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RESUMO

Apresentamos uma campanha de monitoramento fotométrico de transitos de exoplanetas con-
duzida com o telescépio B&C de 0,6 m do Observatério do Pico dos Dias (OPD), com o objetivo
de contribuir para a atualizacdo continua das efemérides do projeto colaborativo internacional
ExoClock, voltado a preparagcdo da missao espacial ARIEL (ESA). Até a redacdo desta disser-
tacdo, foram 39 observagdes de transitos submetidas ao ExoClock, garantindo a manutengdo
recorrente das efemérides de diversos sistemas planetdrios e aumentando a eficiéncia do plane-
jamento observacional da missdo. As curvas de luz foram analisadas por meio de uma rotina
desenvolvida em Python, baseada na biblioteca PyLightCurve, que integra a correcdo de
tendéncias instrumentais e atmosféricas e o ajuste do modelo de transito em um inico processo.
Os parametros dos transitos foram refinados por inferéncia bayesiana com o método de Monte
Carlo via Cadeias de Markov (MCMC), fornecendo distribui¢des a posteriori consistentes € in-
certezas realistas. Em vdrios casos, os ajustes obtidos apresentaram precisdo comparavel ou
superior a do pipeline padrao do ExoClock, destacando a importancia da escolha do modelo de
correcdo de tendéncias. Complementarmente, realizamos a inferéncia de idades para um sub-
conjunto de estrelas hospedeiras do tipo solar por meio da técnica de girocronologia, utilizando
periodos de rotac@o obtidos de dados fotométricos de missdes espaciais (CoRoT e TESS) e o
algoritmo gyro—interp. As idades estimadas mostraram boa concordancia com valores da
literatura, exceto em sistemas com planetas gigantes muito proximos, nos quais efeitos de maré
e transferéncia de momento angular limitam a aplicabilidade da técnica. O trabalho evidencia
a relevancia de observagdes terrestres continuas para a manutengdo de efemérides e ressalta a
importancia de combinar diferentes abordagens na caracterizagdo de sistemas estelares e plane-

tarios, apoiando diretamente os objetivos cientificos da missao ARIEL.

Palavras-chave: Transitos de Exoplanetas. Girocronologia. Missdao ARIEL.



ABSTRACT

We present a photometric monitoring campaign of exoplanet transits carried out with the 0.6 m
B&C telescope at the Pico dos Dias Observatory (OPD), aimed at contributing to the conti-
nuous update of transit ephemerides within the international collaborative ExoClock project,
which supports the preparation of the ESA’s ARIEL mission. By the time of writing, 39 transit
observations have been submitted to ExoClock, ensuring the recurrent maintenance of epheme-
rides for several planetary systems and enhancing the mission’s observational planning effici-
ency. The light curves were analyzed using a custom Python routine based on the PyLightCurve
package, which simultaneously corrects for instrumental and atmospheric trends and fits transit
models to the data. Transit parameters were refined through Bayesian inference using the Mar-
kov Chain Monte Carlo (MCMC) method, providing robust posterior distributions and realistic
uncertainties. In several cases, our fits yielded comparable or superior precision to that obtained
through the standard ExoClock pipeline, highlighting the importance of selecting appropriate
detrending models. Additionally, we performed age inference for a subset of solar-type host
stars using the gyrochronology technique, deriving rotation periods from space-based photo-
metry (CoRoT and TESS) and applying the gyro-interp algorithm. The estimated ages showed
good agreement with literature values except for systems hosting close-in giant planets, where
tidal interactions and angular momentum transfer limit the applicability of gyrochronology.
This work highlights the importance of continuous ground-based observations for maintaining
ephemerides. It underscores the need to combine multiple approaches in characterizing stel-
lar and planetary systems, thereby directly supporting the scientific objectives of the ARIEL

mission.

Keywords: Transiting Exoplanets. Gyrochronology. ARIEL Mission.
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1 INTRODUCAO

A busca por outros mundos teve um marco importante com a formulagdo do modelo
heliocéntrico por Nicolau Copérnico (1473-1543), apresentada em sua obra Das Revolucoes
das Esferas Celestes, publicada em 1543, onde tira a Terra da perspectiva central do universo,
colocando-a em torno do Sol, junto com os demais planetas (Copérnico, 2014).

Poucas décadas depois, Giordano Bruno (1548-1600) foi um dos primeiros a consi-
derar que as estrelas no céu poderiam ser parte de outros sistemas estelares e planetdrios, tao
complexos quanto o nosso Sistema Solar. Na obra Acerca do Infinito, do Universo e dos Mun-
dos, publicada originalmente em 1584, Bruno explorou ideias revoluciondrias sobre a natureza
do universo e a possibilidade da existéncia de multiplos mundos habitados (Bruno, 1973). Esse
pensamento de Bruno desafiou as concepg¢des cientificas dominantes da época, que ainda sus-
tentavam um universo estdtico e geocéntrico. Sua obra influenciou significativamente o pensa-
mento posterior sobre o cosmos e o lugar da Terra no universo. Por conta dos dogmas e das
crengas cientificas vigentes da época, Bruno enfrentou perseguicdo e foi condenado por suas
ideias heréticas. No entanto, sua visao abriu caminho para novas perspectivas sobre o universo.

Com a difusdo do conhecimento de que estrelas no céu sdo objetos similares ao Sol e
com o best-seller Didlogos sobre a pluralidade dos Mundos, publicado ja em 1686 por Bernard
Le Bovier de Fontenelle (1657-1757), onde escreveu em um dos didlogos que uma estrela fixa
seria um Sol e, como o Sol, deve ser o “centro de um vortex” e possuir planetas que orbitam
ao seu redor (Fontenelle, 2013), a possibilidade de existirem planetas extrassolares passou a ser
reconhecida por volta da segunda metade do século XVII (Briot; Schneider, 2018).

O escritor cientifico irlandés Dionysius Lardner e Dunkin foi a primeira pessoa conhe-
cida a cogitar que estrelas varidveis periddicas poderiam ser explicadas pela presenca de um
planeta transitando sua estrela hospedeira. Na quinta hip6tese de sua obra Handbook of Astro-
nomy, Lardner e Dunkin escreve: “a obscuracao periddica ou o desaparecimento total da estrela
pode surgir dos transitos da estrela por seus planetas acompanhantes.” (Lardner; Dunkin, 1875,
p. 402, traducdo nossa). Os transitos de Vénus e Mercurio sdo a base dessa conjectura.

Apesar de bindrias espectroscopicas virem sendo estudadas desde a descoberta em
1889 por Edward Charles Pickering (1846-1919) (Oliveira Filho; Saraiva, 2014), apenas em
1952 um método para deteccdo de planetas em outras estrelas foi proposto. Otto Struve (1897-
1963) propds que uma companheira estelar que existisse a 1/50 ua (cerca de 3 x 10°km),
com inclinagdo de 90° e periodo ~1 dia teria uma velocidade orbital ~200 km /s e, com massa
similar a de Jupiter, provocaria uma oscila¢do na velocidade radial da estrela de £0,2km/s, o
que seria detectdvel para os espectrografos Coudé da época. Enquanto um planeta com 10 M;
causaria uma oscilagdo de +£2 km/s, algo supostamente ainda mais facil de se detectar (Struve,
1952).

O método de transito foi sugerido por Struve (1952) na mesma proposta onde sugere

que um companheiro pode causar uma perturbacdo na velocidade radial da hospedeira; porém,
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veio a ser utilizado muito mais tarde em comparacdo ao método espectroscopico. Struve cogita
a possibilidade de “eclipses” causados por um planeta com area projetada de 1/50 em relagdo
a estrela causarem uma perda de 0,02 na magnitude da estrela (Struve, 1952). As caracteristi-
cas atribuidas por Struve a esse planeta hipotético sdo compativeis com as dos que mais tarde
seriam conhecidos como Jupiteres quentes, classe de exoplanetas que dominaram as primeiras
descobertas tanto pelo método de Velocidade Radial quanto pelo método de Transito (Capitulo
2).

Embora atualmente o método de transito seja o mais empregado, por muitos anos, as
descobertas de exoplanetas foram dominadas pelo método de velocidade radial. O primeiro
transito de um exoplaneta foi observado em 1999 durante acompanhamento fotométrico do
exoplaneta previamente identificado pelo método de velocidade radial, HD209458b! (Secdo
2.2).

Aos planetas que existem fora do Sistema Solar e que orbitam outras estrelas, ou seja,
planetas extrassolares, damos o nome de exoplanetas. Porém, segundo a Unido Astrondmica
Internacional (IAU), a defini¢do atual de exoplaneta consiste nos seguintes critérios (Etangs;
Lissauer, 2022):

1. Objetos com massas verdadeiras abaixo da massa limite para fusdo termonuclear de deu-
tério (atualmente calculada em 13 massas de Japiter para objetos com metalicidade solar)
que orbitam estrelas ou remanescentes estelares sdo “planetas” (independentemente de
como se formaram). A massa/tamanho minimo necessario para que um objeto extrasso-

lar seja considerado um planeta deve ser o mesmo que o usado em nosso Sistema Solar.

2. Objetos subestelares com massas verdadeiras acima da massa limite para a fusdo termo-
nuclear do deutério sdo considerados “anas marrons”, ndo importando como se formaram

nem onde estido localizados.

3. Objetos flutuantes em aglomerados de estrelas jovens com massas abaixo da massa limite
para fusdo termonuclear do deutério ndo s@o considerados “planetas”, mas sim “subanis

marrons” (ou qualquer nome que seja mais apropriado).

No Capitulo 2, exploraremos em detalhes os principais métodos de deteccdo de exo-
planetas, examinando a ciéncia que sustenta cada técnica e como elas contribuem nao s6 com a
identificacdo, mas também com a caracterizacdo dos sistemas planeta-estrela. Analisaremos as
vantagens e limitacdes de cada método, destacando suas aplicagdes especificas e os contextos
em que se mostram mais eficazes.

Neste trabalho, realizamos uma campanha observacional visando o monitoramento

fotométrico de exoplanetas definidos como alvos da missdo espacial ARIEL (Atmospheric

!'Seguindo o padrio de nomenclatura de sistemas estelares miiltiplos, exoplanetas recebem o nome da estrela
hospedeira acrescido de um sufixo em letra mintiscula. O primeiro planeta descoberto € designado “b”, dado que
a estrela é considerada “a” (Hessman et al., 2010).
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Remote-sensing Infrared Exoplanet Large-survey), da Agéncia Espacial Europeia (ESA), com
lancamento previsto para 2029. A missdo tem como objetivo principal o estudo de ~ 1000
atmosferas de exoplanetas. O ExoClock € um projeto de cardter participativo e colaborativo
que visa melhorar as previsdes de ocorréncia dos transitos (efemérides), garantindo a eficiéncia
do precioso tempo de observacdo da missao espacial ARIEL. A manuten¢do de efemérides é
realizada com base em curvas de luz observadas por diversas fontes, contando atualmente com
a contribuicao de mais de 350 observadores em todo o mundo (Tinetti et al., 2022; Kokori et al.,
2022a). Nossas observacdes, integradas a esse esforco, contribuiram para um catdlogo de efe-
mérides de 620 exoplanetas, mais recente trabalho resultante do Projeto ExoClock e atualmente
aceito para publicagao (Capitulo 3).

Dada a caracteristica observacional do trabalho, nossos dados estdo sujeitos a um tra-
tamento e redugdo, com o intuito de remover efeitos sistematicos que afetam a qualidade dos
mesmos. Apds esse tratamento, passamos pelo processo de fotometria, que efetivamente € a
medida do brilho (fluxo) das estrelas. Esse processo € apresentado em detalhes no Capitulo 4 e
resulta na curva de luz, objeto principal do nosso estudo.

As curvas de luz observadas passaram por uma rotina de andlise que visa o ajuste
de modelos de transito em nossas observacdes na busca dos melhores valores de parametros
relacionados com caracteristicas fisicas do sistema (razdo dos raios) e com as efemérides (tempo
central de transito), além da remocao de tendéncias presentes na curva de luz devido a efeitos
atmosféricos ou variabilidade estelar (Capitulo 6). Ao todo, foram 39 curvas de luz produzidas
pelas observacdes do nosso grupo e submetidas ao ExoClock, sendo reunidas no Apéndice A.

Nosso trabalho também explora uma metodologia para estimar a idade de estrelas da
sequéncia principal (Capitulo 5). A medida que as estrelas evoluem ao longo de milhdes ou
bilhdes de anos, sua taxa de rotagdo tende a diminuir devido a perda de momento angular. Isso
torna o periodo de rotagdo das estrelas um potencial indicador de idade. Durante os primeiros
milhdes de anos, as estrelas sdo rotadores rapidos. Em estrelas relativamente frias (< 5000 K)
com camadas externas convectivas, propicias a atividades magnéticas, o momento angular é
perdido para o vento estelar magnético acoplado a zona de convecgdo (Christensen-Dalsgaard;
Aguirre, 2018).

A girocronologia consiste na determinacdo da idade estelar ¢, com base nas taxas de

2 .
/ . Na mesma época,

rotacdo estelar. Skumanich (1972) inferiu que a rotag@o diminui com ¢, !
de forma independente, Durney (1972), analisando a perda de momento angular, chegou na
mesma dependéncia temporal (Christensen-Dalsgaard; Aguirre, 2018).

Fazendo uso do método de girocronologia, no Capitulo 6 também apresentamos os
periodos de rotacdo e estimativas das idades mais provaveis para seis estrelas hospedeiras de
exoplanetas, com o intuito principal de colocar a prova a eficicia do método para a classe de

objetos que pode ter suas taxas de rotacdo influenciadas pela presenca de exoplanetas.
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2 METODOS DE DETECCAO DE EXOPLANETAS

Dada a diversidade de métodos presentes na literatura para a detec¢do de exoplanetas
e estudo das caracteristicas de sistemas planetdrios, torna-se pertinente explorarmos as distin-
coes entre cada método, suas diferencas em aplicacdes e como cada método contribui para um
melhor entendimento de sistemas estelares além do Sistema Solar. A Figura 2.1 apresenta um
diagrama em formato de arvore que organiza os diferentes métodos de deteccao de exoplane-
tas, apelidado de “Arvore de Perryman”. Nas extremidades das ramificacdes, sdo indicados o
nimero de planetas detectados por cada método, juntamente com a classificacdo dos planetas
menos massivos em niveis mais baixos. Essa representacao visual destaca as diferencas entre
os tipos de planetas descobertos por cada abordagem, permitindo uma compreensao preliminar
da eficdcia e das caracteristicas de cada método.

Figura 2.1 — Arvore de Perryman. O diagrama mostra o niimero total de exoplanetas até janeiro de 2024
conhecidos de acordo com o método de deteccio.
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[ndmeros do NASA Exoplanet Archive]
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Fonte: Adaptado de Perryman (2024).

Desde a primeira descoberta, planetas gigantes com periodo orbital curto tém se mos-
trado mais faceis de serem detectados tanto por métodos espectroscopicos (como o método de
velocidade radial, descrito na Secao 2.1) como fotométricos (método de transitos, abordado na
Secdo 2.2). Gigantes gasosos dominaram as primeiras descobertas devido a esse viés de detec-
cdo. A subclasse de Jupiteres quentes, ou gigantes gasosos de periodo curto, é vagamente defi-
nida como planetas com a < 0,1 ua, ou P = 3-9 dias (Gaudi; Seager; Mallen-Ornelas, 2005) e,
portanto, significativamente quentes devido a irradiacdo estelar (Perryman, 2018). A alta massa
desses planetas gera uma perturbacdo gravitacional na estrela mais intensa, facilitando a medi-

cdo da velocidade radial por meio do espectro estelar. Além disso, o raio do planeta impacta
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Figura 2.2 — Métodos de Detec¢do mais dominantes. Exoplanetas com valores estimados de massa e
semieixo maior categorizados pelo método de deteccdo. Dados da Encyclopaedia of exo-
planetary systems até novembro de 2025 (Schneider et al., 2011). Os planetas do Sistema
Solar foram incluidos para efeito de comparacao.
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diretamente a profundidade do transito observado na curva de luz — quanto maior o planeta em
relacdo a estrela, maior serd a diminui¢@o no fluxo luminoso observado durante o transito.
Uma relacdo entre a massa e o semieixo maior dos planetas, categorizados pelo mé-
todo de detec¢do, € mostrada na Figura 2.2. Observa-se que os métodos de transito e velocidade
radial s3o mais eficientes para detectar planetas massivos e proximos a estrela hospedeira, en-
quanto técnicas como o imageamento direto sdo mais apropriadas para alvos muito distantes.
Por outro lado, o grafico também levanta questionamentos sobre a auséncia de plane-
tas em regides que correspondem aos planetas terrestres do Sistema Solar, incluindo gigantes
gasosos semelhantes aos do Sistema Solar, mas situados a distancias maiores da estrela hospe-
deira. Essa auséncia ndo implica necessariamente que planetas desse tipo ndo existam ou que
sejam raros para além do Sistema Solar, mas pode sugerir limitacdes nas técnicas de deteccao
conhecidas atualmente ou a prevaléncia de fatores que ainda restringem a identificacio de tais

planetas.

2.1 VELOCIDADE RADIAL

Amplamente utilizado na determina¢@o das massas individuais em sistemas de estrelas

bindrias, o método de velocidade radial baseia-se nas variacdes periddicas observadas nas linhas
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espectrais das estrelas, causadas pelo movimento orbital do sistema. Também conhecido como
espectroscopia Doppler, o método foi historicamente a primeira técnica bem-sucedida na de-
teccao dos primeiros exoplanetas. Ao medir as variacdes periddicas na velocidade da estrela ao
longo da linha de visada, é possivel inferir a presenca de corpos invisiveis e determinar limites

inferiores para suas massas.

2.1.1 Primeiras Detecgdes

A deteccdo do primeiro exoplaneta, 51 Pegasi b (Mayor; Queloz, 1995), na orbita
da estrela do tipo solar 51 Pegasi, deu-se por meio da técnica de velocidade radial. Mayor
e Queloz (1995) fizeram as medicdes de velocidade radial da estrela 51 Pegasi utilizando o
espectrografo ELODIE. A Figura 2.3 mostra o ajuste orbital de velocidade radial para quatro
épocas diferentes entre setembro de 1994 e setembro de 1995. A semiamplitude da velocidade
radial foi de 0,059 £0,003 km s~! com um periodo P de 4,22930+0,00011 d. Com isso, Mayor
e Queloz encontraram uma massa minima de 0,47 £ 0,02 M; para o planeta orbitando a uma
distancia de cerca de 0,05 ua (Mayor; Queloz, 1995). Mais tarde, esse exoplaneta recebeu o
nome oficial aprovado pela IAU de Dimidium. O nome Dimidium deriva do latim “metade”,

em referéncia ao fato de que o exoplaneta possui pelo menos metade da massa de Jupiter.

Figura 2.3 — Ajuste orbital do 51 Pegasi b. Curvas de velocidade radial ajustadas em observacdes de
quatro épocas distintas com correcio da velocidade ~y (velocidade do centro de massa do
sistema).
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Fonte: Mayor e Queloz (1995). Reproduced with permission from Springer Nature.

A descoberta de 51 Pegasi b (Mayor; Queloz, 1995) deixou clara a possibilidade de
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existirem exoplanetas com periodos orbitais curtos. No ano seguinte, Marcy e Butler (1996)
reanalisaram dados coletados previamente e identificaram indicios de exoplanetas na Orbita das
estrelas do tipo solar 70 Virginis (Marcy; Butler, 1996) e 47 Ursae Majoris (Butler; Marcy,
1996). O primeiro planeta, 70 Vir b, possui uma massa minima de 6,6 M, semieixo maior de
0,43 ua, periodo orbital de 116,7 dias e uma 6rbita consideravelmente excéntrica (e = 0,40). Ja
o planeta 47 UMa b possui uma massa minima de 2,39 M;, semieixo maior de 2,1 ua, periodo
orbital de 1090 dias e baixa excentricidade (e = 0,03). Essas descobertas impulsionaram uma
nova drea de pesquisa na astronomia e contribuiram para estabelecer o consenso sobre uma nova

classe de planetas, denominados Jupiteres quentes (Cenadelli; Bernagozzi, 2018).

2.1.2 Formulagao

Em um sistema de estrelas bindrias ou um sistema estrela-planeta, ambas as estrelas
orbitam um centro de massa em comum (0 mesmo ocorre num sistema estrela-planeta). Caso
a oOrbita do sistema possua uma componente alinhada com a linha de visada, o sistema sera
classificado como uma bindria espectroscopica. Nessa configuracdo, as velocidades radiais
podem ser medidas através do efeito Doppler: um desvio para o azul € observado nas linhas
espectrais quando a estrela se move em direcdo ao observador, enquanto um desvio para o
vermelho ocorre quando ela se afasta. Numa Orbita quase circular (e < 1), as velocidades das
estrelas serdo v; = 2ma; /P e vy = 2mas/ P, com cada estrela tendo, respectivamente, massa
my € mo, onde a, € ay seriam o semieixo maior de cada érbita em torno do centro de massa
(no caso de orbita circular, simplesmente o raio) e P sendo o periodo orbital. Considerando
uma bindria visual (ambas as estrelas sdo resolvidas individualmente), temos a seguinte relacao

entre as massas dos corpos e o semieixo maior de cada 6rbita (Carroll; Ostlie, 2017):

™o @.1)

mo ai

Resolvendo as velocidades para o semieixo maior de cada estrela e substituindo acima, temos

m v
o2 (2.2)
mao 1
Sendo as velocidades radiais vy, = viseni e vy, = v9sent com ¢ sendo a inclinagdo, a Eq.
(2.2) pode ser reescrita como (Carroll; Ostlie, 2017):
my  vUg/seni vy
s ——— (2.3)
me v/ seni vy,
possibilitando determinar a razdo das massas (também referida por ¢) sem conhecimento do

angulo de inclinacao.
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Partindo da terceira lei de Kepler, podemos encontrar a soma das massas

472

PP=_— " 4, 2.4
G(mq + my) 24)
substituindo ¢ com P
a=a;+ay=— (v +v9), (2.5)
27
ao resolver para a soma das massas, temos
iy = (0 + 1)’ (2.6)
ma mo = onCs U1 V2 . .

Podemos expressar em termos da velocidade radial observada, logo

P (vi, +v9,.)3
2rG sen3i

mi + Mo = (27)

Pela Eq. (2.7), podemos determinar a soma das massas do sistema bindrio se for possivel medir
as velocidades radiais de ambos os corpos. Porém, em bindrias espectroscOpicas de linha tnica
(SB1) e também no caso de exoplanetas, apenas o espectro da estrela priméaria ou da hospedeira
serd visivel, e por isso, apenas vy, serd conhecido. Nesse caso, pela Eq. (2.3), podemos escrever
V9, €m termos de vy, com apenas o espectro de m; sendo visivel. Ao substituir na Eq. (2.7),
obtemos (Carroll; Ostlie, 2017)

P v mi\? ms P
=——— |14+ — o —2  —sen®i= ——0d . 2.8

™ 27 sen i < + ma (my + mg)? n ZWGUIT (2.8)
A segunda parte da Eq. (2.8) é denominada fun¢@o de massa. A funcio de massa pode ser rela-
cionada com a semiamplitude K das varia¢des de velocidade radial. Levando em consideracdo
um sistema espectroscopico de linha Unica e considerando, agora, a excentricidade e, podemos
derivar a seguinte expressao (Wright, 2018):

m3 . PK3(1—¢2)2

2 =\ 7 2.
(mr + ) " 27C 2.9)

2.1.3 Relacao Entre Semiamplitude da Velocidade Radial e Massa Minima

No caso especifico de exoplanetas, m; pode ser entendido como a massa da estrela
hospedeira, que podemos denotar como M,, enquanto ms corresponde a massa do exoplaneta,
representada como M/,,. Rearranjando a equacdo (2.9), podemos reescrevé-la da seguinte forma

(Cumming; Marcy; Butler, 1999; Perryman, 2018):

(2.10)

5 M;’sen?’i oG r k= <27TG>§ M, seni 1
(M, + M,)? P(1— 62)% - (

P) (M, + M) (1)

[NIES
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Figura 2.4 — A esquerda, estdo as curvas de luz observadas em 9 e 16 de setembro de 1999 da estrela
HD 209458, em fungio do tempo central. A direita, temos a série temporal com binning em
intervalos de 5 minutos e em fase com o periodo orbital. A dispersdo ao final da curva de
luz deve-se a massa de ar crescente a medida que a altitude do objeto no céu diminui.
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Fonte: Adaptado de Charbonneau et al. (1999).

Pode também ser descrita como em Torres, Winn e Holman (2008), Perryman (2018):

1 2
P \3 (M,+ M,\?
. 2.11
(dias) ( M, ) ( )

A Equacgdo 2.11 explicita a relagdo entre os parametros observados da curva de velocidade

N

M, sent K
P —4919x 1073 1—¢?
o, ,919 x 10 (ms—1)< e”)

radial, como a semiamplitude K e o periodo P, e a massa do planeta multiplicada pelo seno do
angulo da inclinag@o orbital. Este termo, M), sen ¢, € conhecido como massa minima, e fornece
o menor valor possivel para a massa do exoplaneta, dado que a inclinagdo 7 ndo é diretamente

mensurdvel pelo método de velocidade radial.

2.2 TRANSITOS

2.2.1 Primeiro Transito Detectado: HD209458b

O primeiro transito de um exoplaneta foi observado em 1999 (Henry et al., 1999; Char-
bonneau et al., 1999) durante monitoramento fotométrico do sistema HD209458, hospedeiro de
Japiter quente previamente identificado através de medidas de velocidade radial. Na Figura
2.4 temos duas observagdes realizadas por Charbonneau et al. (1999) de 2,5 horas de duragdo
e profundidade de cerca de 1,5 % em intervalo consistente com o periodo orbital determinado
por velocidade radial. Como a técnica de transitos fornece uma estimativa da razao dos raios,
foi confirmado que os Jupiteres quentes possuem raios e densidades compardveis aos gigantes
gasosos do Sistema Solar (Perryman, 2018).

A descoberta do primeiro transito foi um marco na busca por exoplanetas, que até entao
era dominada por detec¢des de velocidade radial. A partir disso, o método de transito tornou-

se ndo apenas o mais prolifico para a deteccdo, superando a soma de todas as detec¢des pelos
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Figura 2.5 — Fracdo de exoplanetas descobertos por cada técnica com base no total acumulado de desco-
bertas desde 1995. Até o fim de 1995, eram cinco planetas conhecidos, sendo trés descober-
tos pelo método de timing de pulsar e dois pelo método de velocidade radial. No periodo de
1996 a 2013, o método de velocidade radial acumulava uma maior taxa de descobertas. O
método de Transitos, ao fim de 2016, ja acumulava cerca de 78 % do total de descobertas.
E possivel notar uma regidio em amarelo no canto inferior direito da imagem que representa
as descobertas provenientes de Astrometria e outros métodos. Dados do catdlogo Encyclo-
paedia of exoplanetary systems até novembro de 2025 (Schneider et al., 2011).
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demais métodos, mas também o mais eficaz para a caracterizacdo detalhada dos exoplanetas
(Deeg; Alonso, 2018). A Figura 2.5 mostra a fracdo de exoplanetas acumulados por cada técnica
a partir de 1995 até 2025. A partir de 2000, a taxa de descobertas de exoplanetas por transitos
explodiu em comparacdo aos demais métodos, ao ponto de que, ao fim de 2018, acumulava

mais de 3/4 do total de descobertas.

2.2.2 Probabilidade Geométrica de Transito

Existem condicdes geométricas que precisam ser satisfeitas para que o planeta transite
em frente da sua hospedeira. A primeira € que a inclina¢ido do plano orbital do exoplaneta pre-
cisa ser proxima 90° em relagdo ao plano do céu do observador. Outra condi¢@o é que o planeta
esteja consideravelmente proximo da estrela. Isso influencia diretamente a probabilidade de o
planeta passar pelo disco estelar.

Em um sistema contendo uma estrela e um exoplaneta, a medida que o planeta orbita
a estrela hospedeira, este projeta um cone de sombra que varre uma édrea da esfera celeste. A

area da faixa varrida pela sombra na esfera celeste representa a regido onde um observador de-
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Figura 2.6 — Probabilidade de transito. Esquerda: Trinsitos apenas ocorrerdo nas regides dentro da pe-
numbra. Direita: Ampliagc@o distinguindo a penumbra e a antumbra. A penumbra (linhas
espessas) € o cone de sombra formado por feixes de luz que tangenciam as bordas da estrela
e do planeta e se interceptam entre os corpos, onde um observador veria o transito ocorrer
de maneira rasante. A antumbra (linhas finas) € a regido onde os feixes se interceptam além
dos corpos, na qual um observador veria o planeta totalmente inserido no disco estelar.

Esfera
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Orbita
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Ampliado

Fonte: Adaptado de Winn (2010).

veria estar para ser capaz de observar a ocorréncia dos transitos. A Figura 2.6 ilustra a faixa de
sombra projetada pelo exoplaneta na esfera celeste, bem como o angulo de abertura da faixa de
sombra ©, que obedece a condi¢do sen © = (R, + Rp) /r,com R, e R, sendo o raio da estrela
e do planeta, respectivamente, e r sendo a distancia instantanea entre a estrela e o planeta. O
cone de sombra formado por feixes de luz que tangenciam as bordas da estrela e do planeta
e se interceptam entre os corpos € conhecido como penumbra. Nessa regido, veriamos, se a
resolucao permitisse, o planeta parcialmente em frente ao disco estelar, podendo este se tratar
de um transito rasante ou estar entre os dois primeiros ou dois dltimos contatos do transito (cf.
subsec. 2.2.3). Outro cone, conhecido como antumbra, definido por sen©® = (R, — Rp) /r,
¢ a regido onde dois feixes tangenciam a estrela e o planeta e se interceptam além dos corpos,
formando um cone contido no interior do cone de penumbra (Winn, 2010). Na antumbra, teria-
mos a perspectiva do planeta completamente inserido no disco estelar, semelhantemente ao que
ocorre num eclipse anular ou, mais semelhante ainda, aos transitos de Vénus e Mercurio vistos
da Terra (transitos no Sistema Solar sdo discutidos em maiores detalhes por Briot e Schneider,
2018).

Normalmente os parametros de excentricidade e e argumento do periastro w de um
sistema sdo conhecidos se o planeta for proveniente de detec¢ao de velocidade radial, mas sem
sinal de transitos. A longitude na esfera celeste como a da Figura 2.6 seria dada por w, mas
a latitude seria desconhecida. A probabilidade é dada como a fracdo sombreada da linha de

longitude ou se satisfazer o requisito |b| < 1+ R,/R,, onde b é parAmetro de impacto, ou seja

(Winn, 2010)
P (R*iRp> <1+esenw) . (2.12)
a

1 —e2
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Figura 2.7 — Esquema do transito de um exoplaneta e as principais quantidades medidas. Durante o tran-
sito, o planeta bloqueia uma fra¢do do fluxo da estrela. Apds o transito a face iluminada do
planeta fica visivel e a luz refletida pelo planeta pode ser agregada ao fluxo medido (con-
siderando que ambos os corpos sdo indistinguiveis em uma fonte pontual vistos da Terra).
No momento em que o planeta for ocultado pela estrela (eclipse secunddrio) a parcela de
fluxo refletido pelo planeta serd diminuida novamente. Os circulos tracejados mostram os
quatro contatos; os pontilhados mostram os contatos para um pardmetro de impacto menor
evidenciando uma menor separacio entre os contatos externos e internos.

eclipse
secundario

Y O
Fonte: Adaptado de Perryman (2018). The Exoplanet Handbook. © Michael Perryman 2011, 2014,
2018. Reproduced with permission of the Licensor through PLSclear.

No caso mais simples, onde 12, < R, e e = 0, a equagdo (2.12) torna-se simplesmente

R, RN\ /1
Pra = = % 0.005 (-) (ﬁ> . (2.13)

a

O fato da probabilidade ser inversamente proporcional ao semieixo maior a favorece
a descoberta de exoplanetas quentes em Orbitas mais proximas da estrela hospedeira. Como
exemplo, podemos utilizar a Terra, que é visivel para apenas 0,48 % da esfera celeste. Enquanto
que para Jupiter, orbitando a 5,2 ua do Sol, a probabilidade de transito é de apenas 0,09 %. Por
essa razao, a busca por planetas em transito a distancias da ordem de uma unidade astronomica
da estrela hospedeira requer o monitoramento de milhares de objetos por varios anos (Cameron,
2016).

2.2.3 Observaveis de Transito e Formulagdo Geométrica

O perfil e a duracdo que caracterizam uma curva de luz de um transito sdo ditados
principalmente pelas observaveis periodo P, profundidade de transito AF', o tempo total de
transito ¢ (do primeiro ao quarto contato) e o tempo de totalidade ¢ (do segundo ao terceiro

contato, onde o planeta esta totalmente inserido no disco da estrela) (Figura 2.7).
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Dessas observdveis, trés equacdes geométricas descrevem a curva de luz de transito
(Seager; Mallén-Ornelas, 2003): a profundidade do transito, com F' sendo o fluxo total obser-

vado fora e durante o transito,

Fi fora do trinsito — F, em transito ( Rp ) ?
AF = == , (2.14)
F fora do transito R*
resultado da razao das areas dos discos projetados do planeta e da estrela; a forma do transito,
descrita pela razao entre o tempo de totalidade e o tempo total de transito,
sen (tpm/P) _ {[1 = (Ry/R.)]® — [(a/R,) cosi|*}'/?

sen (trm/P) B {1+ (R,/R.)|? — [(a/R,) cosi|2}1/2 (2.15)

e o tempo total de transito,

1 —cos?s

r {R* (ELEATCL 1>/} e

Além dessas equacdes geométricas, ha duas equacdes fisicas. A terceira lei de Kepler,

assumindo uma Orbita circular

4?a?
PP —— — 2.17
G(M, + M,) @17)
e a relacdo entre massa e raio estelar.
R, = kM, (2.18)

com k sendo um coeficiente constante que varia de acordo com o tipo espectral da estrela e
x sendo a lei de poténcia da sequéncia (para tipos espectrais de F a K da sequéncia principal,
temos k = 1 e x ~ (,8). Essas equagdes sdo responsdveis por quebrar a degenerescéncia da des-
cricdo matemdtica de uma esfera passando em frente a outra ao estabelecer uma escala fisica.
Assumindo uma Orbita esférica e efeito de escurecimento de limbo negligencidvel, essa es-
cala permite uma soluc¢do tUnica e exata, junto a descricdo geométrica (Seager; Mallén-Ornelas,
2003; Perryman, 2018).

Utilizando as equacgdes 2.14, 2.15, 2.16 e 2.17, podemos chegar a uma combinag¢do de

quatro parametros, sendo a primeira a razao dos raios,

o _ VAT, (2.19)

o parametro de impacto b, definido como a distancia projetada entre o planeta e o centro da

estrela no instante de tempo central do transito ¢,,,4 0 normalizado pelo raio da hospedeira I,
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(Figura 2.7)
) 1/2
[ VAFP - smemBa s VAR 220
:R_*COSZ_ 1 — [sen2(tpm/P)/sen?(trm/P)] ’ (2.20)

o semieixo maior normalizado pelo raio da estrela, que pode ser deduzido a partir da equagdo
2.16

1/2

a | (1+VAF)?—b[1— sen?(tym/P)] 221)

R, sen 2(tym/P) ’ '
e com a lei de Kepler para M, < M,, uma expressao para a densidade estelar pode ser deduzida

da equacdo 2.21
3/2

_ M, [ 4xn? (1+VAF)? — b*[1 — sen?(trm/P)] (2.22)

=T ~\ PG sen 2(trm/ P) ' '

Os parametros fisicos M,, R,, a, i € I}, serdo entdo (Seager; Mallén-Ornelas, 2003; Perryman,
2018): A massa estelar

M. . 1/(1-3x)
- (k3p—) , (2.23)
Mg Po
deduzida a partir da equacao 2.22 juntamente da relacdo entre massa e raio estelar (eq. 2.18) na
forma 5 s
* M* R* a M* o 1
Px ) — (2.24)
po Mo \Ro Mg k3
O raio estelar,
R, M, T N z/(1-3x)
iy ( > - (kl/ﬂﬁp—) . (2.25)
Rg Mg Po
O semieixo maior a partir de M, e da terceira lei de Kepler com M, < M,,
PaM, N\ P
= , 2.26
a ( 1 ) (2.26)
A inclinacdo orbital, baseada em b,
R,
i=cos ' (b —> . (2.27)
a

E finalmente, o raio do planeta em unidades de raios solares,

x/(1-3z)
Be B AF (k;l/xﬁ> VAF . (2.28)
R@ R@ Po

Se ainda aproximarmos R, < a ou, de maneira equivalente, t77/P < 1, as expressdes para b,
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a e p, serdo simplesmente (Perryman, 2018; Seager; Mallén-Ornelas, 2003)

1/2
o _ | (L= VAF? — (tr/tr)*(1 + VAF) (2.29)
1 — (tp/tr)? 7 |
a 2P -
= AP (G ) (230
32P -
po= "G AP (6 —17) 23D

2.2.4 Efeitos de Escurecimento de Limbo

Enquanto as expressdes apresentadas anteriormente permitem uma estimativa dos prin-
cipais parametros do sistema, a precisdo na caracterizacio de curvas de luz de transitos exige
a aplicacdo de métodos mais sofisticados, como o modelo de Mandel e Agol (2002) ou Gimé-
nez (2006). Essa sofisticacdo é fundamental, em parte, devido ao efeito sutil evidenciado na
Figura 2.8, conhecido como escurecimento de limbo da estrela, que faz com que o brilho do
disco estelar ndo seja uniforme. Em vez disso, € observado um gradiente radial de intensidade
luminosa, sendo mais intenso no centro do disco e diminuindo em dire¢@o as bordas. Modelos
de curvas de luz teéricos que consideram o efeito de escurecimento de limbo, como Mandel e
Agol (2002), mostram um impacto significativo na profundidade do transito AF’ como fungdo
do parametro de impacto b; no arredondamento do fundo do poco da curva de luz, assim, fa-
zendo a parte plana do pogo ser menor (reduzindo o tempo de totalidade tr) e dificultando a
determina¢do dos contatos de ingresso e egresso do transito (Deeg; Alonso, 2018; Perryman,
2018).

A probabilidade de escape de um féton emitido dentro de uma camada interna especi-
fica da estrela depende da profundidade 6ptica da camada. Para um f6ton com frequéncia v, a
profundidade 6ptica 7, € a integral do produto entre a opacidade x, e a densidade p(s) ao longo
do caminho do feixe. Ou seja, para uma luz emitida na posicdo X que viaja ao observador no
infinito, temos (Haswell, 2010)

T, = /OO p(s) K, ds, (2.32)

X
onde s indica a posi¢ao ao longo do caminho.

Dado que a opacidade depende da frequéncia da radiacdo, entdo a profundidade 6p-
tica também depende da frequéncia. Assim, diferentes profundidades fisicas em uma atmosfera
estelar terdo diferentes profundidades Opticas. A probabilidade de um f6ton emitido ser absor-
vido ou espalhado é e~ 7, entdo a razdo entre a intensidade emitida (/emisdao) € @ intensidade

emergente (/) serd (Haswell, 2010)

1

I emitido

=e . (2.33)

Um féton que emerge do centro do disco estelar viaja radialmente para fora, enquanto
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Figura 2.8 — Esquema ilustrando o efeito de escurecimento de limbo. (a) A linha tracejada denota a
regido de onde o féton estd partindo em direcdo ao observador. O caminho que o féton
percorre partindo do centro do disco da estrela em dire¢do ao observador atravessa uma
profundidade h da estrela, enquanto os fétons partindo de outras regides viajam com um
angulo # em relagdo a normal da superficie estelar. (b) Os f6tons partindo das bordas do
disco passam por uma profundidade s =~ h/u, onde p = cos 6, assumindo uma geometria
plano-paralela da atmosfera com h < R,.

I(pw=cos@) ’/&

If(l)

Fonte: Adaptado de Haswell (2010).

um féton de qualquer outro ponto do disco viaja em um angulo ¢ em relacdo a direcio radial
ou normal da superficie. Na Figura 2.8a, ambos os fétons sdo emitidos a partir da mesma
profundidade, mas o féton emitido préximo do limbo deve atravessar um caminho s maior para
atravessar a camada da atmosfera (Figura 2.8b). Para os f6tons emitidos a uma profundidade £,
o caminho ao longo da atmosfera em dire¢do ao observador serd (Haswell, 2010)

h

s~ = ﬁ . (2.34)
cost p

com g = cos # e assumindo que h < R,.

Existe um conjunto de leis que podem ser aplicadas, conforme o problema e o modelo
de atmosfera estelar adotado, para descrever o comportamento do escurecimento de limbo ao
longo do disco estelar. E consenso, no entanto, que o escurecimento de limbo ndo € um feno-
meno linear (Claret, 2000). Tendo isso em vista, alternativas foram propostas com o tempo. A
primeira sendo a lei linear (Schwarzschild, 1906; Russell, 1912; Milne, 1921) é dada por

—~=1—u(l—p). (2.35)
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A lei quadratica (Kopal, 1950)
=1 —a(l—p)—b(1—p)*. (2.36)

A lei da raiz quadrada (Diaz-Cordoves; Gimenez, 1992)

%zl—c(l—u)—d(l—\/ﬁ). (2.37)

A lei logaritmica (Klinglesmith; Sobieski, 1970)

—==1—e(l—p) — fuln(u). (2.38)

=1 —g(1— ). (2.39)

E a mais comumente usada atualmente, a lei ndo-linear ou de quatro termos (Claret, 2000;
Claret et al., 2020)

=1 — g (1= p?) —up(1 — ) — us(1 — p?) —ug(1 — 42 | (2.40)

ou, de maneira mais compacta

Iy . w2

onde /(1) ¢ a intensidade especifica no centro do disco, u, a, b, ¢, d, e, f, g, h e u, sdo os
coeficientes de escurecimento de limbo, e 1 = cos#, com 6 sendo o dngulo entre a linha de
visada e a normal da superficie da intensidade emergente (Figura 2.8).

A curva de luz com o modelo de Mandel e Agol (2002), considerando o comporta-

mento nao-linear do escurecimento de limbo, é dada por

/0 1 ar1 () 2P /(;‘;z/ Il (2.42)

-1

Fp,2) = [ /0 Cdr2r ](r)]

onde F°(p,z) € a curva de luz de uma fonte uniforme, p = R,/R,, z = d/R, podendo ser
entendida como a distancia normalizada projetada entre os centros do planeta e da estrela; e
I(r) sendo a intensidade especifica como fun¢éo de r ou ;2 (Mandel; Agol, 2002).

A Figura 2.9 mostra os modelos de curva de luz para dez bandas de comprimentos
de onda do exoplaneta HD209458b, utilizando os coeficientes de escurecimento de limbo nao-

lineares determinados por Knutson et al. (2007) e evidencia de forma clara como o fendmeno
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Figura 2.9 — Curva de luz sintética do HD209458b para dez diferentes bandas de comprimentos de onda.
O perfil de escurecimento de limbo da estrela varia conforme o comprimento de onda. Os
coeficientes de escurecimento de limbo foram determinados em Knutson et al. (2007). Mo-
delos gerados com pacote batman (Kreidberg, 2015) com perfil de escurecimento de limbo

nao-linear.
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0.9851 727-824 nm
825-922 nm
—— 922-1019 nm
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Tempo a partir do centro do transito (dias)

Fonte: O autor.

de escurecimento de limbo influencia no formato da curva de luz, tendo, inclusive, seu efeito
magnificado em comprimentos de onda mais curtos (mais arredondado) e com a parte “plana”
do transito mais evidente em comprimentos de onda na faixa do vermelho ou maiores, o que

facilita na disting@o dos instantes dos contatos do transito.

2.3 VARIACAO DE TEMPO DE TRANSITO

Em um sistema planetério simples, composto por uma tnica estrela e um tnico planeta,
os transitos ocorrem com uma periodicidade quase constante. No entanto, na presenca de outro
corpo no sistema, como uma companheira estelar, outro planeta ou um satélite, a interacdo
gravitacional mutua entre os corpos pode perturbar suas érbitas, fazendo com que essas sejam
orbitas nao-keplerianas (Perryman, 2018; Agol; Fabrycky, 2018). Nesse caso, os transitos
ocorrerdo ligeiramente mais cedo ou mais tarde do que o previsto pela efeméride. A Variagdo
no Tempo de Transito (TTV, do inglés Transit Timing Variation) consiste em um método para
analisar perturbagcdes nos tempos de ocorréncia e na duragao de transitos de um exoplaneta e, a
partir disso, inferir a presenca de um terceiro corpo, que pode ser outro planeta companheiro.

A andlise dos TTVs € realizada através de diagramas O — C' (Observado menos cal-
culado), onde a diferenca entre o tempo de transito observado e o calculado com base em uma

efeméride linear é plotada em fun¢io do niimero de épocas’. O instante calculado, baseado em

I Niimero de érbitas ocorridas desde um tempo de referéncia inicial, ¢.
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um periodo constante P, seria dado por
C(N)=ty+ NP, (2.43)

com t, sendo a efeméride ou época inicial, e NV sendo o nimero de épocas subsequentes. Vari-
acOes senoidais ou quase-periddicas no diagrama O — C' sdo indicativos comuns de interacdes
planeta-planeta (Agol; Fabrycky, 2018).

Além da deteccao de planetas no mesmo sistema que nao transitam a estrela, o método
de TTV ¢ eficaz na determina¢do das massas planetdrias (além de restringir outros parametros
orbitais) através dos efeitos gravitacionais observados em outros planetas e também na deteccdo
de companheiros estelares mais especificos, como satélites (exoluas) ou Troianos? (Perryman,
2018).

2.4 MICROLENTE GRAVITACIONAL

O método de microlente gravitacional € uma técnica de detec¢ao de exoplanetas fun-
damentada nos principios da Teoria da Relatividade Geral de Einstein. A presenca de matéria
distorce o espaco-tempo e, como resultado, a trajetoria de ondas eletromagnéticas é defletida
(Perryman, 2018). Ele nao depende da luz emitida pelo sistema planeta-estrela, mas sim do
modo como a sua massa curva o espaco-tempo, agindo como uma lente para uma estrela de
fundo (fonte). No regime de microlente, a separagdo angular entre as multiplas imagens da
estrela de fundo criadas pela lente gravitacional € muito pequena para ser resolvida por telesco-
pios (da ordem de milissegundos de arco) (Batista, 2018). O que se observa, na verdade, ¢ um
aumento tempordrio e acromatico no brilho total da estrela-fonte, chamado de magnificacdo.

O principal desafio reside na necessidade de um alinhamento extremamente preciso
entre o observador, a estrela de fundo e os objetos da lente para que haja magnificacdo signi-
ficativa. Esse alinhamento deve ocorrer dentro do raio angular de Einstein (~ 1 mas). Devido
a baixissima probabilidade de essas condi¢Oes de alinhamento serem satisfeitas em qualquer
regido da galaxia, o bulbo galactico, tendo alta densidade de estrelas, €, portanto, a regiao de
escolha mais favordvel para monitoramento (Perryman, 2018).

Sendo satisfeitas as condi¢Oes de alinhamento entre um observador na Terra, um objeto
massivo em primeiro plano (estrela-lente, M) e uma estrela de fundo (fonte), ocorrerd o feno-
meno de lente simples (Batista, 2018). A Figura 2.10 ilustra o principio basico de microlente,
com um feixe de luz da fonte sendo curvado pela gravidade da massa da lente. A magnificagcdo
significativa ocorre quando a separacdo angular entre a lente e a fonte € menor que o raio de

Einstein (fg), que define a escala angular do evento. O raio angular de Einstein e o raio linear

2 Corpos que compartilham a mesma 6rbita em diferentes pontos de Lagrange L4 e L5 correspondendo a uma
ressondncia 1:1.
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Figura 2.10 — Esquerda: Esquema geométrico de microlente dado alinhamento entre observador, lente e
fonte. A luz da estrela fonte é curvada pelo campo gravitacional da massa da lente. Numa
situacdio de alinhamento perfeito (8 = 0), § se torna o préprio raio angular de Einstein
(fg). Direita: Perspectiva idealizada do observador. A lente L e o raio de Einstein sdo
estaciondrios, enquanto que a fonte F, a lente L, a imagem externa I_, a imagem externa
I, e seu centroide I, sdo colineares. A medida que a fonte se move, a linha que os conecta
gira no sentido anti-horério.
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Fonte: Adaptado de Perryman (2018). The Exoﬁlanet Handbook. © Michael Perryman 2011, 2014,
2018. Reproduced with permission of the Licensor through PLSclear.

de Einstein sdo dados por

4GML DF — DL DLF
0p = =4/2R 2.44
DpD
Rp = 05Dy, = (| 2Rs—-EE (2.45)
Drp
onde G é a constante gravitacional, ¢ é a velocidade da luz, Ry = 2G M,/ c® é o Raio de

Schwarzschild, e D, e Dy sao as distancias do observador a lente e a fonte, respectivamente
(Perryman, 2018; Batista, 2018).
A magnificacio total observada na lente simples € estimada como a razdo entre a drea
das imagens e a drea da fonte, como segue:
u? + 2

A=t Tz 2.46
uvu? + 4 ( )

onde u = (/0g corresponde a unidades do raio de Einstein, com [ sendo o angulo formado
entre a fonte e a lente.

A curva de luz de um evento causado por uma unica estrela-lente € suave, simétrica
e bem caracterizada por parametros como o tempo do pico de magnificacdo (¢y) e a escala de
tempo do evento, ou tempo de Einstein (fg). A deteccdo de um exoplaneta ocorre quando a
estrela-lente possui um companheiro planetario, criando uma perturbagdo no campo gravitacio-
nal e tornando-a uma lente bindria. O tipo de perturbag@o causada por uma lente binéria pode ser

algo bem comportado, como mostrado na Figura 2.11 (esquerda), onde ocorre a magnificagdo
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Figura 2.11 — Esquerda: Classificacdo de perturbacio causada pela presenca de um planeta com (a) se-
paragdo estrela-planeta similar & Rg; (b) separagdo projetada substancialmente maior que
RFE com a trajetdria da fonte passando pela regido de magnificacdo de ambos os corpos; (c)
da mesma maneira que (b), mas a trajetéria passa apenas pela regido de magnificacio efe-
tiva do planeta; (d) separacdo ampla, mas com a fonte passando préximo da priméria; (e)
separacdo menor que R com trajetéria préximo da primdria. Centro: geometria de uma
microlente de lente bindria. A primdria tendo 1 M, e secunddria 0,1 M, (cdustica central
maior) ou 0,01 My, (cdustica central menor). As linhas paralelas tracejadas mostram cinco
trajetorias tais que as curvas de luz respectivas a cada uma sdo mostradas a direita para o
caso da secunddria com 0,01 M. Nesse caso, existem trés imagens de microlente para
a fonte localizada fora da cdustica, enquanto que dentro da cdustica, sdo formadas cinco.
Os picos de brilho acontecem quando a fonte cruza uma cdustica ou se aproxima de um
cuspide (III e IV). Para as trajetérias de menor magnitude (I, V, VI), as curvas tracejadas
mostram a curva de luz de um evento de magnificagdo de lente simples.

2 3 4: 00 7 2 3

t/to t/to
Fonte: Adaptado de Han (2007), Mao e Paczynski (1991) conforme elaboracdo de Perryman (2018).
The Exoplanet Handbook. © Michael Perryman 2011, 2014, 2018. Reproduced with permission of the

Licensor through PLSclear.

de ambos os objetos de maneira distinta, com o pico maior sendo devido a lente gravitacional da
hospedeira e o menor devido ao planeta, ou algo ainda mais complexo. Essa configuracdo pode
causar a formagdo de cdusticas no plano da lente, que sdo regides onde a magnificacdo para
uma fonte pontual seria teoricamente infinita. Quando a estrela-fonte (que possui um diametro
angular finito) cruza uma dessas cdusticas, ocorre uma anomalia de curta duracdo e alta inten-
sidade na curva de luz, geralmente na forma de um ou mais picos secundérios agudos (Figura
2.11, centro e direita). Essa anomalia € a assinatura da presenca do planeta e, através do estudo

da forma das cdusticas, a massa da lente € determinada (Perryman, 2018).

2.5 IMAGEAMENTO DIRETO

O imageamento direto distingue-se dos demais por ser um método de deteccao direta.
Ou seja, consiste na captacdo de fétons provenientes do proprio planeta, € ndo na observagao
de efeitos induzidos na estrela hospedeira.

Primeiramente, o planeta deve estar suficientemente afastado da estrela hospedeira



42

(em distancia angular projetada) para ser resolvido pelo telescopio. Isso favorece a deteccao
de planetas com periodos muito longos. Outro fator relevante € a razdo de contraste entre a
luminosidade da estrela e a do planeta. Para a luz refletida de comprimento de onda )\, a razao

entre o fluxo do planeta f, e da estrela f, é

O o) () . @47
onde p()) é o albedo geométrico®, a € o semieixo maior e g() € a fungdo de fase que descreve
o brilho refletido em funcdo do angulo de fase . A luz do planeta é majoritariamente luz
estelar refletida, resultando em razdes de fluxo da ordem de 10~° no infravermelho a 10~'° no
Optico. Para anédlogos do Sistema Solar, como o sistema Jipiter-Sol a 10 pc e separa¢do angular
maxima, no caso Af ~ 0,5 as, terfamos f,/ f, ~ 10~°. Enquanto isso, para o sistema Terra-Sol,
seria ~ 1071Y (Perryman, 2018).

Para contornar o problema do contraste, o uso de corondgrafos para bloquear a luz da
estrela central e de Optica adaptativa para corrigir distor¢cdes atmosféricas em telescopios ter-
restres gigantes € essencial para a detec¢do de companheiras estelares, sejam elas anas marrons
ou planetas (Pueyo, 2018). Devido a essas restri¢des, sistemas de estrelas jovens (com idades
entre 10 e 100 Myr) e préximas (< 100 pc) sdo alvos preferenciais, pois os planetas ainda re-
tém calor de sua formagdo, tornando-os autoluminosos e significativamente mais brilhantes no

infravermelho préximo do que planetas evoluidos (Perryman, 2018; Pueyo, 2018).

2.6 ASTROMETRIA

A astrometria € o método mais antigo de busca por companheiros estelares, embora sua
aplicacao bem-sucedida na detec¢do de exoplanetas seja um fendmeno mais recente e tecnolo-
gicamente desafiador. Enquanto a velocidade radial mede o deslocamento da estrela ao longo
da linha de visada (efeito Doppler), a astrometria mede o deslocamento da posi¢cdo da estrela
no plano do céu, perpendicular a linha de visada (Malbet; Sozzetti, 2018; Perryman, 2018).

Assim como na velocidade radial, a presenca de um planeta faz com que a estrela orbite
o centro de massa comum do sistema. Para exoplanetas com a 6rbita paralela ao plano do céu
do observador, isso resulta em um movimento oscilatdrio da estrela projetado na esfera celeste.
A trajetdria da estrela projetada no plano do céu assume forma de elipse com semieixo maior

angular a dado por (Perryman, 2018):

M

o R Mp a (2.48)
M, a d \ !

=2 <H) (1—pc> as | (2.49)

3 Razdo entre o brilho observado da direcdo da estrela e o brilho de um disco ideal perfeitamente refletor e difusor.
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onde M, e M, sdo as massas do planeta e da estrela, a € o semieixo maior da orbita e d € a
distancia do sistema ao observador. O observdvel o € denominado assinatura astrométrica e €
proporcional a massa do planeta 1/, e ao semieixo orbital a, sendo inversamente proporcional
a distancia d.

Uma das principais vantagens da astrometria em relacdo a velocidade radial € a sua
capacidade de determinar a massa real do planeta. Se a Orbita astrométrica for resolvida, a
inclinacao orbital 7 pode ser determinada diretamente. No entanto, a Equacdo 2.48 mostra que
o sinal astrométrico € proporcional ao semieixo maior a, tornando este método mais sensivel
a planetas em Orbitas distantes com longos periodos orbitais (P 2 1ano), complementando a
velocidade radial e o transito, que sdo mais sensiveis a planetas com periodos curtos (~ dias)
(Perryman, 2018).

No entanto, a amplitude do sinal € extremamente pequena. Para um sistema semelhante
a Jupiter e Sol observado a uma distancia de 10 pc, o deslocamento é da ordem de 500 pas (mi-
crossegundos de arco). Missdes espaciais, como o satélite Gaia (ESA), ttm como um dos obje-
tivos a detec¢c@o de milhares de exoplanetas com tamanhos semelhantes ao de Jupiter, utilizando
astrometria; no entanto, o método ainda possui limitacdes e atualmente conta com cerca de 80
planetas confirmados, de acordo com o Encyclopaedia of exoplanetary systems (Schneider et
al., 2011).
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3 A MISSAO ARIEL E O PROJETO EXOCLOCK

Com lancamento previsto para 2029, a missdo espacial ARIEL (Atmospheric Remote-
sensing Infrared Exoplanet Large-survey) foi selecionada como a missdo M4 do programa Cos-
mic Vision da ESA (European Space Agency). A proposta da missdo visa principalmente con-
tribuir para responder ao primeiro dos quatro tépicos listados no Cosmic Vision: “Quais sdo
as condicdes para a formagao de planetas e o surgimento da vida?”’. Até o momento, existem
mais de 6000 exoplanetas confirmados, revelando grande diversidade de massas, tamanhos e
orbitas (Schneider et al., 2011; Kokori et al., 2023). No entanto, ainda ndo existe nenhum pa-
drdo discernivel que mostre uma relacdo entre a presenga, tamanho e parametros orbitais de um
planeta com as caracteristicas da estrela hospedeira. O entendimento sobre como a quimica da
superficie e da atmosfera de um planeta se conecta ao seu ambiente de formacao, ou sobre como
as propriedades da estrela influenciam na fisica e quimica da formagdo e evolucdo do planeta,
ainda é limitado. Para contribuir com a resposta para questdes quanto a composi¢ao, formacgao
e evolucdo de exoplanetas, a ARIEL se concentrard no estudo de atmosferas planetérias, que
levardao a uma melhor compreensao sobre a composicao e o processo de formagao dos planetas.
(Tinetti et al., 2018; Tinetti et al., 2022).

3.1 CARACTERIZACAO DE ATMOSFERAS DE EXOPLANETAS

A ARIEL € a primeira missdo dedicada a realizar um levantamento quimico de grande
escala de atmosferas de exoplanetas. A missao foi projetada para estudar as propriedades fisicas
e quimicas de uma grande amostra de exoplanetas (~ 1000), incluindo gigantes gasosos, nep-
tunianos, Super-Terras e planetas tipo Terra em torno de diversos tipos de estrelas hospedeiras,
utilizando espectroscopia de transito na faixa espectral de 1,1 a 7,8 um e fotometria de multiplas
bandas estreitas no optico e no infravermelho préximo (NIR) (Tinetti et al., 2022).

Os alvos da missao ARIEL (Edwards; Tinetti, 2022) sdo compostos majoritariamente
de planetas mornos e quentes que possuem atmosferas bem misturadas que devem exibir mi-
nima condensacgdo e sequestro de materiais com alto nimero atdmico (alto Z) comparados aos
gasosos frios do Sistema Solar (Tinetti et al., 2018). Essa amostra serd mais representativa da
composi¢do elementar do planeta como um todo, especialmente C, O, N, S e Si (Tinetti et al.,
2022). Observacodes desses exoplanetas quentes e mornos contribuirdo para o entendimento dos
estdgios iniciais de formagdo planetdria e atmosferas durante sua fase nebular e nos primeiros
milhdes de anos seguintes.

A principal técnica utilizada pela ARIEL serd a espectroscopia de transito. Este mé-
todo se baseia na medi¢do precisa da luz da estrela hospedeira quando o planeta transita em
frente a estrela e quando ele é ocultado pela estrela (eclipse) (Figura 3.1). Quando o planeta
transita em frente a estrela, o fluxo da estrela diminui em uma pequena fragdo percentual, cor-

respondente a razdo entre as dreas projetadas do planeta e da estrela. E possivel inferir o raio do
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Figura 3.1 — Métodos adotados pela ARIEL para investigar a composicdo e a estrutura de exoplanetas.
Esquerda: Curva de luz em fase do exoplaneta HAT-P-7b observado pelo Kepler. O transito
e o eclipse sdo visiveis. Centro: Séries temporais de curvas de luz em banda estreita de uma
and marrom observada com o HST-WFC3 em bandas espectrais para investigar profundida-
des atmosféricas e nuvens. Direita: Técnica de mapeamento de fatia.
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Fonte: Tinetti et al. (2022).

planeta a partir dessa medida (cf. sec. 2.2). Em comprimentos de onda especificos de absor¢ao,
que correspondem a assinatura espectral de determinadas espécies atdmicas ou moleculares,
o raio inferido serd maior se essas espécies estiverem presentes na atmosfera do exoplaneta
(Seager; Sasselov, 2000; Brown, 2001; Tinetti et al., 2007; Tinetti et al., 2022).

3.2 EXOCLOCK: MANUTENCAO DE EFEMERIDES DE TRANSITOS

O ExoClock € um projeto colaborativo aberto, desenvolvido para monitorar exoplane-
tas conhecidos que sdo alvos da missdo ARIEL. O desenvolvimento do projeto parte da neces-
sidade de monitorar e refinar continuamente as efemérides dos exoplanetas que serdo alvos de
estudo da missdo, garantindo que as previsdes de transito sejam as mais precisas possiveis a
partir do lancamento da ARIEL em 2029. As efemérides necessitam dessa manutencao devido
a degradacgdo da precisdo da previsdo com o tempo, decorrente do acimulo de incertezas no
periodo orbital P com o crescente nimero de épocas apds uma ultima observacdo. O tempo
central de trinsito ¢, ao longo de N épocas é t.(N) = ty + NP, logo, a incerteza prevista no

tempo central apds /N épocas é
o; (N) =0} + N?op | (3.1

onde oy, € op sdo as incertezas do ultimo ajuste (Kokori et al., 2022a).

Além disso, os tempos de transito podem variar devido a fatores como interagdes de
maré com a hospedeira, decaimento orbital ou interagdo gravitacional com outros corpos no sis-
tema (TTVs) (Kokori et al., 2022a). E esperado que o projeto entregue efemérides que possam
prever tempos de trinsito com uma precisdo maior que 1/12 da duragio do trinsito para o fim
de 2028 (Kokori et al., 2022b).
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Figura 3.2 — Distribui¢do cumulativa de observacgdes publicadas no ExoClock. A parcela de observagdes
provenientes de astronomos amadores (vermelho) evidencia a importancia da abordagem de
ciéncia cidada do projeto.
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Fonte: Adaptado de Kokori et al. (2026).

Para cumprir essa necessidade, o ExoClock € apresentado como um projeto interativo
de ciéncia cidada e retine observagdes continuas realizadas por telescopios terrestres de diversos
tamanhos. Isso inclui desde observacdes da literatura, de observatdrios profissionais e laboraté-
rios de astrofisica, além de transitos de dados fotométricos de missdes espaciais, como TESS,
Kepler e K2; mas, em sua maioria, observagdes de astronomos amadores que contribuem para
o projeto (Kokori et al., 2022a; Kokori et al., 2022b; Kokori et al., 2023). Em 2024, o niimero
de observagdes publicadas ultrapassou 10000, sendo 73 % dessas de astrdbnomos amadores com
telescopios de pequeno e médio porte (Figura 3.2) (Kokori et al., 2026). Isso evidencia a im-
portancia do ExoClock ser proposto como um projeto de ciéncia cidada.

Com o objetivo de apoiar e incentivar a participacdo da comunidade, é necessdrio fa-
cilitar e tornar o procedimento cientifico mais acessivel. Tendo isso em vista, foram criados
materiais educacionais e ferramentas como o HOPS (HOlomon Photometric Software) (Tsia-
ras; Kokori, 2025), que consiste em um programa com interface de usudrio, que atende desde
as necessidades mais bdasicas para amadores, de reduzir os dados de observacgdes e fazer astro-
metria para submissao da curva de luz, quanto op¢des mais avangadas para um tratamento mais
rigoroso dos dados. Dada a diversidade na localizacdo e no tamanho dos telescopios utilizados
em cada observacao, foi criado também um sistema de priorizag¢do para cada alvo e uma agenda
personalizada para cada telescopio registrado (Kokori et al., 2022a).

Para garantir a qualidade das observagdes submetidas por multiplos observadores, foi
construido um catdlogo para concentrar toda informacao da literatura acerca dos exoplanetas na
lista de alvos da ARIEL, o Exoplanet Characterization Catalogue (ECC) (Kokori et al., 2022a;
Kokori et al., 2026). O ECC ¢ atualizado frequentemente com novas descobertas e atualmente
conta com parametros estelares e parametros de transito para 776 planetas catalogados (Kokori
et al., 2022a). Para todas as observacdes submetidas ao ExoClock, € realizada uma anélise
interna preliminar das curvas de luz que visa garantir a qualidade das submissoes.

Nos catdlogos de 2022 (Kokori et al., 2022b) e de 2023 (Kokori et al., 2023), foi mos-
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trado que 40-45 % das efemérides iniciais tinham grandes incertezas e desvios, indicando que
uma quantidade significativa de efemérides deduzidas nos trabalhos de descoberta, incluindo

descobertas do TESS, precisam ser atualizadas para garantir a eficiéncia do planejamento da
ARIEL (Kokori et al., 2023).
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4 METODOLOGIA OBSERVACIONAL

4.1 OBSERVATORIO DO PICO DOS DIAS

O grupo de pesquisa Observatorio Astrondomico da Universidade Estadual de Ponta
Grossa (UEPG) possui experiéncia de longa data com observacdes no Observatorio do Pico dos
Dias (OPD). Com relagdo a transitos de exoplanetas para colaboracao com o projeto ExoClock,
o grupo realiza observacgdes desde 2023. Até o final de 2024, nossas noites de observacdes eram
realizadas mediante pedido de tempo vago dos telescopios. Na maioria das nossas observacoes,
utilizamos o telescépio Boller & Chivens (B&C) que possui um espelho primario de 60 cm de
diametro e razdo focal /13,49, com alguns alvos eventualmente sendo observados no telescpio
Perkin-Elmer, de 1,6 m e razao focal {/10.

Em outubro de 2024, foi submetido um pedido de tempo de observagdo formal refe-
rente ao primeiro semestre de 2025 (2025A), abrangendo o periodo de marco a agosto. Nosso
pedido visava o acompanhamento fotométrico de transitos de exoplanetas cujas estrelas hospe-
deiras consistiam em estrelas do tipo solar (tipos espectrais F tardias, G, K e M). No semestre
em questdo, nos foram concedidas 13 noites no telescépio B&C através de um pedido formal.
Ao incluirmos as noites obtidas mediante pedido de tempo vago, tivemos um total de 18 noi-
tes no semestre. Os alvos de 2025A foram selecionados utilizando o NASA Exoplanet Archive
(Christiansen et al., 2025) para prever as noites em que alvos de tipo espectral G, K e M ob-
servados pelo grupo anteriormente teriam eventos observdveis (incluindo cerca de 1 hora de
linha de base de ingresso e egressos) a uma altitude de pelo menos 30°. A Tabela 4.1 retine os
identificadores dos alvos categorizados de acordo com a prioridade (ALERTA: Observacdes nos
ultimos 2 anos mostram um drift em O — C' > 10 min. ALTA: Incerteza na previsdo maior que
a meta ou menos que trés épocas observadas nos ultimos dois anos. : Menos que trés
épocas observadas no ultimo ano. BAIXA: Contrério aos demais), a profundidade do transito
em milimagnitudes, a data da observacdo e o telescopio utilizado, seguido das configuracdes
de integracdo (tempo de exposi¢do e filtro) para as observagdes de 2023 a 2025, ja publicadas

no ExoClock. Dentre os alvos, destacam-se duas observacgdes realizadas no Observatdrio da
UEPG: HATS-62b (28/06/2023) e WASP-130b (05/05/2024).
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Tabela 4.1 — Exoplanetas observados pelo grupo do Observatério Astrondmico da UEPG. As cores dos
identificadores estdo de acordo com a prioridade do alvo no ExoClock até o momento de
nossa submissao (BAIXA,
mmag indica a variagdo da magnitude da estrela durante o evento. Data da observagdo
seguido pelo telescopio utilizado e o observatério (incluindo duas observacdes com éxito
feitas no Observatério Astrondmico da UEPG). O tempo de exposi¢do em segundos, T. exp,
e, por fim, o filtro utilizado.

, ALTA e ALERTA). A profundidade do transito em

(continua)
Profundid.ade Data Telescopio )
Exoplaneta de Transito . T. exp (s) Filtro
(mmag) Observacdo (Observatério)

WASP-183b 24.9 16/03/23 Perkin-Elmer (OPD) 40 R
WASP-36b 21,27 15/05/23 Boller & Chivens (OPD) 60 R
Qatar-6b 19,68 15/05/23 Boller & Chivens (OPD) 25 R
GJ1214b 18,78 15/05/23 Boller & Chivens (OPD) 120 R
HATS-37Ab 6,75 16/05/23 Boller & Chivens (OPD) 50 R
CoRoT-2b 36,99 16/05/23 Boller & Chivens (OPD) 100 R

HATS-62b 17,62 28/06/23 Meade RCX400 (UEPG) 90 Clear
20,13 01/07/23 Boller & Chivens (OPD) 45 R
WASP-163b 18,07 02/07/23 Boller & Chivens (OPD) 120 R
16,71 03/07/23 Boller & Chivens (OPD) 120 R
WASP-46b 21,92 03/07/23 Boller & Chivens (OPD) 90 R
WASP-135b 20,71 05/07/23 Boller & Chivens (OPD) 60 R
19,09 05/07/23 Boller & Chivens (OPD) 40 R
19,09 02/08/23 Boller & Chivens (OPD) 40 R
26,19 03/08/23 Boller & Chivens (OPD) 60 R
WASP-44b 19,47 03/08/23 Boller & Chivens (OPD) 60 R
WASP-178b 14,63 04/08/23 Boller & Chivens (OPD) 11 R
18,36 04/08/23 Boller & Chivens (OPD) 30 R
WASP-73b 4,24 07/09/23 Boller & Chivens (OPD) 30 R
7,26 07/09/23 Boller & Chivens (OPD) 25 R
WASP-145Ab 10,19 08/09/23 Perkin-Elmer (OPD) 20 R
WASP-144b 14,95 08/09/23 Boller & Chivens (OPD) 120 R
22,72 08/09/23 Boller & Chivens (OPD) 120 R
WASP-173Ab 15,74 08/09/23 Perkin-Elmer (OPD) 15 R
7,26 08/09/23 Perkin-Elmer (OPD) 15 R

WASP-130b 11,32 05/05/24 ASKAR 80 PHQ (UEPG) 45 Clear
TOI-1130b 3,14 11/06/24 Boller & Chivens (OPD) 6 I
24,98 12/06/24 Boller & Chivens (OPD) 10 I
HATS-23b 15,09 13/06/24 Boller & Chivens (OPD) 60 I
MASCARA-1b 6,83 16/08/24 Zeiss (OPD) 5 R
9,73 30/08/24 Boller & Chivens (OPD) 120 R
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Tabela 4.1 — Exoplanetas observados pelo grupo do Observatério Astrondmico da UEPG. As cores dos
identificadores estdo de acordo com a prioridade do alvo no ExoClock até o momento de
nossa submissdao (BAIXA, , ALTA e ALERTA). A profundidade do transito em
mmag indica a variagdo da magnitude da estrela durante o evento. Data da observacdo
seguido pelo telescépio utilizado e o observatério (incluindo duas observacdes com éxito
feitas no Observatério Astronomico da UEPG). O tempo de exposi¢do em segundos, T. exp,
e, por fim, o filtro utilizado.

(conclusao)
Profundid.ade Data Telescopio )
Exoplaneta de Transito . T. exp (s) Filtro
(mmag) Observacdo (Observatério)

WASP-164b 15,67 30/08/24 Boller & Chivens (OPD) 80 R
HATS-60b 8,32 31/08/24 Boller & Chivens (OPD) 180 R
WASP-140b 14,06 31/08/24 Boller & Chivens (OPD) 15 R
TOI-674b 15,57 20/04/25 Boller & Chivens (OPD) 30 R
CoRoT-2b 36,99 01/06/25 Boller & Chivens (OPD) 20 R
CoRoT-2b 36,99 15/06/25 Boller & Chivens (OPD) 90 R
26,19 01/07/25 Boller & Chivens (OPD) 60 R
26,19 07/07/25 Boller & Chivens (OPD) 90 R

Fonte: O autor.

Com base nas observacdes de 2023 e 2024, estabelecemos um limite de profundidade
de transito que seria vidvel detectar com o equipamento. Para alvos com profundidades de
transito abaixo de 5 mmag, ndo conseguimos obter bons ajustes da curva de luz devido ao
transito ser muito ténue, dificultando a distin¢@o entre os estados em transito e fora de transito.
Esse limite foi considerado na escolha de alvos para o nosso pedido de tempo para o semestre
de 2025A.

As observagoes referentes ao pedido de tempo para o B&C de 2025 foram todas feitas
com filtro R para minimizar o efeito de escurecimento de limbo (c¢f. subsec. 2.2.4) presente
na curva de luz e com redutor focal para ampliar o campo de visdo de 11'x 11’ para 22'x 22’
(Figura 4.1). Uma area de campo maior fornece um numero maior de op¢coes de estrelas de
comparacao, relevantes no processo de fotometria diferencial.

Seguindo um planejamento de missdo das noites de observagdo escrito previamente,

nossa rotina observacional consistia nos seguintes passos:

e Configuracao Instrumental: Criacdo de diretério para salvar os dados da noite; verificacao
do modelo de camera instalado e ponto de saturacao; selecdo de filtro; calagem do te-
lescépio; ajuste de foco em estrela de magnitude ~ 10, verificando seu perfil radial de
espalhamento (PSF).

e Frames de calibracao: Cerca de 30 imagens de campo “FLAT”, que consistem na integra-

¢do de uma superficie plana uniformemente iluminada, tendo em média 2/3 da capaci-
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Figura 4.1 — Imagem bruta do campo de visdo (FOV) do CoRoT-2b, obtida com o telescépio B&C equi-
pado com a CCD Ikon 27308 e um redutor focal. Estdo identificados o alvo (CoRoT-2b) e
quatro estrelas de comparacdo utilizadas para a fotometria diferencial. O quadro magenta
representa o campo de visio de 11’x11’ do instrumento sem o redutor focal. A direita,
ampliacdo da regido representada pelo pequeno quadro branco com o alvo no centro onde
¢ possivel distinguir uma estrela vizinha, cuja proximidade pode causar contaminagao foto-
métrica.

Fonte: O autor.

dade médxima de saturacdo; e 30 imagens de “BIAS”, que consistem em imagens com O
tempo de exposi¢ao mais curto possivel e obturador da camera permanentemente fechado;

e Apontamento: Com as coordenadas de RA e DEC do alvo, realizamos o apontamento do
telescopio, fazendo alguns frames de teste para checar o campo desejado, o nimero de

contagem para o tempo de exposi¢do e o foco no alvo.

e Integracao do alvo: Apds os devidos testes e ajuste em um campo com comparagdes ide-
ais, iniciamos a captura das imagens. O tempo de exposi¢cdo selecionado € tal que as
contagens méximas no alvo ndo ultrapasse cerca de 2/3 do ponto de saturagdo da CCD
e também levando em conta possivel incremento nas contagens se o objeto estiver as-
cendente no céu no decorrer do evento (diminuindo a massa de ar e, consequentemente,

recebendo mais fétons no detector).
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4.2 REDUCAO DE DADOS

No processo de redugdo de dados das observagdes, utilizamos, na grande maioria dos
casos, o software de cédigo aberto HOlomon Photometric Software (HOPS) (Tsiaras; Kokori,
2025). O programa foi desenvolvido pela equipe do ExoClock com o propdsito de tornar a
reducdo de dados de observagdes de transitos, em especial de alvos do préprio projeto, mais
acessivel, principalmente para astronomos amadores que representam enorme contribui¢do para
com o projeto (sec. 3.2).

O processo de reduc¢do (ou calibracdo) dos dados consiste em remover, subtrair € cor-
rigir a assinatura instrumental adicionada pelo CCD e pelo conjunto 6ptico do telescopio a
imagem bruta; mantendo apenas o sinal desejado correspondente ao fluxo de fétons (Berry;
Burnell, 2000). Lembrando que um chip CCD consiste em um arranjo retangular de regides
sensiveis a luz, chamadas fotossitios, o objetivo € medir o fluxo de f6tons incidente I, , em
cada fotossitio. O niimero total de fétons corresponde ao nimero de elétrons livres acumulados
nos fotossitios durante a exposi¢cdo aos fétons incidentes por um tempo ¢, denominado tempo
de exposicdo (ou integracdo). O numero total de fotons P, , que incidem sobre cada fotossitio
do CCD durante ¢ é

t
P, = / I, dt, 4.1
0

que permite encontrar o fluxo médio I, , diretamente — ja que o fluxo instanténeo I, , pode ter
variado durante a integracao;

- P

== 4.2)

Ty — t )

onde os subscritos = e y correspondem ao z-ésimo fotossitio na y-ésima coluna do CCD.

4.2.1 Imagens de BIAS

Os quadros de BIAS capturam o nivel de viés B, , do CCD. Esse viés corresponde ao
desvio elétrico do sistema eletronico da CCD, intencionalmente ajustado para que seja produ-
zido um sinal acima de zero, mesmo quando o sinal do detector for zero.

Além do desvio elétrico B, ,,, outros efeitos estardo presentes na imagem bruta, como
eventos repetitivos durante a leitura da cdmera que seguem um padrao fixo (Byadrao fixo )z, Tuido
sem padrdo devido a interferéncia externa (Cinerf, ext)zy> fuido de leitura oy i, variagao alea-
téria da contagem de elétrons oy, 4. € Mais uma corrente escura, causada pela agitacdo térmica
dos dtomos no substrato de silicio do CCD responsdvel pela liberacdo de elétrons durante a
integracdo. No entanto, o efeito de corrente escura € minimo em sensores refrigerados, como os
CCDs do OPD, pois mantém a temperatura fixa durante a integracdo; por isso, ndo levaremos
isso adiante.

Entdo, os quadros de BIAS s@o imagens com o obturador permanentemente fechado e

tempo de exposi¢cdo minimo. A mediana normalizada das imagens de BIAS compde o Master
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BIAS, contendo os elementos (Berry; Burnell, 2000):

1
<BIAS>:E,y - 5 [B:n,y + (Bpadrfto ﬁxo);r,y + (Uinterf. ext)z,y + Ot leitura + Ovar. ale] 5 (43)

onde g é um fator de conversio do nimero de elétrons equivalente a um ADU (unidades
analdgico-digitais).

4.2.2 Imagens de FLATS

Devido a ndo uniformidade dos CCDs, pode haver diferencas de até 1% de um fo-
tossitio para outro entre o nimero de f6tons incidentes € o nimero de elétrons liberados. A
eficiéncia com a qual um fotossitio (x,y) converte fétons em elétrons livres corresponde a sua
eficiéncia quantica (), ,, portanto, o nimero de elétrons livres dentro do fotossitio serd (Berry;

Burnell, 2000):
Ea:,y =1 Qm,y Ia:,y ) 4.4)

Outro efeito que pode estar presente na imagem, devido ao conjunto Optico ou inerente ao
funcionamento do CCD, € a vinhetagem. No nosso caso, esse efeito € bastante presente, prin-
cipalmente devido ao redutor focal (Figura 4.1). Esse efeito faz com que o centro do sensor
receba mais luz comparado as bordas. De maneira similar, pode haver acimulo de grios de
poeira no conjunto 6ptico ou no filtro, que projetam sombras no sensor. Podemos designar a

influéncia causada por esses efeitos pelo termo V;, ,, entdo
El'vy = t Vx’y Q[L’,y I:E,y . (45)

Como I, , e t sdo constantes, os valores dos pixeis da imagem sdo proporcionais a V, , € 05 .
Isso permite corrigir ambos os efeitos nas imagens brutas com o master flat-field, dada a confi-
guracdo instrumental especifica: camera, telescopio, conjunto 6ptico, foco e demais configura-
coes (Berry; Burnell, 2000).

As imagens de campo FLAT (ou FLAT-FIELD) sao imagens de uma superficie unifor-
memente iluminada, podendo ser esta a integracdo do céu do crepusculo ou, no caso do OPD,
de um painel branco iluminado por lampadas, que servem como um mapa da eficiéncia da CCD
ao converter fétons em elétrons (Berry; Burnell, 2000). Como toda imagem, os quadros de flats

contém também sinal de BIAS (e corrente escura, que no nosso caso € anulada).
1
(FLAT), , = g(t Viw Quy Loy) + (BIAS), , (4.6)

4.2.3 Imagens Brutas

As imagens brutas sdo as imagens de ciéncia, resultado do apontamento e integracao

do objeto de interesse, mas sem tratamento nenhum. Portanto, essas imagens estardo sujeitas a
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todos os efeitos indesejdveis descritos anteriormente. Conforme o caso das imagens de BIAS e
FLAT, o frame bruto (RAW) vai incluir efeitos de BIAS e vinhetagem ou irregularidades devido

a imperfeicdes no arranjo Optico, entdo a imagem bruta serd
1
(RAW), , = ;(t Vi Quy Luy) + (BIAS), , . 4.7)
O objetivo € extrair o termo
1
_(t Q [x,y) 3 (48)
onde () é a eficiéncia quantica média.

4.2.4 Imagens Reduzidas

Para que tenhamos valores na imagem de ciéncia reduzida com contagens em torno
das imagens brutas, precisamos primeiro normalizar as imagens de FLAT. Isso € feito dividindo
as imagens de FLAT pelo valor médio de (FLAT) — (BIAS) criando, assim, o master FLAT,

que nada mais é que

((FLAT), , — (BIAS),,)
2 .

Em seguida, as imagens brutas, utilizando o master FLAT e o BIAS na reducdo, resul-

(MFLAT), , = (4.9)

tardo no frame de ciéncia uniforme, livre de imperfeicdes e efeitos indesejados, que representa

apenas os fotons de interesse, ou seja,

(RAW), , — (BIAS),,,
(MFLAT), ,

(FOTONS),., = (4.10)
A Figura 4.2 mostra o impacto que a redug¢do tem nas imagens, principalmente em

relacdo ao efeito de vinhetagem presente na imagem bruta.

4.3 FOTOMETRIA

Agora com as imagens reduzidas, seguimos para a etapa da fotometria, onde extrai-
mos de cada imagem o fluxo da estrela alvo observada. Os valores de fluxo ao longo do tempo
representam a curva de luz do objeto. Realizamos a fotometria diretamente no software HOPS
apo6s areducdo. O programa utiliza o método da fotometria diferencial de abertura, que consiste
em medir o fluxo relativo da estrela alvo em relagdo a um conjunto de estrelas de comparagdo
presentes no mesmo campo de visdo (FOV). O objetivo das estrelas de comparagdo é descontar
a variacao no fluxo causada por variagdes atmosféricas no alvo. Para tal, é necessario que as
estrelas de comparacao sejam fotometricamente estaveis, ou seja, ndo varidveis ou com varia-

bilidade desprezivel e de magnitude semelhante ao objeto alvo.
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Figura 4.2 — Comparacio entre um frame bruto (esquerda) do campo do CoRoT-2b e um frame apéds o
processo de reducdo (direita). O frame bruto apresenta um intenso efeito de vinhetagem de-
vido ao redutor focal, No frame reduzido efeitos de vinhetagem e outros efeitos que afetam
o caminho éptico, como graos de poeira nos espelhos do telescopio, sdo removidos.

Fonte: O autor.

4.3.1 Fotometria de Abertura

A imagem de uma estrela inclui luz proveniente da estrela e luz do fundo do céu.
Apesar de ser uma fonte pontual, a luz da estrela € espalhada sobre uma quantidade consideravel
de pixeis que se estende além do 6bvio. Esse espalhamento segue um padrdo conhecido como
Funcao de Espalhamento de Ponto (PSF). O perfil radial de uma estrela (Figura 4.3) evidencia
a forma da PSF. Para extrairmos o fluxo da estrela em uma imagem, é necessdrio somar as
contagens de todos os pixeis iluminados pela estrela e, entdao, estimar e subtrair a contribui¢ao
do fundo de céu (background) (Berry; Burnell, 2000). Os limites da fonte (source) e do fundo de
céu (background) na Figura 4.3 sdo uma estimativa do tamanho das aberturas a serem definidas
para o alvo.

A definicdo de aberturas € feita da mesma maneira para as estrelas de comparagdo. O

fluxo de cada estrela, incluindo o alvo, sera entiao

F, abertura — Ftotal - ,UcéuN abertura (41 1)

onde /i, € a média do fluxo do fundo de céu e N perura € 0 nimero de pixeis dentro da abertura

do alvo ou das comparacdes.
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Figura 4.3 — Abertura para o HATS-13b. Esquerda: Perfil radial de espalhamento; os limites vermelhos
indicam onde o sinal da fonte (source) termina e onde seria ideal ajustar o raio do fundo
de céu (background). Direita: Abertura definida conforme os limites mostrados no perfil
radial; o fluxo total serd dado pela soma dos valores dos pixeis dentro da abertura; o fluxo
do fundo de céu é a média do fluxo na regido delimitada pelo anel interno e anel externo.
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4.3.2 Fotometria Gaussiana (PSF)

Outro método alternativo para medi¢do do fluxo das estrelas que estd implementado no
HOPS ¢ a fotometria Gaussiana, ou fotometria de PSF. Esse método utiliza um perfil gaussiano
de duas dimensdes para representar o espalhamento da estrela.

Diferentemente da fotometria de abertura que soma o fluxo dos pixeis dentro da aber-
tura, a fun¢do Gaussiana bidimensional € ajustada a partir do centroide da estrela. O perfil

Gaussiano 2D que descreve o perfil de espalhamento é dado por

cosf + (y — yo) sen€>2
2

Ox

G(l’, y) = Bcéu + Aexp _1 <<I — l’o)
4.12)

N (—(x — xo)senf + (y — yo) cos@)2

Oy

onde G(x,y) é o valor do fluxo na coordenada (z,y) da estrela, cujo centro exato € (zo, yo);
By € 0 nivel do fundo de céu, um valor constante; A é a amplitude da Gaussiana acima do
fundo de céu; o,,0, é o desvio padrdo da Gaussiana em cada eixo; e inclui o angulo ¢, um
termo para considerar a rotaco no caso de a estrela ter um formato eliptico na imagem devido
a deslocamento do telescopio ou falta de guiagem durante a integracao.

Dado que G(x,y) é um ajuste a distribuicdo de fluxo a partir do centro da estrela

(0, Y0), 0 fluxo total da estrela é determinado pelo volume da distribui¢do, ou seja

Fesirela = 27 A Oz0y - (413)
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4.3.3 Fotometria Diferencial

Figura 4.4 — Fotometria diferencial para o HATS-13b realizada no HOPS. O primeiro grafico representa
o fluxo do alvo ao longo do tempo de observagao, seguido pelos fluxos das comparacdes que
se mantém consideravelmente constantes. Os pontos pretos representam a medida de fluxo
resultado da fotometria de abertura e os pontos vermelhos sdo resultados da fotometria de
ajuste gaussiano (PSF). Cada ponto é resultado da fotometria de uma imagem da observacao.
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Tendo a medida do fluxo do alvo Fy,, e o fluxo (), para cada uma das n comparagdes,

cada imagem fornecerd uma medida de fluxo relativo Fi no tempo ¢ da seguinte forma:

Fa(t) = ;;IT% (4.14)
1 n

O fluxo do alvo normalizado pelas comparagdes remove as variagdes comuns entre todas as
estrelas no campo, causadas principalmente por variacdes na atmosfera, como nuvens passa-
geiras, turbuléncia ou massa de ar. A Figura 4.4 mostra o processo de fotometria diferencial,
onde o fluxo varidvel no alvo deve-se ao transito, enquanto o fluxo das comparacdes se mantém
constante ao longo do tempo da observagdo. Os resultados da fotometria diferencial sdo, entdo,
duas curvas de luz: em preto, onde medimos o fluxo das estrelas em cada imagem utilizando
fotometria de abertura; e em vermelho, com a medida do fluxo das estrelas em cada imagem
com o ajuste gaussiano (PSF). O método de fotometria de abertura se beneficia em casos em que

a estrela-alvo estd bem isolada, sem contaminacdes. O método do ajuste gaussiano se mostra
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eficiente em casos em que o campo estelar € mais populoso, com estrelas mais proximas umas

das outras.
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5 GIROCRONOLOGIA

5.1 VISAO GERAL

Uma anélise de estrelas hospedeiras, baseada em observacdes de trés anos da missao
Kepler, revela uma auséncia de planetas com periodos orbitais muito curtos (P < 2 — 3 dias)
na orbita de estrelas com rotagdes rapidas (P, < 5 — 10dias), além de vérios objetos com
rotacdo quasi-sincrona, Py ~ FPop, (McQuillan; Mazeh; Aigrain, 2013). Esse achado foi confir-
mado por Walkowicz e Basri (2013) em uma deducao de periodos de rotacdo de ~ 950 objetos
de interesse do Kepler (KOI). Outros estudos mostram evidéncias de sistemas com rotacao es-
telar e periodo orbital em ressonancia.

A principal explicagdo para essa auséncia de periodos curtos envolve interagdes de
maré entre os planetas préximos e suas estrelas hospedeiras, geralmente do tipo solar. Ao longo
de bilhdes de anos do sistema, planetas proximos podem espiralar em dire¢do a hospedeira,
adicionando momento angular no envelope da estrela hospedeira (Teitler; Konigl, 2014). Por
conta desse fendmeno, a evolucao da taxa de rotacdo da estrela pode ser afetada, o que, por
sua vez, pode comprometer a confiabilidade das idades obtidas por girocronologia para esses
sistemas especificos.

O periodo de rotagdo de estrelas hospedeiras de exoplanetas pode ser estimado a par-
tir da modulagao rotacional da superficie estelar. Estrelas do tipo solar, ou seja, tipo espectral
G, K e M da sequéncia principal, tendem a apresentar superficies ndo homogéneas. A nao-
homogeneidade € causada pela presenca de manchas ou faculas na superficie das estrelas de-
vido a atividade magnética estelar, que consistem em regides com temperaturas menores ou
maiores, respectivamente, do que a temperatura efetiva da estrela. Esses sinais de atividade
estelar causam variagdes periddicas na luminosidade observada a medida que elas rotacionam
em relacdo ao observador. A implementacao de periodogramas baseados em transformadas de
Fourier, como Lomb-Scargle (VanderPlas, 2018), pode auxiliar na busca por sinais peridédicos
em séries temporais fotométricas. Porém, isso pode se tornar cada vez mais dificil para idades
muito avancadas, ou seja, para maiores periodos de rotagdo (Christensen-Dalsgaard; Aguirre,
2018).

5.2 O MODELO gyro-interp

Nesse trabalho, utilizamos o modelo de girocronologia gyro—-interp, desenvolvido
por Bouma, Palumbo e Hillenbrand (2023). Trata-se de um framework empirico e probabilistico
baseado na interpolacdo entre as sequéncias de rotacdo observadas em aglomerados abertos de
referéncia, cujas idades sdo conhecidas. O modelo foi validado para estrelas na sequéncia
principal com temperaturas efetivas entre 3800 — 6200 K e idades de 0,08 — 2,6 Ga, conforme
ilustrado pela Figura 5.1.

O gyro-interp € capaz de fornecer uma estimativa de idade através de uma dis-
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Figura 5.1 — Dados de aglomerados abertos utilizados para calibrar o modelo gyro—-interp. As linhas
cinzas representam o modelo médio para a distribuicdo do periodo de rotagdo. O modelo é
definido no intervalo de 3800-6200 K e idades de 0,08-2,6 Ga. As estrelas do aglomerado
M67 com 4 Ga foram utilizadas para calibra¢do do modelo para extrapolag¢do do limite.
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tribui¢do de probabilidade a posteriori (DPP). Isso significa que, para uma dada estrela com
periodo de rotacdo 13mt e temperatura efetiva Teﬂ‘ observados, e com incertezas o By © O o
respectivamente, o modelo encontra a probabilidade a posteriori para a idade estelar ¢,. Esse
célculo ¢é realizado marginalizando a densidade de probabilidade conjunta p(Pot, Lo, t+|D)
sobre todas as possiveis verdadeiras temperaturas e periodos, ou seja, (Bouma; Palumbo; Hil-
lenbrand, 2023)

p(t*|D> = //p<Prot7 Teffa t*‘D) dProt dTeff 3 (51)

com D = {P,, Tei}-
Pelo Teorema de Bayes, o integrando é proporcional ao produto do termo de verossi-

milhanca (likelihood) p(D|Prot, Ter, t) € da distribuicdo a priori p( Prot, Teft, Ly ), entdo

p(Protheﬂat*|D) X p<D|Pr0t7 Teﬁ;tk—) 'p(Protheﬂat*> . (52)
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Figura 5.2 — Exemplos de distribui¢Ges de probabilidade da idade para diferentes periodos, considerando
estrelas com temperaturas efetivas entre 4500 e 5500 K.
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A verossimilhanca assume que as medi¢des de temperatura e periodo seguem uma
distribui¢do gaussiana em torno dos valores verdadeiros, com incertezas or,, € op,,,, respecti-

vamente. Logo
p<D’Prota Teffa t) = p(Prot‘Prob Teffv t*) 'p(Tef‘f‘Prot; Teff7 t) ) (53)
onde a distribuicdo de temperatura e periodo de rotacao sdo as distribui¢cdes normais de forma

Teff ~ N(Teff: U%eﬂ) € ﬁrot ~ N<prot7 O.%'rot) ’

(5.4)

A distribui¢@o a priori descreve a distribuicdo esperada dos periodos de rotagdo para
uma dada idade e temperatura, modelando tanto a sequéncia lenta de rotadores quanto a popu-
lacdo de rotadores rdpidos que decai com o tempo. A Figura 5.2 exemplifica as distribuicdes de
probabilidade resultantes para estrelas com diferentes temperaturas e periodos de rotacdo, de-
monstrando como a forma da distribuicdo posterior pode ser unimodal, bimodal ou assimétrica,
dependendo dos parametros de entrada.

Conforme demonstrado por Bouma, Palumbo e Hillenbrand (2023), a precisdo da
idade inferida varia fortemente com a massa e a idade da estrela. Para estrelas do tipo solar
(=~ 5800 K), as incertezas estatisticas melhoram de +38% aos 200 Ma para +12% aos 2 Ga.
Ja para ands K de baixa massa (=~ 4200 K), as distribui¢cdes posteriores tornam-se altamente
assimétricas devido ao fenomeno da desaceleracao estagnada, com incertezas que podem variar

de 10 % a 50 % nos primeiros bilhdes de anos (veja Figura 5.3).
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Figura 5.3 — Precisdo das idades girocronolégicas do modelo do gyro-interp: Incerteza de +1o
(esquerda) e —1o (direita) da distribuicdo a posteriori da idade normalizada pela mediana.
Linhas cinzas sao multiplas de 500 Ma e pontilhados estdo espacadas a cada 100 Ma.
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Fonte: Adaptado de Bouma, Palumbo e Hillenbrand (2023).

Devido a sua robustez e capacidade de lidar com as complexidades da evolugdo rotaci-
onal estelar, 0 modelo gyro—-interp foi o escolhido para estimar as idades das estrelas-alvo
neste trabalho. O que servird também para testarmos a confiabilidade do modelo para estrelas
hospedeiras de exoplanetas gigantes.
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6 RESULTADOS E DISCUSSOES

6.1 AJUSTES DE TRANSITOS

Nossa andlise das curvas de luz foi realizada utilizando uma rotina escrita em Python
baseada na biblioteca PyLightCurve (Tsiaras et al., 2016). A rotina consiste primeiramente
na determinagdo dos coeficientes de escurecimento de limbo de acordo com parametros estela-
res e filtro utilizado na observacao. Apds isso, fazemos o ajuste da curva de luz, que simultane-
amente realiza o detrend ' da observacio, para descartar efeitos de tendéncias provenientes de
efeitos sistematicos ou atmosféricos, e o ajuste do modelo de transito aos dados observacionais.
O processo foi implementado utilizando a biblioteca PyLight curve (Tsiaras et al., 2016),
executando uma andlise em duas etapas. Inicialmente, um ajuste pelo método dos minimos
quadrados € realizado via curve_fit do pacote scipy.optimize (Virtanen et al., 2020)
para obter uma primeira estimativa dos pardmetros do sistema. Essa solucio é usada como
ponto de partida para uma andlise de inferéncia bayesiana através do método de Cadeias de
Markov via Monte Carlo (MCMC) utilizando o pacote emcee (Foreman-Mackey et al., 2013).
O algoritmo de MCMC mapeia a distribuicdo de probabilidade posterior de cada parametro,
fornecendo estimativa robusta de seus valores e de suas incertezas. Os coeficientes de detren-
ding, que corrigem efeitos sistematicos instrumentais ou de variabilidade estelar, sdo ajustados

simultaneamente com o modelo de transito.

6.1.1 Determinagdo dos Coeficientes de Escurecimento de Limbo

Como abordado na Subsecdo 2.2.4, diferentes filtros sdo impactados de maneira di-
ferente pelo efeito de escurecimento de limbo, podendo influenciar diretamente o formato da
curva de luz. Na maior parte das nossas observacdes, utilizamos o filtro COUSINS R (Bessell,
1990) para minimizar os efeitos devido ao fendmeno, permitindo uma melhor defini¢io dos
instantes de contato do transito. Apesar de serem menos intensos em comprimentos de onda
maiores, esses efeitos ainda ndo sdo despreziveis.

O ajuste de transito considera a lei nao-linear (quatro termos) de Claret para modelar
o efeito de escurecimento de limbo. Os coeficientes sdo determinados utilizando o subpacote
Stellar Atmosphere Intensity Limb (SAIL) que faz parte do ExoTETHy S (Morello et al., 2020).
O algoritmo determina os coeficientes com base num perfil de intensidade de modelos de at-
mosfera estelar, a partir do filtro utilizado e dos seguintes pardmetros estelares: temperatura

efetiva do alvo T.g, gravidade superficial log(g) e metalicidade ([M/H]).

! Remogio de tendéncias de um conjunto de dados.
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Figura 6.1 — Ajuste de transito do WASP-41b. O gréafico superior mostra o ajuste feito aos dados com
tendéncias. No centro, a curva de luz apds o detrending quadratico e fluxo normalizado.
Abaixo, o residuo.
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Fonte: O autor.

6.1.2 Detrending

A principal peculiaridade do ajuste feito pelo PyLightCurve € o fato de o algoritmo
realizar a remocao das tendéncias e o ajuste de transito simultaneamente. Para isso, € utilizada
uma func¢do de tendéncia, que pode ser ou linear ou quadritica. A funcdo linear consiste de
um termo /N de normaliza¢do, mais um termo linear L para ser ajustado juntamente com outros
parametros livres da curva de luz (e.g. R,/ R, tmid 0, a/Rs, i, entre outros). A fun¢do quadrdtica
inclui os mesmos parametros da fungao linear com a adi¢do de mais um termo quadrdtico () a
ser ajustado. O ajuste quadratico € relativamente mais robusto e serve principalmente para
hospedeiras que apresentam variabilidade estelar consideravel, que pode influenciar o formato
da curva de luz durante o transito.

As Figuras 6.1 a 6.4 mostram a comparagdo entre 0 modelo ajustado ao fluxo bruto
(cima) e o fluxo normalizado apés detrending (centro). Em todos os casos mostrados, € nitida
a contribuicao do detrending na remocao de tendéncias. Em casos de exoplanetas cuja estrela
hospedeira € conhecida por alta atividade estelar, o ajuste quadrético € a principal solucdo para

compensar esse tipo de variabilidade, como € o caso do CoRoT-2b (Figura 6.2).
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Figura 6.2 — Ajuste de transito do CoRoT-2b. O grafico superior mostra o ajuste feito aos dados com

tendéncias. No centro, a curva de luz apds o detrending quadratico e fluxo normalizado.
Abaixo, o residuo.

0.2225 A

0.2200 A

0.2175 A

Fluxo Bruto

0.2150 A

0.2125 A

; CoRoT-2b

—— Modelo
t Dados

1.01 A
1.00 A
0.99 -
0.98 1
0.97 1

Fluxo Normalizado

0.96 1

- Modelo + Detrend
t Dados

0.01 1

0.00

Residuos

—0.01 ~

0.825 0.850
+2.460841e6

0.750 0.775 0.800

Tempo (JD)

0.650 0.675 0.700 0.725

Fonte: O autor.

Figura 6.3 — Ajuste de transito do HATS-13b. O grafico superior mostra o ajuste feito aos dados com

tendéncias. No centro, a curva de luz apds o detrending quadritico e fluxo normalizado.
Abaixo, o residuo.
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Figura 6.4 — Ajuste de transito do TOI-674b. O grafico superior mostra o ajuste feito aos dados com
tendéncias provenientes majoritariamente de massa de ar. No centro, a curva de luz apds o
detrending linear. Abaixo, o residuo
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6.1.3 Amostragem com MCMC

Para obtermos a estimativa final dos parametros do transito e suas incertezas, aplicamos
o método de Monte Carlo via Cadeias de Markov (MCMC). Em sintese, o objetivo do MCMC

€ fazer a amostragem da densidade de probabilidade a posteriori dada por

p(D[O)p(©)

6.1
o(D) (6.1)

p(B[D) =
onde © seriam os pardmetros a serem ajustados, D os dados observacionais, p(©) € a distribui-
¢do a priori (prior), p(D|©) é a fungdo de verossimilhanga e p(D) é um fator de normalizacao.
Esse processo mapeia as distribui¢des de probabilidade a fim de estimar valores mais provaveis
dos parametros e suas incertezas.

A amostragem foi realizada utilizando o pacote emcee (Foreman-Mackey et al., 2013).
O algoritmo utiliza um conjunto de caminhantes (walkers) para explorar o espago de parame-
tros, onde a proposta de um novo passo para cada walker € determinada pelas posicdes dos
outros membros do conjunto (Foreman-Mackey et al., 2013). O ndmero de iteracdes previ-
amente definido representa o nimero de passos dos caminhantes. As primeiras iteracoes da
cadeia, burn-in, sdo descartadas para garantir que os walkers ndo fiquem presos nos valores
iniciais. Isso garante uma busca mais abrangente pelo espaco de parametros em busca de outras

regides de maior probabilidade.
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Os parametros a serem analisados, ou seja, os parametros livres no nosso modelo fo-
ram: o tempo central de transito (¢,,4,0), a razdo dos raios (R, /R,) e os coeficientes do modelo
de detrending (N1, L, e 1). A fim de seguir um padrio suficientemente robusto para todos os
transitos ajustados, utilizamos 200 walkers que evoluem por 250000 iteracdes, com um burn-
in de 30000 iteracdes. Os resultados do MCMC consistem em distribui¢cdes de probabilidade
posterior para cada parametro ajustado. Os histogramas nas diagonais das Figuras 6.5 e 6.6
correspondem as distribuicdes marginalizadas unidimensionais de cada pardmetro. Os painéis
fora da diagonal exibem as distribui¢des marginalizadas bidimensionais, permitindo uma visu-
alizagdo das covariancias entre cada par de pardmetros através de contornos que representam os
niveis de 1, 2, 3 e 40 de confianca.

A amostragem do HATS-13b (Figura 6.6) exibe, na distribui¢do de probabilidade a
posteriori para o pardmetro R,/ R,, uma distribui¢do bimodal. Além da regido de contorno que
define o nosso resultado, ha uma segunda populacdo de amostras que forma um maximo de
verossimilhanga local ao longo do valor 0,140. E fundamental notar que esta segunda regidio
de alta probabilidade corresponde precisamente ao valor para o raio do planeta estabelecido na
literatura (veja Tabela 6.1).

A existéncia de multiplos minimos no espacgo de parametros (ou multiplos méximos na
superficie de verossimilhanga) deixa evidente que existem multiplas solucdes que satisfazem a
solucdo da minimizacdo. Efeitos sistemdticos residuais ou variabilidade estelar nao modelada
podem introduzir vieses que deslocam o minimo global para longe da solucgéo fisicamente cor-
reta, nesse caso alterando a profundidade de transito da solu¢do. Portanto, o nosso resultado
representa o ajuste matematicamente 6timo para esta curva de luz em particular, enquanto a
exploragdo da segunda moda pelo MCMC valida que o valor da literatura ainda € uma solucao

de alta probabilidade, embora ndo seja a preferida pelo modelo ajustado.

6.1.4 Parametros Finais dos Ajustes

A Tabela 6.1 retne os resultados do processo de ajuste dos parametros t,,iq,0, 0 desvio
entre o tempo previsto e o calculado em minutos, R,/ R, comparado com os valores da literatura
e o desvio padrao entre ambos.

Para termos uma ideia do quao coesos nossos ajustes foram, podemos compara-los as
curvas de luz sintéticas do modelo esperado, construido com os valores exatos catalogados. A
Figura 6.7 mostra justamente essa comparacao entre o modelo ajustado com MCMC pela nossa

rotina e 0 modelo esperado com os parametros do ECC.

6.2 EXOCLOCK

Até o momento, foram 39 transitos observados e submetidos ao ExoClock. Os valores

ajustados para a razao dos raios e variacdo de tempo de meio transito t,,iq,0 (O-C) s@o analisados
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Figura 6.5 — Distribui¢des de probabilidade a posteriori e covarincias para os pardmetros de ajuste do
transito do WASP-41b. Os quadros na diagonal mostram as distribui¢des marginalizadas
para cada pardmetro livre: o tempo central de transito (¢,,;q,0), a razdo dos raios (R,,/ R,), o
fator de normalizacdo N e os coeficientes do modelo de detrending (linear L; e quadratico
(21). Os quadros fora da diagonal ilustram as correlagdes entre os pares de parametros, com
contornos indicando os niveis de confianca de 1, 2 e 30. A amostragem dos nossos para-
metros no MCMC foi realizada com 250000 iteragdes utilizando 200 walkers e burn-in nas
primeiras 30000 iteracdes. Os valores no canto superior direito dos quadros de distribuicao
bidimensionais indicam o grau de correlagdo entre o par de pardmetros.
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durante a submissao, porém sao relativamente semelhantes aos do ajuste do PyLightCurve
que realizamos.
O Exoplanet Characterization Catalogue (ECC) (Kokori et al., 2022a; Kokori et al.,

2026) ¢ atualizado frequentemente com novas descobertas e atualmente conta com parametros
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Figura 6.6 — Distribui¢des de probabilidade a posteriori e covarincias para os pardmetros de ajuste do
transito do HATS-13b. Os quadros na diagonal mostram as distribui¢des marginalizadas
para cada pardmetro livre: o tempo central de transito (¢,,;q,0), a razdo dos raios (R,,/ R,), o
fator de normalizag@o IV e os coeficientes do modelo de detrending (linear L1, e quadratico
@1). Os quadros fora da diagonal ilustram as correlagcdes entre os pares de pardmetros,
com contornos indicando os niveis de confianca de 1, 2 e 30. A amostragem dos nossos
parametros no MCMC foi realizada com 250000 iteracdes utilizando 200 walkers e burn-in
nas primeiras 30000 iteracdes. Os nimeros dentro dos quadros de correlacdes indicam o
grau de correlacdo entre o par de parametros.
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estelares — RA, DEC, Magnitude para diferentes filtros, Temperatura (T,s), Gravidade (log(g))
e Metalicidade (Fe/H) — e pardmetros de transito — Efemérides, duragdo e profundidade do
transito, perfodo, razdo dos raios (R,/R,), inclinagdo orbital e excentricidade — para 776 exo-

planetas catalogados (Kokori et al., 2022a). Para toda observa¢do submetida ao ExoClock, é



70

Figura 6.7 — Comparacio entre o modelo ajustado e o modelo esperado para o CoRoT-2b, HATS-13b,
TOI-674b e WASP-41b. Os pontos vermelhos representam uma média mével dos dados a
cada 10 min para facilitar a visualizacdo. A andlise € realizada com os dados brutos.
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Tabela 6.1 — Resultados dos ajustes da nossa rotina com PyLightCurve apés o MCMC em compara-
¢do com os valores da literatura. ;4,0 € 0 tempo central ajustado, O-C a diferenga entre
0 tmid,0 ajustado e esperado em minutos, R,,/R, ¢ a razdo dos raios, seguido do valor da
literatura R,/ R, Lit e pelo desvio padrdo A (o) entre ambos.

Ic(lgg:;ﬁgsg ())r tmid,0 (JDUTC) O-C (min) R,/R. R,/R, Lit. A (o)
Xﬁ%ﬁ}iﬁ? 2460474,549047 90002 _3.827 01T 0,13717500%  0,1365+£0,0006 0,65
(Tz(l)/l(;g;; 2460786,62843 000030 —0,1370%)  0,11717000%  0,1140+£0,0009 1,58
52130067'225]; 2460841,75086 7000050 —1,98T058  0,1638700010  0,1667 +0,0006  —1,77
%?%85}1235? 2460857,6936010000%  0,367051  0,143270500  0,1402+ 0,006 1,49
%1;%87}1235]; 2460863,7818470 00050 0,677 0% 014587000  0,1402+£0,0016 2,71

Fonte: O autor.

realizada uma anélise preliminar internamente da curva de luz. Essa andlise € baseada no pacote

PyLightCurve e consiste em (Kokori et al., 2026):
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» Cdlculo dos coeficientes de escurecimento de limbo utilizando a biblioteca ExoTETHyY S
(Morello et al., 2020)

* Conversao de qualquer unidade de tempo para Data Juliana Baricéntrica (BJDpg).

* Ajuste de um modelo de transito multiplicado por um modelo de tendéncia utilizando o

método de minimizacdo Nelder-Mead (Virtanen et al., 2020).

* Remocdo de pontos discrepantes com desvio de 3o.

* Ajuste da escala das incertezas com base no RMS dos residuos normalizados

* Optimizagdo com MCMC com R,/ R, € t;,iq,0 como parametros livres além dos pardme-

tros do detrending.

Nossas observagdes submetidas até o final de 2023 contribuiram, inclusive, com o pré-

ximo trabalho resultado do Projeto Exoclock (Kokori et al., 2026), que atualiza as efemérides

de 620 exoplanetas reunindo curvas de luz de diversas fontes, incluindo: Rede ExoClock, o
Exoplanet Transit Database (ETD), o STScl Mikulski Archive for Space Telescopes para dados

do Kepler, K2 e TESS, além de tempos centrais de transito da literatura e observagdes de outras

redes de observatorios terrestres (Kokori et al., 2026). A Tabela 6.2 € um compilado dos resul-

tados preliminares de nossas observacoes submetidas. No Apéndice A reunimos os ajustes das

observacdes publicadas no ExoClock até o momento.

Tabela 6.2 — Resultados das observacdes submetidas. As cores dos identificadores estdo de acordo com
a prioridade do alvo no ExoClock até o momento de nossa submissdo (BAIXA, ,
ALTA e ALERTA). O-C (min) indica a diferenca entre o instante central do transito (7p)
observado e esperado. R,/ R, ¢ arazio dos raios de melhor ajuste aos dados observacionais,
seguida pelo valor de razéo dos raios da literatura junto a referéncia (ref). E A(o) é o desvio
padrdo (em sigmas) da medida de razio dos raios ajustada em relag@o ao valor da literatura.

(continua)
Exoplaneta 0O-C (min) R, /R, R, /R, Literatura (ref) A(o)
WASP-183b 0,78 £ 0,62 0,1981 +0,0053 0,195 4+ 0,003 (Maxted et al., 2016) 0,51
WASP-36b —-1,324+ 0,59 0,1323 +0,0019 0,1368 %+ 0,0006 (Mancini et al., 2016) —2,26
Qatar-6b 5,87 +0,36 0,1446 4+ 0,0017 0,151 £ 0,007 (Alsubai et al., 2018) —0,89
GJ1214b 0,194+0,36 0,1193 +£0,0022 0,1160 + 0,0005 (Berta et al., 2012) 1,46
HATS-37Ab 17,12 +1,15 0,0651 &£ 0,0012 0,0707 & 0,0018 (Jordan et al., 2020) —2,59
CoRoT-2b —-0,23 £ 0,32 0,1640 £0,0015 0,1667 4 0,0006 (Alonso et al., 2008) —1,67
HATS-62b —3,04 + 1,58 0,1206 + 0,0029 0,1159 + 0,0029 (Hartman et al., 2019) 1,52
—-0,82+ 0,84 0,1203 +0,0017 0,124 + 0,008 (Val-Borro et al., 2016) —0,45
WASP-163b 2,08+ 1,01 0,1243 40,0035 0,119 & 0,003 (Barkaoui et al., 2019) 1,15
1,86 +£1,05 0,1199 4+ 0,0018 0,1182 + 0,0013 (Southworth et al., 2015) 0,77
WASP-46b —0,17+ 0,52 0,1436 + 0,0026  0,1407 + 0,0003 (Ciceri et al., 2015) 1,11
WASP-135b —1,34+ 0,56 0,1464 + 0,0017 0,139 4 0,003 (Spake et al., 2016) 2,15
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Tabela 6.2 — Resultados das observacdes submetidas. As cores dos identificadores estdo de acordo com
a prioridade do alvo no ExoClock até o momento de nossa submissdo (BAIXA, ,
ALTA e ALERTA). O-C (min) indica a diferenca entre o instante central do transito (7)
observado e esperado. R,/ R, € arazdo dos raios de melhor ajuste aos dados observacionais,
seguida pelo valor de razdo dos raios da literatura junto a referéncia (ref). E A(o) é o desvio
padrdo (em sigmas) da medida de razio dos raios ajustada em relag@o ao valor da literatura.

(conclusdo)
Exoplaneta O-C (min) R,/R, R, /R, Literatura (ref) A(o)
—-3,95+ 0,73 0,1235 + 0,0037 0,1225 4+ 0,0012 (Anderson et al., 2017) 0,26
0,59+ 0,73  0,1218 + 0,0017 0,1225 4 0,0012 (Anderson et al., 2017) —0,34
—0,71 + 0,58 0,1411 +0,0012 0,1402 + 0,0016 (Mancini et al., 2015) 0,45
WASP-44b —-0,15+ 0,81 0,1189 4+ 0,0018 0,126 4+ 0,003 (Anderson et al., 2012) —2,03
WASP-178b 19,25+ 1,87 0,1130 +0,0034  0,1115 + 0,0013 (Hellier et al., 2019) 0,43
—0,84+ 0,69 0,1256 40,0013  0,1241 4 0,0008 (Maxted et al., 2016) 0,98
WASP-73b —5,06 4+ 3,60 0,0597 + 0,0054 0,057 £ 0,003 (Delrez et al., 2014) 0,44
—0,73 £ 1,02 0,2747 £ 0,0071 0,287 £+ 0,088 (Nielsen et al., 2020) —0,14
WASP-145Ab 0,03+ 0,63 0,1389 + 0,0058 0,1289 + 0,0130 (Hellier et al., 2016) 0,7
WASP-144b  —0,15+2,59 0,1098 + 0,0066 0,1079 = 0,0013 (Hellier et al., 2018) 0,28
0,23 +£1,87 0,1462 + 0,0070  0,1353 £ 0,0013 (Triaud et al., 2017) 0,271
WASP-173Ab —1,86 0,82 0,1052 £ 0,0020 0,1109 £ 0,0009 (Hellier et al., 2016) —2.,6
0,60 0,91 0,2809 +0,0039 0,287 + 0,088 (Nielsen et al., 2020)  —0,07
WASP-130b —11,674+ 3,89 0,096 4+ 0,005 0,0957 + 0,0007 (Hellier et al., 2016) 0,06
TOL-1130b  —266,06 + 8,77 0,044 40,004 0,04860 & 0,00111 (Huang et al., 2020) —1,11
—4,13+ 0,48 0,1378 + 0,0011 0,1365 4 0,0006 (Southworth et al., 2016) 1,04
HATS-23b —3,42 + 0,78 0,1560 4+ 0,0022 0,159 £ 0,020 (Bento et al., 2017) 0,146
MASCARA-1b —23,70 £+ 2,02 0,0747 +£0,0018 0,0735 4 0,0007 (Talens et al., 2017) 0,62
—0,08 +1,01 0,0838 +0,0011 0,0860 + 0,0006 (Maxted et al., 2016) —1,76
WASP-164b 1,40 £ 0,82 0,1289 +0,0024  0,1242 £+ 0,0013 (Lendl et al., 2018) 1,72
HATS-60b 721+ 1,73 0,0796 40,0016 0,081 + 0,003 (Hartman et al., 2019)  —0,41
WASP-140b —0,77+ 0,30 0,1809 + 0,0012 0,1432 £ 0,0070 (Hellier et al., 2016) 9,31
TOI-674b —-0,29 £0,72 0,1110 £ 0,0027 0,1140 4 0,0009 (Murgas et al., 2021) —1,05
CoRoT-2b —-2,53+ 0,56 0,1720 +0,0019 0,1667 40,0006 (Alonso et al., 2008) 0,127
CoRoT-2b —1,10+ 0,53 0,1638 + 0,0023 0,1667 £ 0,0006 (Alonso et al., 2008) —1,22
0,31 +£0,71 0,1436 £ 0,0018 0,1402 £+ 0,0016 (Mancini et al., 2015) 1,41
0,43 +£0,84 0,1443 + 0,0002 0,1402 + 0,0016 (Mancini et al., 2015) 1,6

Fonte: O autor.

6.3 INFERENCIA DE IDADE DE HOSPEDEIRAS DO TIPO SOLAR

A técnica de girocronologia tem o intuito de estimar a idade das estrelas com base na

taxa de rotagdo estelar, conforme descrito no Capitulo 5. A derivacdo da taxa de rotacdo exata
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Figura 6.8 — Determinacdo do periodo de rotacdo do CoRoT-2b. (a) Curva de luz do CoRoT-2b obser-
vada na execucdo LRcO1 com 144 dias de duracdo em 2007. (b) Espectro de periodos do
periodograma GLS. O pico de maior poténcia corresponde a taxa de rotacdo de 4,5286 d, o
pico a esquerda corresponde a metade da taxa de rotacdo e o menor pico a esquerda corres-
ponde ao periodo de ocorréncia dos transitos, que corresponde ao periodo orbital (1,74 d).
(c) Curva de luz de (a) em fase pelo periodo encontrado em (b).
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Fonte: O autor.

¢ um parametro incomum de se encontrar em catdlogos, sendo mais frequente na literatura o
pardmetro de velocidade de rotagdo projetada v sen (i), derivado de espectroscopia Doppler.
Nesse trabalho, estimamos o periodo de rotacido dos alvos com base em dados fotométricos de
satélites espaciais (CoRoT e TESS) e, apés, utilizamos o algoritmo gyro-interp (Bouma;

Palumbo; Hillenbrand, 2023) para a inferéncia das idades estelares.

6.3.1 Determinacao do Periodo de Rotacao.

Para a busca por sinais periddicos nas curvas de luz das estrelas, foi utilizado o Pe-
riodograma de Lomb-Scargle Generalizado (GLS, Zechmeister e Kiirster, 2009). O método é
um aperfeicoamento do periodograma cldssico de Lomb-Scargle, baseado em ajuste de mini-
mos quadrados de uma onda senoidal mais uma constante, facil implementacdo e com poucas
modificagdes nas somas do periodograma Lomb-Scargle. A Figura 6.8 mostra o processo para
a determinacdo do periodo da estrela hospedeira CoRoT-2 A. Conhecida por sua significativa
atividade estelar, na Figura 6.8a € nitida a variabilidade do fluxo ao longo do tempo. O espectro
do periodograma (Figura 6.8b) possui o pico de maior poténcia em 4,5286 d, que corresponde
a taxa de rotacdo da estrela, conforme regides da superficie da estrela com manchas ou facu-
las entram e saem da linha de visada devido a sua rotacdo. Com o periodo que corresponde a
rotacdo da estrela, podemos dobrar a curva de luz em fase, como realizado na Figura 6.8c.

A curta janela de observacdo do TESS, de até 27 dias por setor, impde um desafio
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Figura 6.9 — Distribui¢des de probabilidade das idades ¢, dos alvos determinadas por girocronologia. O
gyro—-interp abrange idades de 0,08 — 2,6 Ga. Por conta disso, as estrelas com periodos
muito curtos apresentam distribui¢des assimétricas e truncadas no limite inferior.
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Fonte: O autor.

na busca por periodos de rotagdo na faixa de 5 a 15 dias. Isso ocorre porque a resolu¢do em
frequéncia de um periodograma € inversamente proporcional ao tempo total de observagdo,
resultando em picos de poténcia largos com valores de incerteza significativamente grandes. O
espacamento entre os setores também € um fator prejudicial, visto que os periodogramas nao sao
capazes de ajustar o periodo de séries temporais com lacunas de vérios meses. Considerando
esses fatores, testamos alvos com atividade estelar evidente em curtos periodos nas curvas de
luz de setores individuais ou com setores de observagdo em sequéncia, como o alvo Qatar-6,

com observacdes dos setores 50 e 51.

6.3.2 Idades e Distribui¢cdes de Probabilidade

Com a estimativa do periodo de rota¢do determinada com o GLS e adotando os valores
de temperatura efetiva presentes na literatura, podemos aplicar o modelo de girocronologia
descrito no Capitulo 5. As distribui¢des de probabilidade para a idade ¢, de cada alvo sdo
apresentadas na Figura 6.9. Como o modelo gyro-interp € calibrado para idades a partir
de 80 Ma, as distribuicdes de CoRoT-2 A e Qatar-6, cujas idades estimadas sdo proximas a este
valor, aparecem truncadas no limite inferior do modelo, resultando em um perfil assimétrico.
Por fim, podemos plotar nossos alvos junto as estrelas de aglomerados de referéncia (Figura
6.10), com CoRoT-2 A e Qatar-6 proximos as estrelas de 120 Ma, enquanto HATS-7 fica acima
das estrelas de NGC-6811, de 1 Ga.
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Figura 6.10 — Estrelas hospedeiras submetidas ao método de girocronologia plotadas pelo periodo de
rotacdo e temperatura efetiva juntamente com os ajustes de 100 — 2000 Ma em intervalos
de 100 Ma e dos aglomerados de referéncia.
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Fonte: O autor.

A tabela 6.3 retne os valores determinados para o periodo de rota¢do P, com o GLS,
temperatura efetiva 7,4 catalogados na literatura, e os valores e incertezas para as idades de
cada estrela, resultados do algoritmo, encerrando com estimativas de idade da literatura.

A determinacdo da idade estelar ¢, € uma tarefa complexa, e ndo € incomum encontrar
na literatura grandes divergéncias para um mesmo alvo, especialmente para estrelas hospedeiras
de exoplanetas. Essa disparidade se deve aos diferentes métodos e as distintas consideracdes
fisicas que cada modelo adota.

O caso da estrela CoRoT-2 A € um exemplo claro dessa dificuldade. Inicialmente, foi
estimada como uma das hospedeiras mais jovens conhecidas, com 120 Ma (Alonso et al., 2008),
contudo, estimativas subsequentes apresentaram idades consideravelmente maiores. Southworth
(2011) chegou a um valor de 0,63:? Ga, que foi dobrado no ano seguinte para 1,2i:§ Ga
(Southworth, 2012). De acordo com o NASA Exoplanet Archive (Christiansen et al., 2025),
a idade mais recente catalogada para a hospedeira em questdo € de 2,73:3 Ga (Bonomo et al.,
2017), um valor totalmente desconexo das estimativas iniciais.

O mesmo ocorre para as demais estrelas, visto que tratam-se de planetas gigantes
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Tabela 6.3 — Lista de estrelas hospedeiras testadas pelo modelo de girocronologia. O periodo de rotacdo
foi determinado utilizando a curva de luz do satélite CoRoT apenas para o alvo CoRoT-2
A. Para os demais, utilizamos as curvas de luz observadas pelo TESS. Para as temperaturas
efetivas (T,g) foram adotados os valores da literatura, referenciados. A idade em giga-anos
e as respectivas incertezas, resultados do modelo gyro—-interp. Por fim, uma estimativa
de idade encontrada na literatura.

Identificador P,ot (dias) Teg (K) ty (Ga) t, Lit. (Ga)
CoRoT-2 A 4,5286 + 0,0002 5696 + 70 2 0,152 003 0,128
HATS-13 6,088 + 0,007 5523 4 69 ° 0,524 0001 254178
WASP-41 9,58 + 0,02 5450 + 150 © 0,778 00 124550
WASP-144 8,955 4 0,001 5200 + 140 ¢ 0,628 0075 8,71+ 4,129
Qatar-6 6,085 == 0,004 5052 + 66 © 0,08710 0% 1,02 +0,62°
HATS-7 14,99 + 0,01 4985 + 50 1,614 0006 7,80 & 5,00 &

Fonte: O autor.

Notas: 2 Chavero et al. (2010);
> Mancini et al. (2015);
¢ Maxted et al. (2011);
d Hellier et al. (2018);
¢ Alsubai et al. (2018);
f Bakos et al. (2015);
€ Bonomo et al. (2017);
h Southworth et al. (2016).

(R,/R. 2 0.10) em 6rbitas muito préximas (a/R, ~ 6 —12). Embora Southworth et al. (2016)
tenha determinado uma idade maior para WASP-41 do que a encontrada em nosso trabalho,
Bonomo et al. (2017) reporta uma idade de 9,80’:3:38 Ga para o mesmo objeto. O trabalho de
Bonomo et al. (2017), que também analisou outros 230 planetas de transito, incluindo CoRoT-
2b, HATS-13 e HATS-7 (Tabela 6.3), destaca grande inomogeneidade em valores de idade na
literatura e aponta que modelos de girocronologia sdo imprecisos devido a influéncia de pla-
netas proximos na velocidade de rotag@o das estrelas (cf. Secdo 5.1), o que explica por que as
idades girocronoldgicas para esses alvos sdo consistentemente menores do que as determinadas

por outros métodos.
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7 CONCLUSOES

Realizamos uma campanha fotométrica que contribui diretamente para o ExoClock,
mantendo efemérides atualizadas de alvos da ARIEL e, assim, aumentando a eficiéncia do
planejamento observacional da missdo. Até a redacdo desta dissertacdo, foram submetidas 39
observacdes de transitos, contribuindo para a manutencao periodica das efemérides de diversos
exoplanetas.

O método de transito, o mais prolifico na detec¢ao de exoplanetas, mostra-se igual-
mente eficiente para o monitoramento continuo de sistemas planetarios, especialmente na atua-
lizagcdo de efemérides sujeitas a degradagdo com o tempo. Prevé-se a inclusao futura de candi-
datos a exoplanetas na lista de alvos da ARIEL, o que representard um novo desafio para teles-
copios terrestres de pequeno porte. O telescopio B&C mostrou-se eficaz apenas para transitos
com profundidade = 5 mmag; nesse contexto, observagdes sincronas (observagdo simultianea
de um mesmo evento com varios telescopios em locais distintos) tendem a ser a contribuicdo
mais relevante desses instrumentos.

Durante as observacdes no OPD até 2024, a principal limitacdo foi a escassez de es-
trelas de comparacdo adequadas para fotometria diferencial. A ado¢do de um redutor focal
ampliou o campo de visdo e possibilitou mais estrelas de referéncia, porém introduziu vinheta-
gem significativa, limitando o uso das regides periféricas do detector.

Em alguns casos, os ajustes de transito obtidos com nossa rotina apresentaram para-
metros mais consistentes e incertezas menores que os produzidos pelo pipeline do ExoClock.
Acreditamos que a diferenca decorre, sobretudo, do tratamento das tendéncias, pois adotamos
um ajuste quadratico na maioria dos alvos, enquanto o ExoClock privilegia corre¢des baseadas
em massa de ar, recorrendo ao modelo quadrético apenas em casos especificos. O uso siste-
matico do MCMC forneceu distribui¢des a posteriori realistas e incertezas mais robustas para a
ciéncia visada.

Estimamos idades de um subconjunto de hospedeiras do tipo solar por meio de gi-
rocronologia utilizando o gyro-interp. Os resultados sdo compativeis com os valores da
literatura quando ndo hé forte interacdo de maré. Para sistemas com planetas muito proximos,
a transferéncia de momento angular do planeta para a estrela pode comprometer a validade da
girocronologia. Nessas situagdes, recomenda-se a aplicacdo de métodos complementares, como
modelagem de marés gravitacionais, isécronas ou asterossismologia, para melhorar a estimativa
da idade estelar e compreender a evolugdo orbital do sistema.

O conjunto de resultados ressalta a relevancia do monitoramento continuo de transitos
para manter efemérides atualizadas e a importancia de combinar diferentes técnicas de inferén-
cia de parametros estelares e planetdrios, visando uma caracterizagdo mais precisa dos sistemas

observados pela futura missao ARIEL.
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APENDICE A — OBSERVACOES SUBMETIDAS AO EXOCLOCK

Abaixo estd um compilado de todas as observagdes reduzidas as suas curvas de luz e
submetidas ao Projeto ExoClock pelo nosso grupo. As submissdes incluem transitos a partir
de marco de 2023 até 2025. Observagoes até o fim de 2023 serdo incluidas no préximo Data
Release juntamente com a publicagdo do proximo artigo do projeto, “ExoClock Project IV: A
homogenous catalogue of 620 exoplanet ephemerides for the Ariel space 6 mission”, que retine
a colaboragdo de mais de 350 coautores, incluindo, em sua maioria, astronomos amadores, com
o intuito de atualizar a efemérides de 620 exoplanetas.

Nas figuras A.1-A.39, temos os dados em preto, o melhor ajuste na andlise interna em
vermelho, enquanto em verde temos o modelo esperado. Os graficos mostram o desvio entre
os tempos centrais do transito observado e esperado (O-C), e a espessura das barras indica a

incerteza dos valores de cada modelo.

Figura A.1 — Ajuste interno do WASP-183b.
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Figura A.2 — Ajuste interno do WASP-36b.
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Figura A.3 — Ajuste interno do Qatar-6b.
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Figura A.4 — Ajuste interno do GJ1214b.
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Figura A.5 — Ajuste interno do HATS-37Ab.
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Figura A.6 — Ajuste interno do CoRoT-2b.
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Figura A.7 — Ajuste interno do HATS-62b.
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Figura A.8 — Ajuste interno do HATS-33b.
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Figura A.9 — Ajuste interno do WASP-163b.
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Figura A.10 — Ajuste interno do WASP-57b.
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Figura A.11 — Ajuste interno do WASP-46b.

WASP - 46b 2023-07-04

Raylan Ari Prestes Martins™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa),
Rodrigo Boufleur (ON); Luciano Correa (UEPG); Alessandro Melo(UEPG)

Observatoério Pico dos Dias / Telescope: B&C (23.62")
Camera: lkon 14912 / Filter: R / Exp.: 90.0 s
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Figura A.12 — Ajuste interno do WASP-135b.

WASP - 135b 2023-07-06

Luciano Correa™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Rodrigo
Boufleur; Marcelo Emilio; Raylan Prestes; Laerte Andrade

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R / Exp.: 60.0 s
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Figura A.13 — Ajuste interno do WASP-91b.

WASP -91b 2023-07-06

Raylan Ari Prestes Martins™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa),
Rodrigo Boufleur (ON); Marcelo Emilio (UEPG); Luciano Correa (UEPG)

Observatoério Pico dos Dias / Telescope: B&C (23.62")
Camera: lkon 14912 / Filter: R / Exp.: 40.0 s
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Figura A.14 — Ajuste interno do WASP-91b.

WASP -91b

2023-08-03

Marcelo Emilio™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Danilo

Ferreia (ON) Laerte Andrade(LNA)

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: lkon 14912 / Filter: R / Exp.: 40.0 s
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Figura A.15 — Ajuste interno do HATS-13b.

HATS - 13b

2023-08-04

Marcelo Emilio™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Danilo

Ferreira (ON) Laerte Andrade (LNA)

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: lkon 14912 / Filter: R / Exp.: 60.0 s
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Figura A.16 — Ajuste interno do WASP-44b.

2023-08-04

WASP - 44b

Danilo Rocha™ (Observatorio Nacional), Marcelo Emilio (UEPG)

Pico dos Dias Observatory / Telescope: 0.6m Boller & Chivens f/13.49 (23.62") (24.0"
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R / Exp.: 60.0 s

1.01 4 predicted | i predicted

o . . start | tend,

-c : 1 1

Q . .

2 .

5 1.00 1

—_

i

9]

°

~ 0.99 1

X

=

—

0]

= 0.98 1

] . .

o

) 0-C =-0.15 + 0.81 min

—— best-fit model prediction
0971 — expected model Tmid

@ 001 STD = 2.;‘927 %o L . '
=] . o ® o 'l-f.o..'.o". 5 >

£-0.01 1 Transit SNR = 33.15

T T T T T
-0.04 —-0.02 0.00 0.02 0.04

* danilo-fr@live.com phase Uploaded: 2023-08-12

Figura A.17 — Ajuste interno do WASP-178b.

2023-08-05

WASP -178b

Rodrigo Boufleur® (Observatério Nacional), Marcelo Emilio (UEPG),
Alessandro Melo (ON), Luciano Correa (UEPG), Raylan Prestes (UEPG)

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R/ Exp.: 11.0 s
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Figura A.18 — Ajuste interno do WASP-124b.

WASP —-124b 2023-08-05

Alessandro de Melo* (Observatério Nacional), Rodrigo Boufleur;
Marcelo Emilio; Luciano Correa; Raylan Prestes.

Observatério do Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens f/13.49 (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R / Exp.: 30.0 s
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Figura A.19 — Ajuste interno do WASP-73b.

WASP - 73b 2023-09-08

Marcelo Emilio™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Luciano
Correa (UEPG); Raylan Prestes(UEPG); Matheus Leal
Castanheira(UEPG); Thiago Prado(UTFPR); Edilson Carvalho(UTFPR);
Bergerson Van Hallen(UEPG)

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Ixon 4335 / Filter: R/ Exp.: 30.0 s
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Figura A.20 — Ajuste interno do HIP65Ab.

HIP65Ab

2023-09-08

Matheus Leal Castanheira™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa
(UEPG)), Marcelo Emilio (UEPG); Luciano Correa(UEPG); Raylan
Prestes(UEPG); Thiago Prado (UTFPR); Edilson Carvalho(UTFPR) ;

Bergerson Van Hallen; Elias Lima(ON).

Observatério do Pico dos Dias / Telescope: 0.6m Boller & Chivens f/13.49 (23.62")

Camera: Andor iXon 4269 / Filter: R/ Exp.: 25.0 s
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Figura A.21 — Ajuste interno do WASP-145Ab.
WASP — 145Ab 2023-09-08

THIAGO PRADO™ (UTFPR), Marcelo Emilio; Luciano Correa; Raylan

Prestes.

Observatério do Pico dos Dias / Telescope: 1,6 m Perkin-Elmer (63.0")
Camera: / Ixon13.5x13.5u / Filter: R / Exp.: 20.0 s
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Figura A.22 — Ajuste interno do WASP-144b.

WASP - 144b

2023-09-09

Gustavo Fornazari™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Marcelo
Emilio (UEPG); Danilo Fereira (ON); Luciano Correa (UEPG); Bergerson
Van Hallen(UEPG); Thiago Prado(UTFPR); Edilson Carvalho(UTFPR).
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Figura A.23 — Ajuste interno do WASP-53b.

2023-09-09

WASP -53b

Bergerson Silva™ (UEPG), Marcelo Emilio (UEPG); Danilo Fereira (ON);

Luciano Correa (UEPG); Gustavo Fornazari(UEPG); Thiago
Prado(UTFPR); Edilson Carvalho(UTFPR).

Observatério Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iXon 4269 / Filter: R / Exp.: 120.0 s
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Figura A.24 — Ajuste interno do WASP-173Ab.

WASP - 173Ab

2023-09-09

Luciano Correa™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Marcelo
Emilio (UEPG), Raylan Prestes (UEPG), Thiago Prado (UTFPR).

Pico dos Dias / Telescope: Perkin-Elmer (63.0")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R/ Exp.: 15.0 s
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Figura A.25 — Ajuste interno do HIP65Ab.
HIP65Ab 2023-09-09

Raylan Ari Prestes Martins™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa),
Marcelo Emilio (UEPG), Luciano (UEPG), Thiago Prado[]

(UTFPR)

Observatoério Pico dos Dias / Telescope: P&E (63.0")
Camera: Ixon / Filter: R / Exp.: 15.0 s
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Figura A.26 — Ajuste interno do WASP-130b.

101

WASP -130b 2024-05-02

THIAGO PRADO™ (UTFPR), Matheus Leal castanheira

Home / Telescope: askar (6.0")
Camera: 294MC Pro /ZWO 533 MC / Filter: Clear / Exp.: 45.0 s
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Figura A.27 — Ajuste interno do TOI-1130b.
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TOIl -1130b 2024-06-12

Luciano Correa™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Thiago
Prado (UTFPR), Marcelo Emilio (UEPG), Raylan Prestes (UEPG), Matheus

Leal Castanheira (UEPG).

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: | / Exp.: 6.0 s
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Figura A.28 — Ajuste interno do WASP-41b.

WASP -41b 2024-06-13

Danilo Della Torres™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa (UEPG)),
Luciano Correa (UEPG), Marcelo Emilio (UEPG), Thiago do Prado
(UTFPR), Danilo Rocha (ON), Raylan Prestes (UEPG), Matheus
Castanheira (UEPG), Laerte Andrade (LNA).

Observatério do Pico dos Dias (OPD/LNA) / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: | / Exp.: 10.0 s
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Figura A.29 — Ajuste interno do HATS-23b.

HATS - 23b 2024-06-14

Raylan Ari Prestes Martins™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa),
Luciano Correa (UEPG), Marcelo Emilio (UEPG), Thiago do Prado
(UTFPR), Matheus Castanheira (UEPG), Danilo Della Torres (UEPG),
Laerte Andrade (LNA).

Observatoério Pico dos Dias / Telescope: B&C (23.62")
Camera: lkon 14912 / Filter: | / Exp.: 60.0 s
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Figura A.30 — Ajuste interno do MASCARA-1b.

MASCARA -1b

Laerte Andrade™ (Laboratério Nacional de Astrofisica)

Observatério do Pico dos Dias / Telescope: 0.6m Zeiss f/12.5 (23.62")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R/ Exp.: 5.0 s

2024-08-17

predictedi ipredicted
2 1 start] tend
= 1.02 ; !
< |
¢ 1.01 o i
o
—_
i
o 1.0041
5
E 0.99 A
[
.02) 0.98 A
)
o
o 0.97 0-C = -23.7 £ 2.02 min
—— best-fit model diction
—— expected model Tﬁ:iﬂ
0.96
@ 0,02 5T0= 2735 °/°° ' ' ' ' .
3 0.00 - i :
v DR O
= —0.02 - Transit SNR = 20.76
T T T T T T T
-0.06 -0.04 -0.02 0.00 0.02 0.04 0.06
*landrade@Ina.br phase Uploaded: 2024-08-18

Luciano Correa™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Danilo Della

Figura A.31 — Ajuste interno do WASP-133b.

2024-08-31

WASP -133b

Torres (UEPG), Matheus Leal Castanheira (UEPG), Marcelo Emilio

(UEPG).

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R / Exp.: 120.0 s
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Figura A.32 — Ajuste interno do WASP-164b.

WASP - 164b 2024-08-31

Marcelo Emilio™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Luciano
Correa (UEPG), Danilo Della Torres (UEPG)

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: lkon 14912 / Filter: R / Exp.: 80.0 s
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Figura A.33 — Ajuste interno do HATS-60b.
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HATS - 60b 2024-09-01

Matheus Leal Castanheira™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa
(UEPG)), Raylan Ari Prestes Martins (UEPG), Vitéria da Fonseca (ON).

Observatoério Pico dos Dias / Telescope: 0.6m Boller & Chivens f/13.49 (23.62")
Camera: lkon 23777 / Filter: R / Exp.: 180.0 s
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Figura A.34 — Ajuste interno do WASP-140b.

WASP - 140b 2024-09-01

Raylan Ari Prestes Martins™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa),
Matheus Leal Castanheira (UEPG), Vitéria da Fonseca (IAG)

Pico dos Dias / Telescope: B&C (23.62")

Camera: lkon 23777 / Filter: R / Exp.: 15.0 s
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Figura A.35 — Ajuste interno do TOI-674b.

TOIl -674b 2025-04-21

Luciano Correa™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa), Raylan Ari

Prestes (UEPG), Matheus Leal Castanheira (UEPG), Danilo Della Torres
(UEPG)

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R/ Exp.: 30.0 s
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Figura A.36 — Ajuste interno do CoRoT-2b.

CoROT - 2b 2025-06-01

Luciano Correa™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa)

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R / Exp.: 20.0 s
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Figura A.37 — Ajuste interno do CoRoT-2b.

CoRoT —-2b 2025-06-15

Luciano Correa™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa)

Observatério Astrondmico UEPG / Telescope: Meade RCX400 (16.0")
Camera: SBIG STF-8300M / Filter: R / Exp.: 90.0 s
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Figura A.38 — Ajuste interno do HATS-13b.
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Luciano Correa™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa)
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Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R / Exp.: 60.0 s

Figura A.39 — Ajuste interno do HATS-13b.
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HATS — 13b 2025-07-07

Luciano Correa™ (Universidade Estadual de Ponta Grossa)

Pico dos Dias / Telescope: Boller & Chivens (23.6")
Camera: Andor iKon-L CCD / Filter: R / Exp.: 90.0 s
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