao foram encontradas usando o método wavelet, um fato possivelmente devido a suas amplitudes
serem muito pequenas. E evidente que o padrdo waveler observado e as assinaturas bem defini-

das no caso da estrela RR Lyrae CoRoT 105288363, também sdo observados no caso desta estrela

Kepler, KIC 9697825.

A estrela CoRoT 102918586, observada durante a primeira operacdo de curta duracao
na direcdao do anticentro galactico (ou seja, IRa01), € uma bindria eclipsante de magnitude 12,4
(ZMASS J06485272-00531953), de tipo espectral FO e considerada como uma varidvel pulsante
de tipo v Dor que mostra oscilagdes moduladas e eclipses finos. Para esta estrela, um periodo or-
bital de 8,78248 dias (F,, = 0,1139 d=') é relatado por Maceroni et al. (2010, 2013). A Figura
4.14 mostra a andlise wavelet de CoRoT 102918586, considerando os transitos bindrios (painel a

esquerda) e aquela com os eclipses removidos (painel a direita). Nao ha diferencas significativas
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Figura 4.14: Painel a esquerda: curva de luz da estrela bindria de tipo v Doradus CoRoT
102918586 com os eclipses bindrios (topo), seu mapa wavelet (centro) e seu espectro global (di-
reita). Painel a direita: curva de luz da estrela bindria de tipo v Doradus CoRoT 102918586 com os
eclipses removidos (topo), seu mapa wavelet (centro) e seu espectro global (direita). As principais
periodicidades detectadas e ilustradas no espectro global sdo P, = 0, 82 dias, correspondendo ao
periodo de pulsagcdo ndo radial fundamental, P, = 18,61 dias, referente ao padrdo de batimento,
P3; = 4,34 dias e P, = 2,17 dias, também relacionados com o padrdo de batimento (embora ndo
sejam exatamente iguais aos harmonicos de P%), e P; = 0,41 dias, um harmodnico de P;. Niveis de
contorno sao 90%, 80%, 70%,..., 20% e 10% do valor maximo do mapa. A wavelet Morlet de 6°
ordem foi usada.

entre os dois mapas, havendo apenas pequenas variagdes na intensidade da escala causadas pelos
eclipses. No entanto, a frequéncia de pulsagdo f; = 1,22 d™! (P, = 0,82 dias) ainda é relevante
em ambos os mapas wavelet. Como mostrado por Maceroni et al. (2010, 2013), a estrela primaria
pulsa com frequéncias tipicas v Dor, um resultado compativel com a nossa andlise wavelet. As
principais periodicidades ilustradas no espectro global do painel a direita sdo P, = 0, 82 dias (ou
f1 =1,22d7!) com a maior amplitude, associada ao periodo de pulsa¢do ndo radial, e P, = 18, 61
dias (f, = 0,05 d !, correspondendo a ~ 0,5F,,) referente ao padrdo de batimento. Também,
P; = 4,34 dias (fs = 0,23 d ') e P, = 2,17 dias (f, = 0,46 d!) permanecem nos espectros
local e global apds a remocdo dos eclipses, levando a conclusdo de que eles devem estar relaci-
onados com o padriao de batimento, embora nao sejam exatamente iguais aos harmonicos de P.
Finalmente, P5 = 0,41 dias (f5 = 2,44 d~') é um dos harmonicos do periodo de pulsagio. Todas
estas periodicidades estdo em conformidade com os resultados obtidos por Maceroni et al. (2010).

O periodo de 1,38 dias no espectro global do painel a esquerda pode estar associado ao periodo
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orbital, dado que ele ndo € identificado quando os eclipses sdo removidos, enquanto que o periodo
de 10,31 dias com amplitude pequena aparece em ambos os mapas locais, levando-nos a supor
que também ele esta relacionado com o padrdo de batimento de amplitude menor. A assinatura

de pulsacdo que se observa aqui apresenta uma semiregularidade das “dunas” no mapa wavelet,

Ty (i)

Figura 4.15: Curvas de luz das estrelas CoRoT 102918586, CoRoT 101065348 e CoRoT
102912741 e seus espectros de Fourier, de cima para baixo respectivamente. Os espectros de Fou-
rier foram realizados usando o programa Period04, enquanto que o da estrela CoRoT 102918586,
extraido de Maceroni et al. (2010).

colocando em duvida se as variacdes da modulacio sdo causadas por pulsacdes ou por rotagdo
acompanhada pela presenca de manchas. De fato, a semiregularidade observada pode ser o resul-
tado da curva de luz de curto prazo, com uma janela de observacdo de 57 dias, limitando assim a
identificacdo de assinaturas de pulsacio visualmente evidentes no mapa wavelet. Esta semiregulari-
dade também € observada em outros dois sistemas bindarios detectados pela missdo CoRoT, CoRoT
101065348 (2MASS J19261166-00034556) observada em uma operagao de 150 dias na direcao
do centro galdctico (campo LRcO1) e classificada como bindria eclipsante, e CoRoT 102912741
(ZMASS J06485077-02544297) observada em uma operagdo de 55 dias na direcdo do anticentro

galactico (campo IRa01) candidata a bindria eclipsante. No entanto, o comportamento da modula-
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¢do das oscilagdes destas estrelas € um pouco diferente daquelas apresentando uma modulagdo de
rotacdo evidente; dois tipos de fendmenos sao plausiveis: altera¢des intrinsecas das estrelas devido
a pulsacgdes, e/ou modulagdo rotacional devido a atividade fotosférica da estrela, mas desta vez com
um padrdo de manchas diferente. Na Figura 4.15 apresentamos na coluna da esquerda as curvas
de luz destas trés bindrias eclipsantes e seus espectros de Fourier. O espectro de Fourier da estrela
CoRoT 102918586 foi extraido de Maceroni et al. (2010), e os outros dois foram realizados usando
o programa Period04 (Lenz & Breger 2014). Podemos notar que o perfil deles € muito semelhante
a um perfil de pulsac@o, mostrando uma grande quantidade de frequéncias. Portanto, o objetivo em
fazer uma comparagao destes espectros entre si, bem como entre os mapas wavelet das trés estrelas,
€ de estabelecer uma assinatura semelhante a da estrela CoRoT 102918586 ja estudada e poder con-

siderar as duas outras bindrias ndo referenciadas como sendo varidveis pulsantes. Na Figura 4.16
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Figura 4.16: Painel a esquerda: Mapa wavelet e espectro global da estrela CoRoT 101065348 apds
remocgdo dos eclipses. As principais periodicidades detectadas e ilustradas no espectro global sdao
P, = 1,51 dias, correspondendo possivelmente ao periodo principal de pulsacdo, P, = 3,02 dias,
um harmonico de Py, P3 = 12,96 dias e P, = 24,18 dias, referentes ao padrdo de batimento.
Fainel a direita: Mapa wavelet e espectro global da estrela CoRoT 102912741 apds remogao dos
eclipses. O periodo principal de possivel pulsagdo é P, = 0,72 dias, os outros periodos estdo
possivelmente associados aos diferentes modos de pulsacdo. Niveis de contorno sao 90%, 80%,
70%.,..., 20% e 10% do valor maximo do mapa. A wavelet Morlet de 6 ordem foi usada.

apresentamos os espectros wavelet de ambas as estrelas apds a remocao dos eclipses para melhor
identificacdo dos periodos associados a modulagdo observada em cada curva de luz. No caso da
estrela CoRoT 101065348 (a esquerda), o mapa revela uma variagdo continua do periodo de 1,51
dias (ou 0,662 c/d), considerado aqui como sendo o periodo de pulsacdo fundamental, e do seu

harmonico de 3,02 dias. As irregularidades das cores ao longo do tempo de observacdo represen-
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tando diferentes valores de periodo mostram um padrao de pulsacdo. As outras periodicidades de
12,96 dias e 24,18 dias no espectro global podem estar associadas ao padrao de batimento da curva
de luz. A estrela CoRoT 102912741 (a direita) apresenta pelo contrdrio uma regularidade mais
marcante das “dunas” formando agrupamentos circulares devido aos “pacotes de onda” que podem
ser observados na sua curva de luz. De modo que, consideramos 0,72 dias (ou 1,389 c/d) como
sendo o periodo principal de pulsacio da estrela. Os outros periodos identificados no espectro glo-
bal estdo possivelmente associados aos diferentes modos de pulsacdo. As frequéncias obtidas nos
espectros de Fourier estdo em concordancia com estes periodos, sendo 0,671 c¢/d a frequéncia prin-
cipal de pulsacdo da estrela CoRoT 101065348 e 1,301 c/d aquela da estrela CoRoT 102912741.
Note que ambas as estrelas apresentam um periodo em torno de 1 c¢/d, o que € caracteristico das
estrelas varidveis pulsantes de tipo v Dor, pertencentes a tipos espectrais F ou A. A classificacdao
espectral destas estrelas na base de dados do CoRoT ¢é F6 e GO para CoRoT 102912741 e CoRoT
101065348, respectivamente. Tendo em conta essa classificagdo espectral e os periodos obtidos,

podemos nesta Tese considerar estas estrelas como possiveis estrelas Gamma Doradus.
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Figura 4.17: Curva de luz da estrela v Dor KIC 3744571 (topo), seu mapa local (centro) e seu
espectro wavelet global (a direita). As periodicidades predominantes detectadas sdo Fy = 0,95
dias, associada ao periodo de pulsacdo fundamental, e 56,61 dias, relacionada com o padrio de
batimento. Os niveis de contorno ndo sdo tracados para melhor visualizacdo dos periodos. A
wavelet Morlet de 6* ordem foi usada.
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Usamos também o procedimento wavelet para uma curva de luz de uma estrela Kepler,
KIC 3744571 (2MASS J19230559+3848519), observada em um intervalo de tempo maior (aproxi-
madamente 1430 dias) e classificada como uma estrela v Dor por Tkachenko et al. (2013). A partir
da andlise wavelet, ilustrada por meio do mapa wavelet e do espectro global da estrela ilustrados
na Figura 4.17, observa-se um trago evidente em torno de um periodo de 1 dia, contornando uma
continuidade regular das “dunas” associada ao modo fundamental de pulsacdo. Notemos que as
“dunas” diferem das analisadas nos casos anteriores das estrelas RR Lyrae devido a diferenca no
tipo de pulsacdes, no entanto, a regularidade observada em ambos os casos aponta para um padrao
de pulsacdo clara. Os periodos predominantes sdo Py = 0,95 dias, o periodo de pulsacdo funda-
mental e 56,61 dias, possivelmente associada ao padrdo de batimento, como mostrado no espectro
global. Os niveis de contorno ndo sdo tracados aqui a fim de realgar a assinatura de pulsacdo de

tipo v Dor.

Finalmente, para estabelecer a regularidade observada das “dunas” no mapa wavelet como
um padrdo de pulsacdo nas estrelas pulsantes referidas, estendemos nossa anélise wavelet para as
seguintes estrelas pulsantes adicionais: KIC 7257008, uma RR Lyrae, KIC 2710594, KIC 3448365,
KIC 4547348, KIC 4749989, KIC 10080943, KIC 6462033, v Doradus, KIC 9700322, uma RR-¢
Scuti, e KIC 3324644, uma Cefeida. Todas estas estrelas sdo de natureza pulsante estudadas e re-
portadas na literatura (Molnar et al. 2014; Tkachenko et al. 2013; Ulusoy et al. 2014; Breger 2011),
a excecdo da Cefeida. Esta € classificada como tal na base de dados astronomicos SIMBAD. Os
mapas wavelet resultantes apresentados na Figura 4.18 confirmam que a regularidade das “dunas”
nos mapas wavelet € um dos principais tragcos de um padrao de pulsa¢do. Também, podemos dis-
tinguir diferentes assinaturas de pulsacdo para cada tipo de estrelas varidveis. As estrelas RR-Lyrae
mostram uma assinatura de dunas circulares, como pacotes de ondas bem definidos; por outro lado,
o mapa da Cefeida apresentada aqui mostra dunas mais compridas e de forma oval. As v Dor pelo
contrdrio se caracterizam por apresentarem pacotes de pulsagdo mais estreitos € com vdarios tracos
de dunas semelhantes, porém com intensidades diferentes. O periodo fundamental de pulsacdo de
cada estrela, encontrado através do procedimento wavelet, estd ilustrado em seu respectivo mapa

por uma linha tracejada vermelha e apresentado na Tabela 4.2 para melhor visualizagdo.
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Tabela 4.2: Periodos de rotacao e pulsacdo obtidos através do procedimento wavelet para estrelas
das missdes Kepler e CoRoT.

ID Classificagdo! P, (dias) P, (dias)> Nome

Estrelas CoRoT
101206560 EP 4,53 - CoRoT-2
102912369 EP 9,07 - CoRoT-4
106017681 EP 6,20 - CoRoT-6
102708694 EP 21,11 - CoRoT-7
101086161 EP 25,45 - CoRoT-8
315211361 EP 5,10 - CoRoT-18
101455904 IN 5,19 - -
102715978 SB 2,89 - -
101065348 SB/GD* - 1,51 -
102912741 SB/GD* - 0,72 -
102918586 SB/GD - 0,82 -
105288363 RL - 0,56 -
Estrelas Kepler
11853905 EP 48,10 - Kepler-4
10619192 EP 11,92 - Kepler-17
3323887 EP 17,29 - Kepler-9
3832474 EP 15,65 - Kepler-30
6949607 EP 17,17 - Kepler-28
1995351 IN 3,30 - -
7021177 SB 6,40 - -
7257008 RL - 0,51 -
9697825 RL - 0,54 V360 Lyr
9700322 DS - 0,096 -
3324644 CF - 2,87 -
2710594 GD - 0,67 -
3448365 GD - 0,67 -
3744571 GD - 0,95 -
4547348 GD - 0,83 -
4749989 GD - 0,31 -
6462033 GD - 1,02 -
10080943 GD - 1,02 -

I'EP: Estrela com planeta; SB: Sistema binario; CF: Cefeida; GD: Gamma Doradus; RL: RR Lyrae;
DS: Delta Scuti; IN: Individual.

2 Periodo fundamental de pulsacio.

* Estrelas bindrias com possiveis periodos de pulsa¢do de tipo v Dor, sem confirmagao na literatura.
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4.3 Aplicacao do modelo de manchas em estrelas das missoes

CoRoT e Kepler

As manchas estelares sdo tragadores observaveis da atividade dindmica interna das estre-
las, fornecendo assim informacdo sobre o seu campo magnético interno. Estas manchas, sendo
mais escuras que a superficie estelar, causam varia¢des periddicas na curva de luz de uma estrela
quando elas cruzam o disco estelar devido a rotacao, e portanto, modulam a luminosidade total da
estrela com o seu periodo de rotacdo. No momento ndo € possivel detectar, € muito menos acom-
panhar o comportamento das manchas de tipo solar em outras estrelas, devido as suas dimensdes
relativamente reduzidas. Um transito planetario, definido como a passagem de um planeta durante
sua Orbita exatamente entre a estrela e o observador, como ilustrado na Figura 4.19, pode ser usado
na deteccdo e caracterizacdo de tais manchas. Durante o eclipse da estrela pelo seu planeta, uma
mancha (ou um grupo de manchas) na superficie da estrela pode ser ocultada, causando uma pe-
quena variacdo na curva de luz do transito. Esta variagdo pode ser modelada utilizando o método
desenvolvido por Silva (2003), apresentado no Capitulo 3, que fornece as propriedades fisicas das

manchas tais como o tamanho, a posi¢do, a temperatura (ou intensidade) e o tempo de vida.

Analisando todas as manchas ocultas pelo planeta, também € possivel calcular o periodo
de rotacdo da estrela, e se a estrela apresenta ou nao rotagdo diferencial. O periodo de rotacao
médio da estrela € obtido a partir da modulagdo da curva de luz com o transito planetario removido,
enquanto o periodo de rotagdo na latitude do transito é determinado a partir da identificacdo da

mesma mancha em transitos sucessivos.

Nesta secdo apresentamos os resultados preliminares das propriedades fisicas das man-
chas identificadas na superficie das estrelas Kepler-17 e CoRoT-18, bem como a determinacao do
periodo de rotacdo destas estrelas. Estimamos também a rotacdo diferencial (quando existente),
adotando um perfil de rotacdo solar como uma fun¢do da latitude. Alguns dos parametros basicos

destas estrelas e dos seus planetas estdo apresentados na Tabela 4.3.
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Figura 4.19: Curva de luz de uma estrela durante um transito planetario. Crédito: Caltech Astro-
nomy.

Tabela 4.3: Parametros das estrelas Kepler-17 e CoRoT-18 e dos seus respectivos planetas.

| Estrela | Kepler-17' | CoRoT-187 |
ID 10619192 315211361
2MASS ID 19533486+4748540 | 06324137-0001537
Tipo espectral G2V GOV
Magnitude aparente V 14,0 14,99
Massa (M) 1,16 0,95
Raio (Ry) 1,05 1,0
Ter (K) 5781 5440
Massa (M;,,;,) 2,45 3,47
Raio (Ry;) 1,312 1,31
Periodo orbital (d) 1,4857 1,9001
Semieixo maior (UA) 0,02591 0,0295

'Désert et al. (2011); Bonomo et al. (2012), ?Hébrard et al. (2011).

4.3.1 Kepler-17

Um dos planetas descobertos em 2011 pela missdo Kepler foi Kepler-17b, um Jupiter
quente, com uma massa de 2,45 M, € um raio de 1,312 R;,,,. Este planeta orbita sua estrela hos-
pedeira em apenas 1,486 dias (Désert et al. 2011). Kepler-17 € uma estrela de tipo G2V, com uma
massa de 1,16 M e um raio de 1,05 Ry . Sua temperatura efetiva € de 5781 K e sua idade < 1,78
Gyr (Bonomo et al. 2012). Na aplicacdo do modelo de manchas, usamos a curva de luz de Kepler-
17 de curta cadéncia, ou seja, aquela onde os dados sao obtidos a cada 1 minuto, cobrindo mais de
quinze meses de dados fotométricos, entre 19 de dezembro de 2009 e 26 de maio de 2011. A razdo
desta escolha estd no fato do modelo concentrar-se especificamente em cada transito. Por outro
lado, usamos a curva de luz de Kepler-17 de longa cadéncia (29.42 minutos) para obter, através do

procedimento de Lomb Scargle, um periodo de rotacdo médio a partir da modulagdo da curva de luz
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com o transito removido, e também para comparacdo com os periodos encontrados através do pro-
cedimento wavelet. Na Figura 4.7 ilustramos previamente o mapa wavelet desta estrela, no entanto,
apresentamos aqui uma andlise mais detalhada para Kepler-17 e seus periodos. Observando esta
curva de luz, é possivel identificar varia¢oes significativas, com uma amplitude méaxima de ~ 4%,
para uma andlise com transito removido. Consequentemente, é razodvel considerar que trata-se de
uma estrela muito ativa. Estas variacdes sdao causadas por uma modulagdo rotacional das regides
ativas, as manchas e faculas, no disco estelar. Desta forma, Kepler-17 é uma excelente candidata
para o estudo da atividade magnética em uma estrela jovem em relacdo ao Sol. Fazendo uso das
variagdes da curva de luz de longa cadéncia fora o transito, Bonomo & Lanza (2012) apresentam
um estudo da rotagdo desta estrela e a evolucdo das regides ativas fotosféricas através do método
de Méaxima Entropia. Os resultados obtidos pelos autores serdo comparados com os obtidos nesta
Tese através do procedimento wavelet, como também com aqueles encontrados pelo modelo de

manchas apresentados nesta secao.

Tabela 4.4: Parametros usados na aplicacdo do modelo de manchas para a estrela Kepler-17 e seu
planeta.

| Kepler-17 | Parimetros iniciais | Parimetros ajustados |
Periodo orbital (d) 1,48571 1,48571
Inclinacdo da 6rbita (°) 87,20 89,63
Raio (R,) 0,1282 0,1383
Semieixo maior (R,) 5,311 5,743
Uup 0,59 0,428
Us 0,00 0,127

A curva de luz de Kepler-17 usada na aplicagdo do modelo de manchas cobre aproxi-
madamente 521 dias, durante os quais foram observados 274 transitos de seu planeta com alta
resolucao temporal (1 min). Os pardmetros iniciais para a construcdo das curvas de luz do transito
modeladas sdo apresentados na Tabela 4.4. Inicialmente temos: (i) uma Orbita planetéria circular
de raio a = 5,311 R, onde R, € o raio da estrela, e o periodo orbital de 1,486 dias. Com uma
excentricidade < 0,011, a drbita pode ser considerada como circular, ndo afetando significativa-
mente os resultados; (i1) o angulo de inclinagdo € inc = 87°, 20, resultando em uma projecao da

passagem central do transito a uma latitude estelar de —15°, 037 (a latitude sul € arbitrariamente
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Figura 4.20: Estrela modelada com os pardmetros iniciais (a esquerda) e com os parametros ajus-
tados (a direita).

selecionada). A orbita planetaria € considerada no mesmo plano do equador estelar; (iii) o raio do
planeta é I?, = 0,1282 R,; (iv) os coeficientes de escurecimento do limbo sdo inicialmente consi-
derados lineares, ou seja, u; = 0,59 e us = 0 (como no caso do Sol). As curvas de luz do transito
foram modeladas a partir desses parametros iniciais. No entanto, vérios transitos sdo profundos,
impedindo um bom ajuste das manchas. Possivelmente, a presenca de faculas seja a causa dessa
profundidade, ja que por serem mais brilhantes o efeito na curva de luz do transito € contrario
ao das manchas. Para resolvermos isso, selecionamos quatro transitos que ndo apresentem man-
chas (ou contenham o menor nimero de manchas possivel), ja que elas dificultam a determinacao
precisa dos parametros fisicos e orbitais do planeta, tornando o transito na curva de luz menos
profundo. Em seguida, realizamos uma média interpolada destes quatro transitos e aplicamos a
rotina AMOEBA (Press et al. 1992) e obtemos um novo valor do raio do planeta, sendo este I?,
=0,1383 R, (7,88% de aumento do raio do planeta). Os novos valores dos pardmetros orbitais e
dos coeficientes do limbo s@o obtidos a partir de uma média de todos os transitos, portanto, temos:
semieixo maior a = 5,743 R,, uy = 0,428, uy, = 0,127, e inc = 89°, 63, resultando em uma latitude
estelar de —2°, 125, obtida através da Equacdo (3.2). Os parametros ajustados e apresentados na
Tabela 4.4 sao usados na modelagem das manchas para cada curva de luz do transito. A Figura 4.20
ilustra a estrela modelada a partir dos parametros iniciais (a esquerda) e aquela com os paramétros
ajustados com escurecimento do limbo quadrético (a direita). As curvas de luz dos primeiros 40
transitos sdo ilustradas na Figura 4.21. Também € tracada a curva de luz do transito modelada a par-
tir dos parametros ajustados nesta mesma figura, considerando que nenhuma mancha esta presente

na superficie estelar (linha sélida vermelha).
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Figura4.21: As 40 primeiras curvas de luz durante o transito de Kepler-17b em frente de sua estrela
hospedeira. A linha s6lida vermelha representa o modelo da estrela sem manchas.

Como mencionado no Capitulo 3, as manchas sdo modeladas por meio de trés parametros:
intensidade, raio, e longitude (a latitude € fixa em —2°,125). Todos os ajustes sdo realizados
com o uso da rotina AMOEBA (Press et al. 1992). A longitude da mancha € definida pelo tempo
de variacdo de brilho no interior do transito e pode ser estimada pela Equagao (3.3). O passo a
seguir consiste em decidir o nimero mdximo de manchas necessdrios para ajustar cada transito.
No entanto, tendo em conta que vamos ajustar 274 transitos e o tempo de execucido do modelo é
ainda maior conforme o nimero de manchas aumenta para cada transito, consideramos neste caso
apenas quatro manchas para todos os transitos. Os trés parametros para cada mancha siao buscados
simultaneamente, minimizando o x? entre 0 modelo € os dados. Um exemplo de ajuste € ilustrado
na Figura 4.22 para o trinsito 17. A esquerda, a estrela sintetizada é representada com quatro
manchas variando em intensidade (relativo a intensidade do centro do disco estelar .) e em raio
(em unidades de Iz,,). A direita, apresentamos as curvas de luz do trénsito 17 modeladas com quatro

manchas (linha sélida vermelha), e também na auséncia de manchas (linha sélida azul).

Uma quantidade possivel de ser estimada é o bloqueio da emissdo estelar causado pela
mancha, chamado déficit de fluxo relativo e definido como o produto do contraste da mancha e sua
drea, ou seja, ' = (1 — f;) R?, onde f; e R sdo a intensidade da mancha (em unidades de I..) € 0

raio, respectivamente. De fato, quando f; = 1 significa que nao ha nenhum contraste com respeito
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Trénsito 17

Intensidaderelativa

] 0
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Figura 4.22: Exemplo de ajuste do transito 17. Esquerda: estrela com quatro manchas modeladas.
Direita: curva de luz observével do transito (preta) com a curva de luz do modelo na auséncia de
manchas (azul) e aquela modelada com as quatro manchas (vermelha).

a fotosfera, ou seja, ndo hd nenhuma mancha. A Figura 4.23 ilustra os resultados obtidos para o
raio, a longitude, a intensidade das manchas, bem como o déficit de fluxo para as 1096 manchas

detectadas durante todos os transitos.

A distribuicdo do raio das manchas mostra que estas possuem um raio que varia entre
0,1 e0,9 R,, com um valor médio de 0,49 I?,. Adotando um raio de 1,312 R ,,, o didmetro das
manchas varia aproximadamente entre 18 000 e 165 000 km, com um valor médio de 89 000 km.
A distribuicdo da intensidade das manchas mostra uma variagdo entre 0,1 e 0,9 ., com um valor
médio de 0,55 I.. As manchas com valores de intensidade menores, ou com contraste de manchas
elevado, sao manchas mais frias do que aquelas com valores de intensidade proximos de /.. Estas
intensidades podem ser convertidas em temperaturas a partir da consideracdo de uma emissao de

corpo negro para a fotosfera e as manchas. A temperatura é estimada como sendo

-1
hv
h exrp <K T ) —1
Tmancha = K_V In{1+ E}- el ;
B )

4.1)

onde K i e h sdo as constantes de Boltzmann e Planck, respectivamente, v € a frequéncia associada
a um comprimento de onda de 600 nm®, f; é a fracdo da intensidade da mancha com respeito a

intensidade central do disco I, e T.; a temperatura efetiva da estrela. Considerando T¢; = 5781 K

8Kepler fornece fotometria de alta precisio na banda passante 423-897 nm (Koch et al. 2010), portanto tomamos o
valor médio para calcular as temperaturas das manchas.
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Figura 4.23: Histogramas dos pardmetros das manchas obtidos a partir dos ajustes nos 274 transitos.
Da esquerda para direita, de cima para abaixo: raio (em unidades de I?,), longitude (°), intensidade
(em unidade de [..), e o déficit de fluxo causado pelas manchas.

(Bonomo et al. 2012), as temperaturas das manchas variam entre 3700 e 5650 K com um valor
médio de 5061 K, sendo aproximadamente 131 - 2080 K mais frias que o restante do disco. A

distribui¢do da temperatura das manchas € representada na Figura 4.24.

A longitude da mancha obtida a partir do ajuste, e cuja distribuicdo estd representada
na Figura 4.23, é a longitude topocéntrica na estrela medida em um referencial fixo no observa-
dor. A longitude topocéntrica zero corresponde a direcdo da linha de visada com o observador,
considerando-a como sendo o meridiano central do disco estelar. O modelo € limitado neste caso
a manchas entre —70° e +70° do meridiano central. Para converter essa longitude em uma outra
no referencial rotacional que gira com a estrela, ou seja, fixa na superficie estelar, é necessério o
periodo de rotacdo da estrela. O periodo de rotacio médio usado no modelo para a conversdo das
longitudes e estimativa do periodo de rotacdo na latitude do transito € calculado através de Lomb-
Scargle com o uso do software Period04 (Lenz & Breger 2014), portanto, P,,; = 12,25 dias. Désert
et al. (2011) estima um periodo de rotagdo da estrela de 11,89+0,15 dias, enquanto Bonomo &

Lanza (2012) consideram um valor de 12,01 dias. A longitude rotacional € obtida a partir da Equa-
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Figura 4.24: Distruibui¢do da temperatura das manchas de Kepler-17.

¢a0 (3.5) e € limitada ao intervalo £180°, coincidindo com a longitude topocéntrica no meio-tempo

do primeiro transito.

Uma vez que a estrela pode apresentar rotacdo diferencial, o periodo de rotagdo na latitude
do transito pode ndo ser igual ao periodo de rotacdo médio F,, considerado nesta Tese. Para
calcular esse periodo cobrindo a latitude —2°, 125, mapas de manchas da superficie estelar no
interior das latitudes do transito sdo contruidos. Cada mapa é construido pelo empilhamento de
regides sucessivas de superficie do transito com as manchas, iniciando com o primeiro transito
na parte inferior e terminando com o ultimo na parte superior do mapa. Estes mapas mostram
o tamanho e o déficit de fluxo das manchas como uma fun¢do de sua longitude rotacional (eixo
horizontal) e o tempo (eixo vertical). Periodos variando de 11,5 a 12,5 dias foram selecionados,
com intervalos de 0,01 dia. A Figura 4.25 ilustra estes mapas para periodos entre 11,7 e 12,4 dias,
com intervalo de 0,1 dia. Para melhor visualizacdo, apenas as manchas detectadas nos primeiros
190 transitos, e com um déficit de fluxo superior a 0,1, sdo representadas nos mapas. As dimensdes
dos circulos sdo proporcionais ao raio da mancha, enquanto a cor refere-se ao déficit de fluxo da

mancha.

~

A primeira vista, percebemos nestes painéis que as manchas seguem listras diagonais,
dando a impressao de que elas sdo envolvidas em torno da estrela com muita rapidez ou contraria-
mente, deslocam-se de forma desacelerada, como no caso por exemplo de 12,4 dias e 11,7 dias,
respectivamente. Ou seja, os periodos estelares utilizados ndo sdo adequados para a latitude da

regido ocultada durante os transitos.
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Visualmente, as manchas localizadas nas listras diagonais iniciais (inclinadas para a es-
querda) parecem situar-se cada vez mais em uma mesma longitude rotacional conforme aumenta
o periodo, formando listras verticais de manchas nos mapas de superficie estelar. Em seguida, a
inclinacao diagonal muda para o lado contrério (inclinando para a direita) para periodos superiores
a 11,9 dias. Quando uma mesma mancha € detectada em uma mesma longitude rotacional durante
varios transitos, aparecendo na forma de listras verticais, o periodo correspondente a essa configu-
racdo € considerado como sendo o periodo real de rotacao na latitude do transito, ou seja, neste caso
temos P(«) = 11,9 dias. Essa configuragdo € facilmente encontrada através da fungio do contraste
de mancha integrado no tempo (ou déficit de fluxo) como uma funcao da longitude. Esta funcao é
representada na parte inferior de cada mapa, para cada periodo. A evidente diferenca entre P,,; €
P(«) indica a possibilidade da estrela apresentar rota¢do diferencial. Um critério quantitativo para
se encontrar o melhor periodo de rotacdo consiste na observacdo da funcao de autocorrelacao do
déficit de fluxo integrado no tempo como uma func¢do da longitude, para alguns periodos apropria-
dos. A Figura 4.26 exibe as fun¢des de autocorrelacdo para os periodos compreendidos entre 11,7
e 12,2 dias (com intervalos de 0,1 dia). O painel a direita revela a largura a meia altura do pico
principal de funcdo de autocorrelagdo versus o periodo de rotagdo em um intervalo de 11,6 a 12,4
dias. O periodo que gera a funcdo de autocorrelacdo mais fina corresponde a 12,0 dias, indicado
pela linha tracejada vertical. A linha sélida indica o periodo de rotacdo médio P, = 12,25 dias,
determinado a partir da modulagdo da curva de luz com o transito removido. Portanto, o periodo
de rotacdo de Kepler-17 na regido de latitude ocultada pelo planeta € de 12,0 dias. Note-se que este
periodo de rotacdo € aproximadamente oito vezes o periodo orbital do planeta, isto possivelmente
indica uma forte interacdo entre a estrela e o planeta, como sugerido por Désert et al. (2011); isto

implicaria uma localizacdo de manchas com longitudes bem definidas.

Note que, os periodos encontrados por Désert et al. (2011) e Bonomo & Lanza (2012)
sdo muito proximos do P(«) encontrado através do modelo de manchas discutido nessa secao.
Este também € semelhante ao periodo de rotacdo da estrela identificado através do procedimento
wavelet, cujo mapa estd ilustrado na Figura 4.27. Neste caso, usamos a curva de luz sem o transito
planetario com uma janela de observacao de 1400 dias. Identificam-se as seguintes periodicidades:
11,92 dias, considerado como o periodo de rotacdo da estrela, e 5,96 dias, relacionado com a

presenca de regides ativas na superficie da estrela. O valor de 67,45 dias é possivelmente um
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Figura 4.26: Esquerda: funcdo de autocorrelacdo do déficit de fluxo versus longitude para seis
periodos de rotacdo distintos. Direita: largura a meia altura da fungao de autocorrelagdo versus o
periodo de rotacdo da estrela.

falso periodo causado pelos gaps presentes na curva de luz, consequentemente sobrepondo-se ao
periodo de 41,52 dias. Este periodo, sendo aproximadamente 4 vezes o periodo de rotacdo, pode
estar associado a uma oscilag@o regular da area total de manchas, como identificado por Bonomo
& Lanza (2012) com valor 47,1 4 4.5 dias. Estas oscilagdes também sdo encontradas no caso do
ciclo de 11 anos do Sol, cujo periodo de 158 dias € conhecido como periodo de Rieger ou ciclo
de Rieger (Rieger et al. 1984). Um ciclo de tipo Rieger também € identificado na curva de luz de
CoRoT-2, sendo este de 29,45 dias (obtido da andlise wavelet). Este periodo de Rieger de Kepler-
17 é realgcado quando uma janela de observa¢do menor dos dados € considerada. O periodo de
29,36 dias, também identificado no espectro global, pode ser o harmonico de algum periodo nao

especificado nos espectros local e global, ndo podendo nos oferecer maiores informagdes.

Para estimar a rotagdo diferencial da estrela, considera-se um perfil de rotacdo diferencial
de tipo solar, ou seja, Q) = A — Bsen?a, onde « é a latitude estelar e ) = %”. O periodo de rotagdo
P médio, bem como aquele na latitude do transito, sdo usados para a determinacdo de A e B deste
perfil. O modelo fornece os valores A = 30°,002 dia~!, e B = 1°,215 dia~!. Usando as Equagdes

(3.8) e (3.9), 0o modelo estima uma rotagao diferencial A2 = 0,021 rad/d e uma rotacdo diferencial

A0

o = 4,13%. A rotacdo diferencial de Kepler-17 representada na Figura 4.28 como uma

relativa

func¢do da latitude € dada pela equacao,

360°

PKepler17 = m dias, 4.2)
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Figura 4.27: Curva de luz de Kepler-17 sem o transito planetario (topo), seu mapa wavelet (centro)
e seu espectro global (direita). Niveis de contorno sdo 90%, 80%, 70%.,..., 20% e 10% do valor
maximo do mapa. A wavelet Morlet de 6* ordem foi usada.

onde 0 = 90° — o € a co-latitude. Substituindo A e B por seus respectivos valores, com a,, = 0° e

oo = 90° na Equagdo (4.2), obtemos

360°
Prireq = —11,99 dias, 43
K17e0 = 30,002 — 1, 215 cos2 (90° — reg) e *3)
€
360°
Prc17poto = =12,51 dias. 4.4)

30,002 — 1,215 cos? (90° — ayol0)

A rotagdo diferencial do Sol também € representada na forma de linha tracejada na Figura
4.28 para uma comparagdo. Os periodos de rotacdo do Sol aparecem no eixo vertical a direita do
gréfico, e os de Kepler-17 no eixo vertical esquerdo. O periodo de rotacio para as regidoes proximas
ao equador solar € de 25 dias, enquanto que o periodo nas regides polares € de 32 dias. No caso
de Kepler-17, as regides proximas do equador giram em aproximadamente 12 dias e as regides
proximas do polo em 12,5 dias. O simbolo diamante marca o periodo de rotacdo da latitude do
trinsito, ou seja, P(«) = 12,0 dias na latitude o« = —2°, 125, praticamente considerada como uma

latitude equatorial.
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Figura 4.28: Curva da rotacdo diferencial versus a latitude para a estrela Kepler-17 (linha sélida)
e o Sol (linha tracejada). O simbolo diamante marca o periodo de rotacao da latitude do transito
(P(a) = 12,0 dias).

4.3.2 CoRoT-18

A segunda estrela com planeta estudada ¢ CoRoT-18, uma estrela de tipo G tardio, com
uma massa de 0,95 M, e um raio de 1,0 R,. Sua temperatura efetiva é 5440 K e sua idade é
ainda incerta, variando de 0,6 a vérios Gyr (Hébrard et al. 2011). Descoberto em 2011, o planeta
CoRoT-18b, com um raio de 1,31 R ,, € uma massa de 3,47 M ,,, orbita sua estrela hospedeira
em 1,9001 dias. CoRoT-18 foi uma das 4161 estrelas observadas pelo satélite entre os dias 5 e 29
de marco de 2010, fazendo parte do terceiro intervalo de observacao de curta duragdo na direcao do
anticentro galdctico (ou seja, do campo SRa03). A sua curva de luz original é de cadéncia curta, ou
seja, os dados sdo tomados a cada 32 segundos. Esta curva de luz é usada na aplicacdo do modelo
de manchas. Por outro lado, os dados sao reduzidos para 512 segundos (cadéncia normal de obser-
vacao do satélite CoRoT) no procedimento wavelet, ja que 0 nosso interesse nesse caso € de estimar
o periodo de rotagdo a partir da modula¢do da curva de luz com o transito removido. CoRoT-18
parece ser uma estrela semelhante a CoRoT-2, com temperaturas efetivas (5440 vs 5450 K), meta-
licidades (-0,1 vs 0,0), e v sen i (8,0 vs 12,0 km.s™') similares (Hébrard et al. 2011). Ambas sdo

ativas, com varia¢des fotométricas de ~ 2% e ~ 4% para CoRoT-18 e CoRoT-2, respectivamente.

A curva de luz de CoRoT-18 cobre aproximadamente 24 dias, durante os quais foram ob-
servados 13 transitos de seu planeta com alta resolug¢ao temporal (32 seg). Os parametros iniciais

para a construcdo das curvas de luz do transito modeladas sdo apresentados na Tabela 4.5. Inicial-

95



Capitulo 4. Resultados e Discussao 96

Tabela 4.5: Parametros usados na aplicacdo do modelo de manchas para a estrela CoRoT-18 e seu
planeta.

| CoRoT-18 | ParAmetros iniciais | ParAmetros ajustados |
Periodo orbital (d) 1,9001 1,9001
Inclinacdo da 6rbita (°) 86,500 86,502
Raio (R,) 0,1316 0,1369
Semieixo maior (Ry) 6,3426 6,3899
Uy 0,59 0,582
Us 0,00 0,059

mente temos: (i) uma 6rbita planetdria circular de raio a = 6,3426 R e o periodo orbital de 1,9001
dias. Com uma excentricidade < 0, 08, a 6rbita pode ser considerada como circular; (ii) o angulo
de inclinagdo € inc = 86°, 500, resultando em uma proje¢do da passagem central do transito a uma
latitude estelar de —22°, 781 (a latitude sul € arbitrariamente selecionada); (iii) o raio do planeta
¢ 7, = 0,1316 R;; (iv) os coeficientes de escurecimento do limbo sdo inicialmente considerados
lineares (ou seja, u; = 0,59 e us = 0). As curvas de luz do transito foram modeladas a partir desses
parametros iniciais. No entanto, seguimos 0 mesmo procedimento que no caso anterior a fim de
ajustar os coeficientes de escurecimento do limbo da estrela e os parametros orbitais do planeta.
Dessa vez o raio do planeta € selecionado através da rotina AMOEBA aplicada no transito 7, um
dos mais profundos, contendo um menor nimero de manchas e possivelmente sem faculas (decai-
mento de fluxo perceptivel em algumas curvas do transito). O novo valor obtido para o raio do
planeta é R, = 0,1369 R, (4% de aumento do raio do planeta). Os novos valores dos parimetros
orbitais e dos coeficientes do limbo s@o obtidos a partir de uma média de todos os transitos, por-
tanto, temos: semieixo maior a = 6,3899 R, u; = 0,582, us = 0,059, e inc = 89°, 502, resultando
em uma latitude estelar de —22°, 948, obtida através da Equacgdo (3.2). Os parametros ajustados
e apresentados na Tabela 4.5 sdo usados na modelagem das manchas para cada curva de luz do
transito. As curvas de luz dos 13 transitos de CoRoT-18 s@o ilustradas na Figura 4.29. Também ¢é
tracada a curva de luz do transito modelada a partir dos parametros ajustados nesta mesma figura,

considerando que nenhuma mancha esta presente na superficie estelar (linha sélida vermelha).
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Figura 4.29: As 13 curvas de luz durante o transito de CoRoT-18b em frente de sua estrela hospe-
deira. A linha sélida vermelha representa o modelo da estrela sem manchas.

Da mesma forma que para Kepler-17, as manchas sao modeladas por meio de trés parame-
tros: intensidade, raio, e longitude (a latitude € fixa em —22°, 948). Todos os ajustes sdo realizados
com o uso da rotina AMOEBA (Press et al. 1992). A longitude da mancha é definida pelo tempo de
variacdo de brilho no interior do transito, podendo ser estimada pela Equacgdo (3.3). Trés simula-
¢oes foram realizadas para CoRoT-18, considerando 3, 4 e 6 manchas. Finalmente, 6 manchas foi o
nimero selecionado para ajustar cada transito, sendo possivel aumentar este valor em alguns casos,
no entanto, resultando em um tempo computacional maior. Os trés parametros para cada mancha
sd0 buscados simultaneamente, minimizando o x? entre o modelo e os dados. Um exemplo de
ajuste ¢ ilustrado na Figura 4.30 para o trinsito 1 de CoRoT-18. A esquerda, ilustramos a estrela
modelada a partir dos parametros selecionados com o transito planetario, a estrela sintetizada com
seis manchas variando em intensidade (relativo a intensidade do centro do disco estelar /.) e em
raio (em unidades de ?,) no centro, e a direita, as curvas de luz do transito 1 modeladas com seis

manchas (linha sélida vermelha), e também na auséncia de manchas (linha sélida azul).

A partir do ajuste das manchas para cada transito, obtemos os parametros raio, intensidade
e longitude para cada uma delas. Também o déficit de fluxo relativo (produto do contraste da
mancha e sua area) € calculado para as 78 manchas detectadas durante todos os transitos. Estes

resultados s@o representados na Figura 4.31 sob a forma de histogramas.
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Figura 4.30: Exemplo de ajuste do transito 1. Esquerda: estrela modelada a partir dos parametros
ajustados com o transito planetdrio. Centro. estrela com seis manchas modeladas. Direita: curva
de luz observavel do transito (preta) com a curva de luz do modelo na auséncia de manchas (azul)
e aquela modelada com as seis manchas (vermelha).

A distribui¢do do raio das manchas mostra que estas possuem um raio que varia entre
aproximadamente 0,1 e 0,7 I2,, com um valor médio de 0,40 RR,. Adotando um raio de 1,31 R,
o didmetro das manchas varia aproximadamente entre 18 000 e 128 000 km, com um valor médio
de 73 000 km. A distribui¢do da intensidade das manchas mostra uma variacao entre 0,2 ¢ 0,8 I,
com um valor médio de 0,57 .. As manchas com valores de intensidade menores, ou com contraste
de manchas elevado, sdo manchas mais frias do que aquelas com valores de intensidade préximos
de I.. Levando em consideracio uma emissdo de corpo negro para a fotosfera e as manchas,
as intensidades obtidas a partir do ajuste das manchas podem ser convertidas em temperaturas,
determinadas pela Equacgdo (4.1). Como o satélite CoRoT forneceu fotometria de alta precisdo na
banda passante 370-900 nm (Drummond 2007), a frequéncia usada na equagdo estd associada a
um comprimento de onda médio de 600 nm. Considerando T¢; = 5440 K (Hébrard et al. 2011), as
temperaturas das manchas variam aproximadamente entre 3900 e 5200 K com um valor médio de
4800 K, sendo aproximadamente 240 - 1540 K mais frias que o restante do disco. A distribui¢do

da temperatura das manchas € representada na Figura 4.32.

A longitude da mancha obtida a partir do ajuste, e cuja distribuicdo estd representada na
Figura 4.31, € a longitude topocéntrica na estrela medida em um referencial fixo no observador.
O modelo ¢é limitado neste caso a manchas entre —70° e +70° do meridiano central. Para con-
verter essa longitude em longitude rotacional, € necessdrio o periodo de rotagdo da estrela como

no caso de Kepler-17. A longitude rotacional € obtida a partir da Equacgdo (3.5) e € limitada ao
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Figura 4.31: Histogramas dos parametros das manchas obtidos a partir dos ajustes nos 13 transitos.
Da esquerda para direita, de cima para abaixo: raio (em unidades de [7,,), longitude (°), intensidade
(em unidade de /.), e o déficit de fluxo causado pelas manchas.

intervalo +-180°, coincidindo com a longitude topocéntrica no meio-tempo do primeiro transito. O
periodo de rotagdo médio estimado através de Lomb Scargle, e usado no modelo para a conver-
sdo das longitudes e estimativa do periodo de rotagcdo na latitude do transito, é P,,; = 5,33 dias.
Hébrard et al. (2011) estima um periodo de rotagcdo da estrela de 5,4+0,4 dias, uma caracteristica
adicional de similaridade com a estrela CoRoT-2, cujo periodo de rotacdo é de 4,54 dias. Estes
periodos diferem ligeiramente daquele encontrado através do procedimento wavelet, estando o va-
lor de 5,10 dias dentro do erro estimado por Hébrard et al. (2011). O mapa wavelet e seu espectro
global € ilustrado na Figura 4.33. A segunda periodicidade identificada € de 2,74 dias, associada
possivelmente a presenga de manchas. Note que a curva de luz apresenta um declive menor e outro
maior, correspondendo a uma modulacio tipica de atividade magnética. Se multiplicamos por dois
o valor do segundo periodo identificado, obtemos um periodo de rotagdo de 5,48 dias, préximo
daquele encontrado por Hébrard et al. (2011). O periodo principal talvez esteja afetado por alguma

descontinuidade pouco evidenciada nos ultimos cinco dias de observagao.
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Figura 4.32: Distruibui¢do da temperatura das manchas de CoRoT-18.

O nosso interesse é calcular o periodo de rotagdo P(«) na latitude do transito, isto é,
na latitude @ = —22°,948, e compara-lo com o periodo F,,. Para isso, mapas de manchas da
superficie estelar na latitude do transito s@o construidos. Estes mapas mostram o tamanho e o
déficit de fluxo das manchas como uma funcio de sua longitude rotacional (eixo horizontal) e o
tempo (eixo vertical). Periodos variando de 4,5 a 6,5 dias foram selecionados, com intervalos de
0,01 dia. A Figura 4.34 ilustra estes mapas para periodos entre 5,10 e 5,40 dias. Sendo poucos os
transitos, as 78 manchas sao ilustradas nos mapas. As dimensdes dos circulos sdo proporcionais ao
raio da mancha, enquanto a cor refere-se ao déficit de fluxo da mancha. No caso desta estrela, nao
identificamos facilmente as listras diagonais e verticais nos mapas como aquelas observadas no caso
da estrela Kepler-17. Baseando-nos no déficit de fluxo como uma fung¢do da longitude rotacional,
procuramos uma configuracdo em que possivelmente uma mesma mancha seja detectada em uma
mesma longitude durante vérios trinsitos. Devido ao grau de incerteza intrinseco a esta inspe¢ao
visual, decidimos passar ao critério quantitativo para a estimativa do periodo de rotagdo P(a) que
consiste na observacdo da funcdo de autocorrelacdo do déficit de fluxo integrado no tempo para
os mesmos periodos usados na constru¢ao dos mapas. Estes periodos foram selecionados por
alguns apresentarem possivelmente a configuragdo procurada, e outros mais proximos do F,.,; para
comparacdo, sendo que se a configuracdo fosse encontrada no mesmo periodo P, ., a estrela nao
apresentaria rotagdo diferencial. A Figura 4.35 exibe as fun¢des de autocorrelac@o para os periodos
selecionados, compreendidos entre 5,10 e 5,40 dias. O painel a direita revela a largura a meia
altura do pico principal de fun¢do de autocorrelagdo versus o periodo de rotacdo em um intervalo

de 4,8 a 6,0 dias. O periodo que gera a fun¢do de autocorrelacao mais fina corresponde a 5,19 dias,
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Figura 4.33: Curva de luz de CoRoT-18 sem o transito planetério (topo), seu mapa wavelet (centro)
e seu espectro global (direita). Niveis de contorno sdo 90%, 80%, 70%.,..., 20% e 10% do valor
maximo do mapa. A wavelet Morlet de 6* ordem foi usada.

indicado pela linha tracejada vertical. A linha sélida indica o periodo de rotagdao médio F,,; = 5,33
dias, determinado a partir da modulacdo da curva de luz com o transito removido. Portanto, o
periodo de rotagdo de CoRoT-18 na latitude do transito planetério € de 5,19 dias. Estes periodos

nao sendo iguais, sugere-se que a estrela apresenta rotagcdo diferencial.

Como realizado para a estrela Kepler-17, considera-se um perfil de rotacdo diferencial de
tipo solar para a estimativa da rotagdo diferencial da estrela, ou seja, 0 = A — Bsen’a, onde «
¢ a latitude estelar. O modelo fornece os valores A = 70°,058 dia~!, e B = 5°,086 dia—' para
a estrela CoRoT-18. Usando as Equacoes (3.8) e (3.9), o modelo estima uma rotagdo diferencial
A = 0,089 rad/d e uma rotagdo diferencial relativa % = 7,53%. A rotagdo diferencial de
CoRoT-18 representada na Figura 4.36 como uma func¢ado da latitude é dada pela Equacdo (4.2).

Substituindo A e B por seus respectivos valores, com ., = 0° € oo = 90° na Equagido (4.2),

obtemos
360°
Peigeq = —5,14 dias, 45
C18ea = 70058 — 5, 086 cos? (90° — crpy) s (43)
€
Pespoto = 360 — 5,54 dias. 4.6)

70,058 — 5,086 cos? (90° — aporo)
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Figura 4.34: Longitudes rotacionais das manchas para seis periodos de rotagdo distintos (entre 5,10
e 5,40 dias). As 78 manchas detectadas nos transitos sdo ilustradas em cada mapa. O tamanho dos
circulos € proporcional ao raio da mancha e a cor refere-se ao déficit de fluxo da mancha. O déficit
de fluxo integrado no tempo como uma fun¢do da longitude da mancha esta representado abaixo
de cada mapa correspondente.
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Figura 4.35: Esquerda: fungdo de autocorrelacdo do déficit de fluxo versus longitude para seis
periodos de rotacdo distintos. Direita: largura a meia altura da fun¢do de autocorrelacdo versus o
periodo de rotagcdo da estrela.
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A rotagdo diferencial do Sol também € representada na forma de linha tracejada na Figura
4.36 para uma comparagdo. Os periodos de rotacdo do Sol aparecem no eixo vertical a direita do
gréfico, e os de CoRoT-18 no eixo vertical esquerdo. No caso de CoRoT-18, as regides proximas
do equador giram em aproximadamente 5,14 dias e as regides proéximas do pélo em 5,54 dias. O

simbolo diamante marca o periodo de rotagdo da latitude do trinsito, ou seja, P(«) = 5,19 dias na

latitude v = —22°,948.

Periodo de Rotagao
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Figura 4.36: Curva da rotacdo diferencial versus a latitude para a estrela CoRoT-18 (linha sélida)
e o Sol (linha tracejada). O simbolo diamante marca o periodo de rotacao da latitude do transito

(P(a) = 5,19 dias).

Tabela 4.6: Parametros da rotacdo estelar e da rotacao diferencial das estrelas Kepler-17 e CoRoT-

0
Latitude (°)

50

100

18.
| Estrela | Kepler-17 | CoRoT-18 | Sol |
ID 10619192 [ 315211361 | -
Latitude do transito (°) -2,125 -22,948 0
Pyt (d) 12,25 5.33 27,6
P(e) () 12,00 5.19 24,7
AQ (rd/d) 0,021 0,089 | 0,050
&2 (%) 4,13 7.53 22,1
Py (d) 11,99 5,14 -
Pyt Py 1:8 2:5 -
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Os resultados de ambas estrelas estudadas nesta se¢do através do modelo de manchas sao
apresentados na Tabela 4.6, com os valores para o Sol também listados para comparagdo. Observa-
se que a rotacao diferencial de CoRoT-18 € ligeiramente maior do que a solar, porém, a sua rotacao
diferencial relativa é menor. Contudo, Kepler-17 sendo mais jovem do que o Sol, apresenta uma
rotacdo diferencial menor do que a rotacdo diferencial do Sol. Uma das caracteristicas marcantes
desta estrela € o fato dela ter uma interac¢io forte com o seu planeta, possivelmente devido a inte-
racdo de campos magnéticos. Estudos de estrelas como CoRoT-2, CoRoT-4, CoRoT-5, CoRoT-6,
CoRoT-8, HD 209458, e o Sol, usando este modelo de manchas, sdo descritos em Silva (2003);
Silva-Valio (2008); Silva-Valio et al. (2010); Silva-Valio & Lanza (2011); Valio (2013).
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CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

A Transformada de Fourier € amplamente utilizada no processamento e andlise de sinais
gerando resultados satisfatérios nos casos em que estes sinais sdo periddicos e suficientemente
regulares. Por outro lado, a taxa de sucesso € reduzida consideravelmente quando a andlise € ne-
cessdria em sinais cujo espectro varia com o tempo (sinais ndo estaciondrios). Considerando o
caso em que a fungdo f a ser decomposta é um sinal dependente do tempo, pode-se dizer que as
fungdes da base de Fourier sdo de duracdo infinita no tempo, mas locais em frequéncia. A Trans-
formada de Fourier detecta a presenga de certa frequéncia, mas ndo proporciona informacao sobre
a evolug@o no tempo das caracteristicas espectrais do sinal. Muitos aspectos temporais do sinal,
tais como o inicio e o fim de um sinal finito e o instante de ocorréncia de uma singularidade em
um sinal transiente, ndo podem ser devidamente estudados através da anélise de Fourier. Na Secao
2.2 mostramos que dois sinais distintos que apresentam componentes espectrais idénticas podem
apresentar uma Transformada de Fourier semelhante. Consequentemente, ndo € possivel identifi-
car através da Transformada de Fourier qual sinal contém as componentes de frequéncia em todo
tempo, e qual as contém em intervalos de tempo distintos. Neste contexto, a Transformada wavelet

mostra-se como uma ferramenta poderosa para a analise de sinais ndo estaciondrios e transitorios.

Nesta Tese, realizamos uma analise tempo-frequéncia usando a Transformada wavelet de

diferentes tipos de curvas de luz estelares obtidos no ambito das missdes espaciais CoRoT e Ke-

105



Capitulo 5. Conclusdes e Perspectivas 106

pler. O procedimento foi aplicado para CoRoT-2 e Kepler-4, duas estrelas conhecidas da sequéncia
principal com transitos planetarios, e também de forma sucinta, usado para outras estrelas CoRoT
e Kepler com planeta (CoRoT-4, CoRoT-6, CoRoT-7, CoRoT-8, CoRoT-18, Kepler-17, Kepler-9, e
Kepler-30). Além destas, foram analisadas duas estrelas aparentemente individuais, KIC 1995351
e CoRoT 101455904, dominadas pela atividade magnética, duas bindrias eclipsantes, KIC 7021177
e CoRoT 102715978, bem como quatro estrelas varidveis pulsantes reportadas na literatura, dois
RR Lyrae, CoRoT 105288363 e KIC 9697825, e dois v Dor, CoRoT 102918586 e KIC 3744571,
duas ndo reportadas CoRoT 101065348 e CoRoT 102912741, como também, outras varidveis pul-
santes ja registradas. Tratam-se de KIC 7257008, uma RR-Lyrae, KIC 2710594, KIC 3448365,
KIC 4547348, KIC 4749989, KIC 6462033, KIC 10080943, ~+ Doradus, KIC 9700322, uma RR-§
Scuti, e KIC 3324644, uma Cefeida. O procedimento permitiu a obtencao da distribui¢do da ener-
gia do sinal no espaco tempo-escala, a partir da qual foi possivel identificar a evolugdo temporal
de fendbmenos distintos afetando as curvas de luz (tal como regides ativas e possiveis batimentos

relacionados com pulsacdes ou rotacdo diferencial superficial).

No caso do Sol, a andlise wavelet fornece os primeiros indicativos sobre o que pode-se
esperar da aplicacdo deste método em outras estrelas ativas. Como caracteristicas dominantes,
bem descritas em estudos da literatura (Howe et al. 2000; Krivova & Solanki 2002; Donnelly &
Puga 1990; Willson & Mordvinov 1999), identificamos a periodicidade de 364 dias, provavelmente
relacionada a uma caracteristica solar anual causada por fluxos magnéticos gerados no interior
solar, o periodo de rotagdo solar de cerca de 30 dias, o periodo de tipo Rieger de 158 dias, e a
periodicidade de 14 dias associada as regides ativas localizadas em lados opostos da superficie
solar. O ciclo de 11 anos também € detectado nos espectros local e global quando consideramos as

contribui¢des de longa escala de tempo.

A partir da anélise wavelet da curva de luz da estrela CoRoT-2, além do periodo orbital,
também foram identificadas periodicidades adicionais: um periodo principal de 4,53 dias corres-
pondente ao periodo de rotacdo, e uma outra de 2,27 dias (cerca da metade do periodo predomi-
nante), associada as regides ativas em diferentes longitudes evoluindo ao longo do tempo. De fato,
em vez de ser considerada como um harmonico do periodo de rotacdo, esta segunda periodicidade

estd associada a um possivel efeito causado pela passagem das regides ativas para o lado oposto da
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estrela, mais provavelmente devido a rotacao diferencial, como no caso do Sol (Donnelly & Puga
1990). Nos mapas wavelet, também distinguimos duas regides de dunas semi-regulares e continuas
ao longo de todo o intervalo de tempo. Esse perfil € considerado como um forte indicador da di-
namica de manchas estelares, adotando-se assim estas caracteristicas como uma assinatura tipica
de rotacdo e atividade magnética. Além disso um terceiro periodo com um valor de 29,45 dias é
evidenciado, podendo estar relacionado com ciclos de longo prazo da atividade estelar. No entanto,
podemos notar que, em alguns casos, tal periodo pode ser oculto por outras contribui¢cdes no mapa
local devido aos gaps na curva de luz. Em contraste com a estrela CoRoT-2, a andlise wavelet de
Kepler-4 ndo mostra assinaturas evidentes de rotacdo e atividade magnética, refletindo o seu com-
portamento calmo de atividade, que € responsével pela baixa variagdo da amplitude observada na
sua curva de luz. Para realcar a hipdtese de uma assinatura tipica de rotagdo e atividade magnética,
aplicamos a andlise wavelet a outras estrelas com planetas de ambas as missoes, cujas curvas de
luz sdo relativamente limpas e cuja variabilidade foi estudada por outros autores. Essa assinatura
¢ realcada particularmente nas estrelas da missdo Kepler, uma vez que o tempo de observagdo é
maior, permitindo uma observagcdo mais clara da persisténcia dos periodos. Paz-Chinchén et al.
(2014) (em preparacdo) apresentam um estudo mais detalhado sob o comportamento rotacional das

estrelas Kepler com planeta por meio de Lomb-Scargle e a Transformada wavelet.

Analisamos KIC 1995351 e CoRoT 101455904, duas estrelas aparentemente individuais
(sendo apenas a primeira reportada na literatura) a fim de comparar as assinaturas wavelet identifi-
cadas com as da estrela CoRoT-2 sem o transito planetario. Além do periodo de rotacao, a andlise
revela também a presenca de duas ou mais regides ativas, que aponta para uma dinamica clara de
manchas estelares como em CoRoT-2. Em ambos os casos, com a ajuda dos mapas wavelet pode-
mos acompanhar o tempo de evolucdo da segunda regido ativa, a auséncia da mesma, ou quando

ambas regides estdo sobrepostas, revelando assim uma tnica poténcia de energia.

A anélise wavelet para os sistemas binarios KIC 7021177 e CoRoT 102715978 revela que
assinaturas periddicas distintas sdo melhor definidas apds a remocado dos transitos ou eclipses. Ao
comparar a andlise wavelet das curvas de luz com transitos e com trinsitos removidos, para estrelas
com transitos planetarios e bindrios, torna-se evidente que a presenca de assinaturas periddicas nas

curvas de luz € melhor caracterizada apds o transito ser removido, especialmente quando a sua
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profundidade em termo de fluxo € maior do que a amplitude da modulagdo de rotacao.

No caso das estrelas pulsantes CoRoT 105288363, V360 Lyr, CoRoT 102918586, e KIC
3744571, ha semelhangas sélidas entre seus mapas wavelet: ambas estrelas RR Lyrae e v Dor mos-
tram claramente o periodo de pulsacdo com seus harmdnicos, a0 mesmo tempo que um padrdo de
batimento ilustrado pelas regides de dunas continuas e regulares € evidente. O padrdo de pulsa-
cdo € distinto entre os dois tipos de estrelas pulsantes. O padrao de batimento para as estrelas RR
Lyrae € representado por regides de dunas mais circulares e regulares, enquanto que as estrelas
Dor sdo caracterizadas por regides de dunas mais compactas e muito regulares. Notamos também
que, para um intervalo de tempo de observacao curto, a assinatura de pulsacao das v Dor poderia
ser confundida pela modulacao rotacional. Essa semi-regularidade também € observada em outros
dois sistemas bindrios, CoRoT 101065348 e CoRoT 102912741, no entanto, 0 comportamento da
modulacdo das oscilacdes dessas estrelas € um pouco diferente daquelas apresentando uma modu-
lac@o de rotacdo evidente. Comparando os espectros de Fourier dessas duas estrelas com a estrela
CoRoT 102918586 estudada por Maceroni et al. (2010, 2013), notamos que o perfil deles € muito
semelhante a um perfil de pulsacdo. Os mapas wavelet dessas estrelas também se assemelham e
as periodicidades obtidas permitem considerar a possibilidade que estas estrelas, ndo reportadas
na literatura, sejam varidveis pulsantes de tipo v Dor. Finalmente, para estabelecer a regularidade
observada das dunas como um padrdo de pulsacdo nas estrelas pulsantes referidas, estendemos
nossa andlise wavelet para as seguintes estrelas varidveis pulsantes adicionais: KIC 7257008, uma
estrela RR Lyrae, KIC 2710594, KIC 3448365, KIC 4547348, KIC 4749989, KIC 10080943, KIC
6462033, estrelas v Doradus, KIC 9700322, uma estrela RR-9 Scuti e KIC 3324644, uma Cefeida.
Todas estas estrelas s@o de natureza pulsante estudadas e reportadas na literatura (Molnar et al.
2014; Tkachenko et al. 2013; Ulusoy et al. 2014; Breger 2011), a excecdo da Cefeida. Os mapas
wavelet resultantes confirmam que a regularidade das dunas nos mapas € um dos principais tracos

associados a um padrdo de pulsacao.

O estudo destas estrelas mostrou que a técnica wavelet oferece uma interpretagdo deta-
lhada das curvas de luz estelares, fornecendo informagdes adicionais sobre diferentes fendmenos
fisicos presentes no sinal. Padrdes semi-regulares representam mudancas das regides ativas devido

ao crescimento ou a decadéncia de manchas e/ou a rotagdo diferencial, enquanto que padrdes re-
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gulares indicam eventos que sdo mais estdveis no tempo, como pulsacdes. Este método tem uma
vantagem em relacdo a técnica de Fourier (Lomb-Scargle utilizado), porque, além de identificar o
transito ou o eclipse, € possivel identificar a assinatura da dinamica das diferentes caracteristicas da
estrela associadas as curvas de luz observadas. Esses resultados estdo publicados em Bravo et al.

(2014).

Nesta Tese propomos também a aplicagcdo do modelo de manchas nas estrelas Kepler-
17 e CoRoT-18. Sendo de tipo G2, e apresentando variacdes significativas na modulacio da sua
curva de luz, Kepler-17 € definida como uma estrela jovem e ativa, podendo ser uma boa candidata
para uma melhor compreensao da atividade magnética do Sol jovem. A CoRoT-18 por sua vez
€ de tipo G9, muito semelhante a CoRoT-2, estrela amplamente estudada por possuir parametros
similares aos do Sol, o que a torna em um laboratério para o estudo do comportamento do Sol
jovem em se tratando também de atividade magnética. As manchas na superficie da estrela podem
influenciar a determinagdo dos parametros orbitais do planeta distorcendo a curva de luz de duas
formas. A presenca de manchas no limbo da estrela causa uma duragdo menor do transito. Por
outro lado, a presenca de diversas manchas na superficie estelar implica em uma distor¢do da curva
de luz, tornando o transito pouco profundo. Na estrela Kepler-17, varias manchas estdo presentes
na sua superficie, incluindo provavelmente a existéncia de faculas, resultando em transitos muito
profundos. O resultado final € uma estimativa maior para o raio do planeta em comparacio ao
valor real. O modelo de manchas aplicado nesta Tese, fornece um raio de 0, 1383 R, ligeiramente
diferente daquele obtido por (Désert et al. 2011), cujo valor € 0, 1282R,. A estrela Kepler-17 ¢
modelada com apenas quatro manchas devido ao tempo computacional crescer com o nimero de
manchas. Essas manchas estdo localizadas em uma latitude fixa igual a latitude do transito, neste
caso ~ —2°. Para cada transito, as longitudes das manchas sdo obtidas a partir do ajuste do modelo,
que € limitado nestes casos a manchas entre +£70°. Desse mesmo ajuste, também sdo obtidos
os outros dois parametros livres: o raio e a intensidade das manchas. O raio das manchas varia
aproximadamente entre 0,1 € 0,9 R,, com um valor médio de 0,49 R,. A maioria das manchas de
Kepler-17 modeladas possuem um didmetro médio de aproximadamente 89 000 km, sendo assim
maior que as manchas solares. A intensidade varia entre 0,1 € 0,9 /., com um valor médio de 0,55
I.. A partir dessas intensidades, podemos deduzir as temperaturas das manchas considerando uma

emissao de corpo negro para a fotosfera e as manchas em si. Elas variam aproximadamente entre
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3700 e 5650 K, com um valor médio de 5061 K. Estas manchas s@o em média 720 K mais frias que

o restante da fotosfera (1.; = 5781K).

No caso da estrela CoRoT-18, o modelo de manchas fornece um raio de 0, 1369 R, similar
ao valor de 0, 1316 R, obtido por (Hébrard et al. 2011). A estrela € modelada com as seis manchas
que se ajustaram melhor a cada curva de luz do transito. Um ajuste possivel devido a um niimero
menor de transitos (13 transitos) observados em compara¢do aos observados na estrela Kepler-17
(274 transitos). A latitude do transito é calculada em ~ —22°. A partir do ajuste do modelo de
manchas, estimam-se o raio e a intensidade das manchas na superficie da estrela CoRoT-18. O raio
varia aproximadamente entre 0,1 € 0,7 I?;,, com um valor médio de 0,40 ,,. Em termos de didmetro,
as manchas possuem valores variando entre 18 000 e 128 000 km, com uma média de 73 000 km.
A intensidade delas varia aproximadamente entre 0,2 e 0,8 /., com um valor médio de 0,57 I.. As
manchas com valores de intensidade menores, ou com contraste de manchas elevado, sao manchas
mais frias do que aquelas com valores de intensidade préximos de /.. As suas temperaturas sao
estimadas entre 3900 e 5200 K, com um valor médio de 4800 K. As manchas destas estrelas sdo

em média 640 K mais frias que o restante da fotosfera (7.; = 5440K).

O periodo de rotacdo para ambas as estrelas na latitude do transito, a partir dos mapas de
longitude das manchas, também foi obtido. Para o caso de Kepler-17, constatamos por inspecao vi-
sual que as manchas seguem listras diagonais de acordo com o periodo utilizado, indicando que as
manchas s@o envolvidas em torno da estrela com muita rapidez ou contrariamente deslocam-se de
forma desacelerada. Quando uma mancha em particular é detectada em uma mesma longitude rota-
cional durante vérios transitos, aparecendo na forma de listras verticais, o periodo correspondente
a essa configuracdo € considerado como sendo o periodo real de rotacdo na latitude do transito, ou
seja, neste caso, possivelmente o periodo de 11,9 dias. Ao mesmo tempo, esse periodo € confir-
mado através da fungdo de autocorrelagao do déficit de fluxo da mancha integrado no tempo versus
a longitude. De acordo com esse critério, o melhor periodo de rotagdo encontrado na latitude do
transito é de P(a) = 12,0 dias. Este periodo é diferente do periodo P,,, = 12,25 dias obtido via
Fourier, indicando a possibilidade de rota¢do diferencial na estrela Kepler-17. Usando P(«) para
esta estrela, o perfil de rotacdo diferencial € definido e ilustrado na Figura 4.28. O perfil mostra que

as regides proximas do equador giram mais rapidamente, com um periodo de 11,99 dias, enquanto
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que um periodo maior de 12,51 dias é encontrado nos pdlos, como obtido nas Equagdes (4.3) e
(4.4). Usando esses periodos no equador e nos pélos e o P,,; considerado, obtemos uma rotagao
diferencial relativa (Ppo, - Peg)/Prot = 4% e a rotagdo diferencial AQ = Q.,— 5, = 0,021 rad/d.
Fazendo uso do procedimento wavelet, confirmamos o periodo de rotagcdo da estrela (11,92 dias),
bem como identificamos o periodo de 5,96 dias associado possivelmente as regides ativas presentes
na superficie de Kepler-17, e um outro de 41,52 dias relacionado com a oscilagdo regular da 4rea

total de manchas, como identificado por Bonomo & Lanza (2012) com um valor de 47,1 + 4.5 dias.

A partir dos mapas de longitude das manchas, ndo conseguimos definir com certeza o
periodo de rotagcdo da estrela CoRoT-18 na latitude do transito. Sendo assim, consideramos o
critério da fun¢do de autocorrelagdo do déficit de fluxo integrado no tempo versus a longitude, e
obtemos um valor de 5,19 dias como sendo P(«). Este periodo é diferente do periodo de rotagdo
P, = 5,33 dias obtido via Fourier, porém préximo do valor de 5,10 dias encontrado através do
procedimento wavelet. O perfil de rotacao diferencial € ilustrado na Figura 4.36. Este mostra que
proximo do equador a estrela gira mais rapidamente, com um periodo de 5,14 dias, enquanto que
proximo dos pdlos, ela gira com um periodo de 5,54 dias. Este célculo € realizado através das
Equacgdes (4.5) e (4.6). A rotacdo diferencial relativa de COROT-18 € (P10 - Pog)/Prot = 7,5% €
AQ = Qeqg — Qpoto = 0,089 rad/d.

A rotina computacional usada na analise wavelet esta sendo automatizada e melhorada
considerando o cdlculo de erro e o nivel de significancia. Outras wavelet-maes serdo testadas a
fim de adicionar informagdes relevantes ao nosso estudo e levantar indicios para a implementacao
destas face ao uso da wavelet-mae Morlet. Em principio, devido as oscilacdes da wavelet Morlet, a
consideramos como a mais adequada para o estudo de rotagdo das estrelas. No caso do modelo de
manchas, aperfeicoaremos os ajustes dos parametros da estrela e do seu planeta, e também o ajuste
das manchas, evitando qualquer artefato causador de possiveis erros nas andlises. Como trabalho
futuro, aplicaremos esse modelo a outras estrelas da missdo Kepler, em particular considerando o

efeito da presenca de faculas, como por exemplo, no caso da estrela Kepler-17.
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A MISSAO COROT

CoRoT! (Convecgio, Rotagdo e Transitos planetérios), langado em 27 de dezembro de

2006, foi um satélite espacial com dois objetivos principais: (i) estudar a rotagdo e a convec-

¢ao0 nas estrelas através da sismologia estelar (ou asterosismologia) e (ii) contribuir para a pes-

quisa de planetas extrasolares a partir da detec¢do de transitos planetarios (Baglin et al. 2009).

O projeto da missdao CoRoT, foi proposto em dezembro de
1996 pela Agéncia Espacial Francesa (CNES, Centre Nati-
onal d’Etudes Spatiales) e aceito em marco de 2000. Trata-
se de uma missdo internacional sob a supervisdo do CNES
e em cooperacdo com a Agéncia Espacial Europea (ESA),

Alemanha, Austria, Bélgica, Espanha e Brasil.

O satélite foi lancado por um foguete Soyuz em
orbita circular polar em torno da Terra a uma altitude de
896 km, com um periodo orbital de 1 hora e 49 minutos. O
campo de visdo deste satélite no céu esteve na direcao equa-
torial para evitar a poluicao luminosa terrestre. Ele observou

estrelas com magnitudes entre 4,5 € 15,5 em uma regido do

Figura A.1: Visdo artistica do saté-
lite CoRoT. Crédito: ESA.

IPara informagdes adicionais, ver http:/smsc.cnes.fr/fCOROT/index.htm ou http://sci.esa.int/corot/
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céu na direcdo do centro da galdxia durante seis meses. Apds este periodo, o satélite girou 180°
e apontou na direcdo oposta, no anticentro da galdxia durante os seis meses seguintes. Portanto
foram dois periodos de observagdo: o verdo e o inverno, conhecidos como os dois olhos do satélite
(Fig. A.2), nos quais foram realizados dois programas longos de 150 dias por ano para a sismologia
estelar e a pesquisa de exoplanetas, e dois programas curtos de 20 dias por ano para a sismologia e

programas adicionais.

Figura A.2: Os dois olhos do satélite CoRoT. Crédito: ESA.

Os programas adicionais do satélite CoRoT estiveram relacionados ao servigo de dreas es-
pecificas nas quais as curvas de luz apresentam caracteristicas diferentes as do programa principal
(sismologia e pesquisa de exoplanetas). Varios aspectos foram identificados: magnetismo superfi-
cial, sistemas bindrios, estrelas pulsantes, aqueles relacionados a pesquisa de objetos do Cinturdo de
Kuiper (KBO: “Kuiper Belts Objects”), etc. Estes programas tiveram prioridade menor em relacao
ao programa principal, mas complementaram as informagdes recolhidas pelo satélite. A duragdo
da missao CoRoT foi estimada para cerca de 2,5 anos, mas em Outubro de 2009, o CNES junto
com seus parceiros nacionais e internacionais decidiram prolongar as operacdes da missdo CoRoT

por mais trés anos, até 31 de marco de 2013.

A sigla CoRoT descreve os objetivos cientificos da missdo, ambos baseados em fotometria

estelar de alta precisdo:

“CONVECCAO E ROTACAO” referem-se a capacidade do satélite CoRoT em de-

tectar ondas actsticas no interior da estrela que enviam ondulagdes através da superficie estelar,
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causando uma alteracdo na sua luminosidade. Isto torna possivel determinar, com precisdo, carac-
teristicas como massa, composi¢ao quimica, estrutura, rotacao e temperatura interna do astro. Esta
técnica € conhecida como asterosismologia. Ela foi desenvolvida durante vérios anos para estudar
o Sol (estudo chamado como heliosismologia) permitindo assim determinar diferentes parametros
da fisica solar e aprofundar a teoria de neutrinos. Os dados do CoRoT tém sido essenciais na com-
paracdo entre os dados das estrelas observadas e aqueles do Sol. Especificamente, o objetivo da
sismologia estelar € analisar os modos de vibracdo de estrelas que, sujeitas a forgcas gravitacionais,
forcas de Coriolis e de pressdo, se comportam como osciladores com diversos modos especificos.
A frequéncia, a amplitude e o tempo de vida destes modos permitem determinar alguns parame-
tros importantes da fisica estelar, tais como tamanho e composicao do nucleo, os limites entre as
zonas radiativa e convectiva, e o perfil interno da rotacdo. As informagdes mais recentes sobre o
interior das estrelas adquiridas por esta técnica de sismologia aplicada a qualquer tipo de estrela,
incluindo estrelas varidveis, representam uma nova abordagem para a formagao, evolu¢do e morte

das estrelas.

Ao medir as frequéncias e amplitudes das vibracdes estelares com uma precisdo sem pre-
cedentes, 0 CoRoT abriu literalmente um novo campo de estudo: a andlise temporal da micro-
variabilidade das estrelas. As frequéncias de vibragdo das estrelas sdo uma assinatura tnica que
nos diz mais sobre a sua estrutura, funcionamento e idade. Entre os ricos resultados do CoRoT,
a descoberta de vibragdes compardveis as do Sol em estrelas muito diferentes, ¢ um achado fun-
damental que ird ajudar os cientistas a compreender melhor o funcionamento interno das estrelas,
onde todos os ingredientes dos planetas e da vida sdo fabricados. As diversas observagdes mos-
traram também comportamentos distintas entre as estrelas observadas: atividade sobre uma ampla
faixa de frequéncias, oscilagdes multimodos ligadas a movimentos superficiais aleatdrios e rota-
coes diferenciais, como evidenciado pelos diferentes periodos da passagem das manchas solares
em latitudes distintas. A nossa Galéxia esta repleta de gigantes vermelhas, estrelas que estdo perto
do final da sua vida. O CoRoT mostrou que as propriedades de oscilacdo sao um indicador da sua

massa, raio e idade exata, e conseguiu medi-las nos confins da Galaxia.
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“TRANSITO” refere-se a técnica utilizada para detectar um planeta a partir de uma di-
minuicdo periddica no brilho da estrela que orbita ao redor. Com este método, € possivel determinar
o periodo orbital e o tamanho (raio) do planeta descoberto. Pequenas variacdes de fluxo puderam
ser observadas pelo CoRoT em uma ampla variedade de estrelas com magnitude entre 12 e 15,5.
O programa de pesquisa de exoplanetas foi executado durante longos periodos, para um maximo
de 180 dias cada. A deteccao de um planeta € garantida quando a fase (devida a variacao de fluxo)
permanece consistente por pelo menos trés transitos periddicos observados. Assim, deduzimos que
os planetas detectados pelo satélite tém um periodo de menos de 60 dias (critério simples de pe-
riodicidade). Para fazer esta distin¢c@o, o canal de exoplanetas coletou um sinal de trés cores que
diferenciou os transitos planetarios (eventos acromaticos) e a atividade estelar (eventos altamente
cromdticos devido a variagdes da temperatura na superficie da estrela). Estudos mostraram que o
uso desta informacgao em cores melhorou a detec¢do dos transitos em estrelas mais ativas que o Sol.
Com esta capacidade em detectar planetas menores do que os planetas descobertos por observato-
rios terrestres, € em determinar a frequéncia desses objetos, o0 CoRoT permitiu um conhecimento
mais abrangente sobre a formagdo de sistemas planetdrios e em que condicdes de contorno essa

formacao ocorre.

Na sua busca por exoplanetas, o CoRoT foi pioneiro na explora¢do de pequenos plane-
tas descobrindo o primeiro exoplaneta tipo-Terra confirmado em 6rbita de uma estrela semelhante
ao nosso Sol, provando, assim, o valor da observagdo espacial. Ao todo, revelou desde entdao 33
planetas e mais de 100 aguardam confirmagdo. Apoiados por uma vasta rede de telescopios com-
plementares no solo, os cientistas obtiveram informagdes preciosas sobre os planetas descobertos
pelo CoRoT, como o raio, massa e densidade (informagdes que revelam a sua estrutura interna
e composicao) e a inclinacdo e excentricidade da 6rbita. Alguns dos planetas descobertos, como
CoRoT-7b, orbitam a sua estrela em menos de 24 horas. CoRoT-9b, por outro lado, tem um periodo
orbital de 95 dias, sendo um dos poucos exoplanetas de transito conhecidos que € “ameno” (com
temperatura superficial entre 250 K e 430 K). As densidades planetdrias também variam surpreen-
dentemente: CoRoT-20b, por exemplo, é quase duas vezes mais denso que a Terra, sugerindo que
o seu interior € muito rico em elementos pesados cuja origem € dificil de explicar com os modelos

atuais de formacao planetdria, enquanto outros, como CoRoT-26b, sdo ainda menos densos que

Saturno e revelam-se anormalmente grandes. Uma visdo superficial sobre os planetas detectados
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€ dada por Deeg (2013); mais detalhes sobre os resultados dos exoplanetas da missdo CoRoT sao

descritos por Lammer et al. (2010) e Moutou et al. (2013).

Para atingir esses dois objetivos cientificos 0 CoRoT observou cerca de 230 000 estrelas,
adquirindo medicdes ultra-precisas (de 1/10000) da intensidade da luz destas por longos periodos
e quase continuamente. A completa conclusio dos estudos estd ainda longe de terminar, ja que as

equipes cientificas ainda estdo analisando os dados.
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A MISSAO KEPLER

Kepler' (Borucki et al. 2010) é um telescépio espacial desenvolvido pela Agéncia Es-
pacial Americana (NASA) para detectar exoplanetas e langcado em 6 de marco de 2009 por um
foguete modelo Delta II. O satélite foi colocado em uma 6rbita heliocéntrica. Isto permite-lhe ob-
servar uma regiao fixa do céu sem ser interrompido pela Terra e também para evitar a luz pardsita.
O nome deste satélite € um epoénimo em dedicacdo ao astrod-
nomo e matemaético Johannes Kepler (1571-1630), descobri-
dor das trés leis de Kepler que descrevem as caracteristicas
das orbitas planetérias. Kepler é a décima missdo do pro-
grama Discovery da NASA; um programa de custo relativa-
mente baixo, com foco em missdes cientificas especificas.
A construgdo do telescopio e sua execugao foi gerida pelo

Jet Propulsion Laboratory (JPL) da NASA, com Ball Aeros-

pace responsavel pelo desenvolvimento do sistema de vo, €  Figura B.1: Visdo artistica do saté-
o Centro de Pesquisa Ames responsavel tanto pelo desenvol- lite Kepler. Crédito: NASA.
vimento do sistema de aterramento quanto pelas operagdes

desde dezembro de 2009, e também pela andlise dos dados cientificos. O desafio da missao € en-

contrar planetas terrestres (aqueles de metade a duas vezes o tamanho da Terra) dentro ou perto da

!Para informacdes adicionais, ver http://kepler.nasa.gov/
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zona habitdvel de suas estrelas, onde pode existir 4gua liquida na superficie do planeta, e determinar

a frac@o das centenas de bilhdes de estrelas em nossa galdxia que podem ter tais planetas.

A duragdo prevista era de 3,5 anos. A expectativa era de que ao término de sua missao,
inicialmente no final de 2012 e posteriormente estendido para 2016, o satélite descobrisse varios
planetas semelhantes em tamanho a Terra, orbitando sua estrela a uma distdncia compardvel a
do nosso planeta. Antes desta data, a sonda poderia ndo obstante identificar planetas maiores
ou que orbitassem mais perto da estrela. No entanto, a existéncia de mais ruido do que estava
previsto exigiu mais tempo para cumprir todos os objetivos da missdo. Assim, em 2012, a missao
foi prorrogada até 30 de setembro de 2016. Infelizmente a sonda apresentou problemas no ano
seguinte. Para o bom funcionamento do equipamento é necessario que pelo menos trés dos quatro
giroscOpios usados para guiar o satélite permane¢cam em bom estado, mas em 15 de maio de 2013
o segundo dentre eles apresentou uma falha. Durante os meses seguintes, tentou-se recuperar pelo
menos um dos dois giroscopios danificados, mas, finalmente, em 15 de agosto, a NASA informou
que os esfor¢os de reparagdo teriam cessado e que estavam considerando possiveis novas missoes

nas condic¢des atuais do telescopio.

Figura B.2: Campo de visdo da missdo Kepler entre as constelacdes de Cygnus e Lyra (vemos as
projecdes dos 42 captores CCDs de 2200x1024 pixels). Crédito: NASA.

O satélite, que pesa pouco mais de uma tonelada, utiliza o método de transito observando
as estrelas com a ajuda do seu telescopio de 0,95 metros de didmetro. Durante a sua missdo, Kepler

mantém uma direcdo fixa no céu entre as constelagdes de Cygnus e Lyra (Fig. B.2). Seu campo
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permite a observacdo de cerca de 150 mil estrelas de forma continua, analisando o seu brilho a cada
30 minutos para detectar possiveis transitos planetarios. Essas estrelas estdo localizadas em uma
regido da Via Lactea semelhante a nossa e longe do plano da ecliptica para evitar interferéncia do
Sol ou outros objetos no Sistema Solar. Com essa direcdo fixa, Kepler detectaria exoplanetas com
periodos de rotagdo de mais de um ano terrestre (ao contrdrio do CoRoT que podia observar apenas

periodos inferiores a trés meses).

O objetivo cientifico de Kepler é explorar a estrutura e diversidade de sistemas planetdrios.

Isto € conseguido através do levantamento de uma grande amostra de estrelas para:

* Determinar a abundancia de planetas terrestres e maiores dentro ou perto da zona habitavel

de uma ampla variedade de estrelas;
* Determinar a distribuicao de tamanhos e formas das érbitas desses planetas;
» Estimar quantos planetas existem em sistemas multiplos de estrelas;

* Determinar a extensdo da 6rbita, brilho, tamanho, massa e densidade dos planetas gigantes

de periodo orbital curto.

* Identificar membros adicionais de cada sistema planetario descoberto através de técnicas

adicionais;

* Determinar as propriedades das estrelas que abrigam sistemas planetarios.

Kepler revelou um novo lado da nossa Galdxia. Hoje sabemos que a maioria das estrelas
tem planetas, planetas do tamanho da Terra sdo comuns, e existem planetas muito diferentes da-
queles em nosso Sistema Solar. Ao analisar os dados de Kepler, os cientistas identificaram mais
de 4, 000 candidatos que se acredita serem planetas, e verificou-se que 978 desses candidatos sao
planetas confirmados, muitos tdo pequenos quanto a Terra. Descobertas feitas usando Kepler agora
respondem por mais da metade de todos os exoplanetas conhecidos. Durante os ultimos cinco anos
o Kepler obteve resultados necessdrios para dar o proximo grande passo na busca de vida em nossa

Galéxia, fornecendo informacgdes necessdrias para futuras missdes que determinardo finalmente a
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composi¢do da atmosfera de exoplanetas do tamanho da Terra para descobrir se eles seriam ha-
bitdveis. As descobertas de Kepler incluem planetas que orbitam na zona habitdavel, um exemplo
de planeta encontrado pela missdo nessa zona € conhecido como Kepler-22b. Com 2,5 vezes o
tamanho da Terra, ele é grande demais para ser rochoso e sustentar vida. Acredita-se que outros
planetas encontrados na zona habitdvel sejam rochosos como por exemplo, Kepler-62f, 40% maior
em tamanho do que a Terra. Em 17 de abril de 2014 a sonda Kepler descobriu o primeiro planeta
de tamanho semelhante ao da Terra na zona habitdvel de uma estrela. Trata-se de Kepler-186f, um
exoplaneta que orbita a ana vermelha Kepler-186 a 500 anos-luz da Terra na constelagdo de Cygnus
(Quintana et al. 2014). O tamanho de Kepler-186f é conhecido por ser menos do que dez por cento
maior do que a Terra, mas a sua massa, a composi¢ao e densidade ndo sao conhecidos. Pesqui-
sas anteriores sugerem que um planeta do tamanho de Kepler-186f € provével que seja rochoso.
Kepler-186f orbita sua estrela uma vez a cada 130 dias e recebe um terco da energia que a Terra
recebe do Sol, colocando-o perto da borda externa da zona habitdvel. O sistema também € o lar
de quatro planetas interiores, vistos alinhados em 6rbita em torno de uma estrela-mae que possui a
metade do tamanho e da massa do Sol. Outras descobertas de Kepler incluem centenas de sistemas
estelares hospedando varios planetas, estabelecendo continuamente uma nova classe de sistemas

planetarios onde os planetas orbitam mais de um Sol.

Apesar da missdo ter apresentado falhas em agosto do ano passado, afetando a capacidade
do telescopio para apontar de forma precisa, ela € confidvel para operar em um modo diferente,
e continua a fazer ci€ncia. Esta proposta de missdao de préxima geragdao, chamada K2 (também
chamada “Second Light” em inglés), foi considerada em 18 de novembro de 2013, incluindo a
utilizacdo de Kepler de forma a detectar planetas habitdveis em torno de pequenas ands vermelhas.
Em 16 de maio de 2014, a NASA anunciou a aprovacdo com respeito a estender a missao Kepler

para a missao K2.
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