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Resumo

Na area da astronomia observacional, um dos principais dados usados em pesquisa sao
os espectros estelares, devido a grande quantidade de informagao contida neles. A maioria
das observacgoes estelares capturadas por espectrografos sao feitas a partir do solo e estao
sujeitas a interferéncia da atmosfera, um fenémeno denominado contaminacao telirica. Este
trabalho usa dados estelares reais e dados teliiricos sintéticos para testar o método de cor-
recao teldrica atual e usa o algoritmo Dynamic Time Warping como uma abordagem para
propor uma melhoria na corre¢ao dos espectros. Os resultados mostram que o algoritmo nao
funciona idealmente quando aplicados nos espectros estelar e telirico inteiros, mas que po-
deria ser aplicado em intervalos menores contendo linhas de absor¢ao bem separadas. Além
disso, o texto aponta para varias questoes interessantes de pesquisa futura usando métodos

computacionais em astronomia observacional.

Palavras-chave: espectroscopia astrondémica, contaminagao teldrica, processamento de si-

nais digitais, realinhamento de sinais.
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Abstract

In the context of observational astronomy, one of the main data used in research are
stellar spectra, due to the amount of information they contain about observed stars. Most
stellar observations are captured by ground-based spectrographs and therefore are subject to
atmospheric interference, which is commonly called telluric contamination. This work uses
real stellar data and synthetic telluric data to test the currently used method for telluric
correction, and uses the Dynamic Time Warping algorithm as an approach to potentially
improve the current spectral correction. The results show that the algorithm does not per-
form optimally when applied to the full stellar and telluric spectra, but could potentially be
used on smaller regions containing well separated absorption lines. Besides, the text points
to several interesting questions for future research using computational methods in observa-

tional astronomy.

Keywords: astronomical spectroscopy, telluric contamination, digital signal processing, sig-

nal realignment.
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Capitulo 1

Introducao

A Computacao é a area do conhecimento que estuda técnicas, metodologias e instrumen-
tos computacionais com o objetivo de automatizar processos e desenvolver solugdes para
uma variedade de problemas. Um dos grandes usos da Computacao atualmente é como
ferramenta no avanco de pesquisas cientificas em diversas areas, por exemplo em ciéncias
naturais, nas areas de fisica, biologia, geografia e etc.

A énfase deste trabalho é na aplicacao de métodos computacionais em Astronomia. Com
o passar do tempo e com uma constante evolugao da tecnologia, as ferramentas astrondmicas
mudaram, influenciando desde como o universo e os objetos celestes sao observados até como
estes dados observacionais sao processados e armazenados. Atualmente existem diversos
desafios em astronomia que envolvem areas da computagao como aprendizado de méaquina,
ciéncia de dados, processamento de sinais digitais e Big Data.

O recorte especifico da computagao na astronomia tratado nesta monografia ¢ referente a
espectroscopia estelar e a remocao de contaminacao telturica nestes dados, ou seja, a limpar
o sinal estelar de contaminacoes provenientes da atmosfera terrestre. Apresentamos os mé-
todos usados atualmente para fazer a correcao teldrica dos sinais e experimentos que testam

métodos de processamento de sinais digitais de forma a melhorar a qualidade desta correcgao.

1.1 Contextualizacao

A astronomia pode ser dividida em duas grandes areas de estudo: a astronomia tedrica
e a astronomia observacional. Em contraste com a astronomia tedrica, que tem como foco
a modelagem de fendmenos astronémicos e o cédlculo de suas implicagdes no universo, a
astronomia observacional tem como objetivo a observagao e o registro de dados sobre o
universo observavel e o estudo e interpretacao destas observagoes.

Dentro do cenario da astronomia observacional, ¢ estudada uma grande variedade de
objetos celestes através de suas fontes de informacao: a emissao de luz ou radiacio ele-
tromagnética. Para observar e capturar esta radiacao, astronomos usam uma variedade de

instrumentos que possuem a capacidade de transformar um sinal luminoso em informagao
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radiativa cientificamente interpretavel.

Um exemplo de instrumento observacional muito usado em pesquisas astronomicas é o
espectrografo, que transforma uma observagao celeste em um espectro, através da separacao
da radiacao eletromagnética emitida em seus diversos comprimentos de onda. Em termos
computacionais, um espectro é um sinal unidimensional que representa o fluxo de energia
emitido em funcao do comprimento de onda. O espectro de um objeto celeste, e no caso
deste trabalho, das estrelas, é uma informagao muito relevante para a astronomia observa-
cional, pois esta relacionado diretamente a diversas caracteristicas sobre a estrela, como sua
composicao quimica, temperatura e luminosidade.

No entanto, a observacao de espectros estelares ndo ¢ um processo perfeito e o sinal
capturado pode sofrer distor¢oes tanto instrumentais quanto fisicas. A radiacao eletromag-
nética emitida por uma estrela, quando entra em contato com a atmosfera terrestre interage
com as moléculas nela presentes, o que resulta em um espectro contaminado pela atmosfera
terrestre. Esta interacao da atmosfera com a emissao estelar é chamada de contaminacao
telirica e é um fendémeno que interfere com todas as observagoes estelares feitas a partir do
solo terrestre.

O objetivo geral deste trabalho consiste em estudar métodos existentes usados por as-
tronomos para corrigir espectros estelares de contaminacao telirica e investigar métodos

computacionais com o potencial de auxiliar este processo de correcao.

1.2 Estrutura do Trabalho

O capitulo 2 apresenta a base tedrica astrondémica por tras da espectroscopia estelar e seu
sistema de classifica¢ao, o processo de captura e reducao de dados e a ciéncia da contaminagao
teltrica de espectros estelares. Além disso, sdo apresentados conceitos e algoritmos associados
a similaridade e alinhamento de sinais digitais usados neste campo.

O capitulo 3 apresenta especificagoes sobre o formato de dados utilizado para representar
os espectros estelares e as ferramentas computacionais utilizadas para a leitura e manipulacao
destes dados, bem como os conjuntos de dados publicos ou fornecidos por comunicagao
particular nos quais se basearam os experimentos. Ainda nesse capitulo sdo descritos os
experimentos realizados durante o desenvolvimento deste trabalho e seus resultados.

O capitulo 4 traz algumas conclusoes sobre a pesquisa realizada e as dificuldades encon-
tradas, confronta os resultados com os objetivos iniciais e expoe potenciais desenvolvimentos

futuros para este trabalho.



Capitulo 2
Fundamentacao Tedrica

O problema de remocao de ruido teltirico em sinais astronémicos é de natureza interdis-
ciplinar, o que implica na necessidade de compreender tanto aspectos da teoria astronomica
de espectros estelares, quanto aspectos relativos as representagoes e manipulagoes compu-
tacionais relacionadas ao problema. Neste capitulo sao descritos conceitos basicos em es-
pectroscopia astronomica, principalmente estelar, e algoritmos de processamento de sinais
digitais utilizados na pesquisa, que em conjunto caracterizam o problema da contaminagao

telurica de espectros estelares e sua possivel solugao através de técnicas de filtragem.

2.1 Espectroscopia Astronémica

Estrelas sdo corpos celestes que consistem de esferas de gas ionizado que sdo mantidas
integras pela sua gravidade. Uma fonte fundamental de energia das estrelas sdo as rea-
¢oes nucleares, principalmente a fusao de hidrogénio em hélio. A energia resultante desta
fusao nuclear é emitida para o espago em grande parte como radiagdo eletromagnética
(Kepler e Saraiva, 2014).

A radiacao da estrela se propaga pelo meio interestelar como um fluxo de particulas de-
nominadas fotons. Quando no espago, estes fétons atingem o limite de velocidade universal,
a velocidade da luz ¢ &~ 3 x 108 m/s. Os f6tons se aproximam da Terra nesta velocidade, mas
assim que entram em contato com a atmosfera terrestre comecam a interagir com moléculas
como o oxigénio e o vapor de dgua (Wikipedia contributors, 2019a). Estas moléculas de gas
podem absorver os fétons do sinal estelar, e consequentemente, alterar a quantidade de in-
formagao emitida por uma estrela que alcanga a superficie terrestre (Wikipedia contributors,
2019b).

Os fotons que alcangam a superficie terrestre sdo medidos instrumentalmente, e essa cap-
tura de sinal é fundamental para estudos em astronomia observacional. Um dos instrumentos
utilizados para fazer observagoes a partir do solo sao os espectrografos, presentes em muitos
telescopios.

Um espectrografo tem a capacidade de dividir a radiacao eletromagnética de um objeto
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celeste em seus respectivos comprimentos de onda, resultando em um espectro: um mapa
de radiagdo em fungdo do comprimento de onda. Na astronomia, diversos corpos celestes
podem ser o objeto de estudo de observagoes espectrais, como estrelas, planetas, nebulosas,
galdxias e nucleos galacticos ativos.

Essa variedade de objetos celestes produz diferentes espectros, que podem ser divididos
em trés tipos principais: continuo, de absorcao e de emissao. Um espectro continuo é uma
funcao que tem como dominio todos os comprimentos de ondas do espectro eletromagnético.
Ele é gerado pela observagao de um corpo opaco quente, que seria o equivalente a observar
diretamente o nicleo de uma estrela sem intervencao de matéria entre estrela e observador.
Um espectro de absorcao, ou espectro de linhas escuras, ¢ gerado por um gas transparente
e comparativamente mais frio em frente ao corpo opaco quente, e esta associado a absorcao
dos fotons da radiacao estelar em determinados comprimentos de onda. E por tltimo, o
espectro de emissao, ou espectro de linhas brilhantes, é gerado por um gas transparente
que foi excitado por uma fonte de energia proxima, o que resulta na emissao de fotons de

comprimentos de onda especificos. A figura 2.1 ilustra os trés tipos de espectros.

Figura 2.1: Os trés tipos de espectro: continuo, de emissio e de absor¢io (Mclaughlin, 2013)

Dentre esta grande variedade de objetos celestes, as estrelas sao especialmente estudadas
pelos seus espectros. Por serem objetos quentes, rodeados de gases mais frios (as chamadas
atmosferas estelares), estrelas emitem um espectro de linhas de absorgao sobreposto a um
espectro continuo. As linhas de absorcao tém comprimentos de onda caracteristicos dos
elementos quimicos que geraram o espectro. A figura 2.2 ilustra o espectro da estrela Vega,
cujo formato segue o de um espectro continuo com a sobreposicao de linhas de absorcao de
diversos elementos quimicos.

No final do século XIX, astronomos perceberam que a andlise cuidadosa do espectro de
uma estrela fornece uma riqueza de detalhes sobre ela, incluindo sua temperatura efetiva, ve-
locidade de rotacao, velocidade de translagao, densidade, composi¢ao quimica e metalicidade.
Com a observagao rotineira de espectros estelares em grandes ntimeros, estes pesquisadores
notaram que era possivel agrupar as estrelas com base em suas caracteristicas espectrais, e
assim surgiram diversos sistemas de classificagao estelar.

O sistema moderno de classificagdo de estrelas foi adotado em 1910 e foi criado por um
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VegaA06-012s06crop.fit

Figura 2.2: O espectro da estrela Vega(Haworth, 2011)

time do observatoério da Universidade de Harvard. Este sistema baseia-se nas intensidades
relativas das linhas de absorcao presentes no espectro. As variacoes nas linhas espectrais
para diferentes estrelas sao devidas principalmente a diferenga de temperatura das camadas
externas de gas na estrela, logo o sistema de classificacao espectral é baseado na temperatura
efetiva da estrela.

As classes espectrais do sistema, em ordem decrescente de temperatura efetiva da estrela
sao O, B, A, F, G, K e M, como pode ser visto na tabela 2.1. Cada uma dessas classes se
divide em 10 subclasses (indicadas pelos niimeros de 0 a 9), sendo 0 a mais quente dentro da
classe e 9 a mais fria. Na figura 2.3 é possivel observar como diferentes linhas de absor¢ao
e bandas moleculares variam em intensidade conforme muda a temperatura efetiva, ou tipo

espectral, da estrela.

Tipo Espectral | Temperatura efetiva (K)
O 30.000
B 20.000
A 10.000
F 7000
G 6000
K 4000
M 3000

Tabela 2.1: A temperatura superficial estelar para cada tipo espectral (Hetem e Pereira, 2010)

Os tipos espectrais das estrelas continuam sendo uma parte essencial para a pesquisa em
astronomia, seja para auxiliar na descoberta de exoplanetas ou na interpretacao da histéria

da evolugao das galdxias (Charbonneau et al., 2002).
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Figura 2.3: Tipos de espectro estelar (Burrows, 2012)

2.2 Reducao de Dados

Pesquisas na area de espectroscopia astrondémica sao dependentes de uma soélida estru-
tura instrumental. Isto significa que para coletar dados de objetos celestes é necessario ter
acesso a instrumentos de observagao, equipamentos de hardware sofisticado que sao capa-
zes de transformar a radiagdo eletromagnética que alcanca a superficie terrestre em dados
cientificamente interpretaveis.

Estes instrumentos de observag¢ao muitas vezes estao munidos de um CCD ou charge-
coupled device, um sensor eletronico constituido por varios quadrados fotossensiveis, que
registram o sinal em pixels de uma imagem. CCDs respondem linearmente ao sinal que os
atinge e registram uma imagem da regiao do céu que estd sendo observada. A chegada de
cada foton em um de seus pixels gera uma pequena carga elétrica armazenada para leitura
posterior, e esta aumenta de forma proporcional a quantidade de fétons que atingem o
aparelho (Davenhall et al., 2001).

Os beneficios de se usar um CCD para capturar imagens celestes é que eles automa-
ticamente fornecem uma imagem digitalizada capaz de ser exibida e processada por um
computador. Porém, estes dados brutos contém uma série de assinaturas instrumentais que
devem ser eliminadas antes que o dado possa ser usado para fins cientificos (Davenhall et al.,
2001).

O processo de corrigir as imagens capturadas pelo CCD de suas assinaturas instrumentais
¢é chamado de redugcdo de dados pela comunidade astronomica, e consiste de uma série
de transformagoes aplicadas a imagem bruta. No final deste processo é obtida uma imagem
cientifica utilizavel e pronta para ser analisada.

No caso dos espectros estelares, a reducao de dados implica na extragao de um espectro
unidimensional a partir de uma imagem de CCD da estrela observada, também chamada de

estrela de ciéncia. A figura 2.4, ilustra as imagens de CCD antes e depois do processo de
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reducdo (painéis a esquerda e ao meio, respectivamente), e as representagoes dos espectros

extraidos (painéis a direita).

Figura 2.4: Redugio de dados de uma imagem de CCD a um espectro unidimensional (Moravec,

2004)

O espectro resultante deste processo é unidimensional no dominio do comprimento de
onda da estrela e tem sua intensidade representada por um fluxo, cuja unidade é erg/cm?/s/A,
que representa a intensidade de energia por unidade de area, tempo e comprimento de onda
(Djorgovski, 2004).

2.3 Contaminacao Teldrica

Como mencionado na se¢ao 2.1, a maioria das observacoes astrondémicas é feita a partir
do solo e, neste caso, nem toda a luz irradiada por uma estrela consegue ser capturada por
instrumentos de observagao.

A principal consequéncia da interagdo da radiagao eletromagnética estelar com a atmos-
fera terrestre é que novas linhas espectrais sao formadas no espectro capturado instrumental-
mente. As moléculas presentes na atmosfera terrestre formam linhas de absor¢ao no espectro
observado, denominadas linhas teluricas.

No espectro estelar, regioes de diferentes comprimentos de onda possuem diferentes sen-
sibilidades a atmosfera. Isso implica que em certas regides do espectro de ciéncia existe
uma maior presenca das linhas teluricas do que em outras. Na figura 2.5, é possivel ver
estas linhas teltricas e suas respectivas moléculas responsaveis em uma grande extensao de

comprimentos de onda.
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Figura 2.5: Espectro de absor¢io sintético criado pelo Molecfit que ilustra como diferentes mo-
léculas interagem com diferentes regides de comprimento de onda (Smette et al., 2015)

As linhas teliricas contribuem para a criacdo de uma observacgao distorcida ou contami-

nada. A menos que seja corrigida, esta contaminacao pode produzir erros de interpretagao

e ruidos que reduzem a precisao dos dados observados, e consequentemente, dificultam o

avanco de diversas pesquisas astronomicas.

Existem alguns procedimentos tipicos usados hoje em dia para remover as linhas teluri-

cas de um espectro de ciéncia. Um método popular consiste em aplicar uma divisao simples
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entre o espectro da observagao e uma referéncia teliirica, que consiste em uma funcao repre-
sentando a transmissao radiativa da atmosfera terrestre para cada comprimento de onda,
desde que satisfeita a condigao de que o referencial telirico tenha as mesmas assinaturas ins-
trumentais do espectro de ciéncia. Esta referéncia teltrica pode ser obtida de duas maneiras:
através da observacao de uma estrela padrao, ou pela simulacdo de um espectro atmosférico
tedrico, conforme detalhado a seguir.

As estrelas padrao sao estrelas quentes em rotacao rapida de tipo espectral B ou A.
Elas sao escolhidas pois seus espectros nao possuem caracteristicas marcantes além de fortes
linhas de hidrogénio. Para que o espectro de uma estrela padrao seja usado como uma
referéncia teltdrica, é necessario observéa-la em condigoes muito préximas (tempo, posi¢ao no
céu e condigoes atmosféricas) daquelas referentes ao espectro de ciéncia. Contudo, existem
varias limitagoes fundamentais no nivel de correcao que pode ser obtido com o método da
estrela padrao. Primeiramente, outras caracteristicas estelares além das linhas de hidrogénio
ainda podem estar presentes no espectro da estrela padrao, evidenciando que ela nao é um
modelo preciso da transmissao radiativa da atmosfera. Além disso, o tempo e a direcao de
observagao das duas estrelas nunca sera exatamente o mesmo, o que significa que a assinatura
atmosférica de ambos os espectros também sera necessariamente diferente.

Devido as limitagdes no uso das estrelas padrao, foi criado um método mais sofisticado
e automatizado para produzir uma referéncia teltrica: softwares de simulagao do espectro
atmosférico. Estes softwares utilizam modelos de transmissao radiativa da atmosfera para
criar um espectro telirico sintético, cujas condigdes de simulagdo sdo muito proximas as
condigoes de observacao da estrela de ciéncia. O modelo de transmissao atmosférica mais
utilizado hoje em dia é o Line-By-Line Radiative Transfer Model (LBLRTM) (Clough et al.,
2005), que fornece cédlculos de radidncia espectral com precisao e eficiéncia. Este modelo
utiliza o HITRAN (Rothman et al., 2009), um acrénimo para High-resolution Transmission
molecular absorption database, uma base de dados de linhas e parametros espectroscopicos.

Um exemplo de software de simulag¢ao do espectro atmosférico é o Molecfit (Smette et al.
2015), uma ferramenta para a modelagem de linhas teliricas desenvolvida por astréonomos
do European Southern Observatory'. De acordo com seus criadores, o Molecfit recupera o
perfil atmosférico mais compativel com o instante da observacao da estrela de ciéncia. Isto
envolve a utilizagdo de um modelo de transmissao radiativa da atmosfera com uma base de
dados de condi¢oes atmosféricas para recuperar atributos como a variagao na temperatura,
pressao e umidade em funcgao da altitude da observagao.

Independentemente de como é gerado o referencial teliirico, considera-se que ele repre-
senta coeficientes de transmissao da radiacao através da atmosfera, no sentido que, para
cada comprimento de onda, a quantidade de radiacao propagada desde a estrela que con-
segue atravessar a atmosfera e chegar ao instrumento é dada em percentual, representado

pelo coeficiente de transmissao?.

Thttps://www.eso.org/public/
2Tsso estd de acordo com o principio da superposicio e equivale & hipétese de linearidade do processo de

Y
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Em termos matemaéaticos, consideramos os espectros de ciéncia, telurico e estelar sem

contaminagdo como vetores o (observado), a (atmosfera) e s (estrela),

0:(017027"'7071) a:(alva27"'7an> 3:(517827"'7571)7

representando valores discretos do fluxo estelar ou atmosférico em n comprimentos de onda
especificos (geralmente equi-espagados). A contaminagao teldrica do espectro de ciéncia se

refere entao a equagao

0o=aos (ou equivalentemente: 0; = a; - i, Vi),

onde o simbolo o representa o produto de Hadamard entre o espectro estelar original e
o referencial telirico, e a equagdo pressupoe que as trés sequéncias estejam perfeitamente
alinhadas, ou seja, que cada indice ¢ represente o mesmo comprimento de onda nos trés
espectros. Esse é um possivel ponto de partida para o tratamento dos espectros estelares
com técnicas computacionais associadas ao processamento de sinais digitais, abordadas a

seguir.

2.4 Similaridade e alinhamento de sinais

O processamento de sinais digitais tem como foco extrair informacgoes significativas dos
sinais, bem como modificd-los a fim de atingir determinados objetivos. Uma das operagoes
importantes na andlise de sinais digitais ¢ a mensuracao da similaridade entre dois sinais.
Medidas de similaridade possuem diversas aplicagoes em areas como reconhecimento de fala,
para saber se um sinal de voz corresponde a um determinado texto, ou em economia, para
comparar investimentos em periodos diferentes, entre outras aplicacgoes.

Como foi mencionado na secao 2.3, é possivel assumir que o problema da contaminacao
teltirica pode ser operacionalizado como uma multiplicagao simples partindo do pressuposto
de que os sinais se encontram em uma situacao ideal. Estabelece-se como uma situagao
ideal os sinais que: (i) possuem mesma intensidade, ou seja, que foram observados com
as mesmas condigbes atmosféricas (pressdo, temperatura, umidade, turbuléncia etc); (ii)
possuem mesma assinatura instrumental; (iii) sdo amostrados nos mesmos comprimentos de
onda, ou seja, estao perfeitamente alinhados pixel a pixel.

Nesse trabalho, optamos por estudar a questao do alinhamento do sinal, motivados por
uma dificuldade real que foi encontrada por um grupo de pesquisadores envolvidos na X-
Shooter Spectral Library (Chen et al., 2014, XSL). A XSL é uma colegao de estrelas observada
pelo espectrégrafo de resolucao média X-Shooter?, do ESO. Essa biblioteca de estrelas tem

diversas aplicagoes em Astronomia, desde o estudo de abundéncias quimicas de estrelas

transmissao radiativa no vacuo, sob a qual a transmissao pode ser modelada independentemente para cada
frequéncia ou comprimento de onda.
3https:/ /www.eso.org/sci/facilities /paranal /instruments /xshooter.html


https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/xshooter.html
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da nossa Galaxia até a modelagem evolutiva de outras galaxias. Pesquisadores que usaram
estes dados para suas pesquisas relataram desalinhamentos nos comprimentos de onda dos

espectros (Gonneau et al.; Moehler, 2015), que podem ser observados na figura 2.6.
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Figura 2.6: Desalinhamentos observados nos espectros teliricos do XSL (Moehler, 2015)

Diante disso, é possivel entender porque o estudo da similaridade entre sinais pode ser
util em espectros estelares: para alinhar regioes de contaminacao atmosférica de moléculas
especificas em um espectro de ciéncia com as regioes correspondentes no espectro teldrico.
Em teoria, isto melhoraria o resultado da divisao entre o espectro de ciéncia observado e o
teltirico, e consequentemente, a qualidade do espectro estelar sem contaminacao.

Uma medida tradicional de diferenca entre informagoes numéricas que poderia ser usada
como medida de similaridade entre dois sinais digitais ¢ a distancia euclideana entre os
vetores correspondentes. Porém em sinais com flutuacoes rapidas é facil perceber que mesmo
um pequeno desalinhamento poderia provocar um grande aumento na distancia entre os
sinais.

Um algoritmo robusto utilizado para determinar a similaridade entre dois sinais digitais
desalinhados é o Dynamic Time Warping (DTW). Este algoritmo acha uma correspondéncia
Otima entre os indices de dois vetores, de tal maneira a minimizar as distancias entre os
indices correspondentes. Essa correspondéncia equivale a um alinhamento entre as sequéncias
que torna os sinais realinhados mais similares (Shou et al., 2005).

A figura 2.7 ilustra o alinhamento 6timo encontrado pelo DTW entre um sinal cuja
frequéncia aumenta com o tempo e uma sinusoide. O alinhamento encontrado corresponde
a distancia euclideana minima entre as duas sequéncias, de forma que regides com formatos
similares estejam o mais proximas o possivel no alinhamento.

A formulagao do problema (Salvador e Chan, 2007) do DTW ¢ a seguinte: dadas duas
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Figura 2.7: Sinais originais e alinhados com a DTW com a distincia euclideana final (MATLAB)
sequéncias X e Y, de comprimentos respectivos n e m,

X = (xlax%"' 7'1;77,)

Y = (917927"' 7y’m)7

construa um caminho W de comprimento k

W = (wy,ws, -+, wg), max(n,m) < k <n+m,

que satisfaca as seguintes condigoes:

e 0 k-ésimo elemento do caminho W é wy, = (i, jx), onde i, jx sdo indices das sequéncias
X e Y, respectivamente;

e o caminho W deve comegar em w; = (1,1) e deve terminar em wy = (n,m), de forma

a assegurar que o alinhamento considera as duas sequéncias completas;

e o caminho W forga i, e j;. a serem mondtonos nao-decrescentes como fungoes de k; em
termos matematicos isso equivale a

i <y <t +1 e Je < Jkv1 < Jr + 1,

garantindo que todos os indices das duas sequéncias serao usados;
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e o0 caminho W minimiza a funcao

k
dist(W) = Z dist(zi,,, y;,)
n=1
onde dist(z;,, y;,) ¢ uma medida de distancia, tipicamente a euclideana, entre um par

de elementos das sequéncias X e Y.

As trés primeiras condigoes definem uma enorme quantidade de caminhos/alinhamentos
possiveis, ao passo que a quarta condi¢ao estabelece um critério de comparacao entre dois
alinhamentos distintos.

A implementacao do algoritmo utiliza o paradigma da programacao dinamica, onde cada
instancia do problema ¢ resolvida combinando solugoes de subproblemas da instancia origi-
nal. O diferencial desta abordagem é que os resultados dos subproblemas sao armazenados
em uma tabela ou matriz. No caso da DTW ¢ criada uma matriz de distancias acumuladas
D, de dimensao n x m, onde D(i, j) armazena o valor da distancia total do caminho minimo
que pode ser construido entre as subsequéncias X' = {z,--- ,z;} e Y = {y1,--- ,y;}. Logo,
o valor armazenado em D(n,m) representa a distdncia do caminho minimo que compreende

as duas sequéncias inteiras. O preenchimento da matriz D ¢é feito da seguinte forma:

J
> dist(z1, yk) sei=1
k=1
D(i,j) = !
(i) > dist(zg, y1) sej=1
k=1
dist(z;,y;) + min{D(i — 1,4),D(i,j —1),D(i —1,j — 1)} caso contrario

Esta abordagem funciona pois, ao se calcular D(i, j), todos os caminhos 6timos de sub-
sequéncias menores do que as sequéncias de tamanhos i e j ja foram considerados, logo, a
distancia armazenada em D(i,j) corresponde a distdncia minima entre todos os caminhos
possiveis para subsequéncias com apenas um indice de diferenca em relagdo a i ou j (ou
ambos), mais a distancia entre o par z; e y;. A inicializacao da linha ¢ = 1 e da coluna j =1
explora o fato de que para alinhar uma subsequéncia qualquer de X (ou Y) com apenas um
elemento do outro vetor, o inico caminho possivel é aquele que alinha todos os elementos
da subsequéncia ao tinico elemento possivel.

Depois que a matriz D estd completa, é necessario reconstruir um caminho étimo entre
D(1,1) e D(n,m), pois a matriz s6 traz esse caminho de forma implicita, através dos minimos
que foram considerados no célculo de D(i, 7). Essa reconstrugao é feita na ordem inversa:
a partir do final do caminho D(n,m), consideram-se os elementos a esquerda D(n,m —
1), abaixo D(n — 1,m) e na diagonal inferior esquerda D(n — 1,m — 1); dentre estes, o
elemento com o menor valor é adicionado ao caminho étimo como antecessor de D(n, m).

Este procedimento é repetido até que o caminho chegue na posi¢ao D(1,1).
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Figura 2.8: Uma matriz de similaridade com o caminho otimo da DTW entre as séries X e

Y(Salvador e Chan, 2007)

O pseudo-cédigo dos procedimentos de preenchimento da matriz (Fong, 2012) e de back-
tracking que compoem a DTW sao dados pelos algoritmos 1 e 2.

E possivel analisar a complexidade de tempo e espaco da DTW com o algoritmo de pre-
enchimento da matriz de similaridade. Cada elemento da matriz n x m é escrito exatamente
uma vez em tempo constante, e a matriz inteira é armazenada na memoria. Logo, ambas as
complexidades sdo O(nm), que no caso de n = m, equivale a uma complexidade assintética
O(n?). A complexidade de espaco é especialmente proibitiva, visto que sequéncias obtidas
de espectros estelares com apenas 177 mil elementos geram uma matriz de similaridades que
exige terabytes de memoria para ser armazenada.

A complexidade quadratica tanto em tempo quanto em espago da DTW cria a demanda
por métodos que consigam acelerar este procedimento. No artigo de Salvador e Chan (2007),
¢é proposta uma abordagem multinivel inspirada no problema da particao de grafos. Essa
técnica tende a funcionar bem para problemas muito grandes e de dificil solugao exata. Neste
caso, solugoes de problemas menores ou parciais podem ser refinadas e combinadas para que
se encontre uma boa aproximacao da solucao do problema original.

O algoritmo proposto, chamado de FastDTW, depende de algumas operagoes-chave: a
reducao das séries temporais, a projecao do caminho da DTW para maiores resolugoes e o
refinamento do caminho encontrado. A reducgao das séries temporais é feita tirando a média
de pontos adjacentes e o resultado sdao vetores com a metade do seu comprimento original.
Repete-se esta operagao varias vezes para se criar todas as resolugoes das séries temporais que
serao usadas, de maneira similar a transformada Wavelet. O algoritmo quadratico padrao da

DTW é utilizado para as séries temporais com menor resolugao e o caminho 6timo encontrado
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Algorithm 1 DTW matrix filling
1: procedure DTW(z,y) > Seja M uma matriz bidimensional n x m
2 M][0,0] <0

3 for ¢ < 1 to m do

4: M][0,i] < o0

5: end for
6

7
8

9

for i + 1 ton do

M]i, 0] + o0
end for
: for : < 1ton do

10: for j < 1tom do
11: d = dist(x[i], y[j])
12: Mli, jl =d+min(M[i — 1, 7], M[i,j — 1], M[i — 1,j — 1])
13: end for
14: end for
15: return M|[n,m] > Distancia do caminho 6timo

16: end procedure

Algorithm 2 DTW path backtracking

1: procedure DTW__ PATH(M) > Seja P uma lista de tuplas
2 141N

3 ]—m

4: while i # 0 and j # 0 do

a: P.add(i, J)

6 if M[li—1,j—1]<Ml[i—1,4]and M[i —1,j — 1] < M[i,j — 1] then

7 ii—1

8 j—g5—1

9: else if M[i—1,j] < M[i—1,j— 1] and M[i —1,j] < M[i,j — 1] then

10: 1+—1—1

11: else

12: jej—1

13: end if

14: end while

15: return P > Indices do caminho 6timo

16: end procedure
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é entao projetado para a proxima maior resolucao que foi computada. Na projecao aplica-
se uma versao restrita da DTW apenas na vizinhanga proxima do caminho resultante da
projecao, o que nao garante que o caminho 6timo sera encontrado. Para aumentar as chances
de encontrar a solugao 6tima existe um parametro de raio r, que representa o nimero de
células adjacentes ao caminho projetado que fardo parte da DTW restrita. Este procedimento
¢é repetido para todas as resolucoes até se obter um caminho na resolucao original.

O algoritmo usa uma estratégia recursiva, na qual o caso base é o uso da DTW quadratica
padrao em uma resolugdo bastante baixa dos sinais. Uma analise da complexidade de tempo
e espaco do pior caso em que ambas as séries temporais possuem n elementos resulta em
n(8r+14) para tempo e n(4r+7) para espago, ou seja, se o parametro  é um valor constante
pequeno (< n), podemos afirmar que as complexidades assintéticas sao O(n).

Como pode ser visto nos algoritmos 1 e 2, as saidas do DTW sao a distancia e o caminho
otimo entre duas sequéncias. Neste trabalho foi produzido um algoritmo que tem como
objetivo produzir sequéncias alinhadas. Para isso é utilizado o caminho resultante da DTW
e é feita uma aproximacao do realinhamento de uma das sequéncias em relagao a outra. O
algoritmo implementado usa os indices repetidos no caminho da DTW e tira a média entre
os elementos correspondentes para criar um valor representativo da correspondéncia de uma
regiao maior de uma sequéncia com uma regiao menor de outra.

Em termos matematicos temos as sequéncias a e o, definidas na se¢ao 2.3, e queremos
construir um @ que representa a sequéncia a realinhada em relacao a sequéncia o, a partir
de um caminho P obtido pelo DTW. Os caminhos construidos pelo algoritmo DTW podem
associar cada indice de uma sequéncia a varios indices adjacentes da outra sequéncia. Para
contornar essa questao na construgao de @, foi definido o seguinte procedimento: para cada

indice [ = 0,...,n da sequéncia o, define-se

a; = média{ak}keL

onde

L ={m|(m,l) € P}

e P representa o caminho resultante da DTW entre a e 0. O pseudo-cdédigo correspondente

a essa definicdo pode ser visto no algoritmo 3 abaixo.
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Algorithm 3 Sequence alignment

1: procedure ALIGN__SEQUENCE_ DTW__PATH(P, s) > Seja P uma lista de tuplas e s o

vetor a ser realinhado

2: d<« 0 > Seja d uma associacao chave-valor vazia
3: aligned < ()

4: for (i,7) in P do

5: insere i na lista d[j]

6: end for

7 for (j,lista) do

8: m < média dos valores de s associados aos indices na lista d[j]

9: aligned[j] < m

10: end for

11 return aligned > Sequéncia realinhada
12: end procedure

Os procedimentos descritos acima serdao explorados nos experimentos apresentados no

préximo capitulo.






Capitulo 3
Desenvolvimento Experimental

Este trabalho tem o objetivo de explorar possiveis solugoes computacionais que sejam ca-
pazes de remover ou atenuar a contaminacao telirica de espectros astronémicos capturados
a partir do solo. Para fazer isso é necessario um conhecimento aprofundado dos dados cole-
tados, desde os procedimentos adotados na aquisi¢ao e redugao de dados até interpretacoes
astronomicas de caracteristicas morfologicas desses sinais.

Neste capitulo sao descritos os dados utilizados e os experimentos realizados durante
o desenvolvimento do trabalho. Os experimentos foram tteis para permitir a visualizagao
e compreensao dos espectros de ciéncia e telturico, o teste do realinhamento de sinais como
possivel coadjuvante na remoc¢ao da contaminacao telirica, e o aprendizado de caracteristicas

fundamentais dos espectros na solucao do problema da contaminacao teltrica.

3.1 Formato de dados

O formato de dados utilizado nos experimentos é o FITS ou Flexible Image Transfer
System (Pence et al., 2010). Este formato de arquivo digital facilita o armazenamento, pro-
cessamento e transmissao de dados cientificos e foi projetado para armazenar conjuntos de
dados n-dimensionais que consistem em matrizes e tabelas. Este é o formato de dados mais
utilizado na astronomia, possuindo recursos especificos para incluir informacoes de calibragao
fotométrica e espacial e outros metadados astrondémicos relativos aos sinais armazenados.

Um arquivo FITS é composto por segmentos chamados de HDU (Header-Data Units) e
ele deve necessariamente ter um Primary HDU, que armazena os dados cientificos principais.
O PrimaryHDU pode ser acompanhado de HDUs adicionais, categorizados entre extensoes
de imagens, extensoes de tabelas ASCII e extensdes de tabelas binarias (McGlynn, 2014).

O header de um arquivo FITS contém uma lista de palavras-chave em letra maiuscula,
associadas a um valor e possivelmente seguidas de um comentério. Estas palavras-chave re-
presentam elementos dos dados que sao importantes, como a data de observagao do arquivo,
seu autor, seu historico de processamento, seu telescopio de origem e também podem re-

presentar elementos relacionados a fisica da observagao, como a massa de ar no momento e

19
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local de observacao, temperatura ambiente, umidade e etc. A Fig. 3.1 ilustra o header tipico

de estrelas de ciéncia.

SIMPLE = T / Fits standard

BITPIX = -64 / Bits per pixel

NAXIS = 1 / Number of axes

NAXIS1 = 595493 / Axis length

EXTEND = T / File may contain extensions

ORIGIN = 'NOAO-IRAF FITS Image Kernel July 2003' / FITS file originator
IRAF-TLM= '2013-10-10T19:32:18' / Time of last modification

0BJECT = 'RED NONMERGED SCI POINT REDU' / Name of the object observed
COMMENT  FITS (Flexible Image Transport System) format is defined in 'Astronomy
COMMENT  and Astrophysics', volume 376, page 359; bibcode: 2001A&A...376..359H
DATE = '2013-10-08T17:59:44' / file creation date (YYYY-MM-DDThh:mm:ss UT)
CTYPE1 = 'LINEAR

BUNIT = 'ADU

CRVAL1 = 3052.0000

CRPIX1 = 1.

CDELT1 = 0.012379642365

CUNIT1 = 'Angstrom’ / Wavelength units

LAMRMS = 0.002193 / RMS of wavelength solution [CUNITL]

LAMNLIN = 262 / No. of lines used in wavelength solution
CRDER1 = 0.000135 / Wavelength uncertainty [CUNIT1]

CSYER1 = 0.000311 / Typical systematic wavelength error [CUNIT1]
TELESCOP= 'ESO-VLT-U2' / ESOD Telescope Name

INSTRUME= 'UVES ! / Instrument used.

RA = 190.413633 / 12:41:39.2 RA (J2000) pointing (deg)

DEC = -1.44935 / -01:26:57.6 DEC (J2000) pointing (deg)
EQUINOX = 2000. / Standard FK5 (years)

RADECSYS= 'FK5 ! / Coordinate reference frame

MID-0BS = 55677.07266342 / MID start (2011-04-26T01:44:38.119)
DATE-0BS= '2011-04-26T01:44:38.119' / Date of observation

uTC = 6273. / 01:44:33.000 UTC at start (sec)

LST = 40669.384 / 11:17:49.384 LST at start (sec)

PI-COI = 'UNKNOWN ' / PI-COI name.

0BSERVER='UNKNOWN ' / Name of observer.

DATAMDS = '7f14c9c9f9127e3ff7303f7254d41775' / MD5 checksum

PIPEFILE= 'red_nonmerged_science_redu.fits' / Filename of data product
AIRMASS = 1.164 / Airmass at start

IMAGETYP= 'OBJECT,POINT' / Observation type

ut = '01:44:33.000" / UT at start

ST = '11:17:49.383" / ST at start

Figura 3.1: Trecho do cabegalho do arquivo FITS da estrela HD110379

Dentro de uma HDU em um arquivo FITS, o componente em sequéncia ao header, quando

presente, possui um vetor que pode ter desde 1 até 999 dimensoes. Esta secdo representa o

dado astrondémico capturado, como os valores do fluxo de um espectro estelar ou uma imagem

de um objeto celeste. Os dados podem ter um de 5 possiveis tipos de dados (Pence et al.,

2010):
1. Inteiros de & bits
2. Inteiros de 16 bits

3. Inteiros de 32 bits

4. Numeros reais de ponto flutuante de 32 bits

5. Numeros reais de ponto flutuante de 64 bits

3.2 Ambiente e ferramentas

A realizacao dos experimentos deste trabalho foi dependente de um conjunto de bibliote-

cas especializadas. Esta secao descreve as ferramentas utilizadas e detalhes da implementagao

dos experimentos.

A linguagem de programacao de escolha para a implementacao dos experimentos foi o

Python, por esta permitir o uso de bibliotecas especializadas para o processamento de sinais

e manipulacao de dados astronémicos.
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Os experimentos foram implementados em notebooks do Jupyter' (Kluyver et al., 2016),
um projeto de cédigo-aberto com o objetivo de oferecer suporte a ciéncia de dados e com-
putacao cientifica interativa. Neste ambiente computacional é possivel escrever cédigo em
células que podem ser executadas de forma independente. Esta interatividade faz com que
os notebooks sejam ambientes perfeitos para uma programacao de natureza exploratoria, ja
que é possivel executar experimentos e apresentar resultados e graficos entre varias células
de codigo.

Estabelecidos a linguagem e o ambiente dos experimentos, foram usadas diversas bibliote-
cas de Python para ler, manipular e visualizar os dados estelares. Os pacotes utilizados foram:
o NumPy? (Oliphant, 2006), uma biblioteca eficiente para computacio cientifica com suporte
para vetores e matrizes grandes e multidimensionais, além de diversas fungbes matematicas
de alto nivel; o Matplotlib®> (Hunter, 2007), uma biblioteca gréifica que permite a visualiza-
cdo de dados em diversos tipos de graficos; e finalmente o Astropy® (Price-Whelan et al.,
2018), uma biblioteca que é amplamente usada para processar computacionalmente diversos
dados astrondémicos, possuindo funcionalidades como leitura de arquivos FITS, conversoes

de unidades entre quantidades fisicas e computacoes cosmologicas.

3.3 Conjuntos de dados

Para o desenvolvimento dos experimentos destre trabalho, foram obtidos alguns conjun-
tos de dados estelares. Todos os arquivos destes conjuntos estao no formato FITS. Estes
conjuntos de dados estelares englobam tanto observagoes reais de estrelas quando espectros

teliricos sintéticos. A lista a seguir descreve estes conjuntos.

e UVES: dois pares de arquivos FITS contendo observacoes das estrelas HD110379 e
HD186791 e seus respectivos referenciais teltricos. Estes dados foram capturados pelo
espectrografo UVES ° (Dekker et al., 2000), instalado no Very Large Telescope Array ©,
no Cerro Paranal, Chile. Os dados foram obtidos como parte do proposal de observagao

087.B-0308(B), PI P. Coelho;

e FTS: uma tabela FITS contendo observagoes reais do Sol, da estrela Arcturus e um re-
ferencial teltrico para ambas (Hinkle et al., 2000), observados pelo Fourier Transform
Spectrometer instalado no telescopio KPNO no National Optical Astronomy Observa-

tory”;

thttps://jupyter.org/

2https://numpy.org/

3https://matplotlib.org/

4http:/ /www.astropy.org

Shttps://www.eso.org/sci/facilities /paranal /instruments /uves.html
Shttps://www.eso.org/public/brazil /teles-instr /paranal-observatory /vlt/?lang
"https://www.noao.edu/image gallery /html/im0449.html
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https://numpy.org/
https://matplotlib.org/
http://www.astropy.org
https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/uves.html
https://www.eso.org/public/brazil/teles-instr/paranal-observatory/vlt/?lang
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e XSL: dados de observagdes do X-Shooter (Chen et al., 2014; Gonneau et al.), outro
espectrografo que compoe o Very Large Telescope Array. Mais detalhes sobre este

conjunto de dados sdo explicados nesta segdo (Anais Gonneau, comunicagao privada);

e Molecfit: dados teldricos sintéticos gerados com a ferramenta Molecfit (Smette et al.,
2015).

Antes de qualquer teste foi necessario um processo de ambientacao e familiarizacdo com
os dados astronomicos. Para a leitura e manipulagao de dados no formato FITS foi usada a
biblioteca Astropy.

A combinacao dos dados com o ferramental adequado, possibilitou analisar e visualizar o
espectro de diversas estrelas. Dois exemplos de estrelas de ciéncia e seus referenciais teliricos
estdo nas figuras 3.2 e 3.4, e representam, respectivamente, a estrela HD110379 e o Sol.
Além dos espectros completos, a figura 3.3 ilustra dois painéis aumentados dos espectros
observado e telirico de HD110379, assim é possivel ver as linhas espectrais com mais detalhes

e compreender qual informacao é perdida para a contaminacao telurica.

HD110379 Telluric reference for HD110379
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(a) HD110379 (b) Referéncia telirica para HD110379

Figura 3.2: Espectro observado com contaminacio e espectro telirico de HD110379

Além das estrelas acima, como foi mencionado na se¢ao 2.4, o principal conjunto de dados
utilizado nos experimentos deste trabalho sao estrelas do X-Shooter Spectral Library. O dife-
rencial deste conjunto de dados é que além das observagoes estelares e referenciais teldricos,
foram fornecidos os espectros resultantes da correcao teltrica realizada por especialistas.
Desta maneira, foi possivel estabelecer um ground truth como base de comparacao para
os resultados dos experimentos. Neste conjunto de dados foram fornecidas quatro estrelas
(X0319, X0386, X0538, X0771), com nove arquivos cada, distribuidos da seguinte maneira:

e *X N Efitsou *X O Efits: o espectro da estrela com contaminacao telirica, sepa-
rado em 3 arquivos que cobrem intervalos de comprimento de ondas diferentes (X no

nome do arquivo serd U = ultravioleta, V = visivel ou N = infravermelho);



3.3 CONJUNTOS DE DADOS 23

10

00 7450 7500 7550 7600 7650 7700 7750 7800 700 7450 7500 7550 7600 7650 7700 7750 7800
Wavelength (A) Wavelength (A)

(a) HD110579 (b) Referéncia telirica para HD110379

Figura 3.3: Parte do espectro observado com contaminacdo e espectro telurico de HD110379 no
intervalo de comprimento de onda de 74004 a 78004
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Figura 3.4: Espectro observado com contaminagio e espectro telirico do Sol

e *TRA fits: modelo Molecfit que representa o espectro telirico correspondente ao dia
da observacao, também separado em 3 arquivos que cobrem comprimentos de ondas

diferentes;

e *TAC fits ou *TAC_final.fits: espectros das estrelas corrigidos pelo modelo Molecfit
e ja considerando que as distorgoes observadas em comprimento de onda foram corri-

gidas, também separados em trés arquivos.

As figuras 3.5, 3.6 e 3.7 ilustram exemplos de alguns espectros do conjunto de dados
do X-Shooter, tanto de diferentes estrelas quanto de diferentes regioes de comprimentos de
onda.

Uma das diferencas entre o espectro observado e o telirico de uma mesma estrela é a

diferenca de ordem de magnitude da escala do eixo y dos graficos. Como foi mencionado
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X0319 V O E X0319 V O E TRA
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(a) X0319 observado (b) Referéncia telirica para X0519

Figura 3.5: Espectro observado com contaminagdo e espectro telurico de X0319 na regido visivel
de comprimento de onda
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(a) X0386 observado (b) Referéncia telirica para X0386

Figura 3.6: Espectro observado com contaminacdo e espectro telurico de X0386 na regido infra-
vermelho de comprimento de onda

na secao 2.2, os espectros observados possuem uma unidade fisica ao final do processo de
reducao de dados. No caso das observagoes do conjunto de dados do X-Shooter utilizadas
nesse trabalho, os espectros nao passaram pelo processo de reducao de dados por completo.
Nesse caso o eixo y ndo possui o mesmo significado fisico de intensidade por unidade de area,
tempo e comprimento de onda, mas é uma quantidade adimensional relacionada ao ntimero
de fétons detectado pelo CCD.

Como o fluxo é capturado pelo CCD através da corrente elétrica produzida por uma
certa contagem de fétons, o processo de conversao entre a tensdao produzida no instrumento
e finalmente uma unidade fisicamente interpretavel é extremamente sofisticado em termos de
hardware e nao sera abordado neste trabalho. Para os experimentos realizados neste capitulo
é importante notar que o eixo y é relacionado tanto ao fluxo da estrela quanto a assinatura
instrumental do espectrografo.

J& nos espectros teldricos sintéticos do Molecfit, o eixo y do grafico é normalizado para
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Figura 3.7: Espectro observado com contaminagdo e espectro telurico de X0538 na regido ultravi-
oleta de comprimento de onda

o intervalo [0, 1] e representa um mapa de transmitancia da atmosfera, ou seja, uma série
de fatores de absorcao que quando interagem com o sinal estelar capturam parte da sua
emissdao. Para facilitar o restante dos experimentos, as observagoes do X-Shooter também

tiveram seus intervalos normalizados de forma a simplificar a manipulacao dos dados.

3.4 Divisao do sinal estelar pelo teltrico

Ap6s o processo de exploracao e familiarizacdo com os dados astrondmicos fornecidos,
o primeiro experimento idealizado neste trabalho foi a divisao dos espectros estelares ob-
servados pelas suas respectivas referéncias teliricas, a fim de evidenciar as limitacoes desse
processo. Como mencionado na se¢ao 2.3, por causa da natureza multiplicativa do modelo
fisico da transmissao da radiagao estelar através da atmosfera, a correcao teltrica corres-
ponderia de fato a divisao simples entre os espectros de ciéncia e teltrico. A motivacao por
tras deste experimento é observar que na pratica esta solugao nao é ideal e cria artefatos no
espectro estelar.

Algumas explicacoes do porqué o método da correcao telurica pela divisdo simples de
espectros nao funciona como proposto no modelo teérico provém das distor¢oes do sinal que
possuem origem instrumental. Alguns exemplos de distor¢oes esperadas pelos astronomos
em suas observagoes sao o alargamento das linhas espectrais, desconsiderando o alargamento
Doppler (Levenhagen e Kunzel, 2008), e a criagdo de deslocamentos no dominio de compri-
mento de onda provenientes de artefatos de hardware (e.g. Moehler, 2015). A primeira divisao
realizada foi do conjunto de dados do espectréografo UVES, na estrela HD110379.

Na figura 3.8, temos o espectro de ciéncia original da estrela HD110379 e o resultado
da correcao telturica que é a divisdo simples entre os espectros. Ambos tiveram seus eixos
y redimensionados de modo a facilitar a inspe¢ao visual dos resultados. A correcao telurica

neste caso de fato diminui algumas das linhas de absor¢ao do espectro, principalmente na
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Figura 3.8: Espectros de ciéncia e dividido de HD110379 pelo seu referencial telirico

regido dos 6500A aos 8500A de comprimento de onda. Porém, é visivelmente perceptivel que
ela também cria artefatos como picos no espectro resultante, sendo alguns menores e outros

maiores quando comparados ao intervalo [0, 1] do fluxo estelar.

X0319 V O E X0319_V_O E corrected

15 15

600 700 800 900 1000 600 700 800 900 1000
Wavelength (nm) Wavelength (nm)

(a) X0319 (b) Resultado da correcdo telirica X0319

Figura 3.9: Espectros de ciéncia e dividido de X0319 pelo seu referencial telurico

A figura 3.9 mostra mais um exemplo de correcao teldrica feita nos dados fornecidos,
desta vez na estrela X0319 do espectrografo X-Shooter. Novamente, os eixos dos graficos dos
espectros foram redimensionados, de modo a facilitar a visualizacdo dos efeitos da divisao
do observado pelo telturico. Neste caso, é possivel observar tanto a diminuicdo das linhas
de absor¢ao ao longo do espectro, quanto a criacao de picos no mesmo, principalmente na
regiao entre 900nm e 1000nm, na qual o pico resultante tem uma escala aproximadamente
trés vezes maior que a do espectro original.

Os artefatos criados pelas correcoes teliiricas das figuras acima nao deveriam existir na
situagao ideal do problema, onde, elemento a elemento, o fluxo do espectro de ciéncia deveria
ser maior ou igual ao fluxo apds a absor¢ao atmosférica representada pelo espectro teldrico.

Isto indica a presenca de um dos efeitos esperados deste tipo de operagao: o desalinhamento
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entre o espectro estelar e o telturico. Os resultados das correcoes teltricas e os seus efeitos re-
sultantes fazem sentido, principalmente no caso da estrela do X-Shooter, onde pesquisadores
observaram estes mesmos problemas (Gonneau et al.; Moehler, 2015)

Os resultados das divisoes nesta secao ilustram as dificuldades conhecidas no processo
atual de correcao telirica e deixam explicita a necessidade de propor solugoes alternativas

que melhorariam a qualidade dos dados observados.

3.5 DTW no sinal estelar

Os resultados do experimento de correcao teldrica através da divisao de um espectro este-
lar pelo seu referencial teltrico esclarecem a necessidade de considerar melhorias ao processo
atual. Como foi visto, um dos problemas nos dados ¢ a falta de alinhamento entre os sinais, e
a consequente criacao de artefatos e distorgoes nos espectros corrigidos. O experimento desta
secao propoe uma solugao alternativa a uma das dificuldades conhecidas das observagoes: o
desalinhamento dos espectros.

Como foi explicado na secao 2.4, podemos usar o algoritmo Dynamic Time Warping,
representado pelos algoritmos 1 e 2, para encontrar o alinhamento 6timo entre dois sinais,
e o algoritmo 3 para realinhar os sinais em relagdo ao resultado do DTW. Assim, seria
possivel realinhar o espectro da observacao estelar com o espectro teltrico para resultar em
uma divisao de maior qualidade e menor perda de informacao e criagdo de artefatos.

Para este experimento o conjunto de dados utilizado foi o XSL e a implementacao do
DTW foi a FastDTW, de modo a permitir a aplicacao do algoritmo nos espectros completos
(ou seja, em todas as faixas de comprimentos de onda).

O primeiro exemplo da aplicacdo do DTW nos dados da XSL considera todo o intervalo
visivel de comprimento de onda da estrela X0319, cujos espectros sao ilustrados na figura 3.5.
O algoritmo foi aplicado nos espectros estelar e telirico, e o caminho gerado pelo DTW esta

na figura 3.10.
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Figura 3.10: Caminho do DTW para o espectro estelar e telurico de X0319
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O caminho resultante do algoritmo ja indica uma série de regioes problematicas dos
espectros que nao puderam ser alinhadas de maneira razoavel. Idealmente o caminho deveria
se distanciar pouco da diagonal da matriz de similaridade, mas neste caso sao claras as
regioes onde as sequéncias simplesmente nao sao similares, como a linha horizontal que
ocupa a maioria do caminho, seguida de um trecho quase vertical.

O espectro teldrico original do Molecfit e o realinhado em relacao a observacao estelar

que foi reconstruido a partir do caminho do DTW estao apresentados na figura 3.11.

X0319_ V_O_E_TRA Realigned telluric spectrum X0319

Y
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&30 700 a00 B 1000 &30 700 200 B 1000
Wavelength nm) Wavelength (nm)

(a) Modelo telirico do Molecfit de X0319 (b) Espectro telirico de X0319 realinhado

Figura 3.11: FEspectro teliurico de X0319 e espectro telurico realinhado a partir do caminho do
DTW

E possivel ver que, por mais que o espectro telirico realinhado da estrela X0319 tenha o
formato geral do modelo do Molecfit, ele possui uma forte distor¢ao em relagao as linhas
espectrais originais e exibe a formacao de angulos retos que nao sao caracteristicos deste
tipo de dado.

O proximo teste também foi feito em uma estrela do XSL, a estrela X0386, no intervalo
visivel de comprimento de onda do espectro. A escolha desta regiao espectral se deve ao fato
de que a contaminacao telirica esta presente, porém é menos intensa e de mais dificil correcao
do que na regiao de comprimento de onda infravermelho. Quanto a regiao ultravioleta, esta
parece ser menos sensivel aos efeitos da atmosfera terrestre, como pode ser visualizado na
figura 2.5.

A figura 3.12 a seguir ilustra a observagao estelar de X0386, para que se possa perceber o
formato do espectro contaminado. Nesta observagao e no seu referencial teltrico foi aplicado
o DTW, e a figura 3.13 contém o caminho resultante do algoritmo. Neste caso também
¢ possivel observar que o caminho apresenta uma grande distorcao em relacao a diagonal
ideal, o que significa que o sinal estelar e teltirico nao possuem um alinhamento razoavel que
permitiria a divisao simples dos espectros.

Os efeitos da distorcao causada pelo realinhamento de espectro telurico usando o caminho
resultante do DTW podem ser vistos na figura 3.14. O espectro teltrico realinhado sofre uma

grande perda de informacgao nas suas linhas espectrais e é possivel ver que ele se assemelha
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Figura 3.12: Espectro observado com contaminacao telurica de X0386
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Figura 3.13: Caminho do DTW para o espectro estelar e teliurico de X0386
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ao modelo original apenas no intervalo entre 900nm e 1000nm, a mesma regiao do caminho

do DTW que se aproxima da diagonal secundaria da matriz de similaridade.
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X0386_V_N_E_TRA Realigned telluric spectrum X0386
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Figura 3.14: Espectro telurico de X0386 e espectro telirico realinhado a partir do caminho do
DTW

Uma hipotese para explicar o baixo desempenho da aplicacdo do DTW nos espectros
completos seriam as grandes diferencas de perfil global que se observam entre os espectros
de ciéncia e os espectros teldricos: a intuicdo que levou a selecao do DTW como ferramenta
de alinhamento entre esses espectros diferentes correspondia a similaridade observavel nes-
ses espectros entre as linhas de absorcao correspondentes a elementos quimicos especificos.
Assim, um proximo passo natural correspondia a testar o algoritmo de realinhamento em
regioes menores do espectro.

Para verificar essa nova hipotese, foi aplicado o DTW no espectro da estrela X0319, no
intervalo de comprimento de onda entre 834nm e 841nm. As figuras 3.15 e 3.16 mostram o

caminho resultante na matriz de similaridade e o espectro teltrico original e realinhado.
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Figura 3.15: Caminho do DTW para o espectro estelar e telirico de X0319 no intervalo de 834/nm
a 841Inm
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Figura 3.16: Espectro telurico de X0319 e espectro telirico realinhado a partir do caminho do
DTW no intervalo de 834nm a 84Inm

Neste experimento sao observados os mesmos problemas dos experimentos anteriores
em menor escala. Em um intervalo de comprimento de onda que abrange 9nm de espectro
estelar ocorrem os mesmos deslocamentos horizontais e verticais no caminho da matriz de
similaridades, e no espectro teltrico realinhado também ocorre a formacao de angulos retos
nas linhas de absorcao.

A aplicagao do Dynamic Time Warping entre o sinal estelar e o modelo telirico nao
se mostrou adequado para alinhar as linhas de absorcao correspondentes nesses espectros
permitindo assim a correcao da distorcao teltrica. O algoritmo, que se baseia na premissa de
forte similaridade entre os contetidos a serem alinhados, nao produz alinhamentos razoaveis
quando aplicado em sinais que nao representam a mesma informagao, embora compartilhem
regides com linhas de absorcao de origens equivalentes. O DTW ainda poderia funcionar,
hipoteticamente, em um caso onde fosse possivel isolar setores muito pequenos, com linhas

de absorcao similares e claramente separadas.

3.6 DTW no sinal atmosférico

Os experimentos de uso do Dynamic Time Warping como ferramenta de realinhamento
entre o sinal estelar e o referencial telirico contribuiram para uma maior familiarizacao em
relacao aos dados usados neste trabalho e também introduziram questionamentos sobre o
sinal atmosférico obtido do Molecfit.

Os pesquisadores do XSL, ao identificarem os desalinhamentos nos espectros resolveram
o problema dividindo o sinal em sub-espectros, e para cada um destes utilizaram o Molecfit
para recomputar o modelo teltirico neste intervalo de comprimento de onda. Esta solugao
tem o objetivo de empiricamente obter o shift inico de cada sub-espectro. A partir deste
procedimento foi realizada a correcao telirica nos espectros do XSL, como ¢é descrito no

artigo de Gonneau et al..
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Com os dados fornecidos dos espectros estelares corrigidos que sdo considerados como o
ground-truth neste trabalho, é possivel resgatar o espectro telurico realinhado a partir da
divisdao do espectro estelar observado pelo espectro estelar corrigido. Desta forma, se temos
os vetores o e ¢ que representam a observagdo contaminada e o espectro final corrigido,

terfamos o espectro real de transmitancia da atmosfera dado por

ad=o00c (ou equivalentemente:  a = 0;/¢;, Vi),

onde d' representa o espectro telirico com correcdo dos desalinhamentos observados (@
denota a divisao de Hadamard).

O estudo do sinal atmosférico corrigido em relacdo ao modelo teltrico do Molecfit
permite obter mais informagoes sobre os dados e entender o quao grande ¢ o desalinhamento
entre estes espectros. Os experimentos desta secdo se propdem a resgatar o sinal atmosférico
correspondente ao ground-truth e compara-lo com o sinal atmosférico obtido com o conjunto
de dados do XSL.

As estrelas utilizadas para este experimento sdo a X0319 e a X0386 do X-Shooter Spectral
Library, na regiao visivel de comprimento de onda. As figuras 3.17 e 3.18 mostram os modelos
teluricos dados e os seus respectivos espectros teliricos realinhados a partir da divisao entre

a observagao estelar com contaminagao telirica e o espectro corrigido (Gonneau et al.).
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(a) Modelo telirico do Molecfit de X0319 (b) Espectro telirico de X0319 realinhado

Figura 3.17: Espectro telurico dado e espectro telirico corrigido de shifts de X0319

Por inspecao visual, é possivel observar que os espectros corrigidos de desalinhamen-
tos nao possuem distorgoes perceptiveis em relacao aos seus correspondentes modelos do
Molecfit. Isto indica que se existem desalinhamentos entre estes sinais, estes devem ser
pequenos.

A presenca de pequenos desalinhamentos entre os sinais sugere que estes dados seriam
adequados a aplicacao do algoritmo do Dynamic Time Warping. Desta forma seria possivel
observar regioes com maior desalinhamento, e portanto, quais regioes do espectro tiveram

correcoes de shifts feitas pelo grupo de pesquisadores que lidaram com estes espectros.
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Figura 3.18: Espectro telirico dado e espectro telirico corrigido de shifts de X0386
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Figura 3.19: Caminho do DTW e espectro telirico reconstruido de X0319

As figuras 3.19 e 3.20 mostram os caminhos resultantes da aplicacdo do DTW nos es-
pectros teliricos do Molecfit e nos espectros teliricos ground-truth de X0319 e X0386.
Diferentemente dos caminhos resultantes do DTW quando aplicados no sinal estelar e te-
lirico, neste caso quase nao existem distor¢oes e o caminho se aproxima do caso ideal. Os
pequenos desvios em relagao a diagonal no caminho resultante indicam desalinhamentos no
sinal estelar que foram manualmente corrigidos pelo grupo de pesquisadores responsavel pelo
espectro final. Para melhor compreender as regioes do espectro telirico mais afetadas por
desalinhamentos, foi computada uma funcao shift ao longo do caminho do DTW, tal que,
para cada par de indices (7, j) desse caminho, o valor do shift é representado por j —i. Desta
forma é possivel ver os desalinhamentos em termos de quantidade de indices de desvio entre
os respectivos sinais teliricos.

A figura 3.21 ilustra a magnitude dos desalinhamentos entre o espectro dado do Molecfit
e 0 espectro teltrico realinhado da estrela X0386. Os maiores desalinhamentos sao adian-

tamentos ou atrasos em 200 elementos dos vetores que representam os espectros, o que



34 DESENVOLVIMENTO EXPERIMENTAL 3.6
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Figura 3.20: Caminho do DTW e espectro telirico reconstruido de X0386
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Figura 3.21: Desalinhamentos em numero de elementos entre o modelo do Molecfit e o espectro
telirico realinhado de X0586

representa desalinhamentos em comprimento de onda de aproximadamente 3 nm. Isto acon-
tece principalmente entre o elemento 5000 e 10000 dos vetores, que é a regiao de 608 nm a
683 nm.

Este resultado ilustra uma aplicacao possivel do algoritmo DTW em vetores que repre-
sentam a mesma informagcao, nesse caso entre dois espectros teluricos antes e depois de um
realinhamento realizado por especialistas. Tal aplicagdo poderia ser de interesse em tarefas
de aprendizado automatico relacionadas com correcao de desalinhamentos instrumentais,

por exemplo.



Capitulo 4

Conclusao

4.1 Fechamento

Este trabalho possibilitou explorar um problema que une as areas da Astronomia e da
Computacao, ao estudar observagoes de espectros estelares desde uma perspectiva com-
putacional. O problema da contaminacao teltrica em espectros estelares é uma fonte de
distor¢oes em observacgoes astronomicas feitas do solo, e continua sendo um impedimento
para o avanco da pesquisa com estes dados. Linhas de absor¢ao de diferentes perfis e origens
moleculares podem ser dificeis de remover com precisao, porém, essa remocao ¢ fundamental
para interpretar os espectros capturados.

A investigacao exploratéria dos dados aqui apresentada é preliminar e objetivou identi-
ficar problemas e possiveis solugoes com o intuito de minimizar a interferéncia atmosférica
nestas observagoes. O desenvolvimento desta monografia tornou possivel a exploracao de da-
dos reais de estrelas e a tentativa de propor uma solugao para um dos problemas conhecidos
destas observagoes, os desalinhamentos encontrados entre os espectros estelares e teltricos.

A abordagem escolhida com o algoritmo do Dynamic Time Warping tinha como obje-
tivo explorar as similaridades entre os sinais estelar e teldrico, especificamente a presenca
de linhas de absor¢do em comprimentos de onda especificos, para reconstruir um espectro
teltrico realinhado, de modo a minimizar a perda de informacao e os artefatos criados na
divisdo simples dos espectros. Embora as linhas de absorcao possam fornecer pistas visuais
importantes para os olhos de um pesquisador treinado, as diferencas importantes entre os
espectros estelar e telirico revelou as limitacoes daquele algoritmo para o alinhamento deste
tipo de sequéncias, visto que o DTW distorce fortemente o espectro telirico para minimi-
zar a distancia a referéncia estelar observada, o que nao corresponde a uma solugao ideal e
generalizavel para as observagoes espectrais e seus respectivos referenciais teltricos.

Apesar das dificuldades encontradas, o processo pretendido de familiarizacdo com os
dados dos espectros estelares, com algumas das interpretagoes associadas as configuragoes
neles encontradas, bem como com as técnicas de manipulagdo desse tipo de informacao foi

muito proveitoso, permitindo a identificacao de uma série de questoes para pesquisa que
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serao exploradas em trabalhos futuros.

Esta pesquisa tem interesse, entre outras razoes, pela grande quantidade de problemas
observacionais e instrumentais conhecidos — além dos desalinhamentos nos sinais — que im-
pactam a qualidade dos dados disponiveis para pesquisas astronomicas. Além disso, esta
pesquisa tem importancia pela sua natureza interdisciplinar, pelo potencial exploravel na
aplicacao de teorias e métodos computacionais na solugao de problemas de interesse da
comunidade astronomica, e por ajudar a criar pontes de comunicagao através de um voca-

bulario compartilhado entre essas duas importantes areas do conhecimento.

4.2 Trabalhos futuros

Durante o desenvolvimento deste trabalho interdisciplinar, uma série de ideias de pesquisa
surgiram, passiveis de serem exploradas no futuro. A lista abaixo pretende servir como

memoria para possiveis extensoes da pesquisa aqui iniciada.

e O DTW, pela sua caracteristica de maximizar a similaridade entre dois sinais através
de realinhamentos, poderia ter utilidade em uma etapa da reducao de dados chamada
de calibracao em comprimento de onda. Nessa etapa procura-se encontrar uma funcao
— possivelmente nao-linear — que converte os indices do espectro na escala fisica dos

comprimentos de onda.

e Uma das dificuldades maiores no alinhamento dos espectros observado e teltrico diz
respeito as diferencas de perfil global dos espectros, ou seja, dos niveis de onde saem
as linhas de absorcao, bem como as diferencas de profundidade e largura das linhas
de absorcao. Seria possivel pensar em diminuir essas diferencas através de técnicas de
pre-whitening, de filtros do tipo passa-altas ou de filtros de remoc¢ao da mediana, antes

de tentar alinhar partes dos espectros considerados.

e Na modelagem do processo de aquisi¢ao através de espectrografia astrondémica, seria
plausivel tentar modelar a assinatura instrumental como um filtro, e buscar estimar
parametros desse filtro através de pares de espectros observados e corrigidos, ou a partir
de observagoes obtidas por instrumentos diferentes em condigoes similares (posicao,

direcao, condigoes climaticas).

e Pode-se buscar uma descricao data-driven do espectro telirico, em contrapartida a
modelagem fisica de transferéncia radiativa. Nessa abordagem, pode-se partir de uma
grande quantidade de espectros teliricos disponiveis em archives de astronomia, para
generalizar um template teltrico em termos de filtros gaussianos. As variacoes de in-
tensidade do sinal teltrico (ligadas as condigoes atmosféricas) e de resolugao espectral
(ligadas ao instrumentos) poderiam ser parametrizadas em termos de fungoes agnos-

ticas as particularidades fisicas do problema.



Referéncias Bibliograficas

Burrows(2012) Adam Burrows. The classification of stellar spectra, 2012. URL https:
//www.astro.princeton.edu/~burrows/classes/204/stellar.atmospheres. HR.pdf.  [Online;
accessed September 14, 2019]. citado na pag. 6

Charbonneau et al.(2002) David Charbonneau, Timothy M. Brown, Robert W. Noyes
e Ronald L. Gilliland. Detection of an extrasolar planet atmosphere. The Astrophysical
Journal, 568(1):377-384. doi: 10.1086/338770. URL https://doi.org/10.1086pag. 5

Chen et al.(2014) Yan-Ping Chen, Scott C. Trager, Reynier F. Peletier, Ariane Lanccon,
Alexandre Vazdekis Vazdekis, Ph. Prugniel, D. Rodrigues Silva e Anais Gonneau. The
x-shooter spectral library (XSL) - i. drl: Near-ultraviolet through optical spectra from the
first year of the survey. Citado na pag. 10, 22

Clough et al.(2005) S. A. Clough, M. W. Shephard, E. J. Mlawer, J. S. Delamere, M. J.
lacono, K. Cady-Pereira, S. Boukabara e P. D. Brown. Atmospheric radiative transfer
modeling: a summary of the AER codes. JQSRT, 91:233-244. doi: 10.1016/j.jgsrt.2004.
05.058. citado na pag. 9

Davenhall et al.(2001) AC Davenhall, GJ Privett e MB Taylor. The 2-d ccd data reduction
cookbook. citado na pag. 6

Dekker et al.(2000) H. Dekker, S. D’Odorico, A. Kaufer, B. Delabre e H. Kotzlowski.
Design, construction, and performance of UVES, the echelle spectrograph for the UT2
Kueyen Telescope at the ESO Paranal Observatory. Em M. Iye e A. F. Moorwood,
editors, Optical and IR Telescope Instrumentation and Detectors, volume 4008 of , paginas
534-545. doi: 10.1117/12.395512. citado na pag. 21

Djorgovski(2004) George Djorgovski. Astronomical instruments and measurements, 2004.
URL http://www.astro.caltech.edu/~george /ay20,/Ay20-Lec3x.pdf. [Online; accessed Oc-
tober 30, 2019] Citado na pag. 7

Fong(2012) Simon Fong. Using hierarchical time series clustering algorithm and wavelet
classifier for biometric voice classification. Journal of biomedicine € biotechnology, 2012:
215019. doi: 10.1155/2012/215019. Citado na pag. 14

Gonneau et al.() Anais Gonneau, M. Lyubenova, A. Lancon, S. C. Trager, R. F. Peletier,
A. Arentsen, Y.-P. Chen, P. R. T. Coelho, M. Dries, J. Falcon-Barroso, P. Prugniel,
P. Sanchez-Blazquez, A. Vazdekis e K. Verro. The x-shooter spectral library (XSL): Data
release 2. submitted to Astronomy Astrophysics. Citado na psg. 11, 22, 27, 31, 32

Haworth(2011) David Haworth. Vega low resolution spectrum, 2011. URL http://www.
stargazing.net/david/NSI2011/VegaA06-012s06_20110802_1104.html. [Online; accessed
October 19, 2019] Citado na pag. 5

37


https://www.astro.princeton.edu/~burrows/classes/204/stellar.atmospheres.HR.pdf
https://www.astro.princeton.edu/~burrows/classes/204/stellar.atmospheres.HR.pdf
https://doi.org/10.1086p�g.
http://www.astro.caltech.edu/~george/ay20/Ay20-Lec3x.pdf
http://www.stargazing.net/david/NSI2011/VegaA06-012s06_20110802_1104.html
http://www.stargazing.net/david/NSI2011/VegaA06-012s06_20110802_1104.html

38 REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS

Hetem e Pereira(2010) Jane Cristina Gregorio Hetem e Vera Jatenco Silva Pereira. Es-
trelas: Classificagdo espectral, 2010. URL http://www.astro.iag.usp.br/~jane/aga215/
apostila/cap10.pdf. [Online; accessed October 19, 2019]. Citado na pag. 5

Hinkle et al.(2000) K. Hinkle, L. Wallace, J. Valenti e D. Harmer. Visible and Near
Infrared Atlas of the Arcturus Spectrum 3727-9300 A. Visible and Near Infrared Atlas of
the Arcturus Spectrum 3727-9300 A ed. Kenneth Hinkle, Lloyd Wallace, Jeff Valenti, and
Dianne Harmer. (San Francisco: ASP) ISBN: 1-58381-037-4, 2000. Citado na pag. 21

Hunter(2007) J. D. Hunter. Matplotlib: A 2d graphics environment. Computing in Science
& Engineering, 9(3):90-95. doi: 10.1109/MCSE.2007.55. Citado na pag. 21

Kepler e Saraiva(2014) S. O. Kepler e M.F.O Saraiva. Estrelas, 2014. URL http://astro.
if.ufrgs.br/estrelas/estrelas.htm. [Online; accessed October 27, 2019]. Citado na pég. 3

Kluyver et al.(2016) Thomas Kluyver, Benjamin Ragan-Kelley, Fernando Pérez, Brian
Granger, Matthias Bussonnier, Jonathan Frederic, Kyle Kelley, Jessica Hamrick, Jason
Grout, Sylvain Corlay, Paul Ivanov, Damian Avila, Safia Abdalla e Carol Willing. Jupyter
notebooks —a publishing format for reproducible computational workflows. Em F. Loizides
e B. Schmidt, editors, Positioning and Power in Academic Publishing: Players, Agents and
Agendas, paginas 87 — 90. IOS Press. Citado na psg. 21

Levenhagen e Kunzel(2008) R.S. Levenhagen e R. Kunzel. A rotacdo estelar e
seu efeito sobre os espectros. Rewvista Brasileira de Ensino de Fisica, 30:4701.1 —
4701.4. ISSN 1806-1117. URL http://www.scielo.br/scielo.php?script=sci__arttext&pid=
S1806-11172008000400016&nrm=iso. Citado na pag. 25

MATLAB() MATLAB. dtw - distance between signals using dynamic time warping. URL
https://www.mathworks.com/help/signal /ref/dtw.html. [Online; accessed November 2,
20]_9] Citado na pag. 12

McGlynn(2014) Thomas A. McGlynn. A primer on the FITS data format, 2014. URL
https://fits.gsfc.nasa.gov/fits_ primer.html. [Online; accessed October 14, 2019]. Citado na
pag. 19

Mclaughlin(2013) Brendan Mclaughlin. McGraw Hill Science Yearbook 20183. Citado na pag.
4

Moehler(2015) S. Moehler. Analysis of wavelength shifts reported for X-shooter spectra.
European Southern Observatory, 2015. Citado na pag. 11, 25, 27

Moravec(2004) Emily Moravec. The study of merger induced galaxy evolution, 2004.
URL http://www.astro.wisc.edu/~moravec/data reduction.html. [Online; accessed Oc-
tober 307 2019] Citado na pég. 7

Oliphant(2006) Travis E Oliphant. A guide to NumPy, volume 1. Trelgol Publishing USA.
Citado na pég. 21

Pence et al.(2010) William D Pence, Lucio Chiappetti, Clive G Page, Richard A Shaw e
Elizabeth Stobie. Definition of the flexible image transport system (FITS), version 3.0.
Astronomy & Astrophysics, 524:A42. Citado na pag. 19, 20


http://www.astro.iag.usp.br/~jane/aga215/apostila/cap10.pdf
http://www.astro.iag.usp.br/~jane/aga215/apostila/cap10.pdf
http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/estrelas.htm
http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/estrelas.htm
http://www.scielo.br/scielo.php?script=sci_arttext&pid=S1806-11172008000400016&nrm=iso
http://www.scielo.br/scielo.php?script=sci_arttext&pid=S1806-11172008000400016&nrm=iso
https://www.mathworks.com/help/signal/ref/dtw.html
https://fits.gsfc.nasa.gov/fits_primer.html
http://www.astro.wisc.edu/~moravec/data_reduction.html

REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS 39

Price-Whelan et al.(2018) A. M. Price-Whelan, B. M. Sip6cz, H. M. Gunther, P. L. Lim,
S. M. Crawford, S. Conseil, D. L. Shupe, M. W. Craig, N. Dencheva, A. Ginsburg, J. T.
VanderPlas, L. D. Bradley, D. Pérez-Suarez, M. de Val-Borro, (Primary Paper Contribu-
tors, T. L. Aldcroft, K. L. Cruz, T. P. Robitaille, E. J. Tollerud, (Astropy Coordination
Committee, C. Ardelean, T. Babej, Y. P. Bach, M. Bachetti, A. V. Bakanov, S. P. Bam-
ford, G. Barentsen, P. Barmby, A. Baumbach, K. L. Berry, F. Biscani, M. Boquien, K. A.
Bostroem, L. G. Bouma, G. B. Brammer, E. M. Bray, H. Breytenbach, H. Buddelmeijer,
D. J. Burke, G. Calderone, J. L. Cano Rodriguez, M. Cara, J. V. M. Cardoso, S. Chee-
della, Y. Copin, L. Corrales, D. Crichton, D. D’Avella, C. Deil, E. Depagne, J. P. Dietrich,
A. Donath, M. Droettboom, N. Earl, T. Erben, S. Fabbro, L. A. Ferreira, T. Finethy,
R. T. Fox, L. H. Garrison, S. L. J. Gibbons, D. A. Goldstein, R. Gommers, J. P. Greco,
P. Greenfield, A. M. Groener, F. Grollier, A. Hagen, P. Hirst, D. Homeier, A. J. Horton,
G. Hosseinzadeh, L. Hu, J. S. Hunkeler, 7. Ivezié, A. Jain, T. Jenness, G. Kanarek, S. Ken-
drew, N. S. Kern, W. E. Kerzendorf, A. Khvalko, J. King, D. Kirkby, A. M. Kulkarni,
A. Kumar, A. Lee, D. Lenz, S. P. Littlefair, Z. Ma, D. M. Macleod, M. Mastropietro,
C. McCully, S. Montagnac, B. M. Morris, M. Mueller, S. J. Mumford, D. Muna, N. A.
Murphy, S. Nelson, G. H. Nguyen, J. P. Ninan, M. No6the, S. Ogaz, S. Oh, J. K. Parejko,
N. Parley, S. Pascual, R. Patil, A. A. Patil, A. L. Plunkett, J. X. Prochaska, T. Rastogi,
V. Reddy Janga, J. Sabater, P. Sakurikar, M. Seifert, L. E. Sherbert, H. Sherwood-Taylor,
A.Y. Shih, J. Sick, M. T. Silbiger, S. Singanamalla, L. P. Singer, P. H. Sladen, K. A. So-
oley, S. Sornarajah, O. Streicher, P. Teuben, S. W. Thomas, G. R. Tremblay, J. E. H.
Turner, V. Terrén, M. H. van Kerkwijk, A. de la Vega, L. L. Watkins, B. A. Weaver,
J. B. Whitmore, J. Woillez, V. Zabalza e (Astropy Contributors. The Astropy Project:
Building an Open-science Project and Status of the v2.0 Core Package. AJ, 156:123. doi:
103847/1538—3881/aabc4f Citado na pag. 21

Rothman et al.(2009) Laurence S Rothman, Iouli E Gordon, Alain Barbe, D Chris Benner,
Peter F Bernath, Manfred Birk, Vincent Boudon, Linda R Brown, Alain Campargue,
J-P Champion et al. The hitran 2008 molecular spectroscopic database. Journal of
Quantitative Spectroscopy and Radiative Transfer, 110(9-10):533-572. citado na pag. 9

Salvador e Chan(2007) Stan Salvador e Philip Chan. Toward accurate dynamic time
warping in linear time and space. Intelligent Data Analysis, 11(5):561-580. Citado na pag.
11, 14

Shou et al.(2005) Yutao Shou, Nikos Mamoulis e David W Cheung. Fast and exact warping
of time series using adaptive segmental approximations. Machine Learning, 58(2-3):231-
267. citado na pag. 11

Smette et al.(2015) A Smette, Hugues Sana, S Noll, H Horst, W Kausch, S Kimeswenger,
M Barden, C Szyszka, AM Jones, A Gallenne et al. Molecfit: A general tool for tellu-
ric absorption correction-i. method and application to ESO instruments. Astronomy &
Astrophysics, 576:A77. Citado na pag. 8, 9, 22

Wikipedia contributors(2019a) Wikipedia contributors. Photon — Wikipedia, the free
encyclopedia, 2019a. URL https://en.wikipedia.org/w/index.php?title=Photon&oldid=
922319569. [Online; accessed 29-October-2019]. citado na pag. 3

Wikipedia contributors(2019b) Wikipedia contributors. Telluric contamination — Wi-
kipedia, the free encyclopedia, 2019b. URL https://en.wikipedia.org/w/index.php?title=

Telluric__contamination&oldid=912083597. [Online; accessed 29-October-2019]. Citado na
pag. 3


https://en.wikipedia.org/w/index.php?title=Photon&oldid=922319569
https://en.wikipedia.org/w/index.php?title=Photon&oldid=922319569
https://en.wikipedia.org/w/index.php?title=Telluric_contamination&oldid=912083597
https://en.wikipedia.org/w/index.php?title=Telluric_contamination&oldid=912083597

	Introdução
	Contextualização
	Estrutura do Trabalho

	Fundamentação Teórica
	Espectroscopia Astronômica
	Redução de Dados
	Contaminação Telúrica
	Similaridade e alinhamento de sinais

	Desenvolvimento Experimental
	Formato de dados
	Ambiente e ferramentas
	Conjuntos de dados
	Divisão do sinal estelar pelo telúrico
	DTW no sinal estelar
	DTW no sinal atmosférico

	Conclusão
	Fechamento
	Trabalhos futuros

	Referências Bibliográficas

