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RESUMO

Os sistemas Kepler-9 e Kepler-30 s@o compostos por estrelas hospedeiras do tipo espectral G
semelhantes ao Sol e trés exoplanetas. Em particular, esses sistemas sao altamente interessantes
porque as manchas estelares produzem perturbacdes luminosas caracteristicas quando oculta-
das pelos planetas em orbita transitando a estrela hospedeira. Usamos 4 anos de fotometria de
alta precisao coletada pela missao Kepler para investigar as flutuagdes de fluxo luminoso cau-
sadas pela conveccao fotosférica, pela rotacdo estelar e pelo efeito da evolucao das manchas
estelares em funcao da escala de tempo. Na presente tese, modelamos a modulacao rotacional
de fluxo induzida por regides ativas usando modelagem pontual e aplicamos diversos métodos
de andlise: o tradicional periodograma de Lomb-Scargle, os indicadores de atividade magnética
e de variabilidade, o algoritmo Multifractal Detrending Moving Average (MFDMA) e Spot
Modeling. Tais ferramentas permitem uma andlise do comportamento da variabilidade e das
flutuacdes da luz em diferentes escalas de tempo. Nossos resultados mostram que a série tem-
poral SAP € mais rica em variabilidade do que aquela produzida pelo pipeline de PDC. Além
disso, as flutuacdes da luz causadas pela modulacdo rotacional podem ser descritas por um
desvio padrao simples, pois fornece uma medida da razao sinal-ruido. Finalmente, esses proce-
dimentos e métodos podem ser muito uteis para analisar dados atuais como os da missao TESS
(Transiting Exoplanet Survey Satellite) e dados futuros da missdo PLATO (Planetary Transits
and Oscillations of Stars).

Palavras-chave: Rotacdo estelar; Atividade magnética estelar; Andlise de séries temporais;
Missao Kepler; Exoplanetologia.



ABSTRACT

The Kepler-9 and Kepler-30 systems are made of a solar-like star hosting 3 exoplanets. In
particular, these systems are highly interesting because starspots produce characteristic light
perturbations when occulted by the orbiting planets transiting the host star. We use about 4
years of high-precision photometry collected by the Kepler mission to investigate the flux fluc-
tuations caused by photospheric convection, stellar rotation, and the effect of starspot evolution
as a function of the timescale. In this thesis, we model the flux rotational modulation indu-
ced by active regions using spot modeling and apply multiple analysis methods: Lomb-Scargle
periodogram, magnetic activity, and variability indicators, the Multifractal Detrending Moving
Average algorithm (MFDMA), and Spot Modeling. These tools allow an analysis of the beha-
vior of variability and light fluctuations on different timescales. Our results show that the SAP
time series is richer in variability than that produced by the PDC pipeline. Furthermore, the
light fluctuations caused by the rotational modulation can be described by a simple standard
deviation because it provides a measure of the signal-noise ratio. Finally, these procedures and
methods may be greatly useful for analyzing data from the still active TESS (Transiting Exopla-
net Survey Satellite) and future data from PLATO (Planetary Transits and Oscillations of Stars)
mission.

Keywords: Stellar rotation; Stellar magnetic activity; Analysis of time series; Kepler mis-
sion; Exoplanetology.
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1 INTRODUCAO

O céu noturno intriga a humanidade desde seus primérdios. Sem as luzes artifici-
ais das cidades modernas, o céu era visto na sua forma mais fascinante por qualquer um em
qualquer lugar. Eventualmente nossos antepassados procuraram entender o que era o céu, qual
0 motivo por tras da existéncia das estrelas e da Lua. Logo o céu foi associado a religido por
diversos povos, e, em varios casos, a divindade diretamente relacionada ao céu era superior a
todas as outras. O Sol e a Lua chegaram a ser associados a deuses, ou manifestacdes destes,
em diversas mitologias. Coisas fora do comum, como uma estrela cadente, eram interpretadas
como sinais do divino, o pressdgio de uma grande desgraca ou de uma grande bengao.

As estrelas, entretanto, ndo eram tomadas como entidades poderosas por si sO.
Crencas a respeito das estrelas giravam em torno de situagdes mais sutis, como por exemplo
a representacio da histéria das Pléiades fugindo do cacador Orion, ou a estrela guia usada por
alguma divindade para ajudar viajantes perdidos. Conforme a humanidade evoluiu, crencas mi-
tologicas foram dando lugar a ciéncia, sucessivas descobertas nos permitiram entender cada vez
mais sobre tudo que nos cerca (WEINBERG, 2015).

Com a invengdo do telescépio refrator em 1608 (HELDEN; DUPRE; GENT, [2010),
a presenca e movimentacio das manchas na superficie do Sol puderam ser observadas e men-
suradas pela primeira vez. Nesse periodo, Galileu Galilei, um dos mais notdrios académicos da
histdria, ainda estava vivo e ativo tendo registrado a observagdo das manchas solares em 1612.
Contudo, a primeira observagao foi feita por Thomas Harriot alguns anos antes de Galileu, mas
ele nunca as registrou (CHAPMAN, 2008). A primeira medicdo anunciada publicamente foi
documentada em 1611, por Johannes Fabricius, que mediu um movimento de leste para oeste e
levantou a hipétese de que tais manchas estavam situadas na superficie solar e que esse fato era
um indicativo do movimento rotacional do Sol (TASSOUL, 2000).

Christopher Scheiner, também contemporaneo de Galileu e geocentrista, foi a principio
critico da ideia de um Sol maculado e com rotagdo e teorizou que tais manchas seriam devido
a presenca de planetas proximos a ele. Tal teoria foi refutada por Galileu, no tratado Istoria e
Dimostrazioni intorno alle Macchie Solari e loro Accidenti, no qual mostrou que tais manchas
apresentavam alteragdo do tamanho nas proximidades das bordas do disco solar. Além disso,
que 0 movimento acelerava no trajeto até o centro, mas ficava mais lento ao passar por ele e que
o tempo para a conclusdo do transito era igual para todas as manchas, caracteristicas que tor-
navam a hipétese planetdria muito improvavel. Scheiner se convenceu de que o Sol realmente
girava e redigiu a primeira monografia sobre o tema (TASSOUL, [2000).

Os trabalhos de Galileu, Scheiner e Fabricius inauguraram os estudos da rotacao
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Solar, que mais tarde se estenderiam para estrelas em geral. Muitos anos se passaram sem
contribui¢des significativas a respeito do tema, essencialmente devido as limitacdes tecnoldgicas.
Foi apenas com a invencdo do espectroscopio, no Século XIX, que houve uma mudanca de
paradigma. Foi possivel descobrir que a velocidade de rotacdo do Sol varia com a latitude
(HIREMATH, 2001) e que o mesmo possui um forte campo magnético, diretamente ligado as
suas manchas (HALE! [1908). Com o advento do espectroscopio também foram obtidas as pri-
meiras velocidades projetadas de rotac@o de estrelas (vide Fig. |1)) e as primeiras evidéncias do
magnetismo estelar, dando inicio aos estudos sobre esses fendomenos e, deste entdo, um vasto
esforco tem sido empenhado na tentativa aprimorar o entendimento a respeito dos fendmenos

mencionados.

Figura 1 — Velocidades real (v,) e projetada (v, sini) da rotacdo de uma estrela.
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Fonte: Trypsteen & Walker (2017).

A origem da rotacdo estelar € uma das questdes mais importantes no contexto da
astrofisica. A hipétese mais aceita é que o0 momento angular de uma estrela vem da nuvem que
a formou, mas, como de Freitas (2009) explica, uma parte significativa do momento angular
da nuvem deve ser dissipada, caso contrdrio a contragdo gravitacional seria balanceada pelo
momento angular e as condi¢des para a formacdo do nucleo estelar ndo seriam alcancadas.
Esse mecanismo de dissipacao ainda ndo é conhecido.

Assim como no caso da rotacdo, a origem da atividade magnética estelar também
¢ uma das questdes em aberto. Um dos principais avangos tedricos, na busca por uma solugdo
para esse problema, foi alcancado por Ludwig Biermann em 1950. O astronomo mostrou que,
em um plasma sob a rotacdo diferencial, um fraco campo magnético pode surgir mesmo que
0 meio seja originalmente desmagnetizado - tais campos sdo chamados de campos semente na
literatura - e tal processo ficou conhecido como pilha de Biermann. Sua capacidade de explicar
fendmenos reais, porém, € limitada, pois a teoria de Biermann prevé um longo intervalo de

tempo para a geracdo desse campo semente (NELSON; DE MEDEIROS, 2012).
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Um importante campo de pesquisa para estudar o comportamento magnético das
estrelas é a Asterosismologia. Ela permite, através de uma série temporal do fluxo de fétons
emitido pelas estrelas a uma dada cadéncia, estudar a fotometria e os efeitos que ocorrem em
uma larga banda de frequéncia que vao da granulacdo ao movimento das manchas. Como um
exemplo, estudos recentes como os de Mosser et al. (2009), Bonomo & Lanza (2012) e Santos

et al. (2017)), investigam esses fendmenos em diferentes tipos espectrais e fases evolutivas.
1.1 Um breve paréntese sobre Séries Temporais

Em termos gerais, existe uma ampla gama de variabilidade que pode ser investigada
em séries temporais fotométricas (LANZA et al., 2003; [FERREIRA LOPES et al., 2015a;; [FER-
REIRA LOPES et al., 2015b). Para que o diagndstico seja o mais preciso e acurado possivel é
de suma importincia entender a estrutura basica de uma série temporal. Basicamente, uma série
temporal pode ser sintetizada por duas componentes: uma deterministica e outra estocastica.

A primeira € responsdvel pela variacdo semi-senoidal produzida pelo comporta-
mento orbital, rotacional ou de pulsacdo referente a posicao, a velocidade e ao brilho dentro de
um intervalo de tempo que depende da escala na qual se manifesta. A outra se refere ao ruido,
que iremos identificar daqui em diante como ‘“ruido estelar”. Essa componente estocéstica
estd presente em uma série temporal de diferentes formas, mas, no geral, pode ser classificada
como correlacionada ou nao-correlacionada no tempo ou espago. Na grande maioria dos traba-
lhos encontrados na literatura da astrofisica, o ruido € tratado como um processo markoviano
(LANZA; Rodono; Zappala, [1993; AIGRAIN et al., 2015). No entanto, essa aproximac¢ao so-
mente € vdlida quando a janela de observacdo € muito maior do que o tempo da variabilidade
investigada ou quando os fendmenos sao relativamente “suaves”. Fendmenos espurios, como
erupcoes, produzem uma cadeia de variagdes temporais que desafiam esse processo.

Para aumentar essa dificuldade na andlise de diferentes mecanismos que geram
ruido, um dado pode ser multivariado, ou seja, um mesmo fendmeno pode ser simultaneamente
observado em diferentes faixas de comprimento de onda: das ondas de radio aos raios gama
(FEIGELSON; BABU, [2012).

Nos ultimos anos, varios métodos t€m sido aplicados no estudo das estruturas frac-
tais e multifractais das séries temporais de sistemas astrofisicos, alguns exemplos podem ser
vistos nos trabalhos de de Freitas et al. (2016, [2017), Belete et al. (2018) e de Franciscis et
al. (2019). A estimagdo de flutuacdes locais e dependéncia de longo prazo nas séries temporais
astrofisicas € um problema que vem sendo estudado para entendermos os efeitos de processos
de longa memoria gerados pela rotacdo estelar (DE FRANCISCIS et al.,[2019; DE FREITAS et
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al.,[2019b)). Como discutido por de Freitas et al. (2013) o expoente de Hurs (HURST, |1951)) é
um indicador multifractal eficiente para analisar séries temporais, o qual é principalmente usado
para elucidar a persisténcia devido a modulagdo rotacional nas proprias séries.

Recentemente, uma técnica proposta por Gu e Zhou (2010), conhecida como método
MFDMA (sigla em inglés para remog¢do de tendéncias por média mével para multifractais),
comecou a ser aplicada para a caracterizacado multifractal de séries temporais da missdao Ke-
pler (DE FREITAS et al.,|2017; DE FRANCISCIS et al., 2019; DE FREITAS et al.,|2019b). O
método MFDMA filtra as tendéncias locais de séries ndo estaciondrias pela subtracao de médias
locais. Além disso, o método investiga as flutuacdes locais das séries temporais usando uma
escala de tempo fixada a priori. De acordo com Wang, Shang e Cui (2014)), fixar uma escala de
tempo a priori pode gerar resultados enviesados. Uma maneira de evitar esse equivoco € usar o
método MFDMA com multi-escala (MDFMAT) (DE FREITAS et al., 2021), que serd descrito
no Capitulo 3.

Dentro do presente contexto, este trabalho € uma nova investida no campo da rotacao
estelar para sistemas com planetas. Inicialmente, nds utilizamos dados obtidos pela missao Ke-
pler (BORUCKI et al., 2010) para dois sistemas multiplanetarios, Kepler-9 e Kepler-30. Tanto
suas semelhencas quanto suas diferengas sao utilizadas para tentar aprimorar nosso entendi-
mento a respeito da rotacdo e atividade magnética estelar.

Ambos sdo sistemas que possuem trés planetas, mas Kepler-9 possui planetas com
planos de 6rbita praticamente ndo coplanares, o que € raro nos dados coletados pela Missao Ke-
pler. Além disso, o plano orbital dos planetas provavelmente nao estd alinhado com a rotagdo da
estrela hospedeira (WALKOWICZ; BASRI, 2013)). Kepler-30 ndo apresenta tais caracteristicas,
até onde se sabe.

Em ambos os sistemas as estrelas hospedeiras sdo do tipo espectral G. Além disso,
suas massas e diametros sao muito parecidos com as do Sol (as diferencas nao passam de 5%
dos valores solares, como mostrado no Capitulo 4, Tabela . Mas, em Kepler-9, seus trés
planetas estdo todos muito proximos: o planeta mais distante em Kepler-9 (Semi Eixo Maior
a = 0,225UA) ndo estd mais distante de sua estrela hospedeira do que Mercurio estd do Sol
(a=0,387UA) (HOLMAN et al., 2010). O sistema Kepler-30 € parecido nesse quesito, mas
o Semi Eixo Maior de seu planeta mais externo € 0,5UA, maior que o de Mercurio mas ainda
menor que o de Vénus (FABRYCKY et al., 2012).

O trabalho de de Freitas et al. (2021)) foi escrito em um esfor¢o colaborativo junto
a esta tese, compartilhando métodos, dados e resultados. Vale ressaltar que o artigo em questao

se restringiu a estrela Kepler-30, enquanto esta tese estendeu o trabalho para a estrela Kepler-9.

'Uma discussio a respeito desse expoente se encontra no Capitulo 3
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1.2 Motivacao

Entender a atividade magnética e a evolucdo de rotagdo em estrelas que possuem o
tipo espectral solar, sdo mais jovens e que hospedam varios planetas é crucial para entender o
passado do nosso Sol. Desta forma, os dois sistemas foram selecionados por possuirem estrelas
do tipo espectral G similares ao Sol (em termos de temperatura, gravidade, massa € raio ),
mas com sistemas planetdrios sensivelmente diferentes. Além disso, estes dois sistemas sao
ambientes interessantes para testar teorias de maré, importantes para clarificar as diferencas na
evolugdo da rotac@o de estrelas com e sem planeta. Dessa forma, as diferencas encontradas em
nossas andalises podem ser entendidas como originadas no perfil de rotagdo ou nas interacoes

estrela-planeta.
1.3 Objetivos

O objetivo geral deste trabalho € caracterizar a atividade magnética e a dinamica de
manchas das estrelas Kepler-9 e Kepler-30 a partir de uma andlise das séries temporais oriundas

da missdo Kepler. Os objetivos especificos sdo:

Identificar a presencga de rotacdo diferencial e manchas na superficie estelar a partir de

um periodograma de Lomb-Scargle;

* Comparar a atividade magnética de ambas (tanto em janelas temporais parciais quanto

em todo o periodo de observagdo) através dos indices propostos por Mathur et al. (2014);

Verificar se existem ciclos de atividade e, caso existam, determinar o periodo e intensidade

destes ciclos;

» Caracterizar a multifractalidade das séries temporais para investigar as flutuagdes como
uma func¢do da escala, assim como, a dindmica de manchas com o auxilio do cédigo Spot
Modelling (BONOMO; LANZA| 2012) .

1.4 Organizacao

A presente tese estd previamente organizada da seguinte forma:

O segundo capitulo consiste em uma revisao historica breve das descobertas so-
bre rotacdo e magnetismo estelar. Os avangos e desafios da teoria sdo descritos com maiores
detalhes ao abordar os tépicos de rotacao diferencial, atividade magnética e freio magnético.

O terceiro capitulo aborda brevemente a andlise multifractal de séries temporais,
mostrando a teoria por trds do método MFDMA e explicando que tipos de resultados podem ser

obtidos por meio dessa técnica.
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O quarto capitulo consiste em um breve resumo sobre a missdao Kepler e sobre os
sistemas escolhidos para andlise.

No quinto capitulo descrevemos os diferentes métodos empregados na coleta e
preparacdo dos dados, anélise dos dados, assim como suas limitagdes para os objetivos da tese
e o tratamento dos dados usando o ferramental multifractal e o c6digo Spot Modelling.

O sexto capitulo apresenta os resultados alcancados ao analisar os dados das estrelas
Kepler denominadas Kepler-9 e Kepler-30, uma comparagdo entre os métodos utilizados bem
como esses métodos podem se complementar.

As conclusdes retiradas dos resultados, bem como perspectivas sobre como esse

trabalho pode ser relevante para pesquisas futuras, sdo apresentadas no sétimo capitulo
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2 UMA VISAO GERAL ACERCA DA ROTACAO E DO MAGNETISMO
ESTELAR

Quando a distancia a uma estrela foi medida pela primeira Ve em 1838 por Frie-
drich Bessel (ZEILIK; GREGORY/, |1998)), e entendemos quao grande e brilhante ela seria caso
estivesse no lugar do Sol, tivemos a comprovacao de que cada estrela que observamos no céu
noturno €, na verdade, um sol distante. Desse modo veio a percep¢io de que o universo € imen-
samente vasto, que nosso planeta ndo é privilegiado em nenhum quesito e que provavelmente
existem outros planetas como 0 nosso, talvez até mesmo vida como a nossa, em algum lugar
nessa vastidao. Dessa forma, de coadjuvantes menos importantes que a Lua ou as nuvens, as

estrelas passaram a ser vistas como personagens principais do nosso céu e do universo.

2.1 Rotacao do Sol e das estrelas

O estudo das manchas e da rotagdo do Sol, que permaneceu sem maiores desco-
bertas desde sua época inicial, voltou a avancar alguns anos apos a descoberta de Bessel. No
ano de 1850, Richard Carrington e Gustav Sporer determinaram que ao invés de se comportar
como em um corpo rigido, a velocidade de rotagdo da superficie solar na verdade varia com sua

latitude, fendmeno denominado rotagdo diferencial (HIREMATH, 2001)).

2.1.1 A Espectroscopia

A invencao do espectroscépio conduziu o estudo da rotacdo estelar a um novo pata-
mar. O fato das estrelas estarem girando faz com que a todo momento uma parte da superficie
estelar esteja se aproximando de nds, enquanto outra parte da superficie se afasta, salvo o caso
de nossa linha de visdo coincidir com o eixo polar. Os fétons emitidos pela superficie estelar
nessas regides sdo afetados pelo efeito Doppler, tendo seus comprimentos de onda desviados
para o azul (quando a regido que o emitiu estd se aproximando) e para o vermelho (quando a
regido se afasta), e essa diferenca pode ser medida com o uso de um espectroscopio (SHER,
1968).

Em 1871, Hermann Vogel mostrou que esses desvios poderiam ser utilizados para
medir a velocidade de rotagdo do Sol e as primeiras determinagdes espectrograficas foram de
fato realizadas no Observatério Solar Mount Wilson, na virada do século XX, por Walter S.
Adams (TASSOUL, |2000). Para estrelas no geral, observar o espectro de cada lado do contorno

separadamente ndo era (e continua nao sendo) uma estratégia possivel, mas W. de W. Abney

!Tal medida foi realizada através da técnica da paralaxe, que usa a alteracio na posicdo da estrela alvo em
relacdo as estrelas fixas conforme a Terra orbita o Sol e a Unidade Astrondmica
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(ABNEY! |1877) trouxe a tona a ideia de que, ao analisarmos toda a luz recebida da estrela ao
mesmo tempo, o efeito Doppler deveria provocar um alargamento das linhas espectrais, como
visto na Fig Ele afirmou ainda que, caso as demais condi¢des fossem conhecidas, seria
possivel calcular a velocidade de rotacdo da estrela.

Figura 2 — Uma representagdo do alargamento das linhas espectrais. A linha vermelha representa um
perfil sem o alargamento devido a rotacdo, apenas com efeito do movimento termal dos dtomos e
moléculas que contribuem para o espectro. A linha azul representa o perfil com alargamento devido a

rotagdo. O efeito da rotacdo provoca uma maior distribuicdo da queda na intensidade luminosa (eixo
vertical) em torno do comprimento de onda (eixo horizontal) absorvido.
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A medicdo da velocidade projetada de rotacdo de estrelas simples através do efeito
Doppler s6 veio acontecer anos mais tarde, gracas ao trabalho de Shajn & Struve (1929)). Struve
(1930) também identificou uma relacdo entre vsini e a classe espectral, com as estrelas dos tipos
O, B, A e primeiras F sendo as com maiores velocidades de rotacdao, enquanto estrelas do tipo
F tardias e demais tipos sO apresentam rdpida rotacdo na presenca de uma bindria proxima.

Por se tratar de um problema envolvendo um grande nimero de observaveis, a
rotacdo estelar logo passou a ser estudada com as ferramentas da fisica estatistica, com os
trabalhos de Struve (1945) e Chandrasekhar & Miinch (1950). Struve propds que os eixos de
rotacao das estrelas estdo distribuidos de forma aleatdria, uma propriedade bastante importante
pois indica que a rotacdo estelar ndo tem origem na rotagdo galdctica. Chandrasekhar & Miinch
partiram da proposi¢do de Struve e sugeriram equacdes para descrever a distribuicao de velo-
cidades, tanto verdadeira quanto a projetada com o objetivo de fornecer uma ferramenta eficaz
para analisar as funcdes de distribui¢do observadas.

Huang (19635)) utilizou as fun¢des de distribui¢cdo de Chandrasekhar & Miinch para

analisar a rotacdo de estrelas na sequéncia principal, introduzindo, embora sem debater sua ori-
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gem, um fator de frenagem (x) e concluiu que tal fator € pequeno nas estrelas dos primeiros
tipos, O até F5, e muito maior nos demais tipos. Na continuacdo deste trabalho (HUANG,
1967), o autor deduziu que a taxa de decrescimento do momento angular de uma estrela deve
ser proporcional a primeira e/ou maiores ordens do proprio momento angular, sem termos cons-
tantes.

Skumanich (1972) mostrou que a rotacdo, a abundancia de Litio e a atividade
magnética estavam relacionadas - para o Sol, estrelas na constelacdo Ursa Major e os aglo-
merados Pléiades e Hiades - pois ambas decaiam com o inverso do quadrado da idade (com a
excecao da abundancia de Litio que cai muito mais intensamente em estrelas com mais de 1
bilhdo de anos e também € muito baixa no Sol). Esse trabalho serviu como base para diversos
estudos posteriores como os de Soderblom (|1983) e Pace & Pasquini (2004) que encontraram
as mesmas relacdes entre idade, rotacdo e atividade magnética que Skumanich obteve, mas com
leis de poténcia diferentes, variando com o tipo espectral da estrela observada.

Figura 3 — Distribui¢@o de vsini para trés aglomerados o Persei, Pléiades e Hiades. A queda na
velocidade de rotagao conforme a idade da estrela aumenta é facilmente visivel nessa amostra.
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2.1.2 A Fotometria

Como ja foi dito, estrelas estdo no intervalo espectral O-F1 giram mais rapidamente
do que aquelas que estdo no intervalo F5-M. Esse fato prejudica a observacao do alargamento
das linhas espectrais devido ao efeito Doppler em estrelas dos tipos mais tardios. Mesmo
quando o alargamento é facilmente observavel, a degenerescéncia do angulo de inclinacao i
nos impede de obter a velocidade real de rotacdo e, consequentemente, o periodo de rotagao.
Além disso, tais estrelas possuem um espectro bem mais complexo uma vez que diversas
moléculas maiores passam a contribuir (a alta temperatura das estrelas dos primeiros tipos im-
pede a formagdo de moléculas grandes) e, por fim, estrelas do tipo M compdem a maioria da
vizinhanca solar (KALER, 1997).

Tais fatores limitam a utilidade da espectroscopia, e esse fato somado aos avangos
tecnoldgicos na captacao de imagens e construcdo de veiculos espaciais, além do interesse em
detectar planetas orbitando outras estrelas, resultaram uma nova mudanga de paradigma: a era
dos grandes telescopios fotométricos espaciais. As condicdes de observacdo em bases espaciais
s30 muito superiores uma vez que nao existem nuvens, poluicao luminosa vinda das cidades ou
distor¢des atmosféricas nessas altitudes. Outro fator importante € que, por nao precisar espalhar
a luz para analisar seu espectro, observacdes fotométricas podem ser conduzidas em um niimero
muito maior de estrelas de uma vez.

As vantagens da fotometria ndo se restringem ao aparato utilizado para fazer as
medi¢des, o tipo de dado coletado também traz beneficios. A fotometria se concentra em medir
a intensidade luminosa periodicamente, formando uma série temporal. Se a estrela possuir
manchas como o Sol, estas manchas provocam varia¢des periddicas na intensidade conforme
a rotacdo da estrela insere e retira manchas do disco estelar. Essas pequenas variagdes podem
levar a uma determinagdo precisa do periodo de rotagdo, sem precisar conhecer o angulo de
inclinacao.

Alguns dos marcos importantes do avango da fotometria (sem falar de muitos ou-
tros) foram o langcamento do Telescopio Espacial Hubble em 1990, a ja aposentada missao
Kepler (BORUCKI et al., |2010) - um telescopio espacial langado pela NASA em 2009 com a
missdo de monitorar centenas de milhares de estrelas na procura por exoplanetas - e a ainda
operante missao GAIA (PRUSTI et al., [2016).

Gracas a missdes como as citadas, um acervo gigantesco de dados fotométricos foi
compilado e continua crescendo. Com a evolugdo da tecnologia computacional, esses dados po-
dem ser processados com velocidade cada vez maior, possibilitando trabalhos em escala muito
maior do que a dos pioneiros do ramo. Por exemplo, o importante trabalho de Reinhold et al.

(REINHOLD; REINERS; BASRI, 2013) utilizou uma amostra de mais de 40000 estrelas ob-
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servadas pelo satélite Kepler, conseguindo calcular o periodo de rotacdo de 24124, das quais
18000 exibiram rota¢do diferencial.

Os dados coletados pela missdao Kepler permitiram o desenvolvimento de outros
trabalhos que se destacam, como o de Nielsen et al. (2013) que conseguiu medir o periodo
de rotacdao de mais de 12000 estrelas. Outro exemplo € o trabalho de McQuillan et al. (2014)
que analisou dados de trés anos de observagao e obteve, dentre varios resultados, o periodo de
rotagdo de mais de 34000 estrelas, cuja grande maioria (80%) pertence aos grupos mais tardios,
indicando que a rotacdo de estrelas mais quentes € mais dificil de ser detectada via fotometria.
As andlises dos autores também indicam que, para estrelas de uma dada temperatura, a varia-
bilidade fotométrica € menor naquelas com maior periodo de rotacdo, outro indicativo de que a
atividade magnética cai com a idade.

Lanzafame et al. (2018) utilizou os dados liberados da missdao GAIA para obter
periodos de rota¢do e a modulacao da amplitude de 147000 estrelas candidatas a classificagao
BY Draconis, um tipo de estrela varidvel caracterizada por variagdes fotométricas quase periddicas
em escalas de tempo entre menos de um dia a alguns meses e de amplitudes entre centésimos a
metade de uma magnitude (LOPEZ-MORALES et al., 2006).

Trabalhos como estes sao possiveis gracas ao massivo banco de dados gerados pelos
telescopios espaciais e sdo de suma importincia para o futuro da astrofisica, uma vez que a
caracterizacao dos parametros fisicos de milhares de estrelas € essencial para o aprimoramento

das teorias de formacdo e evolucdo estelar (MAEDER, 2009).
2.2 Atividade magnética das estrelas

A invencao do espectroscépio ndo s6 levou os estudos da rotagdo estelar a outro pa-
tamar, mas também permitiu a descoberta de uma outra caracteristica importante: a presenga do
campo magnético nas estrelas. A comprovagao da existéncia do magnetismo Solar foi alcancada
antes que a velocidade de rotagdo do Sol fosse medida pela primeira vez, quando George E. Hale
(1908) observou nas manchas solares uma manifestacio do efeito Zeeman, um desdobramento
nas linhas espectrais causado pela presenca de campo magnético (ZEEMAN, |1897).

No ano seguinte, analisando o movimento dentro das manchas solares para entender
a origem do campo magnético, Jhon Evershed (|1909) constatou que o movimento nas manchas
solares era radial, de dentro para fora, fendmeno até hoje sem uma explicacao satisfatéria. Sir
Joseph Larmor (1919)) foi o primeiro a propor uma teoria que explicasse o campo magnético
solar e terrestre: o dinamo autoexcitado baseado no movimento de massa carregada dentro das
manchas descobertas por Evershed. Essencialmente, foi a primeira teoria capaz de explicar o
magnetismo presente em corpos celestes. Mas, essa teoria foi refutada por Cowling (1933),

que demonstrou que o movimento dentro das manchas nao seria capaz de gerar um dinamo
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autossuficiente. Na década seguinte, um estudo do magnetismo em fluidos condutores foi pu-
blicado por Hannes Alfvén (1942) onde ele mostrou ser possivel um movimento ondulatorio
eletromagnético e hidrodinamico e ainda especulou que tal onda poderia estar associada com as
manchas solares. Esse artigo marcou o inicio da teoria Magnetohidrodinamica (MHD), e por
isso Alfvén recebeu o prémio Nobel de 1970. A MHD comecou a ser usada em larga escala nos
estudos sobre o campo magnético estelar, em especial o magnetismo solar.

A teoria do dinamo foi revisitada por diversos pesquisadores ao longo dos anos,
com as primeiras contribuicdes mateméticas importantes sendo formuladas por Walter M. El-
sasser (1946) e Edward Crisp Bullard (1949). Poucos anos depois, foi demonstrado por Eugene
N. Parker (1955) que uma esfera em rotagdo constituida de um fluido condutor poderia rege-
nerar um campo magnético dipolar. As primeiras formulacdes matemadticas mais completas,
compreendendo avangos anteriores e apresentando novos modelos, podem ser atribuidas aos
trabalhos de Moffatt (1983) e Parker (1979). Por outro lado, de Freitas e De Medeiros (2013))
analisaram uma amostra de aproximadamente 16000 estrelas do tipo espectral F e G e con-
cluiram que o dinamo estelar € controlado por diferentes leis de decaimento rotacional que
dependem basicamente do tipo espectral. Os autores ainda mostraram que o freio magnético
estelar (conceito descrito posteriormente) pode ser analisado sob a luz da mecanica estatistica
nao-extensiva e, portanto, a dindmica da distribuicdo de velocidade rotacional depende do perfil
da cauda da distribuicdo que, por sua vez, controla a lei de decaimento. A teoria do dinamo
¢ capaz de explicar muitos efeitos magnéticos observados, mas a realidade € mais complexa
e alguns fendmenos nao sdo previstos pela teoria, e por isso novos modelos continuam sendo
propostos até os dias atuais (CHARBONNEAU, 2020).

Outro aspecto importante da atividade magnética € a sua influéncia direta sobre a
rotacdo da estrela, mais especificamente sua capacidade de retirar momento angular da estrela.
Em 1959, Evry Schatzman prop0s a ideia de que a emissdao de matéria eletricamente carregada
pelas estrelas, similar ao vento solar, provoca uma diminui¢do do momento angular da mesma
(SCHATZMAN| 1962). O mecanismo responsavel seria a interagdo entre a matéria carregada e
o campo magnético da estrela. Sob a acao do campo, a matéria ejetada é forcada a corrotacionar
com a estrela até atingir uma distancia critica na qual a influéncia do campo se torna desprezivel.
Como tal distancia € muito maior que o raio da estrela, esta perde uma consideravel parte de
seu momento angular mesmo ejetando uma quantidade relativamente pequena de massa. Tal
processo acontecendo continuamente ao longo do tempo provoca uma reducgao significativa da
rotacdo estelar conforme a sua idade avanca.

Kraft (1967) mostrou que o comportamento médio da velocidade de rotagdo estelar,
especialmente em estrelas dos primeiros tipos até o tipo espectral F, esta de fato relacionado

com o vento magnético, corroborando a teoria de Schatzman. A corrotacao da matéria ejetada,
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chamada na literatura de freio magnético (ou magnetic breaking), permanece até hoje como a
principal explicacdo para a perda de momento angular estelar e é usado em diversas pesquisas

atuais, como por exemplo de Freitas (2009), Reiners (2012) e Fleming (2019).

2.2.1 Indicadores de atividade magnética

Recentemente, de Freitas et al. (2013, 2016, 2017, |2019a, 2019b) usou o expoente
de Hurst para representar o comportamento global das flutuagdes presentes em uma série tem-
poral astrofisica. Sem duvida, o calcanhar de Aquiles do tratamento de séries temporais passa
por uma excelente andlise do ruido estelar, como vimos mais acima. E por isso que tal questio
tem um lugar tdo especial nessa tese. Outro importante ponto relacionado ao comportamento
do ruido estelar vem de uma das mais recentes controvérsias no campo de pesquisa dos exo-
planetas. Para alguns autores (BEDELL et al., [2015), as anélises fotométrica e espectroscopica
revelam que sinais interpretados como planetas podem ser na verdade ruido periddico produ-
zido pela atividade magnética da estrela, consequentemente, interpretando os exoplanetas como
falsos positivos.

Ledo et al. (2018)) detectaram um exoplaneta do tipo Jupiter pelo método de variacdao
da velocidade radial. Os autores analisaram 29 aglomerados abertos de diferentes idades usando
um survey de velocidade radial de longo prazo observado pelo HARPS para estrelas de massas
intermedidrias. Vale ressaltar que a deteccao de exoplanetas em grupos de diferentes idades
¢ uma ferramenta poderosa para a compreensdo de varias questdes abertas, dentre elas, como
a taxa de ocorréncia de planetas depende da metalicidade estelar, da massa ou do ambiente
estelar. Do ponto de vista estatistico, um Jupiter ndo oferece grandes problemas, visto que a
perturbacdo que ele provoca na variagdo da velocidade radial é da ordem de centenas de me-
tros por segundo. No entanto, os autores enfrentaram o dilema estatistico de calibrar a melhor
solugdo orbital Kepleriana aos dados.

A solugao orbita]EI encontrada por Ledo et al. (2018) foi seguida de uma bateria
de outros métodos para certificar se realmente tratava-se de um exoplaneta. Dentre os métodos
seguidos estd o indice magnético S de Mount Wilson que é um marcador de atividade magnética
pela analise das linhas de Call H & K e a evolug¢do da razao sinal-ruido. Pelo lado da fotometria,
nds temos outros candidatos que pretendem cumprir a tarefa de estimar a atividade magnética
estelar. Dentre eles, existe o indice proposto por Mathur et al. (2014) que usa o desvio padrdao
calculado em diferentes janelas temporais para descrever o perfil da atividade magnética. De
Freitas et al. (2016, 2017) mostraram que € possivel estimar a atividade magnética usando uma

robusta ferramenta estatistica conhecida como Multifractais, usando parametros geométricos

2Um modelo para o movimento orbital de uma estrela hospedeira. O modelo em questio foi obitido pela Cadeia
Markoviana de Monte Carlo (sigla em inglés: MCMC)
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extraidos do espectro multifractal, como veremos mais tarde.

Ainda ndo temos uma literatura que sirva de base para apontar a andlise multifractal
como um promissor método para diferenciar atividade de transito planetirio, mas os recentes
resultados mostram seu potencial no tratamento de séries temporais de estrelas simples sem
presenca de planeta. Nesse contexto, ja se sabe que o expoente de Hurst tem uma forte ligacao
com a dinamica das manchas e, como mencionado por de Freitas et al. (201720194, 2019b), o
marcador de atividade magnética proposto por Mathur et al. (2014) estd fortemente correlacio-
nado ao grau de assimetria do espectro multifractal e o grau de multifractalidade. Isso oferece
aos indicadores multifractais uma ligacdo direta com o magnetismo estelar e pode ser muito
util para entender os mecanismos de interacdo estrela-planeta e, portanto, ele pode ajudar na
reducdo das etapas que certificam se a perturbac@o encontrada na velocidade radial € devido a
um exoplaneta ou nao.

A andlise multifractal torna-se muito relevante quando consideramos um apanhado
de milhdes de estrelas como € a proposta do PLATO que pretende encontrar centenas de exo-
planetas tdo pequenos quanto a Terra (RAUER et al., 2014). Assim, implantar métodos e pro-
cedimentos mais robustos é de suma importancia. Na verdade, o método multifractal € um dos
poucos métodos consolidados na literatura, principalemente fora do contexto astrofisico, que
permite varrer flutuagdes em diferentes escalas e, com isso, diagnosticar com maior precisao
os efeitos fisicos por trds da variabilidade fotométrica ou espectroscopica, ou seja, tanto no

dominio temporal quanto espacial, respectivamente.
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3 DESCRICAO MULTIFRACTAL DE SERIES TEMPORAIS

O conceito de fractalidade foi formalizado por Benoit B. Mandelbrot, que abordou
a ideia de que, ao tentarmos mensurar curvas geograficas (como por exemplo o comprimento da
costa de um pais), o resultado varia conforme mudamos com a escala da medida (MANDEL-
BROT, |1967). Basicamente, certas formas geométricas rugosas e irregulares, como a costa de
um pais ou a superficie de nuvens, ndo possuem um comprimento ou drea definidos e apresen-
tam auto-similaridade estatistica: cada por¢do da sua forma pode ser considerada uma cépia em
menor escala da forma inteira. Mandelbrot mostra que, para esse tipo de forma, comprimento e
area nao sdo grandezas adequadas, e introduz a ideia de dimensdo fractal para caracteriza-las.

A ideia de dimensao fractal pode ser estendida para qualquer outro tipo de medida
sobre um espaco geométrico (normalmente referenciado como suporte) desde que esta medida
apresente a caracteristica de variar com escala de medicao - uma medida Multifractal (FEDER,
1988). Um exemplo seria a distribuicdo de ouro no solo: poucos lugares possuem grandes
concentracdes, muitos lugares possuem pequenas concentracdes € concentragdes mindsculas
estdo em toda parte, isso indica que pode existir uma lei de escala que governa tal comporta-
mento. S@o sobre essas leis que o formalismo multifractal tem em seu cerne, como veremos a

seguir ao tratar do expoente de Hurst e os demais indicadores multifractais.

3.1 O expoente de Hurst

Para determinarmos as dimensoes fractais de uma série temporal € preciso conhecer
o expoente de Hurst H (MANDELBROT, 1985), chamado assim em homenagem a Harold
Edwin Hurst, um engenheiro hidraulico que dedicou a vida a estudar problemas relacionados ao
armazenamento de dgua. Ele desenvolveu a andlise R/S (Rescaled Range Analysis), um método
estatistico voltado para anélise de longas séries temporais e ao estudo de dependéncias de longo
prazo. Partindo de uma série temporal x(¢), o algoritimo elaborado por Hurst é formado pelos

seguintes passos (HURST, 1951)): primeiramente calculamos a série integrada

X(1,7) = ;[x(i) — (X)), 3.1)

onde (x); é a média da série no periodo considerado. A partir de X (¢, 7), calculamos R (range):

R(7) =maxX(t,7) —rtrii?X(t,T). (3.2)

<t
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Por fim, dividimos R(7) pelo desvio padrdo da série S(7)

1/2

S(t) = é[x(z) — (x)¢)? . (3.3)

Hurst descobriu, de forma empirica, que a razao R(7)/S(7) (Rescaled Range) obe-

dece a relacdo:
R(7)/S(t) = (v/2)", (3.4)

onde H € o expoente de Hurst (1951)) obtido atraves de uma lei poténcia (ou seja, uma relacdo
pode ser escrita na forma y = ax*) como mostrada na equacio acima. de Freitas et al. (2013)
realizam pela primeira vez, no contexto da astrofisica estelar, uma abordagem fractal das séries
temporais da missdo CoRoT (Convection, Rotation and planetary Transit, sigla em ingl€s).
Como resultado, os autores encontraram que existe uma forte correlagdo entre o expoente de
Hurst e periodo de rotag@o das estrelas. No trabalho, eles usaram 17 estrelas ativas e do tipo
solar, assim como, o Sol nas fases ativa e inativa. No entanto, o trabalho ndo tinha uma amostra
significativa robusta, onde somente veio ocorrer no artigo de de Freitas et al. (2019a). Neste tra-
balho, os autores demonstraram que para uma amostra expressiva, de aproximadamente 40000
estrelas, a relacdo entre o expoente de Hurst e o periodo de rotagcdo prevalece e com interessan-
tes particularidades, dentre elas, que o referido expoente consegue distinguir diferentes sinais
que existem entre estrelas com e sem rotacao diferencial. Com isso, jd existe na literatura uma
gama de testes que podem classificar o expoente de Hurst como um robusto indice de atividade
magnética estelar.

A andlise R/S é um marco importante na andlise de séries temporais, mas sua
eficiéncia € limitada, se enquadrando como um método adequado para séries fractais esta-
ciondrias (KANTELHARDT] 2014; | DE FREITAS et al., 2016). Estimar o expoente de Hurst €
um desafio em séries temporais complexas - para séries multifractais um unico valor de H ndo
¢ suficiente - e diversos métodos vém sendo elaborados e testados para a solu¢do desse desafio.
No trabalho de Freitas et al. (2013)) ja foi verificado que as flutuacdes nos valores da razao
R(7)/S(7) indicam que diferentes intervalos de tempo sdo governados por expoentes de Hurst
ligeiramente distintos. Esse comportamento levou os autores a investigar as séries temporais a
luz da multifractalidade (DE FREITAS et al., 2016).

As variagdes na amplitude das séries temporais de estrelas acontecem em uma
grande variedade de escalas de tempo, indo das dezenas de minutos para conveccdes atmosféricas,
passando pela modulagdo rotacional devido a heterogeneidades no brilho fotosférico (man-
chas estelares), até meses ou anos caracteristicos dos ciclos de atividade estelar. O sinal de
modulagao rotacional € quase periddico e ndo estacionario devido a evolugdao das manchas nas

superficies das estrelas.
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Para caracterizar as flutuagdes nas escalas de tempo mais curtas, em sua maioria
produzidas pela convecc¢do estelar, que sao complexas demais para uma utilizacao direta da

analise R/S, usaremos o método MFDMA.
3.2 Analise MFDMA

Para andlise de séries temporais multifractais e/ou ndo estaciondrias, métodos de
andlise mais robustos foram desenvolvidos. Duas - entre muitas - técnicas que se destacam
sdo a DFA (Detrended Fluctuation Analysis) (PENG et al., |1994) para lidar com séries tem-
porais fractais ndo-estaciondrias e a MFDFA (Multi-Fractal Detrended Fluctuation Analysis)
(KANTELHARDT et al., 2002), uma generalizagao da DFA para o caso multifractal.

O método MFDMA usado nesta tese ja teve sua eficiéncia comprovada no contexto
astrofisico devido aos trabalhos de de Freitas et al. (DE FREITAS et al., 2016; DE FREITAS et
al.,[2017; DE FREITAS et al., 2019a;|DE FREITAS et al., 2019b), mostrarando que o algoritmo
MFDMA € uma poderosa ferramenta que prové informagao valiosa sobre as flutuagdes de uma
série temporal. Em particular, de Freitas et al. (2019a) usaram a analise multifractal para
investigar o comportamento multiescala de uma amostra de aproximadamente 8000 estrelas
ativas que foram observadas pela missdao Kepler a partir da andlise de mais de 40000 estrelas.

O Algoritmo MFDMA (GU; ZHOU, 2010) consiste em uma sequéncia de passos
que estdo elencados a seguir. Partindo de uma série temporal x(¢) o primeiro passo, como no

caso da andlise R/S, é a construcao da série integrada
t
y()=Y x(), 1=1,2,3,..N. (3.5)
i=1

A partir da série integrada y(¢) definida acima, é calculada a média mével

() = = Y vt —k), (3.6)

onde [n— 1] é o menor inteiro ndo menor do que n— 1 e n é o tamanho da janela, e entdo as
tendéncias sdo removidas da série y(¢) através da subtra¢do da média mével para obter a série

residual:
e(i) = y(i) = 3(), 3.7
onde n < i < N. Assim, a série residual (i) tem N, = int [N /n — 1] segmentos ndo sobrepostos

e de mesmo tamanho n, int[z] significando maior inteiro ndo maior que z. Cada segmento pode

ser denotado por &y (i) de tal forma que &,(i) = €(l+i)ondel <i<nel=(v—1)n.
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Em seguida, para cada segmento €y (i), é calculada a média quadratica, Fy (n):

Fy(n) = {% ie&(i)} 7 (3.8)
i=1

e a partir desta sdo geradas as fun¢des de flutuagdo de ordem ¢

RY
F()=¢~ L Fn ¢ (3.9)
Nn v=1
para todo g # 0, enquanto que para g =0

1M
In[Fy(n)] = N ; In[Fy(n)]. (3.10)

Para valores negativos de g as fungdes de flutuagdo F,(n) possuem maior contribuigao
dos segmentos com baixa flutuagéo, enquanto as grandes flutuagdes dominam Fj(n) quando g

é positivo. A escalagem de Fy(n) obedece a relagdo
Fy(n) o n"9), (3.11)

onde /(g) é o expoente generalizado de Hurst. Em particular, quando ¢ = 2 temos o expoente
de Hurst original.
Obtendo A(g), o expoente de escalagem multifractal (ou expoente de massa) 7(g)

pode ser computado
©(q) = qh(q) — 1. (3.12)

O dltimo passo é obter o expoente de Holder a(g) e o espectro multifractal f(ct)

via transformada de Legendre:

a(q) = dq fla) =qa—1(q). (3.13)

O expoente de Holder o fornece uma estimativa do quao singularE] € a variabili-
dade (mais especificamente a média quadrética) de um dado segmento da série temporal. Os
segmentos com 0s menores (¢ representam as variacdes mais bruscas e irregulares, enquanto
que os segmentos com maiores ¢ representam as variacoes mais suaves. O expoente de Holder
desempenha um papel vagamente similar ao de uma “densidade de flutuagdes”, indicando qual
fracdo do total de flutuagdes acontecem em um determinado segmento.

O espectro multifractal f(o) caracteriza como o nimero de segmentos com um

dado o varia quando alteramos o tamanho dos segmentos. Em outras palavras, € a dimensao

IPara os propésitos da pesquisa, o termo “singular” pode ser considerado equivalente 2 “nio-diferencidvel”
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fractal que caracteriza a autoafinidade de um determinado subconjunto da série temporal. Por
defini¢do, para um sinal monofractal, 2 € o mesmo para todos os valores de ¢ e € igual a «,
resultando em um “espectro” de um tnico valor f(o) = f(h), enquanto que para um sinal
multifractal, h(g) varia e o espectro multifractal é geralmente parabdlico (DE FREITAS et al.,
2017).

3.3 Origens da multifractalidade e o impacto de modulacoes quase periddicas em séries
temporais

O carater multifractal de séries temporais estocdsticas se manifesta em diferentes
expoentes de escalagem para pequenas e grandes flutuagdes na mesma escala de tempo n. Esse
comportamento pode ser originado pela presenga simultanea de diferentes correlagdes de longo
prazo e persisténcias que dependem da amplitude das flutuacOes e/ou por uma distribui¢ao
estatistica que desvia fortemente da distribuicdo Gaussiana, mesmo na auséncia de correlacdes
de longo prazo. No udltimo caso, a distribuicao de flutuacdes normalmente exibe caudas largas
(DE FREITAS et al., 2016} DE FREITAS et al.l 2017 | DE FREITAS et al., 2019a).

E possivel determinar quais das duas fontes é a responsdvel pela multifractalidade
de uma série temporal através do uso de séries suplentes. O primeiro tipo de suplente € obtido
através de um simples embaralhamento dos pontos de toda a série. Fazendo isso, a distribuicdao
estatistica dos pontos se mantém, mas correlagdes de longo e curto prazo sao removidas, produ-
zindo uma nova série com A(q) proximo a 0,5, que é o expoente de Hurst de uma série temporal
aleatdria (DE FREITAS et al., 2016). Um segundo tipo de suplente pode ser obtido ao aplicar a
transformada de Fourier a série original e modifici-la pela extracdo de uma fase aleatoriamente
escolhida no intervalo [—7, 7], mantendo o mesmo mddulo. A transformada reversa apds essa
modificacdo resulta em uma série temporal que retém as mesmas correlacoes da série original,
mas cuja distribui¢do € praticamente Gaussiana, efetivamente eliminando o efeitos de caudas
largas da série original (KANTELHARDT, 2014; WANG; SHANG; CUIL, 2014).

Ao comparar a fungio h(q) e o espectro multifractal da série original com as das
duas suplentes descritas acima, € possivel obter a informac¢@o sobre qual é a fonte dominante
de multifractalidade. Especificamente, quando a fonte dominante é uma correlacao temporal,
a fungdo h(q) da primeira suplente (série embaralhada) serd bem diferente daquela obtida na
série original, enquanto que h(g) da segunda suplente (mudanca de fase) serd similar. O oposto
¢ verdade no caso de uma série cuja fonte de multifractalidade € a distribui¢do ndo Gaussiana.

De um ponto de vista geral, séries temporais podem resultar de processos deter-
ministicos e estocaticos, com o primeiro sendo responsavel por oscilagdes e tendéncias de longo
prazo. Essas tendéncias devem ser removidas para permitir uma melhor determinacio das pro-

priedades das flutuacdes estocdasticas. Isso é normalmente feito através de ajustes polindmiais de
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diferentes graus nas funcoes de flutuacdo (KANTELHARDT], 2014) ou pela subtracdo de uma
média movel como no nosso caso. Contudo, no caso de sistemas astrofisicos e estrelas mag-
neticamente ativas em particular, a separacdo entre deterministico e estocastico nem sempre €
possivel. Por exemplo, a modulacdo rotacional do fluxo devido a manchas estelares contém
um componente estocdstico produzido pela evolu¢ao de manchas individuais frequentemente
aparecendo aleatériamente no tempo e/ou na amplitude (LANZA et al.,|[2019).

Devido a impossibilidade de uma clara separagdo dos componentes de séries fo-
tométricas de estrelas magneticamente ativas, a abordagem adotada tem sido a inclusdo da
modulacdo rotacional e evolucao das heterogeneidades no brilho superficial como fontes adi-
cionais de multifractalidade. Em outras palavras, a andlise multifractal tem sido usada como
técnica para caracterizar tais processos em adi¢do a técnicas ja padronizadas como o perio-
dograma de Lomb-Scargle ou autocorrelacdo para medir periodos de rotacdo (MCQUILLAN;
MAZEH; AIGRAIN, [2013) ou Spot Modelling para obter a evolu¢ao de manchas e faculas
(LANZA,2016). Essa abordagem ja foi utilizada até na detec¢do e caracterizagdo de fendmenos
estritamente periddicos como transitos planetarios na presenca de ruido (AGARWAL; SORDO;
WETTLAUFER, 2017).

Em uma amostra de estrelas do tipo solar magneticamente ativas observadas pelo te-
lescopio espacial CoRoT, de Freitas et al. (2013) encontraram uma correlacao entre os periodos
de rotacdo e o expoente de Hurst ao assumir que tais séries temporais destas estrelas eram
monofractais. Em um trabalho subsequente sobre os mesmos dados, de Freitas et al. (2016)
estabeleceram que tais séries eram na verdade multifractais, ou seja, as correlagdes produzidas
pela atividade magnética e rotagdo eram melhor descritas ao assumir um expoente de Hurst
generalizado h(q) e adotar o conjunto completo de pardmetros introduzido na se¢iao para
caracterizar o espectro multifractal, Aoc em particular.

Posteriormente, de Freitas et al. (2017) analisaram uma amostra de 34 anas ver-
melhas, anteriormente investigadas por Mathur et al. (2014]), para testar o comportamento do
expoente de Hurst contra o indicador de atividade magnética S, (esse pardmetro serd abordado
com mais detalhe no Capitulo 5), chegando a conclusio que existe uma pequena anti-correlacdao
entre os dois indices com um coeficiente de Pearson de -0,33 quando considerada a amostra de
anas vermelhas mencionadas acima. A sutil correlagdo entre os indices S, € H ja era esperada
devido a diferenca entre as escalas de tempo dominantes na obten¢do deles (variacdes de longo
e curto termo, respectivamente). Isso foi evidenciado quando de Freitas et al. (2017) compara-
ram o desvio-padrao da série pela elipse gerada pelo método conhecido como Plot de Poincaré,
que, resumidamente, € um grifico que mostra a autocorrelagdo da série temporal quando re-
lacionamos uma série temporal (x1,x3,x3,...x,—1) com uma versdo deslocada de uma unidade

(x2,x3,X4, ...X,), como mostrada na Figura {4, Com esse procedimento os autores encontraram
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Figura 4: Ilustracdo de uma elipse obtida através do Plot de Poincaré destacando os
desvios-padrao SD1 and SD2.
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Fonte: de Freitas et al. (2017).

uma forte correlagdo entre o indice S,, € o desvio padrdo relacionado as variagdes de longo
termo (SD2), como € o caso do periodo de rota¢do ou outra variabilidade tipo semi-senoidal.
Por outro lado, a correlagdo entre S, € 0 desvio padrdo de curto termo (SD1) tem uma ine-
xistente ou fraca correlacao, indicando que atividades magnéticas de baixo periodo ou o ruido
estelar ndo sdo perceptivel ao indice §,;. Além disso, o referido indice depende fortemente da
janela escolhida, ou seja, é necessdrio ter uma ideia do periodo de rotacdo antes de usar o pro-
cedimento para gerar os valores de S,;,. Isso vai na contramio do que seria estimar/classificar
as séries temporais quando ao periodo, de forma automatica.

Por outro lado, mesmo com amostras cujos periodos de rotagdo eram limitados
(menor que 15 dias), de Freitas et al. (2017) confirmaram uma forte correlacdo entre H e P, €
descobriram que o expoente de Hurst € um indicador de atividade magnética. Recentemente, de
Freitas et al. (2019al,2019b) estenderam o campo de aplicag@o para séries temporais que exibem
mais de uma periodicidade rotacional significante, o que pode ser considerado um indicativo de
rotagdo diferencial. Usando uma grande amostra de estrelas ativas coletadas pela missdo Kepler,
de Freitas et al. (2019a)) mostraram que na relacdo entre expoente de Hurst e amplitude relativa
da rotagdo diferencial AP/P é observada uma tendéncia para o aumento de AP/P para grandes
valores de H. Além disso, o estudo mostra que a correlacao € ainda maior para as estrelas mais

ativas da amostra.
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3.4 Indicadores multifractais

Nesta tese utilizamos quatro indicadores que podem ser extraidos das quantidades
definidas nas Eqgs. [3.12]¢[3.13] como mostra a Fig. [5| com o objetivo de facilitar a interpretagdo
dos resultados e a comparagdo dos comportamentos das duas estrelas Kepler-9 e Kepler-30. Os

indicadores sdo definidos como segue:

1. Pardametro ay, valor a(g = 0), que corresponde ao valor de @@ que maximiza o espectro
multifractal f(o). Esse parAmetro fornece um indicativo de qual o nivel de singulari-
dade geral das flutuacdes, com valores grandes (proximos ou maiores que 1) indicando
um comportamento simples e pouco correlacionado, enquanto valores pequenos indicam

comportamento muito correlacionado.

2. Pardmetro de singularidade Afpi,(ot), definido pela diferenga f(04nin) — f(Qnax). Se
Afmin(@) é grande (proximo de 1) a cauda direita é maior, as fun¢des de flutuagdo sdo
pouco sensiveis - ou insensiveis - as variacdes na ordem ¢ para g > 0, significando que o
ruido possui um impacto significativo no sinal periddico. Naturalmente, o inverso acon-
tece quando temos Afpi, (@) ~ —1: a cauda esquerda é maior, flutuacdes de grande mag-
nitude apresentam maior complexidade, as de pequena magnitude sdo pouco sensiveis as

variacdes da ordem g quando g < 0 e o ruido é pouco significativo.

3. Grau de assimetria A, obtido pela razao:

A= Ymax” %0 (3.14)
&0 — O4nin
e a partir deste indicador podemos verificar se o espectro € enviesado para a esquerda
(0 <A < 1), para a direita (A > 1) ou simétrico (A = 1). No primeiro caso, as grandes
flutuacdes sdao mais frequentes e t€m um impacto mais relevante como origem de multi-
fractalidade. No segundo caso, sdo as pequenas flutuacdes e correlagdes de longo prazo
as responsdveis pelo cardter multifractal da série temporal. Quando ha simetria, ambas

origens possuem influéncia similar.

4. Grau de multifractalidade

AQ = Oy — Olyin- (3.15)

Um baixo valor indica que a série € quase fractal, e quanto maior o valor de Ao maior
€ o cardter multifractal da série temporal. Quanto mais multifractal é uma série, mais

complexas sao suas flutuacdes (DE FREITAS et al.,[2016).
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Figura 5: Um exemplo de espectro multifractal (curva parabdlica) com destaque aos
parametros (linhas tracejadas e setas) usados para calcular os indicadores multifractais. As
linhas tracejas verticais marcam, da esqueda para a direita, as posi¢oes de Qin, 0o € Ohpax- AS
linhas tracejadas horizontais marcam as posicoes de fi"i” (equivalente a f(Cpin)) € g”'"
(equivalente a f(Qnqx))-
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Fonte: de Freitas et al. (2017).

3.5 Método MFDMAT

O método MFDMA € um algoritmo que tem como parametro de entrada a série
temporal original. No entanto, sabemos, e a presente tese aponta nesse sentido, uma série tem-
poral deslocada no tempo pode intensificar variacdes a medida que o deslocamento temporal se
aproxima de flutuacdes periodicas, como € o caso do periodo de rotacdo. Esse tipo de proce-
dimento ajuda a separar caracteristicas periddicas daquelas que sdao apenas ruido. Desta forma,
parametros como os indicadores multifractais podem variar quando usamos séries temporais
deslocado de um fator 7. Dentro dessa perspectiva, de Freitas et al.(2021) desenvolveram um
novo método para calcular um expoente de escalagem dependente do tempo (g, T) onde 7 é
uma escala de tempo, permitindo expandir a investigacdo da variabilidade estelar pela inclusao
de uma dependéncia temporal na descricao das flutuagdes multi-escala através de uma versao
alterada das séries dos incrementos Ax(¢,T) = x(¢ + 7) — x(¢), levando a um expoente de Hurst
h(q,7) que é uma fungdo também da escala de tempo 7.

Desta forma, os efeitos de todas as modulacdes estaciondrias com periodo igual a
T ou aos seus multiplos sdo bastante reduzidos. Dada a notdvel modulacdo rotacional presente
em séries temporais astrofisicas, esse método permite o estudo das flutuagdes apds a remogao

das modulagdes, dada uma escolha apropriada de 7. Os autores nomearam tal método MFDMA
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multi-escala (MFDMAT) e o aplicaram a série temporal de Kepler-30.

De acordo com de Freitas et al.(2021), € possivel determinar o valor ideal de T
para determinada série temporal. Os autores utilizaram dois métodos. O primeiro consiste
em criar curvas x(¢ + T) contra x(¢) para diferentes valores de 7, procurando um padrdo que
exiba comportamento repetitivo e quase estaciondrio organizado ao redor de um ponto fixo. O
segundo método foi através da funcdo de autocorrelagdo. Mais especificamente, o valor de T
que corresponde ao valor maximo do coeficiente de autocorrelagdo, definido pelo valor esperado
E [x(t + 7)x(¢)] para todo 7. A Fig. [ mostra as duas curvas e o valor apropriado 7 = 8.7 dias
para a série PDC de Kepler-30, obtida por de Freitas et al. (2021)), seguindo ambos os métodos.
Figura 6 — A série temporal futura PDC de K30 x(7 + 7) com 7 = 8,7 dias contra a série temporal x(r). A

subfigura mostra que 7 = 8,7 corresponde ao maximo valor da fung¢do de autocorrelacdo da série
temporal
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Fonte: de Freitas et al. (2021).

Assim como obtido por de Freitas et al.(2021)), a aplicacao do referido método na
estrela Kepler-9 pode também nos ajudar a compreender, da mesma forma que na Kepler-30, em
que momento o expoente de Hurst generalizado atinge o nivel de saturacdo. Isso € importante

porque para a Kepler-30 isso ocorre exatamente no valor-6timo de x(7).
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4 MISSAO KEPLER E DADOS OBSERVACIONAIS

O satélite Kepler foi uma das mais bem sucedidas missdes da histéria da ciéncia,
expandindo nosso conhecimento sobre o universo com a descoberta de mais de 3000 exopla-
netas e criando uma base de dados que ainda € intensamente estudada mesmo depois de sua

desativacdo em outubro de 2018.
4.1 Motivacoes e Desafios

A partir da descoberta de 51 Pegasi b (ou apenas 51 Peg b), um planeta gigante
(compardvel a Jupiter) em Orbita interna de uma estrela similar ao Sol (MAYOR; QUELOZ,
19935)), ficou claro que nosso entendimento acerca dos processos de formacgdo e evolugao de
sistemas planetarios era insuficiente. Como nossa principal referéncia era o Sistema Solar, onde
pequenos planetas rochosos ocupam Orbitas internas e os grandes planetas gasosos ocupam as
externas, surgia a ddvida sobre o quao comum era esse tipo de sistema planetario.

Nesse sentido, era necessario aumentar substancialmente a base de sistemas pla-
netarios, mais especificamente daqueles com planetas rochosos na zona habitavel de estrelas
como o Sol. No entanto, as técnicas usadas nas descobertas dos primeiros exoplanetas pare-
ciam ndo ser capazes de detectar companheiros estelares tdo pequenos, principalmente, porque
o sucesso da técnica de velocidade radial depende da massa do exoplaneta (BORUCKI et al.,
1997). Desta forma, planetas como Jupiteres quentes (51 Peg b € um exemplo) apresentavam
um desvio Doppler acima do limite da precisdo instrumental, onde na época de 51 Peg b girava
em torno de 15 m/s (MAYOR; QUELOZ, [1995).

Por uma linha diversa da espectroscopia, a missdo Kepler foi concebida para inves-
tigar a detecc¢do de planetas por meio da técnica conhecida por transito planetdrio. Resumida-
mente, a técnica consiste em observar uma estrela por um longo periodo de tempo, medindo sua
intensidade luminosa. Caso essa estrela possua um ou mais planetas com plano orbital préximo
da linha de visdo do observador, a passagem do planeta pelo disco estelar diminui a intensidade
luminosa da estrela momentaneamente e de forma periddica.

Um desafio na deteccdo pelo método de transito € superar a pequena fracdo de
sistemas com transitos observaveis de uma posi¢do fixa. A probabilidade de um transito ser
visivel, assumindo que os planos orbitais estdo aleatoriamente distribuidos, equivale a d, /2r,
onde d, é o didmetro da estrela e r é o raio da 6rbita (BORUCKI; SUMMERS, |1984). Para um
caso analogo a Terra ao redor do Sol, essa probabilidade € de 0,47%. Além disso ha o desafio

do tempo de observagdo, visto que um caso andlogo ao do nosso planeta significa um periodo
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orbital de 1 ano (sendo necessdrios trés anos de observacdo para confirmar a periodicidade
como apontam De Medeiros et al. (2013))) ao mesmo tempo que o transito em si (passagem do
exoplaneta pelo disco estelar) dura menos de um dia.

Entretanto, o principal desafio é perceber a queda na intensidade luminosa de uma
estrela causada pelo transito, sendo necessarios instrumentos de grande sensibilidade e condi¢des

otimizadas de observacao.
4.2 A abordagem

A abordagem escolhida pela equipe da missdo Kepler foi usar um satélite (Fig. [7)
para conduzir a observacao do espaco, em uma Orbita heliocéntrica, evitando toda a distor¢ao
atmosférica, presenca de niivens e ciclos dia-noite, possibilitando observagdo continua e maxi-
mizando a qualidade do sinal. Uma regido especifica do céu seria selecionada para ficar sob
monitoramento constante por toda a dura¢do da missdo, permitindo a deteccio de multiplos
transitos de exoplanetas em zona habitavel de estrelas similares ao Sol.

Figura 7 — Concepcao artistica do satélite Kepler. O satélite foi projetado para observar uma regiao fixa
no céu, sem permitir a entrada de luz solar no fotdbmetro, usando-a como fonte de energia
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Fonte: NASAH

O fotdmetro acoplado ao satélite estava equipado com 42 detectores CCD dis-

tribuidos em 21 mdédulos, cobrindo um campo de visdao de 115 graus quadrados e totalizando

'Disponivel ~ em: https://www.nasa.gov/mission_pages/kepler/multimedia/images/kepler-spacecraft-
drawing.html. Acesso em 08 out. 2020.
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94,6 milhdes de pixels fotossensiveis. A precisdo fotométrica estimada era de 20 ppm para
estrelas tipo G2V com V = 12, para uma integracdo de seis horas e meia (VAN CLEVE;
CALDWELL! 2016).

A selecdo da regido que foi observada seguiu dois critérios: estar fora do plano
ecliptico para evitar que o Sol prejudicasse as medi¢des e conter uma populacdo de estrelas
suficientemente brilhantes (V < 14) tdo grande quanto possivel. Essa exigéncia nasce da ne-
cessidade de se obter uma alta razdo sinal-ruido: se o brilho da estrela for baixo fica mais
dificil encontrar planetas rochosos. A regido escolhida fica na constelagdo de Cisne e permi-
tiu que o campo de visdo do fotdbmetro monitorasse aproximadamente 150000 estrelas com as
caracteristicas necessarias para a missao (BORUCKI et al., 2010). Dessa forma, mesmo com
a pequena proporcao estimada, era esperado detectar um niimero significativo de planetas tipo
Terra em zona habitavel (BORUCKI et al., [1997)).

4.3 Caracteristicas dos dados

O satélite foi langado em maio de 2009, com expectativa de funcionar por pelo
menos quatro anos. A missao conseguiu operar pelo tempo previsto, mas problemas técnicos
tornaram inviavel continuar da forma como foi concebida. Assim, a missdo entrou em uma
segunda fase em 2013 (chamada K2), continuando a coletar dados mas sem conseguir focar em
regides fixas por muito tempo, e por isso este trabalho ndo utiliza dados dessa segunda fase.

Mesmo em sua primeira fase, a missdo Kepler gerou um acervo gigantesco de da-
dos fotométricos e os disponibilizou gratuitamente na base de dados MAST (sigla em inglés
para Arquivo Mikulski para Telescopios Espaciais Os dados estdao divididos em dezessete
quarters: periodos de noventa dias de observacao (exceto pelo primeiro e pelo ultimo, que sdao
menores) separados por uma pausa para a realizacdo dos ajustes na posi¢ao dos paineis solares,
o que alterava os médulos e CCDs monitorando cada alvo.

O processo de medi¢do funcionava da seguinte forma: o fotdmetro ficava exposto
coletando fétons por 6,019803 segundos, o sistema entdo levava 0,51895 segundos para a reali-
zar a leitura, formando uma integracdo ou frame. As medi¢des foram registradas em dois tipos
de arquivos diferentes: LC, sigla em inglés para cadéncia longa, e SC, sigla para cadéncia curta.
Os arquivos LC registram a soma de 270 integra¢des, um registro a cada 29,4244 minuto e
foram o foco principal da missao (GILLILAND et al.,2010). Os arquivos SC registram a soma

de apenas nove integracdes, resultando em um registro a cada 58,85 segundos e foram coletadas

20s dados da missido Kepler podem ser encontrados no enderego: (https://archive.stsci.edu/kepler/data_search/
search.php)

JEssas informagdes podem ser encontradas em um dos documentos da missdo Kepler, disponivel
em: |(https://archive.stsci.edu/files/live/sites/mast/files/home/missions-and-data/k2/_documents/MAST _Kepler_
Archive_Manual 2020.pdf).


https://archive.stsci.edu/kepler/data_search/search.php
https://archive.stsci.edu/kepler/data_search/search.php
https://archive.stsci.edu/files/live/sites/mast/files/home/missions-and-data/k2/_documents/MAST_Kepler_Archive_Manual_2020.pdf
https://archive.stsci.edu/files/live/sites/mast/files/home/missions-and-data/k2/_documents/MAST_Kepler_Archive_Manual_2020.pdf
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de um nimero bem menor de alvos: até 512 em cada quarter.

A unidade de tempo usada para registrar os dados foi o dia conforme um calendario
criado para a missdao, o BKJD (sigla em inglés para Dia Juliano Baricentrico da missdo Kepler),
que é, em uma aproximagao grosseira, a contagem continua de dias a partir de primeiro de
janeiro de 2009.

Os dados do fotometro eram enviados para o Centro de Operacdes da missao (SOC
- Science Operations Center), um complexo sistema de tratamento de dados e gerenciamento da
missdo composto de multiplas partes (JENKINS et al., 2017). Uma dessas partes é o pipeline
cientifico, composto por multiplos médulos de tratamento de dados, resultando nos dados que
foram disponibilizados para o publico.

O primeiro modulo € de calibracdo (CAL) que aplicava corregdes estéticas e dinamicas
no “nivel de preto” (black level) das medi¢des dos CCDs, responsdvel por servir como re-
feréncia para a determinacao correta dos niveis de luminosidade capturados por cada pixel. Os
artefatos de imagem eletronica que demandam tais corre¢des foram identificados antes mesmo
do lancamento da missao.

O segundo médulo do pipeline de tratamento era a andlise fotométrica (Photometric
Analysis - PA). A principal fun¢do do médulo PA era computar o fluxo fotométrico e determinar
os centros fotométricos de cada alvo. Para uma determinagdo precisa do fluxo era necessario
aplicar uma série de correcoes. Uma delas era a mitigacdo de fendmenos “Argabrightening” -
uma elevacao subita nos niveis de fluxo em vdrios os pixels de um ou mais CCDs, cuja origem
¢ desconhecida (JENKINS et all 2010). Neste modulo também foram tratadas os efeitos de
raios cosmicos que incidiam com elevada frequéncia no fotdometro. Além disso, esse mdédulo
também estimava o fluxo vindo do fundo da imagem ao redor de cada alvo e o subtraia do fluxo
total.

Como resultado destes tratamentos o médulo PA gerava a série temporal de dados
fotométricos de abertura simples, ou série temporal SAP (Simple Aperture Photometry), além

de outros indicadores utilizados para controle da qualidade das medig¢des.

4.3.1 Correcao de erros sistémicos

O modulo seguinte no pipeline da Kepler era o PDC (Pre-search Data Conditio-
ning) que recebia como input as séries SAP e tratava os erros sistematicos, advindos do préprio
fotdmetro devido a combinagao da complexidade do satélite com a sensibilidade dos CCDs. As
principais causas de erros sistémicos sao desvios de foco do fotdmetro (causados por variacdes
de temperatura), vibracdes mecanicas, interferéncia elétrica entre os diversos aparelhos a bordo
do satélite, erros de apontamento e aberracdo de velocidade diferencial (JENKINS et al., 2017).

Inicialmente, a equipe da missao Kepler utilizou um ajuste por minimos quadrados
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usando como base um conjunto de dados auxiliares da engenharia do satélite, como temperatura
dos CCDs. Essa abordagem funcionou para o objetivo principal da missdo que era a detec¢do
de exoplanetas, mas em contrapartida acabava causando overfitting e eliminando a variabilidade
natural da estrela, tornando as séries temporais retas demais e em alguns casos até acrescentava
ruido a série.

Essa versao inicial do médulo PDC foi utilizada até agosto de 2011, quando uma
nova versao foi desenvolvida. O novo PDC agora aplicava uma série de corre¢oes aos fendmenos

como:

Anomalias informadas pelo médulo PA;

Balancos de atitude;

Queda subita na sensibilidade dos pixels;

Pontos fora da curva (outliers).

e juntamente com essas corre¢oes, os dados eram submetidos a uma remocdo de erros sis-
temadticos através de uma metodologia “Maximo A Posteriore”Bayesiana (MAP).

Primeiramente, o indice de correlagao de Pearson era calculado para todas as séries
temporais de um mesmo canal (cada CCD era dividido em dois canais) e a metade com maior
correlacdo era usada para a determinagdo dos vetores de base da corre¢do, chamados de Co-
trending Basis Vectors ou CBVs, através da técnica de decomposicao em valores singulares. O
nimero de CBVs usados era 8 por padriao, mas esse nimero podia variar.

Cada série temporal do canal era entdo ajustada (por minimos quadrados) na base
formada pelos CBVs, porém, para evitar o sobreajuste, esse ajuste era limitado pelos coefici-
entes de ajuste dos alvos proximos (em 3 dimensdes, duas de posi¢do no plano focal e uma de
magnitude). Essa solucdo € bastante eficiente porque espera-se que, ao comparar as séries de
diferentes estrelas, sinais instrumentais estejam fortemente correlacionados enquanto que vari-
abilidade intrinsecamente estelar produziria uma forte correlacdo apenas em casos muito raros
de coincidéncia (JENKINS et al.,[2017).

Deste modulo uma nova série temporal era gerada, comumente chamada de série
PDC, livre de sinais oriundos de erros sistematicos pronta para a procura pelos sinais de exo-
planetas transitantes. Devido as melhorias no algoritmo, boa parte da variabilidade estelar foi
preservada. Essas séries temporais foram o principal objeto de estudo da equipe do Kepler e

ainda sdo intensamente estudadas até hoje.
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Tabela 1 — Principais caracteristicas das duas estrelas: Temperatura efetiva, logaritmo da aceleracdo da
gravidade, velocidade projetada de rotacdo, metalicidade, massa, raio e periodo de rotagao.

Estrela | T, p(K) | logg(csg) | vsini(kms™') | [FeH] | MMo) |  R@Re) | Py (dias)

Kepler-9 | 5777461 | 4,49+0,09 | 2,74+0,4 | 0,12+0,04 | 1,040,1 | 0,982+0,068 | 16,797 031
Kepler-30 | 5498+54 | 4,77+£0,23 | 1,94£0,22 | 0,18£0,27 | 0,9940,08 | 0,95+0,12 | 16,196 0%

Fonte: Adaptado de Torres et al. (2011), Fabrycky et al. (2012), Walkowicz & Basri (2013), Wang
et al. (2018) e Angus et al. (2018)

4.4 Os alvos selecionados

Dois sistemas planetarios foram selecionados para este trabalho: Kepler-9 e Kepler-
30 (ver Tabela [I)). Eles foram escolhidos por se tratarem de sistemas multiplanetarios, sem
binaridade e com velocidade de rotagdo projetada vsini (onde i denota o angulo de visada em
relacdo ao observador) préxima do valor solar (~ 2kms~'). No entanto, como podemos ob-
servar na Tabela |1} o periodo de rotacdo dessas estrelas € muito préximo, mas correspondem
aproximadamente metade do periodo de rotagdao do Sol no equador (~ 32 dias). Esses valores
baixos para o periodo de rotacdo podem ser explicada observando a idade estimada dos dois sis-
temas, 1 giga-ano para a Kepler-9 e 2 giga-anos para a Kepler-30, ou seja, sistemas planetarios
mais jovens que o sistema solar com a idade estimada de 4,5 giga-anos.

Nesse contexto, investigar estrelas com essas caracteristicas podem trazer informacgdes
valiosas a respeito da evolu¢do do nosso sistema solar. Em particular, ambos sistemas vem
sendo ativamente estudados desde suas descobertas gracas a caracteristicas, explicitadas nas
duas proximas secoes. Eles foram observados em cadéncia longa (29,4244 min) desde o pri-
meiro quarter até o fim da missdo e a partir do sétimo quarter em cadéncia curta (58,84876
S).

E notdrio que existem virios sistemas planetarios disponiveis na literatura com pro-
priedades similares aos dois sistemas aqui mencionados ou mesmo mais velhos do que o Sol.
No entanto, existem duas justificativas principais para a devida escolha. A primeira delas esta
no fato de que sistemas jovens podem apresentar maior atividade magnética do que os mais
velhos (MELENDEZ et al., 2012). Assim, com uma maior atividade, a técnica Spot Model-
ling (BONOMO; LANZA| 2012) € mais eficiente, uma vez que ela € extremamente sensivel a
presenca de manchas. A segunda se refere a capacidade computacional necessdria para gerar
os resultados tanto para o método multifractal quanto para o Spot Modelling, que oferece as
maiores dificuldades de processamento. Além disso, isolar e analisar as peculiaridades de cada
sistema tornaria a tese muito extensa. Desta forma, analisar dois sistemas permite um estudo
extenso e detalhado das séries temporais de cada um deles, assim como, mostraremos que a es-
colha ¢ suficiente para entender quais caracteristicas sdo gerais e quais sao especificas de cada

sistema quando comparados ao sistema solar.
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Como mencionado no inicio da se¢do, um ponto interessante sobre esses dois sis-
temas € o fato das estrelas que hospedam os exoplanetas terem praticamente 0 mesmo periodo
de rotacdo, em torno de 16 dias. Assim, o periodo de rotacdo € um parametro fixo e as demais
contribui¢des dizem respeito ao nivel de atividade magnética e a interacdo estrela-planeta. So-
bre essa interacdo € necessdario verificar se a frequéncia de maré @ excede o valor de duas vezes
a frequéncia rotacdo se sim a interacao € dita forte, caso contrario ela € fraca. Em primeira

andlise, os dois sistemas apresentam uma interacao forte.

4.4.1 Kepler-30

A estrela Kepler-30 € do tipo espectral G, esta a 2982 anos-luz da Terrﬂe possui um
sistema planetdrio com trés planetas descobertos até o momento, todos com Orbitas proximas.
O planeta mais préximo e o mais distante sdo compardveis a Netuno e entre estes hd um planeta
compardvel a Jupiter, como pode-se ver na Tabela 2]

Tabela 2 — Estimativas das principais caracteristicas dos planetas que orbitam a estrela Kepler-30:
massa, semi-eixo maior, periodo orbital, excentricidade, inclinacdo e raio.

m(mg) | o(au) P,.p(dias) € i(°) | Ry(Re)
b 9,2 0,18479 | 29,2187+0,0009 | 0,0770 | 89,51 3,75
c 536 0,29977 | 60,32503 £0,00010 | 0,0115 | 89,74 11,98
d| 23,7 |0,53178 142,642 £ 0,006 0,0272 | 89,81 8,79
Fonte: (PANICHI et al.,-2018a)

O sistema Kepler-30 € particularmente interessante devido a ocorréncia de variagdes
no tempo de transito dos planetas que estao nesse sistema. Essa variagdes ocorrem quando os
transitos acontecem ligeiramente mais cedo ou mais tarde do que previsto. Essa perturbagdo €
causada pela interacdo gravitacional entre planetas, e uma configuracdo onde a razdo entre os
periodos orbitais seja proxima de uma razdo entre nimeros inteiros (ressonancia orbital) torna
essas perturbacdes mais significativas (AGOL et al., [2005).

Como pode ser visto na Tabela 2} ha uma ressonancia orbital muito proxima de
2:1 entre os planetas Kepler-30b e Kepler-30c enquanto Kepler-30c e Kepler-30d apresentam
ressonancia proxima de 7:3. Essa estrutura faz com que efeitos de variacdo de tempo de transito
sejam muito acentuados - amplitude total de mais de 48h para Kepler-30b (PANICHI et al.,
2018b)).

Sanchis-Ojeda et al. (2012]) observaram sucessivas oculta¢des de mancha nas séries

4A frequéncia @ é definida como & = 2(n — Q), onde n = 27/P,,;, é a frequéncia orbital e Q = 27/P,; a
frequéncia de rotacdo da estrela. Ver Lanza et al. (LANZA et al., 2019) para maiores detalhes sobre periodo
sinddico e frequéncia de maré aplicada a estrela Kepler-17.

SInformagcio obtida no site: https://exoplanets.nasa.gov/eyes-on-exoplanets/#/.
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temporais de Kepler-30, fendmenos que ocorrem quando um exoplaneta transitante se sobrepde
a uma mancha causando um breve salto no fluxo de f6tons durante o transito. Esse resultado €
um poderoso indicador de coplanaridade das orbitas dos planetas e alinhamento destas com o
equador da estrela, algo que acontece no nosso Sistema Solar mas nao € garantido de se observar
em outros sistemas, principalmente em sistemas com Jupiters quentes (hot Jupiters).

O alinhamento das 6rbitas de multiplos planetas transitantes com a rotagdo estelar
praticamente garante que a inclinacdo i de sua velocidade angular em relacdo a linha de visao é
bem proxima de 90° e, consequentemente, vsin ()39 = Vi30-

Dessa forma, podemos comparar os valores de v medidos com os calculados a partir
do periodo P e do raio R. Assumindo o raio do Sol como R = 695700km, a férmula geométrica
bésica para uma esfera rigida girando retorna uma velocidade linear de rotagio de ~ 3, 12kms~!
no equador, valor ~ 60% superior ao medido via alargamento das linhas espectrais.

Essa discrepancia pode facilmente ser explicada pela rotacdo diferencial, onde di-
ferentes faixas de latitude 0 possuem diferentes periodos de rotacdo. A grosso modo, para
solucionar essa discrepancia, basta que cos 6,4, < 0,6, onde 6y, € a latitude das regides com
presenca de manchas.

Apesar de ser um sistema extremamente compacto € que possui um exoplaneta
com quase duas vezes a massa de Jupiter no meio do sistema, Kepler-30 € surpreendentemente
estavel (PANICHI et al., 2018b). A proximidade e massa dos planetas também tornam esse
sistema interessante para o estudo dos efeitos de maré e interacdo magnética entre estrela e
planeta.

Até o momento, outras caracteristicas de Kepler-30 e de seus planetas - princi-
palmente aquelas ndo diretamente ligadas a estrutura do sistema planetario - ainda ndo foram

confirmadas.

4.4.2 Kepler-9

A estrela Kepler-9 € uma estrela do tipo espectral G e estd mais proxima de nés
do que Kepler-30, 2049 anos-luz da Terreﬁ Seu sistema planetario também é composto por
3 planetas: uma super-Terra e dois planetas com tamanho compardvel ao de Jupiter, mas bem
menos massivos. Esse sistema foi o primeiro sistema multiplanetario descoberto pela missao
Kepler (HOLMAN et al., 2010). O planeta mais préximo a estrela € uma super-Terra e foi o

mais dificil de detectar e confirmar, ndo sendo possivel ainda estimar todas suas caracteristicas.

®Informacdo obtida no site: https:/exoplanets.nasa.gov/eyes-on-exoplanets/#/.
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Tabela 3 — Estimativas das principais caracteristicas dos planetas que orbitam a estrela Kepler-9: massa,
semi-eixo maior, periodo orbital, excentricidade, inclinag¢do e raio.

m(mg) o(au) P,.»(dias) € i(°) R(Rs)
d 0,02730 | 1,592851 - 0,000045 0 1,64100
b | 44,71 | 0,14276088 19,247 0,06378 | 88,936 8,252
c | 30,79 | 0,22889876 38,944 0,067990 | 89,180 8,077

Fonte: Adaptado de (TORRES et al.[[2011;[FREUDENTHAL et al.|[2018)

Os planetas Kepler-9b e Kepler-9¢ possuem periodos de rotagdo muito proximos de
uma ressonancia 1:2, gerando flutuagdes no tempo de transito que sdo significativas mas nao se
comparam as vistas em Kepler-30. Os companheiros de Kepler-9 possuem orbitas ainda mais
compactas do que as vistas em Kepler-30: mesmo o planeta mais externo orbita com semi-eixo
maior inferior ao de Mercirio.

O sistema planetario de Kepler-9 apresenta uma estrutura mais irregular e menos
estavel do que Kepler-30: Kepler-9b possui parametro de impacto de aproximadamente 0,6,
Kepler-9c possui pouco mais de 0,8 (com previsao para passar de 1 por volta de 2055, tornando-
se uma Orbita invisivel para nés) (FREUDENTHAL et al., 2018) e Kepler-9d possui 0,02 +0,22
(WALKOWICZ; BASRI, 2013).

Estimativas iniciais apontavam para um desalinhamento entre o plano orbital dos
planetas e o eixo de rotagdo da estrela de ~ 45°(4+10°) (WALKOWICZ; BASRI, 2013) e a uma
velocidade projetada de rotagdo vsin(i) chegaram ao valor de 2,2km/s.

Entretanto, Wang et al. (2018) conduziram medicdes espectroscopicas durante um
transito de Kepler-9b e obtiveram um vsin(i) significativamente maior (vide Tabela[I]) e confir-
maram a ocorréncia do efeito Rossiter-McLaughlin (ROSSITER, 1924; MCLAUGHLIN| 1924)
- uma anomalia no redshift da estrela, causada pelo transito de um objeto quando este, durante o
inicio e fim do transito, bloqueia parte da luz emitida sob efeito Doppler. Esse fenomeno indica
alinhamento entre spin estelar e 6rbita planetdria além de um angulo de inclinagdo préoximo de
90°, assim como o sistema Kepler-30.

A maior velocidade de rotacdo de Kepler-9 permite uma configuracdo em que a
latitude das manchas 6,,,, estd proxima ao equador. Assumindo os valores apresentados na

Tabela 0 limite maximo para cos 6,4, € 0,91.
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S METODOLOGIA

Esse capitulo descreve os métodos de tratamento, técnicas e indicadores de andlise
utilizados nos dados de Kepler-9 e Kepler-30. Os dados utilizados foram as séries temporais
SAP e PDC coletadas em cadéncia longa (LC) de todos os dezessete quarters disponiveis na ja
mencionada base de dados MASTﬂ Mesmo com as notdveis melhorias no algoritmo, as séries
PDC podem nao conter sinais astrofisicos tteis, como uma variacao resultante de uma mancha
ou uma tendéncia fruto da atividade magnética da estrela.

Uma vez que este trabalho foca na rotacdo estelar e na atividade magnética, as
curvas SAP se tornam indispensaveis (CUI et al., 2019). Os dados coletados em cadéncia curta
(SC) nao foram utilizados devido a limitacdes computacionais e de tempo, dado que o nimero
de pontos nessas séries € muito superior. Para ler os arquivos das curvas de luz e ter acesso aos
dados foi utilizada a fun¢do para MATLAB read_Ic_file, disponibilizada no MATLAB Astronomy
& Astrophysics Toolbox (OFEK, 2014).

5.1 Pré-processamento e preparacao das séries temporais de Kepler-9 e Kepler-30

Devido a diversos fatores mencionados no Capitulo 4, as séries SAP possuem ar-
tefatos de origem instrumental e desconhecida que sdo preservados para outros fins, como por
exemplo comparar com os resultados das séries PDC. Desta forma, as séries PDC ja passam por
uma limpeza a fim de descartar tendéncias de longo-prazo, assinaturas instrumentais ou saltos
que ocorrem de um quarter para outro. E muito importante fazer a anélise considerando esses
dois pipelines e, com isso, mapear as discrepancias entre eles. Para isso, nds usamos uma nova

série, resultado da diferenca entre as séries SAP e PDC, como veremos mais adiante.

! (https://archive.stsci.edu/kepler/data_search/search.php)

Figura 8 — Séries temporais das estrelas Kepler-9 (painel esquerdo) e K30 (painel direito), da forma que
constam na base de dados MAST. As curvas PDC estao em azul e as SAP em vermelho.
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5.1.1 Passo 1: Remocgdo das cadéncias de baixa qualidade

O primeiro tratamento feito nos dados de cada quarter foi a remocao das cadéncias
de baixa qualidade presentes nas séries SAP. A queda de qualidade de determinadas cadéncias
se deve as diversas fontes de erro descritas no capitulo anterior. A determinacdo de quais
cadéncias possuiam queda na qualidade foi feita pela propria equipe da Missdo Kepler e re-
gistrada na décima coluna (SAP_QUALITY) dos arquivos das curvas de luz, com diferentes
codigos numéricos representando a causa por tras de cada determinagﬁ

A queda na qualidade ndo significa necessariamente que uma cadéncia seja inuti-
lizdvel. Neste trabalho as cadéncias marcadas por raios cosmicos (codigos 128, 8192 e 8320) e
por queda subita na sensibilidade dos pixels (cdigo= 1024) foram mantidas e as demais foram

deletadas. Essa escolha foi feita por diversos motivos:

* Cadéncias marcadas com o codigo 1024 sdo as ultimas cadéncias “boas’” antes da queda

brusca no fluxo;
* Muitas cadéncias com incidéncia de raios cosmicos foram pouco afetadas;

* Muitas cadéncias afetadas por raios cosmicos foram tratadas ainda no moédulo PA e ja

constam corrigidas;

* Alguns raios cosmicos afetaram significamente o pixel em que incidiram, aumentando o
fluxo lido por dezenas de cadéncias apds o impacto e tornando a remog¢do de apenas uma

cadéncia (onde o impacto foi registrado) irrelevante.

A porcentagem de cadéncias removidas segundo esse critério foi de 3,65% para a
Kepler-9 e 3,83% para Kepler-30. Apds esse procedimento, as séries temporais SAP e PDC
de cada quarter foram normalizadas dividindo os valores do fluxo pela mediana da série, do

resultado foi subtraido unidade’

5.1.2 Passo 2: Ajuste polinomial

Como pode-se notar na Fig. [0] existem tendéncias muito significativas em ambas
as curvas, em especial nas séries SAP, que precisam ser corrigidas pois ndo representam um
sinal astrofisico. Diversas técnicas para a corre¢io de séries temporal existem, como o uso de

polindmios, médias mdveis e muitas outras. Devido a diversos fatores envolvendo as medidas

ZMais informacdes sobre os arquivos contendo os dados coletados podem ser encontradas na Se¢do 2.3.1 do
MAST Kepler Archive Manual, disponivel em: https://archive.stsci.edu/missions-and-data/kepler

3Esse procedimento ajuda a verificar a profundidade da queda do fluxo, seja provocado pela mancha ou pelo
transito. Por exemplo, se a curva de luz € a do Sol, a maxima queda do transito de Japiter € visto em —0,01, ou
seja, uma queda de 1%.



Figura 9 — Curvas de luz das estrelas Kepler-9 (painel superior) e Kepler-30 (painel inferior), ja
normalizadas, referentes a todo o tempo de observacdo pela missdo Kepler. As curvas PDC estdo em
azul e as SAP em vermelho.
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Figura 10 — Ajuste polinomial das séries temporais SAP de Kepler-9 (painel esquerdo) e Kepler-30
(painel direito). As séries normalizadas estdo representadas por pontos pretos, a curva de ajuste em
vermelho. A linha preta mostra a série residual, deslocada em 0, 1 apenas para facilitar a visualiza¢do
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da missdo Kepler (como sua precisdo, individualidades de cada estrela e o uso de multiplas
cameras para a coleta dos fétons) ndo existe técnica que seja igualmente eficiente para todos os
alvos em todos os Quarters.

Além disso, qualquer tentativa de correcdo de séries fotométricas tem o potencial
de remover parte da variabilidade intrinseca da estrela. Dessa forma, a selecao do método de
ajuste deve ser criteriosa para que a perda de informac¢do seja minimizada, mas dedicar muito
tempo a essa selecdo traz retornos cada vez menores.

A técnica aplicada foi o ajuste por polindmio de terceira ordem, método aplicado
pela prépria equipe da missdo Kepler em um estudo sobre os dados do primeiro Quarter onde
verificaram que ajustes lineares e quadréticos aparentemente nao removem adequadamente os
erros sistematicos (BASRI et al., 2011). As curvas de luz residuais assumiram, entdo, uma
forma estaciondria, apds esse ajuste os quarters foram agrupados em uma série unica e o resul-
tado deste procedimento pode ser visto na Fig.

Como previsto, esse procedimento afeta as séries PDC em um grau muito pequeno.
Utilizamos a funcdo do MATLAB corrcoefﬂ para obter o coeficiente de correlacdo de Pearson
entre as séries PDC antes e depois do ajuste polinomial. Os valores obtidos foram ~ 0,98 para
ambas estrelas

As séries ajustadas e agrupadas foram entdo escaneadas em busca de valores supe-
riores a cinco vezes o desvio padrao, que podem ser considerados outliers (DE MEDEIROS
et al., 2013). Apenas 0,2% dos pontos de uma das séries (SAP de Kepler-9) superaram tal
limite, tendo impacto insignificante. O foco da busca por outliers foi em valores acima de zero
porque outliers abaixo de zero sdo mais raros e eventualmente sdo eliminados no processo de

tratamento subsequente.

“https://www.mathworks.com/help/matlab/ref/corrcoef.html
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5.1.3 Passo 3: Remocgdo das assinaturas de transito planetdrio

Como o objetivo € investigar a atividade magnética das estrelas, optou-se por negli-
genciar o transito planetario, assumindo que a remocdo desta componente ndo causa prejuizo
ao tratamento. O procedimento seguinte foi a eliminagdo dos sinais de transito. O desafio com
este tipo de procedimento estd em remover os sinais indesejdveis preservando o maximo de
sinais astrofisicos uteis, isto €, que a remocdo nao afete a amplitude da modulagdo rotacional
ou mesmo a dindmica das manchas.

Um grande numero de algoritmos para este tipo de processo foi e vem sendo desen-
volvido. Um método usado com frequéncia em outros contextos é a média mdvel, mas no con-
texto deste trabalho essa técnica ndo é recomendada pela grande sensibilidade a outliers (nessa
etapa, os sinais de transito sao considerados outliers). A mediana mdvel € uma outra métrica
comumente usada, e bem mais resistente a outliers que a média. Contudo, a mediana ndo €
uma métrica robusta quando calculada em grandes conjuntos de dados (em outras palavras, a
eficiéncia dessa métrica varia consideravelmente quando testada para diferentes distribuicoes)
(MOSTELLER; TUKEY] |1977).

Um método superior a média e mediana € o “Biweight”, que atribui um peso de-
crescente conforme os valores se afastam da tendéncia central, e zero a partir de um certo limite
(MOSTELLER; TUKEY| [1977). Nesse trabalho utilizamos esse estimador calculado em uma
janela temporal movel. Esse método foi recentemente comparado a vérios outros e foi conside-
rado o mais eficiente em separar as assinaturas de transito dos demais sinais presentes nas séries
temporais da missdo Kepler (e também da missao subsequente, K2) (HIPPKE et al., 2019).

A biblioteca Python WOTANEL criada por Hippke et al. (2019), foi usada para criar
a curva de ajuste sem transitos. Como elucidado acima, dentre os varios métodos disponiveis
nessa biblioteca, utilizamos o método iterativo Biweight com janela de 1,5 dias.

A efetiva remocdo dos sinais de transito e de outros outliers foi executada com o
descarte de todas as cadéncias em que a diferenga entre o fluxo e o nivel da curva de ajuste
excede o limite de 0,001 para Kepler -9 e de 0,003 para Kepler-30. Uma vez que o ajuste poli-
nomial j4 havia sido aplicado, removendo boa parte dos sinais oriundos dos erros sistematicos,
as séries temporais sem assinatura de transito planetirio devem conter praticamente apenas a
assinatura magnética das estrelas estudadas.

Esse procedimento € necessario ndo apenas porque o sinal de transito ndo possui
utilidade para os objetivos deste trabalho, mas também porque a presenga desses sinais pode
atrapalhar a andlise da atividade magnética em média frequéncia. Para analisar o impacto que

estes sinais causam, os indicadores de atividade descritos nas proximas se¢Oes também foram

Shttps://pypi.org/project/wotan/
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calculados para as séries com sinal de transito.

Ap6s a remocao dos transitos, uma outra série temporal foi gerada para cada estrela,
subtraindo a série PDC da série SAP, e batizada de RTS (siga em inglés para Residual Time
Series - Série Temporal Residual). O estudo das séries RTS pode fornecer informagdes sobre
os sinais que o modulo PDC da missao Kepler acaba excluindo e por isso estas séries foram

analisadas da mesma forma que as séries PDC e SAP. As curvas de luz finais podem ser vistas

na Fig.
5.2 Periodograma Lomb-Scargle

Ap6s todos estes procedimentos, as séries temporais apresentam variagao decor-
rente principalmente da rotacdo e da atividade magnética da estrela. Para tentar extrair informacao
a respeito dessas caracteristicas foi utilizado primeiramente o Periodograma de Lomb-Scargle
(LOMB, 1976, SCARGLE, 1982), um algoritmo amplamente usado na literatura para detectar
e caracterizar sinais periddicos em séries temporais, estimando um espectro de frequéncias que
compdem as curvas de luz e a poténcia de cada frequéncia.

O periodograma de Lomb-Scargle € apenas um entre vérios algoritmos capazes de
expandir uma série temporal em um espectro de frequéncias, outros exemplos sdo a Transfor-
mada de Fourier e a Wavelet. Porém, Lomb-Scargle se encontra em uma posi¢ao privilegiada
por ser um método bastante conhecido (talvez o mais conhecido), aplicdvel em séries com
espacamento irregular (o que € essencial para a fotometria de alta precisdo, uma vez que diver-
sos fatores podem afetar a qualidade das medig¢des, frequentemente resultando em lacunas nas
séries temporais), que pode ser visto como um método de minimos quadrados e que pode ser

derivado dos principios da teoria de probabilidade Bayesiana (VANDERPLAS| 2018]).
5.3 Modulacao rotacional e indicadores de atividade magnética

Além da aplicacdo do Periodograma de Lomb-Scargle, sistemas extras de andlise
sd0 necessdrios para aprimorar a interpretacao dos dados. A simples visualizacdo de um pico de
poténcia em uma frequéncia ou periodo especifico ndo € o suficiente para inferir qual fendmeno
fisico esta por tras de tal oscilacdo. Neste trabalho, um dos sistemas utilizados foi o elaborado
por Mathur et al. (2014) que consiste no cdlculo de diversos indicadores de atividade magnética.

O primeiro indicador é o Indice Magnético S pn» definido pelos autores como o des-
vio padrao de uma dada série temporal inteira. Como o indice S, cobre um longo periodo
(algo proximo de 1500 dias para Kepler-9 e Kepler-30), seu valor pode ser influenciado por
ciclos magnéticos estelares e, por isso, nao ser muito preciso. Com isso em mente, o indice

magnético também foi calculado de forma parcial, tomando o desvio padrao do fluxo em jane-
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Figura 11 — Curvas de luz PDC e SAP das duas estrelas apds todas as etapas de limpeza e preparacao,
isto &, ap0s o ajuste polinomial e a remog¢do das assinaturas de transito planetdrio. O painel inferior
mostra a diferenca entre as duas curvas de luz de cada estrela, ou série temporal residual.
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las temporais consecutivas de tamanho equivalente a cinco vezes o periodo de rotagﬁoﬁ
A partir deste conjunto de indices magnéticos parciais, foram calculados quatro no-

vos indices: o indice magnético médio S, que € a média de todos os indices parciais; os indices

Spn(ny) e Spp(n—) obtidos através do cdlculo da média dos indices parciais maiores e menores

que S, respectivamente; e o contraste entre alta e baixa atividade C = S,,(n4)/Spn(n-). A
evolugdo dos indices magnéticos parciais estd na Fig. [I5]e todos os demais indices obtidos estdo
na Tabela 2.

O ualtimo indicador de atividade magnética utilizado na andlise das séries temporais
¢ o indice de variabilidade R,,-(At) definido por Basri et al. (BASRI et al., 2011; BASRI;
WALKOWICZ; REINERS, 2013), que consiste na diferenca entre o maior € o menor fluxo
dentro de um intervalo de tempo especifico. O intervalo de tempo utilizado foi de trinta dias,
grande o suficiente para englobar pelo menos uma rotagdo completa, e R,,(Ar) foi calculado
em intervalos consecutivos, do inicio ao fim da série temporal, gerando um conjunto de valores.
Para evitar que valores de fluxo muito altos ou muito baixos prejudicassem o resultado, os 5%
mais altos e mais baixos em cada janela temporal foram removidos antes do calculo de R, (A?).
A evolucdo destes indices estd na Fig. [16[e a Tabela [5| mostra a mediana dos valores para cada

série temporal.

5.4 Analise Multifractal

Além dos indices magnéticos e de variabilidade, a analise MFDMA (GU; ZHOU,
2010; TANG et al., [2015) também foi utilizada no objetivo de extrair mais informacdes sobre
o comportamento das séries temporais de Kepler-9 e Kepler-30 em multiplas escalas de tempo,
seguindo os passos descritos no Capitulo 3. Os parametros utilizados para computar o espectro
multifractal foram os recomendados por Gu e Zhou (2010): g € [—5,5] com passos de 0.2;
o valor minimo para um segmento n foi n,;, = 10; e o valor maximo 7, = N/10. Uma
estimativa do desvio padriao do expoente de Hurst é dada por Kantelhardt (2014) e € menor que
0,03 para séries temporais com mais de 10* pontos.

Diferente dos demais métodos utilizados, a andlise multifractal produz diversos re-
sultados secunddrios que contribuem para a andlise além do espectro multifractal f(a). Neste
trabalho, focamos nas fungdes de flutuacdo F,(n) (Figs[20|a25), nas superficies de Hurst /(g, T)
(Figs[26]a[31)) obtidas através do método MDFMAT e nos indicadores multifractais (Tabela [6)).
Além destes, o expoente generalizado de Hurst 4(g), expoente de massa 7(g) tambem sao exi-
bidos nas Figs[34]a

%0s periodos de rotagio das estrelas Kepler-9 e Kepler-30 também estio na ja citado base de dados MAST,
disponivel em https://archive.stsci.edu/kepler/published_planets/search.php
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5.5 Spot Modeling

Outra técnica utilizada para andlise dos dados dos dois sistemas ¢ o mapeamento da
superficie das estrelas. Porém, a pequena velocidade projetada de rotagcao das estrelas Kepler-9
e Kepler-30 impede a aplicac@o de técnicas de mapeamento Doppler (STRASSMEIER; 2009),
restando apenas a Spot Modeling (modelagem de manchas, em tradugdo livre) a partir das séries
temporais como alternativa para um mapeamento da superficie dessas estrelas.

Extrair uma imagem bidimensional a partir de uma série temporal unidimensional,
processo frequentemente chamado de inversao da série temporal, ndo € uma tarefa simples:
tem-se que determinar o ndmero de perturbagdes, sua posicdo na imagem, seu tamanho e quao
escuras (no caso das manchas) ou claras (no caso de faculas) sdo essas perturbacdes. Todas
essas variaveis evoluem no tempo, aumentando ainda mais a complexidade desse mapeamento.
Para lidar com esse problema foi utilizada a abordagem elaborada por Bonomo e Lanza (2012),
brevemente explicada a seguir.

Para mapear a fotosfera das estrela, primeiro a dividimos em 200 elementos de
superficies de tamanho 18° x 18° e assumimos que em cada elemento haviam manchas com
fator de preenchimento f, faculas como fator Qf e fotosfera ndo perturbada com fator 1 —
(Q+1)f, onde Q é razdo entre a drea ocupada por faculas e a ocupada pelas manchas em cada
elemento. Por simplicidade, Q foi assumido constante.

O contraste das manchas € definido como c¢; = I /1,, onde Lspor € o brilho da
superficie manchada e I, € o brilho da fotosfera ndo perturbada. ¢ foi assumido como constante.
No nosso caso, o valor ¢y = 0,85 foi derivado dos dados da missao Kepler a partir de ocultacdes
por transito (SANCHIS-OJEDA et al., 2012).

O contraste facular € assumido como nulo no centro do disco estelar e madximo nas
bordas, assim como € o caso do Sol, ou seja, ¢y = Cfo(l — u), onde cfo = 1,115 € o contraste
nas bordas e 4 = cos¥ onde W € o angulo entre a normal ao elemento analisado e a linha de
visdo.

O obscurecimento de bordas (do inglés limb-darkening) de uma fotosfera nao per-

turbada € expressado por uma lei quadrética:

L(1) o< ap+bpit +cpp?, (5.1)

onde ap,b), € ¢, sdo derivados dos coeficientes quadréticos de obscurecimento de bordas gl e
q2.

Com esses fatores definidos podemos calcular o brilho de cada um dos 200 elemen-
tos de superficie, a menos do fator de preenchimento f. Em outras palavras temos que testar

200 valores diferentes no modelo a cada iteragdo, calcular o fluxo total do modelo e comparé-lo
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ao fluxo observado. A grandeza usada para medir a qualidade de uma iteracio do modelo é 2,
definido por
X = % D=k _th)z, (5.2)
=
onde D; e F; sdo os valores dos fluxos, real e modelado, respectivamente, o; € o desvio padrdao
de D, e M determina o tamanho do intervalo em que ¥ é calculado.

O modelo utilizado assume que a distribuicao do fator de preenchimento f sobre a
superficie da estrela € fixo durante determinado intervalo de tempo. Uma vez que as manchas
estdo evoluindo, ndo podemos aplicar o modelo para toda a série temporal, mas ele é vélido
para intervalos de duracdo A7y, durante os quais podemos assumir que o padrdo de manchas se
mantém fixo. Em estrelas com padroes de lenta evolucao (como € o caso de Kepler-9) a melhor
escolha pra Az; € o periodo médio de rotagdo da estrela. Ja para o caso de estrelas com padrao
de manchas evoluindo rapidamente, como € o caso de Kepler-30, um A7y menor € necessario.
Para essa estrela, utilizamos um método ja aplicado a outros alvos das missoes CoRoT e Kepler
(LANZA et al., [2019), que consiste em obter os valores de Aty e Q através da aplica¢do de um
modelo de manchas preliminar simplificado que assume a existéncia de apenas trés manchas
discretas e fotosfera uniforme (LANZA et al., 2003)).

Para Kepler-30 os valores utilizados foram Ary = 11,963 dias, isto €, ~ 0,75 do
periodo médio de rotagdo, e Q = 0,5 (DE FREITAS et al., 2021), que é muito menor do que o
valor adotado para o spot modeling do Sol, O, = 9,0 (LANZA; BONOMO; RODONO, 2007).
Para Kepler-9 foi utilizado o mesmo valor de Q, escolhido apds multiplos testes com diferentes
valores, mas para Az; foi mantido o periodo de rotacdo médio da estrela, devido a sua baixa
atividade.

No caso de Kepler-30, a inclinagdo do eixo de rotacdo estelar em relacdo a linha
de visdo € derivada ao assumir que tal eixo € normal ao plano orbital de Kepler-30c, maior
corpo no sistema depois da estrela. Note que a possibilidade de constringir a inclinag@o do eixo
reduz as degenerescéncias do spot modeling e se torna possivel devido a presenca de planetas
transitando a estrela.

Os parametros adotados no spot modeling estdo listados na Tabelad] A massae o
raio da estrela, juntamente com seu periodo de rotacdo, foram usados para computar a gravidade
superficial como funcdo da latitude para levar em conta efeitos de obscurecimento devido a
gravidade (em inglés gravity darkening), que ocorre em estrelas com rotacao rapida o suficiente
para que seu formato torne-se um esferdide oblato com gravidade superficial significativamente
maior nos polos, a ponto de aumentar a pressdo, temperatura e, consequentemente, o brilho
nessas regides. Esses efeitos sdo da ordem de 10~° em unidade de fluxo relativo e nio afetam a

solugdo obtida.



Tabela 4 — Pardmetros adotados no spot modeling de Kepler-30 e de Kepler-9.

Parametros | Kepler-30 | Kepler-9
Massa (M) 0,99 1,00
Raio (Rp 0,95 1,10
Prot 16,2 16,8
i (deg) 89,68 89,68
Cs 0,85 0,85
a, 0,22 0,28
b, 1,18 0,97
Cp -0.40 -0.25
0 0,5 0,5
Aty (d) 11,963 16,8
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Adaptado de Sanchis-Ojeda et al. (2012), de Freitas et al. (2021) e Wang et al. (2016).

Os efeitos das incertezas nos parametros de um spot modeling foram discutidos em
detalhes por Lanza et al. (2009) e Lanza et al. (2019). Tais efeitos sdo negligencidveis para
nossos propdsitos porque estamos primariamente interessados em escalas de tempo tipicas da
evolucdo das manchas, e ndo focados em obter valores exatos de drea manchadas ou de rotacdo
diferencial superficial.

Ao minimizar 2 da curva de ajuste com o modelo de manchas continuo, podemos
encontrar um unico mapa de manchas para Kepler-9 e Kepler-30, mas tal mapa € instavel no
sentido de que uma pequena mudanga nos parametros produz grandes mudangas no mapa final
porque maior parte dos detalhes do mapa surge devido ao ruido fotométrico e evolucdo de pe-
quenas manchas em cada intervalo Azy. A regularizagdo pode prover um mapa inico ao reduzir
o efeito do ruido e de pequenas flutuacdes e, assim, aumentar a estabilidade do mapa. Isso pode
ser conseguido ao impor pressuposi¢des que sao codificadas no funcional de regularizagio S(f)
que depende do vetor f, cujos componentes sao os fatores de preenchimento de cada um dos
200 elementos de superficie de nosso mapa.

No caso da melhor curva de ajuste regularizada, ao invés de minimizar )2 entre
o fluxo modelado e o observado, minimizamos a combinac¢do linear de 752 e o funcional de
regularizacao:

Z(8) = x*(f) — AueS(F), (5.3)

onde Ayr > 0 é o multiplicador de Lagrange que governa o nivel de regularizag¢do. O funcional
S foi designado para ser médximo quando a estrela nao possui manchas, e por isso, ao introduzir
a regularizacao, aproximamos o mapa de um pertencente a uma estrela sem manchas.

O critério para fixar o multiplicador de Lagrange € crucial para determinar quando
o processo de regularizacio deve ser interrompido (evitando que y? se torne muito grande e

a curva de ajuste inaceitdvel). Como no caso de estrelas similares com ruido de disparo da



59

ordem de ~ 1% da amplitude da modulagio produzida pelas manchas, utilizamos Ayr grande

o suficiente para que o valor absoluto da média dos residuos |,.s| fosse igual ao erro padrio &

para os pontos dentro do intervalo Azy. O erro padrdao € computado a partir do desvio padrao

e do nimero de pontos M em cada intervalo Az; como &; = 0y / /M. Para cada intervalo Aty,

determinamos Ayg ao forgar a igualdade |,.s| = €y dentro de 5% para as curvas PDC e SAP.
O funcional de entropia S é dado por

1—/

k
1—m|’

S=-Y wi fklog%ﬂl—fk)log (5.4)
k

onde wy, € a drea relativa do k-ésimo elemento de superficie (considerando a drea total da estrela
= 1) e m = 1075 é o fator de preenchimento minimo, incluido para evitar a divergéncia do
logaritmo. O funcional § alcanga seu valor méximo para uma estrela imaculada, ou seja, quando
Jx = m em cada elemento de superficie.

Uma vez que observamos ambas estrelas praticamente pelo equador, o spot mo-
deling € incapaz de prover informacdo sobre a latitude das manchas porque a duragdo de sua
visibilidade seguindo a rotacdo da estrela € independente de suas latitudes (aqui negligenciamos
o efeito da rotagao diferencial, que é desconhecida a priori). Portanto, podemos apenas mapear
a distribuic@o das dreas manchadas ao longo da longitude e do tempo, em intervalos sucessivos
de tempo Azy. Como consequéncia, nés consideramos mapas bidimensionais apenas como uma
etapa intermedidria em nossa modelagem e derivamos, a partir deles, a distribuicao das dreas
manchadas (fator de preenchimento) ao longo da longitude. Essa distribui¢do pode ser direta-
mente ligada a modulacao rotacional se assumirmos que o contraste das manchas € constante.
Isso reduz significativamente as degenerescéncias associadas a inversao da curva de luz.

O efeito de faculas (como as solares) foi incluido no modelo, mas sua contribui¢ao
para a modulacdo do fluxo é muito pequena e pode ser negligénciada para uma estrela tao ativa
quanto Kepler-30 (RADICK et al., 2018)).

Trabalhos recentes tém questionado a validade de modelos de manchas que assu-
mem um pequeno nimero de discretas manchas na superficie das estrelas (BASRI; SHAH,
2020). O modelo aqui utilizado é baseado em uma distribuicao continua de manchas e faculas
na fotosfera estelar e foi amplamente testado no caso do Sol (LANZA; BONOMO; RODONO,
2007), assim como no caso de estrelas ativas com planetas transitantes a0 comparar o mapa
obtido pela inversao das curvas de luz tanto com a distribui¢do real dos grupos de manchas so-
lares quanto a manchas detectadas por ocultacdo durante transitos planetarios (SILVA-VALIO;
LANZAL2011; LANZA etal., 2019). Assim, consideramos que o modelo € capaz de reproduzir

a distribuicdo da area manchada ao longo da longitude com resolugédo de ~ 60°.



6 RESULTADOS E DISCUSSOES

Os resultados obtidos expostos aqui estdo na mesma ordem das técnicas que foram

apresentadas no Capitulo anterior.

6.1 Analise dos periodogramas

do fluxo fotométrico de estrelas apresentam picos de poténcia em periodos iguais ou préximos
ao periodo de rotacdo da estrela, e normalmente esses picos sao os mais relevantes e de interesse

particular para investigar o comportamento da variabilidade seja de origem rotacional ou de

Tipicamente, e neste trabalho ndo foi diferente, periodogramas de séries temporais

outra natureza como oscilagdo, pulsacao ou erupcdes (MATHUR et al., [2014).

Figura 12 — Periodograma de LombScargle computado para as séries temporais SAP e PDC das duas

estrelas, focado nos periodos préximos ao de rotagcdo das estrelas. Os maiores picos mostrados possuem

periodos (em dias) de: 16,82 para as séries Kepler-9 e 16, 17 para as séries de Kepler-30.
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A rotagao diferencial pode apresentar caracteristicas tipicas como multiplos picos
com periodos proximos ao da rotac¢ao da estrela, mas no geral sao de dificil interpretagﬁ uma
vez que a série temporal é uma compilagdo em uma dimensdo de manifestacoes que ocorrem
na superficie estelar em diferentes latitudes.

Nessa linha de raciocinio, a técnica Spot Modelling ird nos ajudar a interpretar
melhor esses resultados, ja que ela consegue desmembrar a série em assinaturas rotacionais que
ocorrem em diferentes latitudes.

Os periodogramas obtidos neste trabalho ndo fugiram do padrao tipico. Conside-
rando os periodos de rotacdo que constam na literatura, aproximadamente 16,797 dias para
Kepler-9 e 16,20 dias para Kepler-30 (ANGUS et al., 2018)), pode-se ver na Fig. [12|que existem
poténcias significativas em torno desses periodos. Algumas delas podem apenas representar um
harmonico do periodo dominante, como € o caso do periodo de aproximadamente 8 dias que
aparece em destaque na Fig. [I2] considerando apenas o periodograma em torno do valor do
periodo de rotagdo.

Ainda analisando a Fig. existe uma diferenca evidente entre os periodogramas
das duas estrelas quanto a intensidade do segundo pico. Para ambos os pipelines, SAP ou PDC,
o pico de 8 dias para a Kepler-9 é mais significativo. Existem trés possiveis causas para isso. A
primeira delas € a Interferéncia Harmonica, onde os picos em um periodograma Lomb-Scargle
podem interferir uns nos outros, fazendo com que os harmonicos parecam mais intensos (SAN-
TOS et al., 2017). Uma outra possibilidade sao as Irregularidades da Amostragem. Neste caso,
a série temporal com espacamento desigual podem amplificar harmdnicos, especialmente se
a frequéncia de amostragem coincidir com a frequéncia harmonica, resultando em aumento
de poténcia (GUEDENEY et al., 2013). Por fim, esse comportamento pode ser devido a ca-
racteristicas do sinal, onde sinais periddicos fortes ou fendmenos fisicos subjacentes podem
produzir harmdnicos com poténcia significativa, semelhante ao pico principal (PISKORSKI et
al.,[2010). Saber realmente qual ou quais deles geram essa diferenca somente serd possivel com
a aplicacdo das técnicas Multifractal e Spot Modelling.

No entanto, quando analisamos os periodogramas Lomb-Scargle em um espectro
mais amplo (Fig. [I3), é perceptivel que as séries SAP possuem um nimero maior de variagdes
significativas quando comparadas as PDC. Em especial, nos periodogramas de Kepler-9, é
possivel ver dois periodos (46,33 e 52,60 dias) que se destacam ndo apenas por apresentarem pi-
cos de poténcia superiores ao maior pico da série PDC, mas também porque esses periodos ndao
possuem poténcias relevantes nesta ultima série. Este ponto € importante porque os periodos

de rotacdo de diversas estrelas foram calculados a partir das séries PDC e a presenga de sinais

'Uma forma de mensurar a rotagdo diferencial de estrelas ativas do tipo M foi implementada por Das Chagas
et al.(2016) e, como apresentado pelos autores, requer um procedimento relativamente complexo.
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Figura 13 — Periodograma de LombScargle em amplo espectro, computado para as séries temporais
SAP, PDC e RTS das duas estrelas. As poténcias nos periodos nio mostrados sio da ordem de 1077 e
por isso tais periodos nao foram exibidos.
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Figura 14 — Periodograma de LombScargle em amplo espectro, computado para as séries temporais
SAP e PDC das duas estrelas ainda com sinal de transito planetario.
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reais e fortes nas séries SAP pode significar que esses periodos devem ser revistos.

Ainda com relacdo a Figura|13] as diferencas entre as intensidades dos picos, prin-
cipalmente em torno do periodo de 46 dias, somente serd quantificado quando isolarmos esses
picos daqueles que estdo relacionados ao periodo de rotagdao de 16 dias destacado na literatura.
Para isso, vamos criar uma nova série temporal resultado do residuo deixado pela subtragdo
entre os pipelines SAP e PDC. Chamaremos essa série temporal de RTS, como ja mencionado
em capitulos anteriores.

O periodograma da série RTS de Kepler-9 também mostra dois picos de poténcias
nos periodos 46,62 dias e 52,50, fornecendo mais um indicio da existéncia de um fendmeno
fisico cujo sinal € excluido pelo pipeline PDC. Contudo, esses resultados precisam ser combi-
nados com os indices de atividade para oferecer quadro mais amplo antes de avaliar o valor de
uma série RTS.

Para Kepler-30 os periodogramas apresentam diferencas significativas entre PDC
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Figura 15 — Evolucdo ao longo do periodo de observacio dos indices magnéticos locais das séries PDC
(azul) e SAP (vermelho).
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e SAP, evidenciadas pela série residual RTS. Para ambas as séries temporais, ha dois picos
principais de 7,8 e 16,8 dias. No entanto, para séries temporais SAP, um pico mais baixo
em 46,6 dias também aparece. Conforme mencionado acima, o pipeline SAP preserva outras
variabilidades que sdo atenuadas ou removidas pelo pipeline PDC. Consequentemente, a série
residual RTS pode revelar a origem desse pico.

Na Fig. tracamos o periodograma de Lomb-Scargle da série RTS. O periodo-
grama Lomb-Scargle mostra claramente o periodo de 46,6 dias, bem como os periodos de 23,1
e 33,9 dias, preservados pelo pipeline SAP. A técnica de Lomb-Scargle tem uma clara desvan-
tagem, pois se limita a analisar no espago de frequéncias e, portanto, ndo é capaz de resolver
a evolucdo no tempo de uma determinada periodicidade. Além disso, esta técnica ndo permite
analisar o comportamento da variabilidade e a sua flutuacdo ao longo de diferentes escalas de
tempo. Assim, uma andlise do tipo multiescala como € o caso da andlise multifractal, nos daria
mais informacdes sobre esses periodos.

Para fins de comparagdo, também foram computados os periodogramas das séries
com sinal de transito, que podem ser vistos na Fig. [[4] De forma geral, tais periodogramas
sdo semelhantes aqueles sem transito e os periodos orbitais dos planetas de ambas estrelas nao
possuem poténcias significativas. Isso pode ser justificado pelo simples fato de que a assinatura
planetdria contribui com apenas 1% dos dados e a queda do fluxo € da ordem ou inferior a
amplitude da modulagdo rotacional. Deste modo, vamos verificar se os indicadores magnéticos

trazem mais informagdes a respeito.
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Figura 16 — Evolugdo ao longo do periodo de observagdo dos Indices de Variabilidade R, das séries
PDC (azul) e SAP (vermelho).
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6.2 Analise dos indicadores de atividade

Os indicadores de atividade descritos no Capitulo 5 foram calculados para todas as
séries temporais, ja considerando a normalizacdo. Os indices singulares obtidos foram multi-
plicados por 10° para serem exibidos em parte por milhdo (ppm), como mostrado na Tabela
A Fig. contém a evolugdo dos indices magnéticos parciais das séries SAP e PDC das duas
estrelas apds a remoc¢do dos sinais de transito planetdrio. Com base nesses indices, pode-se
observar que Kepler-30 € mais ativa e nao exibe diferencas significativas entre as séries SAP e
PDC quando comparada a Kepler-9. Um padrdo similar ao senoidal pode ser visto em todas as
séries temporais do indice de variabilidade magnética, embora seja mais claro na evolugdo dos
indices de série PDC de Kepler-30 - exibindo um ciclo de atividade que dura aproximadamente
500 dias. Em geral, os indices magnéticos das séries SAP sdo superiores aos da série PDC nas
duas estrelas em andlise, sugerindo que os dados SAP incorporam uma quantidade superior de
flutuacdes em distintos valores de frequéncia.

A evolugdo dos indices de variabilidade também demonstra que Kepler-30 é uma
estrela com atividade mais intensa do que Kepler-9, com pode ser visto na Fig. [I6] Os indices
calculados para Kepler-30 exibem um padrdao muito similar ao visto na evolucdo dos indices
magnéticos, mas aqui a curva possui melhor definicao devido ao maior niimero de pontos.

Em Kepler-9 o padrdao também fica mais claro, mas as diferencas entre as séries
SAP e PDC sdo acentuadas, exibindo dois comportamentos diferentes. Para a série PDC os
indices de variabilidade exibem um padrao similar ao de duas senoides sobrepostas frequéncias
fl e f2 obedecendo f1/f2 ~ 2. Para a série SAP o padrdo é mais complexo: um minimo

de atividade € visto em torno de 400 dias e ndo é alcancado novamente durante o periodo de
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Figura 17 — Evolugdo ao longo do periodo de observagdo dos Indices Magnéticos Parciais e dos Indices
de Variabilidade R, das séries RTS de Kepler-9 (vermelho) e Kepler-30 (azul).
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observacdo, a intensidade dos picos de atividades segue uma tendéncia crescente, deixando
aberta a possibilidade de um ciclo de longa durag@o, como o ciclo de 11 anos do Sol.
Tabela 5 — Indices obtidos para todas as séries temporais sem sinal de trinsito: indice magnético global

(Spr), média dos indices magnéticos locais (ST,;,), indice magnético em alta atividade (S, (ny))eem
baixa atividade (Sp;,(n—)), o Contraste (C) e a média dos indices de variabilidade (R,q,)

Curvasde Luz | S, (ppm) | Spn (ppm) | Spu(ny) (ppm) | Spu(n—) (ppm) | C | Ryar (ppm)
Kepler-9 - PDC 1471 1449 1686 1213 1,389 4745
Kepler-9 - SAP 1995 1944 2345 1704 1,376 5912
Kepler-9 - RTS 2480 2415 2941 2105 1,397 8367
Kepler-30 - PDC | 5173 4895 6569 3407 1,928 14363
Kepler-30 - SAP | 5696 5479 6875 4238 1,622 15722
Kepler-30 - RTS | 6463 5923 8228 4962 1,658 18431

Fonte: Elaborada pelo autor.

O primeiro painel da Fig. mostra a evolucdo dos indices magnéticos para as
séries RTS. Kepler-30 exibe um comportamento similar ao visto nas séries PDC e SAP, a menos
de um salto de intensidade no final da curva. Em Kepler-9 observamos uma evoluc¢ao dos indices
magnéticos sem caracteristicas notdveis, exceto que as flutuacdes do indice de variabilidade sdao
bem mais expressiva do que a observada nos indices magnéticos parciais.

Os indices de variabilidade da série RTS de Kepler-30 exibem flutuagdes intensas,
mesmo com a semelhanga entre estes indices nas séries SAP e PDC, como pode ser visto no
segundo painel da Fig. Em Kepler-9 vemos variabilidade menos intensa e uma evolugao
que ndo segue um padrdo claro.

Os indices magnéticos e de variabilidade também foram calculados para as séries

temporais com sinal de transito, cuja evolugdes podem ser vistas nas Figs. [I§|e[19] respecti-
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Figura 18 — Evolucdo ao longo do periodo de observacio dos indices magnéticos locais das séries PDC
(azul) e SAP (vermelho) ainda com sinal de transito.
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vamente. Como no caso dos periodogramas, o processo de remocao dos sinais de transito nao
acarreta diferencas significativas nestes indices, por razdes ja mencionadas quando foi investi-
gado o periodograma Lomb-Scargle.

Isso mostra que, pelo menos para as ferramentas de andlise utilizadas até aqui, e
para o caso particular das estrelas Kepler-9 e Kepler-30, a remog¢do dos sinais de transito nao
se apresenta como processo essencial para o estudo da atividade magnética estelar. No entanto,
isso pode ser um efeito do nimero de dados. Evidentemente, quando o periodo orbital dos
planetas € grande, € razodvel pensar que sua periodicidade serd minimizada por uma estrela que
gira com um periodo curto. Como um exemplo, a estrela Kepler-30 tem um periodo de rotagao

muito menor que o periodo do planeta com 6rbita mais interna.
6.3 A multifractalidade de Kepler-9 e de Kepler-30

Nesta secdo sdo apresentados os diversos resultados obtidos com a andlise multi-

fractal, tanto por meio do método MFDMA quanto pelo MFDMAT.

6.3.1 Funcoes de flutuagdo

As fungdes de flutuacdo sd@o um resultado parcial da analise multifractal, sua analise
pode ajudar na interpretacdo do espectro multifractal e dos indicadores multifractais. As Figs.
a [25| mostram o grafico das fungdes de flutuacdo F,(n) como uma funcdo das escalas de
tempo n para valores diferentes de g para ambas as séries temporais PDC e SAP das estrelas de
nossa amostra. Nesses gréficos a relacdo de escalagem dada pela Eq. se torna uma linha

reta nos intervalos em que %(q) é constante. Um valor n separando dois intervalos consecutivos
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Figura 19 — Evolugdo ao longo do periodo de observagdo dos Indices de Variabilidade R, das séries
PDC (azul) e SAP (vermelho) ainda com sinal de transito.
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onde %(q) é uma constante para um dado g é chamado de crossover, um ponto onde duas leis
de poténcia com expoentes distintos se cruzam. O aparecimento de uma ou mais crossover
certifica que a série temporal tem caracteristicas multifractais. Caso contrario, sem crossover, a

série pode ser classificada como fractal (ou monofractal).

6.3.1.1 Kepler-30

Para a série PDC, pode-se ver dois crossovers nos graficos para valores ¢ > 0 nas
marcas de 7,23 e 17,6 dias como indicado pelas linhas verticais tracejadas. A mudancga na
inclinacdo que ocorre apds cada crossover € facilmente perceptivel. A pequena queda apds os
crossovers € pouco significante, pois € causada pela variacdo na amplitude produzida devido
ao uso de uma média mével para aproximar uma modulagcdo quase senoidal. Uma vez que o
periodo de rotagdo, 16,2 dias, € alcancado a amplitude da funcdo de flutuacdo permanece quase
constante. Em outras palavras, a inclinagdao apds o segundo crossover € praticamente zero por-
que a modulacdo rotacional passa a ser a fonte dominante de variabilidade, principalmente para
valores de ¢ > 0 que estdo acima da curva representada pelas circulos abertos, onde ocorrem
os eventos relacionados as forte flutuagdes originadas pelo ruido estelar. Para todas as funcdes
de flutuacdo presentes na tese, o regime de g < 0 (abaixo a curva representada pelas circulos
abertos) apresenta uma sutil inclinag@o positiva. Esse comportamento esta associado as fracas
singularidades originadas das variagdes periddicas, como é o caso da modulacdo rotacional,
que ainda apresentam momentos estatisticos de ordem superior. Esses momentos representa-
dos pelos valores de g ocorrem em menor nimero na regido do ruido (¢ > 0) que, no miximo,
terdo momentos associados a média (|¢| = 1) ou a varianga (|¢| = 2). Outros momentos, como

a kurtosis (|g| = 3) e de ordem superior, estdo presentes quando existe uma ampla familia de
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Figura 20 — Grifico log-log das funcdes de flutuagao F,(n) (circulos pretos para ¢ = 2) calculado para a
série PDC final da Fig. [TT] As linhas vermelhas correspondem a ¢ variando entre —5 e 5 em passos de
0,2 (maiores explicacOes estdo presentes no texto). Linhas verticais marcam os crossovers. A linha
verde coincide com a inclinagdo média H = h(2) = 0,95 para escalas menores que 7,23 dias.
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Fonte: Elaborado pelo autor.

frequéncias com caracterisitcas periddicas.

Para a série SAP, apenas um crossover € visto na escala de 7,1 dias, o que indica que
as flutuagdes entre as escalas de 7 e 17 dias possuem amplitudes semelhantes aquelas de escalas
maiores. A presenga de alguns residuos maiores na série SAP provavelmente é a explicagdo
para essa diferenca no intervalo entre os periodos de 7,23 e 17,6 dias, uma vez que o ruido €
responsavel por amortecer a oscilagao.

Na Fig. 22]esta o grafico para a curva RTS. O crossover se mantém na escala de 7,1
dias. O comportamento das funcdes para diferentes valores de g € diferente do visto nas séries
PDC e SAP: a convergéncia das funcdes acontece em uma escala de tempo maior e de forma
muito mais abrupta, diferente da convergéncia gradual vista anteriormente.

Tais resultados foram baseados em fungdes de flutuacao com ¢ positivo, o que favo-
rece o efeito de flutuacdes associados a amplitudes mais acentuadas. O inverso acontece para g
negativo, flutuacdes de menor escala passam a ter maior impacto nas fungdes de flutuagdo. Em
todos os graficos de F,(n) exibidos, percebe-se que com g < 0, o expoente da lei de escalagem
(inclinacao no grafico logaritmico) varia bruscamente. Isso indica que o regime assint6tico onde
a Eq. ¢ satisfeita ndo € alcancado gragas ao efeito de pequenas flutuacdes que dominam as

fungoes.
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Figura 21 — Idem Figura para a curva SAP.
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Figura 22 — Idem Figura para a curva RTS.
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Figura 23 — Idem Figura 20| para a curva PDC de Kepler-9.
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6.3.1.2 Kepler-9

As Figs. 23] 24]e 25| mostram as funcdes de flutuagdo em fungdo da escala de tempo
para as s€ries temporais de Kepler-9. Ao comparar as figuras com informagoes referentes as
duas estrelas pode-se notar que o comportamento €, de forma geral, similar, isto €, iniciando
com alta sensibilidade a variagoes de q para pequenas escalas de tempo e, conforme a escala de
tempo cresce, vai perdendo essa sensibilidade.

Apesar da similaridade no aspecto geral das fun¢des de flutuagdo, em pontos es-
pecificos é possivel notar diferencas significativas. As curvas PDC e SAP de Kepler-9 exibem
intensidade de flutuagdo menor do que a vista em Kepler-30. Mais especificamente, na Fig. 23|
pode-se ver um crossover em 17,5 dias que pode ser associado ao periodo de rotacao de Kepler-
9 registrado na literatura. O crossover em 7,21 dias ndo pode ser associado a um harménico do
periodo de rotagcdo da estrela ou do periodo de 6rbita de nenhum dos planetas do sistema.

A curva SAP ainda apresenta uma considerdvel sensibilidade aos valores de q,
mesmo no regime de grandes escalas de tempo. Ao analisar a Fig. 24] é possivel ver que os
crossovers se deslocam significativamente (algo que ndo acontece na analise de Kepler-30). O
segundo crossover estd na escala de tempo de 33,4 dias, escala de tempo que exibe um periodo
significativo segundo o periodograma de Lomb-Scargle exibido na Fig[I3]|e que ndo aparece no
periodograma da curva PDC. A curva RTS de Kepler-9 apresenta uma maior sensibilidade aos
valores de g, em todas as escalas de tempo, e possui dois crossovers nas escalas 7,06 (também

visto nas funcdes da série SAP) e de 26,7 dias. A melhor associagdo que pode ser feita a esses
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Figura 24 — Idem Figura 20| para a curva SAP de Kepler-9.
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crossovers € a escala de tempo caracteristica da evolucao das regides ativas, dada a natureza da
série RTS.

Tais resultados sdo compativeis com os obtidos nos demais métodos de andlise
utilizados até aqui, ou seja, que a modulacdo rotacional, considerando o periodo atualmente
encontrado na literatura, ndo domina a flutuacdo da curva SAP de Kepler-9. Outro resul-
tado importante se refere a discussdo acerca da forte variabilidade presente no periodograma
Lomb-Scargle da estrela Kepler-9. As func¢des de flutuacdo ndo exibiram crossovers, ou mesmo
variagdes bruscas, nas escalas de tempo similares aos periodos vistos no periodograma, 46 e 52
dias. Em outras palavras, as duas técnicas forneceram resultados conflitantes a respeito dessas

peiodicidades.

6.3.2 Superficies de Hurst

Seguindo o percurso metodoldgico mencionado no capitulo precedente, a investigacao
dos efeitos de uma tendéncia periddica usando as superficies de Hurst /(g, T) nos permite es-
tudar o comportamento do expoente generalizado de Hurst 2 como funcdo nao apenas do mo-
mento g (como € o caso do método MFDMA tradicional) mas também da escala de tempo 7
(MFDMAT). As superficies de Hurst ilustradas nas Figs. e [28| pertencem as curvas
PDC, SAP e RTS de Kepler-30, respectivamente, € mostram caracteristicas que podem nao ser
visiveis no método MFDMA tradicional.

Para uma escala fixada 7, quando ¢ varia de —5 a 5, existem tendéncias decrescen-
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Figura 25 — Idem Figura para a curva RTS de Kepler-9.
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Figura 26 — Superficie de Hurst /(qg, T) calculada para a série final PDC de Kepler-30. O plano (&, q)
corresponde ao /(g) calculado com o método MFDMA padréo. As barras coloridas indicam os valores
de h(q,7), onde para g < 0 maiores valores sdo encontrados e para ¢ > 0 sdo encontrados os menores.
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Fonte: Elaborado pelo autor.



74

Figura 27 — Idem Fig. [26|para os dados SAP.
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tes para todas as superficies de Hurst, iniciando com uma descida mais acentuada até g = 0,
onde assume um perfil quase horizontal, exceto para T < 2 dias, onde assume valores peque-
nos e quase constantes, isso se deve ao fato de que nesse dominio temporal o ruido estelar é
dominante. Em particular, podemos recuperar os resultados do método MFDMA, calculando
o expoente de escalagem para cada ¢ em todos os valores da escala n. Dessa forma, vari-
ando ¢, quando T muda de pequenos para grandes valores, todas as curvas i(g > 0, T) mostram
crescimento rapido até seus valores maximos, e entdo permanecem aproximadamente constan-
tes. Para h(g < 0,7) existem oscilagdes que aumentam conforme ¢ diminui, além de um salto
maior quando 7 € pequeno e g < 0 para as curvas PDC e SAP (tal salto ndo € tdo alto na série
RTS). A presenga de ressaltos na regido g < 0 pode ser resultado do impacto amplificado de
flutuacdes pequenas que, por sua vez, derivam de diversos efeitos como evolugdo de regides
ativas e rotacao diferencial.

A principal caracteristica de A(z,7) € a notavel queda do valor de A, indo de apro-
ximadamente 1 quando g ~ —5 para ~ 0,5 quando g > 0. Isto sugere que as flutuacdes de
pequena escala possuem um forte grau de persisténcia, enquanto flutuagdes maiores sao simi-
lares a processos aleatorios independentes. Os resultados baseados na porc¢ao dos graficos com
g < 0 devem ser tomados cuidadosamente por causa das notdveis flutuacdes de s, mas esses
graficos sugerem uma origem fisica diferente para pequenas e grandes flutuacdes, conclusdao
que pode ser ttil para constringir modelos de microvariabilidade estelar.

As superficies de Hurst das séries PDC e SAP de Kepler-30 sdo bastante similares.
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Figura 28 — Idem Fig. [26|para os dados RTS. Nesse caso, flutuacdes do tipo movimento aleatdrio
(H > 1) sdo mais fortes do que nas séries PDC e SAP, indicando uma evolu¢do mais lenta no regime
q <0.
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Fonte: Elaborado pelo autor.

Por outro lado, para a série RTS, a superficie de Hurst exibe umaregido 2 <7< 12eg < —1)
em que os valores de A(f,T) s3o maiores do que os vistos nas demais curvas. Uma explicagido
para esse comportamento € o nimero reduzido de flutuacdes periddicas, uma vez que a série €
o que sobra da subtracdo entre as séries SAP e PDC.

Seguindo a discussdo da Secdo 3.4, os valores obtidos para o indice de atividade
(S ph> k=5 (Tabela foram de 5174 e 5696 para as curvas PDC e SAP, respectivamente. O maior
valor encontrado na série SAP € consequéncia da redugdo da variabilidade estelar na série PDC
para escalas maiores do que 15 dias. A superficie de Hurst 4(2,7) mostra uma subida até
T = 8,2 dias, seguida de uma tendéncia aproximadamente constante, indicando que a maior
parte da variabilidade da série temporal ocorre numa escala menor que metade do periodo de
rotacdo, que significa 10% do intervalo de tempo no qual (S,)x—s foi calculado. Portanto, tal
indice prové uma descricdo muito limitada da variabilidade estelar, enquanto as superficies de
Hurst permitem uma descri¢ao mais detalhada.

As Figs. 29, [30|e[3T]mostram as superficies de Hurst para a estrela Kepler-9. Apesar
de muito similares as suas equivalentes de Kepler-30, principalmente no regime de pequenos g
e T, estas superficies apresentam valores h(g, T) mais elevados conforme de 7 e ¢ crescem. A
superficie de Hurst da série RTS (Fig. mostra alta volatilidade para ¢ > 1, em especial valo-
res bastante altos para T > 40 dias, um reflexo da exclusdo da modulagdo rotacional (intrinseca

ao método de obtencdo da série RTS), assim como visto em Kepler-30. Este resultado pode ser



Figura 29 — Idem Fig. [26|para os dados PDC de Kepler-9.
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Figura 30 — Idem Fig. para os dados SAP de Kepler-9.
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Figura 31 — Idem Fig. 26| para os dados RTS de Kepler-9.

h(q,7)

20 0.2

q 5 60 r(dias)

Fonte: Elaborado pelo autor.

interpretado como a presenga de multiplos fendmenos fisicos de grande periodo acontecendo

em Kepler-9 onde os sinais sdo descartados pelo pipeline PDC.

6.3.3 Analise das séries temporais suplentes

Como mencionado na Secdo 3.3, a multifractalidade pode ser originada por duas
fontes principais: correlacdes de longo prazo e distribui¢do com caudas largas. No caso das
séries temporais da missao Kepler, ja foi mostrado que a primeira fonte €, de longe, a dominante
(DE FREITAS et al., 2017). Esse resultado é confirmado ao calcular /(g, T) para as duas séries
suplentes (embaralhamento e mudanca de fase) de cada série considerada acima.

A Fig. mostra que o resultado médio de 200 embaralhamentos e mudancas de
fase das curvas PDC, SAP e RTS de Kepler-30. Pode-se ver na referida figura que a superficie
de Hurst da série embaralhada é plana ({(h(q,7)) ~ 0,5, valor correspondente ao ruido branco),
indicando que o processo removeu as correlacdes, como esperado. Contudo, o processo de
mudanca de fase gerou suplentes cuja superficie de Hurst varia quase da mesma forma que a
série original tanto em ordem (g) quanto em escala de tempo ({h(q,T) ~ 0,82)), mas os efeitos
de ndo-linearidade nao podem ser descartadas.

Ao repetir essa andlise com as séries temporais de Kepler-9, o resultado obtido
foi virtualmente idéntico. Esses resultados sugerem que a multifractalidade da modulagdo
rotacional deve-se tanto a correlagdes de longo prazo quanto a ndo linearidade advinda das

distribui¢des de caudas largas, mas a primeira € a fonte principal. Esse resultado é consistente



Figura 32 — Superficie de Hurst calculada para as séries suplentes de Kepler-30 geradas por
embaralhamento (a esquerda) e por mudanga aleatéria de fase (a direita) das séries PDC (topo), SAP
(meio) e RTS (fundo). Os resultados apresentados sdo uma média obtida a partir de 200 suplentes.
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Figura 33 — Idem Fig. [32| para as séries temporais de Kepler-9
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Figura 34 — Indicadores multifractais da série PDC de Kepler-30 em trés versdes: original (vermelho),
embaralhada (verde) e com fase alterada (azul) . Painel superior a esquerda: fungio de flutuacio para
q = 2. Fainel superior a direita: Expoente de Holder em fun¢do de q. Painel inferior a esquerda:
Expoente de escala multifractal ©(g). Painel inferior a direita: Espectro multifractal f(c)
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Fonte: Elaborado pelo autor.

com os resultados do método MFDMA tradicional.

6.3.4 Indicadores Multifractais

Os indicadores multifractais definidos na se¢ao foram calculados para as séries
temporais originais e suplentes e podem ser vistos nas Figs. [34] a com os valores mostra-
dos na Tabela [6] No geral, os perfis de todas as curvas sdo semelhantes. A caracteristica mais
evidente € a diferenca entre os indicadores das séries suplentes obtidas através do embaralha-
mento de pontos e os indicadores das demais séries, reforcando a conclusdo de que as fontes de
multifractalidade dominante sdo as correlacdes de longo-prazo.

Analisando primeiramente os indicadores das séries originais, tanto os expoentes de
Hurst quanto o de Kepler-9 sao maiores em relagdo a Kepler-30, e em ambas estrelas observa-
se 0 mesmo padrdo: nas séries SAP esses indicadores sao mais altos, seguindos de perto pelos
indicadores da RTS. As séries RTS apresentam um grau de assimetria e de multifractalidade
maior do que os vistos nas demais séries.

O expoente de Hurst € menor que 0,5 em todas as séries de Kepler-30, o que indica
a presenca de anti-persisténcia nessa série: aumento no fluxo sendo, na maior parte das vezes,
seguidos por quedas no fluxo e vice-versa. As séries SAP e RTS de Kepler-9 apresentam o

oposto, H > 0,5, comportamento persistente, variacdes de menor amplitude para pequenas
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Figura 35 — Idem Fig. [34|para a série SAP de Kepler 30

Fonte: Elaborado pelo autor.

escalas de tempo e presenca de tendéncias longas de crescimento e queda no fluxo.

O indicador Afin( ) esté relacionado a quantidade de saltos abruptos (dificeis de
se modelar com uma fun¢do diferencidvel) presentes na série. As séries RTS apresentam os
maiores valores devido ao método com o qual sdo obtidas. O menor valor foi calculado para
a série PDC de Kepler-30, indicando que o médulo PDC executou uma limpeza precisa dos
erros sistematicos. O contrario ¢ visto em Kepler-9: o valor de Af;,(a) é maior na série PDC
do que na SAP. Isso indica que o médulo PDC ndo foi tdo preciso ao tratar os dados desse
sistema, aumentando a quantidade de saltos abruptos e inserindo ruido na série. Isso reforca a
necessidade de se trabalhar também com as séries SAP ao usar dados do Kepler.

Outra evidéncia da injecdo de ruido que o médulo PDC provoca esta no grau de
multifractalidade Acc. Em todas as versdes calculadas, esse indicador € maior nas séries PDC
do que nas séries SAP.

Se Afmin(e) nos da informag@o sobre a presenca de saltos abruptos na série,
nos informa sobre a severidade desses saltos (quao ingrimes e quao grandes s@o essas singula-
ridades), tornando esse indice ligado a amplitude das variagdes de fluxo. Nesse caso, quanto
mais préximo ¢ for de 1, mais suaves sao as singularidades, e menor sdo as amplitudes da
fultuacdes. Kepler-30 apresenta os menores valores para 0, o que significa que esta estrela
possui atividade mais intensa, corroborando diversos outros resultados aqui apresentados.

O embaralhamento das séries afeta drasticamente os graus de assimetria e de mul-

tifractalidade. O parametro o também € significativamente afetado, com seu valor se aproxi-



Figura 36 — Idem Fig. [34|para a série PDC de Kepler 9

Fonte: Elaborado pelo autor.

Figura 37 — Idem Fig. [34|para a série SAP de Kepler 9
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Tabela 6 — Indicadores multifractais extraidos do método MFDMA padrdo para as séries PDC, SAP e
RTS. Os resultados estdo apresentados para dados originais (O), embaralhados (S) e com fase
randomizada (P). Da esquerda para a direita, temos: O pardmetro de singularidade; o pardmetro op;
expoente global de Hurst; grau de multifractalidade; e grau de assimetria.

AfS(a) | of | o | of | Ho | Hs | Hp | Aco | Aos | Aap | Ao | As | Ap
Kepler-9 - PDC 0,73 | 0,63 | 0,69 | 0,63 | 0,47 | 0,68 | 0,46 | 0,84 | 0,06 | 0,84 | 3,02 | 0,02 | 2,52
Kepler-9 - SAP 0,68 | 0,71 | 0,552 | 0,71 | 0,59 | 0,53 | 0,56 | 0,73 | 0,03 | 0,76 | 3,39 | 0,25 | 2,65
Kepler-9 - RTS 0,80 | 0,70 | 0,56 | 0,71 | 0,57 | 0,57 | 0,54 | 091 | 0,03 | 0,73 | 4,90 | 1,52 | 2,22
Kepler-30-PDC | 0,63 | 0,59 | 0,56 | 0,60 | 0,42 | 0,54 | 0,43 | 0,87 | 0,07 | 0,83 | 2,63 | 0,80 | 2,66
Kepler-30 - SAP | 0,68 | 0,64 | 0,56 | 0,64 | 0,47 | 0,56 | 0,48 | 0,86 | 0,04 | 0,79 | 2,81 | 1,16 | 2,78
Kepler-30 - RTS 0,74 | 0,65 | 051 | 0,62 | 046 | 0,50 | 0,47 | 1,26 | 0,05 | 0,80 | 4,35 | 1,45 | 3,08

Fonte: Elaborado pelo autor

mando de 0,5 em todas as séries, com excecao da PDC de Kepler-9. O expoente de Hurst de
todas as séries de Kepler-30 € maior nas suplentes embaralhadas, mas o aumento mais expres-
sivo € visto na série PDC de Kepler-9.

As séries suplentes obtidas por mudanga de fase apresentam indices proximos das
séries originais, mantendo o mesmo padrdao na maioria dos casos. As exce¢des estdo nos graus
de multifractalidade e de assimetria da série RTS de Kepler-9, que apresentam os maiores valo-

res nas séries originais, mas 0s menores nessas séries suplentes.
6.4 Spot Modelling de Kepler-9 e Kepler-30

O Spot Modeling foi aplicado para as séries SAP das duas estrelas por possuirem
mais sinais de atividade magnética. Como nosso objetivo € caracterizar a dinamica de manchas
e atividades magnéticas que se manifestam em escalas de tempo da modulagdo rotacional, a
presente aplicacdo da técnica Spot Modeling esta baseda nas observagdes destacadas no trabalho
de de Freitas et al. (2021). Esse autores destacam que os resultados da técnica Spot Modelling
sdo similares em ambos os pipelines PDC e SAP. No entanto, existe uma particularidade na
série de Kepler-30 que nos orientou a decidir aplicar a técnica Spot Modelling apenas nas séries
SAP. Ainda segundo os autores, a série temporal SAP mostra uma gama de amplitudes da
modulacdo maior do que a série PDC porque o pipeline PDC da estrela Kepler-30 tende a reduzir
a variabilidade em escalas de tempo superiores a 15-20 dias. Como consequéncia, o mapa Spot
Modelling da série SAP mostra uma distribui¢io mais ampla do fator de preenchimento do
que o mapa de manchas da PDC, mas a localizacdo dos pontos € a sua evolu¢do sdo muito
semelhantes as mostradas no mapa PDC (DE FREITAS et al., 2021)).

A distribuigdo dos residuos da modelagem das duas estrelas ¢ mostrada na Fig. [3§]
Para Kepler-30 a distribuicao é quase Gaussiana com média proxima a zero Uy.s = —4.4246 x
107 e desvio padrio oy = 6.6034 x 10~%. A distribuicdo dos residuos de Kepler-9 exibe uma

cauda direita mais extensa, mas no geral ainda se assemelha a uma Gaussiana, com média
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Figura 38 — Distribuicdo dos residuos do Spot Modelling.
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Fonte: Elaborado pelo autor.

Ures = —2.1265 X 1072 e desvio 6y = 3.9762 x 10~*. O desvio padrao observado nos residuos
de ambas estrelas € pouco maior que o ruido de fétons (um ruido aleatorio, onde a contagem de
fotons segue um processo cldssico de Poisson). Isso indica que a presenca de outros processos,
contribuindo para o nivel de ruido aleatdrio, provavelmente tais processos estdo associados com
a conveccao superficial e campos magnéticos afetando o fluxo estelar.

Um periodograma de Lomb-Scargle generalizado dos residuos também ¢ exibido
na Fig. Os perfis das duas estrelas difere significativamente, Kepler-30 exibe dois picos
nos periodos de 3 dias e 4 dias, bem destacados das demais variagdes. Kepler-9 exibe um
padrdao mais disperso, exibindo picos de baixa significancia, com maximo no periodo de 4.6
dias. Infelizmente, a presente tese ndo chegou a conclusdo da origem fisica desses periodos
que aparecem nos residuos, eles podem ser originadas por meso-granulacdo que aparecem em
escalas de tempo da ordem de 2 dias (AIGRAIN, |2005) ou mesmo a presenca de outro planeta
com caractéristica semelhantes a Mercurio. Uma anélise das séries temporais de cadéncia curta
(mencionadas no Capitulo 4), ou mesmo uma nova aplica¢do do Spot Modeling com uma escala
de tempo da ordem de 1 dia, pode fornecer maiores detalhes sobre esses periodos em estudos

futuros.

6.4.1 Mapas de manchas e variacoes nas dreas manchadas

A area manchada total ao longo do tempo, obtida ao integrar o fator de preenchi-
mento sobre todas as longitudes, estd na Fig. 40} As duas figuras mostram quedas bastante
significativas nas faixas temporais proximas a BKJD 800 e BKJD 1400, provavelmente prove-
nientes de erros sisteméaticos da missao Kepler que nao foram corrigidos. Remover os intervalos

de tempo afetados por lacunas nos dados, como feito por de Freitas et al. (2021)), ndo surtiu efei-
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Figura 39 — Periodograma dos residuos do Spot Modelling.
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Figura 40 — Evolucgdo da érea total afetada por manchas nas duas estrelas, obtidas com o Spot
Modelling e considerando o pipeline SAP.
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Fonte: Elaborado pelo autor.

tos nessas quedas.

A Fig. A1 mostra periodograma Lomb-Scargle generalizado da drea manchada das
duas estrelas, onde pode-se ver um pico no periodo de 46.8 dias para Kepler-30, com probabili-
dade de falso alarme abaixo de 1% de acordo com a férmula analitica de Zechmeister e Kiirster
(2009). Para Kepler-9, o periodograma Lomb-Scargle generalizado mostra um pico no periodo
de 46,6 dias com probabilidade de falso alarme inferior a 1%, reproduzindo praticamente o
mesmo periodo visto na Fig. e bastante proximo ao periodo visto em Kepler-30. Fora es-
sas similaridades, as curvas ndo exibem outras caracteristicas interessantes e, em especial, nao
exibem correlagdes com os demais indices calculados.

O mapa de manchas obtido através da técnica Spot Modelling obtido a partir da

série SAP de Kepler-30 é exibido na Fig. 42 O quadro de referéncia adotado circunda a estrela
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Figura 41 — Periodograma da area total afetada por manchas nas duas estrelas, obtidas com o Spot
Modelling e considerando o pipeline SAP.
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Fonte: Elaborado pelo autor.

com o periodo de rotacao médio de 16 dias e a longitude cresce na direcdo da rotacdo. Portanto,
manchas rotacionando com periodo de 16 dias ficam em uma longitude constante nesse gréafico.
Por outro lado, manchas mais velozes sdo representadas por uma longitude crescente no tempo
e manchas mais lentas mostram uma longitude decrescente. E possivel ver que a evolucio das
manchas de Kepler-30 € rapida com variagdes do fator de preenchimento em escalas de tempo
de 20 a 30 dias. Durante a primeira metade da série modelada, as manchas se aglomeram em
torno de duas longitudes principais ~ 0° e ~ 200° enquanto uma regido intermitentemente ativa
pode ser observada em torno de 100°.

A partir de ~ 300 dias (na contagem BKJD) as regi0es ativas comeg¢am a migrar,
aumentando e diminuindo suas longitudes, respectivamente. A provavel causa € o decaimento
de manchas que acompanhavam o periodo de rotacdo médio e a formagao de novas manchas
em latitudes diferentes. A regido intermedidria acaba sendo unificada a regido principal que ini-
cialmente estava na longitude ~ 200°. A partir da marca de 800 dias, as zonas ativas s30 menos
bem definidas como fun¢des da longitude, e o padrao € caracterizado por manchas individuais
com durag¢do variando de ~ 30 até ~ 200 dias circundando a estrela com periodos diferentes.

A migracdo de diferentes manchas pode ser usada para estimar a rotacao diferencial
superficial, se assumirmos que a migracao € devido as manchas estarem localizadas em diferen-
tes latitudes. Dada a falta de dados a respeito da latitude das manchas, podemos apenas obter
um limite inferior para o cisalhamento superficial. Contudo, outra causa possivel para a apa-
rente migracao reside na evolucao das manchas. No caso de Kepler-30 a evolu¢do das manchas
ocorre em escalas de tempo compardveis as da migracao, e isso introduz mais incerteza sobre
as estimativas.

Olhando para o mapa de manchas na Fig. 2] a melhor estimativa para a rotagdo



Figura 42 — Distribuicdo do fator de preenchimento contra a longitude e tempo para o modelo
regularizado por ME da curva SAP de Kepler-30. A escala do eixo horizontal foi extendida além de
360° para um melhor acompanhamento da migra¢do das manchas
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Fonte: Elaborado pelo autor.
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Figura 43 — Distribuicdo do fator de preenchimento contra a longitude e tempo para o modelo
regularizado por ME da curva SAP de Kepler-9. A escala do eixo horizontal foi extendida além de 360°
para um melhor acompanhamento da migracdo das manchas
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diferencial pode ser obtida a partir da regido ativa migrando da longitude de aproximadamente
30° (~ 400 dias) para 100° (~ 550 dias). Levando em consideracao uma incerteza de +40°
entre essas duas datas devido a largura intrinseca e espalhamento da regido ativa ao longo do
tempo, é possivel estimar um cisalhamento superficial de AQ/Q ~ 0.020 + 0.012, onde Q é a
velocidade angular, baseada no periodo de rotagdo médio.

O mapa de manchas obtido a partir da série SAP de Kepler-9 ¢ exibido na Fig. 43]
A modelagem exibe regides ativas menores, o que estd de acordo com os resultados obtidos
com outros métodos na presente tese que revelou a Kepler-9 significativamente menos ativa
do que Kepler-30. Pode-se notar também uma evolucdo mais lenta, com as algumas regides
ativas mantendo até mesmo longitude constante mesmo apds multiplas rotagdes. Apesar disso,
o modelo € mais complexo e dificil de analisar e decifrar o real comportamento das manchas.

Inicialmente, as manchas se aglomeram em torno de quatro longitudes principais,
aproximadamente em: 30°, 100°, 200° e 300°. Essas regides avancam em longitude até cerca
de 200 dias. Desse ponto, as duas primeiras regides comecam a regredir em longitude, o que
indica que tais regides mudaram de latitude, alcangando uma faixa com velocidade superficial
de rotagdo inferior. A regido que iniciou em ~ 300° permanece ganhando longitude e se une
a primeira regido a partir de 200 dias. A regido que iniciou em ~ 200° continua ganhando
longitude até aproximadamente 600 dias, quando aparentemente comeca a se dispersar.

A partir do dia ~ 600 BKJD as regides ativas comecam a se dispersar, assim como
em Kepler-30, provavelmente se trata do decaimento de manchas antigas e formagdo de novas
outras latitudes. Na marca de 900 dias, regides ativas concentradas comecam a surgir nova-
mente. Uma dessas regides, em ~ 100°, permanece na mesma longitude até a marca de 1200
dias, provavelmente se tratando de uma mancha acompanhando o periodo de rotagcdo médio da
estrela. As demais regides evoluem de uma forma menos organizada, tornando dificil acom-
panhar a evolucdo. Depois de 1400 dias as regides comecam a se dispersar novamente, se
espalhando por quase toda a extensao longitudinal da estrela.

Ao tentar repetir a estimativa para a rotacgao diferencial com base no que se vé na
Fig. (@3] encontramos variados padrdes de evolugdo. Esse comportamento variado sugere a
presenca multiplas faixas de rotacdo diferencial. A regido em ~ 270° na marca de 290 dias
avanca aproxidamente 108° até 590 dias, resultando em uma estimativa para o cisalhamento
superficial de ~ 0.046 £+ 0.012. A regido em (180°, 291 dias) retrocede para a posi¢ao (90°,
358 dias), o que leva a uma estimativa de ~- 0.125 4 0.012, um cisalhamento mais severo que

o obtido anteriormente, indicativo de que existem pelo menos 3 faixas de rotacdo diferentes.
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7 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

Os periodogramas de Lomb-Scargle mostraram que as séries SAP, mesmo ap6s todo
o processo de tratamento de dados, apresentam sinais excluidos das séries PDC. O mais notéavel
€ o caso de Kepler-9, cuja série SAP apresenta uma acentuada poténcia no periodo de 46,33
dias, ao passo que nas séries PDC esse periodo nao € evidente. Além disso, as séries SAP
apresentam indices magnéticos e de variabilidade ligeiramente maiores que as PDC, mas em
ambos os casos os indices sdo muito inferiores aos de Kepler-30.

No capitulo 2 foi apresentada uma breve descri¢do acerca da relacdo entre idade,
rotagdo e atividade magnética, onde estrelas mais velhas tendem a perder momento angular
e ficar menos ativas magneticamente. Dentro deste contexto e com os resultados obtidos é
possivel conjecturar que o periodo de rotagao de Kepler-9 de aproximadamente 16 dias encon-
trado na literatura pode estar errado. Dois indicadores corroboram esta hiptese: primeiramente
o periodo de rotacdo de Kepler-9 atualmente conhecido € menos do que 10% maior que o de
Kepler-30, mas a atividade de Kepler-30, segundo os parametros calculados, € muito superior.
Basicamente, a diferenca nos periodos das duas estrelas é desproporcional a diferenca de suas
atividades magnéticas. Além disso temos o fato de que o periodo de 46,33 dias foi detectado
com elevada poténcia no periodograma da série SAP de Kepler-9. Esses dois resultados jun-
tos podem significar também que a idade de Kepler-9 conhecida ndo estd correta, ja que baixa
rotacao e baixa atividade indicam uma idade estelar avancada.

Contudo, um periodo de 46,6 dias aparece no periodograma da série SAP de Kepler-
30. Comparando as séries SAP das duas estrelas e considerando as escalas dos periodogramas,
pode-se ver que esse pico em Kepler-30 € superior ao de Kepler-9 para o periodo de 46,33 dias.

Além disso, se levarmos em conta a relacdo entre o expoente de Hurst e o periodo de
rotacao encontrada por de Freitas et al. (2016, Fig. 7), o periodo de 16,7 € o mais adequado para
o expoente de Hurst H = 0,59 encontrado para a série SAP de Kepler-9. Por fim, as fun¢des de
flutuagcdo ndo exibiram caracteristicas notaveis, como crossovers, nas escalas de tempo maiores
que 30 dias.

Essa combinacdo de resultados levam a conclusdo de o periodo de aproximada-
mente 46 dias encontrados nos periodogramas das séries SAP ndo representam um processo
fisico ocorrendo nas estrelas, mas sim algum outro fendmeno, como um erro sistematico nao
removido.

A disparidade entre as atividades das duas estrelas foi confirmada por diversos re-
sultados. Uma possivel causa para essa diferenca € a interacdo com os planetas que as orbitam.

O ciclo de atividade magnética em Kepler-30, de aproximadamente 500 dias, observado nas
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Figs. [15]e[16] pode estar associado ao alinhamento dos planetas Kepler-30c e Kepler-30d, que
leva pouco mais de 420 dias para ocorrer (7 6rbitas de Kepler-30c e 3 de Kepler-30d, de acordo
com os periodos orbitais exibidos na Tabela [5). Por outro lado, as andlises feitas para as séries
com os sinais de transito ndo resultaram em diferencas significativas quando comparadas as
séries sem tais sinais.

Outra hipétese para a disparidade entre as atividades das duas estrelas € que tal
disparidade estd associada a diferencas no perfil de rotacdo diferencial. As estimativas obtidas
com o Spot Modeling apontam para diferencas notdveis nesse sentido. Além disso, existe uma
forte correlacdo entre o expoente de Hurst H e DeltaP/P |'| para estrelas exibindo tracos de
rotacdo diferencial (DE FREITAS et al., [2019a). O expoente de Hurst é maior para Kepler-9,
confirmando que a rotagdo diferencial € mais intensa nesta estrela e € a principal explicagcdo
para a diferenca de atividade das duas estrelas.

Pelos periodogramas de Kepler-30 € possivel ver que poucos periodos sdo desta-
cados, o que pode significar que um nimero pequeno de fendmenos distintos acontecem em
Kepler-30 em comparagdo com Kepler-9. A série RTS de Kepler-30 apresenta mais dois pi-
cos no periodograma que, inicialmente, estdo associados ao periodo sinddico do planeta mais
interno, Kepler-30b. Além disso, outros periodos, como o de 23 dias, pode também estar asso-
ciado ao periodo sinddico, s6 que do exoplaneta Kepler-30c.

Ao analisar os resultados obtidos a partir das técnicas Spot Modeling e MFDMA 1T
podemos observar que as escalas de tempo da atividade de Kepler-30 sao significativamente
mais curtas do que as janelas de tempo utilizadas nos cdlculos dos indices de atividade magnética
e indice de variabilidade, mostrando que tais indices t€ém utilidade limitada quando o objetivo é
caracterizar a atividade desse alvo.

As fungoes de flutuagio F,(n) mostram que as propriedades multifractais das séries
temporais de Kepler-30 e Kepler-9 possuem uma relagdo com a escala de tempo » e, portanto,
indicam que o método MFDMA padrao também possui utilidade limitada. O método MFDMA
com multiescala (MFDMAT) se mostrou uma alternativa de anélise mais interessante para in-
vestigar as dindmicas presentes nas séries PDC, SAP e RTS.

As superficies de Hurst revelam que, para valores negativos de ¢, existem flutuagdes
notaveis no expoente de Hurst local 4(q, T) e diferencas significativas para diferentes valores de
g. Em valores positivos de ¢, as superficies das séries PDC e SAP se tornam planas apds um
determinado periodo (~ 2 dias). Para Kepler-9, as superficies de Hurst exibem comportamento
bastante similar aos vistos em Kepler-30 para as ordens g mais baixas, mas, conforme g atinge
a metade mais alta, i(g,T) ndo decresce tanto, mostrando que hd um comportamento mais

complexo. Para as séries PDC e SAP, esse regime ainda apresenta baixa variacdo além das

IDiferenca entre os periodos observados dividida pela média destes
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escalas de tempo mais baixas. Por outro lado, a superficie de Hurst da série RTS exibe grande
variabilidade ao longo das diferentes escalas de tempo.

Outra importante conclusdo da tese se refere a multifractalidade das séries tem-
porais das duas estrelas. Os resultados revelam que a origem fisica da multifractalidade esta
associada preferencialmente a correlagdes de longo prazo. Esse resultado € encontrado ao com-
pararmos as superficies de Hurst das séries originais com as das séries suplentes obtidas por
embaralhamento dos pontos e por mudancga aleatdria de fase. Os expoentes A(z, T) calculados
sugerem que flutuacdes de pequena escala, que dominam as fungdes F, para g < 0, possuem
notdvel persisténcia enquanto que as de grande escala, dominantes para g > 0, possuem um
comportamento aleatorio e nao correlacionado, como o de um ruido branco, uma vez que o
efeito da modulacao rotacional tenha sido removido.

Uma andlise dos espectros e indicadores multifractais refor¢a este resultado, uma
vez que os indicadores obtidos para a série com mudanca de fase sao similares aos da série ori-
ginal, enquanto os indicadores das séries embaralhadas sdo bastante diferentes. Os indicadores
multifractais 0, expoente de Hurst e grau de assimetria corroboram os resultados obtidos com
os indices magnéticos S, € Ryqr, Ou seja, as flutuagoes das séries SAP sdo mais complexas e
Kepler-9 apresenta maior complexidade do que Kepler-30. Por sua vez, o indicador A@ se mos-
tra associado a diferenca entre os niveis maximos € minimos de flutuacao da série temporal, um
resultado importante que pode ajudar na classificacio de estrelas nas fases ativa e inativa.

A técnica Spot Modeling usando o conceito de maxima entropia mostra que as
caracteristicas fotométricas de Kepler-30 evoluem em escalas de tempo que variam de 10 ou 20
dias para regides ativas individuais até poucas centenas de dias para longitudes cuja atividade
tem longa vida. A migragdo pode ser usada para estimar um limite inferior para o cisalhamento
superficial de AQ/Q ~0,0240,01 que deve ser considerado com muita cautela devido a rapida
evolucdo de manchas individuais que podem imitar os efeitos atribuidos a rotacao diferencial.
Um ciclo curto de aproximadamente 34 dias na drea total manchada pode existir, e essa escala
de tempo coincide com a encontrada na andlise da série RTS.

As escalas de tempo relevantes e as caracteristicas persistentes das flutuacoes de
fluxo de Kepler-9 e Kepler-30, estrelas andalogas ao Sol e estrelas mais jovens, podem prover
parametros de comparagdo para modelos de fluxo estelar baseados em efeitos magnéticos e
de conveccdo, e, assim, contribuir para o aperfeicoamento destes modelos em investigacdes
futuras.

Os métodos multifractais aqui utilizados s@o interessantes para analisar os dados
das missoes ainda em atividade, como € o caso das missoes TESS (sigla em inglés para Transi-
ting Exoplanet Survey Satellite) e JWST (sigla em inglés para James Webb Space Telescope), e

futuras missoes, como a do satélite PLATO. Os métodos e procedimentos relacionados a mul-
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tifractalidade podem servir como metodologia complementar para Spot Modelling e podem ser
utilizados na investigacdo de fendmenos em escalas de tempo comparaveis com o periodo de
rotacdo da estrela, assim como, periodo de ordem superior. A andlise multifractal pode co-
brir um espectro completo de escalas de tempo muito mais curtas que o periodo de rotagdo,
e os resultados das duas metodologias convergem nas escalas de tempo que t€m em comum.
Nesse caso, a modelagem de manchas pode permitir uma melhor compreensao das origens dos
resultados dados pela andlise multifractal.

Além disso, o espectro multifractal f(a) pode também ter utilidade como uma fer-
ramenta para melhorar a qualidade de ajustes e remogdo de outliers de séries temporais fo-
tométricas. Regides especificas do espectro (ou mesmo valores pontuais de &) podem ainda
fornecer uma caracterizagdo da atividade magnética de estrelas. Também é possivel estender
o conceito utilizado nas superficies de Hurst para o espectro multifractal, adicionando uma di-
mensdo temporal e criando uma superficie f(a, T), como uma promissora perspectiva da tese.

Ainda dentro da linha das perspectivas, os procedimentos adotados neste trabalho
podem ser usados como base para o treinamentos de algoritmos de Machine Learning para,
entre outras coisas, classificar estrelas em diferentes linhas, tais como, distinguir estrelas ativas
e inativas, diferenciar o sinal de um pequeno planeta com caracteristicas similares presentes no
ruido estelar, detectar transitos planetarios em situagdes onde os modelos tradicionais falham,
separar a assinatura de transito da modulacdo rotacional e encontrar evidéncias de interacao
estrela-planeta.

Por fim, o ferramental desenvolvido na tese, ja testado em alguns artigos produzidos
pelo grupo de pesquisa Stellar Team especializado em Astrofisica Observacional e Exoplaneto-
logia da Universidade Federal do Ceard, pode ser um poderoso caminho para a caracterizagao
de atmosfera de exoplanetas, elucidar a dinamica interior dos exoplanetas terrestres, que de-
sempenha um papel crucial na determinacdo das suas condi¢des de superficie e habitabilidade
€, assim como, avangar nos testes comparativos para diferenciar Juipiteres quentes em transito e
mundos temperados do tamanho da Terra. Os esforcos investidos aqui terdo seu dpice de apli-
cabilidade quando os dados da Missao PLATO estiverem disponiveis, nesse meio tempo, varias
frentes de pesquisa podem sair da presente tese, e dissertacoes de mestrado e teses de doutorado

podem se inspirar nos resultados alcancgados.
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