OBSERVATORIO NACIONAL
MINISTERIO DA CIENCIA, TECNOLOGIA E INOVAGAO - MCTI
PROGRAMA DE POS-GRADUAGAO EM ASTRONOMIA

Astrometria e fotometria de pequenos corpos do Sistema
Solar em imagens com campos estelares densos

ALUNO: JOSUE DA SILVA CAVALCANTE
ORIENTADOR: DR. JuLiO IGNACIO BUENO DE CAMARGO
CO-ORIENTADOR: DR. ADRIANO PIERES

R10 DE JANEIRO
JULY 26, 2026



JOSUE DA SILVA CAVALCANTE

ASTROMETRIA E FOTOMETRIA DE PEQUENOS CORPOS

DO SISTEMA SOLAR EM IMAGENS COM CAMPOS
ESTELARES DENSOS

Dissertagao apresentada ao Programa de Pos-Graduacao em
Astronomia do Observatorio Nacional como requisito parcial
para a obtencao do grau de Mestre em Astronomia.

Orientador: Julio I. Bueno de Camargo
Co-orientador: Adriano Pieres

R10 DE JANEIRO - RJ
2025



Agradecimentos

Primeiramente, agradeco aos meus pais pelo apoio incondicional durante toda a
minha trajetéria académica. Em especial & minha mae Maria Socorro da Silva, e
aos meus avos Socorro e Josa pelo amor, dedicagao e incentivo constantes. Obrigado
por acreditarem em mim nos momentos mais desafiadores e por serem um exemplo
de perseveranca e forca.

Ao meu irmao Joao, pelo apoio e companheirismo mesmo em momentos de dis-
tancia.

A minha esposa Maria, minha companheira de vida, por ter caminhado ao meu
lado durante todo este processo, compreendendo as auséncias, compartilhando as
angustias e celebrando cada conquista. Seu amor, paciéncia e apoio foram essenciais
para a conclusao desta etapa.

Ao meu orientador Dr. Julio Ignacio Bueno de Camargo, pela valiosa orien-
tacao académica, pelas contribuicoes inestimaveis & minha pesquisa e por todo o
conhecimento compartilhado e pela compreensao nos momentos de dificuldade.

Ao meu coorientador Dr. Adriano Pieres, pelas discussoes enriquecedoras, pelo
olhar critico que tanto contribuiu para o aprimoramento deste trabalho e pelos
conselhos nos momentos dificeis.

Ao Dr. Rodrigo Boufleur, pela valiosa contribui¢ao com os cédigos em Python,
que permitiram aprimorar os resultados finais deste trabalho.

Ao Observatorio Nacional que me acolheu e proporcionou as condigoes
necessarias para o desenvolvimento desta pesquisa.

A Coordenagdo de Aperfeicoamento de Pessoal de Nivel Superior (CAPES), pela
concessao do apoio financeiro inicial, recurso fundamental que possibilitou a exe-
cugao e subsequente conclusao do presente trabalho de pesquisa.

Aos colegas do grupo do Rio pelas importantes reunioes e contribui¢oes para este
trabalho.

Agradego a colaboragao de Wojtek Pych, fundamental para a compreensao e
aplicacao do pacote DIAPL2, o que permitiu a implementacao eficaz da técnica de
diferenca de imagens neste trabalho.

A EEMTI José Claudio de Aratjo, por ter sido compreensiva quanto as de-
mandas da vida académica e por ter se tornado um espaco de aplicagao préatica
dos conhecimentos adquiridos. Aos meus colegas de trabalho, pelo incentivo e pela
parceria diaria. Em especial, agradeco ao diretor e amigo Adriano Fernandes, pelo
apoio institucional, e as duas coordenadoras Adriana e Helena, pela flexibilidade e
pelo suporte constantes. Também ao meu colega de trabalho Anazion Linhares pelo
seu apoio que muitas vezes me acalmaram e confortaram nos momentos turbulentos.

Aos meus ex-professores da Universidade Estadual Vale do Acarat que con-
tribufram significativamente para minha formacao académica e profissional. Em
especial, ao Prof. Dr. Antonio Fernandes Siqueira, por ter sido meu orientador na
graduagao, pelos valiosos ensinamentos e por ter despertado em mim o interesse pela
pesquisa cientifica.

Por fim, aos meus amigos Clairton, Diego, Will, Wesley, Kellysson, Neto, Mar-
cilio, Romario e colegas que, de diferentes formas, contribuiram para esta jornada,
compartilhando conhecimentos, oferecendo sugestoes e tornando o caminho mais
leve e prazeroso.



Resumo

A precisao da astrometria e a fotometria de objetos mdveis em campos estelares
densos, especialmente para pequenos corpos do Sistema Solar, é desafiadora devido
a contaminacao do fluxo do alvo por fontes vizinhas. Este trabalho avalia e aplica a
técnica de diferenga de imagens (DIA) para minimizar este problema. Para abordar
esse problema, inicialmente foi criada e analisada uma imagem astronémica simu-
lada de um campo estelar denso, mais precisamente de um aglomerado globular,
para comparar a performance astrométrica dos pacotes PRAIA e DAOPHOT. Os
resultados desta anélise validaram o uso do PRATIA para a determinagao dos centroi-
des das estrelas de referéncia astrométricas, onde a DIA nao é aplicavel, mostrando
desempenho competitivo mesmo em condigoes de alta densidade estelar. Subse-
quentemente, a técnica de DIA, implementada com o pacote DIAPL2, foi aplicada
a uma sequéncia de imagens do Centauro (10199) Chariklo obtidas com o instru-
mento SOAR/SOI em um campo denso. A metodologia envolveu a cria¢do de uma
imagem modelo sem o objeto movel e a subtracao desta das imagens de ciéncia
reamostradas. As posigoes astrométricas de Chariklo foram entao determinadas a
partir das imagens de diferencga (isolando o fluxo do alvo) em combinacao com as
estrelas de referéncia medidas nas imagens reamostradas pelo PRAIA, resultando
em uma melhoria significativa na precisao astrométrica, com reducao da dispersao
dos residuos em relagao a efeméride NIMA (e.g., de 0.066" para 0.018" em A« cos ).
Adicionalmente, a fotometria extraida das imagens de diferenca permitiu a obtengao
da curva de luz rotacional de Chariklo e a determinacao de sua fase rotacional com
precisao (o, = 0.0025), confirmando a eficacia da DIA em campos estelares densos.
O trabalho visa consolidar a DIA como ferramenta rotineira para observagoes de
pequenos corpos em campos densos, crucial para predi¢oes de ocultagoes estelares e
caracterizacgao fisica.



Abstract

The accuracy in astrometric and photometric measurements of moving objects in
dense stellar fields, especially for small bodies of the Solar System, is challenging
due to the contamination of the target’s flux by neighboring sources. This work
evaluates and applies the difference imaging technique (DIA) to minimize this prob-
lem. To address this issue, a simulated astronomical image of a dense stellar field,
specifically a globular cluster, was created and analyzed to compare the astrometric
performance of the PRAIA and DAOPHOT packages. The results of this analysis
validated the use of PRAIA for determining the centroids of astrometric reference
stars, where DIA is not applicable, demonstrating competitive performance even un-
der high stellar density conditions. Subsequently, the DIA technique, implemented
with the DIAPL2 package, was applied to a sequence of images of the Centaur
(10199) Chariklo obtained with the SOAR/SOI instrument in a dense stellar field.
The methodology involved creating a model image without the moving object and
subtracting this from the re-sampled science images. The astrometric positions
of Chariklo were then determined from the difference images (isolating the target
flux) in combination with the reference stars measured in the re-sampled images
by PRAIA, resulting in a significant improvement in astrometric precision, with a
reduction in the scatter of the residuals relative to the NIMA ephemeris (e.g., from
0.066" to 0.018" in Aacosd). Additionally, the photometry extracted from the dif-
ference images allowed for the acquisition of Chariklo’s rotational light curve and
the precise determination of its rotational phase (o, = 0.0025), confirming the ef-
fectiveness of DIA in dense stellar fields. The work aims to consolidate DIA as a
routine tool for observations of small bodies in dense fields, crucial for predictions
of stellar occultations and physical characterization.
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Capitulo 1

Introducao

Esta dissertacao tem por objetivo avaliar o uso da técnica de diferenca entre
imagens (DIA), bem como a analise dos resultados de seu uso a partir de imagens
astronomicas obtidas por CCDs (Charge Coupled Devices ou dispositivos de carga
acoplada).

O objetivo final ¢ lidar com predigoes de ocultagoes estelares, bem como com o
estudo das fases rotacionais para alvos em tais campos. Neste capitulo de introdugao
vamos abordar inicialmente em cada subsecao as principais defini¢oes, conceitos e
desafios relacionados ao tema.

No Capitulo 2 detalhamos as ferramentas utilizadas: abordamos o uso do IRAF
- Image Reduction and Analysis Facility (Tody, 1986), com énfase no pacote DA-
OPHOT - A Computer Program for Crowded-Field Stellar Photometry - (Stetson,
1987) e do PRAIA - Package for the Reduction of Astronomical Images Automa-
tically (Assafin et al., 2011). Apresentamos também o uso do pacote DIAPL2 -
Difference Image Analysis Package (Pych, 2016) para a técnica de diferenga de ima-
gens.

No Capitulo 3, descrevemos a criagao de uma imagem simulada e apresentamos
a analise astrométrica realizada nela, comparando os resultados do DAOPHOT e do
PRAIA em um campo denso.

No Capitulo 4, aplicamos a DIA em imagens reais do Centauro (10199) Chariklo,
detalhando o processo e apresentando os resultados astrométricos obtidos com o uso
da DIA.

No Capitulo 5, focamos na fotometria extraida das imagens de diferenca de
Chariklo, detalhando a metodologia para obter uma curva de rotagao e discutir os
resultados fotométricos.

Apresentamos no Capitulo 6 as conclusoes e comentéarios centrais do trabalho.

Ainda nos Apéndices A e B trazemos respectivamente, as telas de parametros
das tarefas daofind, phot, pstselect, psf e allstar, e o cédigo Python para a
obtenc¢ao da curva de rotagao da Secao 5.2.

1.1 Campos estelares densos em imagens astrondmicas

Regioes com alta densidade estelar sao comumente encontradas proximas ao
plano da Galaxia, com |b| < 20° (veja, por exemplo Jurié¢ et al., 2008) e em campos
contendo aglomerados globulares (veja como exemplo as Figuras 1.1 e 1.2). De
maneira mais geral, trata-se de campos onde nao existe abertura que, ao mesmo



tempo, contenha e isole dos objetos do campo o fluxo total do objeto alvo. Nessas
regioes, a precisao da fotometria e da astrometria de fontes celestes - transientes
em particular - é desafiadora, justamente devido & proximidade de fontes celestes
luminosas que contaminam o fluxo do alvo (veja Herpich et al., 2024, Wilson and
Naylor, 2022, 2018a,b).

Alguns métodos e técnicas aumentam a precisao astrométrica e fotométrica de
objetos celestes que se movem nestes campos densos. A técnica de diferenca de ima-
gem (do inglés image differencing ou DIA) é particularmente valiosa nesse contexto,
pois permite isolar o fluxo do objeto de interesse, minimizando a interferéncia da
luz de fontes proximas (Alard and Lupton, 1998). Importante notar que os objetos
de interesse, neste caso, devem apresentar variacao de posigao e/ou de fluxo para
que o uso da técnica tenha sentido.

Figura 1.1. Um exemplo de campo estelar denso: o aglomerado globular M22 (NGC 6656)
localizado na constelagao de Sagitario. Esta imagem colorida foi composta a partir de imagens
tomadas em julho de 1995 no telescopio Burrell Schmidt do Warner and Swasey Observatory.
(disponivel em https://noirlab.edu/public/images/noao-m22/).

A implementacgao da técnica de diferenca de imagens enfrenta desafios importan-
tes, especialmente na determinagdo de um kernel de convolugao (veja, por exemplo
Alard and Lupton, 1998, Bramich, 2008, Bramich et al., 2016), necessario para sub-
trair imagens de um mesmo campo tomadas em sequéncia, tendo em conta, por
exemplo, diferentes seeings. O seeing é um termo astrondmico que quantifica a
turbuléncia atmosférica, que causa cintilacao dos objetos celestes e borra suas ima-
gens. Ele mede a nitidez das imagens de objetos celestes, como estrelas, afetada por
variagoes na densidade do ar.

Neste trabalho, usamos a implementacao da técnica de image differencing dada
pelo DIAPL2 (Pych, 2016), que se destaca como uma ferramenta especializada e
eficiente na subtracao de imagens.

Vale ressaltar, novamente, que imprecisoes na determinacao do centroide e do
fluxo de pequenos corpos inevitavelmente impedem uma precisa caracterizagao de
suas propriedades superficiais, bem como o aprimoramento de suas 6rbitas (Bus and
Binzel, 2002, Carvano et al., 2010, DeMeo and Carry, 2013, Popescu et al., 2018,
Roh et al., 2022, Carruba et al., 2024, Banda-Huarca et al., 2019).


https://noirlab.edu/public/images/noao-m22/

Figura 1.2. Pequeno corpo do Sistema Solar (Chariklo) em um campo estelar denso, indicado
pela seta vermelha.

1.2 Fotometria

1.2.1 Imagens de CCD
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Figura 1.3. Em (a) um diagrama de um sensor CCD que ilustra como a luz capturada por
fotodiodos é convertida em carga elétrica, que é temporariamente armazenada antes de ser sequen-
cialmente transferida para registros de deslocamento vertical e horizontal. Esse processo resulta
na conversao da carga em um sinal digital que forma a imagem final. O fluxo da carga através
do sensor permite a captura eficiente de imagens, destacando a complexidade e precisao da tec-
nologia de imagem digital (disponivel em https://www.hamamatsu.com/jp/en/support/fags/ccd-
image-sensor.html). Na figura (b) temos um CCD especialmente desenvolvido para imagens astro-
nomicas no ultravioleta (disponivel em https://web.archive.org/web/20041024093006/http:
//technology.jpl.nasa.gov/gallery/index.cfm?page=imageDetail&ItemID=119&catId=8.

Imagens astronomicas modernas sao registradas em chips chamados CCDs, que
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basicamente s@o circuitos eletronicos que usam dispositivos semicondutores (veja a
Figura 1.3). Nos CCDs, elétrons sao transferidos como resultado da incidéncia de
fotons e associados a um nimero digital (contagem) na imagem de saida. A relagao
entre contagem e nimero de elétrons é dada pelo ganho (Howell, 2000).

CCDs possuem grande eficiéncia quantica para luz na banda visivel e no infraver-
melho proximo. Isto os torna detectores valiosos para capturar imagens de objetos
astronomicos ténues. Além da eficiéncia quéntica, duas outras caracteristicas im-
portantes dos CCDs sao a linearidade e a saturacao. A linearidade significa que hé
uma relacao linear simples entre a quantidade de foétons que atinge um pixel e a
carga (elétrons) armazenada nele (Fig. 1.4).

A saturacao ocorre quando os pixels atingem sua capacidade maxima de arma-
zenamento de carga, cessando ou dificultando a conversao de fétons em elétrons.
Isso resulta em perda de detalhes e imprecisao nas imagens, onde a saturagao com-
promete a anélise do brilho de objetos celestes. A Figura 1.4 ilustra esse fenomeno,
mostrando o ponto em que a relagao entre a luz detectada e o sinal de saida deixa
de ser linear (i.e., a relagao entre fotons incidentes e sinal de saida nao mais é dada
por uma funcao linear), até o ponto onde ocorre a saturagao da imagem.

No entanto, a capacidade dos CCDs de operar em condigoes de baixa lumi-
nosidade também traz desafios, como a maior suscetibilidade a ruidos térmicos,
especialmente em exposi¢oes longas (Janesick, 2001).

Para contornar isso, sistemas de refrigeracao sao frequentemente utilizados para
reduzir a temperatura dos CCDs, minimizando o ruido e melhorando a qualidade das
imagens (Janesick, 2001). Além disso, técnicas como subtracgao de fundo e correcao
de flat-field (imagens de campo com iluminacao constante e uniforme) sdo essenciais
para corrigir variagoes na resposta dos pixels e garantir a fidelidade das imagens
astronomicas (Howell, 2006).

1.2.2 Calibragao das imagens

Depois de a imagem ser adquirida, ocorre a chamada calibracao das imagens,
que é quando a imagem crua (raw) vai passar por corregdes que vao permitir a boa
determinacao de posi¢oes e magnitudes instrumentais.

Na banda o6ptica, geralmente calibram-se as imagens cruas através de imagens
bias, onde as imagens sao tomadas com o menor tempo de exposi¢cao possivel e
obturador fechado. O bias em um CCD refere-se a um nivel eletrénico gerado de
forma artificial, sendo considerado como o pedestal das contagens (Wodaski, 2002).

Outra calibragao feita é a calibragao de flat, onde um campo com iluminagao
uniforme é observado. Pode ser um sky flat quando o céu ainda tem alguma lumi-
nosidade devido ao Sol, ou um dome flat quando uma parte do domo do telescopio
(ou interna ao observatorio) é iluminada e observada pelo CCD. Esta calibragao
tem como objetivo corrigir a luminosidade total recebida, tendo em conta o CCD
e o sistema optico, de forma que cada pixel do CCD armazene em média a mesma
quantidade de elétrons (tendo em conta o ruido poissoniano) quando exposto a uma
campo fonte uniforme de luz (Howell, 2006).

As imagens cruas passam entao pela subtracdo de uma imagem master bias
obtida, por exemplo, pela média das imagens tomadas para bias e depois pela divisao
pela imagem master flat obtida, por exemplo, pela normalizacao da mediana das
imagens tomadas para flat. Vale notar que o master bias é antes também subtraido
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Figura 1.4. Exemplo de curva de linearidade para um CCD. Note o comportamento linear entre
~500 ADU (Analog-to-Digital Units, ou contagens) e ~ 26000 ADU. A capacidade total de um
pixel & de 150000000 elétrons (~ 33000 contagens). Figura original em Howell (2000), pg. 56.

de cada imagem de flat.

Depois de calibradas, as imagens podem ser utilizadas para se efetuarem medi-
das diretamente nelas, como as medidas de astrometria e fotometria, podendo ser
chamadas de "imagens de ciéncia"(veja Castander et al., 2024).

Ruido em CCDs

O ruido em um CCD é um fator critico que afeta a qualidade das medigoes
fotométricas, especialmente em campos estelares densos, onde a separacao entre
estrelas é pequena. As principais fontes de ruido incluem: ruido de leitura, que surge
no processo de conversao do sinal analdgico para digital e é geralmente constante
para um dado CCD (Howell, 2006); ruido térmico (ou ruido escuro), gerado por
elétrons excitados termicamente, que pode ser reduzido ao resfriar o CCD (Janesick,



2001); ruido de disparo, relacionado & natureza estatistica da detec¢ao de fotons e
que segue uma distribuicao de Poisson; e ruido de padrao fixo, causado por variagoes
na sensibilidade dos pixels individuais.

Esses tipos de ruido podem comprometer a precisao dos dados, aumentando a
contaminagao do sinal. Assim, é essencial adotar estratégias de mitigacao, como
calibracao cuidadosa e resfriamento do CCD, para minimizar esses efeitos e obter
resultados mais confiaveis (Stetson, 1987). Vale ressaltar também que corregoes
como a de flat, por exemplo, tém como objetivo principal a mitigagao de erros
sistematicos na medida de fluxo ao longo do CCD.

A razao sinal/ruido em um CCD é uma das quantidades mais relevantes para
a qualidade das medidas por ele realizadas e, como diz o préoprio nome, é obtida
dividindo-se o sinal, dado pela contagem registrada do objeto, pelo ruido, levando-
se em conta a estatistica poissoniana que rege a transferéncia de elétrons estimulada
por fétons do céu ou das fontes, e pela eletrénica do CCD.

1.2.3 A fotometria propriamente dita

Com excegao da Lua, do Sol e dos planetas, a grande maioria dos objetos no
céu ¢ visivel com didmetros angulares muito pequenos, muito menores do que um
segundo de arco. Isso se deve ao fato de que as distancias que os separam da Terra
sao sempre muito maiores do que os seus diametros. Na pratica, isso significa que
estes objetos seriam vistos da Terra praticamente como pontos, ou como diminutas
figuras de espalhamento pelo efeito de difracao, como vistos nos telescopios espaciais
como o Hubble (Sirianni et al., 2005).

Na maioria dos CCDs, este fluxo ficaria completamente contido em um tnico
pixel do CCD. A figura produzida por um objeto distante é, em realidade, produto
deste ponto afetado pela turbuléncia atmosférica, gerando uma funcao de espalha-
mento pontual ou PSF, do inglés point spread function (Christian, 1987) que é
dominada por essa turbuléncia. Esta PSF possui pico de fluxo no centro, que vai
diminuindo rapidamente para as bordas. Mesmo com o fluxo diminuindo rapida-
mente do centro para as bordas, estas nao devem ser desprezadas na contagem do
fluxo total do objeto, visto que a area aumenta do centro para as bordas. Portanto,
h& muitos pixels contendo uma baixa contribuicao de fluxo além dos pixels mais
centrais, que detém altas contagens.

Desta maneira, para se efetuar a medida de fluxo dos objetos na imagem ob-
servada, sao empregadas duas técnicas principais: a fotometria de abertura e a
fotometria via ajuste de PSF (Howell, 2006).

A fotometria de abertura simplesmente soma as contagens nos pixels do CCD
que se encontram até uma distdncia maxima do centro do objeto. Este centro
é geralmente préoximo ao pixel com maior contagem de fluxo ou por uma média
ponderada por essas contagens no interior de uma dada abertura. Esta técnica
passa por subtrair o brilho intrinseco do céu, tomado em regioes longe dos objetos,
localmente para cada fonte ou medida globalmente (Stetson, 1987). Em campos onde
os objetos estao razoavelmente isolados, esta técnica apresenta excelentes resultados
(Bellini et al., 2009).

Vale lembrar que, no caso de haver duas fontes muito proximas, onde a distancia é
semelhante & FWHM (do inglés Full Width Half Maximum ou largura a meia altura),
uma fotometria de abertura nao vai ser capaz de identificar a qual objeto pertence



certo fluxo, apresentando valores de brilho maiores do que aqueles efetivamente
devidos ao objeto alvo em estudo.

Perfis das Fungoes PSF

Gaussiana Circular
Gaussiana Eliptica
—— Moffat 2.5

—— Lorentziana

—— Penny

Figura 1.5. As principais fun¢ées para modelagem de PSF (do autor).

Uma melhoria & técnica de fotometria de abertura, no que diz respeito a campos
estelares densos, é a fotometria PSF, onde geralmente algumas fontes sao seleciona-
das para criacao do modelo de PSF.

Para uma breve descri¢ao da técnica, tomemos uma gaussiana circular e escolha-
mos algumas estrelas com alta razao sinal-ruido, longe das bordas do CCD e o mais
isoladas possivel (a0 menos, com auséncia de outros objetos brilhantes proximos da
fonte). Essa gaussiana é entdo ajustada em todas as estrelas escolhidas de modo
que um valor do ¢ gaussiano, esperado ser constante na imagem, seja determinado.
Entao, todos os outros objetos de interesse tém seus perfis de distribuicao de fluxo
sobre o CCD ajustados através de gaussianas circulares com esse o, e altura variando
segundo seus fluxos (veja Mighell, 2016, Massari et al., 2020).

1.3 Técnica de diferenca de imagens

A técnica de anélise de diferenga de imagens (DIA) tem em suas aplicagoes medir,
em uma sequéncia de imagens CCD de um mesmo campo no céu, variagoes ocorridas
em posigao e/ou fluxo. Inevitavelmente, a DIA precisa modelar de forma cuidadosa
mudancas na astrometria, fundo de céu, transmissao do instrumento e variagao de
seeing entre pares de imagens (Bramich et al., 2016).

Vale destacar que a DIA é particularmente eficaz para a analise de objetos transi-
entes em campos estelares densos, mas nao é adequado para a fotometria ou astrome-
tria de objetos siderais fixos, sendo aplicivel a fontes moveis ou variaveis, podendo-se
atingir incertezas préximas ao limite tedrico de Poisson quando se é possivel obter
uma imagem de referéncia, aquela que seré subtraida de toda a sequéncia de imagens
CCD, com alta SNR - razao sinal-ruido (Bramich, 2008).

Uma tarefa sensivel a técnica, complexa e absolutamente fundamental, é a mo-
delagem do kernel de convolugao que descreve a mudanca na PSF entre as imagens.



Nesse contexto, e como apontado por Bramich et al. (2016), o trabalho de Alard
and Lupton (1998) é inovador ao descrever esse kernel como uma combinagao linear
de fungoes base. Ainda, Alard and Lupton (1998) destacam a importéncia de que
a maioria das estrelas num mesmo CCD nao seja variavel em fluxo por mais de 1%
ou 2% e também que o seeing varie pouco ao longo do CCD.

A determinacao do kernel é obtida através da solugao por minimos quadrados da
equagao (Alard and Lupton, 1998, Alard, 2000, Bramich et al., 2016):

Ref(x,y) * K(u,v) = I(x,y), (1.1)

onde Ref é a imagem de referéncia (oriunda de coadigao de imagens em nosso caso),
I ¢ a imagem a ser ajustada e o simbolo * representa a operacao de convolugao.

Figura 1.6. Aplicagdo da técnica de diferenga de imagens em uma imagem de ciéncia (imagem
inferior esquerda). Na imagem inferior direita temos uma imagem modelo, usada como referéncia
para a aplica¢do da técnica. Acima temos, a direita o kernel de convolucao utilizado e finalmente
a esquerda a imagem subtraida (Alard and Lupton, 1998).

O kernel é entao dado na forma de uma combinagao linear de func¢oes base:

Ny

K = Zan(x,y)/in(u,v), (1.2)
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onde N, é o numero de bases do kernel, u e v sao coordenadas espaciais no dominio
do kernel e a,, € o nimero de coeficientes ajustados e que variam espacialmente. Es-
ses coeficientes também podem ser determinados separados em diferentes regioes do
CCD. As bases de kernel mais comumente utilizadas sao formadas por fungoes gaus-
sianas moduladas por polinémio (Alard and Lupton, 1998). A imagem de diferenga
é entao dada por:

D(z,y) = I(z,y) — Ref(x,y) * k(u,v) (1.5)

A Figura 1.6 exemplifica os resultados oriundos da técnica de DIA.

1.4 Pequenos corpos do sistema solar

Este trabalho aborda os pequenos corpos do Sistema Solar, aplicando-se a as-
teroides, cometas, centauros e objetos situados além da orbita de Netuno. Como
exemplo pratico, na subsecao 4.1, aplicamos a técnica de diferenca de imagens para
isolar o fluxo do centauro (10199) Chariklo, aprimorando a astrometria e fotometria
desse objeto quando ocupava um campo no céu com alta densidade estelar.

E importante destacar que esses corpos atuam como verdadeiras capsulas do
tempo, preservando a composicao quimica da época de formacao do Sistema Solar
e refletindo, em seus movimentos, a evolucao dinamica desse sistema. Esta secao se
inicia com uma introdugao que explora a relevancia do estudo dos pequenos corpos
para entender a histéria e a evolugao do Sistema Solar.

1.4.1 Resolugao B5 da TAU

A TAU (International Astronomical Union ou do portugués Unido Astronémica
Internacional) estabeleceu que sejam definidas as seguintes categorias de corpos do
Sistema Solar:

1. Um planeta é um corpo celeste que:
(a) esta em oOrbita ao redor do Sol,
(b) possui massa suficiente para que sua auto-gravidade supere as forgas de
corpo rigido de modo que assuma uma forma de equilibrio hidrostatico (quase
redonda),
(c) limpou a vizinhanga ao redor de sua orbita.

2. Um planeta anao é um corpo celeste que:
(a) esta em oOrbita ao redor do Sol,
(b) possui massa suficiente para que sua auto-gravidade supere as forcas do



corpo rigido, de modo que assuma uma forma de equilibrio hidrostético (quase
redonda),

(c) ndo limpou a vizinhanga ao redor de sua orbita,

(d) nao é um satélite.

3. Todos os outros objetos, exceto satélites, orbitando o Sol serao referidos cole-
tivamente como "Pequenos Corpos do Sistema Solar".

1.4.2 Importancia do estudo dos pequenos corpos

O estudo dos pequenos corpos do Sistema Solar, como os asteroides, cometas
e objetos transnetunianos, é essencial para compreender a histéria e evolucao do
Sistema Solar. Estes corpos representam os remanescentes primordiais da nebulosa
solar, a partir da qual todos os planetas e demais corpos se formaram hé cerca de 4,6
bilhoes de anos (Bottke et al., 2002). Eles contém registros relativamente inalterados
das condicoes iniciais e dos processos que prevaleceram durante as fases de formagao
do Sistema Solar (Bottke et al., 2002).

Estudos de meteoritos, por exemplo, revelam a cronologia dos eventos na nebu-
losa solar tardia e no inicio do Sistema Solar, embora o contexto espacial dessas
informacoes seja limitado. Estudos composicionais de asteroides, ao elucidar as re-
lacoes entre asteroides individuais e tipos especificos de meteoritos, fornecem um
contexto espacial para os dados detalhados sobre meteoritos e identificam tipos de
materiais ndo amostrados nas cole¢oes de meteoritos terrestres (veja DeMeo et al.,
2022, Neeley et al., 2014, O’Brien et al., 2007, Gomes et al., 2005).

O cinturao de asteroides, localizado entre Marte e Juapiter, é particularmente
importante para entender a formagao do Sistema Solar. Ele é considerado o maior
reservatorio de planetesimais remanescentes do Sistema Solar interno. A distribui-
¢ao dos tipos espectrais dos asteroides no cinturao nao é aleatéria, mas segue uma
tendéncia com a distancia heliocéntrica, refletindo as condi¢oes da nebulosa solar
original. Este gradiente composicional oferece pistas sobre o material e as condigoes
presentes na nebulosa solar durante a formagao dos planetas terrestres (Michel et al.,
2015).

Além disso, a dinAmica dos pequenos corpos revela muito sobre a historia e evo-
lugao do Sistema Solar. Modelos de evolugao dindmicos sugerem que populagoes de
pequenos corpos guardam tracos, em suas configuragoes atuais, da migracao plane-
taria, como descrito no modelo de Nice (Gomes et al., 2005, Tsiganis et al., 2005,
Morbidelli et al., 2005). Este modelo propoe que a migragao dos gigantes gasosos dis-
persou objetos do Sistema Solar externo para o interno e inseriu objetos primitivos
transnetunianos no cinturao de asteroides. Esse movimento dos planetas gigantes
poderia ter perturbado o material original no cinturao, resultando na mistura de
materiais formados em mais alta e mais baixa temperatura observados atualmente
(Michel et al., 2015, Bottke et al., 2002).

As colisbes entre pequenos corpos também desempenharam um papel significa-
tivo na evolucao do cinturao de asteroides. Tais colisoes podem fragmentar corpos
maiores em menores, contribuindo para a distribuicao de tamanhos observada hoje.
Este processo de evolugao colisional é essencial para entender a histéria dos asteroi-
des e os impactos que moldaram as superficies dos planetas terrestres (Bottke et al.,
2002).
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Estudos mais recentes focam na observagao detalhada desses corpos com base em
observagoes oriundas de missoes espaciais e de grandes levantamentos, como o DES
(Dark Energy Survey)!, J-Plus (Javalambre Photometric Local Universe Survey)?,
Col-OSSOS (Colours of the Outer Solar System Origins Survey)?, bem como o LSST
(Legacy Survey of Space and Time)*. Por exemplo, a missao Gaia (Lindegren et al.,
2021) estéa fornecendo posigoes astrométricas precisas para centenas de milhares de
asteroides, permitindo melhorias significativas na determinacao das érbitas, impac-
tando diretamente em previsoes mais precisas de eventos de ocultagoes estelares.
Na subsegao seguinte, discutiremos mais sobre ocultacoes estelares, destacando, por
exemplo, sua importancia na determinacao dos didmetros e de outras caracteristicas
dos pequenos corpos.

1.4.3 Ocultagoes estelares

As ocultagoes estelares sao eventos astronémicos nos quais um corpo passa na
frente de uma estrela, bloqueando temporariamente sua luz. Ao analisar a variagao
da luz durante a ocultacao, pode-se obter informacoes sobre tamanho, forma, albedo,
astrometria precisa, descoberta/estudo de anéis, detecgdo de atmosferas e outras
estruturas (veja, por exemplo, Gomes-Junior et al., 2022, Morgado et al., 2022).

Um exemplo importante da observagao e anélise das ocultagoes estelares é a
descoberta de um sistema de anéis ao redor do Centauro (10199) Chariklo (Braga-
Ribas et al., 2014). Essa descoberta marcou a primeira detecgao clara de anéis em
um pequeno corpo do Sistema Solar, permitindo expandir a compreensao sobre a
diversidade de estruturas presentes nesses corpos. A anélise da ocultacao revelou
dois anéis densos compostos parcialmente por gelo de agua, sugerindo a presenca de
outros materiais volateis.

Outro marco importante nesse estudo foi a descoberta de um anel ao redor do pla-
neta ando Haumea (Ortiz et al., 2017). Haumea, conhecido por sua forma alongada
e rapida rotagdo, é um dos maiores objetos transnetunianos (TNOs). A detecgao
do anel em Haumea abriu novas questoes sobre a formagao e evolucao de anéis
em TNOs e como esses anéis podem estar relacionados & histéria colisional desses
objetos (Winter et al., 2019).

Ocultagoes estelares também tém sido fundamentais para estudar as atmosfe-
ras de Plutao e Tritdo. Dias-Oliveira et al. (2015) utilizaram dados de ocultagoes
estelares para analisar a atmosfera de Plutao, revelando um aumento na pressao
atmosférica entre 2012 e 2013, consistente com a expansao observada na atmosfera
do planeta ando. Em relacdo a Tritdao, Sicardy et al. (2024) e Marques Oliveira
et al. (2022) investigaram sua atmosfera através de ocultagoes estelares entre 1989 e
2022, fornecendo informagoes relevantes sobre a pressao atmosférica e sua evolucao
ao longo do tempo.

Além de revelar a presenca de anéis e estudar atmosferas, as ocultacoes estelares
também tém sido utilizadas para determinar com precisao as posicoes astrométricas
de TNOs e Centauros (Rommel et al., 2020). Ao analisar dados de vérias ocultagoes,
os pesquisadores obtiveram posigoes astrométricas para diversos objetos, com alta

"https://www.darkenergysurvey.org/
*https://www.j-plus.es/
3https://www.colossos.net/
‘https://www.lsst.org/
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precisao. Essas informacoes sao fundamentais para aprimorar as efemérides dos
objetos e prever futuras ocultagoes estelares com maior precisao (poucos mas).

O estudo recente de Rommel et al. (2023) investigou o TNO (307261) 2002 MS4
através de nove eventos de ocultacao estelar. A anélise permitiu determinar o ta-
manho, a forma e o albedo geométrico do objeto, além de revelar caracteristicas
topograficas em sua superficie, como uma depressao profunda e uma elevagao proe-
minente. Essas descobertas sugerem que 2002 MS4 pode ter passado por um impacto
significativo no passado (veja também Rommel et al., 2021).

As ocultacoes estelares também tém sido utilizadas para estudar satélites na-
turais, como, por exemplo, o satélite com formato irregular Phoebe de Saturno.
Gomes-Junior et al. (2020) relataram as primeiras ocultagoes estelares observadas
por Febe, as quais, corroboradas pela literatura e outras observagoes, forneceram
informacoes sobre seu periodo de rotagao e posicao astrométrica geocéntrica.

1.4.4 Tipos de pequenos corpos

Asteroides

Hildas Triangle

Jupiter trojans

“main <7 NEAS
osteroid
# belt . Mars p
¢ un
Earth

. Earth trojans

1 AU

trojans e
hildas triangle Jupiter
outer main-belt
W middle main-belt
M inner main-belt Jupiter greeks
near-Earth asteroids (NEAs)

Figura 1.7. Vista superior dos objetos do sistema solar interno. Autor: Pablo Carlos Budassi
(disponivel no link).

Os asteroides, corpos celestes que orbitam o Sol principalmente entre as 6rbitas
de Marte e Jupiter, no cinturao de asteroides, representam vestigios cruciais para a
compreensao da formagao e evolugao do sistema solar. Esses objetos, variando em
tamanho desde pequenas rochas espaciais até corpos com centenas de quilometros
de diametro, oferecem um entendimento importante sobre os primeiros estagios do
sistema solar e os processos que moldaram os planetas terrestres (veja Carry, 2012,
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Bottke et al., 2002). Alguns dos principais estudos sobre asteroides sao:

e Composicao e estrutura interna: A analise da composi¢cao quimica e mi-
neralogica dos asteroides, por meio de meteoritos (fragmentos de asteroides
que caem na Terra), observagoes e missoes espaciais, revela a diversidade de
materiais presentes na nebulosa solar primitiva. Isso nos permite entender a
distribuicao dos elementos quimicos e os processos de diferenciacao que ocorre-
ram nos primeiros milhdes de anos do Sistema Solar (Veja Galinier et al., 2024,
Raducan et al., 2024, Korda et al., 2023, Carry et al., 2021, 2019, McSween,
1999).

e Datagao radiométrica: A datagao radiométrica de meteoritos, que utiliza a
taxa de decaimento de elementos radioativos, fornece idades precisas para os
asteroides e, por extensao, para os eventos que marcaram o inicio do Sistema
Solar. Essas idades nos permitem construir uma linha do tempo da formagao
e evolugao dos planetas (Connelly et al., 2012).

e Registros de colisoes: A analise das crateras e da estrutura interna dos as-
teroides revela um registro detalhado dos eventos de impacto que moldaram a
evolugao do Sistema Solar. O trabalho de Bottke et al. (2005) demonstra como
a distribuicao de tamanho e a estrutura das familias de asteroides, formadas
por muitas colisoes, fornecem informagoes importantes sobre a frequéncia e a
magnitude desses eventos ao longo do tempo. A compreensao da historia coli-
sional do cinturao de asteroides principal, por sua vez, permite inferir a taxa de
impactos sofridos pelos planetas terrestres, incluindo a Terra, e avaliar o papel
desses eventos na evolugao geologica e no potencial para o desenvolvimento da
vida (Zenh&usern et al., 2024, Novakovi¢ et al., 2022, Hefele et al., 2020, Bottke
et al., 2007, Sleep et al., 2001).

e Migragao planetaria: A distribuigao orbital dos asteroides, em particular a
existéncia de grupos distintos com caracteristicas orbitais semelhantes, fornece
evidéncias da migragao dos planetas gigantes, como Jupiter e Saturno, durante
os primeiros estagios do Sistema Solar. KEssa migracao teria perturbado as
orbitas dos asteroides, espalhando-os por diferentes regioes e influenciando a
formagao dos planetas terrestres (Veja Lykawka and Ito, 2023, Pirani et al.,
2019, Tsiganis et al., 2005, Walsh and Morbidelli, 2011, Walsh et al., 2011).

e Formacao planetaria: A analise da composicao isotopica de meteoritos, que
mede a abundéncia relativa de diferentes isétopos de um elemento quimico,
revela a origem dos materiais que formaram os planetas terrestres. Essa analise
indica que a Terra e outros planetas rochosos se formaram a partir da acrecao
de planetesimais, que sao corpos solidos com algumas dezenas de quilometros
de diametro, formados a partir da colisao e aglutinacao de particulas de poeira
na nebulosa solar (Mah et al., 2022, Pfalzner et al., 2015, Klahr and Schreiber,
2016, Johansen et al., 2014, Day, 2015).

Os asteroides sao compostos predominantemente de minerais rochosos e meta-
licos, com alguns contendo uma mistura significativa de gelo de dgua e compostos
organicos. A diversidade composicional dos asteroides sugere uma formagao variada,
dependendo da distancia do Sol e das condi¢oes predominantes no sistema solar pri-
mitivo (Bus and Binzel, 2002). Além disso, os asteroides exibem uma ampla gama
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Figura 1.8. Este mosaico de Bennu foi criado a partir de observagoes realizadas pela sonda
OSIRIS-REx da NASA, que permaneceu em estreita proximidade com o asteroide por mais
de dois anos (disponivel em https://www.nasa.gov/news-release/nasa-spacecraft-provides-insight-
into-asteroid-bennus-future-orbit /).

de orbitas, com alguns cruzando a érbita da Terra, denominados NEAs (Near-Earth
Asteroids ou em portugués: asteroides proximos da Terra), representando tanto
uma oportunidade cientifica quanto um possivel perigo de impactos com a Terra
(Morbidelli et al., 2002).

Os asteroides sao classicamente divididos em vérias classes com base em suas
caracteristicas espectrais, que sao indiretamente indicativas de sua composicao. As
principais classes incluem os tipos S (silicatos), C (carbonéceos) e M (metélicos)
(Tholen, 1989). Os asteroides tipo C, que sao os mais comuns, sdo particularmente
interessantes por conterem compostos organicos e, possivelmente, moléculas prebi-
Oticas, sugerindo que asteroides podem ter desempenhado um papel na entrega de
materiais orgénicos essenciais para o desenvolvimento da vida na Terra (Morbidelli,
2001).

A investigacao dos asteroides é fundamental para a ciéncia planetaria, pois pro-
porciona um indicio dos processos de acrecao e diferenciacao que ocorreram no inicio
da histoéria do sistema solar. Missoes espaciais a asteroides, como a missao OSIRIS-
REx da NASA ao asteroide Bennu (Figura 1.8), tém como objetivo retornar amos-
tras desses corpos para a Terra, proporcionando dados inestiméveis para o estudo da
quimica, mineralogia e historia geologica dos primeiros momentos do sistema solar
(Lauretta and Michel, 2018).

Cometas

Um cometa é um pequeno corpo do Sistema Solar composto principalmente de
gelo, poeira e rochas, que, ao se aproximar do Sol, aquece, liberando gases e particu-
las que formam uma atmosfera brilhante chamada coma e, frequentemente, uma ou
mais caudas que se estendem para longe do Sol devido a radiagao e ao vento solares
(Carroll and Ostlie, 1996).

O interesse cientifico nos cometas tem crescido consideravelmente com o desen-
volvimento da tecnologia espacial, permitindo missoes que nos proporcionam uma
visao mais detalhada desses objetos. A missao Rosetta, da Agéncia Espacial Eu-
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Figura 1.9. Imagem do cometa 67P/Churyumov-Gerasimenko, capturada e tratada pela sonda
Rosetta com filtros vermelho, verde e azul (disponivel no link).

ropeia (ESA), que pousou no cometa 67P/Churyumov-Gerasimenko (Figura 1.9)
em 2014, é um exemplo marcante dessa exploracao, revelando informacoes sobre a
composi¢ao quimica e fisica dos cometas, como a deteccao de moléculas complexas,
composi¢ao isotopica de agua, presenca de oxigénio molecular e estudos sobre es-
trutura fisica e topografia interna, como mostrado em Altwegg et al. (2015), Bieler
et al. (2015) e Thomas et al. (2015).

Os cometas sao classificados em duas categorias principais com base em seus
periodos orbitais: cometas de curto periodo, que tém 6rbitas que os trazem de volta
ao interior do sistema solar em menos de 200 anos, e cometas de longo periodo,
cujas Orbitas podem levar milhares de anos para completar. Esta classificacdo nao
apenas reflete as diferengas em suas trajetérias orbitais, mas também sugere dife-
rentes regioes de origem. Os cometas de curto periodo sao geralmente considerados
como originarios do Cinturao de Kuiper, enquanto os de longo periodo sao mais
provavelmente provenientes da Nuvem de Oort, uma esfera hipotética distante de
corpos gelados que envolve o sistema solar (Levison, 1996).

A importancia dos cometas vai além de sua fascinacao visual no céu noturno. Eles
sao considerados capsulas do tempo, contendo material remanescente da nebulosa
a partir da qual o sistema solar se formou. Portanto, o estudo dos cometas pode
oferecer uma compreensao relevante sobre a quimica primordial do sistema solar
e, por extensao, sobre a origem da vida na Terra. Algumas teorias sugerem que
os cometas podem ter desempenhado um papel crucial no fornecimento de agua e
compostos organicos para a Terra primitiva, contribuindo assim para o surgimento
da vida (Hartogh et al., 2011).
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MBCs (Main Belt Comets)

Cometas do Cinturao Principal representam uma classe intrigante de objetos
dentro do sistema solar, desafiando a tradicional separacao entre asteroides e co-
metas. Historicamente, os cometas eram identificados por suas caudas gasosas e
orbitas altamente elipticas, sugerindo sua proveniéncia das regioes frias e distantes
do sistema solar, como a Nuvem de Oort ou o Cinturao de Kuiper (Ferellec et al.,
2023, Jewitt and Hsieh, 2022). Entretanto, com a descoberta dos Cometas do Cin-
turao Principal, essa disting¢ao tornou-se menos clara. Os MBCs orbitam dentro do
cinturao de asteroides, entre Marte e Jupiter, uma regiao até entao nao associada a
atividade cometaria tradicional (Hsieh and Jewitt, 2006).

~ - i -
; . -
- ;
-
-~ -
s - - -
g
- : .
e L w
- - ™ '
i '
- . . 5
- 5 -
-
- K 2 -
- v - ‘,‘ y
-
i - “, -
- b‘.
-
-
- & - -
- - -
-> -

Figura 1.10. MBC 133P/Elst-Pizarro apresentando uma cauda de poeira extremamente estreita
e pronunciada, sem presenga de coma, estendendo-se além do campo de visao da imagem original
(disponivel em https://www.eso.org/public/images/es09637a/).

O primeiro MBC identificado foi o 133P /Elst-Pizarro (Figura 1.10), em 1996, por
Eric W. Elst e Guido Pizarro. Sua o6rbita estd bem dentro do cinturao de asteroides,
e ele exibe uma cauda de poeira, caracteristica comum de cometas, sugerindo a
presenca de gelo sublimando sob a superficie (Licandro et al., 2011). O que torna
os MBCs particularmente notéaveis é que eles desafiam nossa compreensao de como
e onde os corpos do sistema solar retém gelo. A presenca de gelo nos MBCs sugere
que eles sao remanescentes do inicio do sistema solar que conseguiram preservar gelo
apesar de sua proximidade com o Sol, ou que processos ainda nao completamente
entendidos estao ocorrendo para trazer gelo para a superficie desses objetos (Kelley
et al., 2023, Snodgrass et al., 2017).

A identificacao e estudo dos MBCs tém implicagoes significativas para a cién-
cia planetaria. Primeiro, eles oferecem uma oportunidade para entender melhor os
processos de diferenciacao planetaria e a distribuicao de agua no sistema solar pri-
mitivo. Além disso, os MBCs podem fornecer respostas sobre a evolu¢ao dindmica
do sistema solar, especialmente em termos de migragao de planetas gigantes e a
consequente reorganizacao do cinturdo de asteroides (Walsh et al., 2011). Por fim,
o estudo dos MBCs também pode contribuir para nossa compreensao de potenciais
ameacas a Terra, ja que a atividade de sublimagao pode influenciar as 6rbitas desses
corpos, potencialmente trazendo-os para mais perto da Terra.
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Centauros

Os Centauros sao pequenos corpos que se encontram em uma regiao dinamica-
mente instavel do sistema solar compreendida entre as 6rbitas de Jupiter e Netuno.
Esses objetos representam um elo critico entre os corpos rochosos do sistema solar
interior e os objetos gelados do cinturao de Kuiper e da Nuvem de Oort. A ca-
racterizacao dos Centauros proporciona informacoes cruciais sobre a formagao e a
evolugao do sistema solar, além de contribuir para a compreensao da transicao de
corpos gelados para corpos rochosos (Galiazzo et al., 2019, Grazier et al., 2019).

Acredita-se que esses objetos sejam antigos residentes do cinturao de Kuiper ou
da Nuvem de Oort que foram deslocados para a sua atual localizacao por interagoes
gravitacionais com os gigantes gasosos (Jewitt, 2009). Esse processo de migracao
é apoiado pela anélise das orbitas desses corpos, que frequentemente exibem uma
grande excentricidade e inclinagao, indicativo de perturbagoes passadas (Horner and
Lykawka, 2010).

Uma caracteristica distintiva dos Centauros é a sua composicao. Muitos desses
objetos apresentam caracteristicas espectrais que sugerem uma superficie rica em
compostos organicos e possivelmente agua na forma de gelo (Dotto et al., 2008).
Essa composicao é similar & de cometas, sugerindo uma origem comum ou processos
de formacao semelhantes. A presenca de agua e compostos organicos nesses corpos
reforca a ideia de que asteroides e cometas podem ter sido fontes importantes de
agua e materiais organicos para a Terra primitiva, possivelmente contribuindo para
o surgimento da vida no planeta (Chyba, 1990).

A dindmica orbital dos Centauros é outro campo de estudo que atrai grande
interesse. Por cruzar uma ou mais 6rbitas dos planetas gigantes, as érbitas dos Cen-
tauros sao inevitavelmente instaveis. Essas interacoes gravitacionais intensas podem
desestabilizar suas trajetorias, levando a mudancas drasticas em seus parametros or-
bitais, como semieixo maior, excentricidade e inclinacao.

Em casos extremos, esses encontros podem resultar na ejecao completa dos Cen-
tauros do Sistema Solar, lancando-os no espaco interestelar ou direcionando-os para
orbitas que cruzam as dos planetas internos (Namouni, 2024, Namouni and Morais,
2020, Araujo et al., 2018, Cabral et al., 2019, Tiscareno and Malhotra, 2003). Esta
instabilidade orbital faz com que os Centauros tenham uma expectativa de vida re-
lativamente curta, em termos astrondémicos, variando de alguns milhoes a algumas
dezenas de milhdes de anos (Di Sisto and Brunini, 2007).

(10199) Chariklo

Nesta parte da introdugao, apresentamos brevemente um texto sobre o centauro
(10199) Chariklo, objeto cujas imagens foram usadas para a aplicacao das técnicas
descritas neste trabalho, bem como para a obtencao de resultados importantes para
astrometria e fotometria.

O asteroide (10199) Chariklo, foi descoberto em 15 de fevereiro de 1997 pelo as-
tronomo James V. Scotti no Observatério Nacional Kitt Peak, localizado no Arizona,
EUA (Schmadel, 2007). Pesquisas mais aprofundadas indicaram que Chariklo, na
verdade, pertence a uma categoria distinta de corpos celestes, os Centauros, que sao
caracterizados por suas orbitas instaveis que cruzam as orbitas dos gigantes gasosos
como Saturno e Urano (Sheppard et al., 2000).

Chariklo apresenta um didmetro médio de cerca de 250 km (Morgado et al.,
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Figura 1.11. O centauro (10199) Chariklo, detectado pelo instrumento WFC3 do Telescopio
Espacial Hubble em 17 de junho de 2015 (Sicardy et al., 2015).

2021), sendo reconhecido como o maior Centauro conhecido até o momento. Este
Centauro possui uma forma notavelmente alongada, com dimensoes estimadas em
287.6 x 270.4 x 198.2 km (Morgado et al., 2021). Sua superficie, escura e rica em
compostos carbonaceos, tem um baixo albedo geométrico de 0.035+0.010 (Fornasier
et al., 2013), refletindo uma pequena fragao da luz solar que recebe.

A orbita de Chariklo, situada entre Saturno e Urano, é completada a cada 64,63
anos. Sua trajetoria eliptica tem um semieixo maior de 15,771 Unidades Astrono-
micas (UA), excentricidade de 0,168 e periodo orbital de 7,004 0,036 h (Fornasier
et al., 2014). Essas caracteristicas sugerem que Chariklo pode originalmente ter sido
um objeto transnetuniano, que foi deslocado para uma o6rbita mais proxima do Sol
por perturbagoes gravitacionais provocadas por Urano ha menos de 10 milhoes de
anos (Horner et al., 2004).

Além disso, apesar da auséncia de atividade cometaria tipica, a 6rbita de Chariklo
estd proxima de uma ressonancia orbital 4:3 com Urano (Horner et al., 2004). Isso
significa que a cada trés 6rbitas completadas por Urano, Chariklo completa quatro.
Esta peculiar relagao de ressonéncia contribui significativamente para a estabilidade
a longo prazo da orbita de Chariklo, protegendo-o contra eje¢oes do Sistema Solar e
proporcionando estudos de caso sobre a interagao gravitacional entre corpos celestes.

Descoberta de anéis

A descoberta dos anéis ao redor de Chariklo, representa um marco significativo
no estudo de pequenos corpos do Sistema Solar, especialmente para os Centauros.
Em 2014, Braga-Ribas et al. (2014) revelaram a existéncia de dois anéis estreitos e
densos circundando este corpo, desafiando as expectativas anteriores de que sistemas
de anéis estavam restritos a planetas gigantes gasosos como Saturno e Jupiter.

Esta descoberta foi feita através da técnica de ocultagao estelar, em que Chariklo
passou a frente de uma estrela distante, ocultando sua luz e permitindo a detecgao
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dos anéis com base na diminui¢ao do fluxo de luz da estrela ocultada. A ocultagao
revelou nao apenas um, mas dois anéis com profundidades 6pticas distintas, medindo
cerca de 7 km e 3 km de largura, respectivamente, com raios orbitais de 391 km e
405 km (Braga-Ribas et al., 2014).

A importancia dessa descoberta propiciou implicagoes importantes para uma
melhor compreensao da formagao e estabilidade de anéis em outros pequenos corpos.
A presenca de anéis ao redor de um objeto tao pequeno quanto Chariklo sugere que
os processos dindmicos envolvidos na formacao de anéis podem ser mais comuns
e variados do que anteriormente supostos, potencialmente aplicaveis a uma ampla
gama de ambientes dindmicos (Donnison, 2006).

Esses resultados abriram novas perspectivas para a investigacao de pequenos cor-
pos no Sistema Solar. Além de Chariklo, posteriormente foram descobertos sistemas
de anéis em Haumea (Ortiz et al., 2017) e 50000 Quaoar (Morgado et al., 2023,
Pereira et al., 2023), ambos objetos transnetunianos (TNOs). Essas descobertas
possibilitam uma revisao das teorias existentes sobre a migracao e evolugao desses
pequenos corpos (Ortiz et al., 2017), além de exigir a continuagao de observagoes
detalhadas para explorar esses fendémenos.

TNO’s (Trans-Neptunian Objects)

Os Trans-Neptunian Objects (ou no portugués Objetos Transnetunianos) sao
corpos localizados no Sistema Solar externo, além da 6rbita de Netuno. Essa regiao
do Sistema Solar é vasta e ainda pouco explorada, mas estudos recentes tém revelado
uma diversidade significativa de objetos com caracteristicas distintas, que incluem
planetas andes, como Eris, Plutdo, Makemake e Haumea.

A descoberta do primeiro objeto transnetuniano, excetuando-se Plutao, foi feita
em 1992 por Jewitt e Luu, marcando o inicio de uma nova era na astronomia pla-
netaria (Jewitt and Luu, 1993). Esse objeto, denominado (15760) 1992 QB1, abriu
caminho para a identificacao de milhares de outros objetos na regiao transnetuni-
ana. Essas descobertas foram possiveis devido ao avango tecnolégico em telescopios
e sistemas de deteccao, que permitiram observac¢oes mais detalhadas e profundas do
espaco.

A importancia dos objetos transnetunianos reside nao apenas na ampliacao de
nosso conhecimento sobre o Sistema Solar, mas também na compreensao da forma-
¢ao e evolucao planetaria. Assim, o estudo desses objetos pode oferecer respostas
sobre os processos quimicos e fisicos que ocorreram no inicio da formacgao do Sistema
Solar (Jewitt et al., 2008).

A regiao transnetuniana é composta por varias populagoes de objetos, incluindo
o Cinturao de Kuiper, o Disco disperso e a Nuvem de Oort. O Cinturao de Kuiper,
em particular, ¢ uma area densamente povoada, situada entre 30 e 50 unidades as-
tronomicas (AU) do Sol, onde se encontram muitos dos TNO’s conhecidos (Gladman
et al., 2008). A composigao dos objetos transnetunianos é outro aspecto de grande
interesse cientifico. Estudos espectroscopicos indicam que muitos TNO’s sao ricos
em compostos volateis, como metano, nitrogénio e agua congelada (Jewitt et al.,
2008, Barucci et al., 2008). Essas descobertas s@o essenciais para entender a dis-
tribuicao de materiais volateis no Sistema Solar externo e suas implicagoes para a
formacao de ambientes potencialmente habitaveis em outros sistemas planetarios.

Além disso, a dinamica dos objetos transnetunianos permite uma melhor com-
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preensao sobre processos de formagao e evolugao do Sistema Solar. A presenca de
ressonancias orbitais e a distribuicao espacial dos TNO’s fornecem evidéncias de mi-
gracoes planetarias passadas e interacoes gravitacionais que moldaram a estrutura
atual do Sistema Solar (Tsiganis et al., 2005).

No capitulo seguinte, detalharemos a metodologia adotada nesta dissertacao para
o estudo de pequenos corpos em campos densos do céu, explicando a escolha de cada
técnica em fungao dos objetivos estabelecidos.
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Capitulo 2

Ferramentas

2.1 Preambulo

Aqui, vale enfatizar resumidamente o que conduz nossos passos em dire¢ao aos
objetivos pretendidos: astrometria e fotometria de pequenos corpos em campos
estelares densos.

Em primeiro lugar, nao ha - ou nao conseguimos ver - como melhorar a astro-
metria e fotometria de objetos fixos com a técnica de diferencas de imagens (DIA).
Portanto, no que diz respeito a estrelas de referéncia, a técnica nao é aplicada e,
por isso, buscamos verificar se a astrometria oriunda do PRATA para estrelas nesses
campos é competitiva. Essa verificagao é feita comparando-se resultados oriundos do
PRATA com os do pacote DAOPHOT, descrito a seguir e concebido para fotometria
em campos densos. Essa comparacao é feita através da construgao de uma imagem
sintética densamente populada, de forma que nos sao conhecidas as coordenadas
verdadeiras dos centroides dos objetos.

Para o objeto movel, o ganho vem de se isolar seu fluxo dos objetos de campo
através do pacote DIAPL2.

Nas imagens subtraidas, aquelas oriundas do uso do DIAPL2 e que idealmente
contém apenas o fluxo do objeto modvel, a astrometria fica impossibilitada pela au-
séncia de estrelas de referéncia. Neste ponto, é necessario que o PRATA seja usado
em dois diferentes conjuntos de imagens.

O primeiro conjunto é aquele que contém todos os objetos (estrelas e alvo). O
segundo conjunto é aquele que contém apenas o alvo. As coordenadas (z,y) sobre
o CCD calculadas pelo PRAIA, livres da influéncia de fluxos espirios e oriundas
do segundo conjunto, sao inseridas nos respectivos arquivos com as coordenadas
(x,y) oriundas da aplicagdo do PRAIA nos conjuntos com todos os objetos. Como
a subtragao de imagens implica num alinhamento muito preciso entre elas (ciéncia e
imagem modelo - aquela na qual o objeto modvel esta ausente), podemos dizer que as
coordenadas (z,y) obtidos para o objeto alvo e aqueles oriundos das imagens com as
estrelas de referéncia estdo num mesmo referencial (formado pelas linhas e colunas
do CCD). Dessa forma, as posigoes do alvo, oriundas do célculo de centroides livres
de fluxos esptrios, podem ser determinadas com precisao competitiva. Kssa boa
precisao é atestada pela comparacao das posicoes observadas e assim determinadas
com aquelas calculadas através de efemérides refinadas por dados de ocultagoes
estelares.

A fotometria, de abertura, é calculada diretamente sobre as imagens subtraidas
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(aquelas que contém apenas o objeto alvo).

2.2 IRAF (Image Reduction and Analysis Facility)

O conjunto de pacotes e tarefas Image Reduction and Analysis Facility (Tody,
1986) ou IRAF, é uma ferramenta extensamente utilizada pela comunidade astrono-
mica para realizar anélises de imagens astrondmicas, sejam elas imagens fotométricas
ou espectroscopicas. Entre varios pacotes inseridos neste conjunto, esta aquele des-
tinado & fotometria de fontes pontuais em imagens de CCD, chamado Dominion
Astrophysical Observatory Photometry, mais conhecido como DAOPHOT (Stetson,
1987).

O DAOPHOT contém uma série de tarefas para a deteccao, selecao de fontes,
fotometria de abertura e fotometria via ajuste de PSF. A partir de uma imagem, e
do IRAF ou DAOPHOT standalone instalados, estas tarefas sao realizadas através
de linhas de comando em um terminal de computador. Estas tarefas ainda podem
ser organizadas em scripts do tipo shell, onde varias tarefas podem ser rodadas em
sequéncia.

Como citado anteriormente, o DAOPHOT tem se consolidado como um padrao
na deteccao de fontes pontuais, sendo utilizado desde a sua liberagao publica até os
dias atuais. Intmeros artigos fizeram e fazem uso de seus resultados (veja, para citar
um exemplo, Zhang and Kainulainen, 2019). A facilidade de instalac¢ao e disponibi-
lidade nos fizeram escolher este pacote para uma comparacao com o PRAIA, pacote
o qual queremos ajudar na melhoria da determinacao de centroides de objetos do
sistema solar em campos densos. Neste trabalho, também usamos o DAOPHOT
porque ele dispoe de parametros similares aos disponiveis no PRAIA, como, por
exemplo, as fungoes para ajuste de PSF. Iremos, portanto, descrever os procedimen-
tos e demais parametros utilizados para o DAOPHOT com o objetivo de verificar
sua capacidade de centragem de objetos em campos densos.

2.2.1 DAOPHOT

Nesta secao sao expostas passo a passo as tarefas executadas pelo DAOPHOT
na deteccao, fotometria de abertura, selecao de estrelas para compor a PSF tipica,
caracterizacao da PSF e, finalmente, fotometria PSF.

daofind

O primeiro passo para proceder a fotometria de fontes em uma imagem astrono-
mica é obter uma lista de posicoes dos objetos a serem medidos. Para isso, tendo
uma imagem astronomica de um telescopio e instrumento em maos, é necessario
informar ao sistema as configuracoes da imagem, como:

e Fator de escala (scale);
o FWHM (fwhmpst);

e Erro estatistico das contagens de fundo do céu (sigma).

Além disso, uma série de parametros para detecgao deve ser configurada, inclu-
indo:
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e Threshold (limiar) para detecgao de picos de fluxo;
e Parametros para recentragem de objetos.

Havendo configurado esses parametros inicialmente, pode-se proceder a primeira
tarefa do DAOPHOT, que é executar o algoritmo de detecgao sobre a imagem. O
algoritmo de detec¢ao do daofind lista todos os centroides das fontes com densidade
méxima local, considerando a FWHM tipica (informada pelo usuario) e picos cujo
fluxo excede o threshold, medidos em sigmas acima das contagens de fundo do céu.

A tarefa daofind também faz uso de parametros relacionados a forma, como
sharpness e roundness. A fungdo desses parametros é selecionar objetos seme-
lhantes a estrelas, descartando artefatos como hot pixels, raios cosmicos e galaxias
estendidas. Ao definir os limites desses parametros, pode-se exportar apenas a lista
de objetos que estao dentro desses critérios. Nao havendo uma razao especifica para
modificar esses valores, utilizam-se os valores padrao da tarefa.

Ao rodar, as fungoes do DAOPHOT sao sempre utilizadas no modo nao intera-
tivo, facilitando a reproducao dos resultados posteriormente.

Além das determinacoes dos centros dos objetos, a tarefa daofind aproxima a
PSF com uma fungao gaussiana eliptica. O sigma (em pixels) ao longo do semi-eixo
maior é calculado como:

fwh f
maj = 0.42466 - 1whmpst
scale

A razao entre o semi-eixo menor e o semi-eixo maior é dada por ratio, e o angulo
de posi¢ao do eixo maior é # (em radianos). A fungao gaussiana eliptica utilizada
para modelar a PSF das estrelas é definida por:

Gle,y) = A-exp |~ (ale = 20)? + 2z — 20)(y = w0) + ey — w)?) |

onde os parametros a serem calculados sao:
e (z9,Yo) € o centro do objeto;
e A ¢é a amplitude da gaussiana;

e Os coeficientes a, b e ¢ sao calculados com base em Op,j, Omin € 0:

Omin = Tatio - Opa;

cos2f sin’6
2 2

a =

Umaj O tnin
b sin(26) ( 1 1 )
- 2 2
2 Jmaj O min
sin?@  cos? 6
c =
2 2
Umaj O in

Essa aproximagao gaussiana € ajustada inicialmente aos pontos previamente de-
terminados, permitindo a determinagao dos parametros de forma. O arquivo de
saida ja contém um valor prévio de magnitude instrumental, embora esses valores
nao sejam utilizados nas tarefas subsequentes.
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phot

A tarefa phot realiza a técnica de fotometria por abertura, que envolve a medigao
da intensidade das contagens (fluxo) em uma determinada regidao circular de uma
imagem astrondmica, centrada em uma posicao determinada pela deteccao de um
objeto. A ferramenta calcula a soma dos valores de pixel dentro dessa abertura,
removendo a contribuicao do céu, estimado por um anel circular também centrado
no objeto. Na tarefa, a abertura pode ter um valor tinico ou, caso o usuario configure,
assumir vérios valores (veja a Figura A.2 ou o manual ).

A tarefa phot também fornece informagoes adicionais, como a estimativa da
incerteza da medic¢ao, o valor do céu e outros parametros.

Como nossa intengao ¢ a de efetuar uma fotometria via ajuste de PSF, nao
gastamos muito tempo em buscar os melhores parametros para uma fotometria de
abertura. Executamos a fotometria de abertura com uma abertura igual a duas
vezes a largura A meia-altura. E bom ter em mente que, embora esta tarefa pareca
secundaria, a proxima tarefa, que é a escolha das estrelas para compor a selecao de
estrelas para a PSF baseia-se na lista de estrelas mais brilhantes dada pela fotometria
de abertura. Valores nao condizentes com o apropriado para a imagem podem assim
resultar em uma selecao completamente errénea, comprometendo todo o trabalho.

Com relagao a saturacao, a tarefa phot utiliza parametros definidos nas tarefas
DATAPARS, CENTERPARS, FITSKYPARS e PHOTPARS. Esses parametros incluem valores
de saturacao, como datamax em DATAPARS, que define o valor méximo de dados
aceitavel. Se a intensidade de um pixel exceder datamax, ele seréd ignorado para evi-
tar medigoes incorretas devido a saturagao. Esse controle é essencial para assegurar
que as magnitudes calculadas sejam precisas e confiaveis, especialmente em imagens
astrondmicas com estrelas brilhantes.

pstselect

A fungao pstselect seleciona algumas estrelas da imagem, razoavelmente bri-
lhantes (para amostrar uma boa razao sinal/ruido) e o mais isoladas possivel (para
evitar interferéncia da luz de estrelas vizinhas) para compor o modelo da PSF da
imagem. Como nao ha um algoritmo que calcule a distancia angular entre as estrelas,
ela seleciona as estrelas mais brilhantes da fotometria de abertura.

A selecao pode ser personalizada também, quando o usuario avalia manualmente
quando a estrela pode ou nao fazer parte da lista para a geragao da PSF (veja a
Figura A.3 ou o manual ?). Em nosso caso, utilizamos um parametro construido
com base nos parametros de forma sharpness e sroundness normalizados. O para-
metro sharpness quantifica a nitidez dos objetos presentes na imagem, permitindo
distinguir entre estrelas pontuais e objetos extensos, como galéxias, além de auxiliar
na avaliagao da qualidade geral da imagem. O sroundness, por sua vez, mede a
circularidade dos objetos, facilitando a diferenciacao entre estrelas, que apresentam
forma circular, e galédxias, que tendem a ser mais alongadas.

Como as estrelas foram amostradas a partir de um campo denso, a inspecao
visual do modelo final é sempre indispensavel, para evitar a inclusao de estrelas com
vizinhas brilhantes dentro ou muito préximas do raio de ajuste da PSF.

"https://astro.uni-bonn.de/ sysstw/1fa_html/iraf/noao.digiphot.daophot.phot.html
2https://astro.uni-bonn.de/ sysstw/1fa_html/iraf/noao.digiphot.daophot.pstselect.html
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psf

A tarefa psf cria o arquivo-modelo da PSF a partir de um conjunto de estrelas
de referéncia em uma imagem astronoémica (veja a Figura A.4 ou o manual ).

A criagao desta PSF pode ser de varias maneiras, em relagao aos residuos do
modelo das candidatas em relagdo a um conjunto de funcoes disponiveis. No DA-
OPHOT, a comparacao do modelo se faz em relagao a fungoes pré-determinadas:
Gaussiana, Moffat, Lorentziana ou do tipo Penny (veja a Figura 1.5). Se na selegao
da funcao o usuario selecionar o modo auto, a escolha da funcgao é feita com base
na que apresenta o menor espalhamento em relagao ao modelo das candidatas da
imagem.

O arquivo da PSF final pode conter apenas a funcao escolhida, ou ainda por
uma, trés ou seis tabelas de residuos médios da fungao. No caso de ser apenas uma
tabela, ela é a média dos residuos das estrelas candidatas. No caso de trés tabelas,
a tabela de residuos vai acompanhada de uma tabela dependente da coordenada x
e outra da coordenada y. No tltimo caso, ha ainda tabelas dependentes de 22, 42 e

xy.

allstar

A tarefa allstar determina o brilho das fontes (fotometria) através do ajuste
PSF em cada fonte detectada. Além do brilho, incerteza, medidas de brilho do céu
e parametros do ajuste, o baricentro (centro pela média ponderada das contagens
nos pixels) das fontes também é determinado, gerando uma melhoria sobre o centro
determinado pela fotometria de abertura (veja a Figura A.5 ou o manual *).

Uma das principais vantagens da fotometria PSF sobre a fotometria de abertura
¢ minimizar a contribuicao em brilho de fontes vizinhas, sendo que o ajuste vai ser
ponderado pela contribuicao no pixel. Isso é especialmente importante quando se
lida com campos de alta densidade estelar, com aglomerados estelares ou em baixa
latitude Galéactica. Ao concluir a execugao da allstar sao gerados os seguintes
arquivos de saida:

e allstarfile: Este arquivo contém os resultados da fotometria para todas as es-
trelas analisadas. Cada entrada corresponde a uma estrela e inclui informacoes
como magnitude, erro fotométrico, posicao, e parametros de ajuste da PSF.
O formato do arquivo pode ser um banco de dados de texto ou uma tabela
STSDAS, dependendo do parametro text do DAOPHOT.

e rejfile: Nem todas as estrelas sao ajustadas com sucesso pelo PSF. O rejfile
armazena os resultados da fotometria para as estrelas que foram rejeitadas
durante o processo de ajuste. Se o rejfile nao for especificado (nulo), todas
as estrelas, ajustadas ou nao, serao incluidas no allstarfile. O formato do
arquivo segue a mesma logica do allstarfile.

e subimage: Este arquivo é uma imagem resultante da subtragao das estrelas
ajustadas da imagem original. Essa imagem pode ser ttil para identificar
objetos residuais ou para realizar analises posteriores. O ALLSTAR pode criar

*https://astro.uni-bonn.de/~sysstw/1fa_html/iraf/noao.digiphot.daophot.psf.html
‘https://astro.uni-bonn.de/~sysstw/1fa_html/iraf/noao.digiphot.daophot.allstar.html
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um arquivo de imagem individual para cada imagem de entrada ou armazenar
todas as imagens subtraidas em um diretério especificado.

2.3 PRAIA

Nesta secao apresentaremos também o uso do PRAIA, mostrando suas funci-
onalidades e principais tarefas acessadas para obtencao de resultados do presente
trabalho.

2.3.1 Detalhamento do cédigo

O pacote astrométrico PRAIA (https://ov.ufrj.br/en/PRAIA/), desenvol-
vido pelo Dr. Marcelo Assafin (OV/UFRJ), é uma ferramenta essencial em nosso
grupo de trabalho para determinacao precisa da posicao de objetos celestes a par-
tir de imagens CCD, pequenos corpos do Sistema Solar em particular. E im-
portante mencionar que, neste trabalho, nao utilizamos a tltima versao do pro-
grama, apontada pelo link. A versao utilizada neste trabalho esta disponivel no link
https://ov.ufrj.br/praia-astrometry-task/.

A partir do preenchimento de um arquivo de parametros, pelo usuario, o PRAIA
identifica objetos numa imagem e determina suas posi¢oes de forma automatica.
Fluxos sao determinados a partir do ajuste de uma PSF.

Posigoes oriundas da missdo espacial GAIA (EDR3 - Lindegren et al., 2021) sao
utilizadas como referéncia astrométrica, sendo também possivel ao usuario fornecer
seu proprio catalogo para referéncia astrométrica. Ainda, se um arquivo com as
coordenadas do(s) alvo(s) for preenchido, o PRAIA identifica a presenga desse(s)
alvo(s) nas imagens e escreve os dados referente(s) a ele(s) em separado.

O PRAIA também fornece, junto a uma estimativa da magnitude observada a
partir dos fluxos medidos, magnitude dada pelo catalogo de referéncia para objetos
observados que também estejam nesse catalogo, bem como magnitudes J, H e K
para estrelas 2MASS (Cutri et al., 2003, Skrutskie et al., 2006).

Ao final da execugao, o PRAIA gera diferentes arquivos para cada imagem CCD
analisada, permitindo facil acesso ao usuéario e, de forma organizada, tanto a resul-
tados astrométricos quanto fotométricos, bem como - e como ja mencionado - um
arquivo com astrometria e fotometria de alvos previamente selecionados.

2.3.2 Principais tarefas
Header extraction

A tarefa PRATA_header_extraction é usada para extrair informagoes dos cabe-
calhos (do inglés, header) de imagens no formato FITS, incluindo:

e Coordenadas («, 0) do apontamento do telescopio do inicio;
e Data e hora da observacao;

e Tempo de exposicao;

Identificacao do objeto de interesse;

Filtro utilizado;
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e Tamanho do campo de visao (FOV).

Astrometry

A tarefa PRATA_astrometry tem como objetivo:

e Determinar medidas de posigoes (z,y) e fotometria de PSF bruta dos objetos
e do fundo do céu;

e Identificar estrelas de catélogo e alvos no campo de visao (FOV) das imagens
fornecidas;

e Transformar as posigoes (z,y) em coordenadas equatorias ascensao reta e de-
clinacao dentro do sistema de referéncia do catalogo de referéncia;

e Produzir saidas («,d), magnitudes e respectivas incertezas, além de outras
informagoes relacionadas as estrelas e alvos.

No presente trabalho, nos servimos do catalogo Gaia EDR3 para identificar as
estrelas de referéncia astrométrica presentes nas imagens CCD tratadas.

O perfil do fluxo dos objetos identificados é ajustado por uma PSF, como, por
exemplo, uma Gaussiana simétrica, para obter o centro fotométrico, ou seja, coor-

denadas (z,y) sobre o CCD.

2.4 DIAPL2

O pacote DIAPL2 foi usado para isolar o centauro Chariklo em uma sequéncia
de imagens, nas quais ele se encontrava em um campo estelar denso. Com isso, foi
possivel obter, com precisao, o centroide do mesmo utilizando o PRATA.

O DIAPL2, criado por Wojtek Pych®, utiliza o método de diferenca de imagens,
proposto inicialmente por Christophe Alard e Robert H. Lupton em 1998 (Alard
and Lupton, 1998).

O pacote realiza uma analise de minimos quadrados que considera todos os pixels
das imagens, permitindo nao s6 a subtracao 6tima, mas também o ajuste da variagao
de fundo. Testes praticos em imagens do bojo Galactico mostraram que o método
lida bem com variagoes na PSF e alcanca resultados préximos ao ruido de féton
esperado, mesmo em areas densamente povoadas por estrelas (Alard and Lupton,
1998).

2.4.1 Procedimento de execugao

O primeiro passo para instalar o DIAPL2 envolveu baixar o pacote do site
https://users.camk.edu.pl/pych/DIAPL/. No entanto, devido a problemas com
o instalador, escrevemos ao responsavel pelo pacote, que gentilmente nos passou
uma versao mais recente.

Usamos o arquivo diapl2 src.tgz para instalacao, que contém os codigos-fonte
em um formato compactado. Para extrair seu contetido, usamos o comando:

tar xvzf diapl2_src.tgz

Shttps://www.camk.edu.pl/en/staff/pych/
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resultando na criacao de diversos subdiretérios com as fontes dos programas e ar-
quivos de paradmetros padrao.

O software é compilado utilizando os compiladores GNU C e C++ em sistemas
Linux através do comando install.bash. A compilagao deve transcorrer sem erros
ou avisos se seguida corretamente.

Apoés a compilagao, todos os arquivos binarios sao alocados no subdiretério
>./DIAPL_BIN’. Segue abaixo uma descri¢ao das tarefas empregadas na aquisi¢ao
das imagens de diferenca de Chariklo:

e fwhms.bash: Esta tarefa é responsavel por calcular a FWHM e o valor do céu
para todas as imagens presentes na lista de entrada. Ainda, o script verifica se
a lista de imagens a serem processadas esta disponivel e, em seguida, inicia o
processo de criacao de mascaras de pixels ruins e estimativa da FWHM para
cada imagem, utilizando programas externos chamados bmask e fwhmm. Os
resultados sao registrados em um arquivo de log. Ao final, o script extrai os
valores de FWHM calculados e os salva em um arquivo separado, exibindo a
data e a mensagem DONE para indicar a conclusao do processo.

e mktpllist.bash: Esta tarefa prepara uma lista preliminar de imagens que
servirao para construir a imagem que servira como modelo para a subtracao
das imagens reamostradas. As imagens modelo sao imagens de referéncia que
sao usadas no processo de subtracao de imagens. A escolha de uma boa imagem
modelo é crucial para a qualidade da subtracao de imagens. O script também
carrega configuracoes do script externo diapl setup.bash. O script entao
executa o programa elist (também um programa externo) com parametros
especificos para processar o arquivo de entrada FWHMS e gerar uma lista de
imagens, que ¢é salva no arquivo TPLIMAGES.

e shifts.bash: Esta tarefa identifica deslocamentos astrométricos lineares en-
tre as imagens e o referencial astrométrico. Estes deslocamentos podem ser
causados por varios fatores, como variagoes na atmosfera, no telescopio ou
no detector. O script shifts.bash automatiza o processo de encontrar deslo-
camentos entre as imagens astrondmicas, uma etapa importante em diversas
anélises e processamentos dos dados, como o alinhamento e combinacao das
imagens.

e template.bash: Esta tarefa envolve a preparagao das imagens modelo para
subtracao, incluindo alinhamento, correspondéncia de niveis de fundo e convo-
lugao para ajustar a PSF. O script faz uso de diversas funcoes para operacoes
astrondmicas especificas. A func¢ao match_stars.bash é projetada para reali-
zar o matching de estrelas, o que implica alinhar posicoes estelares entre dife-
rentes frames para possibilitar a combinagao de dados observacionais de forma
precisa. Ja a funcao find_stars.bash sugere um processo de localizacao de
estrelas nas imagens, uma etapa preliminar essencial antes do matching e dos
calculos de PSF. Além disso, as fungoes ref _fwhm.bash e diapl_setup.bash
apoiam operacgoes de refinamento, como ajustes de resolugao, o que é parti-
cularmente relevante tanto para a modelagem de PSF quanto para operagoes
de resample. E importante ressaltar que a imagem modelo contém apenas as
fontes fixas, isto é, o objeto transiente é removido da imagem.
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e subtract.bash: Aqui ocorre o processo de filtragem de imagem e extracao de
caracteristicas, onde as funcoes especificas como find stars e cut section
sao empregadas para identificar estrelas dentro das imagens e isolar se¢oes par-
ticulares. Essa etapa é crucial para focar nas areas de interesse, garantindo que
apenas as regioes relevantes sejam analisadas nas etapas subsequentes. Segue-
se a correlacao e alinhamento de imagens, onde o script utiliza fungdes como
match _stars para estabelecer correspondéncias entre as estrelas identificadas
nas imagens modelo e em outras imagens processadas.

Este processo é vital para determinar os deslocamentos necessarios para ali-
nhar as imagens de forma precisa, assegurando que os dados de diferentes
imagens sejam comparaveis. A etapa de reamostragem e ajustes geométricos
utiliza comandos como xygrid e resamplem, que adaptam geometricamente
as imagens baseadas nas correlacoes previamente estabelecidas. Isso é essencial
para manter a consisténcia espacial entre as imagens, facilitando analises mais
detalhadas e precisas.

Por fim, a funcao agat realiza a subtracao da imagem modelo das imagens
reamostradas.
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Capitulo 3

Astrometria em imagem simulada

3.1 Astrometria e fotometria em campos densos

Nesta secao, apresentaremos o uso de uma imagem simulada para avaliarmos
o desempenho do PRAIA num campo estelar denso. Esta avaliagao é dada pela
comparacao da astrometria oriunda do PRAIA com aquela obtida com auxilio do
DAOPHOT, pacote tradicional para fotometria em tais campos. A criacao de uma
lnica imagem simulada e sua subsequente fotometria nos é suficiente para tal avali-
acao. Obviamente, diversas dessas imagens, sem prejuizo do que aqui apresentamos,
fornecem um campo mais robusto para testes.

3.1.1 A criacao da imagem simulada

Nesta subsec¢ao, detalhamos o processo de criacao e fotometria de uma imagem
simulada, que foi criada utilizando parametros semelhantes aos encontrados em ima-
gens de campos estelares densos reais.

A imagem foi criada com tamanho de 2048x2048 pixels, simulando a observagao
de um aglomerado globular com 2060 estrelas mais brilhantes que uma magnitude
limite de g = 25, distante 20 kiloparsecs da Terra, e em um modelo ideal onde nao
hé extincao fotométrica na Galéxia, nem estrelas de campo da Galaxia. O sistema
fotométrico utilizado foi o da Dark Energy Camera (DECam, Flaugher et al. 2015),
no sistema ABmag, usando a magnitude g e modelos de PARSEC (Bressan et al.,
2012). A DECam serviu como instrumento modelo que observou a imagem do objeto
celeste. Para a criagao do aglomerado globular, foi escolhido um modelo com idade
e metalicidade tipicas de aglomerados globulares Galacticos (13 bilhoes de anos e
[Fe/H| = -2,00).

As estrelas seguiram uma fun¢do de massa de Kroupa (Kroupa, 2001), com fragao
de binarias nao-resolvidas de 20% e uma distribuicao das estrelas projetadas no céu
seguindo uma curva de densidade-ntimero exponencial, com raio de escala de 10
minutos de arco, elipticidade 0,1 e angulo de posicao do semi-eixo maior de 80
graus. Embora alguns destes parametros sejam citados com detalhes em demasia,
a intencao aqui era criar uma imagem o mais semelhante possivel a uma imagem
real, advinda de observacoes. A escala do pixel segue o tamanho do observado pela
DECam (~ 0,3 segundos de arco por pixel).

A FWHM da PSF das estrelas na observacao simulada é de 10 pixels, com um
brilho de céu equivalente a 3750 contagens. As estrelas seguiram uma funcao de
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espalhamento pontual de uma Moffat com pardmetro beta = 2,5 ou moffat 2.5 (
A/(1+ 2)*5 com z = x?/p? + y*/p3 + xyps onde p, sao os parametros de ajuste
da PSF e A os parametros de normaliza¢do). A escolha desta funcao foi feita pelo
fato de ela ser a fungao (dentre as fungoes disponiveis no DAOPHOT) que melhor
se ajusta as observagoes da DECam.

A equagao relacionando o fluxo das estrelas (F' em contagens) e a magnitude
aparente (m) é m = —2.5log F'+ 35. Foi adicionado um ruido nas contagens de céu,
seguindo uma distribuicao Poissoniana. A imagem simulada pode ser analisada na
Fig. 3.1, com escala logaritmica de brilhos. O aglomerado é visivel ao centro, e a
densidade de estrelas vai decaindo em dire¢ao as bordas exponencialmente.

E importante ressaltar que, na imagem simulada utilizada neste trabalho, as fon-
tes estelares foram inseridas em posicoes predefinidas, constituindo uma tabela ver-
dade. Isto nos ajudara com as comparagoes apresentadas em segoes posteriores deste

trabalho sobre a precisao na determinacgao de centroides dos pacotes DAOPHOT e
PRATA.

Figura 3.1. Imagem simulada onde o aglomerado é visivel com forte adensamento no centro.

3.1.2 Teste com imagens simuladas - PRATA

Além do DAOPHOT, utilizamos também o PRAIA para calculo dos centroides
dos objetos na imagem simulada.

A versao mais atual do PRAIA permite a escolha de diferentes fungoes - Gaus-
sianas bidimensionais circular e eliptica, bem como Lorentziana, entre outras - para
descrever a distribuicao de fluxo de um dado objeto sobre o CCD. A versao que
utilizamos aqui disponibiliza apenas uma Gaussiana bidimensional circular, dada a
seguir:

A —(@—pz)? +y—ny)?]

e 252 ) 3.1
V2mo? (3:1)
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onde a varidvel A é a altura da Gaussiana e estd associada a magnitude do ob-
jeto, (z,y) sao as coordenadas sobre o CCD sobre os quais as contagens do objeto
encontram-se distribuidas, (fi.,t,) sdo os centroides do objeto em x e y e 0 é a
abertura da Gaussiana. Ela é uma medida da dispersao dos dados e relaciona-se
com a FWHM (Full Width at Half Mazimum), uma medida do seeing, através da
relacgao:

FWHM =2V21n 2 o ~ 2.354820050 (3.2)

3.2 Resultados

Nesta se¢ao, mostramos os resultados da astrometria sobre uma imagem simulada
de um aglomerado utilizando os pacotes DAOPHOT e PRAIA, com diferentes niveis
de densidade estelar projetada.

Para investigar o desempenho de ambas as abordagens, calculamos o desvio ra-
dial médio (Ar) entre a posicdo real das estrelas usadas na construcdo da imagem
sintética e a posicao das estrelas detectadas:

O SAUS CRUNE
Ar = N ,

(3.3)

onde AX; e AY; sdo as diferengas (real - medida) entre os centroides das fontes
em X e Y, respectivamente. Por ultimo, N é o ntimero de fontes detectadas com
as ferramentas utilizadas. O Ar pode ser interpretado como o desvio médio em
pixels sobre todas as estrelas da amostra, e fornece uma boa medida da qualidade
da astrometria, sendo que quanto menor o valor do desvio médio, mais fiel & imagem
original é o processo de ajuste do centroide.

Como a versao do PRAIA que estamos utilizando oferece somente um modelo
(Gaussiana circular), adotamos esse tnico modelo para a fotometria PSF na imagem
simulada. Para o DAOPHOT, utilizamos diferentes parametros, como a funcao de
ajuste (Gaussiana e Moffat 2.5, que é a funcdo com a qual as estrelas sintéticas
foram geradas). Depois de termos utilizado o mesmo raio de ajuste (fitrad) que foi
utilizado no PRAIA, buscamos por pequenas modificagoes em outros parametros,
de forma que valores ainda menores de Ar fossem ainda produzidos. Desta maneira,
variamos valores de raio de ajuste e também o modo como a fotometria PSF é feita:
levando em conta tabelas de residuos ou nao.

As tabelas de residuos geradas pelo DAOPHOT podem ser utilizadas para avaliar
a qualidade do ajuste da PSF (Point Spread Function) as estrelas detectadas, forne-
cendo informagoes sobre a diferenca entre o modelo ajustado e os dados observados
(Stetson, 1987).

Os raios de ajuste (fitrad) foram definidos como 4, 10 e 20 pixels. Isso implica que,
na adaptagao do perfil da estrela a funcao selecionada, somente os pixels localizados
dentro dos raios de ajuste estabelecidos a partir do centro da estrela foram levados
em conta. Isso pode ajudar a minimizar a influéncia de estrelas vizinhas e do ruido
de fundo no ajuste, bem como diminuir possiveis variagoes entre a funcao de ajuste
e a PSF da imagem.

A ordem da variagao espacial da PSF (varorder) foi definida como -1, 0 e 1. Va-
rorder determina, como especifica o IRAF, o ntimero de tabelas de consulta (lookup
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table) contendo os desvios da PSF verdadeira com o modelo analitico que a define.
Isso significa que a PSF foi assumida como a propria funcao e sem variagao ao longo
de toda a imagem (varorder = -1), constante ao longo da imagem, mas com apenas
um mapa de residuos (varorder = 0) ou com mapas de residuos fixos e também
dependentes das coordenadas (varorder = 1). Diferentemente de quando varorder =
-1, para varorder = 0 e 1, tabelas acessorias sao utilizadas. No caso de varorder =
0, apenas uma tabela de residuos ¢é utilizada, promovendo uma melhor concordancia
entre a PSF da imagem e a funcao escolhida. Mesmo assim, nao ha variacao da
funcdo ao longo da imagem. Com varorder = 1, trés tabelas sdo escolhidas (uma
para os residuos e duas dependentes de x e y ao longo da imagem), sendo que, entao,
a funcao de ajuste vai variar ao longo da imagem.

Na Figura 3.2 sao mostrados graficos ilustrando o valor médio do desvio radial
das estrelas para varias rodadas de fotometria, utilizando parametros diferentes.

Os resultados obtidos com o DAOPHOT e com o PRAIA estao mostrados na
Tabela 3.1.

Todas as estrelas Estrelas com g < 22

Funcao F V

Ar(Daophot)  Ar(Praia)  Np | Ar(Daophot)  Ar(Praia)  Ngoo

Gaussiana 10 -1 0.1654+0.143  0.1964+0.228 159 | 0.1474+0.138  0.164+0.172 125
Gaussiana 10 0  0.2214+0.166  0.2854+0.278 166 | 0.1744+0.153  0.23440.223 92
Gaussiana 10 1 0.359+0.227  0.234+0.209 47 | 0.327+0.213  0.200+£0.193 37
Gaussiana 20 -1 0.8644+0.120 0.398+0.177 3 - - -
Gaussiana 4 -1 0.364+0.216 0.366+£0.314 118 | 0.251£0.138  0.32340.253 24
Moffat 2.5 10 -1  0.174+0.099  0.205£0.106 21 0.153+0.118  0.206+0.127 10
Moffat 2.5 10 0  0.1594+0.110 0.205+0.106 21 0.132+0.131  0.206+0.127 10
Moffat 2.5 20 0  0.170+0.104 0.2054+0.106 21 0.151£0.13  0.206+£0.127 10

Tabela 3.1. Os resultados do desvio médio radial (em pixels) utilizando DAOPHOT e PRAIA,

com a variacdo das fungdes (primeira coluna) e outros parametros: F = raio de ajuste (fit) e V =
varorder. Ainda, N7 ¢ o ntmero de estrelas detectadas sem corte de magnitude e Ngo2 0 nimero
de estrelas detectadas com corte de magnitude g < 22. Embora nao haja variagdo nos valores
do PRAIA (houve apenas uma rodada), a comparacio DAOPHOT /PRAIA é feita sempre com as
mesmas estrelas. Dessa maneira o que variou foi a amostra de estrelas na comparacao, gerando
diferentes valores para o desvio radial.

Vale ressaltar que a imagem sintética foi construida tendo como base a Moffat.
Neste sentido, e tendo em conta que a versao do PRAIA que utilizamos (30.06) serve-
se apenas de gaussianas circulares, as trés tltimas linhas da Tabela 3.1 em questao
apresentam resultados de interesse, mas com limitada base para comparacao dadas
as diferentes PSFs. As cinco primeiras linhas dessa tabela, no entanto, oferecem um
terreno um pouco mais ameno para comparagoes. Entendemos que o uso de uma
Gaussiana com varorder = —1 pelo DAOPHOT seja a melhor comparacao a se fazer
com o PRAIA no quesito de determinacao de centroides, visto que nao ha uso de
tabelas de consulta. De todo modo, nota-se que tanto a média dos desvios quanto
a dispersao das medidas dos desvios sao grandes.

Embora possamos ter exagerado ao construir um campo estelar tao denso, fica
claro que o desempenho do PRAIA, em comparagao com um pacote desenhado para
trabalhar com campos estelares densos, é competitivo. Isto é importante porque
o centroide de estrelas, obviamente necessarios para a traducao de coordenadas
sobre o CCD para coordenadas celestes, nao podera beneficiar-se de técnicas de
diferenca de imagens. E interessante notar também que a deteccio de estrelas torna-
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se dificil num campo muito denso, visto que varios objetos aglutinados podem ser
entendidos como um s6 que, por sua extensao e forma, acaba sendo rejeitado. Niveis
de sensibilidade diferentes adotados para o PRAIA e para o DAOPHOT (i.e., limites
entre aquilo que deve ser considerado como contagem de fundo de céu e aquilo
que deve ser considerado como contagem oriunda de uma fonte celeste) influenciam
ainda a quantidade de objetos que cada pacote ird encontrar. Obviamente, uma
sensibilidade muito alta aumenta o nimero de detecgoes espirias.

Inicialmente, ao analisar a Figura 3.2, pensamos que poderia haver uma corre-
lacao entre o desvio radial médio e a densidade de fontes, ou entre o desvio radial
meédio e o brilho da estrela principal. Esperavamos que as setas tivessem um com-
portamento radial, apontando no sentido contrario a regiao de maior densidade do
aglomerado na imagem sintética. No entanto, nao foi isso que encontramos. Alias,
nao parece haver um sentido preferencial para as setas, o que indica que os desvios
sao, de fato, regidos pelo entorno imediato do objeto medido. Vamos avaliar alguns

graficos com ajustes para essas possiveis correlagoes apenas para o melhor valor do
raio médio, e para ambas as abordagens DAOPHOT e PRAIA.
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Figura 3.3. Variagao do desvio médio em relagao & magnitude da estrela. Os pontos pretos cheios
mostram os centrdides das estrelas medidos com o0 DAOPHOT e os vermelhos vazados mostram
as estrelas medidas com o PRATA. Além disso, é mostrado um ajuste a ambas as amostras.

A Figura 3.3 mostra o valor do desvio de cada estrela (Ar) em rela¢do & magni-
tude de entrada. Podemos ver que os dados tém um grande espalhamento em relagao
a reta de ajuste (vale lembrar que a escala vertical é logaritmica), e calculando o
valor do coeficiente de Pearson para os dados a correlagao é muito proxima de zero
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(7.98.10711), indicando uma correlagao completamente desprezivel. Essas conclusoes
valem tanto para o DAOPHOT quanto para o PRAIA, visto que o ajuste é pobre
para ambas as abordagens. Mesmo assim, os maiores desvios ocorrem para estrelas
fracas e sao da ordem de um pixel, quando comparados com o desvio da ordem de
décimos de pixel para as estrelas mais brilhantes.
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Figura 3.4. O eixo vertical mostra o desvio de cada estrela entre a detecgao e a posicao original.
O eixo horizontal ilustra a distancia entre a estrela e o centro da imagem, que corresponde ao
centro do objeto. Linhas vermelhas finas marcam os desvios radiais do DAOPHOT e do PRAIA
para uma mesma estrela. Embora o desvio seja em média menor para o DAOPHOT do que para
o PRAIA, ha véarios exemplos onde o desvio dado pelo PRAIA é menor do que do DAOPHOT.
Embora com grande dispersao, duas retas foram ajustadas para cada uma das abordagens.

Para ilustrar uma possivel correlacao entre os desvios dos centroides recuperados
com os dois codigos e o adensamento de fontes, a Figura 3.4 mostra os valores do
desvio radial para o DAOPHOT e para o PRAIA em relacao a distancia radial do
centro do aglomerado simulado, no centro da imagem. Quando as estrelas foram
detectadas com ambos os codigos, ha uma linha vertical em vermelho ténue unindo
um ponto preto cheio (centroide determinado pelo DAOPHOT) a um circulo em
vermelho vazado (definido pelo PRAIA). Na maior parte dos casos, os desvios do
DAOPHOT sao bem menores do que os desvios do PRAIA (as bolinhas em negro
estdo quase sempre abaixo dos pequenos circulos vermelhos). A escala do eixo
vertical é logaritmica. Para ambas as abordagens, o coeficiente de correlacao de
Pearson mostra valores de p muito préximos de zero (5.06.107% e 8.79.107% para
DAOPHOT e PRAIA, respectivamente).

Observando a Figura 3.3, had uma leve variagao do desvio em relagao a distancia
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Figura 3.5. Posicao das estrelas na imagem simulada que apresentam deslocamentos maiores
quando detectadas pelo PRATA em comparagdo com o DAOPHOT.

radial para ambas as abordagens, embora com grande dispersao. De qualquer ma-
neira, os maiores desvios sao observados no centro, onde hé uma maior densidade
de estrelas projetada na imagem. Na parte externa, os desvios tipicos sao da ordem
de 1072 a 107! pixels, enquanto que no centro, um desvio tipico é da ordem de mais
de um pixel. Sendo que um pixel corresponde a 0.3 segundos de arco, este sera o
maior erro esperado em uma imagem.

Nota-se ainda a grande dispersao dos dados em relagao as retas de ajuste, o que
pode ser justificado assumindo que o desvio deva ser proporcional tanto ao aden-
samento de fontes quanto & magnitude das fontes vizinhas. Também é importante
destacar a presenca de outliers nas deteccoes efetuadas. Isso é evidenciado nas Fi-
guras 3.5 e 3.6, onde se observam estrelas a uma distancia superior a 500 pixels
do centro do aglomerado, resultando em um deslocamento significativamente maior
para o PRAIA em relagao ao DAOPHOT.

Vale notar que as maiores diferencas entre os deslocamentos para o PRAIA com
relagdo aos do DAOPHOT sao oriundas de estrelas com grande contaminagao em
seu perfil de fluxo pela presenca de companheiras (veja a Figura 3.5). Portanto,
isto nao reflete um problema do algoritmo de centragem, mas sim das dificuldades
inerentes desse célculo em campos densos.

Outro ponto interessante a notar é que o aglomerado criado na imagem simu-
lada possui 2060 estrelas, sendo 763 detectadas pelo PRAIA e 236 detectadas pelo
DAOPHOT como saida de sua fotometria PSF. Nao h& base, por essas taxas de
detecgao, para avaliar o desempenho do resgate de objetos por ambos os softwares.
Primeiro, o valor baixo dessa taxa deve-se ao fato do aglomerado possui uma lei
exponencial radial de densidade de estrelas. Em outras palavras, muitos dos mem-
bros do aglomerado estao préximos demais para serem identificados como objetos
pontuais por ambos os softwares. Além disso, a fun¢do de massa inicial (tipica
destes objetos celestes) faz com que o nimero de estrelas fracas seja muito maior
que o nimero de estrelas brilhantes. Isso contribui para o baixo ntimero de estrelas
resgatadas.
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Figura 3.6. Distancia da posicao verdadeira das estrelas a mais de 500 pixels de distancia do
centro do aglomerado que apresentam um deslocamento significativamente maior para o PRATA
em comparagao com o0 DAOPHOT. Aqui usamos as posi¢oes oriundas do ajuste com uma fungao
gaussiana, fitrad = 10 e vardorder = -1.

Um segundo ponto é que PRAIA e DAOPHOT possuem parametros diferentes
para estabelecer um critério de qualidade para deteccao de fontes celestes. Em
ambos, utilizamos aqueles parametros que podem ser entendidos como padrao nos
respectivos softwares.

38



Capitulo 4

Astrometria usando Difference
Imaging (DIA)

Neste capitulo, abordaremos a aplicacao da técnica de diferenca de imagens
(DIA), comegando pela descricao das imagens utilizadas, seguida da metodologia
empregada para gerar as imagens de diferenca de Chariklo e, por fim, apresentare-
mos os resultados obtidos para a astrometria com DIA.

4.1 Imagens de Chariklo

Neste trabalho, foram utilizadas 127 imagens de Chariklo obtidas com o instru-
mento SOAR Optical Imager (SOI, veja a Figura 4.1)!, que atualmente se encontra
descomissionado e nao ¢ mais oferecido pelo SOAR. As imagens foram tomadas no
filtro R Bessel durante a noite de 20 de julho de 2015, com tempo de exposigao de 80
segundos por imagem. As condigbes de observacao apresentaram um seeing médio
de &~ 1.14 arcsec (correspondendo a um FWHM de ~ 7.45 pixels, dada a escala de
pixel de 0.1535 arcsec/pixel).

O campo de visao total é de aproximadamente 5.2 x 5.2 arcmin, dividido em dois
CCDs separados por um gap de aproximadamente 7.8 arcsec. Cada CCD é lido por
conjunto de 2 amplificadores. As imagens aqui tratadas sao produto de metade de
um CCD da SOI (chave EXTNM do header possui valor 'im4’, veja Figura 4.1), onde
o alvo principal esteve presente ao longo de toda a observagao, resultando em uma
imagem com 1024x4096 pixels (tamanho fisico) ao invés dos 4096x4096 disponiveis?®.

O sistema de coordenadas adotado pelo instrumento foi o FK5 (Fricke et al.,
1988) com equindcio J2000, usando projegao tangencial (TAN) para ambos os eixos
RA e DEC, com o centro do campo localizado em RA = 17:52:26.634 e DEC =
-36:26:16.994. As imagens foram processadas utilizando os procedimentos padrao
de reducao, incluindo correcao de bias e flat-field.

E relevante notar que essas mesmas imagens ja foram parcialmente utilizadas e
publicadas anteriormente no estudo de Leiva et al. (2017). Nesse trabalho, os autores
mencionam o uso de cerca de 200 imagens dessa mesma data (programa SO2015A-
015), obtidas com o mesmo filtro R Bessel e com o mesmo tempo de exposigao de
80 segundos.

"https://noirlab.edu/science/programs/ctio/instruments/soi
’https://noirlab.edu/science/index.php/programs/ctio/instruments/soi/hardware
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Figura 4.1. Mapa de campo plano (banda R) dos CCDs SOI, com suas extensoes FITS, iml,
im2, im3 e uma imagem de Chariklo sobreposta na se¢do im4.

Originalmente, as imagens foram tomadas com o objetivo de melhorar a astrome-
tria de Chariklo. Contudo, Leiva et al. (2017) aproveitaram a qualidade dos dados
para analisar a amplitude da curva de luz rotacional, obtendo um valor de pico-
a-pico Am = 0.06 + 0.02 mag. Este resultado é apresentado na Figura 5 daquele
artigo e foi utilizado como uma informagao a priori para restringir os modelos de
forma e tamanho de Chariklo.

A metodologia de processamento ¢ um ponto de diferenca: enquanto Leiva et al.
(2017) realizaram a fotometria utilizando rotinas IRAF e fotometria diferencial de
imagem com o cdédigo DanDIA | no presente trabalho foi empregado o pacote DIAPL2
para obter resultados similares, como a curva de rotagao apresentada no Capitulo
5, a partir de um subconjunto (127 imagens) desses mesmos dados brutos. Isso
demonstra a robustez e a utilidade continuada dessas observacoes para diferentes
analises fotométricas. Além disso, como mostraremos mais & frente, é possivel obter
a fase rotacional com precisao suficiente para relacionarmos resultados de ocultagao
estelar com observagoes separadas por uma semana.

4.2 TImagem diferencial

Para efetuar a subtracao de imagens, é fundamental alinhar adequadamente as
imagens de ciéncia com uma imagem de referéncia, comumente denominada imagem
modelo. Este procedimento requer uma transformacao astrométrica rigorosa, que
envolve a correcao de discrepancias em posi¢ao central, orientacao, escala, rotagao
e corregao de distor¢ao (Alard and Lupton, 1998, Bramich et al., 2013, Lazorenko
et al., 2024).

Seguido dessas transformacoes astrométricas, as imagens sao reamostradas para
coincidirem com a imagem modelo. Este passo é executado com elevada precisao,
adotando um método de interpolacao chamado splines bictubicos, essencial para a
analise de diferencas de imagens astronomicas. Tal metodologia é critica para a
deteccao e quantificagao de alteragoes sutis em dados obtidos em diferentes instantes
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Figura 4.2. A partir da imagem de ciéncia (& esquerda) é obtida a imagem modelo (& direita).
Na imagem modelo, observamos a auséncia de Chariklo. A seta em vermelho indica a posigao de
Chariklo.

(Alard and Lupton, 1998, Alard, 2000, Bramich et al., 2013).

A implementacgao de splines ciibicos possibilita um ajuste suave das intensidades
luminosas nas imagens sucessivas, facilitando a identificagao de padroes temporais
ou variacoes que podem ser ofuscadas por flutuacoes de brilho ou ruido de fundo
(Alard and Lupton, 1998, Bramich et al., 2013). A utilizagao desta técnica assegura
uma combinagao precisa das imagens, permitindo isolar e examinar caracteristicas
especificas nas imagens cientificas com alto grau de fidelidade. Este processo é par-
ticularmente relevante em pesquisas envolvendo a monitoracao de estrelas variaveis,
a deteccao de exoplanetas e o rastreamento de objetos em movimento em campos
estelares densos (Veja Massari et al., 2020).

4.2.1 Criagao da imagem modelo

Tomamos imagens de ciéncia de tal forma que o deslocamento de Chariklo entre
uma imagem e a seguinte é grande (varias vezes a FWHM). A coadi¢do de tais
imagens resulta numa imagem de referéncia (imagem modelo) na qual o objeto
movel é removido (ver a Figura 4.2). Aqui, conservamos imagens de melhor seeing
(< 1.144 arcsec) como referéncia, evitando a degradagao para uma imagem de pior
seeing que reduziria a relacao sinal-ruido. O seeing é igualado em todas as imagens
através de uma convolugao.

4.2.2 Reamostragem das imagens de ciéncia

Aqui, as imagens de ciéncia devem ser precisamente alinhadas com a imagem
modelo. Este passo é fundamental para que a subtragao da imagem modelo de cada
imagem reamostrada seja bem-sucedida (ver Figura 4.3).
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Figura 4.3. A partir da imagem modelo (& esquerda) é obtida a imagem de ciéncia reamostrada
(a direita). A seta em vermelho indica a posigao de Chariklo.

4.2.3 Determinagao das imagens de diferenga

A subtragao da imagem modelo de cada imagem reamostrada gera uma imagem
de diferenca onde, idealmente, apenas o fluxo do objeto transiente esta presente e
isolado daquele dos objetos fixos, que no presente caso sao estrelas (ver Figura 4.4).

Figura 4.4. Imagem diferencial contendo apenas o fluxo do objeto transiente.

4.2.4 Estimativa aproximada da eficiéncia de subtracao de fluxos

A Figura 4.6 mostra a razao entre o fluxo dos objetos na imagem de diferenca e
o fluxo na imagem reamostrada. Excluindo efeitos na borda do CCD, o resultado
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Figura 4.5. Panorama geral da aplicacao do DIAPL2. Aqui, observamos todas as imagens neces-
sérias para a execugao correta do pacote. Da esquerda para a direita, temos a imagem de ciéncia,
a imagem template, a imagem de ciéncia reamostrada e a imagem diferencial, respectivamente. As
setas em vermelho indicam a presenca de Chariklo.

mostra claramente que, para objetos com a magnitude de Chariklo, o residuo na
imagem subtraida ¢, no maximo, em torno de 10% do fluxo do objeto.

Para objetos mais brilhantes, o residuo maximo esperado é menor, e para objetos
mais fracos essa razao vai aumentando, até que, por volta da magnitude 20.0 - veja
a Figura 4.6 - o residuo méximo ¢ da ordem da medida, visto que ja se aproximam
da magnitude do céu. Um histograma das fontes da Figura 4.6 é mostrado na
Figura 4.7.

Para chegar a estas conclusoes, rodamos a fotometria via PSF na imagem rea-
mostrada e, usando as mesmas coordenadas, rodamos uma fotometria de abertura
na imagem subtraida, realizando assim uma concordancia precisa das fontes (i.e.,
efetuamos medidas fotométricas na imagem de diferenca nas mesmas posi¢coes nas
quais estrelas foram encontradas na imagem reamostrada). Preferimos rodar uma
fotometria de abertura na imagem subtraida devido ao fato de que, na subtragao,
os residuos geralmente nao tém a forma da PSF.

Vale mencionar, ainda, que mesmo objetos com R~18 deixaram residuos na ima-
gem subtraida, diferentemente de objetos mais fracos. Isto é reflexo da dificuldade
que tivemos na configuracao dos paradmetros que controlam o DIAPL2. Entendemos
que a variacao do seeing ocorrida durante a noite (veja Se¢ao 4.4), que afetou a
criacao da imagem modelo, pode ser uma das razoes dessa dificuldade.

4.3 Aplicagcao do PRAIA

O PRAIA é utilizado trés vezes em dois conjuntos diferentes de imagens. Esses
dois conjuntos sao: imagens reamostradas, alinhadas & imagem modelo, e imagens
subtraidas.

Nas imagens reamostradas, os resultados oriundos do uso do PRAIA consideram
que ha contaminacao do fluxo do alvo por objetos angularmente préximos. No
entanto, e é este o objetivo, um arquivo é criado para cada imagem tratada contendo,
entre outros (xccop, Ycop) de cada objeto detectado, bem como suas respectivas
coordenadas equatoriais («, 0).

E fato que vérios desses objetos, estrelas de referéncia entre elas, terdo suas
posicoes mais ou menos afetadas por conta do fluxo de objetos proximos. Todavia,
tendo em conta os testes efetuados com a imagem sintética, entendemos fazer o
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Figura 4.6. Razao entre os fluxos das fontes na imagem de diferenca e imagem reamostrada em
fungdo da magnitude psf calibrada na banda R (primeira imagem da sequéncia).

melhor possivel, nas condi¢oes dadas, no que diz respeito ao célculo dos centroides
estelares. Nas imagens subtraidas, os resultados oriundos do uso do PRAIA tém
como unico objetivo a determinacao das coordenadas xccp € yoop do objeto alvo.

Um passo intermediario diz respeito & inser¢ao das coordenadas xcop € Yoop
do alvo, oriundas das imagens subtraidas, nos arquivos obtidos com as imagens
reamostradas. Com isso, nos beneficiamos de um centroide mais livre de fluxos
contaminantes e tendo o beneficio de estrelas de referéncia. Ressalta-se que este
passo encontra base no fato de que as imagens reamostradas e subtraidas estao
alinhadas, ou seja, os zcop € yoop da imagem reamostrada e o da respectiva imagem
subtraida desfrutam idealmente dos mesmos eixos.

Mais precisamente, se o alvo tiver sido identificado na imagem reamostrada, as
informagoes relativas a ele no respectivo arquivo sao substituidas por aquelas oriun-
das das imagens subtraidas. Se nao houve detec¢ao do alvo na imagem reamostrada,
tais informacoes sao, entao, inseridas.

Para tornar mais eficiente a identificagao e substituigao/inser¢ao das coordenadas
do alvo nos arquivos gerados pelo PRAIA quando aplicado as imagens reamostra-
das/subtraidas, identificamos (10199) Chariklo em duas imagens diferentes, e afas-
tadas no tempo, escrevemos a variacao de suas coordenadas como funcao do tempo,
dada por:

44



140

120 | N -

100 =

Nudmero de objetos
o o)
o o
| |
II
I
| |

=9
o
I
|

N
o
I
|

0 | | | ——
12 14 16 18 20 22 24

Magnitude calibrada (banda R)

Figura 4.7. Histograma de bin 0.3, com as magnitudes medidas com o PRAIA para a mesma
margem da Figura 4.6 anterior (primeira imagem da sequéncia).

Xeare = 155.68 — 325.88287827 % (JD — 2457223.51162037) (4.1
Yoare = 1026.24 + 1020.66517475 * (J D — 2457223.51162037)

4.4 Resultados - astrometria

< Aa > cosd = 0.004” £0.066 e < Ad >= 0.014" +0.075 (95 medidas)
< Aa > cosd = 0.005” £0.018 ¢ < Ad >=0.014" +0.017 (129 medidas)

Tabela 4.1. Diferencas em ascensao reta e declinacdo, com e sem o uso da técnica de diferenca
de imagens, sao apresentadas na tabela, onde a primeira linha refere-se aos valores médios das
diferengas em ascensao reta (Aacosd) e declinagdo (Ad) sem o uso dessa técnica, resultando em
0.004” + 0.066"” para Aacosd e 0.014” £+ 0.075"” para Ad, com base em 95 medidas. A segunda
linha apresenta esses valores com o uso da técnica de diferenca de imagens, reduzindo as incertezas
para 0.005” £ 0.018” em Aacosd e 0.014” +0.017” em A, com um total de 129 medidas. Isso
demonstra que a aplica¢ao da técnica de diferenca de imagens melhora a precisao da astrometria,
reduzindo as incertezas associadas.

Conforme mostra a Figura 4.8, podemos notar que as médias em ascensao reta
(Aa cos §) permaneceram similares porque as observagoes foram realizadas ao longo
de aproximadamente cinco horas, distribuidas simetricamente em relacao ao meri-
diano local. Se tivéssemos tomado apenas algumas medidas ao redor de 15 minutos
antes do meridiano local, terfamos observado um desvio de aproximadamente 0, 15”
em ascensao reta sem o uso da técnica de diferenca de imagens. A Figura 4.8 é
quantificada pela Tabela 4.1.
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Figura 4.8. Diferengas em ascensao reta, como funcao do tempo, entre observagoes e posigoes de
efemérides (https://lesia.obspm.fr/lucky-star/obj.php?p=1076) muito precisas de Chariklo.
Painel esquerdo: sem o uso da técnica de diferenga de imagens. Painel direito: com o uso da técnica
de diferenca de imagens.

Ha dois pontos a serem notados nos painéis do lado direito na Fig. 4.8. O primeiro
é a diferenca entre a dispersao das medidas a esquerda e a direita do vazio de pontos.
O segundo, e tendo como referéncia o painel superior direito, é o aumento sistematico
do valor dos residuos com o passar do tempo. Vamos discuti-los separadamente.

O primeiro caso correlaciona-se com o seeing. Este passou de 1.16” +0.11, antes
do vazio de pontos, para 1.38” £0.07 (um aumento de 19%). Vale acrescentar, ainda,
que o vazio de medidas deve-se a uma deterioragao severa do seeing, tornando o
procedimento de image differencing ineficaz neste caso.

O segundo ponto é compativel com o efeito de refracao cromatica diferencial.
Aqui é necessario lembrar que, na época das observagoes em questao, Chariklo pos-
sufa baixa latitude galactica (b ~ —5°) e, como consequéncia, as estrelas utilizadas
como referéncia sao bastante avermelhadas. Chariklo, por sua vez, possui um tipo
taxonomico BB/BR (Fulchignoni et al., 2008, DeMeo et al., 2009, Perna et al., 2010).
Ou seja, seu espectro de reflectancia esté entre neutro e um pouco mais avermelhado
com respeito ao espectro solar.

Assim, como resultado da refracao cromatica diferencial, as estrelas de referéncia
sofrem, em relagao a vertical local, um deslocamento devido a refracao menor que o
de Chariklo. A Fig. 4.9 ilustra o efeito discutido.

4.4.1 Limite para precisao astrométrica

Uma analise interessante é estimarmos qual a melhor precisao que poderiamos
obter com os dados que temos. Essa precisao é aquela obtida na determinacao do
centroide do objeto cuja distribuicao de fluxo é, assim admitimos, bem representada
por uma gaussiana circular.
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Figura 4.9. Painel superior, lado esquerdo: estrelas de cores diferentes ocupando a mesma altura
em relacao ao horizonte local e com auséncia de atmosfera. Painel superior, lado direito: mesma
situagao anterior, sob presenca da atmosfera. Painel inferior: posicao prevista pelas efemérides
(C, em vermelho) e posigdo observada (O, em azul e afetada pela atmosfera) do objeto alvo. Os
outros pontos representam estrelas de campo, mais avermelhadas que o objeto alvo. As estrelas &
direita representam estrelas proximas do nascente, enquanto que as estrelas a esquerda representam
estrelas proximas do poente. Esta imagem foi obtida a partir da dissertagdo de mestrado de
Bassallo da Silva (2017).

Tal estimativa pode ser feita através das relacoes

ag
Obrilhante — \P/‘S—;F (42)
2V2m - B obgp

O fraca — c (43)

_ 2 2
Ozy = \/abrilhante + O-fraca7 (44)

onde opgpr ¢ o desvio padrao da distribuicao gaussiana, ¢ é o namero de elétrons
devido a fonte e B é o namero de elétrons devido ao céu (veja King, 1983, Mighell,
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2005, Camargo et al., 2022, VALENTIN, 2020).

Tomamos como referéncia, para medida da PSF e fundo de céu, a terceira imagem
da sequéncia tomada para Chariklo. Ela é mostrada na Fig. 4.10.

Através do IRAF, os seguintes valores foram determinados:

opsr = 3.2 pixels ou (0.5") (4.5)
contagens do céu = 77319 (4.6)
contagens do objeto = 51615 (4.7)

Deve-se notar que, como mencionado mais acima, o calculo da incerteza na po-
sicao leva em conta o nimero de elétrons e nao o nimero de contagens. A trans-
formacao necessaria de contagens para elétron é feita multiplicando-se o primeiro
pelo valor do ganho. Para a SOI®, o valor do ganho é 2. Ainda, vale lembrar que
as contagens do céu foram subtraidas nas imagens de referéncia. Nesse contexto, o
valor do fundo de céu ¢é obtido através da relagao (Newberry, 1991)

B = noy,, (4.8)

onde n é o nimero de pixels ocupados por Chariklo o3, ¢ o valor do desvio padrao
do fundo de céu na imagem de diferenca. Com auxilio do IRAF, tomamos diversas
medidas desse fundo em diferentes regioes da imagem, sendo entao 6.9 um valor
representativo desse desvio padrao. Sabendo que o raio pelo qual essa imagem se
estende é 22.74 pixels, também obtido com o IRAF, n é dado por

n = 7TR* = 7(22.74)* = 1624 pixels (4.9)

Nesse contexto, oprithante = 2 MAS € O fraeq = 2 mas. Portanto, num cendrio ideal,
a incerteza nas coordenadas equatoriais seria dada pelas incertezas na determinacao
dos centroides em z e y, ou seja, 5 mas.

Este ultimo valor é cerca de 1/6 daquele apresentado na segunda linha da Ta-
bela 4.1 e reflete uma diversidade de incertezas que se apresentam na transformagao
de coordenadas sobre o CCD para coordenadas celestes, incluindo uma aplicagao
imperfeita no uso DIAPL2 no presente caso.

3https://noirlab.edu/science/programs/ctio/instruments/soi/overview
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Figura 4.10. Imagem tomada como referéncia para estimativa da melhor precisao possivel que
se poderia obter para a posigao de Chariklo (indicado pela seta azul).
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Capitulo 5

Fotometria

Neste capitulo iremos discutir a metodologia empregada para obtencao de re-
sultados para fotometria, utilizando as ferramentas e técnicas ja descritas anterior-
mente. Em especial, focaremos na aplicacao da técnica de diferenca de imagens nas
imagens de Chariklo, com o objetivo de extrair uma curva de rotagao para o mesmo.

5.1 Fotometria nas imagens de Chariklo

5.1.1 Contextualizacao

Neste trabalho, empregamos dados fotométricos de 127 imagens de Chariklo,
coletadas ao longo de um periodo de aproximadamente 5 horas. E importante
destacar que, nesse contexto, essa observacao nao é suficiente para capturar mais
de um ciclo de rotagao de Chariklo. Assim, a analise da curva de rotagao do objeto
¢ limitada a determinados aspectos. Essa limitacao compromete a capacidade de
entender variacoes a longo prazo e de investigar fenomenos dindmicos complexos. No
entanto, mesmo dentro dessas restri¢oes, é viavel examinar aspectos fundamentais,
como o momento exato em que um lado especifico do objeto é observado, o que é
definido pela fase rotacional.

A fase rotacional é crucial na astronomia, pois possibilita a determinagao e pre-
visao de qual lado o asteroide seré visivel durante eventos significativos, como ocul-
tacoes estelares. Essas previsoes sao vitais para calcular e propagar grandezas im-
portantes, como a posi¢ao relativa do objeto em momentos futuros, além de auxiliar
no planejamento de observagoes astrondémicas com alta precisao. Dispondo de um
periodo definido na literatura, nosso objetivo é obter um ajuste por série de Fourier
dos parametros médios do modelo ajustado, levando em conta as incertezas das ob-
servagoes. Esses parametros incluem amplitudes, fases e fluxos médios relacionados
ao ciclo rotacional do asteroide.

5.1.2 Ajuste por série de Fourier

Aqui, apresentamos a metodologia de ajuste da variagao temporal do fluxo pro-
veniente das imagens subtraidas de Chariklo, utilizando uma série de Fourier de
segundo grau (veja Bloomfield, 1976). O ajuste é realizado seguindo a equagao
geral:

F(t) = Ag + Ay cos(2m ft + 1) + Ay cos(4m ft + ¢2), (5.1)
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onde:

e Aj: fluxo médio;

e A e Ay: amplitudes dos harmonicos;

e f: frequéncia fundamental (inversa do periodo);

® | e wy: fases dos harmonicos.

A fase combinada no tempo ¢, denotada por ¢(t), é determinada pela soma
vetorial das contribuigoes dos harmoénicos no plano complexo:

©(t) = tan™* [Ezgg] , (5.2)

onde:
Re(F) = A; cos(p1) + Ag cos(2),

Im(F) = A;sin(p1) + Agsin(ys).

Para obter o ajuste desejado, utilizamos um script Python desenvolvido por R. C.
Boufleur, o qual pode ser acessado no Apéndice B em B. Especificamente, o mdédulo
LombScargle! da biblioteca astropy foi empregado para encontrar o modelo que
melhor se ajusta aos dados fotométricos de Chariklo.

O moédulo LombScargle do Astropy é uma ferramenta usada para detectar sinais
periddicos em dados observacionais irregulares. Neste trabalho, utilizamos imagens
adquiridas durante um intervalo de uma observacao de aproximadamente 5 horas.
Esta duragao é inferior ao periodo de rotagao de Chariklo. O Lomb-Scargle im-
plementa um método estatistico que se destaca por sua robustez e eficiéncia na
identificacao de periodicidades em séries temporais, incluindo aquelas de cadéncia
irregular (veja Lomb, 1976, Scargle, 1982, Hocke and Kémpfer, 2009, Zechmeister
and Kiirster, 2009).

O modulo oferece diversas funcionalidades que facilitam a analise de dados. Entre
elas, podemos destacar:

e Calculo do periodograma: A fun¢@o autopower () calcula o periodograma de
Lomb-Scargle para um conjunto de dados de tempo e valores.

e Manipulagao de incertezas: O moddulo permite incorporar incertezas nas me-
didas, o que é crucial para obter resultados confidveis.

e Normalizagoes: O Lomb-Scargle oferece diferentes normalizacoes para o peri-
odograma, permitindo ajustar a interpretacao dos resultados.

e Multiplos termos: E possivel ajustar o modelo para incluir mais de um termo
sinusoidal, expandindo a capacidade de detecgao de periodicidades complexas.

e Modelagem: Permite ajustar modelos de seno/cosseno aos dados para obter
coeficientes de melhor ajuste.

"https://docs.astropy.org/en/stable/timeseries/lombscargle . html#id29
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Estas caracteristicas tornam o método particularmente adequado para a anélise
de dados astronomicos irregularmente amostrados (Press et al., 1986).

O LombScargle do Astropy retorna os coeficientes da decomposicao de Fourier
na base de seno e cosseno, em vez de amplitudes e fases, pois ajusta diretamente
os termos na forma a,cos(wt) + b,sen(wt) , onde a, e b, sdo os coeficientes de
Fourier. Portanto, obtemos parametros ag, ay, by, as e by ajustados para minimizar
os residuos entre o modelo tedrico e os dados observacionais.

Para facilitar a interpretacao dos resultados, esses coeficientes podem ser conver-
tidos em amplitudes A, e fases ¢, das respectivas componentes harmonicas. Essa
transformacao é fundamentada na Formula de Euler, que expressa as fungoes seno
e cosseno em termos de exponenciais complexas (Arfken and Weber, 2005). A am-
plitude A, e a fase ¢, estao relacionadas aos coeficientes de Fourier pelas seguintes
transformagoes:

Ay = a2+ 02 (5.3)

by

Yn = —arctan — (5.4)
an

ou seja:

Al = 14/ CL% -+ b% (55)
b

o1 = —arctan — (5.6)
a1

A2 = 4/ CL% -+ b% (57)
b

¢y = —arctan — (5.8)
a2

O modelo de Lomb-Scargle opera com frequéncia angular, onde os valores de ¢,
estao definidos no intervalo:

on € [0,27) (5.9)

Isso significa que ¢,, € medido em “revolucoes completas”, onde 27 radianos cor-
respondem a 360°. Podemos interpretar a fase em termos de tempo da seguinte
forma:

e Uma volta completa (27) representa um periodo completo da onda;

e A fase ¢, desloca a onda no dominio temporal proporcionalmente ao seu valor
angular.

Com relacao a Equacao 5.4, o sinal negativo é introduzido para garantir que a
fase (¢,,) esteja alinhada corretamente com o cosseno. O modelo harménico utilizado
¢ fundamentado no cosseno:

z(t) = A, cos (nwot + )

O cosseno inicia com valor maximo +1 em ¢t = 0. Portanto, para deslocar esta
onda no tempo, é necesséario ajustar o, para determinar o ponto inicial da fungao.
Considerando a relagao entre cosseno e seno:
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e O seno apresenta crescimento positivo no sentido anti-horario;
e O cosseno decresce para a direita no circulo trigonométrico.

Portanto, para que a fase (¢,,) corresponda adequadamente ao modelo baseado no
cosseno, é necessario inverter o sinal do seno (b,,) para ajustar sua dire¢do no circulo
trigonométrico. Na auséncia deste sinal negativo, a fase nao indicaria corretamente
o ponto inicial da onda.

5.1.3 Simulacgoes de Monte Carlo

Neste trabalho usamos simulagoes de Monte Carlo para caracterizar as incerte-
zas associadas aos parametros fisicos derivados do ajuste realizado. Esta abordagem
estatistica robusta é fundamental quando lidamos com dados astrondémicos que apre-
sentam incertezas intrinsecas tanto nas medidas fotométricas quanto nos periodos
determinados. As simulacGes nos permitem propagar essas incertezas através de
todo o processo de analise, desde as observacoes iniciais até os parametros fisicos
finais derivados para os objetos estudados.

A metodologia de Monte Carlo é particularmente adequada para este tipo de
analise por sua capacidade de lidar com distribuicoes de probabilidade complexas e
interdependentes. Ao realizar multiplas iteragoes com parametros ligeiramente dife-
rentes, podemos construir um panorama estatisticamente significativo das incertezas
e correlacoes presentes em nossos resultados. Essas iteragoes atuam sobre diferentes
valores dos pontos (fluxos) que compoem a curva de luz, i.e., diferentes curvas de luz
sao formadas variando-se o valor de cada ponto segundo uma distribuicao gaussiana
com média igual ao valor observado do mesmo e desvio padrao igual & incerteza na
medida desse ponto.

Esta abordagem ¢ especialmente relevante no contexto de observacoes astronémi-
cas, onde as fontes de erro sao multiplas e frequentemente nao triviais. A simulagao
de Monte Carlo é uma técnica que nos permite quantificar as incertezas em nossa
analise de forma robusta e sistematica. Em nossa implementagao especifica, levamos
em conta as seguintes caracteristicas:

e A distribuicdo gaussiana para o periodo rotacional é parametrizada com o
derivado das incertezas observacionais reportadas, tipicamente da ordem de
algumas horas;

e O processo de reamostragem dos fluxos utiliza um método de bootstraping/-
reposigao (um dos dois), onde cada medida é tratada como uma distribui¢ao
normal com média igual ao valor observado e desvio padrao igual & incerteza
reportada;

e Para cada iteracao da simulacao, um novo conjunto de dados é gerado e o ajuste
completo é realizado, permitindo-nos construir distribui¢coes de probabilidade
para cada parametro de interesse.

Este método também ¢é importante para:
e Revelar possiveis correlacoes entre os parametros que poderiam nao ser evi-

dentes em uma analise deterministica;
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e Fornecer estimativas mais realistas das incertezas, que incorporam tanto os
erros observacionais quanto as limitagoes intrinsecas do modelo;

e Permitir a identificacao de possiveis solucoes multiplas ou degenerescéncias no
espago de parametros.

As simulagoes sao repetidas 1 milhao de vezes para garantir uma amostragem
estatisticamente significativa do espago de parametros, resultando em distribuigoes
bem caracterizadas para todos os parametros do ajuste.

5.1.4 Propagagao de erros com ponderagao

A ponderagao pelas amplitudes é importante pelos seguintes aspectos:

e Contribuigao relativa ao sinal: Harmonicos com maior amplitude (A; ou
Ay) tém maior impacto no sinal combinado. Isso ocorre porque suas con-
tribui¢oes para Re(F') e Im(F') sdo proporcionalmente maiores, o que afeta
diretamente a fase total ().

e Reducao de incertezas: A fase de um harmoénico com maior amplitude é
mais representativa para a fase total do que a fase de um harmonico com menor
amplitude. Ponderar as incertezas pelas amplitudes garante que o erro associ-
ado a cada harmoénico seja proporcional a sua relevancia no sinal combinado.

e Prevencao de superestimagao: Sem ponderacao, as incertezas das fases
de harménicos menos significativos (Ay < A; ou vice-versa) teriam um peso
desproporcional, resultando em uma superestimacao da incerteza combinada.

A incerteza combinada da fase p(t) é calculada como:
Ay ? (A ?
Oty = — 0 — 0
#(t) A+ Ay, 7 A+ A4, 7

As
A1+As

Onde:

Ay

T4 sao os pesos relativos das amplitudes;

(&

® 0, €0y, sao as incertezas individuais das fases dos harmonicos.

Beneficios da ponderagao

e Representacao fisica: A ponderagao assegura que a incerteza combinada
seja dominada pelos harmoénicos que realmente contribuem mais para o sinal.

e Precisao da incerteza: O resultado é uma incerteza que captura com preci-
sao a relevancia de cada harmonico, evitando inflar o erro total.

e Extensibilidade: Essa abordagem pode ser estendida para sinais com mais
de dois harmonicos, mantendo a mesma logica de relevancia proporcional as
amplitudes.

Neste capitulo iremos analisar os resultados obtidos a partir da astrometria e fo-
tometria realizadas com DAOPHOT e PRAIA. Além disso, mostraremos resultados
oriundos da aplicacao da técnica de diferenca de imagens, utilizando a ferramenta
DIAPL2, que também nos permitiu obter um ajuste para a curva de rotagao de
Chariklo.
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5.2 Resultados

Nesta secao, sao apresentados os resultados fotométricos das imagens de Chari-
klo, obtidos através das imagens de diferenga. Também ¢é feita uma comparagao da
fotometria com e sem a aplicacao da DIA.

5.2.1 Curva de rotagao de Chariklo com DIA

O procedimento de ajuste da curva inicia-se com a definigao do tempo t como
sendo a diferenga entre o tempo de observacao (¢,) e um tempo de referéncia pré-
estabelecido, que para este caso ¢é t,.y = 2457223.5. Esta definicao ¢ expressa mate-
maticamente da seguinte forma:

b=ty — tyer. (5.10)

Ou seja, essa equacao converte os valores de t, em tempos relativos a um ponto
de referéncia. Subtraindo um tempo de referéncia fixo (t,f), convertemos nimeros
grandes, como a data juliana, em nimeros menores e mais manejaveis. Além disso,
o modelo rotacional da curva de luz fundamenta-se na adicao de func¢oes seno e cos-
seno, cujas fases sao influenciadas pelo ponto inicial destas séries temporais. Para
assegurar a adequada propagacao de erros, estabelecemos um tempo de referéncia
que se associa diretamente ao periodo em que as observacoes ocorreram. Esta defi-
nigao é necessaria para converter adequadamente o tempo ¢ em uma fase rotacional,
o que é feito da seguinte maneira:

t
fase,o = T mod 1, (5.11)

onde fase,,; representa a fase rotacional normalizada pelo periodo T', contida no
intervalo fechado [0, 1], e mod1 calcula o resto da divisdo de ¢/T por 1. Para um
ajuste completo, é necessario considerar as incertezas, como a do periodo de Chari-
klo, além das incertezas instrumentais, como a medigao do fluxo.

Incorporamos a incerteza do periodo nos parametros obtidos através da série de
Fourier para avaliar a precisao, especialmente em relagao a fase rotacional de Cha-
riklo. Nosso objetivo aqui é evidenciar a incerteza na determinagao do pico de fluxo
méximo do ajuste e propagar essa incerteza para observacgoes futuras. Para quanti-
ficar essa incerteza, realizamos uma simulacao de distribuicao normal de periodos,
COM Ngimulacoes — 1000000, centrada no periodo do alvo, ou seja, T = 7.004 4 0.036
h (Fornasier et al., 2014). Com isso, definimos pur = 7.004 h como a média dos
periodos e o7 = 0.036 h como o desvio padrao. Ainda, para cada um dos periodos
simulados, os valores de fluxo que compoem a curva de luz foram variados seguindo
uma distribuigdo gaussiana tendo como média o valor do ponto (fluxo) e como des-
vio padrao igual a incerteza no fluxo. Um milhao de tais variagoes foram feitas, de
forma que os parametros da curva de fase, e suas respectivas incertezas, sao oriundos
de um total de 1 bilhao de simulagoes.

O componente total da rotagao resulta da soma dos dois harménicos, implicando
que os picos refletem as incertezas de ambos ¢ e 5. Matematicamente, podemos
calcular isso como:

v A+ A, 7 A+ A4, %
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Parametro Valor
Aq 5400 =+ 200
01 0.621 4 0.002
Ay 6500 4+ 100
V2 0.678 4+ 0.004

Tabela 5.1. Parametros da série de Fourier e as incertezas correspondentes derivadas da incerteza
do periodo. Neste caso, a fase foi ajustada para o intervalo [0,1], ou seja, realizamos a divisdo por
2.

Nesta féormula:

Ay e As
A1+Az 7 A1+As

° sao os pesos relativos das amplitudes, disponiveis na Tabela 5.1;

® 0, ¢ 0, sao as incertezas individuais das fases dos harmonicos, disponiveis
na Tabela 5.1.

Apos a realizacao dos célculos, obtemos 0,1 = 0.002 e 0, = 0.004. Com isso:
o, = 0.002. (5.13)

Com relagao a incerteza do fluxo op, consideramos a seguinte equacgao:

OF = v/ Nobjeto + Ncéua (514)

onde Nopjeto ¢ 0 Tuido do objeto, Ny, o ruido do céu. Matematicamente, podemos

definir:

Ncéu =n- (Ucéu)ga (515)
em que n = 7-r2 é o nimero de pixels que contém contagens vélidas do objeto, com
r sendo o raio de abertura em que o fluxo do objeto foi calculado. Neste trabalho
definimos r = 10 pixels, resultando em um n = 314.159 pixels. O e, ¢ 0 desvio
padrao das contagens de uma regido do céu proxima ao objeto (mas que contenha
apenas céu). Com isso, temos:

or =/ Nobjero + 11 (o). (5.16)

Aqui, o é calculado para cada imagem de diferenca e seu valor contribui para
cada barra de erro do grafico da Figura 5.1. O resultado final do ajuste é apresentado
na Tabela 5.1.

5.2.2 Comparacao da fotometria com e sem DIA

Para avaliar quantitativamente o impacto da DIA na qualidade da fotometria
em campos estelares densos, realizamos também a extracao do fluxo de Chariklo
diretamente das imagens reamostradas, sem aplicar a DIA. A Figura 5.2 apresenta
esta comparacao.

O painel esquerdo da Figura 5.2 mostra a variacao da magnitude instrumental
de Chariklo (filtro R Bessel) em fungao do tempo, obtida através de fotometria PSF
aplicada diretamente nas imagens antes da subtragao diferencial. A forma da curva
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t —— Modelo
[ b+ Medidas

85000 A

80000

75000 A

Fluxo (e-/s)
Instante Central

70000 A

65000 A

T T T T T T
2457223.55 2457223.60 2457223.65 2457223.70 2457223.75 2457223.80
Data Juliana

Figura 5.1. A fase foi ajustada para o pico central na curva de luz de Chariklo, com incerteza
o, = 0.002. Este pico foi associado ao hemisfério de Chariklo que possui maior fluxo. Para este
pico, Chariklo apresentava um angulo de fase de 69.1°+0.9°, o que corresponde a 2457223.5560 JD+
0.002 JD, ou seja, 1.3442 horas apds o inicio da observagao.
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19.5 o o % % 9
194 + % xR g
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Instrumental magnitude (Bessel R)
5
a ¢
Instrumental magnitude (Bessel R)

15.5 . L . . . . . . L . 19.2 . . . . . . . L . .
-2 -15 -1 05 0 05 1 15 2 25 3 35 2 -15 -1 -05 0 05 1 15 2 25 3 35

Time (h) referred to 2015-07-20T01:56:39.000 UTC Time (h) referred to 2015-07-20T01:56:39.000 UTC

Figura 5.2. Variacdo da magnitude instrumental (Bessel R) em func¢ao do tempo em horas.
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de luz obtida fica claramente menos nitida em comparagao com aquela oriunda da
aplicacao da DIA.

Em contrapartida, o painel direito da Figura 5.2 exibe a fotometria de abertura
realizada sobre as imagens de diferenga (resultado da aplicagao da DIA). Nota-se de
maneira bastante mais clara, em comparacao com o painel esquerdo, a variacao da
magnitude que resulta da rotagao do corpo.

A comparagao entre o painel esquerdo (sem DIA) e o painel direito (com DIA)
da Figura 5.2, bem como com a Figura 5.1 (que mostra o fluxo da curva com DIA
como fungao do tempo), demonstra a eficacia da DIA para estudos fotométricos de
objetos como Chariklo em campos estelares densos.
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Capitulo 6

Conclusoes e comentarios

6.1 Astrometria e fotometria

Obtivemos posi¢oes do Centauro (10199) Chariklo através da analise das imagens
diretamente oriundas do imageador SOI (SOAR Optical Imager - descomissionado)
e também através do uso da técnica de diferenga de imagens (DIA Difference Image
Analysis). Esta tltima deve-se ao fato de Chariklo encontrar-se, na época em que
as observagoes com a SOI foram realizadas, num campo estelar muito denso. Em
tais campos, o fluxo do alvo fica contaminado pelo fluxo de objetos do campo, o que
em muito dificulta tanto tarefas astrométricas quanto fotométricas.

Antes de aplicar a técnica de DIA as imagens reais, foi crucial avaliar a capacidade
das ferramentas astrométricas em determinar as posi¢oes das estrelas de referéncia
astrométricas nesses mesmos campos densos, onde a DIA nao pode ser usada. Para
isso, realizamos uma anélise detalhada (Capitulo 3) utilizando uma imagem CCD
simulada de um campo estelar denso com posi¢oes conhecidas. Comparamos os
resultados do pacote PRAIA com os do DAOPHOT.

A analise mostrou que, embora o DAOPHOT pudesse alcancar desvios radiais
médios ligeiramente menores em certas configuracoes, o desempenho do PRAIA foi
similar, tendo em conta o uso de uma gaussiana circular como PSF (Tabela 3.1).
Observou-se, no entanto, uma baixa correlacao quanto & precisao astrométrica em
relacao a magnitude das estrelas e a distancia das mesmas ao centro da imagem.
Isso foi evidenciado pelos valores proximos de zero do coeficiente de correlacao de
Pearson. Esta etapa validou o uso do PRAIA para a determinacao confiavel dos cen-
troides das estrelas de referéncia astrométrica nos dados observacionais de Chariklo,
mesmo sob condicoes de alta densidade estelar.

Se a astrometria a partir da DIA permite que se trabalhe sobre o fluxo do alvo
idealmente livre daquele de objetos do campo ela, pela natureza do método, retira
da imagem subtraida as estrelas que servirao como referéncia. Neste ponto, nos
valemos do excelente alinhamento que existe entre a imagem modelo, na qual o alvo
movel nao aparece, e as imagens que ela ird subtrair (imagens realinhadas). Nesse
contexto, as coordenadas sobre o CCD do alvo, calculadas na imagem de diferenca
e sem a influéncia (ou com minima influéncia) de fluxos espurios, sdo utilizadas
em conjunto com as coordenadas de estrelas de referéncia presentes na respectiva
imagem realinhada.

As posigoes obtidas desse procedimento ficaram proximas daquelas oriundas de
efemérides precisas de Chariklo, com um desvio padrao entre 4 e 5 vezes menor que
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aquele oriundo da astrometria aplicada sobre as imagens diretamente oriundas do
telescopio. Além disso, um nimero maior de imagens contribui para a astrometria.

Como consequéncia de uma medida mais precisa de fluxo através da DIA, o
estudo da curva de luz rotacional foi possivel. Os resultados mostram que podemos
conhecer a fase rotacional de Chariklo com incerteza de 21,6° uma semana apos
essas observagoes e 43,2° apds duas semanas. Portanto, apesar das dificuldades, a
DIA auxilia no uso de dados oriundos de campos densos na combinagao de cordas
de ocultagoes estelares obtidas em épocas diferentes. Sem diavida, num contexto
mais amplo, o estudo da rotagao de pequenos corpos em campos densos tem como
refagio seguro o uso da DIA.

O pacote que utilizamos para aplicar a DIA possui muitos parametros e ajusta-
los de forma perfeita ndo nos parece ser uma tarefa facil (e tampouco conseguimos
neste trabalho). Este ajuste foi um dos gargalos do tempo gasto para sua aplica¢ao
e, junto com o melhor conhecimento de como tais parametros atuam, técnicas de
machine learning parecem ser boas candidatas para um preenchimento otimizado
dos arquivos de parametros. O tempo gasto para cada subtragao das imagens de
ciéncia aqui utilizadas é de poucos segundos numa maquina com processador i7,
1200MHz (CPU), 128 GB (RAM). Num contexto onde ha um grande nimero dessas
imagens, langar cada uma em um nicleo diferente do processador é recomendavel.

Vale ainda ressaltar que o Legacy Survey of Space and Time (LSST) nao cobrira
toda a esfera celeste. Portanto, o trabalho aqui desenvolvido sera particularmente
util no caso de alvos de interesse nao observados por esse grande levantamento.
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Apéndice A

File  Options Help
Fackage = DACFHOT
Task = DADFIND
Execute Save & Quit Lnlearn Cancel Daafind Help
image Input image(s) —
autput default Dutput coardinate file(s) (default: image ¢oa.?)
[starmap Cutput density enhancemsent image(s)
[skymap) Cutput sky image(s)
[datapars) PSET datapars | Diata dependent parameters
(findpars) FSET findpars | Dbject detectian parameters
[boundary) nesarast Baundary extensian (canstantinearestreflectiwrap)
[canstant) n.o Canstant far boaundary extension
[interasctive) T * Mo Interastive made?
[izommands) Image cursar: [+ wes] key [emd]
[geammands) Graphics cursar: [+ ¥ wes] key [emd]
[wWesout) 1 waesaut The autput coardinate system (logical by physical)
[cache) T  Ma Cache the image pikels?
[verify) T Yes " Mo Werify critical daofind paramaters?
[update) T  Ma Update critical daofind parameters?
[verbose) T Yes " Mo Frint daofind messages?
[graphics) I_.graphics Graphics device
[display) 1_display Display device
[made) al ¥

Figura A.1. Tela de parametros da tarefa daofind.
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Fackage = DADPHIT

Task = FHOT

Execute Save & Cuit Linlearn
image
coords default
autput default
shyfile
[platfile)
[datapars) PSET datapars
[centarpars) PSET centerpars
[fitskypars) FSET fitskypars
[phatpars) PSET phaotpars
[interactivel Yeg + Mo
[radplots) Yes *+ MO
{lcommands)
[goommands)
[WCEIng T_wesin
Iwesout) 1_wesaut
[cache) Yeg Mo
[verify) Yes Mo
[update) Yes Ma
verbose) ¥es Mo
[graphics) 1_.graphics
[display) 1_display
[made) ql

Cancel Fhat Help

Input imageis)

Input coardinate list(s) (default: image ¢o0.?)
Dutput phatametry file(s) ([default: imade.magd.?)
Input sky value file(s)

Dutput plot metacade file

Data dependent parameters
Centering parametars
Sky fitting parameters

Fhatometry parameters

Interactive mode?
Plat the radial profiles?
Image cursar: [+ wes] key [emd]
Graphics cursar: [+ ¥ wes] key [emd]
The input coordinate system (logical tv,physical warld)
The autput coardinate system (logical tv physical)
Cache the input image pixels in memary?
Verify critical phot parameters?
Update critical phat parameters?
Frint phat messages?
Graphics device

Display device

Figura A.2. Tela de parametros da tarefa phot.
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Package = DACPHOT
Task = FSTSELECT

Execute

image
phatfile
pstfile
maxnpsf
[mkstars)
[platfile)

[datapars)

[daapars)
[interactivel

[plathype)
{lcommands)
[goommands)
[WeSim)
[WCEaUt)
[cache)
[verify)
[updatey
[verbase)
[graphics)
[display)
[made)

Figura A.3

Save & Ouit Unlearn
default
default
25
Yeg + Mo
PSET datapars
PSET daapars
Yeg + Mo
mesh
1_WEEsIin
1_wosaut
Yeg Mo
Yes Mo
Yeg Mo
Yes Mo
1_.graphics
1_display
ql

Cancel Pstselact Help

Image far which to build psf star list
Fhatometry file ([default: image.mag. ™)
Dutput psf star list file (defaull: image.pst.?)
Maximurm number of psf stars

Mark deleted and aocepted psf stars

Dutput plot metacade file

Data dependent parameters

Psffitting parametars
Select psf stars interactively?
Default plat type (meshlcontaur|radial)
Image cursar: [+ wes] key [emd]
Graphics cursar: [+ ¥ wes] key [emd]
The input coordinate system (logical tv,physical warld)
The autput coardinate system (logical tv physical)
Cache the input image pixels in memary?
Verify critical pstselect parameters?
Update critical psteelact parametersy
Print pstselect messages?
Graphics device

Image display device

. Tela de parametros da tarefa pstselect.
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Package = DADPHDT

Task = PSF

Execute

image
phaotfile
pstfile
pefimage
apstfile
graupfile

[plaffile)
[datapars)
[daopars)
[matehbryid)
[interactive)
[mkstars)
[showplats)
(plattype)
[icammands)
[goammands)
[Wesing
[wesaut)
[cache)
[werify)
[update)
[werbose)
[graphics)
[display)
[made)

Save & Cuit Unlearn
default
default
default
default
PSET datapars
PSET daapars
* Yeg MNa
+ Yeg Ma
Yes * Mo
+ Yeg Ma
mesh
1_WEsin
I_WCEauUt
Yeg Ma
Yes MNa
Yeg Ma
Yes MNa
I_.araphics
_.display
ql

Cancel

Input image(s) far which to build PSF

Input phatametry file(s) ([default: imade.magd.?)
Input psf star listis) (default: image.pst.?)

Dutput PEF imageis) (default: image.psf. ™

Dutput FSF star list{s) (default: image.pst.?)
Dutput PSF star group filels) (default. image.psg. ™

Dutput plat metacode file

Ciata dependent parameters

Psf fitting parameters

Match psf star list to phatometry file(s) by id number?
Campute the psfinteractively?
Mark deleted and accepted psf stars?
Show plots of PSF stars?
Default plat type (meshlecantaur|radial)
Image cursar: [+ ¥ wes] key [omd)
Graphics cursar: [% y wes] key [smd]
The input coardinate system (lagical tv, physical warld)
The output coardinate system (lagical tv,physical)
Cache the input image pixels in mamany?
erify critical psf parameters?
Update critical psf parameters?
Frint psf messages?
Graphics device

Display device

Figura A.4. Tela de parametros da tarefa psf.
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Package = DADFHDT
Task = ALLETAR

Execute Save & Duit Unlearn Cancel Allstar Help
image Image carrespanding ta phatametry —
phatfile default Input phatametry file (default: imade.mag. ™)
pefimage default PEF image (default: image psf. ™
allstarile default Dutput phatametry file (default: image.als.?)
rejfile default Dutput rejections file (default: image.arj.?

Subimage default Subtracted image (default: image.sub.?)
[datapars) PSET datapars ‘ Ciata dependent parameters

[daopars) PSET daapars ‘ Psf fitting parameters

[Wesiny I_WCEIN The input coardinate system (lagdical tv physical warld)
[waosaut) I_wesout The output coardinate system (lagical tv, physical)
[WeEpsT I_masnsf The psf caardinate system (logical tv, physical)
(cache)  Yeg T Ma Cache the data in memany?

[werify) " Yesg MNa erify critical allstar parameters?

[update) " Yeg Ma Update critical allstar parametars?

[werbose) " Yesg T Ma Frint allstar messages?

[wersian) 2 \arsian

[rmodey ql

Figura A.5. Tela de parametros da tarefa allstar.
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Apéndice B

Codigos de Implementacao

Dependéncias e fungoes utilizadas

I  import numpy as np
2 from astropy.timeseries import LombScargle
3 from tqdm import tqdm

5 def fourier_ap(t, a, phi, k, f):

6 # Gera o harmdnico de Fourier com coeficientes de amplitude
e

7 # fase, com valor fixo, situado entre 0 e 2%pi, k sendo o
harmdnico, e

8 # f: a frequéncia.

9 return a * np.cos(2 * np.pi * £ * k * t + phi)

Carregamento e pré-processamento da série temporal

| tempo_original, fluxo, erro_fluxo = np.loadtxt(’flux_sigmas.txt’
2 Lsecols=(0,1,2), unpack=True, dtype=float, comments="#")

. ganho = 2

6 # Converter fluxo de ADU para e-/s

7 fluxo *= ganho

¢ erro_fluxo *= np.sqrt(ganho)

10 tempo_referencia = 2457223.5 # Tempo de referéncia
11 tempo = tempo_original - tempo_referencia

13 print (f"Tempo de referé&ncia: {tempo_referencial")
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Analise de dados com o médulo LombScargle

periodo = 7.004/24 # Dias

frequencia = 1/periodo # Ciclos por dia

ls = LombScargle(tempo, fluxo, erro_fluxo, nterms=2)

theta = ls.model_parameters(frequencia)

media = ls.offset ()

a0, bl, al, b2, a2 = theta

A0 = a0

Al np.sqrt(al**x2 + blx*2)

Pl = -np.arctan2(bl, al) % (2*np.pi) # (normalizada entre 0 e
1)

A2 = np.sqrt(a2**x2 + b2#*2) # (normalizada entre 0 e 1)

P2 = -np.arctan2(b2, a2) % (2*np.pi)

print (f"Coeficientes de Fourier:\n"

fn
£

x_fit =
modelo

y_fit =

AO

{A0:.3f}, A1l =
A2 = {A2:.3f}, phi2

{A1: .35},

= {P2:.3f} rad")

np.linspace (0, periodo, 100)

ls.model (x, frequencia)

phil {P1:.3f} rad\n"

# Valores de X para o

# Modelo do Lomb-Scargle

# Contribuig¢bes individuais de cada frequéncia

z0
z1
z2

fou
fou
fou

rier_ap(x, AO, 0, O,

rier_ap(x, Al, P1,
rier_ap(x, A2, P2,

frequencia)

1, frequencia)
2, frequencia)

Simulagoes para estimar as incertezas nos parametros modelados

periodo = 7.004/24 # Dias
erro_periodo = 0.036/24 # Dias
n_simulacoes = 1_000_000

print (f"Criando periodos...")

periodos = np.random.normal (periodo,
nfluxo = len(fluxo)

print (f"\nSimulando fluxos...")

fluxos = [ [np.random.normal (fluxol[i],

erro_periodo, n_simulacoes)

erro_fluxo[il])

for i in range(nfluxo)] for n in tqdm(range(n_simulacoes))]

thetas =
offsets

(]
=[]

print (f"\nFazendo ajustes..
for i in tqdm(range(n_simulacoes)):

1ls =
ST

LombScargle (tempo,
1/periodos [i]

.u)

fluxos [i],

nterms=2)

thetas.append(ls.model_parameters (f))
offsets.append(ls.offset ())
print (£"\nSimulag8o concluida")
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2 # Extraindo os coeficientes

25 thetas = np.array(thetas)

26 a0s, bls, als, b2s, a2s, offsets = thetas.T[0], thetas.T[1],
thetas.T[2],

27 thetas.T[3], thetas.T[4], np.array(offsets)

20 AOs = aOs

50 Als = np.sqrt(als**2 + bls**2)

31 Pls [(np.arctan2(-bils[i], als[i]) % (2*np.pi))

32 for i in range(len(a0Os))]

33 A2s = [np.sqrt(a2s[i]l**2 + b2s[i]**2) for i in range(len(als))]
34 P2s = [(np.arctan2(-b2s[i], a2s[i]) % (2*np.pi))

35 for i in range(len(a0Os))]

37 # Calculando as incertezas (erro padré&o)!!
38 Als_uncertainty = np.std(Als, ddof=1)
;0 A2s_uncertainty np.std(A2s, ddof=1)

11 print(£"Al: {np.mean(Als):.4f} +-{Als_uncertainty:.4f}")
12 print (£"A2: {np.mean(A2s):.4f} +-{A2s_uncertainty:.4f}")

11 Pls_uncertainty = np.std(Pls, ddof=1)
15 P2s_uncertainty = np.std(P2s, ddof=1)

17 print (£"phil: {np.mean(Pls):.4f} +-{Pls_uncertainty:.4£f}")
15 print (£"phi2: {np.mean(P2s):.4f} +-{P2s_uncertainty:.4f}")

50 print("\nNormalizando entre O e 1 dividindo por 2pi:")

51 print (£"phil: {np.mean(Pls)/(2%np.pi):.4f} +-{Pls_uncertainty
/(2%np.pi):.4£f}")

52 print (£"phi2: {np.mean(P2s)/(2*np.pi):.4f} +-{P2s_uncertainty
/(2%np.pi):.4£f}")

5 # Calculando a incerteza total na fase rotacional
55 inc_phil = Pls_uncertainty/(2*np.pi)
56 inc_phi2 = P2s_uncertainty/(2*np.pi)

52 al, a2 = np.mean(Als), np.mean(A2s)
9 inc_total = np.sqrt(((al/(al+a2))*inc_phil) **2 +
60 ((a2/(al+a2))*inc_phi2) *x*2)

62 print(f"Incerteza total: {inc_total:.3f}")

63 print(f"Incerteza na posig8o do pico em segundos: {7.004%*3600%
inc_total:.0f}")

64 print(f"Incerteza na posig8o do pico em minutos: {7.004%*60%
inc_total:.1£f}")

65 print(f"Incerteza na posigdo do pico em horas: {7.004*inc_total
:.21f3")

66 print(f"Incerteza na posigdo do pico em dias: {periodo*inc_total
:.4f}")

Determinacao do pico da curva

I offset = np.mean(offsets)
2 modelo = a0 + zl + z2 + offset
3 phase_idx = np.argmax(modelo)
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print (f"Ponto da fase rotacional
phase_idx]:.4£f}")

# Convertendo o instante da fase

print (f"Fase rotacional a partir
phase_idx]:.4f}")

print (f"Fase rotacional a partir
[phase_idx]*24:.4f}")

onde o fluxo \’{e} maximo: {x[

em dias

do instante inicial (dias): {x[
do instante inicial (horas): {x

# Determinando o instante central (lado maior de Chariklo)

print (f"Instante central do lado

maior de Chariklo: {

tempo_referencia+x[phase_idx]:.3f} +-{inc_total:.3f}")

print (f"Instante central do lado

maior de Chariklo (em graus):

{360*x [phase_idx]/periodo:.2f} +-{360*inc_total:.2f}")
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