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M-sarjan kddpiotahdet ovat padsarjan pienimpié tahtia. Ne voivat olla rakenteeltaan
hyvin eksoottisia, mutta ovat silti hyvin yleisia: jopa 75% kaikista Linnunradan t&h-
distd on M-kdapioita. Arvellaan, ettéd jokaisen M-kéaédpion kiertolaisena on vahintaéin
vksi kiviplaneetta. Usein planeetta sijaitsee elinkelpoisella vyohykkeelld, hyvin 14-
hella tédhtedan.

Elinkelpoisuutta saattaa rajoittaa M-kddpididen magneettinen aktiivisuus. Siité
merkkeja ovat esimerkiksi tdhden pinnalla tapahtuvat muutokset, kuten tdhden pilk-
kuryhmaét tai roihupurkaukset, jotka ovat voimakkaita purkauksia tdhden kaasuke-
héssd. Voimakas séteily saattaa hajottaa M-kdédpion planeettaa suojaavan otsoni-
kerroksen. Vaikka tahdet ovat pienié, niiden purkaukset ovat voimakkaita: niissa
voi vapautua jopa 10 000 - kertainen energia verrattuna Auringon suurpurkauksiin.
Toisaalta pilkkualueet ovat paljon suurempia kuin Auringolla: pilkkuryhmien koot
voivat peittaa tahden pinnasta jopa 50% kerrallaan.

Aktiivisuusvaihtelut voidaan tunnistaa fotometrisesté valokéyréstda. Uudet avaruus-
kaukoputket mahdollistavat pitkéit aikasarjat ja lyhyet mittausvélit, jolloin roihu-
purkausten rakenne voidaan tarkasti selvittda. Samalla saadaan paljon statistiikkaa
roihuista, jolloin ymmarrys fysikaalisista prosesseista purkausten taustalla kasvaa.

Toisille roihut ovat poistettavia héiricita valokayrastéa, mutta tassa tutkielmassa ne
ovat aineistona. Pddmaédra on sama: héirion, eli roithun tunnistaminen. Havaittujen
roihupurkausten energia lasketaan, ja arvioidaan, miten ne vaikuttavat tdhden 1a-
hiymparistoon. Huomataan, etté tdhden valokdyrastd voidaan bayesilaisin menetel-
min tunnistaa ja poistaa eri aikaskaalojen aktiivisuusvaihtelua. Roihuista ja pilkku-
jaksoista siivotut valokdyrat voivat olla hyédyllisia muuhun eksoplaneettatutkimuk-
seen, tai esimerkiksi pilkkumallinnukseen, kun tdhden pinnan héiriot saadaan pois-
tettua. Lopuksi yritetdan vastata eksoplaneettatutkimuksen keskeiseen kysymykseen
— Voiko M-kéapion elinkelpoinen vyohyke sittenkéan olla elinkelpoinen?

Asiasanat: roihupurkaukset, aktiiviset tdhdet, punainen kidapio, eksoplaneetat, elin-
kelpoisuus, bayesilainen péattely
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Tassa tutkielmassa...

Téassa tutkielmassa tutkin M-sarjan kddpiotahtien valokdyrid. Pyrin tunnistamaan
vuon vaihtelusta sekd tahdenpilkkujen ettd roihupurkausten aiheuttamaa oskillaa-
tiota. Teen roihupurkauksille parhaan mallin, jolloin purkausenergian voi laskea.
Poistan vaihtelun lopuksi valokédyrasta ja etsin tdhden pyordhdysjakson pilkkujen

aiheuttamasta oskillaatiosta.

Johdanto-osassa esittelen, millaisia punaiset M-sarjan kadpiotdhdet ovat, ja milla
menetelmilld niitd voidaan tutkia. Maarittelen, mitd aktiivisuus on, ja miten si-
td mitataan. Kokoan yhteen tdhdenpilkkujen syntyéd ja mallinnuksen viimeisimmén
tutkimustiedon. Selvitdn, millainen on roihupurkauksen rakenne ja syntymekanismi,

ja lopuksi sivuan aktiivisuuden vaikutuksista eksoplaneetoille.

Toisessa osassa esittelen tychon valitut kohteet. Tyossa kiytetty data on havaittu
avaruuskaukoputkella. Kolmannessa osassa kiyn 1api tyossa kiytetyt data-analyysimenetelmét.
Niiden avulla etsin tdhdenpilkkujen ja roihupurkausten parhaan mallin. Tuloksia-
osiossa kokoan saadut tulokset ja vertaan niité kirjallisuuteen. Johtopaétoksié osios-

sa pohdin, mité saadut tulokset tarkoittavat.



1 Johdanto

M-spektrityypin péasarjan tdhdet, M-kaéapiot, ovat Linnunradan yleisin tahtityyppi
[1]. Niitd on 70-75% Linnunradan kaikista tdhtipopulaatioista. Ne ovat padsarjan
viileimpid tdhtid, ja niiden pintaldmpdotila vaihtelee vililld 2350 — 3850 K [2]. Ne luo-
kitellaan spektriluokittain valilla MOV-M9V, MOV:n ollessa kuumin, ja M9V viilein.
V viittaa padsarjaan, Yerkesin luminositeettiluokittelun mukaisesti. Historiallisista
syistd pieninumeroisia kutsutaan varhaisen tyypin tahdiksi, ja suurimpia myohéisen
tyypin. Massaltaan kidpiot ovat noin 0,08-0,6 Auringon massaa (M) [1]. Massasta

riippuu, millaisia ne ovat ominaisuuksiltaan.

M-kéaéapioiden yleisyys Linnunradassa on paljastunut vasta viime vuosikymmeniné,
koska tihdet ovat hyvin himmeitd. Yksikiisin ei ndy paljain silmin?', silld ndenniises-
ti kirkkain M-k&apio on Lacaille 8760, ndennéiseltd magnitudiltaan +6,7. Se on sa-
malla ensimmaéinen, vuonna 1753 16ydetty M-kédapio. Maata lahin tahti on M-kaapio
Proxima Centauri, ja kymmenen valovuoden séteelld pédsarjassa olevista tdhdisté

jopa 80% on punaisia kadpioita. 4]

M-kééapioiden tutkiminen on térkeédd, jotta ymmérrys tahtien kehityskaaresta ja si-
sédisistd prosesseista lisdantyy. Esimerkiksi eksoplaneettatutkimuksessa M-kdapiot
ovat suurennuslasin alla: jokaisella M-kaapiolla on vahintdan yksi kiviplaneetta kier-
tolaisenaan [5], usein elinkelpoisella vyohykkeella. Toisaalta M-kiddpididen tutkimus

lisdd monella tapaa ymmarrysta myos auringonkaltaisten tdhtien toiminnasta.

Fuusioprosessit M-kdapion sisélla ovat hitaita niiden pienen kokonsa takia. Sisé-
osien paine ja lampotila on matalampi kuin G- ja K-sarjan kdapioilla, joten vain
vety fuusioituu. Ruskeiden ja punaisten kiépioiden rajalla olevilla tdhdilla vain deu-

terium fuusioituu. Hitaasta fuusiosta on hyotya: Kaikkein mydhéisimpien punaisten

!Proxima Centaurilta on kerran mitattu pinta-aktiivisuusvaihtelua, joka olisi nikynyt paljain

silmin [3]



kdapiciden eliniké voi olla jopa biljoonia vuosia, ja varhaisimmat kaapiot voivat jat-

kaa fuusioprosessejaan kymmeniéd miljardeja vuosia. [6]

Punaiset kaapiot voidaan jakaa kahteen alaluokkaan niiden sisdosien rakenteen mu-
kaan, taysin konvektiivisiin ja ytimeltdén radiatiivisiin. Noin rajalla 0,35M tdhden
rakenne muuttuu téysin konvektiiviseksi [7]. Téhden fuusion tuottama séteilypaine
ei riitd muodostamaan radiatiivista kehdéd tdhden ytimen ympérille, kuten Aurin-
golla tai muissa rajan yldpuolella olevissa tdhdissd. Taysin konvektiivisten tahtien
fuusioprosessit tapahtuvat koko tdhden alueella, ei pelkistaan ytimessa [6]. Tahden

dynamiikka on kaoottisen konvektion dominoimaa.

1.1 Magneettinen aktiivisuus

Punaiset kdapiot ovat usein hyvin aktiivisia. Téhted sanotaan aktiiviseksi, jos tah-
den lahiymparistossé tapahtuu paljon magneettisten muutosten aiheuttamia ilmioi-
ta. Niitd ovat esimerkiksi kaasukehésséd tapahtuvat roihupurkaukset, koronamassa-
purkaukset (CME) ja suuret tdhdenpilkkuympéaristot. Viitteitd aktiivisuudesta saa-
daan mittaamalla tdhden sahkdmagneettista siteilyé. Esimerkiksi voimistuneet kro-
mosfadrin ja koronan emissioviivat spektrissé tai suuret amplitudivaihtelut valokay-

rissé ovat merkkejd aktiivisuudesta. [§]

Auringon aktiivisuutta on mitattu jo satoja vuosia: auringonpilkut ovat optisesti ha-
vaittava merkki tdhden aktiivisuudesta. Pilkkuja on havaittu ja laskettu varmuudella
1600-luvun alusta ldhes yhtéjaksoisesti [9]. Toisaalta epédsuoraa aineistoa on tuhan-
sien vuosien ajalta, silli Maan orgaanisista niytteisti Cl4-isotooppitutkimuksella

aktiivisuutta ja pilkkujen lukumé&éardd on voitu arvioida [10].

Auringonpilkuista on mééritetty muun muassa Auringon pyorahdysaika. Pilkkujak-
soista on havaittu, ettd pilkkusyklit kulkevat noin 11 vuoden sykleissa. Pilkkumak-

simin aikaan téhti on aktiivisimmillaan ja sen pinnalta havaitaan paljon pilkkuja ja



pilkkuryhmié. George Hale arveli jo vuonna 1908, etta pilkut liittyvat Auringon pin-
nan magneettiseen aktiivisuuteen [9]. Modernit havainnot ovat osoittaneet, etti ak-
tiivisuuteen liittyy muutakin kuin pilkkuja. Havainnot esimerkiksi rontgen-alueella
paljastavat, ettd Aurinko emittoi aktiivisuusmaksimissaan enemmén séteilyd kuin

hiljaisessa vaiheessaan. |9

1.1.1 Dynamoteoriat

Vaikka Auringon pintaa voidaan yksityiskohtaisesti havaita, ja osaa Auringossa ta-
pahuvista ilmidistd mitata in situ - havainnoilla, ratkaisemattomia kysymyksid on
paljon. Vield ei olla taysin yksimielisid siitd, miten tdhden magneettikenttd lopulta
toimii. Mitkd prosessit ajavat tdhtien magneettikenttien muodostumista, ja miten
voimakkaat paikalliset kentét vaikuttavat globaaleihin kenttiin? Koska magneetti-
kentdt muodostuvat tdhden sisélld, niitd padstadn havaitsemaan vain epasuorasti
pinta-aktiivisuudesta. Siksi havainnot muiden tdhtien magneettisista ominaisuuk-
sista ovat niin tarkeitd: ne lisdaviat ymmaérrystd myos Auringossa tapahtuvista pro-

sesseista.

Tédhden magneettikenttd syntyy ja muuttuu dynamoilmion takia. Joseph Larmor
esitti jo 1919, ettéd varattujen hiukkasten plasmavirtaus indusoi Auringon magneetti-
kentdn. Téhden sisdosista kohti fotosfaaria konvektoituva plasma yllapitda dynamoa
[11]. Plasman liike-energia muuttuu prosessissa siahko- ja magneettikentan energiaksi
[12]. Plasma kiertyy kohti napoja samaan aikaan kun se pyrkii kohti pintaa. Téahden
pinnalla kulkevista pilkuista on havaittu, etta pilkut kiertavét tahted napojen lahel-
14 hitaammin kuin ekvaattorilla. Ilmiota kutsutaan differentiaalirotaatioksi. Suurilla
latitudeilla plasmalla on pienempi kulmanopeus tdhden ympéri kuin ekvaattorilla
verrattuna jaykkddn kappaleeseen. Differentiaalirotaatio voimistaa coriolis-ilmiota,

joten plasma kiertyy. Samalla indusoidut magneettikentét pinnalla hairiintyvét.

Auringon magneettikenttd on syklin alussa donitsin muotoinen, toroidinen. Kent-



ta vaaristyy, kun plasma kiertyy. Magneettikenttaviivat ovat jaatyneenéd plasmaan,
joten ne kiertyvit plasman mukana. Tdhden magneettiseen topologiaan alkaa tul-
la hairicita, ja toroidinen, globaali kenttd alkaa muuttua kaksinapaiseksi dipolira-
kenteeksi, poloidiseksi. Auringon magneettinavat kdantyvat 11 vuoden valein, kun
kentén topologia muuttuu. 11 vuoden vélein havaitaan eniten auringonpilkkuja. Ak-
tiivisuussykliksi kutsutaan kiertoa, jossa kenttdkonfiguraatio muuttuu toroidisesta
poloidiseksi ja takaisin toroidiseksi. Aktiivisilla tdhdilla syklit ovat lyhempia: pu-
naisilla kdépioilla jakso voi olla muutamia satoja péivid [13|. Aktiivisuussykleja on
tutkittu vain vahén, koska havaintoja pitkiltd aikajaksoilta on vdhan. Aktiivisten
kdapiciden syklit saattavat vaihdella noin vuodesta muutamaan vuoteen, riippuen

tyypistd ja aktiivisuudesta [14].

Eugene Parker esitti vuonna 1955, ettd dynamoa yllédpitad tdhden konvektion tur-
bulenssi. Turbulenssin aiheuttaisi enimmékseen differentiaalirotaation voimistama
coriolis-ilmi6. Parker kutsui malliaan «of) - malliksi. Mallin tulokset eivit taysin
vastanneet havaintoja: Esimerkiksi pilkkukonfiguraation pitéisi mallin mukaan le-
vittaytya lahemmaéksi ekvaattoria kuin havainnot osoittavat [15]. Parkerin mallia on

sittemmin paranneltu vastaamaan havaintoja [16].

Merkittavésti erilainen lahestyminen dynamomalliin oli Spiegelilla ja Zahnilla vuon-
na 1992. Heidén mukaan Auringon konvektiivisen alueen ja jaykésti pyorivéan radia-
tilvisen ytimen vélissd on turbulentti vychyke, takokliini [17]|. Se selittéisi magneet-
tisen topologian muutokset, ja miten dynamo yllapitad itsedan Auringossa. Malli ei
sovi kaikkiin havaintoihin: Taysin konvektiivisilla tahdilla ei ole radiatiivista ydinta,
eiké siten takokliinid [18]. Ne voivat silti olla hyvin aktiivisia, ja niiltd on havaittu
dynamo, joka yllapitdéd poloidista magneettikenttatopologiaa [19]. Takokliinikéén ei

siten pysty téysin selittdmédn dynamon toimintaa.

Taysin konvektiivisten, nopeasti pyorivien tahtien differentiaalirotaation eli 2-efektin



on arveltu vaikuttavan vain vihéan kenttdtopologiaan. Siksi néitd tahtid voidaan pi-
taa jaykkind pyorijoind [20]. Dynamon voisi selittdd voimakas turbulentti konvek-
tio tdhden magneettisilla navoilla. Se muodostaa voimakkaita paikallisia magneetti-
kenttid, jotka yllapitavit poloidista globaalia kenttaé [21]. Taméa puolestaan viittaa
sithen, ettd navoilla esiintyy suuria tdhdenpilkkuja ja -ryhmid. Napapilkuista on

2_ malliksi. Aivan ruskean ja

muutakin ndyttoa [22]. Téllaista dynamoa kutsutaan «
punaisen kiipion rajalla differentiaalirotaatio on merkittivii, joten o?Q-malli ku-

vaa parhaiten dynamon toimintaa myohéisille M-kdapidille [23].

Dynamorakenne voi syntyd monilla tavoilla eri tyyppisille tdhdille. Varhaisen tyy-
pin aktiivisilla M-kdapioill4, joilla on radiatiivinen ydin, on vakaa toroidikentta [24].
Dynamorakenne on niissd hyvin samantyyppinen kuin Auringolla, mikd johtunee
voimakkaasta differentiaalirotaatiosta, ei takokliinistd. Voi kuitenkin olla, ettd ta-
kokliini vahvistaa toroidikenttéda [12]. Tamé puolestaan vaikuttaisi paikallisten aktii-
visuusalueiden syntyyn ja sijaintiin. Tutkimalla pintamagnetismia ymmaérrys tahtien

rakenteesta lisdantyy, kun dynamoprosessien syité ja eroja ymmarretdédn paremmin.

1.1.2 Tahdenpilkut ja pyoriminen

Tahdenpilkut syntyvét alueilla, joissa plasman virtaus kohti fotosfddrid vahvistaa
paikallisesti magneettikenttdd ja estdd jadhtyvaa plasmaa virtaamasta takaisin tah-
den sisuksiin [25]|. Pilkkuympéristot ovat hieman viileampia kuin ympérilla oleva
fotosfadri. Auringolla ero on noin 1000 K, M-ka&pisilla noin 200-500 K. Pilkku-
jen ymparistoon liittyy erittdin voimakkaita magneettikenttia. Auringon radiaali-
nen, globaali magneettikenttd on voimakkuudeltaan noin 1 G (Gaussia), kun sen

fotosfadrissa pilkkujen ldheisyydessé paikallinen kentén voimakkuus voi olla jopa 3—

4 kG [26].

Pilkkujen lisédksi pyorimisnopeus liittyy aktiivisuuteen. Tdhden pyorimisen ja ak-

tiivisuuden vélinen riippuvuus tunnetaan hyvin. Nopeasti pyorivilld, nuorilla tah-



dilla on paljon pyorimisméaaras jaljella téhtijarjestelman muodostumisprosessista.
Auringontyyppisissid tdhdissd magneettinen aktiivisuus laskee nopeasti, koska mag-
neettiset tuulet hidastavat tahteéd puhaltaessaan partikkeleita avaruuteen. Punaisilla
kaapicilla pyorimismadra vahenee hitaammin. Punaiset kdapiot pysyvéit aktiivisena

pidempéén. [27]

Taysin konvektiivisilla tahdilla aktiivisuus ja pyorimisnopeus korreloivat erityisen
vahvasti, tosin hyvin nopeilla pyorahtéajilla aktiivisuus ja pyorahdysaika ei korreloi
[27]. Kaikki varhaiset M-kidapiot, joiden pyorahdysaika on alle 26 paivid, ovat aktii-
visia [28]. Toisaalta kaikki punaiset kdéapiot, joiden pyorahdysaika on alle 86 paivia,

ovat aktiivisia.

Aktiivisten kédpididen aktiivisuusmaksimi havaitaan hieman epéaintuitiivisesti op-
tisesti sihkomagneettisesta vuosta, kun ne ovat himmeimmilladn. T&ll6in niiden
pilkkupeitto on suurimmillaan ja pilkut saavat tdhden nayttdmaan himmeammalta.
Toisaalta rauhallisilla tahdilla aktiivisuusmaksimi havaitaan, kun ne ovat kirkkaim-

millaan. [29]

Pilkkupeittojen ymmarrys on hyvin térkedd, koska ne vaikuttavat M-kdapididen
kirkkauteen. Tdhden kirkkaus on avainparametri muun muassa tdhden kokoa maa-
rittdessé, joten on keskeistd ymmartad, millaisia ja miten suuria pilkkupeitot ovat.
Niisté on paljon toisistaan poikkeavaa tutkimustietoa. 1960-luvulla havaittiin, etta
erdédn aktiivisen tdahden pilkkupeitto voi olla jopa prosentin luokkaa [30]. Sittemmin
on havaittu, ettd punaisilla kaapicilla pilkkupeitto on tyypillisesti vieldkin suurempi,
1-10% [31]. M-kdapioille on arvioitu jopa 20-50% pilkkupeittoa TiO-spektriviivoja
mittaamalla [32]. Fotometrisilld mittauksilla ei ole saatu vastaavia tuloksia, mutta
pilkkupeitto voi silti olla suuri. Néin suuret pilkkupeitot vaikuttavat jo paljon tdhden
koon arviointiin. Hiljattain vuonna 2020 varmistui suuresta joukosta eri tyyppisia

tahtid, ettd punaisilla, aktiivisilla kaapioilla on paljon amplitudivaihtelua valokay-



rissd, miké viittaa suuriin pilkkupeittoihin [33]. Yksi suurimmista amplitudeista on
havaittu erdédstad T Tauri - tyypin tdhdessé, jolloin magnitudin muutos oli 0.64, V410

Tau [42]. Néin suuret pilkkupeitot tdhden kiekolla vastaavat jopa 20% peittoa.

1.1.3 Aktiivisuuden méaaritelmé ja aktiivisuussykli

Aktiivisuus voidaan maéaéritellda kvantitatiivisesti. TiO-viivoja havaitsemalla aktii-
visuutta voidaan mitata spektroskooppisesti lisdksi esimerkiksi kromosfaérista mi-
tattavista H,—, K- ja Call — viivaleveyksistd [34]. Toinen koronaan liittyva aktii-
visuusmittari on Rossbyn numero. Se mééritellidn konvektio- ja pyoréahdysaikas-
kaalan osamédriksi [35]. Rossbyn numero on hyddyllinen mittari pyorimisajan ja
aktiivisuuden korrelaation takia. Tyypillisesti Rossby-numeron konvektioaikaskaala
mééritetddn rontgen-alueen havainnoilla [35]. Optisen alueen havainnoista on hyo-

tya, koska pilkun jaksosta voidaan helposti maarittaa tdhden pyorimisnopeus.

Syklin mittaaminen pelkésta optisesta fotometriasta on hankalaa, koska pitkin ajan
kirkkausvaihtelut ovat pienia. Pilkkujen tunnistaminen optisesti ei sindnsé riité tah-
den aktiivisuussyklin mittaamiseen, koska pilkut ovat lyhyen aikaskaalan vaihtelua.
Jotkut pilkut voivat olla hyvin pitkéikaisia, ja pilkut hairitsevit pitkdn kirkkaus-
syklin havaitsemista. UV-alueen havainnot, joilla aktiivisuusvaihtelu on helpompi
havaita, ovat aikaa vievda: havainnot rajoittuvat yhteen tai muutamaan kohteeseen

kerrallaan. Suuri aktiivisuus néyttéisi liittyvan lyhyempéaan aktiivisuussykliin. [36]

Aktiivisuusmittari fotometrisesti optisella alueella on tullut mahdolliseksi avaruus-
kaukoputkien aikakaudella. Avaruuskaukoputket, kuten Kepler ja TESS ovat havain-
neet taivasta 2000-2020-1luvuilla [37]. Niiden instrumenteilla on voitu havaita saman-
aikaisesti satojatuhansia kohteita, joten paljon fotometriaa on saatu erityyppisista
tahdista. Téhtien pinnalla tapahtuvaa lyhyen ja pitkdn aikaskaalan kirkkausvaihte-
lua on padsty mittaamaan lyhyilla mittavéleilla, eli korkealla kadenssilla. Erds uusi

aktiivisuusmittari perustuu tdhden pinnalla tapahtuvien lyhyen aikaskaalan muutos-



ten lukumédrddn suhteessa pyordahdysperiodiin [38]. Metodi on esitelty tarkemmin

luvussa kolme.

Fotometrisen optisen aktiivisuusmittarin etuna on, ettd se ei ota kantaa taustalla
tapahtuviin prosesseihin. Rossbyn numeron maaritys riippuu osittain konvektiivi-
sesta aikaskaalasta [35], minkd médrittely on vaikeaa ja riippuu tdhden rakenteesta
ja kiytetysta mallista. Toisaalta kromosfddrin emissioviivamittauksissa viivaleveys
riippuu paitsi aktiivisuudesta, myos tahden koostumuksesta [39]. Optisilla menetel-
milldkin on heikkoutensa. Vaaditaan nimittdin kohde, joka on suhteellisen aktiivi-
nen. Hiljaiselle tdhdelle, jolla ei ole vaihtelua, ei voida méérittaa aktiivisuutta [38].
Aktiivisuuden méérittely on tulevaisuudessa tarkempaa, kun tunnetaan paremmin

aktiivisuussyklit ja lyhyen aikavélin aktiivisuusvaihtelut.

1.2 Pilkkujen tunnistus ja mallinnus

Tahdenpilkku voidaan tunnistaa, koska se muovaa tdhdesta tulevaa sahkémagneet-
tista séteilyd. Auringon lisdksi vain muutamien jattilaistdhtien pinnan yksityiskoh-
tia voidaan erottaa suorilla havainnoilla, eli erottaa kohde pisteldhteestd (esim. [40],
[41]). Pilkun paikkaa ei siten voida suoraan méérittdd ottamalla valokuvaa tahdes-
ta. Pilkun paikka ja liike voidaan kuitenkin epésuorasti méarittda. Spektroskoop-
piset ja spektropolarimetriset menetelmét nojaavat magneettikentin aiheuttamiin

héiriéihin spektrissé, ja fotometriset puolestaan pinnan kirkkausvaihteluun.

1.2.1 Doppler kuvantaminen ja Zeeman Doppler kuvantaminen

Doppler kuvantaminen (DI) on metodi, jossa téahdenpilkkujen liike voidaan havai-
ta fotosfddrin absorptioviivojen levenemisené. Spektreja otetaan tdhden pyorimis-
liikkkeen eri vaiheista, siten ettd kaikki tdhden pinnat havaitaan. Keskimé&ardinen
spektri muodostetaan havainnoista. Kun pilkku kulkee tdhden pinnalla, se jattda

jaljen spektriin. Suuret pilkkualueet ovat viileimpid kuin ympéroiva fotosfaéri, jo-



ten kontinuumissa nakyy merkki pilkusta. Koska pilkun siteittaisnopeus muuttuu,
eli pilkkuympériston séteily on doppler-siirtynytta, hairio kulkee viivaprofiilin yli.
Viivaprofiiliin simuloidaan malli, joka mahdollisimman hyvin kuvaa havaittua spekt-

rid. Pilkkujen paikkaa tahden pinnalla voidaan talla tavoin arvioida. [42]

DI sopii vain harvojen téhtien tutkimiseen. Kohteen séiteittdisnopeuden pitda olla
suuri, vahintdén 15 km /s. Télloin pyorimisliike dominoi havaittavaa viivalevenemis-
téd. Liséksi kohteen pitdd olla kirkas, jotta signaalin ja kohinan suhde (SNR) on
riittdvan korkea signaalin havaitsemiseen. Esimerkiksi 1 km /s pyorimisnopeus noin
0.2 R téhdelle vastaa noin kymmenen péivan pyorahdysaikaa, joka on parhaim-
mille spektrografeille herkkyysraja. Tata hitaampien pyorahtajien viivoissa esiintyy
suurta epatarkkuutta. Toisaalta liian nopeasti pyorivéit tdhdet aiheuttavat spektriin
héirion, koska valotuksen aikana tahti ja pilkkualue ehtii pyorid. Menetelméa sopii

suurille, suhteellisen kirkkaille M-kdépioille ja nopeille pyorahtéjille. [28]

Zeeman Doppler kuvantaminen (ZDI) perustuu Doppler-kuvaukseen ja Zeemanin
ilmioon. Mittaukset ovat spektropolarimetrisid. Voimakkaissa, epdhomogeenisissa
magneettikentissé absorptioviivat jakaantuvat useiksi viivoiksi. Useimmiten resoluu-
tio ei riitd Zeeman-jakautuneiden viivojen erottamiseen, vaan jakautuminen havai-
taan viivaprofiilin levenemisené. Viivaleveneminen on verrannollinen magneettiken-
tdn voimakkuuteen. Menetelméa sopii voimakkaiden pilkkuympéristojen kartoituk-
seen. Zeemann-ilmion jalki spektrissd on usein hyvin heikko, joten useimmille M-

kidpioille tarkkuus ei riitd sen havaitsemiseen. [42]

Zeeman-ilmio voi jattad jalkeensé levenemisen lisdksi polarisaatiojéljen. Sitd voidaan
hyodyntéaa pilkkukartoitukseen. Auringosta tiedetédén, etta pilkut esiintyvéat pareina:
matalilla latitudeilla pilkku tulee hieman jéljessa korkeilla latitudeilla olevaan pilk-
kuun verrattuna. Polarisaatiot ovat vastakkaiset, joten differentiaalirotaation takia

jéaljen voi havaita. Polarisaatiokomponentit voidaan saada aikasarjasta. Paras malli,
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joka voisi esittda mallia, sovitetaan havaintoihin. [42]

ZDI:n metodin taustalla on havaittavan vuon polarisaatio, joka voidaan jakaa Stokes
V ja I polarisaatioprofiileihin. Yleensé suurin osa magneettikenttien voimakkuudes-
ta jad havaitsematta, koska paikallisilla magneettikentilld on vastakkainen polarisaa-
tio, ja ne kumoavat toisensa [42]. Voi olla, ettd voimakkaat, voimakkuudeltaan usean
kG:n kentét ovat jakaantuneet tasaisesti M-kdapion pinnalle [7]. Siksi ne jaévit ha-
vaitsematta. ZDI:114 ei siten voida saada tarkkaa kuvaa pilkkukonfiguraatiosta, vaan
ainoastaan tietoa suurista pilkkuryhmista [32]|. Spektropolarimetrisissd mittauksissa
noin 15% kaédpiotahden kokonaismagneettikentasti tulee globaalista kentésté, ja jo-
pa 85% pinnan voimakkaista, paikallisista magneettikentista. Osuus voi olla vielakin
suurempi: voi olla, etta M-kdapioista vain 0,5% magneettikentidn kokonaisenergiasta
voidaan havaita Stokes V-profiilista [42]. Konvektiivisella rajalla olevista ka&pioista
sama Stokesin parametriosuus on noin 2,5%, joten ZDI sopii paremmin taysin kon-

vektiivisiin tahtiin kuin osin konvektiivisiin.

ZDI:n metodi on heuristinen. Ideana on etsid paras pilkkukonfiguraatiomalli sopi-
maan havaittuun dataan. Menetelmé on kyseenalainen: Voisiko jokin toinen kollek-
tiivinen ilmi6 aiheuttaa samanlaisen héairion viiva- tai polarisaatioprofiiliin? Voiko
esimerkiksi usean pienen pilkun ryhmé aiheuttaa samanlaisen jéljen kuin yhden suu-
ren? Ratkaisut eivét ole yksikasitteisial M-kadpioiden pilkkujakauma tahden kiekolla
saattaa olla tasainen ja satunnainen |7] [43]. Varhaisten M-kddpioiden pilkkujakau-
ma on tasaisempi kuin muiden péa#sarjan tahtien, joten pilkkukonfiguraatioiden sel-
vittamiseen tarvitaan lisdd havaintoja M-kaapioilta [32]. G- ja K-sarjan aktiivisten
kadpioiden TiO-mittauksia ei voi verrata M-kddpioihin, silld matalemmissa lampoti-
loissa ndmé molekyyliviivat ovat tasaisia [43]. Pilkkukontrastit ovat usein punaisilla
kaapicilla pienempié kuin suuremmilla tahdilla: lampdtilaero pilkun ja muun pinnan

valilld voi olla vain 200-300 K, miké pienentdd mahdollisuutta havaita pilkku [32].
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Lisaksi pilkkuryhmét saattavat olla vain hiukan suurempia kuin itse pilkut, mika
haittaa DI- ja ZDI-tomografiakarttoja, koska niiden erotuskyky on huono ja perus-
tuu muutamaan suureen alueeseen. Spektropolarimetrisilla menetelmilld on paljon

rajoituksia.

Tiivistetysti ZDI-kuvantamisesta on hyotyd: Kun tutkitaan suuria pilkkuja, joita
voidaan tutkia fotometrisesti samanaikaisesti, voidaan saada tietoa pilkkukonfigu-
raatiosta. Menetelmé sopii hyvin punaisiin kid&apitihin, joihin tayttyy DI-kuvauksen
ehdot. Eras keskeinen tulos on varmistettu fotometrisesti ja spektropolarimetrises-
ti: tdysin konvektiiviset tdhdet ovat dipolaarisia kenttéarakenteeltaan. Koska pilkut
ovat navoilla, niiden pinta-aktiivisuuden taytyy olla syy dynamokenttirakenteeseen
[22],[44]. Toisaalta varhaisten M-kdédpididen pilkut nayttaisivét sijaitsevan tasaisem-

min tdhden kiekolla ja ryhmittyvin ekvaattorin ympérille, kuten Auringolla [44].

1.2.2 Fotometriset havainnot

Pilkku tai pilkut havaitaan valokdyran vuon vaihtelusta. Pilkut ovat ympéaristéaan
tummempia kohteita. Kun ne ovat tdhden nakyvélla pinnalla, ne séteilevat ympéris-
toadn heikommin. Valokéyrésséd havaitaan silloin matalampi vuo. Pilkun kulkiessa
kiekon yli ja tdhden taakse vuo kasvaa. Pilkku voidaan havaita tdhden sdannollisesté
kirkkausvaihtelusta. Kuvassa 1 on DT Virginis — tdhden valokéyré, joka on muodos-
tettu TESSin havainnoista. Dataa on ohennettu hieman eli jatetty pois, jotta mitta-
pisteet erottuvat selvemmin. Kirkkausvaihtelusta voidaan paatella, ettd pinnalla on
todennékoisesti hyvin suuri pilkku tai -ryhmaé, koska vaihtelu néyttéisi olevan jaksol-
lista. Taysin jaksollinen vaihtelu viittaisi napapilkkuun, joka on koko ajan nakyvilla
[45]. M-kéépividen pilkut ovat usein pitkiikiisid, ja ne ovat suuria. Fotometrinen
metodi sopii siksi pyoridhdysajan méaritykseen hyvin. Suuret pilkut voivat pysyé
muuttumattomina jopa vuosia. Esimerkiksi tdhden pyodrahdysajan méaéritykseen ei

siten usein tarvita spektroskooppisia havaintoja, vaan pilkun mallinnus riittaa. Dif-
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Kuva 1: DT Virginiksen ohennettu valokéiyri ja sinimuotoinen sovituskiyra (punai-
sella). Aika-akselilla yksikkoné on barysentrinen juliaaninen péaivd (BJD-2457000),

ns. TESSin juliaaninen paiva TJD, ja kirkkaus on esitetty normalisoituna vuona.

ferentiaalirotaation takia polaaripilkut pyorivat hieman hitaammin kuin ekvaattori-

pilkut, joten pyorimisjaksoa méérittaessi voidaan ottaa huomioon latitudi. [45]

Téahden pydrimisakselin inklinaatio ei yleensé ole 0 astetta, eli tdhti on usein kallel-
laan havaitsijan suhteen. Pilkkujen esiintymislatitudit vaihtelevat ja M-kdapioiden
koon maaritys on vaikeaa. Siksi pilkkujen kokoa voi olla vaikea maarittaéd. Diffe-
rentiaalirotaatio voi liséksi muuttaa pilkun kokoa ja muotoa, jos pilkku on suuri
ja levinnyt useille latitudeilla [45]. Téysin konvektiivisille tdhdille on esitetty, etta
niissd differentiaalirotaatiota ei juuri esiinny, joten pilkut voivat séilyttdad muotonsa
pitkdan. Koska pilkut ovat korkeilla latitudeilla, kirkkautta tutkimalla voidaan tut-
kia ilman jaksollisuuden menettamisté valokéyrissd. Ehtona on, ettd napa-alue on

koko ajan ndkyvill, eli tdhti on sopivasti kallellaan kohti Maata [22].

Valokdyran muotoon vaikuttaa tédhden pilkkukonfiguraatio. Kuvassa 2 on kuvan 1
valokéyrd, mutta laskostettuna vaiheen funktioksi parhaan sovituksen mukaan. Data
ei sovi kovin hyvin sinusoidiseen malliin. Vaiheen alussa havaitaan hitaampi nousu,
ja loppuvaiheessa jyrkké lasku. Jaksollinen rakenne on edelleen olemassa, mutta se
ei sovi yhteen sinusoidiin. Todennékoisesti kyseessd on kahden pilkun superposi-
tio. Pilkkupari kulkee kiekolla eri latitudeilla hieman eri vaiheessa mutta samalla

nopeudella. Ilmié on tuttu auringonpilkuista. Toinen pilkuista on vaihesiirtynyt ja
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kulkee ldhella vastakkaista latitudia [46]. Kahden pilkun malli voisi sopia dataan pa-

remmin. Aktiivisilla tdhdilld saattaa olla suuria pilkkuryhmié ja useita pilkkuja eri
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Kuva 2: Kuvan 1 dataa laskostettuna vaiheen funktioksi. Mallina on yksi sinusoi-

dinen jakso.

latitudeilla. Spektropolarimetrian nojatessa havaintoihin magneettikentistd pienet
kenttatopologiat jaavit havaitsematta, mutta fotometrisesti pilkut voidaan erottaa.
Pilkkujen kiertonopeus tdhden ympéri voi vaihdella, joten pilkut voidaan erottaa
jopa latitudeittain. Ainoa ehto on, ettd pilkut tai pilkkualueet ovat riittavin suuria
ja tdhden pinta riittavén viiled. Punaiset kddapiot sopivat siksi erinomaisesti TESSin

kohteiksi.

1.3 Roihupurkaukset

Roihupurkaukset ovat tdhden aktiivisuuteen liittyvia lyhyen aikaskaalan ilmidita,
joissa tdhden pinnalla, kromosfaérissa ja koronassa tapahtuu &killinen kirkastumi-
nen. Purkaukset liittyvat magneettisen aktiivisuuteen, ja Auringolla niiden on ha-
vaittu tapahtuvan pilkkuympéristojen voimakkaissa magneettikentissd. Roihu syn-
tyy, kun plasma kuumenee nopeasti miljooniin kelvin-asteisiin magneettisen ener-
gian muuttuessa lammoksi. Elektronit ja protonit kiihtyvit magneettikenttaviivoja
pitkin ldhes valonnopeuteen ja emittoivat sahkomagneettista séteilya laajalla spekt-
rilla. Yleisesti arvellaan, ettd magneettisten kaarikdytavien rekonnektioprosessit, eli

magneettisten kenttaviivojen katkeaminen kithdyttaé hiukkasia. Auringon roihupur-
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kausten on havaittu joskus syntyvin magneettisten kaarien rekonnektioprosesseissa.

Tédmén on jopa arveltu osaltaan kuumentavan tahden koronaa. [47]

Purkauksessa vapautuu lyhyessé ajassa, muutamista minuuteista muutamiin tuntei-
hin, paljon energiaa. CME-purkauksia havaitaan usein Auringon roihujen yhteydes-
sd. Niita ei tasséd tutkielmassa késitelld enempéé, koska havaintoja muiden tahtien
purkauksista on hyvin vdhén [48]. Auringolle tyypillisissd roihupurkauksissa vapau-
tuu noin 10%° erg, ja suurissa noin 103! erg energiaa. Ne siteileviit teholla, joka voi
olla korkeintaan prosenttien suuruusluokkaa Auringon bolometrisesta séteilytehosta
eli luminositeetista. Suurissa purkauksissa hetkellinen luminositeetti voi olla paljon
suurempi, jopa suurempi kuin Auringon bolometrinen luminositeetti, 103 erg/s.
Suurin Auringolta havaittu purkaus oli vuonna 1859, joka tunnetaan nimelld Car-
ringtonin tapaus (Carrington event). On arvioitu, ettd purkauksen kokonaisenergia

oli jopa 5-10%* erg. [49]

Suurin osa energiasta vapautuu avaruuteen rontgen- ja gammaséteilyalueella, joten
Aurinko kirkastuu merkittavasti néilld aallonpituuksilla. Optisella alueella kirkastu-
minen on vaikeampi, ja paljain silmin mahdoton, havaita. Perinteiset roihupurkaus-
havainnot perustuvat perinteisesti rontgen- ja UV-siteilyn mittaukseen. Auringon
roihut ovat havaittavissa kaukoputkella faculaa eli pimeéda taustaa vasten myos op-

tisella alueella. [47]

Ehka hieman yllattaen pienillé, aktiivisilla tdhdilla havaitaan hyvin voimakkaita pur-
kauksia. Ne voivat olla jopa miljoona kertaa voimakkaampia kuin Auringon suurim-
mat roihupurkaukset [50]. M-kéépioissd optisen alueen emissio on niin merkittavés,
etta rothupurkauksen maksimivuo voi olla jopa 95% tahden kirkkaudesta. Optiset ja
lahi-infrapuna—avaruuskaukoputket sopivat siksi hyvin havaitsemaan roihupurkauk-
sia. Keplerin datasta on 16ydetty vuonna 2012 kohde, jonka vapauttama energia oli

10%7 erg pelkistiin optisella alueella [51]. Carringtonin tapaus on héyhensarjalainen
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sithen verrattuna, vaikka aiheutti Maan péalla vaurioita lennéttimiin. Modernina
aikana Carringtonin purkaus todennékoisesti aiheuttaisi laajoja hairidita tieto- ja

sahkoverkkoihin [49].

Voimakkaaseen purkausmekanismiin liittyy ehka pienten tahtien voimakas konvektii-
vinen kuori. Toisaalta hiljattain on havaittu, ettd hyvin kuumat ja suuret A-tyypin
tahdet, joilla on vain pieni konvektiivinen kerros ja heikkoja paikallisia magneetti-
kenttatopologioita, purkautuvat myos voimakkaasti [52]. Mekanismi suurten téhtien
roihupurkauksissa voi siten olla hieman erilainen kuin aktiivisten M- ja K-kdapioiden
roihuissa. Jo 1990-luvulla arveltiin, ettd M-kéapiciden roihupurkausaktiivisuus joh-
tuu turbulentista dynamosta [53]. Se olisi loogista, silli myds osa rauhallisista M-

kadapioista purkautuu sdannollisesti.

Roihupurkauksia on yritetty ennustaa, mutta tuloksetta. Mekanismeja, joilla roi-
hupurkaukset syntyvét, pitdd ymmértda paremmin, jotta ennustaminen olisi mah-
dollista. Roihupurkausten tilastollinen tutkimus voi siksi valottaa roihupurkausten
luonnetta. Se on melko uusi tutkimusala, koska aiemmin pitkié aikajaksoja suurelle
madrille tahtia ei voitu havaita. TESSin ja Keplerin datasta tilastollista analyysié
on viime vuosina tehty [54] [55]|. Erés tapa mitata purkausten saannollisyyttéd opti-
sesti on FED-luku (Flare frequency distribution) [56]. Pelkké kromosfaérispektristéa
havaittu Ha-indikaattori ei voi ennustaa purkausaktiivisuutta, koska myos rauhalli-
set kdapiot purkautuvat voimakkaasti. Niiden kromosfaérista ei havaita viivalevene-
mistd. FFD sopii hyvin mittariksi, kun roihupurkaukset ovat havaittavissa. Aurin-
gonkaltaisille tahdille FFD:ta ei voida maéarittaé, koska optisella alueella purkaukset

ovat tuskin havaittavia avaruuskaukoputkille [56].

Purkausaktiivisuutta on voitu arvioida Auringolle seké suorista etté epésuorista ha-
vainnoista. Hiilen C* - isotooppipitoisuusmittaukset ovat osoittaneet, ettd Aurin-

golla on ollut suuri purkaus noin 11 000 vuotta sitten. Se on ollut mahdollisesti
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voimakkaampi kuin Carringtonin tapaus. Auringonkaltaisille, yli 10 paivin pyorah-
dysjakson G-kidpiolle on ennustettu, ettd ~ 10%° erg purkaus tapahtuu noin kerran
10 000 vuodessa, ~ 103* erg purkauksia yksi 800 vuodessa ja pienempis useammin.
Tarkkoja purkaushetkia ei voida ennustaa. Suuret pilkkuryhmét ja aktiivisuussyklin

huippu nostavat suurten purkausten riskia. [57]

Roihustatistiikasta on selvinnyt, etta tdysin konvektiiviset ja nuoret tdhdet purkau-
tuvat kaikkein tiheimmin [55]. Vanhoista pallomaisista tdhtijoukoista on varmistu-
nut, ettd vanhat tdhdet purkautuvat harvemmin [58|. G- ja K-sarjan kddpioissa raja
on selvempi kuin M-kadpioissa. Viileammat tdhdet purkautuvat pidempéaén eiké iké-

aktiivisuusrelaatio ole niin vahva.

Hiljaiset M-ka&apict purkautuvat harvemmin kuin aktiiviset. Jo ennen avaruuskauko-
putkien aikaa havaittiin, ettd varhaiset M-kdapiot purkautuvat korkeammilla ener-
gioilla kuin konvektiivisella rajalla olevat M-ka&piot, mutta harvemmin. Suurimmat
roihupurkaukset suhteessa téhden kokoon ovat taysin konvektiivisilla aktiivisilla tah-

dilta. [59]

Auringon roihupurkauksista tiedetdén, ettd purkaukset tapahtuvat ldhelld pilkku-
ryhmid. Téysin konvektiivisten téhtien roihupurkaukset tapahtuvat siten todenné-
koisesti navoilla [22]. Havainnot on varmistettu spektropolarimetrisin mittauksin
ZDI-kuvantamisella [44]. Jos inklinaatio on sopiva, roihuja voidaan talloin havaita
kaikissa pilkun vaiheissa. Toisaalta varhaisen tyypin ka&pioilla tahdenpilkut tai pilk-
kuryhmét saattavat olla tasaisesti levittaytyneené pitkin ekvaattoria, jolloin roihuja
voidaan havaita tasaisesti [60]. On havaittu, etté toisinaan suuret roihut eivét liity
pilkkuympéristoihin lainkaan. Pienissd purkauksissa Keplerin datasta on havaittu
jonkin verran korrelaatiota [61]|, mutta tulokset ovat kyseenalaisia: Kiekon reunal-
la tapahtuvat purkaukset jaavit havaitsematta, jos ne ovat pienid. Harha vahvistaa

korrelaatiota [60]: Suuret purkaukset niakyvéiat helpommin vasten faculaa, joten niil-
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ta korrelaatio voidaan havaita, jos sitd on. Toisaalta jos datassa on polaaripilkku-
ja, roihun suhde pilkun vaiheeseen tulkitaan helposti vadrin. Useissa tutkimuksissa
on havaittu, ettad oli pilkkupeitto suuri tai pieni, aktiivisten téhtien purkausten ja
pilkkuvaiheiden vélilld ei ole korrelaatiota [22] [62]. Ehkd M-kddpididen roihut eivét
valttamatta tapahdu pilkkuympéristoissd! Hypoteesi on ristiriitainen, koska suuriin
roihuihin tarvitaan voimakkaita magneettikenttia, joita esiintyy vain pilkkuympé-

ristoissa.

1.3.1 Morfologia

Roihupurkausten rakenne ajan funktiona — morfologia — riippuu pilkkuympéris-
ton magneettikentdn voimakkuudesta, havaittavasta aallonpituudesta ja purkauksen
suuruudesta. Optisella alueella morfologia vaihtelee laajasti, mutta UV- ja rontgen-

alueella muoto on yleensd samantyyppinen purkausenergiasta riippumatta [63].

Tyypillinen, klassinen roihupurkausrakenne on voimakas eksponentiaalinen kirkas-
tuminen muutamien sekuntien aikaskaalassa. Sitd seuraa hitaampi eksponentiaalisen
laskun vaihe, joka voi kestéa joitain tunteja. Kuvassa 3 on esimerkki erddsta tutkiel-
massa mallinnetusta purkauksesta. M-kdapididen purkauksissa suurin osa séteilyn
energiasta saattaa tulla optisella alueella, joten rakenteen selvittdminen on tarkeaé
kokonaisenergian selvittdmiseksi. Purkausten voimakkuus puolestaan vaikuttaa tah-
den lahiympéaristoon, joten purkauksia ymmartamalla ymmaéarretdan myos lahella
kiertdvien eksoplaneettojen olosuhteita. [64] Optisella alueella roihupurkaus ei vélt-
tamatta ole rakenteeltaan klassinen. Kirkastumista voi seurata useita kirkastumisia
ja huippuja, ja maksimi saavutetaan vasta kymmenien minuuttien kuluessa [64].
Kirkastumisvaihetta sanotaan talloin kompleksiseksi [54]. Auringosta tiedetddn, et-
té kompleksinen kasvuvaihe johtuu suuresta syntyalueesta [65]. Purkausalue ei ole
pistemaéinen, ja purkausnopeus tdhden pinnalta riippuu lampotilasta. Talloin pur-

kaus voi tapahtua hitaammin toiselta alueelta kuin toiselta.
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Kuva 3: Erés roihupurkaus mallineen. Lahes asymptoottista kirkastumisvaihetta

seuraa pitkéd jadhtymisjakso.

Erés hyvin tunnistettava kompleksinen morfologia on kvasiperiodinen pulsaatio (QPP)
[54]. Tlmi6 on varsin yleinen, mutta syntymekanismista ei olla varmoja. Se liittynee
magneettikenttien rekonnektioprosesseihin kromosféarissa pilkkuympéristéjen ylla
[65]. Koska voimakkaat purkaukset voivat olla satojatuhansia kertoja Auringon pur-
kauksia voimakkaampia, on muitakin syntymekanismeja esitetty [66]. Voi olla, et-
ta asteroseismiset prosessit, tahdenjaristykset, aiheuttavat purkauksen kompleksisen
rakenteen. Purkauksessa vapautuvat korkeaenergiset prosessit aiheuttavat jaksollis-

ta rekonnektiota koronan magneettisilmukoissa, joka havaitaan QPP-rakenteena.

Optisella alueella QPP:lle tyypillinen rakenne on monimutkainen. Kuvassa 4 on
esimerkki QPP-rakenteesta. Valokédyréassa on kirkastumisen jélkeen kvasiperiodista
vaihtelua. Jaksojen pituus vaihtelee sekunneista kymmeniin minuutteihin. Optisen

alueen QPP havaitaan vain voimakkaissa purkauksissa, jollaisia Auringolta ei ole
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havaittu. Silti morfologian syntymekanismi saattaa olla sama voimakkaissa ja hei-

kommissa purkauksissa. [66]
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Kuva 4: Erés tyossa 1oydetty roihupurkausehdokas, jolla on hyvin kompleksinen
rakenne. Ensin purkauksella on kompleksisia alistruktuureja ennen nousua. QPP-
rakenne on oskilloivaa kirkastumista vaimenemisvaiheessa. Lopussa viela peak -

bump rakenne. Vuon yksikkoné on elektronia / sekunti.

Erdan hypoteesin mukaan QPP koostuu useista eriaikaisista klassisista purkauksis-
ta, ja siksi niitd mallinnetaan klassisten purkausmallien superpositioina. QPP:1la on
talloin jaksollinen rakenne, joka voidaan hajottaa alipurkausten komponentteihin.
Toisaalta on epéselvéé, johtuuko periodinen rakenne pitkésta kadenssista tai miten

paljon kadenssi vaikuttaa ndennéiseen rakenteeseen. [54]

Muitakin morfologioita on. Peak-bump — rakenne on roihupurkauksen muoto, jossa
purkaus vaimenee, mutta kirkastuu hetkeksi uudelleen. Tallekdén ilmiolle ei tun-
neta varmaa syntymekanismia, mutta sen arvellaan olevan vain toisen purkauksen
aiheuttama kirkastuminen samassa pilkkuympéristossa. Toisaalta se voi olla QPP:n

alityyppi [65]. Flat top — rakenne puolestaan on morfologia, joka ei vilttaméatta
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ole todellinen. Kirkastumisen ja vaimenemisen vélissa oleva lattea alue voi johtua
kadenssista ja olla pelkkd harha [54]. Liian pitkd kadenssi vaikeuttaa yleisesti mor-

fologian selvittamista.

1.4 Eksoplaneetat ja aktiivisuus

Keplerin datasta 16ydettiin 2010-luvulla tuhansia eksoplaneettoja. Aineistosta on
arvioitu, ettd M-kdapidilla on keskiméaérin noin yksi kiviplaneetta, jonka kiertoaika
on pienempi kuin 50 paivdd, kiertolaisenaan [67]. Joidenkin arvioiden mukaan luku
voi olla suurempi: niilld voi olla jopa kaksi lyhyen kiertoajan kivi- tai meriplaneet-
taa. Luvuissa on paljon vaihtelua, joten todellinen luku on ehka vélilla 1-4. Joka
tapauksessa M-kdapioilla nayttaisi olevan Maan kokoluokan kiertolaisia varsin usein

[68].

Elaméan merkkejéd on etsitty M-kaapididen lahikiertolaisilta, koska ne ovat helposti
havaittavia, ja kiertavit emotédhteddn elinkelpoisella vyohykkeelld. Téama kultakut-
rivyohyke on alue tietylla etaisyydella tdhdesté, jolla vesi voi esiintyéd nestemaisené.
Auringolla vyohyke sijaitsee suunnilleen Venuksen ja Marsin ratatéisyyksien vélissa.
Yleisesti ajatellaan, ettd maankaltaista elaméaa voisi esiintyé planeetalla, joka sijait-

see elinkelpoisella vyShykkeella.

M-kéapioiden kultakutrivychyke on hyvin ldhelld tahtea, koska ne ovat pienempia
kuin K- tai G-sarjan kdapict. Lyhyt etdisyys emotdhteen helpottaa fotometrisia ja
spektroskooppisia eksoplaneettahavaintoja: lahelld kiertavilta planeetoilta havaitaan
suuremmalla todenndkdisyydella ylikulkuja kuin kaukana kiertavilta. Ylikulku on
tdhden himmeneminen eksoplaneetan kulkiessa emotdahden kiekon yli, miké voidaan
havaita fotometrisesti. Toisaalta tdhden huojunta planeetan ja tdhden massakeski-
pisteen ympérilld voidaan spektroskooppisesti havaita helpommin, kun planeetta on

lahempéni. |69
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Elinkelpoisen vyohykkeen méaaritelmé voi olla hatara punaisille kdapigille. Roihu-
purkausten voimakkuus saattaa kyseenalaistaa planeetan elinkelpoisuuden. Voimak-
kaat, jaksolliset roihupurkaukset saattavat tuhota planeetan otsonikerrosta. Otsoni-
kerros suojaa elidille haitalliselta UV-séteilylta. Toisaalta ionisoiva UV-séteily saat-
taa osaltaan tehostaa prebioottista kemiaa muodostamaan eldmén kiayttoon ja syn-

tyyn tarvittavia molekyyleja. [54]

RNA- ja DNA-molekyylit ovat alttiita ionisoivalle UV-siteilylle. UV-alueella ha-
vaintoja aktiivisten tahtien roihupurkauksista on vain muutamia, joten UV-séteilyn
tehoa joudutaan arvioimaan optisista roihupurkaushuipuista. Téaysin konvektiivisil-
la kohteilla roihupurkaukset saattavat tapahtua enimmékseen korkeilla latitudeilla,

joten jotkut planeetat saattavat sdastyéd purkauksilta, riippuen planeetan ratatasos-

ta. [54] [22]

Purkausten kokonaisenergia ei vélttaméattd maarittele taysin roihun kykyé tuhota
otsonikerrosta. Jaksollisuus ja purkauksen maksimiteho tai impulssi voi olla parem-
pi mittari. Kokonaisenergioille on arvioitu, ettid ~ 103° erg saattaisi riittéds tuhoa-
maan maankaltaisen planeetan otsonikerroksen [70]. Optisella alueella néin voimak-
kaita purkauksia on havaittu vain muutama. Mallit ovat viela hyvin puutteellisia ja
lisié havaintoja tarvitaan. Yleisesti yhtd mielté ollaan siité, ettd 103* erg purkauk-
set UV-alueella eivit riittdne tuhoamaan maankaltaista otsonikerrosta. Toisaalta
on ehdotettu, ettéd jatkuva roihupurkaus ja CME-altistus johtaa otsonikatoon. Roi-
hupurkauksen maksimitehon vaikutuksista on vain spekulatiivisia arvioita, koska
maksimi-intensiteetin suhde optisen ja UV-alueen vililld on melko kyseenalainen.

[54]
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Taulukko I: Tietoja valituista kohteista.

Kohde AD Leonis DT Virginis AU Microscopii Proxima Centauri
Suure,
[Yksikks|
Tyyppi M3.5Ve [1a] MO.5 [8a] M1Ve [15a] M5.5Ve [19a]
Rektaskensio | [h:m:s] 10:19:36.3 [2a] 13:00:46.6 [9a] 20:45:09.5 [16a] 14:29:42.9 [16a)
Deklinaatio | [°,","] | 19:52:12.1 [2a] 12:22:32.7 [9a] -31:20:27.2 [16a] | -62:40:46.2 [16a]
Magnitudi my 9,32 [3a] 9,79 [10a] 8,73 [15al 10,43-11,11 [20a]
Etiisyys d[pc] | 4,965 + Te-5 [4a] | 11,51 + 0,02 [9a] | 9,714 = 0,002 [9a] 1,302 [9a
Massa Mg 0,39-0,42 [4a] 0,553 &+ 0,007 [11a] | 0,50 £ 0,03 [17a] | 0,122 + 0,002 [21a]
Séade Ro 0,39 [5a] 0,473 &+ 0,021 [12a] | 0,75 £ 0,03 [17a] | 0,154 + 0,004 [21a]
Lampotila T.r [K] | 3390 +£ 19 [6a] | 3484 + 50 [12a] | 3700 + 100 [17a] | 3042 + 117 [22a]
Ika Ma 25-300 [1a] 400-800 [8a] 22 + 3 [173] 4850 [23a]
Periodi ld] 2,24 £ 0,01 [7a] 2,89 [14a] 4,85 [18a] 82,6 [23a]
Havainto— 1 30.01.22 — 21.03.20— 26.07.18~ 25.04.19~
jaksot 25.02.22 15.04.20 22.08.18 20.05.19
I > | | saw | 210519
30.07.20 18.06.19
I s ] 00421
26.05.21

2 Valitut kohteet

Kohteet valittiin TESSin havaintoaineistosta. Syita on useita. Roihupurkauksiin tar-

vitaan mahdollisimman korkean kadenssin aikasarjoja. Toisaalta haluttiin mahdol-

lisimman pitkia yhtédjaksoisia aikasarjoja, jotta roihuaktiivisuutta ja pilkkujaksoja

voitiin tutkia. Avaruuskaukoputket pystyvét lisdksi parempaan tarkkuuteen kuin

Maan pinnalla, koska ilmakehé ei héiritse havaintoja. TESSin fotometrinen tark-

kuus on noin 50 ppm TESSin magnitudilla 9-15. Talla vélilla on suurin osa lahelld

sijaitsevista M-kdapioista [37].

TESS on tehnyt havaintoja vuodesta 2018 alkaen. Sen tehtévanid on ollut havai-

ta noin 85% taivaasta, jokaista sektoria vahintdan yhden 26 péaivan sarjan. TESSia
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on sanottu avaruuskaukoputki Keplerin seuraajaksi, koska sen tehtédva on saman-
kaltainen: eksoplaneettojen 16ytdminen. Keplerin tapaan TESSin etuna on pitkien

aikasarjojen mittaaminen samanaikaisesti sadoistatuhansista kohteista.

Kohteiksi valittiin nelja eri tyyppista M-sarjan kdapioita. Analysoitavat TESSin va-
lokéyrat ladattiin Mikulskin avaruuskaukoputkiarkistosta (MAST archive) [71]. Tau-
lukkoon 1 on koottu keskeisia tietoja kohteista ja alla on lyhyt yhteenveto kohteista.
Tahén tutkielmaan kohteista kaikkia on havaittu 2 minuutin kadenssilla. Puolella

kohteista on useampi kuin yksi noin 26 paivin mittainen havaintosarja.

AD Leonis on erittédin aktiivinen roihutéhti. Sen aktiivisuutta on mitattu réntgen-
alueesta ldhi-infrapuna-alueelle. Se on péésarjassa oleva tdhti. AD Leoniksen pur-

kausfrekvenssiksi on arvioitu jopa 10 000 roihupurkausta (> 103! erg) vuodessa. [72]

DT Virginis on nuori kaksoistahtijarjestelmé. Toinen tdhdistd on selkeésti pienem-
pi, ja se saattaa olla ruskea kd#&pio. Jompikumpi tdhdistd on magneettisesti hyvin

aktiivinen. Jirjestelmésté ei ole havaittu muita kiertolaisia. 73|

AU Microscopii on aktiivinen punainen ki#pio, jota on havaittu hyvin laajalla kais-
talla: havaintoja on tehty radioaallonpituuksien ja rontgen-aallonpituusalueen vélil-
ta. Siltd on varmistettu kaksi eksoplaneettaa. Jérjestelmé on niin nuori, etta silld on
selked kertymékiekko. Optisella alueella voidaan siksi havaita vain kertymékiekosta

sironnutta valoa. 8|

Prozima Centauri on analysoiduista kohteista vanhin ja pienin. Se on samalla Au-
rinkoa l&hin téhti ja tdysin konvektiivinen rakenteeltaan. Se kiertda kaksoistéhtijér-
jestelmédd. Se on syntynyt samoihin aikoihin Auringon kanssa. Sen pyorimisnopeus
on pudonnut ajan kuluessa, mutta aktiivisuus ei, miké on tyypillistéd taysin konvek-

tiivisille punaisille kéédpioille. Roihupurkausten ansiosta sen rontgen-siteilyn taso on
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samaa tasoa Auringon kanssa, vaikka luminositeetiltaan se on 0,17 % Auringosta.
Silla tiedetédédn olevan ainakin kaksi eksoplaneettaa kiertolaisenaan, joista toinen on

mahdollisesti elinkelpoisella vyohykkeella. [74]

3 Data-analyysi

3.1 Lomb-Scarglen periodogrammi

Periodogrammi on spektrianalyysityckalu, joka voidaan johtaa diskreetista Fourier-
muunnoksesta |[75]. Periodogrammilla voidaan mitata, onko datassa havaittavaa si-

nimuotoista vaihtelua. Periodogrammi on muotoa

2 2
1 0
j J

missd X;,7 = 1,2,,,,, Ny on mitatut pisteet, Ny havaintojen maara, t; aika ja w
kulmataajuus. Klassinen periodogrammi olettaa, ettd mittausajat ovat tasaisesti ja-
kautuneet. Tama ei usein ole totta: kohteita saatetaan havaita useina 6ina useiden
viikkojen tai vuosien ajan epatasaisilla mittausvaleilla. Tasaiset mittausvalit suosi-
vat myos taajuuksien laskostumista: Suuret taajuudet aiheuttavat paljon laskostu-

mista pienemmille taajuuksille, jolloin periodogrammin héiriot kasvavat [76].

Lomb-Scarglen periodogrammi (LS-periodogrammi) on erdéanlainen korjaus klassi-
seen periodogrammiin [77] [78]|. Se maééritellddn korjaamalla aikatermid muuttu-
jalla 7, jolloin periodogrammi ei ole enda herkkd epitasaisille mittausvéleille. LS-

periodogrammi saa muodon

1 [ (2, Xjcosw(t; —7))* (30, Xjsinw(t; — 7))
Px(w) = 2 ( >, Xjcos?w(t; — ) > Xjsinfw(t; —7) ) ’ @)
B Y i (3)

2w > cos(2mwty,)
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LS-periodogrammin etuna on, ettd spektristd voidaan muodostaa statistiikka, joka
on x? jakautunut. Gaussisesti jakautuneelle ja toisistaan riippumattomalle datalle

(IID) periodogrammi on ekvivalentti yhtdlon 2 kanssa:

Vo) = 5, (Ul ()

J 0;

missd y; kuvaa mitattua arvoa ja o; mittausvirhettd [76]. Yhtélo voidaan esittdd

yleisemmin matriisimuodossa, kun virheet ovat korreloituneita:

~1
X2() = (Y = Yuant) " Z (Y = Yman) (5)
LS-periodogrammi analyysi on ekvivalentti pienimmén nelibsumman menetelméan

kanssa, joka voidaan muotoilla tekijoiden a; ja b; avulla:

k
y(t;w) = Z a; sinwt + b; cos wt, (6)
i=0

missa k on jaksojen lukumééra. |76]

LS-periodogrammin etuna on, etti se on pienimmaén neliGsumman menetelméaé hie-
man tehokkaampi. Toisaalta LS-periodogrammista voidaan havaita usein vain yksi
taajuus: muut signaalit ovat usein voimakkaimman signaalin monikertoja. Artefak-
teja ja hairioitd on silti vihemmaén, silla epatasaiset mittausvélit vihentavéit laskos-
tumista nopeasti. Lisdksi etukiteen valittu véli, jolta taajuuksia halutaan mitata,

vaikuttaa hairi6ihin. [76|

Periodogrammia maéarittaessa valitaan naytevali tai ikkuna, jota tutkitaan. Nyqvis-
tin ndytenopeus maarittda maksimitaajuuden, joka datasta voidaan havaita kyseisel-
14 ndytteenottotaajuudella. Nyqvistin raja on puolet ndytteenottotaajuudesta. Silla
voidaan paattad, millaisia taajuuksia datasta halutaan havaita. Kun esimerkiksi ha-

lutaan tutkia, onko signaalissa muutamien paivien mittaisia syklejé, halutaan sulkea
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pois sekuntien mittaiset jaksot. Ne aiheuttaisivat héirioita ja vaikeuttaisivat perio-
dogrammin lukemista. Téahtien pilkkujen syklit ja muut aktiivisuusvaihtelut ovat

usein péivien tai vuosien sykleja. [76]

Erés jatke LS-periodogrammille on Yleistetty Lomb-Scarglen metodi tai — periodo-

grammi (GLS). Malliin lisdtd4n lineaarinen poikkeutus-termi yo(w):
Ymani(t; w) = yo(w) + agsinwt) + by coswt. [79] (7)

GLS-periodogrammin etuna on, ettd dataa ei tarvitse ennalta keskittda. Keskitet-
tyyn dataan tulee helposti héirioitd ja periodogrammin luettavuus voi olla hanka-
laa. Jos keskiarvo on védrin estimoitu datasta tai pisteet ovat hyvin hajallaan, voi
periodogrammianalyysi johtaa liian pieneen amplitudiin tai jakson vaaraén vaihee-
seen [76]. GLS-periodogrammiin voidaan lisdksi lisété muita lineaarisia termejé. Jos
kohde on aktiivinen ja muuttuu aikasarjan kuluessa, tarvitaan malliin pitkan aikas-
kaalan parametreja. Télloin pelkka keskiarvo ei riitd. On naytetty, ettd lineaaristen
termien lisddminen periodogrammianalyysissi ei vaikuta x? — statistiikkaan, joten
kaava 5 ja 6 ovat voimassa myos GLS-periodogrammille [79]. Useampien termien
periodogrammeissa esiintyy herkemmin hairigita kuin GLS-periodogrammissa. Mo-
nimutkaisemmat periodogrammit eivét ole enda hyodyllisié, jos signaalin muotoa tai
méaarid ei tunneta ennalta. Siksi GLS-periodogrammi sopii parhaiten tdhden pyo6-
riahdysjakson ja aktiivisuussyklin mittaamiseen [76]. Kuvassa 5 on esimerkki GLS-
periodogrammista, joka on muodostettu DT Virginiksen valokiyrastd. Kuvaajas-
sa nakyy hienoista nousua loppuvaiheessa. Se voisi viitata siihen, ettéd eri ikkunan

valitsemalla voitaisiin saada viitteita aktiivisuussyklista.
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Kuva 5: GLS-periodogrammi, y-akselilla yksik6ton magnitudi. Korkein piikki il-

moittaa potentiaalisen pyorahdysjakson.

3.2 Parhaan jakson malli

Malliksi jaksolliselle kirkkausvaihtelulle valittiin

k
Ymani(t) = co + 1t + Z (a;sin(wt) + b; cos(wt)) , (8)
i=0

missa ¢;, a;, b; ovat vapaita, maaritettavia parametreja. Ne voidaan ratkaista pienim-

man neliGsumman menetelmalld ja esittda matriisimuodossa:

0= (X"WX)'X"Wy, (9)
1
Wiy = = (10)

missé 0 on parametrimatriisi, X muotoa [1,t;, sin(w;t), cos(w;t) ... | ja y arvomatriisi.

W on kovarianssimatriisi. |79

3.3 Uskottavuusfunktio

Uskottavuusfunktio (engl. likelihood function) on tilastotieteessd kiytetty tyokalu

parametrien estimointiin [80]. Uskottavuusfunktiosta saadaan havaintojen toden-
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nékoisyysjakauma, eli tilastollinen malli. Uskottavuusfunktio L(6) voidaan esittéé

muodossa

= Hf@(ti|0)v (11)

missd n on parametrien maédrd mallissa ja f todennédkoisyystiheysfunktio. Logarit-
mista uskottavuusfunktiota kiytetdén usein, jotta uskottavuuden laskeminen tapah-

tuu pienemmilld luvuilla. A#riarvopisteet siilyviit samana [81]. Merkitiin

S log f(4:]0) = 1(0) = log [ [(0:t1. s tn) (12)
=1

Suurimman uskottavuuden estimaatit, jos ne ovat olemassa, 16ytyvit maksimoimalla

log-uskottavuusfunktion.

IID-havainnoille uskottavuusfunktio voidaan esittda muodossa
L<0177779i70-‘2;t177777tn) = (27‘-)2n<ﬁ0-'1>exp _lz(yj_—ymalh)Q . (13)
7 P ) 2 - 2

Logaritminen uskottavuusfunktio muuttuu summaksi:

2
101, ,,,, 00,0001, ,,,,0p) = —= log (2m) ZO‘Z - = Z *ﬂlh) [82] (14)

03

Summan viimeinen termi on sama kuin yhtélossa 4 esitelty tulos, joten periodo-
grammista saatua tulosta voidaan kiyttdd suurimman uskottavuuden estimaattien
16ytamiseksi ja muodostaa y2-statistiikka. MLE-menetelmé on ekvivalentti pienim-
mén nelibsumman minimoinnin kanssa, kun data on IID, ja typistyy yhtaloksi 4.
Yhtélo 15 voidaan esittad yleisemmin matriisimuodossa, kun data on korreloitunut-

ta ja kovarianssimatriisissa on estimoitavia parametreja:

n 1
l(elv 9999 6i7 Zu Xy, 7777$n> = -5 10g(277') T a log | Z |
] (15
-5 y Yunanii] Z [Y = Ymans]-  [83]

Maksimoimalla yht&lé voidaan 16ytad suurimman uskottavuuden estimaatit ja edel-

leen uskottavuusvilit.
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3.4 Uskottavuusosamaara ja -testi

Mallien "hyvyyttd" padstddn mittaamaan, kun uskottavuusfunktiot malleille on
maksimoitu. Tarkoituksena ei ole valita parasta mallia, vaan paras malli mahdol-
lisimman pienelld parametriméaéralla. Hyvin dataan sopiva malli ei vélttamatta ole
tilastollisesti merkitseva verrattuna yksinkertaisempaan malliin. Eréds tapa on ver-
rata uskottavuuksia ja tutkia uskottavuusosaméairdd (engl. likelihood ratio) [83].
Uskottavuusosamaaritesti (LHR-testi) toimii tapauksissa, joissa yksinkertaisempi
malli sisdltyy monimutkaisempaan. Uskottavuusosaméaéra maéritellaédn yksinkertai-

sesti suhdeluku 7:

’ _ SUPg, l1(m|0;) _ ll(m|éi)
supg, lo(ml0;)  1y(ml|d;)’

(16)

missé [y, lp ovat mallien uskottavuusfunktion maksimiarvot parhailla estimaateilla
0, @j [84]. Uskottavuusosaméira voidaan laskea logaritmisista uskottavuusfunktiois-

ta:
“2logr = —2 (logll(m]éi) ~log zo(m\e})) , (17)

Yhtilot on kerrottu puolittain kahdella, jotta statistiikka noudattaa y2-jakaumaa:
Wilksin teoreeman mukaan datan koon ldhestyessé déretonté testistatistiikka lahes-
tyy asymptoottisesti x?-jakaumaa [85]. Teoreeman avulla voidaan arvioida, onko

saatu malli tilastollisesti merkitseva suhteessa edelliseen malliin vai ei.

Mallin testaamista varten tarvitaan nollahypoteesi. Nollahypoteesiksi on tyypillista
valita esimerkiksi datan yli laskettu keskiarvo . = ¥ tai joku muu estimaatti,
joka keskittyy datan ympérille. Kun loydetddén monimmutkaisempi malli, joka on

riittavan hyva, nollahypoteesi hylatadn ja uusi malli hyviksytaéan.

Yhteys todennikodisyyden ja y2-arvon vililld voidaan lukea taulukosta II. Tauluk-
koon on valmiiksi laskettu mallin vapausasteita vastaavat raja-arvot. Vapausasteet

mallille ovat ng — 1, missd ny on vapaiden parametrien lukumééra [86]. Jos las-
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kettu uskottavuusosaméaaratestin tulos ylittda taulukon raja-arvon, nollahypoteesi
voidaan hyldté ja uusi malli hyviksyé valitulla todennékoisyydelld p. Taulukkoon
on valittu kaksi todennékoisyysrajaa, 0,001 ja 0,01. Jos p = 0,001 raja ylitetdén, to-
detaan, ettd nollahypoteesi ei ole tosi 99,9% todennédkdisyydelld. Tulos ei ota kantaa

sithen, onko valittu malli paras. Siksi useampi mallivertailu tulee tehda. Uskotta-

Taulukko II: Erditd x? - arvoja ja vas- Taulukko III: Bayesin tekijin arvo ja
taavia raja-arvoja todennakoisyyksille. Mité merkitsevyys [89]

enemman parametreja mallisssa on, sité suu-

rempi x2-arvo tarvitaan, jotta malli voidaan

hyviksyé [86]

Vapausasteet | x? — arvo K-arvo Merkitsevyys
1 6,63 10,83 < 10° Negatiivinen
2 921 13,82 10° — 102 | Tuskin mainittava
3 11,34 16,27 102 — 10" Painava
4 13,28 18,47 10" — 102 Vahva
5 15,09 20,52 102 —10? | Erittiiin vahva
6 16,81 22,46 > 10? Ratkaiseva
7 18,48 24,32
8 20,09 26,12
9 21,67 27,88
10 23,21 29,59

p-arvo 0,01 0,001

vuusosaméaarastd muodostettiin periodogrammi kaikille valituille kohteille. Kuvassa
6 on AU Microscopiin datasta muodostettu GLS-periodogrammi, jossa y-akselille on
laskettu uskottavuusosamaara. Tilastollisesti merkitsevit jaksot on merkitty punai-
silla pisteilld. Tilastollisen merkitsevyyden rajaksi on valittu p-arvo 0,001 (0,1%).

Todennakoisyydella 99,9% rajan ylapuolella olevat jaksot eiviat todennédkoisyydelld
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1 — p voi kohota datan satunnaisesta kohinasta. Rajan yldpuolelle kohoaa selkeasti
kaksi jaksoa, 2.41 ja 4.83 péivad. Periodogrammista voidaan usein lukea vain yksi
padajakso eli korkein piikki, koska matalemmat piikit voivat olla padjakson harmoo-
nisia monikertoja. Esimerkiksi kuvan 6 toinen korkea piikki on ldhelld pédjakson
puolikasta, jolloin on syytéa epéilld kahden jakson mallia. AU Microscopiin tapauk-
sessa mallivertailu kuitenkin tehtiin seké yhdelle ettd kahdelle jaksolle. Kahden pilk-

kujakson malli valittiin parhaaksi.

—— fap=0.1%
70 - — fap=1.0%

Uskottavuusosamaara
w By
o o
1 1
Emm— ]

N
o
1

| \
.

0 2 241 4 483 6 8 10
Jakso [d]

=
o
I

Kuva 6: GLS-periodogrammi lhr-muodossa. Fap (False alarm probability)-raja ku-

vaa todennikoisyytta, jonka yldpuolella nollahypoteesi voidaan hyléta.

3.5 Bayesilainen informaatiokriteeri

Toinen tilastollisen merkitsevyyden mittari on Bayesilainen informaatiokriteeri (BIC).
Statistiikalla mitataan samaan tapaan kuin uskottavuusosamaéérissa, onko moni-
mutkaisempi malli riittdvan paljon parempi kuin yksinkertaisempi malli. BIC sopii

paitsi nollahypoteesin testaukseen, myos muuhun mallivertailuun. BIC maéaritellaéan
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suurelle maaralle datapisteita n:
BIC = —2 - In(Pr(M)) = k-Inn—2 - In(L), (18)

missa k on mallin parametrien lukumaéara ja L maksimoitu uskottavuusfunktion ar-
vo [87]. Kun parametrimééra kasvaa ja malli muuttuu monimutkaisemmaksi, ensim-
mainen termi "rankaisee"BIC:n arvoa. Yksinkertaisilla malleilla rankaiseva termi on
pienempi, mutta toisaalta uskottavuusfunktion maksimi tuottaa pienen arvon. Mitéa

pienempi BIC arvo on, sitd parempi malli on [88|.

3.6 Bayesin tekijat

Parhaan mallin valinnassa erds tapa on hankkia bayesilaista todistusaineistoa. Se
on hieman laajempi kuin LHR-testi, ja perustuu bayesilaiseen paéttelyyn. Bayesin
tekijan maarittamalla voidaan lopulta paattdd, valitaanko monimutkaisempi malli

edustamaan dataa vai ei. Bayesin tekijit voidaan laskea Bayesin teoreeman avulla,

Pr(y|0) Pr(M)
Priy)

Pr(Mly) = (19)

missé Pr(M|y) on posterioritodennikdisyysjakauma mééritetyilla mallin parametrin
arvoilla, Pr(y|M) mallin uskottavuusfunktio, Pr(M) prioritodennékéisyys ja Pr(y)
reunatodennékoisyys. Prioritodennékoisyys saadaan priorijakaumasta, joka kuvaa
parametrin tuntematonta jakaumaa. Se on erdénlainen ennakkokésitys selvitetté-
vistd parametreista. Posteriori-todennékoisyysjakauma riippuu puolestaan uskotta-
vuusfunktiosta ja priorista. Posteriori-jakauma on arvio jakaumasta, jota ei voida

selvittaa. [80]

Bayesin tekija K maéaritelladn vertaamalla malleja M, ja M,:

_ Pr(y|My) [ Pr(0i|My) Pr(yl|0i, M) ybi
 Pr(ylMa) [ Pr(0;]M2) Pr(y|0;, M2) y0;

Pr(Mi|y) Pr(y)
7P3<M1> Pr(M|y) Pr(Ms)
ly) P

r(M: Pr
(Ps(lﬁ/)h) W) Pr(Ms|y) Pr(My)’
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Kéyttamalla uskottavuusfunktiomerkintdd K saa muodon

(20)

jolloin néhdé&én, ettd Bayesin tekijoisté tulee BIC-vertailu. Pr(y) voi olla hyvin han-
kala méérittad, mutta Bayesin tekijda maarittdessa Pr(y) kumoavat toisensa. Liséksi
erikoistilanteessa, jossa prioritodennakoisyydet ovat samat molemmille malleille, K

muuttuu tavalliseksi uskottavuusosaméaratestiksi. [89]

K:n arvolle on laadittu erilaisia rajoja, joiden mukaan méaaritelladn, hyvaksytaanko
malli. Ne on koottu taulukkoon kolme [89]. Bayesin tekijétestin etuna on, ettei ver-
tailtavien mallien tarvitse sisiltyé toisiinsa, kuten uskottavuusosamadrassé. Lisaksi

kun data ei ole IID, LHR-testi ei ole enda voimassa, mutta Bayesin vertailu voidaan

tehda [80].

3.7 Monte Carlo Markov Chain Metropolis Hastings - algo-
ritmi

Aiemmin esiteltiin mallin valintaan johtavat askeleet: periodogrammi, tekijoiden
méaritys ja parhaan mallin valinta. Paras ratkaisu jaksolle voitiin méaarittda pe-
riodogrammin avulla. Tédhén asti menetelmé on ollut frekventistinen. Nimittédin ai-
na ei voida olettaa, ettd paras jakso on periodogrammin antama huippusignaali.
Se voi johtua esimerkiksi korreloituneesta virheesté; Ehka periodogrammin havain-
toikkuna oli vaardnlainen, ja parasta jaksoa ei voitu havaita; Ehké vaihtelu ei ollut
sinimuotoista alkuunkaan! Silloin datan mallintaminen sinimuotoisena johtaa vai-
ristyneisiin tuloksiin. Tarvitaan menetelmé parhaiden parametrien estimointiin —
menetelma, jossa vapaiksi parametreiksi asetetaan mallifunktioparametrien lisdksi
jakso ja additiivinen virhe eli virhe, joka on riippumaton havaitusta datasta. Se voi
olla esimerkiksi instrumentaalinen kalibrointivirhe tai jokin muu, mutta vaikuttaa

kaikkiin havaintoihin [89].
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Monte Carlo Markov Chain (MCMC) Metropolis Hastings (MH) — néytteistysalgo-
ritmi on iteratiivinen menetelmé, jonka avulla muodostetaan halutun todennékoi-
syysjakauman mukaisesti jakautunut vektorijoukko [90]. Joukko luodaan satunnai-
sesti valitsemalla néytteitd posteriorijakauman mukaisesti. Etuna menetelméssé on,
ettd sen avulla voidaan samalla méarittaa parametreille luottamusvilit ja siten teh-

dé mallivertailu [80].

MCMC MH:n tarkoitus on simuloida kullekin mallin parametrille arvo, joka riippuu
priorijakaumasta. Kun parametrit ovat lineaarisesti riippumattomia, voidaan jokai-
selle simuloida oma jakauma. Saaduilla parametreilla lasketaan sovitus dataan. Jos
malli on parempi kuin edellinen, se hyviksytaén. Jos malli on huonompi, se hyvék-

sytaéan tai hylataan tietylla todenndkoisyydelld. [90]

MCMC MH muotoillaan askel askeleelta seuraavasti: ensin parametrille valitaan
alkuarvaus 6y priorijakaumasta. Funktiolle lasketaan arvo valituilla parametreilla.
Seuraavaksi arvotaan parametrille uusi arvo ', ehdokasjakaumasta g(6'|6y). Mene-
telmd muuttuu Markovin prosessiksi, kun esitelladn hyviaksymisehto. Hyvaksymis-

todennékoisyys arvotaan tasajakaumasta s € [0, 1]. Jos hyvéiksymistodenndkdisyys

P(o") g(6ol0")
P(6) g(6"|6o)

> s, (21)

uusi parametri hyvaksytaan uudeksi alkutilaksi 6. Jos todennékoisyys on pienempi,
arvo hylatddn ja vanha tehdain uusi arvaus alkutilan 6y ymparilta. Melkein yhta
"hyvét"ratkaisut tulevat suurella todennékoisyydelld hyvaksytyksi, koska osaméaara
on lahelld yhtd. Algoritmi hyvéiksyy joskus huonompia ratkaisuja, milla taataan, et-

ta hyvaksytyt tilat 6y, . .., 0; ldhestyvit todennikoisyytta P(6). [90]

Parametrien alkuarvauksen tulee olla "hyva", jotta paras malli 16ydetdén riittéavan
nopeasti. Siksi pienimmén neliGsumman menetelmélld hankitut MLE:t ovat hyo-

dyllisia. Toisaalta priorijakauman varianssi pitdd saédtaa niin, ettd ratkaisu loytyy
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nopeasti. Menetelmé vaatii paljon laskentatehoa, joten varianssia saatdmalla péads-
tdan nopeasti hyvaan lopputulokseen. Kun varianssi on liian suuri, hyvéksymisto-
dennékdisyyys on matala. Toisaalta pienelld varianssilla harvoin 16ydetdéan globaalia

maksimia: algoritmi juuttuu paikallisen maksimin ympérille. [90] Alkuvaiheessa si-
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Kuva 7: Erdan parametrin magritys. Ylhaalla Kuvassa punaisella burn in — vaihe,
vihredlla Gelman—Rubinin statistiikkaa varten satunnaisndyte. Alhaalla Erdén pa-
rametrin maéritys MCMC MH:1l4. Posteriorijakauma ldhestyy normaalijakaumaa

suurella ndytemaéralla. g on odotusarvo, ja o hajonta.

mulaatiota parametrien arvot muuttuvat usein voimakkaasti ja lokaaleja maksimeja
16ytyy paljon. Vaihetta kutsutaan burn in — vaiheeksi. Kuvassa 6 on esitelty erdén
parametrin burn in — vaihe. Kun mahdollinen globaali maksimiarvo loytyy, ketju

alkaa ldhestyd stationdéristd vaihetta. Siitd otettu parametrin keskiarvo ldhestyy
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posteriorijakauman odotusarvoa, kun otoskoko ldhestyy daretontd [91]. TAméa te-
kee algoritmista tehokkaan sovitustyokalun. Posteriori-jakaumasta voidaan edelleen
laskea luottamusvalit tuloksille, koska my6s néytteen varianssi ldhestyy kohdeja-
kauman varianssia. Kuvassa 7 on erdan tyossd kiytetyn parametrin vaihtelu 5000

satunnaisnaytteen ajalta, burn in - vaiheen jélkeen.

3.8 Gelman-Rubinin Statistiikka

MCMC-MH-menetelmé vie paljon laskentatehoa, koska minimointi tapahtuu aina
koko datan yli. Tarvitaan paljon iteraatioita ja hyva alkuarvaus parametreille, jot-
ta ketju suppenee kohti parhaita estimaatteja. Naytteenottojakauman sdétéminen
mieleisekseen ja alkuarvausten tekeminen heréttdd kysymyksen: onko tulos todella
paras? Onko suppeneminen péaattynyt vai 10ytyyko uusia ratkaisuja, jos iteraatioita

tehdaan hieman lisaa?

Gelman-Rubinin statistiikalla mitataan, miten hyvin ketjut suppenevat, eli miten
luotettava iteraatioalgoritmi on. Algoritmi ajetaan useita kertoja useilla eri alkuar-
vauksilla. Kun iteraatioita on tarpeeksi, jokainen alkuarvaus tuottaa lopulta saman-
tyyppisen, stationaérisen ketjun. Jos ketjut suppenevat kohti samaa péaatearvoa, nii-

den vélinen varianssi ldhestyy nollaa. [92]

Burn in — vaiheen jalkeen kunkin ketjun j keskiarvo lasketaan satunnaisesta kohtaa
ketjua. Kuvan 5 parametrille naytteen kooksi L valittiin 5000 iteraatiota ja ketjuja

ajettiin viisi erilaista. Kuvassa nékyy vain yksi ketjuista.

L
1 .
=7 > 7y (22)
t=1
Kaikkien rinnakkaisten ketjujen yhteinen keskiarvo x méaritetaan

1

r = jalexj, (23)
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missa J on ketjujen lukumaéri. Ketjujen vélinen varianssi B ja yksittdisen ketjun

sisdinen varianssi s;:

L J
— 2
B=—+— E (z; — ) (24)
J=1
1 L
&= m} (2 —7;)? (25)
t=1
1 J
_ 2
W= ;1 s (26)

(27)

Suhdeluku lahestyy yhtéa, kun B lahestyy nollaa. Erdén ldhteen mukaan noin 1.1 tai
1.2 on hyvaksyttavd suhdeluku, jotta ketjujen todella voidaan todeta suppenevan.

Eri alkuarvausten on ldhestyttavi samaa arvoa. [92]

3.9 Sigma-leikkaus

Sigma-leikkaus on iteratiivinen menetelmé, jossa poistetaan datasta pisteité, jotka
héiritsevét sen késittelyé. Poikkeavia havaintoja (engl. outlier) tuottavat esimerkiksi
avaruuskaukoputken laitteistoon osuneet kosmiset séteet. Ne nayttéavat valokiyrissa
mittapisteiné, jotka ovat hyvin kaukana datan keskiméaraisesté vaihtelusta. Muita
samankaltaisia hairidita voivat aiheuttaa havaittavan kohteen nopeat muutokset ku-
ten roihupurkaukset ja ccd-kennossa tapahtuvat ylivuodot ynna muut jérjestelmé-
héiriot. Menetelméad kaytetddn, koska lilan suuret poikkeamat datassa aiheuttavat

suuren tilastollisen harhan, kun arvioidaan héirién aiheuttamaa virhetté. [93]

Sigma-leikkauksessa lasketaan datan keskihajonta o ja mediaani m. Kaikki pis-
teet, jotka ovat rajan m + ao ulkopuolella, poistetaan. o on kerroin, joka méaaritaan
ennalta ja riippuu halutusta toleranssista. Menetelmé on hyvin heuristinen: mita

datasta voidaan poistaa; kuuluuko epamieluisa mittaustulos dataan vai ei? Askeleet
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Kuva 8: AU Microscopiin valokayran sigma-leikkaus kahdella eri menetelmélla. Y-
haalla kiintedllda mediaanilla ja alhaalla liukuvilla mediaaneilla tehty leikkaus. Pu-
naisella on merkitty tunnistetut purkaukset. Alhaalla vasemmalla 100 datapisteen

juokseva mediaani ja oikealla 50.

toistetaan uudelle siivotulle datalle niin kauan, kunnes haluttu raja saavutetaan

vertaamalla uutta ja vanhaa keskihajontojen erotusten suhdetta toleranssilukuun
G-

Ovanha — Ouusi Z /8 [93] (28)

Oyusi

Aktiivisten tdhtien valokdyréassé roihupurkauksia ja muuta voimakasta pinnan gra-
nulaatiota voidaan yrittaé poistaa sigma-leikkauksella. Padmaéaaréana voi olla esimer-
kiksi erottaa tdhden jaksollista liiketta héirididen seasta. Sigma-leikkauksessa rajoi-

tuksena on data, jonka hairiot sijaitsevat liian ldhelld mediaania, mutta ovat syrjas-
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sd paikallisesta trendistd. Menetelmé ei talloin tunnista datapistetta poistettavaksi.
Mediaani on silti hyodyllisempi kuin keskiarvo, koska poikkeavat pisteet vaikutta-
vat enemmén keskiarvoon kuin mediaaniin [93]. Keskiarvon kiyttdminen voi johtaa

sithen, ettéd poikkeavia pisteitd vaihtelun sisalld ei tunnisteta lainkaan.

Sigmaleikkausta voi tehostaa liukuvalla mediaanilla. T&ll6in mediaania ei lasketa
koko datan yli, vaan halutusta naytteesta joltain véliltd. Kuvassa 8 on esimerkki
kahdesta eri sigmaleikkauksesta samalle kohteelle. Y1ha&lla on tehty sigmaleikkaus-
iteraatio 1o virheelld koko datan yli lasketulla mediaanilla. Alhaalla vasemmalla on
samalla virheella tehty iteraatio 100 pisteen liukuvalla mediaanilla. Ensimmé&inen
menetelma ei 16yda yhté tehokkaasti purkauskandidaatteja, mutta liukuva mediaani
on herkempi nopealle vaihtelulle. Oikealla alhaalla liian nopea jaksollinen vaihtelu
johtaa oleellisen datan poistamiseen, koska mediaaninéyte on liian pieni. Mediaani-

néyte oikealla alhaalla on 50 pistetta.

3.10 Roihupurkausten mallinnus

Roihupurkauksia voidaan haluta mallintaa useasta syystd. Toisaalta halutaan ym-
mértad, millaisia roihupurkaukset ovat ja millainen niiden rakenne on. Joku saattaa
haluta selvittad, millaiset vaikutukset purkauksilla on ldhiplaneetoille. Toisaalta roi-
hupurkaukset ovat joillekin pelkkié hairioita, jotka peittavat halutun signaalin. Joku
saattaa esimerkiksi haluta 16ytda eksoplaneetan ylikulun signaalista, joka jaa roihu-
purkausten alle. Esimerkki mahdollisesta ylikulusta on kuvassa 9. Mallintamalla roi-
hupurkauksia voidaan roihustatistiikan liséksi poistaa roihut datasta, jolloin muut

ilmiot ovat helpommin havaittavia.

3.10.1 Roihujen tunnistaminen

Roihupurkausten tunnistamiseen voidaan kiyttaa useita menetelmié. sigma-leikkaamalla

datasta voidaan tunnistaa suurimmat klassiset roihut [38]. Algoritmit eivét ole téy-
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Kuva 9: AU Microscopiin toisessa havaintodatassa oleva ylikulkuehdokas, joka on
jaanyt purkauksen alle. Ylikulku voidaan mallintaa, kun roihu poistetaan ensin da-

tasta.

dellisid: Osa roihuista jad huomaamatta, kuten kuvassa 8. Toisaalta liian herkk&
leikkaus saattaa tunnistaa pisteitd ja alueita, jotka eivat liity purkauksiin. Joitain
valmiita algoritmeja tunnistamiseen on olemassa, ja itseoppivaa alyd on opetettu
tunnistamaan roihupurkauksia [60]. Automaattisilta algoritmeilta jia huomaamatta
pienié ja morfologialtaan monimutkaisia purkauksia, joten tavallinen tapa on valita
roihukandidaatit visuaalisesti karkean automatisoidun algoritmin tuloksista. Toinen
tapa on sovittaa dataan hyvin priméaristd eksponentiaalisen nousun ja laskun mal-
lia, jolla voidaan erottaa roihukandidaatit tilastollisesti ei merkittavistd hairiopis-

teisté [60].

o-leikkaus varmisti, etteivit pienetkdén poikkeamat liukuvan mediaanin ympéaril-
14 jaa huomaamatta. Kuvassa 10 oikealla ylhaalla on esimerkki monimutkaisesta
roihumorfologiasta. 1o leikkaus tunnistaa hyvin myos téllaisia roihukandidaatteja.

Kandidaattien joukossa on paljon hylattavid hairio-pisteité ja mahdollisia roihupur-
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kauksia, jotka eivit lopulta ole tilastollisesti merkitsevia. Toisaalta automaattisilta
algoritmeilta jad huomaamatta pienia roihukandidaatteja [94]. Siksi visuaalinen tar-

kastelu joudutaan aina tekeméén kandidaateille.
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Kuva 10: Esimerkki sigma-leikkauksesta. Y1lhaalla vasemmalla sigma-klipattu AD
Leoniksen valokayra. Ylhaalld oikealla suurennus erddstd alueesta. Alhaalla késin

valitut roithukandidaatit.

3.10.2 Malli

Roihupurkausmalliksi valittiin kaksiosainen malli. Ensimmaisessa osassa on ekspo-
nentiaalisen nousun puoligaussinen malli F; [95]. Toinen osa mallia (F, on kaksio-

sainen eksponentiaalisen vaimenemisen malli [96]. Malli on muotoa

F = alebl(bTT)Q —|—a2t2 + ast + ay, |T < tmax

Fg = a1a5eb3(b277) + CL1<1 — CL5>€b4(b27T) —|—a2t2 + Clgt + ay, |T > tmax
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Tekijat {ai,...,as}, {b1,...,bs} ja T ovat vapaita parametreja. Eksponentiaalinen,
puoligaussinen funktio F; kuvaa tdhden nopeaa kirkastumista. Vaimenemisfunk-
tio F, on kaksiosainen vaimenemisfunktio, jonka eri eksponenttiosat dominoivat eri
ajanhetkilld. Viimeiset kolme termié ovat yhteiset, ja ne mallintavat tdhden aktiivi-
suusvaihtelua. Dataan voisi ottaa huomioon jaksollisen vaihtelun kaavan 8 mukaan,
mutta toisen asteen polynomi riittda kuvaamaan trendié lyhyessa aikaskaalassa: tah-
den pyorahdysjakso on paljon pidempi aikaskaala kuin roihun aikaskaala. Kuvassa
11 on ote AU Microscopiin valokéyrasta. Dataan on sovitettu lineaarinen, polyno-
maalinen ja sinusoidinen sovitus parhaalla jaksolla. Usein pelkkd ensimmaéisen asteen
sovitus riittdisi, mutta AU Microscopiin vaihtelu oli hyvin nopeaa, joten polynomi-

sovitus tehtiin. Mallivertailussa valittiin polynomimalli parhaaksi malliksi lyhyella

tarkastelujaksolla.
1.038
—— Lineaarinen sovitus
—— Polynomisovitus
1.037 —— Paras jakso
Data
o
3
S 1.036
2
©
3 1.035 / \
o
=2
1.034
1'033-3.0 0.0 3.0

Aika [h]

Kuva 11: Ote AU Microscopiin vuosta ja lineaarinen,polynomaalinen seké sinusoi-
dinen sovitus. Tarkastelujaksoksi valittiin 12 tunnin néayte paikasta, jossa kirkkaus
muuttuu nopeasti. Roihujen aikaskaalat ovat korkeintaan muutamissa tunneissa, jo-

ten tarkastelujakso oli riittéva.

Funktiot sovitettiin MCMC MH-algoritmilla maksimoimalla uskottavuusfunktiot.
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Kuva 12: DT Virginiksen roihupurkaus ja residuaalit. Kuvassa vaaleanharmaat kat-

koviivat kuvaavat trendia eli mallin polynomiosaa, ja alku- ja loppuaikaa.

Molemmat osat sovitettiin yhté aikaa, koska yhteisid parametreja oli useita. Argu-
menttiosa b; — 7 varmistaa, ettd funktiot yhtyvéit samassa pisteessi. Roihupurkauk-
sen alku- ja loppukohta valittiin pisteisiin, joissa sovitus poikkesi yli 1o trendista.
On arveltu, ettd analyyttiset mallit arvioivat roihupurkauksen loppumisajaksi jopa
20% liian aikaisin, ja toisaalta vihéttelevét todellista maksimiluminositeettia [54].
Eras paljon kiytetty kasvumalli on polynomaalinen neljannen asteen malli, jolloin

kasvulle saadaan analyyttinen ratkaisu [64]. Puoligaussinen nousumalli vastaa kui-
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tenkin paremmin asymptoottisen nousun muotoa, ja siksi se valittiin [98]. Lisdksi
todellinen roihupurkauksen loppumisaika vaikuttaa lopulta vain vihan laskuihin jat-
kossa, koska kayra ldhestyy hitaasti taustavuota. Siksi tarkkaa loppuaikaa varten ei
tarvinnut harkita parempia malleja. Kuvassa 12 on eréds mallinnettu roihupurkaus ja

residuaalit. Pisteista ja sovituksesta on vihennetty trendi ja data on normalisoitu.

Roihupurkauksen keston mittarina on yleisesti kiytetty FWHM (Full Width Half
Maximum) — mittaa [99]. Se tarkoittaa aikaa, jolloin purkauksen luminositeetti on
puolet luminositeettimaksimista. Mittaria kdytetddn Auringon purkausten kestoa
mitatessa, koska rontgen-alueella purkauksen rakenne on huipun ympéaristossa gaus-
sinen. Optisella alueella mittari ei ole ehké hyodyllinen: kirkastuminen ja vaimene-
minen ei ndyttaisi aina olevan gaussista huipun ymparilld, joten FWHM-mittaa ei
kiytetty. FWHM-mitan avulla voidaan arvioida purkauksen impulssia. Sitd on siksi
jonkun verran kaytetty, kun arvioidaan roihupurkausten vaikutusta eksoplaneetan

ilmakehéén [54].

3.11 Roihupurkauksen energian laskeminen

Roihun luminositeettia mallinnettiin valitsemalla lampotilaksi 7o, 9000 + 500 K
[51]. Se on tyypillinen lampétila Aurinkoa pienempien tahtien roihupurkauksissa.
Korkeampia lampotiloja voi esiintya roihupurkauksen maksimissa, mutta lampdétila

laskee nopeasti valittuun arvoon [100].

Roihupurkausen luminositeetti TESSin datasta sen kaistaleveydelld voidaan laskea,

kun kaukoputken vastefunktio R, tunnetaan [37]. T&lloin Tessin kaistaleveydelle

/

luminositeetit L, ja L saadaan yhtaloista

roihu

L =nR? / R\Bx(Tog) dX, (30)

/

Lroihu(t) = Aroihu(t) /R/\B)\(T‘roihu) dl . (31)
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B, kuvaa Planckin funktiota tdhden T,z ja roihun efektiivisilla lampdétiloilla. In-
tegrointi suoritettiin vain TESSin herkkyysalueella (534-1064 nm). A4, kuvaa roi-

hupurkauksen pinta-alaa,

fR,\B,\(Teff) dA
fRAB)\<Troihu) d/\’

Awoina(t) = (AF/F)(t)7 R? (32)

missid (AF/F) kuvaa normalisoidun valokdyridn suhteellista vuon muutosta ja R,
tahden pinta-alaa. Suhteellinen vuo lasketaan sovitusfunktion arvosta suhteessa nor-
maaliin vuohon eli trendiin (yht&lon 29 polynomiosa). Roihun bolometrinen energia
Ego voidaan laskea, kun mallista on méaéaritetty roihupurkauksen alku- ja loppuaika

tq ja i

t
Ebol = /Lroihu(t) dt = / O-SBTr4oihuAroihu dt) (33)
ta

missé ogg on Stefan-Bolzmannin vakio. [51]

3.12 Pilkun pinta-ala

Roihupurkauksen pilkkuympériston kokoa voidaan arvioida. Pienin pilkun pinta-

ala Agpot, jonka ymparistdssa voi tapahtua vuon muutos %7 voidaan maarittaa.
Pilkun pinta-alaksi Ag,or saadaan
AF, T, -
Agpot = ——2 A |1 — (Z220)4 34
o = S A | 1= (2] (34
Tipot = —3,58 - 107°T5 . — 0,751 + 808, (35)

missé Titar, Tspor 0N tdhden ja pilkun lampétila, ja Ag,, tdhden kiekon pinta-ala. [51]

[100] [101]

3.13 Magneettikentat

Roihupurkaukset syntyvit voimakkaissa magneettikentissa. Roihupurkauksen ja pai-

kallisen magneettikentdn voimakkuuden B, valilld on yhteys:

Buin = (8- 7ALLY - Boo) (36)

spot
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Biin on pienin mahdollinen kentéan voimakkuus, jossa roihut kyseiselld energialla

voivat syntya. [102]

3.14 Aktiivisuusmittari

Roihupurkauksille on méaritetty aktiivisuusmittari. Siind missa H,, - mittareita kéy-
tetadn spektroskopiassa, voidaan optisesti aktiivisuudelle maarittad roihupurkausten
energian avulla FA-luku. Yang maéritteli sen 2017: Se maaritelldén kaikkien tunnis-
tettujen roihupurkausten energioiden summan ja tdhden havaintojakson siteileméan

kokonaisenergian osamaéarina:

. Zj Ebol

FA ==L —
[L.dt’

(37)
L, = osp - Astar TEs, (38)

missé integroidaan luminositeetti koko havaintojakson ¢ yli. [38|

3.15 Kadenssin vaikutukset

Kadenssi pitda ottaa huomioon roihujen mallinnuksessa. TESS on kuvannut koh-
teita kahden minuutin kadenssilla, mutta joitain havaintoja on my6s 20 sekunnin
kadenssilla [37]. Lyhyempi kadenssi tarkoittaa huonompilaatuista dataa, mutta toi-
saalta pidemmalla kadenssilla menetetdan osa vaihtelusta, joka tapahtuu mittapis-
teiden vélissa. Roihut tapahtuvat muutamien minuuttien, korkeintaan tuntien aikas-
kaalassa, joten roihujen morfologia voi jaada selvittdmétté, jos siitd saadaan vain
muutama havainto. Vaaranlainen malli dataan voi télloin aliarvioida roihujen va-

pauttamaa energiaa. [54]

[lmakehén ekstinktion takia Maasta havaitut roihupurkaukset ovat aina pitkén ka-
denssin dataa. Hairiot ilmakehéssa pakottavat pitkiin valotuksiin. Eras esimerkki

on Antarktisella vuonna 2016 tehty havaintosarja AST3- ja CSTAR — kaukoputkil-
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la [98]. Siiné tunnistettiin fotometrisesti noin 20 suurta roihupurkausta. Ongelma-
na havainnoissa oli 12 minuutin kadenssi. Purkauksen huippu jaa todennékoisesti
havaitsematta, koska kirkastumisvaihe saattaa kestdd vain sekunteja. Pitkalld ka-
denssilla roihupurkaukset muistuttavat usein flat top—rakennetta, kun alistruktuurit
jaavat havaitsematta [54]. 12 minuutin kadenssin data-analyysissd kdytettiin lisaksi
yksiosaista vaimenemisfunktiota, joka sopii pitkéan kadenssin dataan hyvin [98]. Ly-
hyelld kadenssilla on huomattu, ettd malli on lilan yksinkertainen [54|. Se johtunee
kahdesta eri ilmiostd purkauksen yhteydessid. Nopean jadhtymisen vaihetta saattaa
dominoida voimakas jarrutusséteily, ja hitaan jadhtymisen vaihetta elektronien re-

kombinaatio [97] [96].

Kuvassa 13 oikealla on roihupurkaus, jossa datalla on 12 minuutin kadenssi [98].
Mallin heikkous voi johtaa suuriin aliarvioihin roihupurkauksen todellisesta raken-
teesta. Matala kadenssi voi johtaa kuvan flat top — rakenteeseen. Voi olla, etta flat
top — rakennetta ei ole olemassa. Toisaalta 2 minuutin kadenssikaan ei valttamat-
ta ole riittava mallinnukseen: Vasemmalla naytetadan, miten 20 sekunnin kadenssilla
saadaan roihupurkauksen rakenne nékyviin [54]. 2 minuutin kadenssi niyttéisi aliar-

vioivan purkausta ja roihu muuttuu flat top — rakenteeksi.

20 sekunnin kadenssin data paljastaa, ettd roihupurkaukset ovat morfologialtaan
useammin kompleksisia kuin aiemmin on arvioitu. QPP-rakenteet ja kompleksit
nousut ovat hyvin yleisid [54]. Eréén hypoteesin mukaan kompleksiset roihupur-
kaukset ovat usean klassisen roihun superpositio. Ensimmaisista suurista roihupur-
kausstatistiikoista huomattiin vuonna 2014, ettd noin 1100 roihupurkauksesta 34%
vaati useamman sovituksen yhteen purkaukseen [64|. Havainnot tehtiin 1 minuutin
kadenssilla Kepler—avaruuskaukoputkella, joten todellinen prosentti voi olla paljon

korkeampi.
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Kuva 13: Vasemmalla: Jopa 2 min. kadenssilla (vihr.) padadytddn flat top — raken-
teeseen. 20 s. kadenssi (harm.) paljastaa oikean rakenteen [54]. Oikealla AST3:n 12

min. kadenssin dataa ja flat top — rakenne [98].

4 Tuloksia

4.1 Statistiikkaa

Sigmaleikkauksella tunnistettiin yhteensd 160 roihukandidaattia neljasté tarkastel-
lusta kohteesta. Ne tarkastettiin visuaalisesti, ja niitd poistettiin 64. Ne olivat da-
tassa olevien aukkojen ympériltd tunnistettua normaalia vaihtelua, tai muita hai-
riopisteitd. Mallinnukseen valittiin lopulta 96 kandidaattia. Niistd hyléttiin bayes-
vertailulla 24, ja lopulta hyviksyttiin 72 purkausta. Hylatyista kandidaateista useim-
mat olivat rakenteeltaan QPP-ehdokkaita. Niihin on vaikea sovittaa yhté klassista
mallia, koska alistruktuureja on useita [54|. Téssa tyossd useamman mallin sovitus-
ta ei tehty. Menetelmalld saadaan suurimpien purkausten energia tarkasti laskettua,
mutta metodi olettaa, ettd QPP on purkausten superpositio. Hypoteesille tarvitaan
lisda todistusaineistoa. QPP-jaksoa on muun muassa mitattu LS-periodogrammilla
[54]. Téssé tyossa sovitus QPP-rakenne hyvéksyttiin vain, jos yksi klassinen sovitus

sopi dataan riittdvan hyvin. Liitteessa 1 on listattu kaikki tarkastellut ehdokkaat.



49

Tunnistetut QPP:t ja muut kompleksit rakenteet sopivat muiden havaintoihin. Howard
ja Macgregor havaitsevat, etti 440 suurimmasta purkauksesta noin 46% oli komplek-
sisia QPP-rakenteita [54]. Téssé tyossa hyviksytyista roihuista noin 20% oli komplek-
sisia ja nayttiviat QPP-rakenteelta. Luku on hieman pienempi, koska yhden sovituk-
sen malli johti helposti QPP-roihun hylkd&dmiseen. Kandidaattiin ei sovitettu useaa
roihua, kuten Howard ja Macgregor tekevit. Toisaalta he kayttavit 20 sekunnin
kadenssin dataa, mikd paljastaa kompleksisia rakenteita paremmmin. Jos hylatyt

QPP:t otetaan huomioon, kompleksisia on noin 30% kaikista kandidaateista. Tau-

Taulukko IV: Suurimmat tunnistetut roihupurkaukset.

Kohde Alku Huippu | Kesto FEgol AFAps Maksimi QPP? | Amr

BJD-2457000 | min min | 103 erg | -10% erg | -10% erg/s

DT Vir 1946,74 3,3 325 7,41 0,43 0,14 E 0,06
AU Mic 2056,91 11,4 426 8,43 0,95 0,025 E 0,03
AD Leo 2627,28 27 669 7,96 0,62 0,008 K 0,04
Prox. Cen. 1623,17 1,1 63 0,498 0,028 0,86 E 0,59

lukkoon IV on eritelty kaikkien kohteiden suurimmat hyvaksytyt purkaukset. Alka-
hetkeksi on valittu purkauksen alkamisaika. Purkauksen alku- ja loppuhetki valittiin
pisteeseen, jossa sovitus poikkesi yli 1o liukuvasta mediaanista. Kuvissa 14 ja 15
on kuvat parhaista hyvaksytyista roihuista. Trendi on merkitty katkoviivalla. Kol-
me purkauksista on tyypiltdan klassisia purkauksia, ja sovitetut mallit sopii hyvin
niihin. AD Leoniksen roihupurkaus on tyypiltddn QPP, ja paras malli 16ydettéisiin
sovittamalla sithen useampi klassinen malli. Sita ei nyt tehty, koska malli hyviksyt-
tiin bayesin mallivertailun jalkeen. AD Leoniksen purkauksessa ei ole kompleksista

nousua, mutta vaimenemisessa on useita peak bump - rakenteita.

Mielenkiintoisin havainto taulukossa IV on Proxima Centaurin suurin havaittu pur-
kaus: sen maksimiluminositeetti on jopa 6-kertainen toiseksi suurimpaan verrattuna.

Sen suhteellinen magnitudi Tessin kaistalla on ldhes 0,6 magnitudia. Silti purkauk-
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sen kesto on varsin lyhyt ja kokonaisenergia jaa varsin vaatimattomaksi verrattuna
muiden kohteiden purkauksiin. Syyné voi olla kosminen hiukkanen, joka on sattu-
malta aiheuttanut hairion valokdyraéan juuri purkausehdokkaan kohdalla. Malli sopi
hyvin havaintoihin, joten se hyviksyttiin. Voi olla, ettei kahden minuutin kadenssi
riitd paljastamaan néin suuria purkauksia nopean nousu- ja laskurakenteen takia,
joten niitd voi tapahtua useammin. Liitteessd 2 on koottuna kaikki Proxima Cen-
taurin hyvéiksytyt purkaukset. Niistd huomaa selvésti, ettd useissa purkauksissa on
samankaltainen nopean nousun ja laskun rakenne, jolloin purkausmaksimi jaa hel-

posti havaitsematta.

Aika alkuhetkesté hetkeen, jolloin kirkkausmaksimi saavutettiin, on varsin pitké suu-
rimmilla purkauksilla: kaikkien roihupurkausten huippuajan keskiarvoksi saatiin 6,4
minuuttia, kun voimakkaimman neljan purkauksen keskiarvo oli noin 11 minuut-
tia. Se viittaisi korrelaatioon purkausvoimakkuuden ja nousun keston valilld, mutta
korrelaatiota ei havaittu. Tulos on tuttu muista tutkimuksista [56] [64]. Purkauksen
vaimenemisvaiheen ja purkauksen keston vélilld on sen sijaan on voimakas lineaari-
nen korrelaatio. Kuvassa 16 on esitetty kaikkien hyvaksyttyjen purkausten bolomet-
rinen energia suhteessa kestoon vaimenemisen alettua. Pearsonin korrelaatiotestisté
tuloksena saatiin 0.81 hyvin pienelld p-arvolla, miké viittaa hyvin vahvaan korrelaa-

tioon [54] [64] [56].

Eniten klassisia purkauksia havaittiin Proxima Centaurilta. Tahti on sailynyt hyvin
aktiivisena idstadn huolimatta. Purkaukset olivat helposti mallinnettavia, ja ne ovat
kaikki laskostettuna samassa kuvassa 17. Vain muutamassa roihupurkauksessa on
kompleksinen nousustruktuuri ja QPP rakenne. Vuot on kasattu péillekkiin skaala-
malla kaikki purkaukset suhteellisen kirkkauden avulla. Huippuhetkelld kirkkaus on

1, ja hiljainen taustavuo saa arvon 0.

Havaituista kohteista ei kertaakaan mitattu yli 103* erg energiaa. Purkauksia ta-
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Kuva 16: Korrelaatio roihupurkauksen vapauttaman energian ja sen kokonaiskeston

valilla.

pahtui paljon ja epésdannollisesti, mutta Carringtonin tapauksen suuruusluokan
purkauksia ei mitattu. Sellainen tiedetdéan tapahtuneen esimerkiksi AD Leoniksella
vuonna 1985 [104]. Otsonikerroksen tuhoamiseen purkausenergiat tdmén tyon aika-

sarjoissa el néyttéisi riittdvéin, vaikka purkauksia tapahtuu taajaan [70].

Virhetarkastelu tehtiin laskemalla absoluuttinen virhe. Mallin virheet laskettiin kul-
lekin parametrille 3o-arvolla. Muut virheet haettiin kirjallisuudesta (Taulukko I).
Virheiden suhteellinen arvo oli n. 10% luokkaa. Se on aivan lilan pieni: kaavan 32
virheeksi ilmoittaa alkuperdinen muotoilija jopa 60%, mika kasvattaa saatua vir-
hettd merkittavésti [51]. Virhe johtuu roihupurkauksen lampotilasta. Sitéd on vaikea
arvioida, eikd sen emissio valttdméatta noudata mustan kappaleen séteilya optisella
alueella. Toisaalta itse punaisen kdapion séiteily ei noudata mustan kappaleen sétei-
lya, joten virhetta tulee monesta lahteestd. Téssa tyossa 60% virhe jatettiin huo-
mioimatta. Jos virhe huomioitaisiin, tulokset muuttuisivat suuruusluokka-arvioiksi.

Ne olisivat silti hyvia arvioita purkausvoimakkuudesta.
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Kuva 17: Kaikki Proxima Centaurin roihupurkaukset yhdessa kuvaajassa. Muutama
QPP-purkaus aiheuttaa vaihtelua nollahetken ympérilla, mutta suurin osa noudat-

taa klassista muotoa.

4.2 Magneettikentat, Pilkkupeitot

Taulukkoon V on kerdtty suurimpien roihujen pilkkuympéristot ja magneettikentét.
Virheet on laskettu samaan tapaan kuin roihupurkausenergioille: Shibayaman ilmoit-
tamaa 60% virhettd ei huomioida [51]. Suuriin purkauksiin tarvitaan voimakkaita
magneettikenttid. Arvot ovat suunnilleen samaa suuruusluokkaa kuin auringonpilk-
kuympéristéjen magneettikentat (1000-4000 G) [26]. Pilkun peittoalue puolestaan
nayttéisi sopivan muihin havaintoihin. Kun pilkkupeitoksi punaisille ka&picille on
arvioitu 10-50%, voi muutaman prosentin suuruusluokan yksittéaisia pilkkuja tai

pilkkuympéristoja muodostua pinnalle.

4.3 Roihuaktiivisuus

FA-luku laskettiin kaikille kohteille. Tulokset on lisétty kuvaan 18, joka on otettu
Bognerin artikkelista [103], joka puolestaan on koostettu Yangin artikkelista [38].
Kuvaajaan ei ole lisitty Proxima Centauria, koska se ei mahtunut kuvan rajojen
sisddn. Bognerin kuvaajasta oli rajattu alle 0,16 R kohteet pois, joten Proxima

Centauri ei olisi ollut alkuperaisessidkian datassa. DT Virginis ja AD Leonis sopivat
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Kohde Pilkun peitto | Virhe | Magneettikenttd | Virhe
St 100% | % Bunin [G] G|
DT Virginis 6,40 0,7 2361 459
AU Microscopii 5,10 0,50 1480 221
AD Leonis 0,37 0,12 2020 735
Proxima Centauri 3,11 1,33 1280 218

Taulukko V: Pilkun peitto ja roihupurkausympéariston magneettikentan pienin mah-

dollinen voimakkuus.

hyvin "saturoidulle alueelle."Se on alue, jossa 1-5 paivin pyorahtéjit ovat suuruus-
luokkaa logFA= —4,5. AU Microscopii ei sovi kovin hyvin saturoidulle alueelle. Se
voi johtua siitd, ettd AU Microscopii on vield hyvin nuori ja sen takia poikkeukselli-
sen aktiivinen suhteessa pyorimisnopeuteensa. Lisédksi kuvan alkuperaisissa kohteissa
osalla kohteista havaittuja purkauksia oli satoja, mutta tdmén tutkielman kohteilla
korkeintaan kymmenié. Siksi AU Microscopiille tarvitaan pidempi tarkastelujakso

tarkan FA-luvun méaarittamiseen.

4.4 Roihu ja vaihe

Korrelaatiota ei 16ytynyt roihun keston ja pilkun vaiheen vililla. Tulos oli odotettu ja
tuttu kirjallisuudesta [64] [54]. Tulos voi ennustaa, ettd aktiivisten téhtien pinnalla
purkauksia tapahtuu kaikkialla, ei pelkistdan pilkkuymparistoissa. Kuvassa 19 on

kaikki hyviksytyt purkaukset laskostettuna vaiheen funktioksi.

4.5 Pilkkujaksot ja datan poistaminen

Roihupurkaukset oli helppo poistaa kohteilta, jotka purkautuvat harvoin, mutta
saannollisesti. Talloin rakenne oli usein klassinen, kuten kuvassa 19 DT Virginik-

sen tapauksessa. Purkauksia ei tapahdu samaan aikaan. Sen sijaan kuvassa 20 on
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purkausten lukumaéréd. Téaméan tutkielman kohteita ei varikoodattu kuvaajaan, kos-

ka havaittuja purkauksia oli vain vahan. Kohteet on merkitty varjatyilla tahtisym-

boleilla.
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Kuva 19: Suurimman pilkun ja roihupurkauksen vililld ei havaita korrelaatiota.

Katkoviivalla on merkitty Pearsonin korrelaatiokdyraa.

AD Leonis, joka purkautuu usein. AD Leoniksen purkauksista 46% jouduttiin hyl-

kdamasan. Valokdyradn jai paljon vaihtelua, jota ei voitu mallintaa. Esimerkiksi ek-

soplaneetan ylikulun havaitseminen datasta voi olla hyvin vaikeaa, jos purkauksia ei

voida poistaa tehokkaammalla algoritmilla.
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Kuva 21: AD Leoniksen valokéyré ennen roihupurkausten poistoa ja poiston jilkeen.

Punaisella merkitty roihupurkaukset.
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Kaikki hyvéksytyt purkaukset poistettiin alkuperaisistd valokayristd. Sen jélkeen

tehtiin MCMC MH-tarkastelu datalle kaavan 8 mallilla. Alkuarvauksena kaytettiin

periodogrammin antamaa alkuarvausta. Tulokset on koottu taulukkoon VI.

Taulukko VI: Hyviksyttyja jaksoja ja vertailua kirjallisuusarvoon.

Kohde Havainto- | Jaksoja | Pyorahdys— Kirj.—
jakso arvo
DT Virginis 1 1 2,89 [14a]
AU Microscopii | 1 | 2 | asmoa2 | 48 | 485 [18a]
2 2
CAD Leomis | L 2 | 22 | om | 224 [7a]
Proxima Centawi | 1| 1| ossr | | 826 [23a]
2 1
3 1

5 Johtopaatoksia

Tutkielmassa etsittiin tdhden pyorimisjaksoja ja mallinnettiin roihupurkauksia. Tut-

kielmassa kartoitettiin uusia tapoja mitata aktiivisuutta optisesti perinteisten spekt-

roskooppisten menetelmien sijaan. Toisaalta tyon keskitssé oli mitata mallin avulla

roihupurkauksissa vapautuvia energioita.

Kun valokéyréstd viahennetdan roihupurkaukset ja muu epamieluisa hairio, on luon-

nollinen seuraava askel etsid muita jéalkia valokdyrasta. Tassa tyossa tehtiin uusi

pilkkujakson maaritys roihujen poiston jalkeen. Muutakin voitaisiin tehda: Pilkku-

jen aiheuttama vaihtelu voitaisiin poistaa valokdyrasté, jonka jilkeen tdhden pitké-

aikaista aktiivisuussyklid voitaisiin arvioida. Toisaalta eksoplaneetan ylikulun etsi-

minen datasta on helpompaa, kun vihennys on tehty. Tai ehkéd pilkkuja voisi mal-
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lintaa latitudeittain, kun pilkkujaksot tunnetaan. Téassa tutkimuksessa osoitettiin,
ettd vaikka purkaus- ja pilkkumallinnukset ovat toisille pelkkid datan redusointias-

keleita, niistd saadaan samalla monenlaista tietoa pro bono.

Roihupurkausten mallinnuksessa huomattiin monia puutteita. Mittaustarkkuuden
ja kadenssin parantuessa mallit eivit ole kovin hyvié, koska prosesseja purkausten
takana ei tunneta kovin hyvin. Erilaiset alistruktuurit ja QPP-rakenteet tekevit
mallintamisesta varsin vaikeaa. Helpoin tapa mallintaa roihupurkauksia on sovit-
taa useita klassisia roihumalleja péaallekkdin. Menetelméssa on hiljainen oletus, etta
QPP mahdollisesti johtuu useasta purkauksesta. Niin ei valttamatta ole. Ehkd mo-

nimutkainen rakenne johtuu esimerkiksi CME:sta.

Joukossa on voimaa. Roihupurkauksia voidaan ymmartda paremmin, kun niitd ha-
vaitaan paljon. TESSin 20 sekunnin kadenssilla paéstdan havaitsemaan jo hyvin
lyhyen ajan muutoksia, ja tulevaisuuden avaruusinstrumenteilla paastian vield pa-
rempaan kadenssiin. Statistinen strategia on seuraava: Kun purkausrakenne ja pur-
kauksen kulku tunnetaan paremmin suuresta méarasta purkauksia, voidaan péétel-

14, millaisissa fysikaalisissa prosesseissa roihupurkaukset syntyvit.

Tutkielmaan valitut roihutéhdet olivat hyvin erilaisia. AD Leonis oli erittdin ak-
tiivinen kummajainen, Proxima Centauri taas idkkdampi, sdédnnollinen purkautuja.
DT Virginiksen purkaukset olivat suuria muuten niin rauhalliseen pintaan verrat-
tuna. Kohde oli malliesimerkki varhaisen tyypin M-kdépiostd. AU Microscopii puo-
lestaan oli hyvin nuori jarjestelmé, josta merkkiné olivat hyvin tihedt purkausvé-
lit. Jo neljan kohteen kohdalla huomattiin, ettd FA-luku ei ehké ole paras mitta-
ri aktiivisuuden mittaamiseen, vaikka se perustuukin hyvin tunnettuun pyorimis-
aktiivisuusrelaatioon. M-kdapiot ovat hyvin erilaisia pinta-aktiivisuudeltaan, joten

FA:lle tarvittaneen jokin parempi optinen vastine.

Roihumallinnuksen suurin pulma oli laskuissa. Laskut nojaavat hyvin karkeisiin ole-
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tuksiin purkausemission rakenteesta. Lisdksi tdhden sdde voi olla huonosti tunnettu,
miké aiheuttaa virheitd. Koska purkauksen syntymekanismi tdhden pinnalla ja kro-
mosfadrissd on huonosti tunnettu, ovat myos siitd johdetut mallit varsin puutteel-
lisia. Spektroskooppiset ja spektropolarimetriset havainnot voivat auttaa ymmarta-

méan paremmin, millaisia purkausenergiat ja niiden pilkkuympéristot ovat.

Vaikka tulokset magneettikenttien voimakkuudesta ja purkausten todellisista bo-
lometrisistd energioista jaa hieman spekulatiiviseksi, tutkielmassa onnistuttiin vé-
hentdmadan purkauksia datasta. Tyossd rakennettuja algoritmeja, kuten sigmaleik-
kausta, MCMC MH:ta ja GLS-periodogrammia tullaan kidyttdmaan jatkossa tdhden

pilkkujen mallinnukseen ja aktiivisuussyklien mittaamiseen.

TyoOssd ei onnistuttu vastaamaan kysymykseen, voiko eksoplaneetan otsonikerros
tuhoutua purkauksissa. Otsonikerroksen ehtyminen purkauksissa riippuu toisaalta
purkausvoimakkuudesta ja -huipusta, toisaalta kokonaiskestosta. Jos purkausener-
giamallit ovat vaillinaisia, ovat ilmakehdmallitkin vihintddn spekulatiivisia. Pur-
kausenergiat havaituilla kohteilla jiiviit alle 10%° erg, eikéi edes 10** erg lukemaa
mitattu. Toisaalta aikasarjat ovat vain 26 péivian mittaisia, joten aktiivisuus voi
ennustaa, ettd suurempia purkauksia M-kidpicissi tapahtuu. Auringossa 10%% erg

purkaukset ovat harvinaisia, mutta havaituissa kohteissa varsin tyypillisia.

Otsonikerroksen tuhoamisen liséksi eksoplaneettatutkijoille jaa selvitettévéksi, mil-
laisia implikaatioita roihupurkauksilla on prebioottiseelle kemialle. Tonisoiva sateily

saattaa toimia starttimoottorina elaméan johtavissa prosesseissa.

Maanlédheisempéana paamadrana roihupurkaustutkimuksessa on suurten purkausten
ennustaminen. Auringon purkaukset ovat suuri uhka ihmiskunnan tieto- ja séhkd-
verkkojérjestelmille. Suurten purkausten ennustaminen auttaisi ennakoimaan ja va-
rautumaan niitd vastaan. Purkauksia voidaan ymmartaa paremmin tutkia tahtia,

joissa purkauksia tapahtuu eniten — punaisia kdapioité.
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Liite 1: Roihupurkaukset

Taulukko VII: Hyvéiksytyt roihupurkauskandidaatit mallinnusta varten. Punaisella
hylatyt.

Kohde Roihu Alku Huippu Kesto FEpol AFpps QPP?
nro.  BJD-2457000 min min 1033 erg 103 erg  K/-
DT
Virginis 1 1936.57 3,1 69 0,31 0,02
2 1946.74 3,3 325 7,41 0,43
3 1947.49 3,2 102 7,02 0,52
4 1949.18 2,4 36 0,30 0,02
5 1954.36 3,1 94 1,91 0,17 K
AU
Microscopii 1 1326,67 40,2 232 2,28 0,11 K
2 1327,21 10,0 140 0,42 0,06
3 1327,89 4,6 36 0,15 0,03
4 1328,50 8,9 78 1,50 0,14
5 1333,89 43 73 2,59 0,44
6 1335,11 3,8 253 4,35 0,83
7 1337,02 22,1 64 0,85 0,05 K
8 1345,50 33,7 152 1,60 0,17
9 1350,02 7,7 58 0,70 0,09
10 1350,28 16,7 72 0,67 0,02 K
11 2036,71 2,0 21 0,007 0,004
12 2037,44 7,7 33 0,21 0,01
13 2037,67 4,9 200 3,48 0,33
14 2039,18 4.8 30 0,44 0,09
15 2039,34 6,6 44 0,31 0,03 K
16 2039,82 3,0 74 0,31 0,02 K
17 2042,48 6,2 111 1,36 0,10 K
18 2047,21 2,9 70 0,37 0,03
19 2047,34 5,4 40 0,29 0,01
20 2051,44 2,9 158 1,50 0,15 K
21 2053,42 5,1 143 3,58 0,24
22 2054,28 19,1 128 0,90 0,03 K
23 2055,90 3,0 89 0,58 0,04
24 2056,83 4,3 59 0,43 0,03
25 2056,91 114 426 8,43 0,95
26 2057,80 5,4 174 1,61 0,14
27 2058,83 5,6 47 0,17 0,03
28 2059,55 7,6 151 0,99 0,15
AD
Leonis 1 2612,59 2,7 45 0,04 0,004
2 2612,75 2,5 34 0,09 0,01
3 2612,84 1,1 37 0,19 0,008
4 2614,06 4,2 67 0,63 0,02
5 2614,88 3,9 35 0,15 0,006
6 2616,14 3,0 26 0,15 0,002
7 2617,65 2,7 27 0,06 0,005
8 2619,05 3,0 27 0,05 0,006 K
9 2620,43 3,0 30 0,09 0,010

Jatkuu seuraavalla sivulla



Taulukko VII: (jatkuu)

Kohde Roihu Alku Huippu Kesto Epo AFEA,s QPP?
nro.  BJD-2457000 min min 10%3 erg 1033 erg  K/-
10 2618,09 3,3 123 0,67 0,04 K

12 2621,37 2,7 0,16 0,008

2626,63 3,3 0,09 0,004

2627,28 27 7,96 0,62
16 2628,10 15 62 0,39 0,05 K
17 2628,69 3,0 71 2,82 0,34 K
18 2628,81 2,9 98 0,36 0,13
19 2629,12 4,9 83 0,31 0,03 K

20 2629,58 1,1 75 0,12 0,03

23 2630,98 2,8 82 0,24 0,02
24 2631,38 1,4 52 0,18 0,01

33 2635,42 1,1 30 0,18 0,01
34 2616,19 3,0 33 0,16 0,02
35 2617,69 3,1 46 0,15 0,01

Proxima

Centauri 1 1602,12 3,2 62 0,031 0,002
2 1603,26 3,3 82 0,040 0,001
3 1605,94 1 52 0,082 0,002
4 1613,72 17 242 0,267 0,006 K
5 1617,18 3 53 0,032 0,001
6 1618,29 1,1 73 0,072 0,007
7 1619,74 0,3 113 0,095 0,003
8 1622,40 3,3 38 0,021 0,001
9 1623,16 1,1 63 0,498 0,03 K

1 16227 07 4  NA  NA

11 1625,35 1,1 41 0.046 0,003
12 1633,25 3,1 70 0,062 0,002
13 1636,04 1 23,5 0,007 0,001
14 1637,69 3,6 53 0,061 0,002
15 1641,22 1,1 75 0,058 0,003
16 1645,52 3,2 69 0,035 0,001
17 1647,29 1 52 0,043 0,003
18 1648,15 3,3 50 0,051 0,002
19 1648,15 3,3 50 0,055 0,002
20 1651,23 2,8 92 0,042 0,003
21 1652,19 3,1 69,3 0,073 0,002

jatkuu seuraavalla sivulla



Taulukko VII: (jatkuu)

Kohde Roihu Alku Huippu Kesto EBol AFEA,s  QPP?
nro.  BJD-2457000 min min 1033 erg 103 erg  K/-
22 2334.89 0,3 95 0,010 0,001
23 2335.20 8,7 79 0,141 0,002 K
24 2342.19 3,2 55 0,033 0,001
25 2351.94 3 67 0,016 0,002
26 2353.38 3 79 0,062 0,002

Total: 96 Accepted: 72 Rejected: 24 QPP: 25



Liite 2: Proxima Centaurin purkausmallinnus ja jaan-
nostermit

0.0150 4 o 0.0150 | .
0.0125 e 0.0125 | tmax = 3.31
0.0100 4 0.0100 4
0.0075 4 0.0075 4
0.0050 4 0.0050 4
0.0025 0.0025 1
0.0000 4
0.0000 4 ;
¥ § i i : ~0.0025 A
-0.0025 4 1 ] 00050 )
-55.3 alku: 0 loppu: 61.9  88.7 -191.0 alku: 0 loppu: 81.6 169.0
Aika [min] 1 Aika [min] 2
0.06 { 0.030 1 x
tmax=1.0 N tox=17.07
0.05 1 0.025 4 ¥
2 0.04 S 0.020 1
> >
2 2 i
g 0.031 g 0015
s T
g 0.02 1 g 0.010 A
z =4
0.014 0.005 1
0.000 1
0.00] i o R
-164.8 alku: 0 loppu: 51.8 123.3 -129.9 alku: 0 loppu: 242.802.1
Aika [min] 3 Aika [min] 4
0.010 4 0.051
tmax =2.97 tmax=1.11
0.008 4 0.04 |
3 0.006 A 3
B > 0.03 1
3 2
3 0.0041 2
8 'S 0.02
S 0.002 E
: 2
0.000 0.01 1
~0.002 4 0.001
-73.1 alku: 0 loppu: 51.870.9 -54.5 alku: 0 loppu: 72.89.5
Aika [min] 5 Aika [min] 6
0.025
0.0150 tmax = 3.25
0.020 0.0125
S 0.015 0.0100
3
3 0.0075
£ 0.010
g 0.0050
=3
< 0.005 0.0025 .
s et et St e
0.0000 ¥
0.000 1
~0.0025 i
156.4 alku: 0 loppu: 113.5 203.6 28.0 alku: 0 loppu: 38.4 116.0

Aika [min] 7 Aika [min] 8



0.7 4

0.6 1

Normalisoitu vuo

0.24

0.14

0.0+

0.05

0.03

0.02

Normalisoitu vuo

0.01

0.00

—-0.01

0.0150

0.0125

0.0100

0.0075

0.0050

0.0025

0.0000

—0.0025

0.04

0.03

0.02

Normalisoitu vuo

0.01

0.00

0.54

0.4+

0.34

loppu: 63.0 156.0

Aika [min]

-46.0

tmax =1.09

alku: 0 81.2

Aika [min]

-62.8 loppu: 41.0

1.0

tmax =

alku: 0 loppu: 23.5
Aika [min]

nax = 1.1

loppu: 75.1
Aika [min]

-16.0 alku: 0

11

WULIansUIU vuu

WUIHIansUIU vuu

Normalisoitu vuo

Normalisoitu vuo

0.015 4

0.010

0.005

0.000

—0.005 q

—0.010 1

tmax = 0.65

alku: 0 loppu: 41.0 85.4

Aika [min]

10

o
o
=]
o

0.010 4

0.005 -

0.000 -

tmax = 3.12

alku: 0
Aika [min]

loppu: 61.9

12

0.025 4

0.020 4

o o
o o
2 =4
o o

0.005 -

0.000 -

tmax = 3.64

-44.3 alku: 0 loppu: 53.4 97.7

Aika [min]

14

0.014

0.012 4
0.010 4
0.008
0.006
0.004
0.002
0.000

—0.002 q

tmax = 3.24

loppu: 69.0
Aika [min]



0.020

Normalisoitu vuo
o °
o o
= =1
1) o

e
=3
=]
a

0.000

0.035

0.030

0.025

Normalisoitu vuo
e o 9
o o o
== ]
o &0 o

0.005

0.000

0.025

0.020

itu vuo

0.015

Normalisol
)
o
=
1S

0.005

0.000

0.025

0.020

o o
o o
= =1
=) w

Normalisoitu vuo

0.005

0.000

0.0150

0.0125

0.0100

0.0075

0.0050

0.0025

0.0000

—0.0025

tmax = 0.95

-58.7 alku: 0 loppu: 51.5 85.3

Aika [min]

tmax=3.3

alku: 0 loppu: 50.4 74.0

Aika [min]

tmax = 3.07

loppu: 69.3  96.0

rN
51
°
o
=
°

Aika [min]

-26.4 loppu: 78.9 117.6

Aika [min]

tmax = 3.01

alku: 0 loppu: 66.5 89.1

Aika [min]

-54.9

17

19

21

23

25

0.030

0.025 4

0.020 4

0.015 4

0.010

Normalisoitu vuo

0.005

0.000

tmax = 3.25

alku: 0 loppu: 49.9 73.4

Aika [min]

0.025

Normalisoitu vuo

tmax =2.78

104.0

alku: 0 loppu: 91.7
Aika [min]

0.030

0.025 4

0.020

0.015 4

0.010 4

WULTIansUILU vuu

0.005

0.000

—0.005 q

LIS TPITY

tmax =0.29

-48.6

loppu: 35.7
Aika [min]

alku: 0

0.0150 -

0.0125 4

0.0100

0.0075 4

0.0050

0.0025 4

0.0000

—0.0025 4

tmax =3.21

L2
£
1
1

-48.5

loppu: 54.8 95.5

Aika [min]

0.015 4

o
o
=
S}

0.005 -

Normalisoitu vuo

0.000

tmax = 3.02

-41.3

loppu: 78.5 102.7
Aika [min]

18

20

22

24

26



oy o " Normalisoitu vuo Normalisoitu vuo
Normalisoitu vuo Normalisoitu vuo Normalisoitu vuo

Normalisoitu vuo

0.0020
0.0015
0.0010
0.0005
0.0000
—0.0005
—0.0010
—-0.0015

0.0100
0.0075
0.0050
0.0025
0.0000
—0.0025
—0.0050

0.002

0.000

—0.002

—0.004

—0.006

0.010

0.005

0.000

—0.005

—-0.010

—-0.015

0.002

0.000

—0.002

—0.004

—0.006

0.002

0.000

—0.002

—0.004

—0.006

—0.008

-55.3 alku: 0 loppu: 61.9 88.7
Aika Iminl
. i . e
L 0 e
3 R RaORERaCH Ii
0 - ik B 1T 5 IR
191.0 alku: 0 loppu: 81.6 169.0
Aika Iminl
. LA
. . .
APRPR T S PSR ST PSSP AL IO LS rymets A W R ) o te e
e [ R Sl M v 3 B . T Tt ot T e . . T e .
§ =t . .
. T 1 . .
-164.8 alku: 0 loppu: 51.8 123.3
Ailea Tminl
.

-129.9 alku: 0 loppu: 242.4 302.1
Aika Iminl
41 | . . .
-73.1 alku: 0 loppu: 51.8 70.9
Aika Iminl
545 alku: 0 loppu: 72.5 89.5

Aika minl




Normalisoitu vuo Normalisoitu vuo

Normalisoitu vuo

Normalisoitu vuo

Normalisoitu vuo

0.003

0.002

0.001

0.000

—0.001

—0.002

0.002

0.001

0.000

—0.001

—0.002

—0.003

0.01

0.00

—-0.01

-0.02

Normalisoitu vuo

—-0.03

-156.4 alku: 0 loppu: 113.5 203.6

Aika minl

loppu: 38.4 116.0

Aika minl

-28.0 alku: 0

.. O e tesiseaaittatestae Siatecssatele
TN

ST

tete,eaaten

-46.0 alku: 0 loppu: 63.0 156.0

Aika Tminl

0.005
0.004
0.003
0.002
0.001
0.000
—0.001
—0.002

-58.6 alku: 0 loppu: 41.0 85.4

Aika Iminl

0.004

0.002 4

0.000
—0.002 4
—0.004 1
—0.006

—0.008

-55.3 alku: 0 loppu: 61.9 88.7

Aika Iminl

0.002 4

0.001

0.000 1

—0.001 4

—0.002 4

—0.003

Aika Iminl

10

11

12



0.001 4 1

0.000 - : :

Normalisoitu vuo

—0.001 4

—0.002

Aika Iminl

0.008

0.006 .

0.004 1

0.002 4 1

0.000 . . L o eleve .
—0.002

Normalisoitu vuo

—0.004
—0.006

-129.9 alku: 0

Aika Iminl

0.0150
0.0125
0.0100
0.0075
0.0050
0.0025 I

0.0000 -t Al e ey it Ay 40 *

-0.0025 ) ;

-73.1 alku: 0 loppu: 51.8 70.9

Ailkea fminl

0.002

0.001 . . 11 1

0.000 3 3 R ¥ T v ¥
-0.001

-0.002 1 .

Normalisoitu vuo

—0.003

—0.004 4

-54.5 alku: 0 loppu: 72.5 89.5
Aika minl

0.002 .

0.001 .

0.000 4 b g ey 0K

—0.001 A 1 . . .

Normalisoitu vuo

—0.002 4 .

-156.4

Aika Iminl

0.004 1 ..
0.003 4
0.002 4

0.001 .

0.000 4 T v ¥ ry I o +

Normalisoitu vuo

—0.001 A 1 t

—0.002

-28.0 alku: 0 loppu: 38.4 116.0

Aika Iminl



P P Normalisoitu vuo
Normalisoitu vuo Normalisoitu vuo

Normalisoitu vuo

Normalisoitu vuo

Normalisoitu vuo

0.001
0.000 1
—0.001 4
—0.002 4
—0.003

—0.004

-46.0

alku: 0

Aika Iminl

loppu: 63.0

98.0

0.004

0.002 4

0.000

—0.002

—0.004

-58.6

alku: 0 loppu: 41.0

Aika Iminl

229.4

0.0075
0.0050 4
0.0025
0.0000
—0.0025 4
—0.0050

—-0.0075

-324.9

Aika Iminl

loppu: -207.6

-180.9

0.003 4

0.002 4

0.001

0.000

—0.001 4

—0.002 1

-324.9

loppu: -240.6
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0.002 4
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—0.004 1
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