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Resumo

O objetivo principal deste mestrado é a busca de planetas astrobiologicamente interes-
santes através da caracterizacao fisica de exoplanetas rochosos que se encontram dentro
da zona de habitabilidade (ZH) das suas estrelas hospedeiras. Assim, calculamos a ZH
para uma amostra de 9 exoplanetas potencialmente rochosos, identificados pela missao
Kepler, que orbitam estrelas simples e com parametros fisicos e orbitais determinados na
literatura. Para isso, fizemos uso de um modelo climético radiativo-convectivo (Koppa-
rapu et al., [2[11.4]) e encontramos como resultados que 2 deles, Kepler 22-b e Kepler 298-b,
encontram-se bem proximos do limite interior da ZH, e que 3 deles, Kepler 174-d, Kepler
186-f e Kepler 441-b, encontram-se proximos do limite exterior. Os planetas restantes da
nossa amostra, Kepler 283-c, Kepler 440-b, Kepler 442-b e Kepler 443-b, encontram-se
bem dentro da respectiva ZH. Por sua vez, através do modelo climético e com base na
distancia a qual se encontram os planetas na ZH e nas luminosidades das estrelas hospe-
deiras, foi possivel identificar o possivel tipo de atmosfera (tipo Terra ou Marte) que os
mesmos podem ter, além de limites para a temperatura e pressao superficiais.

Ainda que até o momento nao tenha sido detectado nenhum planeta de tipo rochoso
em sistemas binarios, apresentamos também neste trabalho um método alternativo ao de
Kaltenegger & Haghighipout (2013) e Haghighipour & Kaltenegger (2013) para o calculo
da ZH nesses sistemas. No6s verificamos que a ZH pode ser calculada a partir da deter-
minacao das raizes de um polinémio de quarta ordem, cujos coeficientes dependem das
anomalias verdadeiras do planeta e da estrela secundéaria, da distancia entre as estrelas,
da excentricidade do sistema binério e dos limites da zona de habitabilidade assumidos
para o sistema solar. Este método foi aplicado em 3 planetas circumbinérios descobertos
pela missao Kepler: Kepler 16, Kepler 47 e Kepler 453, e vimos que os nossos resultados
estao em um bom acordo com a literatura.

Além disso, como sabemos com base no exemplo da Terra, um planeta para ser astro-
biologicamente interessante tem que ser capaz de manter agua em estado liquido na sua
superficie por um periodo de tempo da ordem de bilhoes de anos, de forma a permitir a
origem e desenvolvimento da vida. Por isso, fizemos estudos sobre a estabilidade dinamica
daqueles planetas da nossa amostra, que se encontram em sistemas multi-planetarios (Ke-
pler 174, Kepler 186, Kepler 283 e Kepler 298) usando o integrador simplético SWIFT.
Como resultado, encontramos algumas configuracoes orbitais nas quais Kepler 174-d,
Kepler 186-f e Kepler 283-c, permanecem dentro da ZH pelo tempo total da simulacao.

No6s concluimos que os planetas Kepler 442-b, Kepler 443-b e Kepler 186-f seriam
os planetas mais astrobiologicamente interessantes da nossa amostra, pois pelas suas
caracteristicas fisicas, eles podem ser rochosos e encontram-se dentro da ZH das suas
estrelas. No caso de Kepler 442-b e Kepler 443-b é mais provavel que tenham atmosferas
do tipo Terra, com temperaturas superficiais de 240-320 K e 240-280 K, respectivamente
e com uma pressao na superficie de ~ 1,4 e ~ 5,6 bar, respectivamente. Ja Kepler
186-f provavelmente tem uma atmosfera do tipo Marte, com uma temperatura superficial
maior do que 273 K e pressao superficial de 7,23 bar. Nesses planetas, devido ao intervalo
de temperaturas, pode existir Agua em estado liquido nas suas superficies, mesmo com
pressoes mais altas do que na Terra. Entretanto, é necessario analisar o diagrama de fase
da agua para podermos confirmar essa hipotese.

Como um passo futuro, pretendemos explorar se esses planetas poderiam ter atmos-

feras com outras composicoes quimicas. Uma possibilidade sera a utilizagao do modelo
atmosférico PHOENIX (IAl]_aI_d_e_LalJ, [2[1].2) para tentarmos obter espectros teoricos pre-
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vendo ou nao a possibilidade de bioassinaturas nas suas atmosferas, indicando cenarios
astrobiologicamente interessantes.

Palavras chaves: exoplanetas; atmosferas planetérias; zona de habitabilidade, esta-
bilidade planetaria
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Abstract

The main objective of this work is the search of astrobiologically interesting planets
through the physical characterization of rocky exoplanets within the habitable zone (HZ)
of their host stars. To do this, we calculated the HZ for a sample of 9 potentially rocky
exoplanets, identified by the Kepler mission, orbiting single stars with known physical
and orbital parameters. We used a radiative-convective climate model (Kopparapu et al.,
2014) and found that 2 of them, Kepler 22-b and Kepler 298-b, are very close to the
inner edge of the HZ; 3 of them, Kepler 174-d, Kepler 186-f and Kepler 441-b, are near
to the outer limit; and the remaining planets of our sample, Kepler 283-c, Kepler 440-b,
Kepler 442-b and Kepler 443-b, are very well settled within the HZ of their host stars.
Considering the planet-star distance and the luminosities of the host stars, and using
the climate model, we were able to identify the possible type of atmosphere (Earth or
Mars type) that these planets may have, and also the limits for surface temperature and
pressure.

Up to now no rocky planet has been detected in binary systems, however, we also
present an alternative method to that one proposed by Kaltenegger & Haghighipoun
(2013) e Haghighipour & Kalteneggen (2013) for the calculation of HZ in this kind of
systems. We verified that the HZ can be determined by the calculation of the roots of
a fourth-order polynomial with its coefficients depending on the true anomalies of the
planet and the secondary star, the distance between the stars, the eccentricity of the
binary system and the boundaries of the HZ in solar system. This method was applied
to 3 circumbinary systems discovered by the Kepler mission: Kepler 16, Kepler 47 and
Kepler 453, and our results are in a good agreement with the literature.

As we know from Earth, a planet to be astrobiologically interesting has to be able to
keep liquid water on its surface for a long period of time, in the order of billions of years,
to allow the origin and development of life. Therefore, we have carried out a dynami-
cal stability study of the planets of our sample, which belong to multiplanetary systems
(Kepler 174, Kepler 186, Kepler 283 and Kepler 298), using the SWIFT symplectic in-
tegrator. As a result, we found some orbital configurations where Kepler 174-d, Kepler
186-f and Kepler 283-c, remain within the HZ along the complete integration time of the
simulation.

We conclude that Kepler 442-b, Kepler 443-b and Kepler 186-f are the most astrobi-
ologically interesting planets in or sample, because they lie within the HZ of their host
stars and according to their physical characteristics, they are rocky planets. The cases
of Kepler 442-b and Kepler 443-b, are most likely to have an Earth-like atmosphere with
surface temperatures between 240-320 K and 240-280 K, respectively, and surface pres-
sures of ~ 1,4 e ~ 5,6 bar respectively. On the other hand, Kepler 186-f is more likely to
have a Mars-like atmosphere with a surface temperature greater than 273 K and a surface
pressure of 7.23 bar. Due to the temperature range and the higher pressures, comparing
to Earth, all of these planets may support liquid water on their surfaces. However, it is
extremely necessary to study the water phase diagram to confimr this scenario and the
possible existence of liquid water.

As a future perspective, it would be interesting to explore whether the planets could
have atmospheres with other chemical compositions. One possibility is using the model
atmosphere PHOENIX (Allard et all, 2012), trying to obtain theoretical spectra that will
predict or not the existence of biosignatures features in the atmospheres of these planets,
indicating an astrobiologically interesting scenario.
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1. Introducao

Em 1995 foi feita a primeira descoberta de um planeta extra-solar orbitando uma estrela
de tipo solar, 51 Pegasi-b (Mayor & Queloz, 1995). Desde entao, a taxa de descobertas
de exoplanetas ou planetas extra-solares foi crescendo, conforme as técnicas de detec¢ao
foram se aperfeicoando.

No inicio, a técnica utilizada foi a de deteccao da variacao da velocidade radial, que
permitiu encontrar planetas do tamanho de Jupiter e que estao proximos da estrela, com
periodos orbitais de alguns dias, sendo chamados de "Jupiteres Quentes". Atualmente
através de diferentes técnicas (variacao de velocidade radial; transito planetério, variagoes
do tempo de transito ou por seu nome em inglés, "transit timing variations"(TTV);
imagem direta; micro-lenteamento gravitacional ou "gravitational microlensing"; variacao
no periodo de pulsares ou "pulsar timing", entre outras), os exoplanetas identificados
apresentam uma vasta gama de tamanhos, indo desde planetas do tamanho da Terra
até planetas do tipo Juapiter ou maiores. Eles também se encontram a distancias que
variam de 0,01 até 150 au da estrela hospedeira. Até 05/12/2016, existem cerca de 3545
exoplanetas detectados pelas diferentes técnicas.

1.1. Técnicas de deteccao de exoplanetas

Na atualidade, as técnicas mais relevantes de deteccao de exoplanetas sao seis, sendo
cinco delas indiretas, ou seja, onde o planeta ¢ detectado pela variacao de alguma gran-
deza observavel da estrela hospedeira. Sao elas: variacao da velocidade radial, transito
planetario, TTV, pulsar timing e micro-lenteamento gravitacional. J& a técnica por ima-
gem ¢é considerada como uma técnica de deteccao direta. A seguir, descreveremos cada
uma delas.

1.1.1. Método da variacdo da velocidade radial

Este método consiste em medir o efeito Doppler nas linhas espectrais da estrela, ou seja,
medir o deslocamento em comprimento de onda de uma linha em absorcao ou emissao,
correspondente a algum elemento quimico na atmosfera da estrela. Pelo efeito Doppler, o
comprimento de onda da luz diminui para objetos que estao se aproximando do observa-
dor, causando um deslocamento das linhas para o azul, e aumenta para objetos que estao
se afastando do observador, causando um deslocamento para o vermelho. Dependendo
do grau de deslocamento, podemos conhecer a velocidade radial da estrela, V,, com a
seguinte expressao:

V., =c— (1.1)

onde ¢ é a velocidade da luz, A\g é o comprimento de onda de laboratorio da linha e A\
é o deslocamento ou variacao do comprimento de onda observado em relacao ao \g de
laboratorio. Quando um planeta orbita ao redor de uma estrela, produz uma perturbacao
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Capitulol. Introducao

gravitacional fazendo com que a estrela orbite ao redor do centro de massa do sistema.
Assim, ao obter um espectro da estrela podemos medir o deslocamento das linhas devido a
sua orbita em torno do centro de massa do sistema e determinar as variacoes na velocidade
radial da estrela. Para observar esse efeito, o plano da 6rbita da estrela nao pode ser
perpendicular a linha de visada do observador, pois nesse caso nao notariamos variacao
da velocidade radial.

Fazendo-se observacoes a longo prazo da mesma estrela é possivel conseguir a curva
de velocidades radiais e analisar a existéncia de variacoes periddicas na mesma que,
caso ocorram, podem indicar a presenca de um ou mais planetas no sistema. Como
exemplo, temos na Figura[l.Ila curva de velocidade radial obtida por [Marcy et al. (IlQQ_ﬂ)
para o planeta 51 Pegasi-b, onde os pontos pretos sao as velocidades radiais da estrela
hospedeira e a linha continua é o ajuste dos pontos, que é praticamente uma senoidal
quando o sistema contém s6 um planeta em uma orbita quase circular ao redor da estrela
hospedeira. Através do ajuste podemos determinar os parametros fisicos do sistema, como
por exemplo, o periodo e a excentricidade da érbita do planeta, o semieixo projetado em
funcao da inclinacao da orbita, ou seja, asini, e também a massa minima do planeta,
esta ultima a partir da amplitude da curva. Neste caso, M&m_aﬂ (|L9_9_ﬂ) encontraram
que o planeta se encontra em uma orbita com excentricidade de 0,01, com periodo de
4,23 dias e tem uma massa minima de 0,45 massas de Jupiter, Mj.

= L] o et T ki ‘ L) T T
r P = 4230 day RUS = 521 m/z
I K =5804 m/s ¥ = Lol ]

= 0.01

I i I 1 1 1 1 L

-{0.2 0.0 0.2 0.4 0.8 0.8 1.0 1.2
Phase

Figura 1.1.: Velocidade radial em fungao da fase (pontos pretos) e ajuste com uma curva se-

noidal (linha continua). Figura extraida de|Marcy et all (1997).

E importante ressaltar que o método de velocidades radiais nao pode ser aplicado para
qualquer estrela, pois em estrelas mais frias do que o Sol (tipo M, por exemplo), as bandas
moleculares em absorcao dominam o espectro, nao sendo possivel identificar linhas para
medirmos o deslocamento dos comprimentos de onda. Essa técnica favorece & deteccgao
de planetas do tamanho de Jupiter ou maiores que se encontram perto da estrela, pois
uma maior massa planetiria implica em uma 6rbita mais notéria da estrela ao redor do
centro de massa do sistema, e por conseguinte uma maior variacao da velocidade radial.
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1.1. Técnicas de deteccao de exoplanetas

1.1.2. Transito Planetario

A técnica de transito planetéario consiste em medir a variacao do brilho devido a passagem
de um planeta em frente ao disco estelar. Para a ocorréncia do transito, o plano orbital
do planeta deve estar praticamente alinhado com a linha de visada.

Na Figura[l.2] ¢ mostrada uma representacao esquemaética de uma curva de luz de uma
estrela devido ao transito de um planeta. Neste caso, quando o planeta estd na posicao
(1) o fluxo observado é o da estrela; em (2) o exoplaneta comeca a realizar o transito
e o brilho observado da estrela sofre uma queda, atingindo um minimo na posigao (3).
Concluido o transito, o brilho observado volta ao nivel da posigao (1).

1 2 light curve

Brightness
>

-

Time

Figura 1.2.: Fluzo em fun¢ao do tempo da estrela hospedeira. Figura extraida de
hitps://exoplanetasliada.wordpress.com/metodos-de-deteccion/.

A profundidade do transito ou queda no brilho observado depende principalmente da
razao do raios do planeta e a estrela hospedeira. Por exemplo, um planeta do tamanho
de Jupiter, transitando em uma estrela de tipo solar, produzirdA um aumento na sua
magnitude de 0,01, equivalente a uma diminuicao no brilho estelar de ~ 1%; ja um
planeta do tamanho da Terra transitando a mesma estrela, produzirdA um aumento na
magnitude estelar de somente 0,0001, equivalente a uma diminui¢ao no brilho de 0,01%.

Como exemplo, na Figura[l.3]é mostrado o transito produzido pelo planeta Kepler 4-b.
Borucki et al. (2010) detectaram a presenga desse planeta ajustando aos dados observados
uma curva de luz sintética (linha vermelha), gerada usando o modelo analitico de Mandel
& Agol (2002). Dito modelo analitico depende da relacdo entre os raios da estrela e do
planeta, Rp/R,, do tempo em que o brilho atinge seu minimo, do tempo de duragao do
transito, do escurecimento do limbo, do parametro de impacto b que por sua vez depende
do semieixo da 6rbita do planeta, do raio estelar e da inclinacao da 6rbita do planeta com
relagdo ao plano céu, b = (a/R,) cosi, entre outros. Borucki et all (2010) variaram os
diferentes parametros anteriormente citados até encontrar, através da analise de minimos
quadrados, a melhor curva que ajustasse os dados e assim os parametros fisicos e orbitais
do planeta.

1.1.3. Variacao no tempo de transito ou TTV

Esta técnica consiste em medir a variacao do tempo de transito, que é produzida pela
presenca de mais de um planeta no sistema. O transito planetario produzido pela presenca
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Figura 1.3.: Transito planetdrio devido ao planeta Kepler J-b. Figura extraida de|Borucki et all

de um tnico planeta ao redor da estrela é sempre periddico e ocorre em intervalos de
tempo constantes, enquanto que se existirem outros planetas orbitando a mesma estrela,
os tempos dos transitos variarao. Este método permite a deteccao de planetas com massas
comparaveis & da Terra, mas que nao necessariamente transitam a estrela. As variacoes
no transito se detectam mais facilmente quando os planetas tém orbitas relativamente
proximas e quando pelo menos um deles é mais massivo, fazendo com que o periodo
orbital do planeta menor seja mais perturbado e possibilitando determinar a massa do

planeta maior (Holman & Murray, 2005; [Agol et. all, 2005).

1.1.4. Pulsar timing

Esta técnica foi a primeira a detectar planetas além do sistema solar orbitando um pulsar
(Wolszczan & Frail, |L9_9j) Como os pulsares tém uma alta rotacao e emitem radiacao
sincrotron na direcao de seu eixo magnético, nos detectamos pulsos extremamente re-
gulares quando o feixe de radiagao cruza a direcao da nossa linha de visada. Se existir
qualquer pertubacgao, causada por um outro corpo orbitando o pulsar, o periodo dos pul-
sos serd modificado. Dessa forma, Wolszczan & Frail (|L9£)j) confirmaram a existéncia dos
dois primeiros planetas extra-solares através das variacoes no periodo do pulso produzido
pelo pulsar PSR 1257+12. Na Figura [I.4] pode ser observada a variacao no periodo dos
pulsos em funcao do tempo, devido & presenca dos planetas em PSR 1257+412.

1.1.5. Micro-lenteamento gravitacional

O efeito de microlente gravitacional ocorre devido ao fato que o campo gravitacional de
uma estrela comporta-se como uma lente, magnificando o brilho de uma estrela de fundo,
quando ambas se encontram alinhadas com a linha de visada. Se por acaso um planeta
estiver orbitando a estrela lente, o campo gravitacional do planeta produzira também um
aumento extra no brilho da estrela de fundo por um curto instante de tempo, indicando a
presenca dele. A duracao desse efeito pode ser de horas ou dias e as medi¢oes nao podem
ser repetidas, ja que o fendmeno de alinhamento ocorre uma tnica vez.
Como exemplo, temos o planeta MOA 2011-BLG-028L-b descoberto por Skowron et all
). Na Figura [l é visualizado o aumento no brilho de uma fonte de fundo devido a
estrela lente MOA 2011-BLG-028L (painel da esquerda), e o aumento no brilho devido ao
planeta (painel da direita). As linhas continuas foram ajustadas, com base em modelos
tedricos, que permitem determinar a massa do planeta e o semieixo da sua orbita.
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Figura 1.4.: Periodo em fung¢ao do tempo dos pulsos de PSR1257+12. A linha continua repre-
senta a variacdo do periodo considerando a presenca de dois planetas orbitando o
pulsar. Figura extraida de | Wolszczan € Prail (tLQ.QQ)
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Figura 1.5.: Aumento do brilho em fun¢io do tempo devido ao efeito de microlente causado pela
estrela MOA 2011-BLG-028L (painel da esquerda) e pelo planeta MOA 2011-BLG-
028L-b (painel da direita). As linhas continuas representam o ajuste realizado a

partir de modelos tedricos. Figura extraida de Skowron et al. (tZ_OMl)

1.1.6. Imagem direta

A deteccao por imagem direta de exoplanetas orbitando ao redor das estrelas hospedeiras
¢ extremamente dificil, pois (1) a separagao angular entre eles é muito pequena, nao
permitindo por vezes resolver o planeta, e (2) porque existe um grande contraste de
brilho, especialmente no 6ptico, mas que diminui conforme observamos em comprimentos
de ondas mais longos, como por exemplo no infravermelho onde a radiacao térmica do
planeta é mais percebida. Com o uso de novas tecnologias, por exemplo 6ptica adaptativa,
coronografo, etc., tém sido feitas observacoes diretas de planetas em torno de varias
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estrelas (Chiang et al., [2009; [Lagrange et all, 2009; [Marois et al), 2010). Na Figura 6]
temos a imagem direta no infravermelho, obtida com um coronégrafo, de quatro planetas
ao redor de HR 8799, orbitando em 14, 24, 38 e 68 au, respectivamente (Marois et al.,
2010).

Figura 1.6.: Imagem direta para o sistema de HR 8799, onde os planetas estao representados
pelas letras b, ¢, d, e. Figura extraida de|Marois et all (2010).

1.2. Missoes de busca de exoplanetas

Com a descoberta de planetas do tamanho da Terra (ou tipo Terra), a idéia da existéncia
de exoplanetas semelhantes ao nosso é cada vez mais otimista. Sendo assim, em 2007 foi
lancada a missao espacial CoRoT, "COnvection ROtation et Transits planétaires", cujo
objetivo foi a busca de planetas extra-solares, especialmente aqueles do tipo Terra (Borde
et al., 12003). O satélite CoRoT esteve em operagao até 2014 e possuia um telescopio de
27 cm de diametro e quatro detectores CCD, operando na regiao do visivel. A técnica
utilizada para detectar os planetas foi a de transito planetario com acompanhamento
da técnica de variacao de velocidade radial feita desde solo, levando a confirmacao de
aproximadamente 34 exoplanetas (www.exoplanet.eu).

Em 2009 foi lancada a missao espacial Kepler, que consiste de um satélite com um
telescopio de 1,4 m de diametro e 42 CCDs, observando na regiao espectral entre 430 e
890 nm. O campo escolhido de observacao esta localizado no hemisfério norte, entre as
constelacoes de Lyra e Cygnu(a ~ 19hr., § ~ 40, ver Figura [L7), cobrindo uma area
de 105 graus quadrados aproximadamente (Borucki et al., 2003; Koch et al., [2010). Com

*Regiao escolhida por ter muita quantidade de estrelas e por sua vez o Sol nao fica no caminho
em toda a orbita da nave Kepler permitindo observar continuamente a mesma regiao.



1.2. Missoes de busca de exoplanetas

o objetivo principal de detectar planetas de tamanho semelhante ao da Terra, que estao
dentro da zona de habitabilidade estelar ou ZHE, a técnica de deteccao utilizada foi a de
transitos planetarios e também TTV nos casos de sistemas multi-planetarios. Através da
missao Kepler, ja foram identificados aproximadamente 2330 exoplanetas e existem mais
de 4706 candidatos (http : //kepler.nasa.gov/Mission/discoveries/), sendo a maior
parte encontrados em sistemas multi-planetarios. Da mesma forma, também foram de-
tectados planetas em sistemas de estrelas binédrias. Entretanto, a partir de 2013 a missao
comecou a ter dificuldades para conseguir observar o campo escolhido devido a problemas
técnicos nos giroscopios do satélite. Esse fato levou ao inicio de uma nova fase, conhecida
como missao K2, que se tornou totalmente operacional em junho do 2014 e que ficara
funcionando até 2018. Nela, a regiao a ser mapeada é toda aquela que estd no plano da
eliptica. Até 26/09/2016, a K2 ja havia detectado aproximadamente cerca de 110 novos
planetas (https : //archive.stsci.edu/k2/publishedplanets/search.php).

Figura 1.7.: Campo de wisdo da missao Kepler. Figura extraida da web: hitps
//kepler.nasa.gov/index.cfm.

Além das missoes espaciais ha também diferentes projetos em solo que procuram exo-
planetas, principalmente pelo método de transito planetario, como por exemplo o projeto
SUPERWASP, do inglés "Wide Angle Search for Planets" (Butters et all, [2010), que con-
siste de dois observatorios robdticos que operam de forma continua durante o ano todo,
cobrindo os dois hemisférios do céu. O SUPERWASP-Norte esté localizado na ilha de La
Palma e o SUPERWASP-Sul estéa localizado no Observatorio Astronémico Sul-Africano
(SAAO). Cada observatorio é composto por oito cameras que monitoram simultanea-
mente o céu para eventos de transito planetario. Até o momento, o projeto SUPERWASP
j& detectou aproximadamente 135 novos exoplanetas. Existe também o projeto HATNet
que consta de 6 telescopios pequenos optimizados para a deteccao de transitos planetarios
e para estudos de variabilidade estelar (Bakos et al., [2002), localizados no Observatorio
Astrofisico Smitsoniano (SAO-Smithsonian Astrophysical Observatory) no monte Mauna
Kea, Hawai-USA, com cerca de 60 exoplanetas ja detectados.
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1.3. Caracterizacao dos exoplanetas

1.3.1. Relacdo massa-raio e o interior dos exoplanetas

Conforme os exoplanetas de diferentes tamanhos foram sendo descobertos, estudos teori-
cos comecaram a ser realizados para tentar identificar a composi¢ao quimica no interior
dos mesmos, principalmente naqueles planetas na faixa entre 1 e 10 Mg que nao sao
conhecidos no sistema solar. Na literatura ha varios modelos tedricos para o interior
de exoplanetas, como por exemplo o de [Valencia et all (IZO_OH), que considera planetas
rochosos ficticios com massas entre 1 e 10 My. Eles encontraram uma relacao entre o
raio e a massa dos planetas, na forma Rp Mg’26770’272 para diferentes misturas de ferro
(Fe), Magnésio (Mg), e oxigénio (O) no seu interior. Outros autores, como por exemplo

), levam em conta que a Terra é composta principalmente por Fe,
rocha e gelo e, fazendo uso das equacoes de estado para o Fe (Lyon & Johnson, |L9_92),
olivina (rocha) e dgua (Thompson, |L9_9ﬂ), exploraram os raios e massas na faixa de 0,01
a 1000 Mg que poderiam ter os exoplanetas. |[Fortney et all (IZOD_ﬂ) também modelaram
objetos formados por gelo puro, misturas de gelo e rocha, pura rocha, misturas de rocha
e ferro e ferro puro. As misturas foram consideradas da seguinte forma: o gelo sempre
recobre a rocha e a rocha sempre recobre o ferro. [Fortney et al. (Izogj) consideraram a
possivel existéncia de planetas formados de puro gelo porque no sistema solar existem
muitos objetos gelados com massas pequenas, mas que se fossem somadas poderiam al-
cancar massas comparaveis com a da Terra ou inclusive maiores (Kughggﬂ, |20_0_3; Leger
et al., M) Na Figura podem ser observados os resultados da relagao massa-raio
para objetos de ferro puro, rocha pura e gelo puro assim como as suas misturas.
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Figura 1.8.: Relagao massa-raio para os modelos de interior planetdrio, calculada para objetos

com diferentes composigoes quimicas. Figura extraida de|Fortney et al. (tZ_M)

Se levarmos em conta os 8 planetas que formam o sistema solar, eles podem ser sepa-
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rados em 3 grupos: planetas rochosos, gigantes gasosos e gigantes de gelo. Os planetas
rochosos sao Mércurio, Vénus, Terra e Marte e sao compostos principalmente por rocha

e ferro (ILissau_ed, 1993; [Lodders, |2Qld) Particularmente, existem modelos do interior da

Terra, que afirmam que 33% da sua massa é devida ao Fe e que entre o nicleo e 0 manto,
formado por rocha, existe uma separacao aos 3480 km dmlmmsk_i&ﬂlﬂspﬂ, |L9_8j)
As densidades médias para os planetas rochosos variam na faixa de 3,9 a 5,5 g/cmgﬁ. Os
planetas gigantes gasosos sao Jupiter e Saturno que sao formados por 90% de H e 7,5%
de He e uma pequena quantidade de gelo no seu interior (ILissau_ed, |19_9_3; |LD_ddﬁ]:EJ, [2111d),
e com densidades médias de 1,3 e 0,68 g/cm?, respectivamente. Os planetas gigantes de
gelo sdo Urano e Netuno, e estdo formados por 25% de H e He e o restante (~ 75%)
por gelo com misturas de elementos mais pesados (IMSS@_UELL |L9£)_d; L)ddﬁﬁ, |20Ld) As
densidades médias desses objetos sao 1,2 e 1,6 g/cm?, respectivamente.

Enquanto se consideramos os maiores satélites naturais do nosso sistema solar, eles
estao formados na sua maioria por rocha e gelo Mm&gm, M; M&S_allﬁﬂ,
@) Por exemplo, a nossa Lua é formada inteiramente de rocha com um pequeno
nicleo de ferro, enquanto que Tita, satélite de Saturno, é formado de 35% de gelo na sua
superficie e rocha no seu interior (Fortney ef. all, 2007; De Pater & Lissauer, 2015), sendo
as suas densidades médias de ~ 3,3 e ~ 1,8 gr/cm3, respectivamente.

Para validar os seus resultados, [Fortney et al. (lZ_ODj) incluiram na Figura[L.8 Mercrio,
Vénus, Terra, Marte, Urano, Netuno e os satélites naturais Lua e Tita, e encontraram
uma boa concordancia.

Diversos outros autores determinaram relacoes massa-raio para diferentes composigoes
quimicas (Seager et all, 12007: |Grasset_et all. |2009: [Lissauer et all. 2011 Zeng & Sasse-
lov, ; Weiss & Marcy, 2014; Kopparapu et all, 2014; Zeng et _al., QOLd), mas todos

encontraram uma relacao da forma:

Rp Mp ,
—q (=L 1.2
Ry a(M@) (1.2)

onde a e b sao valores dependentes do modelo usado. Por exemplo, Seager et al! (IZ(K)j)
apresentaram a relagao massa-raio para planetas de varias composicoes quimicas calcu-
lada a partir de modelos teoricos. Segundo os resultados obtidos por eles, os planetas
com raios menores que 1,5 Rg sao planetas rochosos. J& os planetas com raios maiores
que 1,5 Ry podem ter uma mistura de ferro-rocha-gelo-gases. M&L&Mﬂzﬂ (IZOH)
encontraram que em planetas com raios na faixa de 1,5 e 4 R, a relacao massa-raio é
da forma Mp /Mg = 2,69 (Rp/Rg)%. Ja Selsis et all (2007) encontraram que o limite
em massa para um planeta ser rochoso deve ser menor que 10 Mg, pois um planeta com
massa maior estid mais proximo dos planetas gasosos com envoltorios de Hy e He. Ou-
tra relagao massa-raio que é comumente utilizada na literatura ¢ a lei de poténcia para
a Terra e Saturno encontrada por [Lissauer et all (IZOH) Estes autores sugerem que a
relagdo massa-raio é da forma Mp ~ R2.

1.3.2. Atmosferas dos exoplanetas

Outra maneira de caracterizar os exoplanetas é através da sua atmosfera. Atualmente
existem duas formas de detectar as atmosferas dos exoplanetas mas que somente sao
aplicadas aos objetos que se encontram muito proximos da estrela hospedeira. A técnica

fTodos os valores de  densidades médias foram  tomados da  péagina
http://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/
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utilizada combina o transito e o eclipse ou ocultacao do planeta. Quando o planeta
estd em transito (passando em frente a estrela), parte da luz da estrela atravessa a
atmosfera planetaria trazendo até nos algumas das suas caracteristicas. Nesse caso temos
um espectro chamado de espectro de transmissao planetiria que é obtido dividindo o
espectro da estrela-+planeta durante o transito pelo espectro da estrela sozinha obtido

antes ou depois do transito (Seager & Deming, 2!!1!!; [Sg_aggﬂ, 2!!1!!; Seager & SasseleL
|20_0_d; Charbonneau et al., |20_02) No caso de eclipse ou ocultagao, quando a estrela eclipsa

o planeta, o fluxo total devido & estrela+planeta sofre uma diminuicao que depende
do tamanho relativo do sistema estrela-planeta e de seus respectivos brilhos. O fluxo
espectral do planeta pode ser conhecido subtraindo o fluxo obtido antes do eclipse daquele
obtido durante o eclipse. Nesse caso temos um espectro térmico, e o fluxo espectral
do planeta em diferentes comprimentos de onda fornece informacao sobre a composicao
quimica da atmosfera, o gradiente de temperatura, etc (Charbonneau et al.. 2005: Deming

et al., |20_0ﬂ, |20_0ﬂ; ,[2111_d)

A primeira deteccao de uma atmosfera planetaria foi feita para o planeta HD 209458-
b (Charbonneau et alJ, |20_02) com o telescopio espacial Hubble, HST. Ja os modelos
atmosféricos foram sendo desenvolvidos quase de forma paralela a deteccao das atmosferas
planetarias, com o objetivo de obter as propriedades fisicas tais como a composicao
quimica, perfis de pressao e temperatura, circulacao atmosférica, formacao de nuvens,
etc. As moléculas mais importantes que foram consideradas nos modelos sao 0 monoéxido
e o diéxido de carbono, dgua, metano, sddio, potéssio e amonia. Estas moléculas foram

detectadas nas observacoes de dois exoplanetas: HD 209458-b (Charbonneau et _all, 2002;
Swain_et_all, 2009) e HD 189733-b (Swain et_all. [2008a: Redfield et all, 2008: Swain
et al., [ZDDB_b,; Madhusudhan & Seager, M), e estao presentes também nas atmosferas
dos planetas gigantes gasosos do sistema solar (I&_Pai@_&_sgagmﬂ |_O_d Lsgaugﬂ
|1J)_9j; Perryman, QOﬂ) Na Figura [[.9 pode ser observado o primeiro espectro ajustado
para HD 189733-b (lSjMamj_t_alJ, DDD&H . Até o momento foram observadas e estudadas
aproximadamente 20 atmosferas de exoplanetas (lSin.g_e_t_a].J, |2Qld)

As abundéancias relativas dos elementos quimicos sao importantes para conhecermos a,
composicao das atmosferas planetarias. Entretanto pelas técnicas de observacao atuais
isso é bastante dificil de se inferir nos exoplanetas. Baseando-se nos planetas do sistema
solar e nas teorias de formacio planetaria (Lissauer, 1993: Hubbard et al.. [21)1)_?] Goldreich
et al., M; ‘Alibert et al.. 2003: Papaloizou & Terquem, 2005: Blum & Wur |200§ Chi-
ang & Youdin, 2 E Morbidelli et al J M) podemos 1nfer1r que os planetas gigantes nos
sistemas exoplanetarios sdo formados a partir de nicleos de acre¢ao massivos (~ 10 Mg,),
que capturam o gas da nuvem molecular mae e podem reter uma atmosfera dominada
por H e He. Por outro lado, os niicleos de acrecao de planetas terrestres nao tém a massa
necessaria para reter H e He nas suas atmosferas, e se espera que os elementos quimicos
que formam parte das mesmas sejam produtos secundérios, como por exemplo HyO, COs,
CO, Ny, Ne, Ar, Kr, SO,, SiO,, que se formaram da liberagao de gas dos planetesimais
acretados ou que foram fornecidos por impactos posteriores com pequenos corpos solidos
(IMa.dh.us_udh.aJl_e_t_alJ, |2Qld) Entre os planetas gigantes e terrestres encontram-se os pla-
netas de tipo super-Terra ou sub-Netuno cuja composicao quimica é desconhecida para
nos, ja que nao existem anélogos em nosso sistema solar. A partir de modelos quimicos
e fisicos de atmosferas em conjunto com as observacoes, pode-se restringir a composicao
quimica elementar desses tipos de planetas (lSﬁag(jr_&@m_inQ, 2010; Madhusudhan et. all,

2016). Rogers & Seager (IZQID_aUH) catalogaram os tipos de atmosferas que os exoplanetas

poderiam apresentar, levando em conta o tipo de interior planetario e considerando a
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Figura 1.9.: Absor¢ao versus comprimento de onda observado para a atmosfera de HD 189733-
b. A linha continua laranja representa um modelo com dgua e metano, enquanto
que a linha continua azul clara representa um modelo com somente dgua. Figura

extraida de Swain et all (20080).

presenca de elementos volateis nas suas atmosferas, dividindo-as em 5 grupos:

1. Dominadas por H e He. Indicativas que o planeta se formou na nebulosa proto-

planetaria. Em nosso sistema solar seriam os planetas gigantes gasosos e gigantes
de gelo.

2. Gaseificadas com presenca de H: Os planetas no intervalo de massas de 10 a 30
Mg, que se encontrem frios podem reter H nas suas atmosferas, que podem ser

dominadas por diferentes grupos de moléculas, como por exemplo Hy, H,O, CHy
ou COQ

3. Gaseificadas dominadas por COy ou H5O. Planetas tipo Vénus, Marte ou Terra.

4. Atmosferas de planetas do tipo Terra ou super-Terras com temperaturas muito altas
(T > 1000 K) sem presenca de elementos volateis tipo H,C,N,O e S, e que seriam

enriquecidas em silicatos como Ca, Al e Ti (Schaefer & FegleyL |20_QQ)

5. Sem atmosferas. Planetas tipo Mercirio.

1.4. Zona de habitabilidade

Define-se como zona de habitabilidade, ZH, a distancia ao redor de uma estrela na qual um
planeta do tipo Terra pode ter agua em estado liquido na sua superficie. A terminologia
ZH foi usada pela primeira vez por & (@), e depois por Huang (|l9_6ﬂ), Dold (|L9_64)
e [Shklovskii & Sagan (|L9_6_d) fazendo referéncia aos planetas que poderiam suportar vida

como a da Terra. Entretanto, os limites de ZH variavam de um autor para outro, sendo

definidos recentemente de uma forma mais precisa por L[iQppaLam_ej_aJJ (IZQISH), com

s19) (SAY

13



Capitulol. Introducao

base nos resultados obtidos com um modelo climéatico convectivo-radiativo (vide proximo
capitulo).

1.4.1. Zona de habitabilidade no sistema solar

A 7ZH no sistema solar pode ser calculada com uma abordagem simples considerando
dois fatores importantes: a energia recebida do Sol pela Terra e a energia irradiada pela
propria Terra. A quantidade de energia por unidade de area que chega & Terra vinda
do Sol, conhecida como constante Solar, Sy, é de 1360 W/m?, sendo a mesma absorvida
apenas por um hemisfério do nosso planeta de acordo com a expressao:

Eabs = WREBSQ (13)

onde E,, é a energia absorvida pelo hemisfério iluminado da Terra, R@@ é o raio da Terra
e S é a constante solar que pode ser expressa da seguinte forma:

_ Lo
© 4d?

onde Lg é a luminosidade solar e dg é a distancia Terra-Sol. A energia re-emitida pela
Terra, assumida como sendo um corpo negro, obedece a seguinte expressao:

(1.4)

Eemi = ATRL 0T, (1.5)

onde o é a constante de Stephan-Boltzmann e Tj;, é a temperatura da Terra. Levando em
conta que existe um balanco de energia, ou seja, que a energia absorvida deve ser igual a
energia emitida, a distancia da ZH para o sistema solar pode ser obtida com a seguinte

equagao:
Le
Aoy = | —— 1.6
® =\ 16m0T2 lau] (1.6)

Para calcular a ZH em estrelas com temperaturas diferentes da do Sol, temos que
considerar que o fluxo recebido pelo exoplaneta da estrela hospedeira (S,) deve ser o
mesmo fluxo que a Terra recebe no sistema solar, introduzindo a razao entre os fluxos
recebidos, como fluxo efetivo solar:

S,
Seff - S_® (]_7)

Assim temos que a distancia da ZH nas estrelas com temperaturas diferentes da do Sol
pode ser expressa como:

L./Le

(1.8)
Serr

dzy =
onde os valores de S.¢; vao depender dos parametros usados nos modelos, como por
exemplo a composicao quimica da atmosfera, a presenca de nuvens, a irradiacao da es-
trela, etc.

i@ ¢ o simbolo de referéncia para a Terra.
$© & o simbolo de referéncia para o Sol.
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Sendo assim, o objetivo principal deste trabalho de mestrado é a busca de exoplanetas
astrobiologicamente interessantes. A abordagem utilizada é a caracterizacao dos planetas
que se encontram dentro da ZH das suas estrelas hospedeiras. Para isto, foi calculada a
ZH para uma amostra de exoplanetas rochosos identificados pela missao Kepler, fazendo

uso do modelo climéatico radiativo-convectivo desenvolvido por [Kasting et al 1 (L()_9j
atualizado por (I&mmqlmljijﬂ |_(L3ﬂ M ) no caso de estrelas simples, e do modelo
de Kaltenegger & Haghighipour (2013); hiaghlghmmlL&_Kalegﬂd (2013) para o caso

de estrelas binarias. Além disso, também levando em conta que esses exoplanetas tem que
se manter estaveis em suas Orbitas, foi realizado um estudo de estabilidade dos sistemas
multi-planetarios usando o integrador numérico SWIFT.

Portanto, a dissertacao estd dividida da seguinte forma: no capitulo 2 é descrito o
modelo climético radiativo-convectivo e os diferentes resultados obtidos com ele. No
capitulo 3 descrevemos como foi selecionada a nossa amostra de estudo e os resultados
obtidos neste trabalho. No capitulo 4 é apresentado o modelo usado por Kaltenegger
& Haghighipour (QOH) e Haghighipour & Kaltenegger (IZOH) para a determinacao da
ZH em sistemas binarios. No capitulo 5 discutimos a andalise da estabilidade dos siste-
mas multi-planetarios. Finalmente, o capitulo 6 é dedicado as conclusoes e perspectivas
futuras do nosso trabalho.
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2. Codigo radiativo-convectivo

2.1. Introducao

No periodo de 1980 a 1990, James Kasting e colaboradores desenvolveram um codigo cli-
matico radiativo-convectivo para atmosferas planetérias, visando descrever de um ponto
de vista teorico se Vénus e Marte poderiam ter tido agua em suas superficies e tentar
explicar as diferencas existentes entre as suas atmosferas e a da Terra (Ver Tabela 2.T]).

Tabela 2.1.: Composicao quimica das atmosferas de Vénus, Terra e Marte.

Venus Terra Marte
CO2 96% Ny 78,1% CO3 95,35%
No 3,5% 09 20,95% Ny 2,7%

SOy 150(ppm)  Ar 9340(ppm) Ar 1,6%

Ar 70 (ppm)  CO2 400 (ppm) 02 0,13%
H50 20 (ppm) Ne 18,18(ppm) CO 0,08%
CO 17 (ppm) CHy4 1,7 (ppm) H50 210 (ppm)
ppm: parte por milhdo.
Dados extraidos de http://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/

Esses autores fizeram dois tipos de estudos diferentes. O primeiro deles levando em
consideracao o cenéario de um planeta do tipo Terra, ou seja, com o raio igual a 6378
km, uma gravidade de 9,80 m/s? e uma atmosfera como a da Terra (Kasting et al.,
1984; Kasting, 1988) e analisaram o comportamento do fluxo solar incidente e o fluxo
infravermelho re-emitido pela atmosfera conforme aumenta a temperatura superficial.
No segundo foi levado em conta um cenario de um planeta do tipo Marte (R, =3391
km, gy =3,73 m/s?), com uma atmosfera como a de Marte (Kasting, 1991) e também
analisaram o comportamento do fluxo solar incidente e do fluxo infravermelho re-emitido
pela atmosfera do planeta em funcao do aumento da pressao superficial. Em ambos os
modelos foram assumidos um reservatorio de agua liquida fixa, representando a agua
dos oceanos no planeta. Este valor foi fixado de 1,4-10** g. Os resultados obtidos a
partir dos cenarios propostos foram usados aposteriori para a determinacao da Zona de
Habitabilidade (ZH) ao redor do Sol.

Kasting et al. (1993) fizeram os mesmos calculos que os mencionados anteriormente,
mas considerando um planeta do tipo Terra e variando o tipo de atmosfera. Em um caso
foi considerada uma atmosfera como a da Terra e em outro uma atmosfera como a de
Marte. Foram definidos os dois limites da ZH pelo modelo, os limites interno e externo,
ou inner e outer edge em inglés, respectivamente. Para o Sol, eles identificaram esses
limites em 0,95 e 1,65 au, respectivamente.

Kopparapu et al. (2013b) atualizaram o cédigo climético radiativo-convectivo de Kas-
ting et al. (1993), atualizando os coeficientes de absor¢ao das moléculas usadas nos mo-
delos (especialmente HyO e COs) para a determinacao do limite interior e exterior de
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Capitulo2. Cédigo radiativo-convectivo

ZH. Desta forma, eles identificaram os limites interno e externo da ZH em 0,99 e 1,67
au, respectivamente, para um planeta do tipo Terra ao redor do Sol. O codigo radiativo-
convectivo nao leva em conta a influéncia das nuvens, ja que o processo de formagcao delas
nao é muito bem entendido até agora.

2.2. Descricao do modelo

Como ja citado, o codigo climético radiativo-convectivo usado por ﬂ&lppalam_et_alj
), baseia-se no codigo de Kasting et al! (1984) e Kasting (1988) para a determinacao

do limite interior da ZH (ZHI), e de ) para o limite exterior (ZHE). Embora
as nuvens nao sejam consideradas, seu efeito é levado em conta no valor fixo adotado para
o albedo superficial, ASH.

No codigo climético radiativo-convectivo, a atmosfera planetaria é dividida em duas
partes: estratosfera e troposfera. A estratosfera encontra-se em equilibrio radiativo,
enquanto que a troposfera é considerada convectiva com um gradiente térmico adiabatico.
Em qualquer célculo padrao em um codigo radiativo-convectivo, um perfil de temperatura
teste é assumido e os fluxos sao calculados em todas as camadas da atmosfera. Logo apos,
um novo perfil de temperatura é ajustado uma vez que o equilibrio no fluxo é atingido.
Esse procedimento é repetido até o perfil da temperatura convergir. No caso do codigo
climético radiativo-convectivo nao é preciso fazer iteracao, pois assume-se um perfil de
temperatura e depois é calculado o fluxo em todas as camadas da atmosfera para manter
essa temperatura , ) Esse modelo calcula o fluxo estelar incidente (Fs) e o
fluxo infravermelho re-emitido pela atmosfera (F;r) necessarios para manter o perfil de
temperatura escolhido. Para isto, a atmosfera (troposfera e estratosfera) é sub-dividida
em 101 camadas planas paralelas e a equacao de transferéncia radiativa é resolvida em
cada uma delas, usando os coeficientes de absorcao da HyO e do CO, obtidos na base de

dados HITRAN 2008 (Rothman et all, 2009) e HITEMP 2010 (Rothman et all, 2010).

No caso da ZHI, o modelo supoe uma atmosfera dividida em uma estratosfera radiativa
isotérmica a 200 K, e em uma troposfera convectiva, onde é assumido um gradiente de
temperatura adiabatico para a agua, que pode ser imido ou seco dependendo da tem-
peratura superficial (Tg) escolhida. Para temperaturas superficiais menores do que 645

, 0 gradiente comporta-se como umido; emquanto que para temperaturas superficiais
maiores que 645 K, o gradiente adiabatico comporta-se como seco. A metodologia utili-
zada para o célculo do gradiente adiabético é descrita no apéndice A de [Kasting (IL%&)

Na Figura 2 temos os perfis calculados por Kasting (1988).

J& no caso do célculo da ZHE, a atmosfera é dividida em uma estratosfera radiativa
isotérmica a 160 K, e uma troposfera descrita por um gradiente adiabatico imido, mas
desta vez, para o COj e a dgua. A temperatura da superficie foi fixada em 273 K (ponto
de fusdo da agua) e pressao de CO, foi variada de 1 até 35 bar, limite no qual o COy
muda da fase gasosa para a fase liquida (condensagdo). A metodologia usada para o
calculo do gradiente adiabatico tmido foi descrito no apéndice B de Kasting (1991).

*E a quantidade de energia refletida pelo exoplaneta com relacio 4 quantidade total de energia
recebida por este na superficie do planeta.

fTemperatura critica da agua ou ponto critico usado para denotar a condicao fisica na qual as
densidades do liquido e do vapor desse elemento sao iguais.
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2.3. Determinagao da zona de habitabilidade interior ("Inner Edge") - Caso do Sol
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Figura 2.1.: Painel esquerdo: Perfis de temperatura correspondentes a um gradiente adiabdtico
dimido (Ts < 645 K). Painel direito: Perfis de temperatura correspondentes o um
gradiente adiabdtico seco (Ts > 645K ) Figuras extraidas de m (@)

2.3. Determinacao da zona de habitabilidade interior
("Inner Edge'") - Caso do Sol

Para a determinacao da ZHI, Kopparapu et all (2!!135) variaram a temperatura superficial
de um planeta do tamanho da Terra entre 220 K e 2200 K. A atmosfera escolhida foi a

do tipo Terra com a seguinte composicao quimica: Ns, Ar e CO,, dominada por H,O,
e uma pressao parcial de nitrogénio pN, = 1 bar. As nuvens nao foram incluidas, mas
seu efeito pode ser quantificado considerando-se um valor alto para o albedo superficial,
As =0, 32.

Para uma atmosfera em equilibrio, a radiagao emitida tem que ser igual a radiacao
incidente. O fluxo solar efetivo S.; necessario para manter a temperatura da superficie
do planeta no modelo foi calculado a partir da equacao:

Fix
Fs

A Figura mostra os resultados obtidos por Klpp_amm_et_aﬂ (lZ.QlB_H) no painel
superior esquerdo observam-se os valores do Fs e do Fjr obtidos pelo modelo no topo
da atmosfera em funcao da temperatura superficial. Pode ser observado que entre 200
e 400 K aproximadamente, o Frr vai aumentando conforme a temperatura superficial
aumenta, até alcancar o valor de aproximadamente 291 W/m?. No caso da Terra, esse
valor é de aproximadamente 270 W/m?. Entre 400 e 1900 K, o F;r permanece constante,
comportamento que Klmmmmﬁ_aﬂ (IZOBIJI) atribuem ao fato da atmosfera se tornar
opaca a radiacao infravermelha, devido ao alargamento da camada convectiva imida da
troposfera. Para temperaturas na superficie acima de 2000 K, o F;r aumenta novamente,

pois nesse caso sz_p_ar_am_e_t_alj (IZQISH) alegam que a troposfera e a superficie do planeta

comecam a irradiar no 6ptico e no infravermelho proximo, onde ha uma baixa opacidade

Seff = (2.1)
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do vapor de dgua. Com relagao ao comportamento do Fl, entre 200 e 400 K ele necessita
aumentar para sustentar a temperatura superficial, devido a absorcao no infravermelho
pela dgua. Assim apos atingir um valor maximo, ele comeca a diminuir até alcancar
um valor constante de aproximadamente 264 W/m? em altas temperaturas superficiais,
devido ao espalhamento Rayleigh@ que se torna importante (Kopparapu et all,2013h). No
painel superior direito da figura podemos observar o S.¢s em funcao da temperatura
superficial. Neste caso o S.ss cresce até perto do ponto critico da agua (~ 645 K) onde
se tornar constante, voltando a aumentar ap6s Ts > 1800 K.

A partir do painel superior direito da Figura 2.2 dois limites foram identificados para
a ZHI. Em primeiro lugar temos o efeito estufa irreversivel, ou "runaway greenhouse” em
inglés, quando o Frr e 0 Sc¢ sao constantes com a temperatura superficial. Isso acontece
entre uma temperatura superficial de aproximadamente 645 K e 1800 K. Neste caso os
oceanos ja foram evaporados deixando a atmosfera, opaca devido a dgua, em um estado
irreversivel. O segundo limite é definido como efeito estufa imido, ou "moist greenhouse”
em inglés, e acontece quando a fracio de 4gua na estratosfera ¢ aproximadamente 1073,
ao redor de Ts ~ 340K (Figura[Z2]). A taxa de difusdo do hidrogénio na Terra@, segundo
Hunten (1973), pode ser expressa pela equagao:

gpesc(]{) = 21013ft(H) (22)

onde f;(H) é a fragdo de hidrogénio na estratosfera, neste caso o reservatorio de dgua
dos oceanos é a tunica fonte de hidrogénio, assim f;(H) ~ 2f(H,0O). [Kopparapu et al.
(2013b) calcularam a quantidade de f(H) na estratosfera que corresponde a evaporagiao
dos oceanos numa escala de tempo igual & idade da Terra (4,47 x 109 anos).

Fazendo uso da equagao [[.8] [Kopparapu et al/ (2013h) calcularam a distancia na qual
comecam os efeitos estufa irreversivel e imido; e os limites calculados para o Sol foram
de 0,97 e 0,99 au, respectivamente.

Além desses dois limites, Kopparapu et all (2013h) identificaram um terceiro limite
empirico, considerando as observacoes feitas pela sonda espacial Magellan sobre Vénus
(Solomon & Head, [1991)). Foi sugerido que Vénus ndo possui dgua na sua superficie ha
aproximadamente 10° anos ou 1 Ga, quando a luminosidade do Sol, de acordo com os
modelos de evolugao estelar, era 92% da atual. Assim como o fluxo solar que chega a
Vénus atualmente é de 1,92 S, ha 1 Ga chegava 1,76 S,. Fazendo uso da equagao [L.8]
Kopparapu et_al. (2013H) obtiveram uma distancia de 0,75 au para esse terceiro limite
interior empirico. Entretanto, esse limite tem que ser tratado com muito cuidado pois
nao existe um indicativo confiavel da presenca de agua na superficie do planeta naquela
época.

2.4. Determinacao da zona de habitabilidade exterior
("Outer Edge") - Caso do Sol

Para a determinagao da ZHE, [Kopparapu et. al/ (2013bh) variaram a pressao de COy para
um planeta do tipo Terra, com uma atmosfera do tipo Marte e com a seguinte composi¢ao

tEspalhamento rayleigh ocorre quando o comprimento de onda da radia¢do electromagnética
incidente é da ordem do tamanho da particula e esse efeito observa-se com muita frequéncia
em gases.

$Taxa de difusdo do hidrogénio é a perda desse elemento em funcao do tempo através da
atmosfera do planeta para o espaco.
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2.4. Determinagao da zona de habitabilidade exterior ("Outer Edge") - Caso do Sol
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Figura 2.2.: Painel superior esquerdo: Fluzo infravermelho (Fir) e fluzo solar incidente (Fg)
em fung¢ao da temperatura de superficie. Painel superior direito: fluxo solar efetivo
(Seff) necessdrio para manter a temperatura superficial. Painel inferior: Altitude
em fung¢ao da fra¢ao de dgua nas camadas da atmosfera para diferentes tempera-
turas superficiais (Ts). Figuras extraidas de | Kopparapu et al) (20130).

quimica: CO5 e Ny, dominada por CO, e uma pressao parcial para o nitrogénio molecular
de 1 bar. A temperatura da superficie foi fixada em 273 K (ponto de fusdo da agua) e a
temperatura da estratosfera em 160 K. Neste cenario, a pressao de COy variou desde 1
bar até 35 bar, e o valor escolhido para o albedo superficial foi de 0,32.

A Figural2.3 mostra os resultados obtidos em fun¢ao da pressao parcial de COy (pCOs)
para a ZHE. No painel esquerdo podemos observar os comportamentos dos fluxos calcula-
dos pelo codigo: Fg decresce conforme pCOy aumenta, devido ao espalhamento Rayleigh,
causado pelo COs (2,5 vezes melhor que o ar); e Fjg decresce conforme o pCO5 aumenta,
mas proximo de 10 bar, ele se torna constante. No painel direito da Figura 2.3l por
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Figura 2.3.: Painel esquerdo: Fs e Frg em func¢ao da pressio parcial do COy. Painel direito:
Seéf em func¢dao da pressao parcial do COo. Figuras extraidas de

).

outro lado, podemos observar o S,y necessario para sustentar as condicoes atmosféricas
e principalmente a temperatura da superficie em 273 K. A sua forma fica determinada
pelo comportamento de Fs e de Frg, atingindo um valor minimo de aproximadamente
0,325 para 8 bar, que é o valor minimo que pode ter S.;; para que um planeta como a
Terra possa manter agua no estado liquido em uma atmosfera abundante em CO,. Esse
limite é definido como o efeito estufa méximo ou "mazimum greenhouse” em inglés.

Usando a equacao [L.8 [Kopparapu et _al. (2!!1;35) calcularam a distancia do efeito de

"maximum greenhouse” como sendo de 1,67 au do Sol. Esse limite é considerado pelos
autores como bem conservador, ja que no modelo nao foi considerada a formacao de
nuvens. Eles justificam que as nuvens de COy poderiam gerar aquecimento no planeta,
implicando em um valor maior para o limite exterior de ZH.

]

Kopparapu et al. (M) também calcularam um limite exterior empirico, com base no
fato de que a dgua liquida pode ter existido na superficie de Marte. Assumindo uma idade
de 3,8 Ga para os rios secos nos vales na superficie de Marte (Pollack et all. [1987; Bibring
et al., |20_0ﬂ), temos com base nos modelos de evolucao do Sol, que a sua luminosidade
naquela época teria sido 75% do valor atual. Como o fluxo solar que chega em Marte
atualmente é 0,43 S, o fluxo recebido pelo planeta ha 3,8 Ga teria sido de 0,32 S,

Usando a equacao [L.8], eles determinaram uma, distancia de 1,77 au para esse limite.
Assim vemos que esse limite empirico para Marte é maior (isto ¢, ZHE é mais afastada)
do que o primeiro valor obtido, sugerindo que o Marte antigo poderia ter tido outros
tipos de gases, como por exemplo o metano, que esquentavam o planeta. Ramirez et all
(@) mostram que uma atmosfera com 90% CO, e 10% H, e uma pressao de 3 bar na
sua superficie, pode elevar a temperatura superficial acima dos 273 K. Outros autores
concordam também com os resultados de um Marte jovem mais quente m,
@, ), pois segundo eles, a idéia de um Marte jovem frio nao produziria chuva
suficiente para a formacao dos vales nesse planeta.
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2.5. Determinacao da zona de habitabilidade para outras estrelas na sequéncia principal

2.5. Determinacao da zona de habitabilidade para
outras estrelas na sequéncia principal

Kopparapu et al. (2013bh) fizeram a mesma anélise e determinaram a ZH para outras
estrelas diferentes do Sol e que estao na sequéncia principal. Nesse caso, eles consideraram
estrelas com temperaturas efetivas entre 2600 e 7200 K, ou seja, do tipo espectral F, G, K
e M. Foram gerados espectros sintéticos para essas estrelas usando o BT Settlegridmodel s
(Allard et _al., 12003, 2007) e normalizados com o fluxo solar que a Terra recebe ou seja
Se. Na Figura.4 podemos observar os resultados obtidos para um planeta do tipo Terra
com atmosfera do tipo Terra para o ZHI e do tipo Marte para o ZHE, considerando as
diferentes estrelas.
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Figura 2.4.: Painel esquerdo: Fluzo solar efetivo em fun¢ao da temperatura superficial para as
diferentes estrelas de sequéncia principal (atmosfera do tipo Terra). Painel direito:
Fluzo solar efetivo em fung¢do da pressao do COs para as diferentes estrelas na
sequéncia principal (atmosfera tipo Marte). Figuras extraidas de \Kopparapu et al.

(20131).

Nesse mesmo trabalho os autores encontraram uma expressao geral para o fluxo solar
efetivo (Scsr), em funcdo da temperatura efetiva da estrela, dentro do intervalo 2600-7200
K (equacao 2.3)), considerando os diferentes limites da ZH para um planeta como a Terra.

Serr = So + aT, + VT + ¢TI + dT, (2.3)

sendo T,=T¢f,-5780 K, onde T,ss.. ¢ a temperatura efetiva estelar, e a, b, c e d sao os
coeficientes listados na tabela 2.2l

2.6. Determinacao da zona de habitabilidade para
planetas com diferentes massas

A equacao 2.3l somente é valida para planetas do tipo Terra, isto é, para planetas com
massa, raio e gravidade iguais aos da Terra: 1 Mg, Rg = 6378 km e g, = 9,8 m/s%. Para
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Tabela 2.2.: Coeficientes para calcular a ZH em estrelas com temperaturas efetivas entre 2600
e 7200 K. Tabela extraida de (Kopparapu et al), 2013a)

Vénus Runaway Moist Mazimun Marte
Constantes . .

primitivo greenhouse greenhouse greenhouse jovem
Seffo 1,7763 1,0385 1,0146 0,3507 0,3207

a 1,4335-107%  1,2456-10~%  8,1884-107°  5,9578-107°  5,4471.107°

b 3,3954-107°  1,4612-107%  1,9394.10~°  1,6707-107°  1,5275-107°

c -7,6364-10712  -7,6345-10712  -4,3618-10'2 -3,0058-10~1? -2,1709-10~12

d -1,1950-10~1°  -1,7511-10~1  -6,8260-10"16 -5,1925.10~16 -3,8282.10~16

calcularmos a ZH para planetas maiores ou menores do que a Terra temos que utilizar o
codigo climético e analisar os limites interior e exterior da ZH caso a caso.

Kopparapu et al. (2014) fizeram estudos da ZH para 3 planetas com diferentes massas:
0,1 Mg, 1 Mg e 5 M. Para todos eles, foi assumido uma atmosfera do tipo Terra,
dominada por HyO, e uma atmosfera do tipo Marte, dominada por CO,, para os limites
interior e exterior, respectivamente. E sobre essas massas fizeram 3 diferentes tipos de
estudo usando o codigo radiativo-convectivo:

1- Variaram a pressdo parcial do nitrogénio (pN3) na atmosfera de um planeta com 1
Mg, e analisaram o efeito que causa este gés sobre os limites da ZH ao redor do Sol.

2- Fixaram a pN, da atmosfera em 0,01 bar para todos os planetas considerados, a fim
de estudar o efeito da gravidade na ZH.

3- Variaram a pN, da atmosfera levando em consideracao o raio do planeta para a de-
terminacao da ZH.

Neste altimo item, Kopparapu et all (2014) assumiram que a quantidade de elementos
volateis no planeta na sua formacao é uma funcao da massa do planeta, e estimaram o
valor de pNy na superficie do planeta em comparacao com a Terra, da seguinte forma:

Ps _ Neag (2.4)
Ps Negge '

onde Ps e P correspondem a pressio parcial do Ny sobre a superficie do planeta e na
Terra, respectivamente; N, e N, constituem a densidade de coluna do Nﬂ na atmosfera
do planeta e da Terra, respectivamente; e g e g sao as gravidades do planeta e da Terra,
respectivamente. Como ambos os termos da direita na equacao acima sao proporcionais
a Mp/R%, Kopparapu et al! (2014) re-escreveram a equagao 2.4}

Ps _ Mp .o Ro\4
rg =) (R,
S @ P
e fazendo uso da relacdo Massa-Raio empirica, obtida por [Wright et all (2011), com base

nos exoplanetas conhecidos (www.ezoplanet.org):

(2.5)

— =0,968 (——)** Mp < 5Mg, (2.6)

YPode ser calculada pela seguinte formula: N, = f p(z)dz, onde 7z ¢ a altura sobre a atmosfera
e p(z) é a densidade do gas considerado.
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2.6. Determinacao da zona de habitabilidade para planetas com diferentes massas

temos que

Pg Rp 2,40

e 0,937 (R@) (2.7)
que é valida somente para planetas com massa menor do que 5 M. Planetas mais
massivos terao uma pressao maior, indicando um actimulo de uma importante envoltoria
de gas. Assim Klppaiam_et_alj (|2Ql_4]) assumiram que planetas com massa maior do que
5 Mg nao sao rochosos.

Na Figura [2.5] temos os resultados para ZHI e ZHE para o Sol, considerando planetas
de diferentes massas, obtidos a partir do codigo de Mpp_alam_et_alj (12_(11_4]) No painel
superior esquerdo apresentam-se os resultados para a ZHI no caso em que a pN, varia
entre 0,01 e 10 bar, para um planeta de 1 Mg. Podemos observar que para temperaturas
superficiais menores do que 400 K, o F;i ou OLRII (do inglés "outgoing longwave radi-
ation”) & menor para pNa altas. A partir de temperaturas superficiais maiores do que
400 K, o maior constituinte da atmosfera é o vapor de H,O, tornando a atmosfera opaca
e com isso, Frr passa a ser constante. Na mesma figura podemos observar o fluxo solar
efetivo, Scsr, para manter as condicoes da atmosfera. O ZHI neste caso foi calculado
somente levando em conta o efeito estufa irreversivel, pois existe apenas uma diferenca
de 2% para o caso do efeito estufa amido (I&lpp_ammﬁ_aﬂ, QM) Leconte et all (IZOH)
usando um modelo climatico global 3-D, prevéem temperaturas para a tropopausa mais
baixas, ~ 115 K, do que o co6digo climético radiativo-convectivo, para um planeta do
tipo Terra. [Leconte et all (|2Qléﬂ) encontraram que a estratosfera permanece fria e seca,
dificultando a fuga de 4gua através da atmosfera (efeito estufa tmido). Segundo Koppa-
rapu et al. (IZOH) uma analise mais aprofundada independente é necessaria para testar a
robustez desse resultado.

Assim o efeito estufa irreversivel foi calculado a partir do comportamento constante de
Frr e de Scyp. Neste limite toda a 4gua dos oceanos foi evaporada deixando uma atmos-
fera formada basicamente por H,O. Pelo comportamento do Frr e o S.;¢, Kopparapu
et al. (IZ(M) nao encontraram diferenca no ZHI, com a variacao de pNy. Nos painéis
superiores direitos da Figura temos os resultados para o limite interior no caso em
que a pNs foi fixada a 0,01 bar, para as diferentes massas de planetas consideradas, a fim
de estudar o efeito da gravidade na ZH. Podemos observar que ambos os fluxos, o OLR e
0 Seff, variam conforme a massa do planeta (gravidade) aumenta. Neste caso podemos
notar que o limite interior de ZH variou em funcao da massa do planeta.

Por outro lado, nos painéis inferiores esquerdos temos os resultados para o limite ex-
terior no caso em que a massa ¢ fixa e a pNy varia em funcao de pCO,. Pode-se observar
que quando pCOs é baixo, os valores de OLR e Scss obtidos para pNy = 0,01 bar sao
maiores do que para pNo = 10 bar. O calculo do efeito estufa méximo é definido pelo
menor valor alcancado por S.¢; conforme pCO, aumenta. Podemos observar que o limite
exterior nao muda muito para baixas pNs, mas que existe uma diferenca para altos pNo.
Entao, o limite exterior de ZH é mais afastado para altas pN, do que para baixos valores.

Por fim, nos painéis inferiores & direita temos resultados para o limite exterior no caso
em que pNs é fixa a 0,01 bar para as diferentes massas de planetas consideradas. Neste
caso, o planeta mais massivo (5 Mg), ou com maior gravidade, apresentam OLR e S.s¢
maiores a baixas pCO, do que aqueles planetas menos massivos (0,1 e 1 Mg). Entretanto,
todos os planetas atingem o mesmo valor minimo de Sy, indicando que ZHE nao ird
variar sensivelmente para diferentes massas.

”llﬁzppa.r_am_e_t_aﬂ (|2Q1_4|) consideraram que o Fyg é igual & OLR
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Limite inferior da zona de habitabilidade
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Figura 2.5.: Painéis a esquerda: Resultados para OLR e Sy com a variagio de pNy em 1 Mg .
Painéis a direita: Resultados para OLR e Sc¢r para a variagao de massa com pNo
fiza. Figura tomada de |Kopparapu et al. (2014)

Kopparapu et al. (2014) também consideraram um terceiro caso que acharam mais
realista do que os anteriores, onde a pN, é calculada levando em conta a massa do
planeta. Olhando a equacao 2.7 podemos dizer que os planetas com raios maiores teriam
uma quantidade de Ny maior do que aqueles com raios menores, em comparagcao com a
Terra (pN§ ~ 0,78 bar). Nos painéis esquerdo e direito da Figura sa0 observados
os resultados obtidos para o limite interior e exterior, respectivamente. Dessa figura
concluimos que os efeitos anteriormente encontrados tem influéncia nesses resultados,
onde a ZHI varia conforme & gravidade do planeta e a ZHE nao varia devido & massa e
ao baixo conteido de Ny nos planetas. Em resumo, ZHI desloca-se para mais perto da
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2.6. Determinacao da zona de habitabilidade para planetas com diferentes massas

estrela conforme a massa do planeta é maior. Entretanto, a ZHE nao apresenta mudanca

sensivel.

OLR (W/m?)

i I
250 300

i i
400 450

Surface Temperature (K)

500

OLR (W/m?)

1

10
CO, partial pressure

Figura 2.6.: Painel esquerdo: OLR e Scgy em fungio da temperatura superficial para o ZHI.

Painel direito: OLR e S.r; em fungao da pressao parcial do didzido de carbono

para o ZHE. Figura tomada do trabalho de |Kopparapu et all (2014).

Dos resultados obtidos no terceiro caso, Kopparapu et all (2014) determinaram a ZH
para estrelas com temperaturas efetivas entre 2600 e 7200 K. Para isto, calcularam os
coeficientes da equacao 2.3 para os diferentes limites definidos anteriormente: Vénus
primitivo, efeito estufa irreversivel ou "runaway greenhouse”, efeito estufa maximo ou
"mazimun greenhouse" e Marte jovem (vide tabela 2.3]).

Tabela 2.3.: Coeficientes para calcular a ZH de estrelas com temperaturas efetivas entre 2600 e

7200 K. Tabela extraida de (Kopparapu. et all, 2014)

Constantes Mp Vénus Runaway Mazimun Marte
[Mg] primitivo greenhouse greenhouse jovem
0,1 1,776 0,99 0,356 0,32
Seffo 1 1,776 1,107 0,356 0,32
5 1,776 1,188 0,356 0,32
0,1 2136-:100*  1,209-10~*  6,171-107®>  5,547.107°
a 1 2,136-107*  1,332.107*  6,171-107°  5,547.107°
2,136-107%  1433.107*  6,171-107°  5,547.107°
0,1  2533107%  1,404-107%  1,698-107Y  1,526-107"
b 1 2,533-10~8 1,58.1078 1,698-1072  1,526.107°
2,533-107%  1,707-10—%  1,698-107°  1,526-10~°
0,1 -1,332-10~'1 -7,418.10"'? -3,198.10~'2 -2,874-10~'2
c 1 -1,332-107'%  -8,308-10712 -3,198.107'2 -2,874-10~!2
5  -1,332.107'  -8,968-107'2 -3,198-107'2 -2,874-107!2
0,1 -3,097-10~ -1,713-10~% -5,575-10"'6 -5,011.10~1'6
d 1 -3,097-107'% -1,931-10~'% -5,575-10"'6 -5,011.10~1'6
5  -3,097-107'% -2,084-10~1 -5575.10"'6 -5011.10716
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3. Metodologia de trabalho e

determinacao da zona de
habitabilidade

3.1. Introducao

Neste capitulo descreveremos os critérios adotados para a selecao da nossa amostra de
exoplanetas. Com base nos parametros fisicos deles e de suas estrelas hospedeiras, obtidos
na literatura, descreveremos a metologia adotada para a determinacao da ZH. A partir
dos resultados obtidos sera determinada uma possivel atmosfera, temperatura e pressao
superficial que o planeta poderia ter.

Atualmente existem aproximadamente 3545 planetas que foram detectados (05/12/2016)
através de diferentes técnicas de detec¢io (www.exoplanets.org, www.exoplanet.eu).
Destes, 2660 estao em um sistema que contém um tnico planeta, ou seja, o sistema é
formado por um planeta orbitando uma ou mais estrelas. Os outros 597 fazem parte de
sistemas multi-planetarios, ou seja, com mais de um planeta ao redor de uma ou mais
estrelas. Na tabela B.I] podemos observar os planetas detectados através das diferentes
técnicas.

Tabela 3.1.: Ezoplanetas detectados pelas diferentes técnicas até 05/12/2016.

Técnicas de deteccao ‘ Quantidade de planetas detectados
Transito 2696
Variacao da velocidade radial 692
Imagem direta 74
Microlente gravitacional o1
TTV e timing 31

Dados extraidos da pagina web: http://exoplanets.eu

Até o momento a técnica de transito planetario forneceu a maior parte dos exoplanetas
detectados. Destes, aproximadamente 76% foram detectados pela missiao Kepler.

3.2. Selecao da amostra

Para a construcao da nossa amostra do banco de dados www.exoplanets.org somente foi
possivel selecionar um conjunto de aproximadamente 1644 dos 3545 planetas detectados
por diferentes técnicas, dos quais 1552 sao planetas orbitando ao redor de uma sé estrela
e os restantes sao planetas em sistemas estelares binarios ou miltiplos.

Para o grupo de 1552 planetas orbitando uma tinica estrela, calculamos a ZH interior e
exterior de suas estrelas hospedeiras, usando a equacao [L8] onde a partir da equacao 2.3
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obtivemos os valores de fluxo efetivo solar, S.f, usando os coeficientes para o efeito estufa
irreversivel e maximo que se encontram na Tabela para 1 Mg. Logo, selecionamos
aqueles exoplanetas potencialmente rochosos que estao dentro da ZH para fazer parte da
nossa amostra.

Neste trabalho, o critério escolhido para dizer se o planeta é ou nao rochoso foi o0 mesmo
adotado por [Selsis et _all (2007), onde a massa do planeta tem que ser menor do que dez
massas terrestres (Mp < 10 Mg). [Selsis et al. (2007) encontraram que o limite em massa
para um planeta ser rochoso deve ser menor que 10 Mg, pois um planeta com massa
maior estd mais proximo dos planetas gasosos com envoltorios de Hy e He. Desta forma,
eliminamos da amostra os planetas que possam ser mais similares aos planetas gasosos
com envoltorios de H e He. Este intervalo de massa é mais amplo do que o comumente
adotado na literatura (vide por exemplo Kopparapu et. all2014).

Além disso, a nossa amostra foi também selecionada considerando os objetos (planetas
e estrelas hospedeiras) com a maior quantidade de parametros fisicos determinados, como
por exemplo o raio (Rp) e massa (Mp) dos planetas, os parametros orbitais como o semi-
eixo maior (a), excentricidade (e), periodo (P), inclinacdo (7), temperatura efetiva (%),
raio da estrela (R,), gravidade superficial ou log g, metalicidade ([Fe/H]) e luminosidade
estelar (L,). Para isso, foi feita uma busca na literatura e em diferentes bases de dados.
Esses parametros sao necessarios para o uso do modelo climatico radiativo-convectivo.

Para o céalculo preliminar da ZH de um planeta com uma massa terrestre utilizado
na sele¢cao da nossa amostra, desenvolvemos um codigo na linguagem Python. Como
resultado, identificamos 7 planetas potencialmente rochosos dos 1644 que estao dentro
da ZH das suas estrelas hospedeiras, todos identificados pela missao Kepler.

Nas Tabelas e 3.3 apresentamos as propriedades fisicas das estrelas e dos planetas
selecionados respectivamente e os limites da ZH calculados.

Tabela 3.2.: Caracteristicas fisicas das estrelas selecionadas.

Tipo espectral Tess R, [Fe/H] L,

Estrela K] (Ro] logg dox Lo Ref
Kepler 174 | K2V K3V | 4880+126 | 0,63+0,03 | 4,68+0,15 0,55 0,1940,04 | (1),(4)
Kepler 186 M1V 3788+54 | 0,47240,052 | 4,770+0,069 | -0,26+0,1 0,06 (2),(4)
Kepler 283 K5V 4350+100 | 0,566+0,024 | 4,72+0,15 -0,26 0,10 (1),(4)
Kepler 440 K7V 4134+154 | 0,55940,041 | 4,706+0,032 | -0,30+0,15 0,08 (3),(4)
Kepler 441 KV 4340+£177 | 0,55040,046 | 4,715+0,035 | -0,57+0,18 0,09 (3),(4)
Kepler 442 K5V 44004100 | 0,598+0,023 | 4,67340,019 | -0,3740,1 0,12 (3),(4)
Kepler 443 K3V 47204100 | 0,706-20,026 | 4,61440,022 | -0,0140,1 0,22 (3),(4)

(1):(Rowe et all, 12014). (2):(Quintana et al),|12014). (3):(Torres et all, 12015).
(4):http://exoplanets.org/; hitp://www.ezoplanet.eu/.

Na Tabela podemos notar que as temperaturas das estrelas que contém planetas
dentro da ZH, variam entre 3700 e 4880 K, sendo estrelas de tipo espectral M e K na
sequéncia principal, ou seja mais tardias do que o Sol. O log g varia entre 4,40 e 4,77 e
a metalicidade entre -0,75 e 0. Ja na Tabela [3.3] observamos que os raios dos planetas
selecionados variam entre 1,09 e 2,2 R, e a massa varia entre 1,34 e 5,65 Mg, ou seja,
sao planetas maiores e com mais massa do que a Terra. As distancias nas quais os
planetas estao orbitando ao redor das estrelas hospedeiras variam entre 0,35 e 0,77 au,
aproximadamente. Assim, vemos que todos os planetas da nossa amostra estao mais
perto das suas estrelas do que a Terra do Sol. O valor de gravidade superficial gp, varia
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Tabela 3.3.: Caracteristicas fisicas dos planetas da nossa amostra e a ZH para 1 Mg,.

a ZHI* | ZHE* Rp Mp gp

Planetas fau] o] | ] | [Ra] |y | Mg | B
Kepler 174-d | 0,77£0,01 | 0,45 | 0,81 | 2,152£0,13 | 5,22 | 11,07 | (1),(4)
Kepler 186-f | 0,3940,02 | 021 | 0,41 | 1,0040,14 | 1,34 | 11,08 | (2),(4)
Kepler 283-c | 0,401£0,007 | 0,33 | 0,62 | 1,7940,12 | 4,26 | 13,09 | (1),(4)
Kepler 440-b | 0,353+£0,000 | 0,30 | 0,56 | 1,83+£0,21 | 4,35 | 12,80 | (3),(4)
Kepler 441-b | 0,57£0,02 | 0,32 | 0,60 | 1,61£0,22 | 3,87 | 14,64 | (3),(4)
Kepler 442-b | 0,39+£0,06 | 0,36 | 0,66 | 1,32£0,15 | 2,57 | 14,58 | (3),(4)
Kepler 443-b | 0,55940,009 | 0,36 | 0,66 | 1,3240,21 | 5,65 | 10,60 | (3),(4)

015).

(1):(Rowe et all, |2014). (2):(Quintana et all,2014). (3):(Torres et al., 201

(4):hitp://exoplanets.org/; http://www.exoplanet.eu/.
*Calculados neste trabalho

na faixa entre 10,60 e 14,64 m/s?, ou seja, todos eles tem uma gravidade superficial maior
do que a Terra.

Dentro da nossa amostra, ha 3 planetas que se encontram em sistemas multi-planetarios:
Kepler 283-c, que estd em um sistema com dois planetas, Kepler 174-d em um sistema
com 3 planetas, e Kepler 186-f em um sistema com 5 planetas.

3.3. Calculo preciso da zona de habitabilidade

Utilizando o codigo climatico radiativo-convectivo de Kopparapu et al. (2014), calculamos
a ZH de forma proépria para os planetas da nossa amostra, ja que como vimos no capitulo
anterior, a mesma pode variar dependendo das condicoes fisicas do planeta e da sua
atmosfera planetaria. Calculamos o fluxo efetivo solar no topo da atmosfera para cada
planeta com a equacao Il a partir dos valores de Fg e Frg fornecidos pelo codigo.
Identificamos o efeito estufa timido, o efeito estufa irreversivel e o efeito estufa maximo,
e calculamos os limites da ZH em cada caso usando a equacao [L8 Neste trabalho, nao
calculamos os limites para os casos de Vénus primitivo e Marte jovem.

Nas subsecoes seguintes sao apresentados os parametros de entrada do codigo climéatico
radiativo-convectivo, as consideracoes feitas para o calculo, e os resultados obtidos.

3.3.1. Parametros de entrada e saida do cédigo climatico
radiativo-convectivo

Dentro do codigo climético radiativo-convectivo temos diferentes parametros de entrada,
sao eles:

e NSTEPS: Nimero de iteragoes do modelo.

RSUREF: Umidade da superficie.

P0O: Pressao no topo da atmosfera.

e PN2: Pressao parcial do nitrogénio.

PCO2: Pressao parcial do dioxido de carbono.
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e G: Gravidade do planeta.

e RADIUS: Raio do planeta.

e TGO: Temperatura na superficie do planeta.
e TSTRAT: Temperatura na estratosfera.

e STARR: Tipo de estrela a ser escolhida.

e SRFALB: Albedo superficial.

e SOLCON: Constante Solar de normalizacao S®: igual 1 no caso da Terra e 0,43
no caso de Marte atual.

Além dos parametros de entrada, também podemos escolher a composicao quimica
inicial da atmosfera do planeta. As moléculas e os elementos quimicos que formam parte
da atmosfera sao: argonio (Ar), metano (CHy), etano (CoHg), dioxido de carbono (CO,),
nitrogénio (Ng), oxigénio (O3), hidrogénio molecular (Hy) e dioxido de nitrogénio (NOs).

Depois de cada iteracao, o modelo gera um arquivo com os resultados de saida como:
altitude, temperatura, pressao, fracao de HoO e CO, em cada uma das 101 camadas na
qual a atmosfera foi dividida, Fyr, e Fg, entre outros parametros de controle do modelo.

Neste trabalho consideramos somente uma iteragao seguindo a metodologia de [Kasting
(1988). A umidade da superficie foi fixada em 0,8, correspondendo a 80% de umidade na
atmosfera, a pressao no topo da atmosfera foi fixada em 10~ bar, o albedo superficial foi
fixado em 0,32 e a constante solar de normalizacao em 1. Esses valores também foram
adotados por [Kasting et al. (1993) e [Kopparapu et al/ (2013h).

Os parametros livres do modelo sao: a temperatura da estratosfera e da superficie, o
raio e a gravidade do planeta, a pressao parcial de Ny e CO,, e a estrela hospedeira.

3.3.2. Estrelas Hospedeiras

Como ja mencionamos, o cdédigo nos permite trabalhar com modelos assumindo dife-
rentes estrelas hospedeiras. Na versao mais atual, temos a possibilidade de escolher os
parametros de 292 estrelas diferentes.

Com base na temperatura efetiva das estrelas hospedeiras dos planetas da amostra,
o nosso procedimento foi selecionar a estrela do codigo que tivesse os parametros mais
similares. Por vezes, tivemos de escolher mais de uma estrela oferecida pelo coédigo para
melhor representar um objeto da nossa amostra.

Vale ressaltar que o codigo utiliza um determinado padrao para identificar cada uma
de suas estrelas. Ele consiste em uma letra seguida de 4 niimeros. Por exemplo, a estrela
B4568 ¢ uma estrela com uma [Fe/H| = 0.0, logg = 4,5 e T.;y = 6800 K. Entao, a letra
faz referéncia a metalicidade estelar, [Fe/H|, podendo ser A, B ou C, correspondendo &
-0,5, 0,0 e 0,5, respectivamente. Os dois niimeros do meio sao os valores do logaritmo da
gravidade superficial da estrela, podendo ser 30, 35, 40, 45 e 50, o que correspondem a
3,0, 3,5, 4,0, 4,5 e 5,0 respectivamente. Os tltimos dois niimeros podem ser escolhidos
no intervalo de 26 a 72, que corresponde a temperaturas efetivas de 2600 a 7200 K. A
temperatura efetiva das estrelas no codigo tem um passo de 200 K, ou seja, podemos
escolher estrelas com temperaturas de 2600 K, 2800 K, 3000 K, etc., até 7200 K. Ja
a luminosidade estelar é calculada em funcao da luminosidade solar, assumindo que a
estrela do modelo tem o mesmo raio que a estrela da amostra.
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Na Tabela sao apresentadas as estrelas do codigo que foram selecionadas para o
nosso estudo e suas luminosidades.

Tabela 3.4.: Estrelas selecionadas para 0s nossos modelos climdtico radiativo-convectivo.

Estrela da amostra Estrelas do modelo Luminosidade [Lg|

A4548 0,18
Kepler 174 A4550 0.22
A4536 0,03
A4538 0,04
Kepler 186 B4536 0.03
B4538 0,04
A4542 0,09
A4544 0,11
Kepler 283 B4542 0,09
B4544 0,11
A4540 0,07
A4542 0,09
Kepler 440 B4540 0.07
B4542 0,09
A4542 0,08
Kepler 441 A4546 0.12
A4542 0,10
A4546 0,14
Kepler 442 B4542 0.10
B4546 0,14
B4546 0,20
Kepler 443 B4548 0.24

3.3.3. Pressao parcial dos gases nos limites da zona de
habitabilidade

Outro parametro que é levado em conta no modelo climatico radiativo-convectivo é a
pCO5 e pNo. A pressao parcial de um gés corresponde a pressao exercida por ele como se
fosse o tnico gas, dentro de um certo volume. J& a pressao total é a soma das pressoes
parciais dos diferentes gases que estao dentro desse mesmo volume.

No caso da pCO,, ela é desprezada no célculo de ZHI devido ao baixo contetdo de
CO5y em uma atmosfera do tipo Terra. Entretanto, para o calculo de ZHE, a pCO, varia
na faixa de 1 a 35 bar.

Para o Ny é adotada uma pressiao parcial levando em conta a massa e/ou o raio do
planeta, fazendo-se uso das equacoes ou 2.7 respectivamente. Para os planetas com
Mp < 5 Mg utilizamos a equacao 2.7 mas para os planetas com Mp > 5 My foi
utilizada a equagao As equagoes anteriores consideram a pressao parcial do nitrogénio
molecular na Terra, que no caso de uma atmosfera do tipo Terra é pN, = 0,78 bar. No
caso de um planeta como a Terra, mas com uma atmosfera do tipo Marte temos que
pNy = 0,027 bar, assumindo-se uma pressao na superficie de 1 bar. Por outro lado, como
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no limite exterior a pCO4 varia na faixa de 1 a 35 bar, a pN, foi re-calculada como sendo
pNy = 0,027 x pCO4 de forma a manter proporcionalmente a mesma quantidade de Ny
na atmosfera do planeta.

3.3.4. Calculo do limite interior da zona de habitabilidade

Para a determinagao da ZHI dos exoplanetas da nossa amostra foi levada em conta uma
atmosfera do tipo Terra com a seguinte composicao quimica: 78% de Ny, 21% de O, 9340
ppm de Ar e 300 ppm de CO,. A temperatura considerada para a estratosfera isotérmica
foi de 200 K e a temperatura da superficie foi variada de 220 K a 1600 K.

Obtivemos um modelo radiativo-convectivo para cada uma das estrelas da Tabela
e identificamos o efeito estufa irreversivel e o efeito estufa imido, analisando o compor-
tamento da atmosfera do planeta em cada caso, especialmente Frp e Serr em fungao da
temperatura superficial do planeta.

O efeito estufa irreversivel é alcancado quando ambos os fluxos ficam constantes com a,
temperatura superficial. Ja o efeito estufa imido é identificado quando a fracao de agua
na estratosfera é da ordem de 1073, como foi mencionado no capitulo anterior.

3.3.5. Calculo do limite exterior da zona de habitabilidade

Para a determinacao da ZHE variamos a pCO, na faixa de 1 a 35 bar levando em conta
uma atmosfera do tipo Marte, com uma composicao quimica de 95% de COs, 2,7% de
Ny, 1,6% de Ar e 0,13% de O,. Nesse caso, a temperatura da estratosfera foi fixada em
160 K e a temperatura da superficie em 273 K.

Ao aumentar a pCO5 na atmosfera, fisicamente aumentamos a quantidade de moléculas
de COq, 0 que causaria uma variacao da composicao quimica inicial. Como foi citado
acima, para mantermos a composicao quimica original (95% de COs e 2,7% de Ny), a pN,
foi recalculada para cada variacao de pCOs considerando-se a relacao pNo = 0, 027 xpCO,.

3.4. Resultados: Kepler 186-f

A seguir, apresentamos os resultados obtidos de ZHI e ZHE para o planeta Kepler 186-f,
como exemplo escolhido de forma aleatoria. Kepler 186-f que possui raio, massa e gravi-
dade de 1,09 Ry, 1,34 My, e 11,08 m/s?, respectivamente. O planeta se encontra orbitando
a uma distancia de 0,39+ 0, 02 au ao redor de uma estrela com uma temperatura efetiva
de 3788 + 54 K, log g de 4,77, metalicidade de —0,26 £ 0,01 dex e luminosidade de 0,06
Lg. As estrelas escolhidas para modelar Kepler 186, com base nos parametros oferecidos
pelo coédigo, foram as seguintes: A4536, A4538, B4536 e B4538, com metalicidades de
-0,5 e 0,0 dex, logg = 4,5 e temperaturas de 3600 e 3800 K.

3.4.1. Limite interior da zona de habitabilidade para Kepler 186-f

Considerando uma atmosfera do tipo Terra, a pN, foi calculada usando a equacao 2.7 e o
valor obtido foi de 0,9 bar. A Figura [3.1l mostra a resposta da atmosfera do planeta para
as diferentes estrelas selecionadas. Na Figura[B3dl(a) vemos o Frr em fungio da tempera-
tura superficial do planeta que para todos os casos apresenta o mesmo comportamento,
aumentando rapidamente até atingir um valor de fluxo constante em ~ 296 W/m?, a
partir de uma temperatura superficial de 460 K.
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3.4. Resultados: Kepler 186-f

A Figura BI(b) mostra S.ry em funcdo da temperatura superficial do planeta. Nesse
caso, 0 Sefy necessario para suportar a temperatura superficial vai aumentando até a
temperatura de ~ 300 K, sofrendo uma queda entre 300 e 420 K, e depois aumentando
novamente até chegar um valor constante de 0,89 para as estrelas A4536, A4538, B4538
e de 0,88 para a estrela B4536, indicando a presenca do efeito estufa irreversivel.

Na Figura[3l(c) podemos observar a fragdo de dgua na estratosfera (fHyO) em funcio
de Sss. Notamos que fHyO = 1073, onde assumimos que comega o efeito estufa amido,
¢ alcancada primeiro para a estrela B4536, logo depois para as estrelas A4536 e B4538, e
finalmente para A4538. Dos resultados obtidos pelo codigo observamos que para tempe-
raturas superficiais entre 334 K e 344 K a estratosfera ja fica imida com uma fracao de
1,3x 1073 e 7,4 x 1072 de 4gua, respectivamente, implicando em valores de S.;y = 0, 88
para B4536, de ~ 0,89 para A4536 e B4538 e A4538.
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3.4. Resultados: Kepler 186-f
3.4.2. Limite exterior da zona de habitabilidade para Kepler 186-f

Considerando uma atmosfera com altas quantidades de CO5 onde, como ja mencionado
anteriormente a pCO, varia entre 1 e 35 bar, temos que a pNy irad variar entre 0,03 e
1,09 bar para se manter a mesma composicao quimica de uma atmosfera do tipo Marte.
Assim, identificamos o efeito estufa maximo quando S.s; alcanca o seu valor minimo em
funcao da pCOs,.

Na Figura apresentamos o comportamento de S.¢y em funcao da pCO,, que é
o mesmo para todas as estrelas usadas para modelar Kepler 186. Notamos que Scs¢
diminui conforme pCO, aumenta, até alcancar um valor minimo em torno de 13 bar,
sendo observado o menor valor no caso da estrela B4536. Esse valor minimo alcancado
por Scsr que foi de ~0,27 para as estrelas A4536, A4538 e B4536 e de ~0,26 para B4536
indica o efeito estufa maximo. Logo depois, S ;s apresenta em leve incremento conforme
a pCOy aumenta, sendo que o valor mais alto de S.¢; ¢ obtido para a estrela A4538.

Kepler 186-f
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Figura 3.2.: Scyp em fungdo da pressao parcial do didzido de carbono, para o planeta Kepler
186-f

3.4.3. ZHI e ZHE para Kepler 186-f

Fazendo uso da equagao [L8 e das luminosidades estelares (Tabela 3.4), calculamos as
distancias da ZHI e ZHE para cada uma das estrelas escolhidas para modelar Kepler 186.
Por fim, consideramos a média dos valores encontrados de Scss para o célculo da ZH
de Kepler 186-f, mas considerando a luminosidade estelar de Kepler 186 na equacao [[L8
Na Tabela temos os resultados obtidos, onde podemos notar que nao existe diferenca
entre S.;r para o efeito estufa irreversivel e o efeito estufa timido, como foi citado por
Kopparapu et al) (2014).

37



Capitulo3. Metodologia de trabalho e determinacao da zona de habitabilidade

Tabela 3.5.: Limites interno e externo da ZH para Kepler 186-f, onde d é distancia para cada

caso.
Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Umido | Efeito Estufa Mdzimo
Estrelas
Seff drunaway [au] Seff dinoist [au] Seff dmazimum [au]
A4536 0,89 0,18 0,89 0,18 0,27 0,33
A4538 0,90 0,21 0,89 0,21 0,27 0,39
B4536 0,89 0,18 0,89 0,18 0,26 0,34
B4538 0,88 0,21 0,88 0,21 0,27 0,39
Kepler 186 | 0,89 0,26 0,89 0,26 0,27 0,47

3.5. Resultados para todos os planetas da nossa
amostra

Aplicamos a mesma anélise para todos os planetas da nossa amostra e também para os
planetas que estao & uma distancia 20% menor do que a ZHI e 20% maior do que a ZHE
para um planeta do tipo Terra. Estes planetas foram incluidos na nossa amostra porque
a ZH depende também das caracteristicas fisicas de cada planeta. Assim, procuramos
confirmar se estes planetas se encontram efetivamente dentro ou fora das respectivas ZH.
Sendo assim, encontramos 2 novos planetas que estao dentro da ZH, bem préximos do
limite interior: Kepler 22-b e Kepler 298-d.

No Apéndice A apresentamos as diferentes figuras e resultados obtidos para cada um
dos planetas da nossa amostra, além das caracteristicas fisicas destes 2 novos planetas e
de suas estrelas hospedeiras.

Para todos os objetos estudados, nao encontramos uma diferenca significativa nos va-
lores dos efeitos estufa irreversivel e imido (menos de 2%), em boa concordancia com
os resultados obtidos por [Kopparapu et al! (2014); portanto consideraremos somente o0s
valores do primeiro efeito. Na Tabela podemos observar o semieixo maior da o6rbita
de cada planeta, os valores médios de S.ss para as ZHI e ZHE, obtidos a partir das es-
trelas consideradas em cada modelo, bem como as suas respectivas distancias calculadas
a partir da equacao [L8l

Tabela 3.6.: Zona de habitabilidade para os planetas da nossa amostra.

Semieixo maior do planeta | Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Mdximo
Estrelas
[au] Seff dZH[[au] Seff dZHE[au]
Kepler 186 0,39+0,02 0,89 0,26 0,27 0,47
Kepler 174 0,77+0,01 0,97 0,44 0,32 0,77
Kepler 283 0,40140,007 0,93 0,33 0,28 0,60
Kepler 440 0,3534+0,009 0,92 0,29 0,28 0,53
Kepler 441 0,57+0,02 0,95 0,31 0,30 0,55
Kepler 442 0,39+0,06 0,95 0,36 0,30 0,63
Kepler 443 0,559+0,009 0,93 0,49 0,30 0,85
Kepler 22 0,85+0,02 1,01 0,87 0,35 1,50
Kepler 298 0,356+0,006 0,91 0,36 0,29 0,64

Podemos notar que quase todos os planetas da nossa amostra estao dentro das respec-
tivas ZH (ver Tabela B.6). No caso de Kepler 441-b, Kepler 22-b e Kepler 298-d, eles
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estariam na ZH dentro de 1 0.

Na Tabela[3.7sao listadas as larguras da ZH ao redor das diferentes estrelas da amostra,
ou seja a diferenca entre a ZHI e a ZHE, tanto para um planeta de 1 Mg, quanto para os
planetas da nossa amostra. Notamos que as larguras das ZHs para os planetas da nossa
amostra variaram em comparagao com as larguras para o planeta com 1 Mg, devido as
diferentes condicoes fisicas.

Tabela 3.7.: ZH para um planeta de 1 Mg e para os planetas da amostra.

Estrelas AZHimg | AZHamostra

[au] [au]
Kepler 174 0,36 0,33
Kepler 186 0,20 0,21
Kepler 283 0,29 0,27
Kepler 440 0,26 0,24
Kepler 441 0,28 0,24
Kepler 442 0,30 0,27
Kepler 443 0,30 0,36
Kepler 22 0,67 0,63
Kepler 298 0,30 0,28

3.6. Tipos de atmosferas e possiveis condicoes fisicas
para os exoplanetas da nossa amostra

Como ja foi mencionado anteriormente, o cddigo climatico radiativo-convectivo trabalha
com dois tipos de atmosferas para o célculo da ZH: do tipo Terra para ZHI, variando a
temperatura superficial do planeta, e o tipo Marte para ZHE variando pCO5, com uma
temperatura superficial fixa em 273 K. Assim, a partir dos valores fornecidos pelo codigo,
podemos calcular o Se¢y (vide equagao 2.1)). Levando em consideragao a equacao [L.§ e as
luminosidades das estrelas utilizadas em cada modelo, foi calculada a distancia a partir
dos valores de Scss para as diferentes atmosferas consideradas nos calculos. Com essa
mesma equacgao também foi calculado o Se¢s que teria o planeta considerando a distancia
na qual ele se encontra e a luminosidade da estrela da amostra.

Através dos resultados obtidos, estimamos o tipo de atmosfera que o planeta pode ter
dependendo da sua posi¢ao na ZH. Além disso, j& que cada valor de S.sy esta ligado com
condigbes fisicas diferentes (temperatura e pressao) na superficie do planeta, obtivemos
limites para esses parametros com base aos valores de Scy.

3.6.1. Resultados: Kepler 283-c

A seguir, apresentamos os resultados obtidos para o planeta Kepler 283-c, apenas a
modo de exemplo. Este ¢ um planeta com raio, massa e gravidade de 1,78 Rg, 4,26 M,
e 13,09 m/s?, respectivamente. Ele esta dentro da sua ZH, orbitando a uma distancia de
0,401 40,007 au de uma estrela com temperatura efetiva de 4350 + 100 K, log g de 4,72,
metalicidade de -0,26 dex e luminosidade de 0,10 L.
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As estrelas escolhidas para modelar Kepler 283 foram quatro: A4542, A4544, B4542 e
B4544. Elas sao estrelas com metalicidades de -0,5 e 0,0 dex, log g = 4,5, e temperaturas
efetivas de 4200 e 4400 K.

Considerando a luminosidade da estrela Kepler 283 e a distancia na qual esta o planeta,
calculamos um valor de S¢s; = 0,62 para Kepler 283-c.

1.0

Bl Atmosfera tipo Terra
Il Atmosfera tipo Marte |

: : _ B Kepler 283-c
osl NN . T

Fluxo efetivo solar, S.;;

0.2 1 1 1 1 1 1
0.30 0.35 0.40 0.45 0.50 0.55 0.60 0.65

distancia, d, [au]
(a)

Figura 3.3.: Scp¢ em fungdo da distincia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Serp para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas os valores
para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de Seyyp
recebido pelo planeta.

Na FiguraB.3] podem ser observados os valores de S.fs para as 4 estrelas utilizadas em
fungao da distancia. A linha azul representa os resultados de S.;y para uma atmosfera
como a Terra, enquanto que a linha vermelha corresponde a uma atmosfera do tipo
Marte. A linha continua acima representa os valores encontrados a partir das estrelas
com temperatura efetiva de 4400 K, enquanto a linha continua abaixo representa os
valores para as estrelas com temperatura efetiva de 4200 K. O circulo verde representa
o planeta Kepler 283-c. Primeiramente é observado que o planeta nao se encontra sobre
nenhuma das linhas continuas, mas se localiza entre as duas. Por esse motivo, nao foi
possivel obter um valor especifico de temperatura e pressao superficial do planeta, mas
apenas estimar limites inferiores e superiores para esses parametros fisicos (Ts = 230-260
K; Pg ~ 3 bar). A partir da figura, vemos que o valor de Scs; do planeta estd entre as
duas linhas azuis, ou seja, o mais provavel é que o planeta tenha uma atmosfera do tipo
Terra.
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3.6.2. Amostra completa

A mesma metologia e anélise foi aplicada para todos os planetas da nossa amostra. Na
Tabela 3.8 podemos observar as possiveis atmosferas inferidas e as faixas de temperatura
e pressao superficial obtidas através dos modelos.

Kepler 174-d, Kepler 186-f, Kepler 441-b, Kepler 22-b, e Kepler 298-d ficam nos extre-
mos da ZH, sendo possivel estimarmos somente o maior ou o menor valor de temperatura
e pressao. Por exemplo, nos casos dos planetas que estao nos extremos da ZHE, como
Kepler 174-d, Kepler 186-f e Kepler 441-b, os resultados de S.¢; em funcao da distancia
para as estrelas do codigo (linhas vermelhas), foram obtidos considerando uma atmosfera
do tipo Marte com um valor da temperatura superficial fixado em 273 K (ZHE). Portanto
as temperaturas superficiais para esses planetas sao limitadas a cima ou o baixo desse
valor. No caso de Kepler 22-b, sua atmosfera estaria sofrendo o efeito estufa irreversivel
ja que a temperatura superficial minima que ele poderia ter é de 500 K, suficiente para
desencadear este efeito. Ja no caso de Kepler 298-d, a temperatura minima que ele pode-
ria ter é de 260 K, mas também é possivel que ele tenha uma temperatura mais elevada
causando o efeito estufa irreversivel.

Tabela 3.8.: Tipo de atmosfera e seus pardmetros fisicos para os planetas da nossa amostra
determinados a partir dos modelos.

Planetas Sesy recebido Tipo de atmosfera Temperatura superficial | Pressao superficial
pelo planeta, [K] [bar]
Kepler 174-d 0,32 Marte < 273 > 4,65
Kepler 186-f 0,39 Marte > 273 > 1
Kepler 283-c 0,62 Terra 230 - 260 3
Kepler 440-b 0,64 Terra 240 - 260 3,07
Kepler 441-b 0,28 Marte < 273 < 5,40
Kepler 442-b 0,79 Terra 240 - 320 14-1,5
Kepler 443-b 0,70 Terra 240 - 280 5,63
Kepler 22-b 1,01 Terra > 500 > 27
Kepler 298-d 0,71 Terra > 260 > 0,84

Borucki et al. (2012) determinaram que o planeta Kepler 22-b encontra-se dentro da ZH,
com base no calculo da temperatura de equilibria] que ele poderia ter (295 K), assumindo
que a atmosfera do planeta tem as mesmas propriedades que a da Terra e considerando
que o albedo é de 0,29. Borucki et al) (2012) argumentaram que o planeta pode manter
agua em estado liquido ja que a T, estd acima do ponto de fusao, mas nao determinaram
os limites da ZH ao redor da estrela. |Garcia_et_all (2013), a partir de um modelo de
temperatura constante para o calculo da ZH (Poffd, 2012), determinaram que ZHI e ZHE
ao redor da estrela Kepler 22 é de 0,5361 e 0,9828 au, respectivamente, encontrando-
se Kepler 22-b dentro da ZH. Entretanto, esse modelo nao inclui consideracoes do tipo
atmosférico. Esse autores também encontraram valores para T, e pressao superficial do

*A temperatura de equilibrio radiativo depende do albedo do Bond Ap (relagdo entre a energia
refletida e recebida pelo planeta depende do comprimento de onda) , do semi-eixo maior
do planeta, do seu raio, da temperatura efetiva da estrela e do coeficiente de circulacao
atmosférica f, e pode ser calculada com a seguinte expressao: Toq = Tofpe X (52)/2 x [f(1—
Ap)|V/4.
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planeta de 262 + 3 K e 39 4+ 12 bar, respectivamente. No caso de Kepler 186-f, Bolmont
et al. (12_(11_4]) fizeram calculos da ZH que concordam com os valores determinados no
nosso estudo, e encontraram que a temperatura da superficie pode estar acima do ponto
de fusao da agua para pCOs na faixa de 0,5 a 5,0 bar, dependendo do valor da pNs
na atmosfera do planeta. Recentemente, Kane et all (QOE) publicaram um catalogo
de planetas confirmados e candidatos detectados pela missao Kepler que estao dentro
dos limites conservativos e empiricos da ZH, ou seja, os limites dados pelo efeito estufa
irreversivel e o efeito estufa maximo, e os dados por Vénus primitivo e Marte jovem,
respectivamente. Entretanto, eles nao especificam os valores dos limites calculados para
cada planeta, mas fazem referéncia a que os planetas Kepler 186-f, Kepler 283-c, Kepler
442-b, Kepler 174-d, e outros que nao formam parte da nossa mostra, estao dentro da
ZH conservativa, em concordancia com os nossos resultados, enquanto que os planetas
Kepler 440-b, Kepler 443-b, Kepler 22-b e Kepler 298-d estao dentro da ZH empirica.
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4. Zona de habitabilidade em
sistemas binarios

4.1. Introducao

Os exoplanetas foram detectados em estrelas com diferentes caracteristicas fisicas, em
diversas configuracoes orbitais (Winn & Fabrycky, 2014), e também orbitando sistemas
bindrios. Este tipo de cenério é interessante, pois pode ajudar a compreender alguns
aspectos da teoria de formacao planetaria e da estabilidade dindmica desses sistemas
@MMMMMWiHH &
Fabrycky, M)

Existem duas configuracoes de planetas detectados em volta de sistemas binarios: os
sistemas circunstelares, onde o planeta se encontra orbitando ao redor de uma das estrelas
do par binério, e os sistemas circumbinarios, onde o planeta orbita ao redor das duas
estrelas, sendo conhecidos na literatura como sistemas do tipo-S e tipo-P, respectivamente
, ) Aproximadamente 80 sistemas circunstelares e 15 circumbinarios ja
foram identiﬁcadosH(IBQel]j_t_alJ, |2Q].ﬂ), a maioria pela missao Kepler. O primeiro planeta
circumbinario foi detectado em um sistema formado por um pulsar e uma ana branca
(Thorsett. ef. all, 1999; [Ford et. all, 2000).

A ZH em torno de uma estrela individual pode ser descrita por uma esfera ao redor
dela, sendo dependente da sua distribuigao espectral de energia (SED em inglés), das ca-
racteristicas fisicas do planeta considerado e da sua atmosfera, como ja vimos no capitulo
anterior. J& em sistemas binarios a radiacao das duas estrelas pode influenciar a exten-
sao da ZH, especialmente nos sistemas fechados, ou seja, onde as estrelas estao proximas
entre si (distancias menores que 50 au). Nesses casos, o fluxo da estrela companheira
que atingira o planeta nao pode ser negligenciado. Assim, temos de levar em conta nao
a soma direta do fluxo de cada estrela do sistema binario, mas a SED de cada estrela e
a resposta da atmosfera do planeta a radiagdo que atinge a sua camada mais externa.

Existem também outros efeitos que podem alterar a ZH em sistemas binérios, como por
exemplo, a perturbacao gravitacional da estrela secundaria na o6rbita do planeta. Esse
efeito pode fazer com que a orbita do planeta seja instavel ou que a sua atmosfera nao
consiga manter um equilibrio com base na variacao da radiacao total recebida, levando a

flutuacoes na temperatura do planeta (IB@bL&JlmnaH, 1988; [Holman & Wiegert, [1999al;
Georgakarakos, 2002; Eggl ef. all, 2012).

Kaltenegger & Haghighipour (IZOH) e [Haghighipour & Kalteneggeﬂ M) apresenta-
ram uma metodologia analitica para o calculo da ZH de um planeta ficticio do tipo Terra
em sistemas binarios (tipo S e tipo P) levando em conta a SED de cada uma das estrelas
e suas Orbitas (ver figura BLI). Recentemente, Wang & Cuntz (2016) apresentaram um
conjunto de formulas tedricas apropriadas para a rapida determinacao da existéncia da
ZH em sistemas bindrios de ambos tipos, baseando-se no trabalho de (Cuntz (@)

“www.openexoplanetcatalogue.com
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Figura 4.1.: Modelo esquemdtico: (a) sistema circumbindrio (tipo P), e (b) sistema circunstelar
(tipo S). Referéncia: |Kaltenegger & Haghighipour (2013).

Apesar de até o momento nao ter sido identificado nenhum planeta rochoso em sistemas
binérios, neste capitulo descreveremos a metodologia por n6s aplicada para o calculo da
ZH em uma determinada amostra de exoplanetas em sistemas binarios e compararemos
0s nossos resultados com a literatura.
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4.2. Calculo da zona habitabilidade em sistemas
binarios

Para o calculo da ZH nos sistemas binarios, Kaltenegger & Haghighi 2013) e Haghighi-
pour & Kaltenegger M) compararam os fluxos que chegam a parte superior da atmos-
fera do planeta com aquele que chegaria a Terra, tanto no limite interior quanto exterior
da ZH no sistema solar, considerando o efeito estufa irreversivel e o efeito estufa mé-
ximo, bem como os limites empiricos para Vénus primitivo e Marte jovem obtidos por

Kopparapu et al! (2013h).
Kaltenegger & Haghighipour (2!!13) e [Haghighipour & Kaltenegger (2!!13) considera-

ram que o fluxo recebido pelo planeta na ZH do sistema binério é a soma dos fluxos
individuais de cada estrela do sistema com o seu respectivo peso espectral, que depende
de cada SED. Esses autores também consideraram uma das estrelas do sistema como es-
tacionaria e expressaram os elementos orbitais dos outros corpos do sistema (secundaria
e planeta) em relagdo a ela. Assim, temos que o fluxo recebido pelo planeta pode ser
descrito pela seguinte equagcao:

L T Lsec L
WPT(fv Tp?") : l2—P + WS@C(f) Tsec) o — © (41)

2
z—bin rplfsec lI*@

onde W,,.(f, Tpr) € Wiee(f, Tsec) @0 0s pesos espectrais das estrelas primaria e secundaria,
respectivamente, L,, e L. sao as luminosidades, e T}, e T}.. sao as temperaturas efetivas.
Tpi—sec € @ separacao entre a estrela secundaria e o planeta, [,_p;, representa a distancia
aos limites da ZH no sistema binario e [, representa a distancia aos limites da ZH no
sistema Solar. A variavel = representa exatamente o limite interior ou exterior da ZH. E
importante destacar que o valor de [,_ vai depender do modelo utilizado e das diferentes
fracoes de nuvens consideradas na atmosfera planetéria, e também da composicao quimica
da mesma.

Para o célculo dos pesos espectrais, W(f,Tcrr), que dependem da SED das estrelas,
Kaltenegger & Haghighipoun (2013) determinaram o fluxo na parte superior da atmosfera
de um planeta do tipo Terra levando em consideracao as expressoes obtidas por Koppa-
rapu et al. (IZQISH) para as estrelas na sequéncia principal com temperaturas efetivas na
faixa de 2600 a 7200 K (vide equacao 2.3 e equagao [L.8), e com isso:

Wi£.T) =1+ (az Ty +by T2 +cp - Tp +dy - T)) - 12 ] (4.2)

sendo 1), = T, — 5780 K; a, b, c e d coeficientes constantes, todos estes parametros listados
na Tabela

Na Figura podemos observar os pesos espectrais calculados para as diferentes es-
trelas na sequéncia principal e normalizados pelo valor do Sol, considerando a ZHI e a
ZHE de um planeta do tipo Terra. Na Figura [£.2(a) sdo mostrados os pesos espectrais
em funcao da temperatura efetiva para os efeitos estufa irreversivel e maximo. Na Fi-
gura [L.2lb) sdo mostrados os pesos espectrais em fun¢ao da temperatura efetiva para os
limites empiricos de Marte jovem e Vénus primitivo. Podemos observar que em ambas
as figuras, que as estrelas mais quentes que o Sol possuem pesos espectrais menores do
que 1, enquanto que as estrelas mais frias possuem pesos espectrais maiores do que 1.
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Figura 4.2.: (a) Peso espectral em fungao da temperatura efetiva da estrela para o efeito estufa
irreversivel (linha sélida) e mdzimo (linha tracejada). (b) Peso espectral em fung¢do
da temperatura efetiva da estrela para o caso de Vénus primitivo (linha tracejada)
e Marte jovem (linha sdlida,).

4.2.1. Sistema circunstelares (tipo S)

Para_o calculo da ZH em sistemas circunstelares ou do tipo S, Kaltenegger & Haghighi-
pour M) usaram a equacao assumindo que a oOrbita do planeta ficticio do tipo
Terra ao redor da estrela primaria é circular. Nos sistemas circunstelares compactos, i.e.
semieixos (ap;,) menores do que 50 au, a excentricidade do sistema binério (ep;,) é um
fator importante ja que o efeito gravitacional da estrela secundaria sobre o planeta pode
causar instabilidades na sua orbita. Além disso, a excentricidade também pode trun-
car o disco circunstelar, nao permitindo a formagcao de planetas d&ymu@z_&@ﬂxlﬁ,
) ou restringindo a acrecao de objetos que poderiam levar 4gua até o planeta que se
encontra dentro da ZH (Haghighipour & Rayvmond., 2007). Sendo assim, Kaltenegger &

Haghighipour usaram os resultados para sistemas circunstelares obtidos por Rabl
& Dvorak )e i | ( |§§%Z) que encontram que para um determinado
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valor de apin € €pin € levando em conta a relacao entre as massas do sistema binério,
= 2, existe um valor do semi-eixo maior da orbita do planeta no qual ele nao so-
freria uma perturbagao gravitacional significativa da estrela secundaria. O valor maximo
para o semi-eixo maior é dado pela seguinte equacao:

Umaz = Qpin (0,464 — 0,381 — 0, 631epin + 0, 586uepim + 0, 15ey, — 0,198ue;, ) (4.3)

Kaltenegger & Haghighipour (2!!13) também determinaram a excentricidade maxima
que pode ter a estrela secundéria para que o planeta ficticio do tipo Terra esteja em uma
orbita estavel na ZH.

4.2.2. Sistemas circumbinarios (tipo P)

No caso dos sistemas circumbinarios também foi considerado que a estrela priméria é
estaciondaria e que os elementos orbitais dos outros corpos do sistema sao referidos a ela.
Os célculos para a ZHI e a ZHE nao sao feitos de forma direta como no caso anterior
porque, como pode ser observado na equacao [4.]], precisamos conhecer a distancia entre
a estrela secundaria e o planeta. Da Figura [L1] é observado que a distancia entre a
estrela secundéria e o planeta, rp_s.., pode ser expressa em funcao das outras distancias
e angulos envolvidos no sistema mediante o teorema do cosseno, ou seja:
= Tilfpr
onde v é a anomalia verdadeira da binaria, r;, é a distancia entre as estrelas, ou seja,

apin(1—e€2, )
(1+epincosv)?

2
Tplfsec

+ T — 2T pl—pr * Thin - OS(V — 0) (4.4)

Thin e Tpi—pr ¢ a distancia entre a estrela primaria e o planeta, ou seja,
Tpl—pr = bz—bin-

Para um planeta que se encontra no campo gravitacional de duas estrelas, o angulo
0 pode ser determinado através da sua equacao de movimento, que deve ser resolvida
por métodos numéricos, pois se trata de um problema de 3 corpoﬂ Haghighipour &
Kaltenegger (|2Qléﬂ) resolveram a equacao de movimento do planeta ficticio considerando
que o sistema é co-planar, ou seja, que os 3 corpos estao em um mesmo plano, e esco-
lheram coordenadas polares para descrever a sua posicao ao longo da orbita. Assim, as
equagoes de movimento em coordenadas polares para um planeta no campo gravitacio-
nal de um sistema binario (6rbita circumbinéria) sdo descritas pelas seguintes equagoes

dﬂagmghmpm&iiamﬁggadlzmﬂ

P =7
Pg = 7“29,
' P 1 . | (4.5)
P.= e m[r — ryincos(v — 0)];
Py = —e—tin sen(v —0)
| T — Thin |

"Na fisica ¢ bem conhecido que o problema de 3 ou mais corpos nao tem uma solugao analitica,
diferentemente do problema de 2 corpos. As equactes de movimento podem ser resolvidas
mediante métodos numéricos que proporcionam solucoes aproximadas da solucao real.
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onde = l,_p;p, ¢ a distancia & ZH do sistema, € = M;../M,,, e P. e Py sdo as componentes
radial e azimutal do momento angular do planeta, respectivamente.
Os limites da ZH para os sistemas binérios foram calculados resolvendo simultanea-
mente as equacdes anteriormente mencionadas. Para isso, Haghighipour & Kaltenegger
) consideraram a estrela secundaria fixa em diferentes posigoes da sua oérbita no in-
tervalo 0 < v < 27 e resolveram numericamente a equacao de movimento para o planeta,
procurando para quais distancias era satisfeita a equacao [4.1l
Haghighipour & Kaltenegger (|2Qléﬂ) também levaram em conta a excentricidade da
estrela secundaria, ja que esse parametro desempenha um papel importante na formacao
e estabilidade do planeta. [Artymowicz & Lubow (ILM) mostraram que a interagao entre
um sistema binério e um disco de objetos circumbinario faz com que o disco seja truncado
e perca parte do material que poderia formar planetas no sistema. Dvorak (1986), Dvorak
et al. (1989) e Holman & Wiegert (1999b) mostraram que, como resultado do truncamento
do disco, a sua borda interior vai se afastar em direcao ao limite das orbitas planetarias
estaveis. Esse limite ¢ dado pelo semi-eixo minimo que poderia ter um planeta para
permanecer em uma Orbita estavel, e é definido pela equacao:

Amin = Qpin(1,60 + 5, 10€pi, + 4, 120 — 2,22¢7, — 4,27 peyin — 5, 09> + 4, 61%€¢7; ) (4.6)

Como podemos notar, o limite dessa regiao de estabilidade para a orbita do planeta
depende fortemente da excentricidade do sistema binario. Quanto maior a excentricidade,
mais distante ficard a regiao de estabilidade e, dependendo do tipo espectral da estrela,
o sistema pode nao ser capaz de ter um planeta na ZH.

Nesse trabalho, diferentemente do que foi feito por Kaltenegger & Haghighipour (2013)
e (Haghighipour & Kaltenegger ), nos utilizamos a equagao 1] para o calculo dos

limites da ZH considerando que a distancia entre o planeta e a estrela secundaria pode
ser expressa pela equagao [£.4. Assim, substituindo a equacao [£.4] dentro da equacao
[4.1] encontramos que para a determinac¢ao dos limites da ZH nesses sistemas temos que
encontrar as raizes de um polinémio de quarta ordem, onde a varidvel independente é

lx—bin:

C4l;1:7bin + C3l§7bin + c2l§7bin + Cllszm -+ Cy — 0 (47)

e onde os coeficientes do polinémio vao depender da localizacao da estrela secundaria e
do planeta em suas Orbitas, ou seja, das anomalias verdadeiras v e 6 dos dois corpos,
respectivamente, e também das outras variaveis fisicas envolvidas no sistema, como os
pesos espectrais, luminosidades das estrelas e limites da ZH para o Sol; em particular:

cy =1;
c3 = —2rpipcos(v — 0);
¢ = Ty — Lo (W1 Ey + Wa ), (4.8)

c = 2W1E1l§7®7’bmcos(v —0);

2 2 .
Cop = _WlEllx—Qrbin’
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onde W7 e W5 sao os pesos espectrais de cada estrela respectivamente, e E; e Fy sao as
luminosidades de cada estrela com rela¢ao a luminosidade solar, ou seja, L. /Lg.

Para o calculo da ZH nos sistemas circumbinarios que selecionamos para o nosso estudo,
no6s consideramos o planeta do tipo Terra fixo em diferentes posi¢oes da sua Orbita no
intervalo 0 < 6 < 27. Para cada posicao do planeta, geramos valores aleatorios de
posicoes da estrela secundéaria em sua Orbita a partir da equacao 1y, = %,
assumindo diferentes valores de v no intervalo de 0-27. Finalmente, para cada valor de
0 e v foram calculadas as raizes do polinomio de quarta ordem, equacao (4.7l

Além disso, também foram calculados os valores das raizes do polinémio para o valor
médio dos coeficientes sobre um periodo orbital completo da estrela secundéria. Os
coeficientes encontrados neste caso podem ser expressos pelas seguintes equagoes:

L
<> =g
l:vf@
L
<c3> = —3abm€bz‘n2—®005(9);
lx—@
I 3 4.9
<co> = WLy +WsLy — aile—Q[l + 562]? 49)
r—©

<c1> = 3api, W1 Liepincos(0);
2 3 5
<co> = WiLiap,,[1 + ¢ l;

4.3. Selecao da nossa amostra de sistemas binarios

Dos 1644 planetas detectados por diferentes técnicas e extraidos do banco de dados
www . exoplanets.org, j4 mencionamos que 1552 sao planetas que orbitam ao redor de
uma estrela e os restantes 92 planetas orbitam sistemas binarios ou miltiplos.

Destes 92 planetas, selecionamos aqueles que apresentam a maior quantidade de para-
metros fisicos bem determinados, especialmente os parametros orbitais do sistema binario,
como por exemplo, semi-eixo maior (ay, ), excentricidade (ep;,), inclinagao (iy, ), periodo
(Pyin), argumento do periastro (wpyy, ), longitude do nodo (§2;,), etc. Entretanto, nenhum
desses planetas é rochoso, mas assumindo que seja possivel a formacao de um planeta
deste tipo ao redor dessas estrelas ou a possivel existéncia de luas ao redor dos planetas
detectados, resolvemos calcular a ZH para um planeta ficticio do tipo Terra.

Além disso, selecionamos os planetas que estao dentro dos limites da ZH de uma das
estrelas do sistema. No caso dos sistemas do tipo P, aceitamos que o planeta esteja
dentro da ZH de uma das estrelas do sistema. Enquanto que no caso dos sistemas tipo
S, buscamos em primeira aproximacao que o planeta esteja dentro da ZH da estrela
com maior temperatura efetiva. Para isso, usamos o mesmo codigo desenvolvido para
o calculo preliminar da ZH nas estrelas simples. Foram encontrados 16 sistemas com
planetas dentro da ZH de uma das estrelas, mas somente 3 deles apresentaram todos os
parametros fisicos bem determinados. Os trés sistemas sao todos do tipo P: Kepler 16,
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Kepler 47 e Kepler 453. Na Tabela sao mostrados os parametros fisicos das estrelas
dos trés sistemas selecionados e na Tabela sao apresentados os parametros orbitais
dos mesmos sistemas.

Tabela 4.1.: Parametros fisicos das estrelas dos sistemas bindrios selecionados.

Estrela TefffA Ri_a La Estrela TefffB R._pB Lp
priméaria K] [Ro] [Lo] secundaria K] [Ro] [Lo]

Kepler 16-A | 4450 & 150 | 0,648 £ 0,001 | 0,148 | Kepler 16-B 3311 0,2262 + 0,0006 | 0,0057 | (1);(4)
Kepler 47-A | 5636 & 100 | 0,96 =+ 0,02 0,84 | Kepler 47-B | 3357 £ 100 | 0,351 = 0,006 0,014 | (2)3(4)
Kepler 453-A | 5527 & 100 | 0,83 = 0,01 0,58 | Kepler 453-B | 3226 + 100 | 0,215 & 0,001 0,005 | (3);(4)

(1):(Doyle_et all, 12011). (2):(Orosz et all, 2012). (3):(Welsh. et al., 2015).
(4): hitp://exoplanets.org/;http://www.exoplanet.eu/.

Tabela 4.2.: Parémetros orbitais dos sistemas bindrios da nossa amostra.

Sistema Abin ers Pyin bin Whin Ref

binario [au] bin [dias] [deg] [deg] ‘
Kepler 16 AB | 0,2243 + 0,0004 | 0,1594 4+ 0,0006 | 41,07922 + 0,00008 | 90,340 + 0,002 | 263,46 + 0,03 | (1),(4)
Kepler 47 AB 0,084 £ 0,001 0,023 £ 0,001 7,448 £ 0,001 89,4 + 0,1 209 + 4 (2),(4)
Kepler 453 AB | 0,1854 + 0,0007 0,054 + 0,004 27,32 £ 0,01 90,27 £ 0,05 263,1 £ 0,5 (3),(4)

(1):(Doyle_et all, 12011). (2):(Orosz et all, 2012). (3):(Welsh. et al., 12015).
(4): hitp://exoplanets.org/;http://www.ezoplanet.ew/.

O sistema Kepler 16, descoberto por Doyle et all (2011), tem um planeta denominado
Kepler 16 AB-b com 0,33 massas de Jupiter (M) e 0,7538 raios de Jupiter (R;). Ele se
encontra em uma Orbita ao redor do sistema binario com um semieixo de ~ 0,705 au e
excentricidade de ~ 0,007. Quanto as estrelas do sistema, Kepler 16-A (priméaria) tem
uma massa de 0,69 M, raio de 0,65 Ry, temperatura efetiva de 4450 K e luminosidade
de 0,148 Ls. Ja Kepler 16-B (secundaria) é uma ana do tipo M com uma massa 0,20
Mg, raio de 0,23 R, temperatura efetiva de 3311 K e luminosidade de 0,0057 L. O
semi-eixo maior e a excentricidade do sistema binério sao 0,22 au e 0,16, respectivamente
(Doyle et _al.l2011;Haghighipour & Kaltenegger 2013).

O sistema Kepler 47 é um sistema multi-planetério que contém dois planetas do tipo
Netuno orbitando ao redor das estrelas (Orosz et all,2012). Os planetas sdo denominados
Kepler 47 AB-b e Kepler 47 AB-c, com raios de 0,266 e 0,419 R; e massas de 0,0265
e 0,0729 M, respectivamente. Os valores do semi-eixo maior de suas oOrbitas sao de
0,30 e 0,99 au e as excentricidades nao foram determinadas de forma exata, mas foram
estimados valores méximos de ¢, < 0,035 e e, < 0,411. Ja a estrela primaria do sistema é
do tipo solar com uma massa de 1.043 M, raio de 0,964 R, temperatura efetiva de 5636
K e luminosidade de 0,84 L, enquanto que a secundaria é uma ana do tipo M com uma
massa de 0,362 M, raio de 0,3506 R, temperatura efetiva de 3357 K e luminosidade de
0,014 L. A orbita do sistema binario é quase circular (ey;,, = 0.02) e com um semi-eixo
maior de ~ 0.08 au (Orosz et all, [2012; Haghighipour & Kaltenegger, 2013).

O dltimo sistema selecionado é Kepler 453, onde foi detectado o décimo planeta des-
coberto pela missao Kepler (Welsh et all, 2015). Ele tem um planeta com um raio de
6,206 Rq e massa que, segundo diferentes autores, estaria entre 0,2 e 16 M. [Welsh et al.
(2015) atribuiram esta variacdo na massa a qualidade dos dados obtidos. A orbita do
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planeta Kepler 453 AB-b tem um semi-eixo de 0,7903 au e uma excentricidade de 0,0359.
Quanto as estrelas do sistema, Kepler 453-A tem uma massa de 0,944 M, raio de 0,833
R e temperatura e luminosidade de 5527 K e 0,58 L, e Kepler 453-B tem uma massa
de 0,1951 M, raio de 0,2150 R, e temperatura e luminosidade de 3226 K e 0,005 L
(Welsh et all, 2015).

4.4. Nossos Resultados

Para a determinacao das raizes do polinomio foi desenvolvido um codigo na linguagem
Python fazendo uso do pacote Numpy. Os parametros de entrada do codigo sao as
caracteristicas fisicas do sistema binario, ou seja, pin, €pin, Teff—a, Teff—B, La e Lp.
Foram gerados 100 valores diferentes da anomalia verdadeira do planeta, 6, e para cada
um desses valores foram geradas 1000 posicoes diferentes da estrela secundaria em sua
orbita. O calculo dos pesos espectrais das estrelas do sistema binario também foram
implementados no codigo através da equacao Os valores escolhidos para os limites
da ZH solar foram os determinados considerando os efeitos estufa irreversivel e méaximo
encontrados por [Kopparapu et al. (2013b), ou seja I, = 0,97 au e de loyo = 1,67
au, respectivamente.

O codigo foi utilizado para os trés sistemas binarios selecionados. O cédigo fez 100.000
determinacoes de diferentes raizes para cada sistema binario. Em todos os casos foram
encontradas somente uma raiz real positiva, correspondente ao valor do limite interno ou
externo da ZH do sistema binario e trés raizes negativas, complexas ou ambas.

4.4.1. Zona de habitabilidade em Kepler 16

Na Figura sao apresentados os resultados obtidos pelo nosso codigo para o sistema
Kepler 16. Foram adicionados no grafico os valores médios da ZH obtidos a partir dos
coeficientes médios para um periodo completo da estrela secundaria em volta da primaria
(em azul) e a variacao de rse.—p, em funcdo de v (em vermelho). Em verde sao apresenta-
dos os resultados para a ZHI e a ZHE em funcao de 6. Na Figura[43] pode ser observado
que ZHI e ZHE apresentam um intervalo de valores que depende da posicao da estrela
secundaria em sua 6rbita. Tomando um valor fixo de anomalia verdadeira para o planeta,
ou seja fixando um valor para 6, os valores minimos de ambos limites (ZHI e ZHE) foram
obtidos quando a estrela secundéria se encontra no apoastro da sua oOrbita, ou seja no
ponto mais afastado da estrela primaria. Ja os valores maximos foram obtidos quando a
secundéaria estd no periastro da sua o6rbita, ou seja, no ponto mais proximo da primaria.
Além disso, pode ser observado na Figura 3] que os valores maximos de ambos limites
variam com a anomalia verdadeira do planeta, indicando uma forma eliptica para a ZH
ao redor do sistema binario.
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Anomalia verdadeira vs. distancia

Sistema Kepler 16
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Figura 4.3.: Distdancia em func¢ao da anomalia verdadeira do planeta ficticio. Em verde sdo
apresentadas as distincias de ZHI e ZHE em fung¢do de 0. Em azul sao apresen-
tados os valores médios dos limites em funcdao de 0. Em vermelho € apresentada a
distancia da estrela secunddria em funcgao de v.

J& que a ZH varia com a posicao da secundéria em sua orbita, com base nos valores
obtidos pelo codigo definimos duas ZH: ZH segura, ou ZHS, obtida através dos valores
méximos de ZHI e minimos de ZHE, garantindo assim uma regiao que nao dependera da
posicao da estrela secundéaria; e a ZH variavel, ou ZHV, considerando os valores minimos
de ZHI e maximos de ZHE, sendo esta uma regiao cujas bordas dependem da posigao
da estrela secundéria na sua 6rbita. Também definimos a ZH média, ou ZHM, a partir
dos coeficientes médios determinados a partir da equagao Como esperado, a ZHM
fica entre a ZHS e a ZHV. Na Tabela [4.3] sio mostrados os semi-eixos, excentricidades e
distancias minimas e maximas das diferentes ZH acima definidas.

Na Figura [4.4] pode ser observada a ZHS e a ZHV para o sistema Kepler 16. Na figura
¢ mostrada também a orbita da estrela secundaria (linha preta) e a orbita do planeta
Kepler 16 AB-b (linha vermelha), que se encontra dentro da ZHS, mas proximo ao seu
limite exterior.

A mesma anélise foi feita para os sistemas Kepler 453 e Kepler 47. Na Tabela [4.4] sao
mostrados os resultados para os dois sistemas. Nestes casos, as excentricidades das ZHI e

52



Tabela 4.3.: Zonas de habitabilidade para Kepler 16.

4.4. Nossos Resultados

Limite | Zona de habitabilidade ¢ e "'maz "'min
[au] [au] [au]
7ZHS 04333 | 0,021 | 04423 | 0,4242
Interior ZHV 0,4029 | 0,0009 | 0,4032 | 0,4025
ZHM 0,4059 | 0,003 | 04071 | 0,4046
7HS 0,7421 | 0,0009 | 0,7427 | 0,7414
Exterior ZHV 0,7644 | 0,005 | 0,7682 | 0,7606
ZHM 0,7475 | 0,0026 | 0,7494 | 0,7455

Zona de habitabilidade para Kepler 16
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Figura 4.4.: As diferentes zonas de habitabilidade para o sistema bindrio Kepler 16. Em azul
e verde temos a ZHS e a ZHV, respectivamente. Em vermelho estd a drbita de
Kepler 16-b, e em preto a orbita da estrela secunddria.

ZHE sao muito baixas, razao pela qual as bordas dos limites da ZH sao quase circulares.

Na Figura pode ser observada a ZHS e a ZHV para o sistema Kepler 453, bem
como a oOrbita da estrela secundaria e do planeta em relacao a estrela principal. Podemos
notar que a oOrbita do planeta Kepler 453 AB-b encontra-se dentro da ZHS, proximo ao

seu limite interno.
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Tabela 4.4.: Limites da zona de habitabilidade para os sistemas Kepler 453 e Kepler 47.

Sistema binério | Limite | Zona de habitabilidade 2 e T'maz Pmin
[au] [au] [au]
ZHS 0,7568 | 2.1075 | 0,7568 | 0,7567
interior ZHV 0,7526 | 6.1076 | 0,7526 | 0,7525
Keolor 453 ZHM 0,7538 | 1.1075 | 0,7538 | 0,7537
epier AT 1,3204 | 6.10-° | 1,3294 | 1,3293
exterior ZHV 1,3341 | 1.107° | 1,3341 | 1,3340
ZHM 1,3311 | 1.107° | 1,3311 | 1,3310
ZHS 0,9075 | 4.10-5 | 0,9075 | 0,9074
interior ZHV 0,9043 | 2.107° | 0,9043 | 0,9042
Kelor 47 ZHM 0,9056 | 5.1075 | 0,9056 | 0,9055
epler ZHS 1,5943 | 2.10-° | 1,5943 | 1,5942
exterior ZHV 1,5980 | 2.107° | 1,5980 | 1,5979
ZHM 1,5959 | 3.107° | 1,5959 | 1,5958
15 Zona de habitabilidade para Kepler 453
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Figura 4.5.: As diferentes zonas de habitabilidade para o sistema bindrio Kepler /53. Em azul e
verde temos ZHS e ZHV, respectivamente. Em vermelho temos a drbita de Kepler
453-b, e em preto a drbita da estrela secunddria.
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Nas Figuras[d.6le[4.7sao mostradas as ZHS e ZHV para o sistema Kepler 47, juntamente
com as orbitas dos dois planetas do sistema e da estrela secundaria. Neste sistema, as
excentricidades das o6rbitas dos planetas nao foram determinadas de forma precisa, mas
foram estimados valores maximos (e, < 0,035; e. < 0,411). No caso da Figura [4.0] as
excentricidades de Kepler 47 AB-b e de Kepler 47 AB-c¢ foram assumidas como sendo 0,03
e 0,4, respectivamente, enquanto que no caso de Figura[47] as excentricidades assumidas
foram de de 0,03 e 0,0, respectivamente. Observamos que Kepler 47 AB-c estaria dentro
da ZHS para uma excentricidade 0, porém bem préximo do seu limite interior. Por outro
lado, se considerarmos uma excentricidade de 0.4, ele ficaria entrando e saindo da ZH ao
longo de sua oOrbita, sofrendo assim mudancas de temperatura causadas pela variacao de
fluxo recebido das estrelas.

Zona de habitabilidade para Kepler 47
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Figura 4.6.: As diferentes zonas de habitabilidade para o sistema bindrio Kepler 7. Em azul e
verde temos ZHS e ZHYV, respectivamente. Em vermelho temos a drbita de Kepler
47-b e em laranja a orbita de Kepler 47-c, considerando excentricidades de 0,03 e
0,4 respectivamente. Em preto temos a orbita da estrela secunddria.
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Zona de habitabilidade para Kepler 47
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Figura 4.7.: As diferentes zonas de habitabilidade para o sistema bindrio Kepler 7. Em azul e
verde temos ZHS e ZHYV, respectivamente. Em vermelho temos a orbita de Kepler
47-b e em laranja a drbita de Kepler 47-c, considerando excentricidades de 0,03 e
0 respectivamente. Em preto temos a drbita da estrela secunddria.

Os resultados obtidos através da nossa analise estao em boa concordancia com os

resultados obtidos por Haghighipour & Kaltenegger (2013) e Welsh et al! (2015) para os

sistemas estudados.
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5. Estabilidade dos sistemas
planetarios da nossa amostra

5.1. Introducao

Com base no que sabemos sobre a Terra, para que um planeta seja astrobiologicamente
interessante ele tem que ser capaz de manter 4gua em estado liquido na sua superficie por
um longo periodo de tempo, da ordem de bilhoes de anos, de forma a permitir a origem
e desenvolvimento da vida. Para isso, o planeta precisa se manter dentro da sua ZH.
Assim, em um sistema multi-planetéario precisamos analisar a influéncia gravitacional dos
outros planetas do sistema para verificar possiveis alteracoes nas suas o6rbitas ou, no caso
mais extremo, possiveis instabilidades que levariam a eventual expulsao de planetas do
sistema. Dai a importancia de se estudar a estabilidade do sistema completo e conhecer
as variagoes da orbita do planeta que se encontra dentro da ZH.

Levando em consideracio os resultados obtidos por Marchal & Bozis (1982) e/Gladman
(@), um sistema composto por dois planetas orbitando uma estrela simples é estavel
quando a separacao entre as Orbitas dos planetas é maior do que ~ 3.5 raios de Hill,
Ry M1 J& para um sistema com mais de dois planetas ser estavel, as 6rbitas devem se

encontrar separadas num intervalo de 5 a 10 Ry, (Iﬁhamwﬁﬂ, 1996; Marzari et al.,
2002).

Quintana et al. (QM) e [Bolmont et al. (IZ(M) estudaram a estabilidade do sistema
Kepler 186 considerando o intervalo de massas que poderiam ter os planetas do sistema.
Levando em conta os resultados obtidos por Fortney et all (IZDD_ﬂ) que calcularam dife-
rentes massas assumindo diferentes composicoes quimicas a partir do raio do planeta.
Para todos os valores de massas calculados, foram realizadas simulacoes numéricas de
N-corpos para diferentes fases orbitais ou condicoes iniciais, com excentricidades acima
de ~ 0.4. Quintana et al/ (2014) e Bolmont et al/ (2014) mapearam esse intervalo de ex-
centricidades para ter uma idéia geral do comportamento dinamico do sistema nos casos
mais extremos e encontraram que Kepler 186 é dinamicamente estavel por pelo menos
0,1 Manos. No caso de planetas compostos de puro ferro, os autores encontraram que o
sistema é estavel por 100 Manos.

Recentemente [Kane et. all (|2Qld) fizeram estudos da estabilidade dinamica para 24
sistemas multi-planetérios identificados pela missao Kepler, entre eles, Kepler 186 e Ke-
pler 283 que fazem parte da nossa amostra. Eles exploraram a estabilidade assumindo
diferentes composicoes quimicas para os planetas e calcularam as suas massas usando a
relacao de massa-raio obtida por Valencia et _al. (2006). [Fortnev et all (2007). Lissauer

et al. (2011) e Weiss & Marcy (2014). Kane et al! (2016) analisaram primeiramente a

estabilidade dos sistemas adotando o mesmo critério usado por Quintana et al! (2014) e

*O raio de Hill é a regido ao redor de cada planeta na qual a influéncia gravitacional sobre
uma particula teste é devida principalmente a esse planeta; portanto ele depende da massa
do planeta e da sua distancia & estrela.
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Bolmont et al! (2014), ou seja, considerando o Ry ,,,, mas com a diferenga de que, para sis-
temas com mais de dois planetas, a separacao entre trés planetas adjacentes teria que ser
maior que 18 Ry, (Smith & Lissauer, 2009). Posteriormente, realizaram um estudo da
estabilidade dinamica desses sistemas usando o integrador simplético MERCURYEI, mas
nesse caso levando em conta a massa dos planetas a partir somente da relacao massa-raio
de [Lissauer et al. (2011). O tempo de evolugao para cada sistema foi de 10'° vezes o
periodo do planeta mais distante da estrela e o tamanho de passo de integracao foi de
1/20 vezes o periodo do planeta mais interno. No caso de Kepler 186 e Kepler 283, o
tempo de integracao foi de ~ 3,55 x 10!° e ~ 2,53 x 10'Y anos, respectivamente, en-
quanto_que o tamanho do passo foi de ~ 0,19 e ~ 0,55 dias, respectivamente. Kane
et al. (2016) encontraram que os valores méximos de excentricidade que poderiam ter os
planetas Kepler 186-f e Kepler 283-c para que os sistemas sejam dinamicamente estaveis
foram de 0,62 e 0,72, respectivamente (entretanto, nesse trabalho nao sao especificados os
valores de excentricidade que poderiam ter os outros planetas que formam parte desses
dois sistemas).

5.2. Amostra selecionada e metodologia de trabalho

No capitulo 2 foram identificados 9 planetas que se encontram dentro da ZH, mas so-
mente 4 deles encontram-se em sistemas multi-planetarios. Sao eles: Kepler 174, Ke-
pler 186, Kepler 283 e Kepler 298, que estao constituidos por 3, 5, 2 e 3 planetas, res-
pectivamente. Levando em conta os parametros orbitais que estao nas bases de dados
www .exoplanets.org e [www.exoplanet.eu, fizemos estudos dinamicos destes sistemas
usando o integrador simplético SWIFT, que permite integrar um conjunto de corpos que
interagem gravitacionalmente entre si através de diferentes métodos simpléticos. Os pa-
cotes utilizados neste trabalho foram o MVS ou Mixed Variable Symplectic (Wisdom
& Holman, 1991), que ndo considera encontros proximos entre os corpos do sistema, e o
SyMBA ou Symplectic Massive Body Algorithm (Duncan et all,1998), que leva em conta
encontros proximos entre os planetas. Na Tabela 5.l sao apresentados os parametros fi-
sicos e orbitais mais importantes dos sistemas multi-planetarios da nossa amostra.

Nos casos em que alguns dos parametros orbitais dos sistemas nao tinham um valor
determinado na literatura, os valores foram assumidos. Em particular, no caso do angulo
Q) foi assumido o valor de 90 de forma que a linha dos nodo@ se encontra sobre o plano
do céu. Além disso, apenas o sistema Kepler 186 possui excentricidades determinadas
a partir dos estudos de estabilidade feitos por Bolmont et al.l (2014), enquanto que nos
outros sistemas os valores de excentricidade nao estao determinados ou sao considerados
iguais a 0. No nosso estudo, assumimos valores de 0.0, 0.2 e 0.4 para excentricidade de
cada planeta e estudamos as diferentes combinacoes possiveis destes valores para analisar
o comportamento dinamico. Por exemplo, as combinacoes de excentricidade entre os
planetas que compoem o sistema Kepler 174 levaram a 19 configuracoes diferentes e,
consequentemente, 19 simulagoes de estabilidade dinamica diferentes. No caso de Kepler
283 foram consideradas 7 configuragoes, e no caso de Kepler 298 foram 17.

TUm integrador simplético ¢ um tipo de integrador numérico especifico para resolver sistemas
hamiltonianos, pois tem a propriedade de conservar a energia total do sistema (Chambers,
1999).

*A linha dos nodos é definida a partir da intersecao entre o plano que contém a orbita do
planeta e o plano de referéncia usado. No nosso caso, o plano de referéncia usado ¢ o plano
do céu.
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5.3. Resultados

Tabela 5.1.: Pardmetros orbitais dos planetas da nossa amostra que estdo em sistemas multi-

planetdrios.
Planetas Rp Mp a o P i w Q Anomalia média

[R] [M] [UA] [dias] [deg] | [deg] | [deg] [radiano]
Kepler 174-b | 0,1749 | 0,01445 | 0,1136 - 13,98179 | 89,95 90 - 81,87101
Kepler 174-c | 0,1329 | 0,0115 | 0,2439 - 44,00053 | 89,95 90 - 21,90514
Kepler 174-d | 0,195 0,0164 0,771 - 247,3537 | 89,95 90 - 0
Kepler 186-b | 0,095 0,0037 | 0,0378 | 0,04 | 3,88679 | 89,95 270 - 63,53035
Kepler 186-c | 0,111 0,0064 0,061 0,03 | 7,26727 | 89,38 270 - 0
Kepler 186-d | 0,125 0,0093 0,091 0,03 | 13,34058 | 87,66 270 - 0,18835
Kepler 186-e | 0,113 0,0067 0,129 | 0,03 | 22,40779 | 89,38 270 - 7,87920
Kepler 186-f | 0,099 0,0047 0,393 | 0,01 | 129,9459 | 89,96 270 - 2,83828
Kepler 283-b 0,19 0,0159 | 0,0968 - 11,00815 | 87,66 90 - 17,17184
Kepler 283-c | 0,162 0,017 0,401 - 92,7437 | 87,06 90 - 0
Kepler 298-b | 0,1749 | 0,01445 | 0,0937 - 10,47546 | 89,38 90 - 102,20139
Kepler 298-c | 0,172 0,0142 0,158 - 22,92881 | 89,38 90 - 0
Kepler 298-d | 0,223 0,0197 | 0,3557 - 77,47363 | 89,38 90 - 11,25573

Pardmetros fisicos obtido da base de dados: http: //exoplanets. org/|e
http: //www. exoplanet. eu/|

Comecamos a realizar os estudos de estabilidade usando o pacote MVS de SWIFT, o
qual como ja mencionamos nao leva em conta os encontros proximos entre os planetas
nem permite simular a possibilidade de colisao entre eles. Este pacote também nao pode
ser utilizado quando as 6rbitas dos planetas se cruzam entre si, mesmo nao havendo en-
contros proximos entre os corpos. Para contornar estas limitacoes, quando necessério,
foi utilizado o pacote SYMBA, que pode por exemplo levar em conta a possibilidade de
algum planeta ser ejetado do sistema em funcao de algum tipo de instabilidade causada
por encontros proximos ou colisoes. As condicoes iniciais utilizadas para cada configura-
cao sao apresentadas na tabela Il Em todos os casos, o tempo total de cada simulacao
foi 10° vezes e o passo de integragao foi 1/20 vezes o periodo do planeta mais interno.
Por exemplo, levando em conta a configuracao atual do sistema Kepler 174 o tempo de
integracao foi de aproximadamente 3,8 x 10% anos e o passo foi de 0,69 dias. Todas as
simulagoes foram feitas usando o cluster da Coordenacao de Astronomia e Astrofisica
(COAA) do Observatorio Nacional.

5.3. Resultados

Das 19 simulagoes de estabilidade dinamica realizadas para o sistema Kepler 174, 16
mostraram que o sistema é estavel pelo tempo total da simulacdao. Somente 3 delas
apresentaram cruzamento entre as orbitas dos planetas interiores, Kepler 174-b e Kepler
174-c, como pode ser observado na Figura 5.1l Nestes 3 casos, a simulacao foi repetida
utilizado o pacote SYMBA para saber se alguns dos planetas foi ejectado do sistema, mas
isto nao aconteceu e ambos ficaram ligados gravitacionalmente & estrela. Entretanto, nao
é possivel assegurar que nestes casos o sistema seja estavel a longo prazo e precisariamos
fazer mais estudos, como por exemplo utilizando outro integrador numérico ou deixando
o sistema evoluir por mais tempo. Por esta razao, e para efeitos do presente trabalho,
nao consideramos que este sistema seja estavel.
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Tabela 5.2.: Minimo valor de periastro e mdzimo valor de apoastro para Kepler 17/-d.

Planeta ZHI-ZHE | periastro minimo | apoastro maximo Ae
[au] [au] [au]

0,7706 0,7714 0<e<35107 %
0,7645 0,7775 0 < e < 0,008
0,7582 0,7837 0 <e< 0,016
0,7626 0,7794 0 <e< 0,011

Kepler 174-d | 0,45-0,80 0,7531 0,7888 0<e< 0,023
0,7572 0,7847 0 <e< 0,018
0,7496 0,7923 0 <e< 0,027
0,7509 0,791 0 < e < 0,026

No caso das 16 simulacoes realizadas para o sistema Kepler 174, em 8 delasﬁ o planeta
Kepler 174-d permanece dentro da ZH pelo tempo total da simulagao. Na Tabela Sa0
apresentados os valores minimos e maximos do periastro e do apoastro, respectivamente, e
a variacao da excentricidade que alcanca o planeta em cada simulacao. Para as restantes
8 simulacoes, o planeta Kepler 174-d fica entrando e saindo da ZH, nao conseguindo
permanecer o tempo todo dentro da mesma. Todas as Figuras sao apresentadas no
apéndice B.

As 7 simulagoes feitas para o sistema Kepler 283 resultaram todas em configuracoes
estaveis, mas apenas em 2 delas o planeta Kepler 283-c permanece dentro da sua ZH.
No caso do sistema Kepler 186, a tinica simulacao feita que forneceu uma configuracao
estavel mostrou que o planeta Kepler 186-f permanece dentro da ZH pelo tempo total
da simulagdo, em concordancia com os resultados de Bolmont et al! (2014). Para o
ultimo sistema analisado, Kepler 298, tivemos que das 17 simulagoes, 7 apresentaram
cruzamentos entre as oOrbitas dos planetas e utilizando o pacote SyMBA encontramos
que em todas elas um dos planetas internos foi ejetadd] para fora do sistema. Nesses
casos, a instabilidade do sistema ocorreu em funcao do aumento das excentricidades e
da pouca separacao entre as orbitas dos planetas, ja que Kepler 298 é um sistema muito
compacto, aumentando assim a probabilidade de encontros proximos entre eles. As outras
10 simulagoes realizadas para este sistema resultaram em configuracoes estaveis, porém
em nenhuma delas o planeta Kepler 298-d permanece o tempo todo dentro da ZH.

Na Tabela B3] podem ser observados os valores minimos e maximos de periastro e
apoastro, respectivamente, e a variacao da excentricidade para o planeta que se encontra
dentro da ZH dos sistemas Kepler 186 e Kepler 283.

§Correspondentes as seguintes excentricidades iniciais: 1) ¢, =0, e = 0, eq = 0; 2) ¢, = 0,2,
ee=0,e4=0;3) e, =0,4,e.=0,e4=0;4) ¢, =0, e. =0,2, ¢4 =0; 5) e, =0, e. = 0,4,
eq =0;6) e, =0,2,e.=0,2,e4=0;7) e, =0,2, e, = 0,4, g = 0; 8) e, = 0,4, e. = 0,2,
eq = 0.

9 Aquelas correspondentes as seguintes excentricidade iniciais: 1) ey = 0,2, ec = 0,4, eg = 0; 2) e, = 0,4, ec = 0,2, eg = 0; 3) e = 0,4,

ec =0,4,eq =0;4) e, =0,2,ec =0,4,eq =0,2;5) e, = 0,4, ec =0,4,eq =0,2;6) e, = 0,4, ec = 0,4, eq =0,4; 7) e, = 0,4,
ec=0,eq5 =0,4.
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5.3. Resultados

Tabela 5.3.: Minimo valor de periastro e mdzimo valor de apoastro para os planetas que se
encontram dentro da ZH dos sistemas Kepler 186 e¢ Kepler 283

ZHI-ZHE

periastro minimo

apoastro maximo

Planetas Ae
[au] [au] [au]
0,4009 0,4011 0 < e < 0,00015
Kepler 283-c | 0,33-0,60 0,3657 0,4363 0 < e < 0,09
Kepler 186-f | 0,240,43 0,3882 0,3972 0,0005 < e < 0,0114
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0.9 Distancia vs. Tempo

ZH

Kepler 174-b
Kepler 174-c
Kepler 174-d

Distancia, d, [au]

0.0 I I I I
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Tempo, ¢, [dias] 1e8
(a)

12 Distancia vs. Tempo
' : ‘ ‘ _ —

" T~ T~ ™~ T~ _~|mmm Kepler174-b
1.0 Il Kepler 174-c

0 Kepler 174-d

Distancia, d, [au]

00 L L L L
0.0 02 04 0.6 038 1.0
Tempo, ¢, [dias] le8
(b)
10 Distancia vs. Tempo
' : ‘ R
= = B Kepler 174-b
Il Kepler 174-c
08 o Kepler 174-d

o
o

I
=
T

Distancia, d, [au]

0.2+

0.0 02 04 0.6 038 1.0
Tempo, t, [dias] le8

()

Figura 5.1.: Sao apresentados distancia do periastro, semieizo e apoastro em fungao do tempo
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das orbitas dos planetas do sistema Kepler 174 com as sequintes excentricidades
iniciais (a): ep=0,4-e.=0,4-eq=0. (b):ey=0,4-e.=0,4-3=0,4. (c):ep=0,4-e.=0,4-
eq=0,2. Nesses grificos podemos ver o cruzamento o apoastro da drbita de Kepler
174-b com o periastro da ébita de Kepler 174-c.



6. Conclusoes e Perspectivas
Futuras

O objetivo principal deste trabalho foi identificar exoplanetas astrobiologicamente inte-
ressantes, para o qual calculamos os limites da ZH usando o codigo climatico radiativo-
convectivo de Kasting et all (1993). atualizado por Kopparapu et al. (2013b) e Kopparapu
et al. (2014), levando em conta os parametros fisicos dos planetas e das estrelas hospe-
deiras para uma amostra selecionada de 9 planetas possivelmente rochosos (Mp < 10
Myg). Os resultados siao apresentados na Tabela B.6, onde vemos que todos os planetas
da nossa amostra estao dentro da sua ZH. Particularmente, 2 deles, Kepler 22-b e Ke-
pler 298-b, encontram-se bem préximos do limite interior de ZH, enquanto que outros 3,
Kepler 174-d, Kepler 186-f e Kepler 441-b, encontram-se proximos do limite exterior. Os
planetas restantes da nossa amostra, Kepler 283-c, Kepler 440-b, Kepler 442-b e Kepler
443-b, encontram-se na regiao central da ZH.

Com base na distancia na qual se encontra o planeta e na luminosidade da estrela
hospedeira, calculamos o fluxo solar efetivo, S.sf, de cada exoplaneta da nossa amostra
e identificamos a possivel atmosfera que eles podem ter, sendo possivel também estimar
um limite inferior, superior ou ambos para a temperatura e a pressao superficiais. Estes
resultados sao apresentados na Tabela B.8 onde temos que dos 9 planetas analisados,
considerando o valor calculado para Sy e a sua posi¢ao dentro da ZH, 3 apresentam
uma maior probabilidade de terem atmosferas do tipo Marte, sendo eles Kepler 174-d,
Kepler 186-f e Kepler 441-b. Para os dois primeiros, foi determinado um limite inferior na
pressao superficial de 4,65 e 7,23 bar, respectivamente, enquanto que para o terceiro foi
determinado um limite superior na pressao superficial de 5,24 bar. Também encontramos
que a temperatura superficial para Kepler 174-d e Kepler 441-b poderia ser menor que
273 K, sendo este o limite superior permitido. J& o planeta Kepler 186-f pode ter uma,
temperatura superior a 273 K, no caso de ter uma atmosfera do tipo Marte.

Quanto aos outros 6 planetas analisados, é mais provavel que os mesmos tenham uma
atmosfera do tipo da Terra. Por exemplo para Kepler 283-c e Kepler 440-b encontramos
que o intervalo de temperatura superficial seria de 230-260 K e 240-260 K, respectiva-
mente, enquanto que a pressao seria de ~ 3 bar. Se em ambos os casos considerarmos
apenas as temperaturas superficiais encontradas, podemos ser levados a concluir que o
planeta apresenta gelo na superficie, jA que a temperatura de fusao da agua é de 273
K. Porém, esse valor para a temperatura de fusao da &gua corresponde a uma pressao
superficial de 1 bar, ou seja, menor do que a pressao superficial nos planetas analisados.
Logo, para concluirmos se a dgua na superficie se encontra em estado liquido ou so6lido
teremos que estudar o seu diagrama de fase para todos os planetas da nossa amostra, o
que nao foi realizado no presente trabalho por falta de tempo.

Para Kepler 22-b e Kepler 298-d s6 foi possivel determinar os limites inferiores para
temperatura e pressdo, ji que ambos se encontram no limite da ZHI (Figuras e
no Apéndice A). Como foi mencionado no capitulo 2, a atmosfera de Kepler 22-b estaria
sofrendo o efeito estufa irreversivel, ja que a temperatura superficial minima determinada
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é de 500 K. Por outro lado, para Kepler 298-d a temperatura minima estimada é de 260
K, mas também é possivel que ele tenha uma temperatura mais elevada na superficie,
fazendo com que também sofra o efeito estufa irreversivel. De acordo com o nosso estudo,
para todos os planetas analisados o efeito estufa irreversivel inicia-se a partir dos 500 K
aproximadamente.

No caso dos planetas Kepler 442-b e Kepler 443-b, os limites determinados para a tem-
peratura superficial foram de 240-320 K e 240-280 K, respectivamente, com uma pressao
na superficie de ~ 1,4 e ~ 5,6 bar, respectivamente. Nesses planetas, devido ao intervalo
de temperaturas, pode existir Agua em estado liquido nas suas superficies com pressoes
mais altas do que a Terra, sendo portanto planetas astrobiologicamente interessantes jun-
tamente com o Kepler 186-f e Kepler 298-d. Entretanto da mesma forma, necessitamos
analisar o diagrama de fase da dgua para concluirmos a sua possivel existéncia ou nao no
estado liquido.

Ja a partir de estudos de estabilidade dinamica que realizamos para os sistemas multi-
planetarios da nossa amostra, concluimos que no caso dos sistemas Kepler 174, Kepler
186, Kepler 283 e Kepler 298, apenas algumas configuragoes orbitais possibilitam que o
planeta permaneca dentro da ZH pelo tempo total da simulacao. Por exemplo, dos 19
casos analisados para o sistema Kepler 174, 16 deles resultaram estaveis por 3,8 x 10%
anos, e em metade destes o planeta Kepler 174-d permaneceu dentro da ZH pelo mesmo
intervalo de tempo, variando a sua distancia de 0,7496 a 0,7923 au, aproximadamente,
e com excentricidade aproximadamente 0 (Tabela (.2)). Para o sistema Kepler 186, a
simulacao realizada resultou estével pelo tempo total de 1,06x 107 anos e o planeta Kepler
186-f permaneceu dentro da ZH durante todo esse tempo, variando a sua distancia e
excentricidade nos intervalos de 0,3882 a 0,3972 au e de 0,0095 a 0,0114, respectivamente.
Para o sistema Kepler 283, as 7 simulacoes realizadas foram estaveis por um tempo de
3,01 x 107 anos, mas somente em 2 delas o planeta Kepler 283-c permaneceu dentro
da ZH, variando a sua distancia e excentricidade nos intervalos de 0,3657 a 0,4363 au
e de 0 a 0,09, respectivamente (ver Tabela 0.3 para ambos casos). Finalmente, das 17
simulagoes feitas para o sistema Kepler 298, 10 delas resultaram estaveis pelo tempo total
de 2,86 x 107 anos, mas em nenhuma delas o planeta Kepler 298-d permaneceu todo o
tempo dentro da ZH.

Todos esses planetas que estao orbitando dentro da ZH, como Kepler 174-d, Kepler 186-
f e Kepler 283-c, podem variar a temperatura e pressao superficiais, devido as condigoes
fisicas nas provaveis atmosferas que sao dependentes da radiacao recebida das estrelas
hospedeiras. A anéalise dessas diferentes condicoes fisicas causadas pelas variacoes nas
orbitas desses planetas fard parte das proximas etapas deste trabalho. Na tabela
apresentamos as caracteristicas fisicas que os planetas da nossa amostra poderiam ter,
como por exemplo a sua posicao na ZH, tipo de atmosfera, estado da &gua sobre a
sua superficie levando em conta somente a temperatura de fusdao desse elemento a 1
bar, estabilidade dinamica do sistema, e maxima variacao de excentricidade em aquelas
configuracoes na qual o planeta ficou dentro da ZH.

Por 1ltimo, ainda que até o momento nao tenha sido detectado nenhum planeta de tipo
rochoso ao redor de sistemas estelares binarios, apresentamos neste trabalho um método
alternativo ao de [Kaltenegger & Haghighipour (2013) e [Haghighipour & Kaltenegger
(2013) para o calculo da ZH nesses sistemas. Verificamos que a ZH pode ser calculada a
partir da determinacao das raizes de um polindmio de quarta ordem, cujos coeficientes
dependem das anomalias verdadeiras do planeta e da estrela secundéaria, da distancia entre
as estrelas, da excentricidade do sistema binario e dos limites da ZH assumidos para o
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Tabela 6.1.: Resultados finais para os planetas da nossa amostra

Planetas Posicdo na ZH | Tipo de atmosfera Estazilobd;)agua Sistema estavel | Maxima excentricidade
Kepler 174-d | Limite exterior Marte Gelo Sim e < 0,027
Kepler 186-f | Limite exterior Marte Liquido Sim e < 0,0114
Kepler 441-b | Limite exterior Marte Gelo Sim(2-corpos) —

Kepler 283-c | Regiao central Terra Gelo Sim e < 0,09
Kepler 440-b | Regido central Terra Gelo Sim(2-corpos) —
Kepler 442-b | Regiao central Terra Gelo-Liquido Sim(2-corpos) —
Kepler 443-b | Regiao central Terra Gelo-Liquido Sim(2-corpos) —
Kepler 298-d | Limite interior Terra Liquido-Gés Sim —
Kepler 22-b | Limite interior Terra Gas Sim(2-corpos) —

sistema solar. Este método foi aplicado para 3 planetas circumbindrios descobertos pela
missao Kepler: Kepler 16, Kepler 47 e Kepler 453, e os nossos resultados se comparados
com os obtidos por Haghighipour & Kaltenegger (2013) e [Welsh et al. (2015) encontram-
se em um bom acordo. A vantagem do nosso método é que nao requer a solucao das
equacgoes de movimento do sistema e com isso, a determinacao das raizes do polinomio
acaba sendo mais eficiente. Assim podemos definir duas ZH: a ZH segura na qual a
condicao de habitabilidade nao depende da posicao da estrela secundéria, e a ZH variavel
correspondente a uma regiao em que a condigao de habitabilidade depende da posicao da
estrela secundaria na sua orbita. Também foi possivel definir a ZH média, considerando
os valores médios dos coeficientes do polinomio (equagao [L.9) sobre um periodo completo
da estrela secundaria. Em geral, as bordas das diferentes ZH apresentam um formato
eliptico, podendo ser caracterizadas pelo respectivo semieixo e excentricidade.

Ao longo deste trabalho foram levantadas varias questoes que poderiam ser aprimoradas
nas proximas etapas. Cabe destacar que as massas dos exoplanetas da nossa amostra
devem ser refinadas, pois os valores usados neste trabalho foram extraidos da base de
dados lexoplanets.org e foram inferidos através de alguma relacao empirica massa-raio
nao especificada. Sendo assim, uma possibilidade para aprimorar a determinacao da ZH e
das possiveis atmosferas dos planetas seria obtendo uma melhor estimativa destas massas,
utilizando para isso diferentes relacdes massa-raio (Seager et al., 2007; Grasset et al., 2009;
Lissauer et all,2011;|Zeng & Sasselov, 2013;[Weiss & Marcy, 2014; Kopparapu et al., 2014
Zeng et al.), 2016), e posteriormente utilizar o codigo climatico radiativo-convectivo para
cada um desses novos valores. Outra possibilidade de aprimoramento seria observar o
espectro das estrelas hospedeiras de cada planeta e introduzir esta informacao dentro do
modelo radiativo-convectivo (porém isto vai requerer um conhecimento mais aprofundado
do codigo).

Além disso, a principal desvantagem do modelo climatico radiativo-convectivo utilizado
é que o mesmo consegue trabalhar com apenas dois tipos de atmosferas: tipo Terra e tipo
Marte. Portanto seria interessante explorar se esses planetas poderiam ter atmosferas com
outras composicoes quimicas. Uma possibilidade para um futuro préximo sera a utilizacao
do modelo atmosférico PHOENIX (Allard et al., 2012) para tentarmos obter espectros
tedricos de diferentes atmosferas, prevendo ou nao a possibilidade de bioassinaturas nesses
planetas, que indicariam um cendrio astrobiologicamente interessante.
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A. Apéndice A

A.1. Limite da ZH para cada planeta da amostra

Nessa secao é possivel observar as diferentes figuras e resultados obtidos para cada planeta
da nossa amostra, além das caracteristicas fisicas dos sistemas Kepler 22 e Kepler 298.

Os resultados estao apresentados por planeta da seguinte forma, nome do planeta
analisado, tabela com os limites obtidos, figuras Frr vs. Tsyp, Sefs vs. Tsyp para o limite
interior e Scfr vs. pCOy para o limite exterior, seguido de Scss vs. distancia para a
caracterizagao do tipo de atmosfera e parametros fisicos.

A.1.1. Kepler 186-f

Tabela A.1.: Limites para Zona de habitabilidade de Kepler 186.

Fstrolas Efeito Fstufa Irreversivel | Efeito Fstufa Mdzrimo
Seff drunaway [au] Seff dmaximum [au]
A4536 0,89 0,18 0,27 0,33
A4538 0,89 0,21 0,27 0,39
B4536 0,89 0,18 0,26 0,34
B4538 0,88 0,21 0,27 0,39
Kepler 186 | 0,89 0,26 0,27 0,47
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Figura A.1.: (a): Fig em fun¢io da temperatura superficial. (b): Sery em fungao da tempera-
tura superficial. (c): Sepr em fungdo da pressao parcial do didrido de carbono.
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Figura A.2.: Scp¢ em fungao da distancia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Seyp para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas sao os valo-
res para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de Seys

recebido pelo planeta.

A.1.2. Kepler 174-d

Tabela A.2.: Limites para Zona de habitabilidade de 174-d.

Estrolas Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Mdzimo
Seff drunaway [au] Seff dma:vimum [au]
A4548 0,96 0,43 0,31 0,76
A4550 0,98 0,47 0,33 0,82
Kepler 174 | 0,97 0,44 0,32 0,77
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Figura A.4.: Scp¢ em fungio da distancia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Seyp para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas sao os valo-
res para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de Seys

recebido pelo planeta.

A.1.3. Kepler 283-c

Tabela A.3.:

Limites para Zona de habitabilidade de Kepler 283-c.

Estrolas Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Mdzimo
Seff drunaway [au] Seff dmaximum [au]
A4542 0,93 0,31 0,28 0,57
A4544 0,94 0,34 0,29 0,62
B4542 0,92 0,31 0,28 0,57
B4544 0,94 0,34 0,29 0,62
Kepler 283 | 0,93 0,33 0,28 0,60
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Figura A.5.: (a): Fig em func¢io da temperatura superficial. (b): Serr em fungao da tempera-
tura superficial. (c): Sepr em fungdo da pressao parcial do didrido de carbono.
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Figura A.6.: Scp¢ em fungio da distancia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Seyp para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas sao os valo-
res para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de Seys

recebido pelo planeta.

A.1.4. Kepler 440-b

Tabela A.4.: Limites para Zona de habitabilidade de Kepler 440-b.

Estrolas Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Mdzimo
Seff drunaway [au] Seff dma:vimum [au]
A4540 0,92 0,28 0,28 0,50
A4542 0,93 0,31 0,29 0,56
B4540 0,91 0,28 0,28 0,50
B4542 0,92 0,31 0,28 0,57
Kepler 440 | 0,92 0,29 0,28 0,53
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Figura A.7.: (a): Fig em func¢io da temperatura superficial. (b): Sery em fungao da tempera-
tura superficial. (c): Sepr em fungdo da pressao parcial do didrido de carbono.
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Figura A.8.: Scs¢ em fungio da distdncia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Seyp para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas sao os valo-
res para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de Seys

recebido pelo planeta.

A.1.5. Kepler 441-b

Tabela A.5.: Limites para Zona de habitabilidade de Kepler 441-b.

Estrolas Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Mdzrimo
Seff drunaway [au] Seff dmaximum [au]
A4542 0,94 0,29 0.29 0,53
A4546 0,97 0,35 0.31 0,62
Kepler 441 | 0,95 0,31 0,30 0,55
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Figura A.9.: (a): Fig em func¢io da temperatura superficial. (b): Serr em fungao da tempera-
tura superficial. (c): Sepr em fungdo da pressao parcial do didrido de carbono.
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Figura A.10.: Sc¢¢ em funcao da distdncia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Sepr para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas sio os
valores para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de
Seyr recebido pelo planeta.

A.1.6. Kepler 442-b

Tabela A.6.: Limites para Zona de habitabilidade de Kepler 442-b.

Estrolas Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Mdzrimo
Seff drunaway [au] Seff dmaximum [au]
A4542 0,94 0,33 0,29 0,59
A4546 0,96 0,38 0,31 0,67
B4542 0,93 0,33 0,29 0,59
B4546 0,96 0,38 0,31 0,67
Kepler 442 | 0,95 0,36 0,30 0,63
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Figura A.11.: (a): Frr em func¢io da temperatura superficial. (b): Scpp em fungio da tempe-
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Figura A.12.: S.¢¢ em fungao da distdncia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Sepr para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas sio os
valores para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de
Seyr recebido pelo planeta.

A.1.7. Kepler 443-b

Tabela A.7.: Limites para Zona de habitabilidade de Kepler 443-b.

Estrolas Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Mdzrimo
Seff drunaway [au] Seff dmaximum [au]
A4542 0,93 0,46 0,30 0,67
A4546 0,95 0,50 0,31 0,77
Kepler 443 | 0,93 0,49 0,30 0,85
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Serr em fungao da distancia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Sepr para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas sio os
valores para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de
Seyr recebido pelo planeta.

A.1.8. Caracteristicas fisicas de Kepler 22-b e Kepler 298-d e
suas estrelas hospedeiras

Tabela A.8.: Caracteristicas fisicas das estrelas Kepler 22 e Kepler 298.

Estrela

Tery R, logg [Fe/H] L,
[K] [Ro] dex dex [Lo]

Kepler 22 | 5518444 | 0,979+0,02 | 4,44+0,06 | -0,29+0,06 | 0,73 | (1);(3)
Kepler 298 | 44704100 | 0,58240,025 | 4,7140,15 | -0,121 | 0,09 | (2):(3)

(1):(Borucki et all, 12012). (2):(Rowe et all, |2014).
(3):hitp://exoplanets.org/; hitp://www.ezoplanet.eu/.

Tabela A.9.: Caracteristicas fisicas dos planetas Kepler 22-b e Kepler 298-d.

80

a Rp Mp
jou) Rel | Mo
Kepler 22-b | 0,85+0,02 | 2,34+0,13 | 5,83 | (1),(3)
Kepler 298-d | 0,356-£0,006 | 2,46::0,20 | 6,25 | (2),(3)
(1):(Borucki et all, 12012). (2):(Rowe et all, |2014).
(3):hitp://exoplanets.org/; http://www.exoplanet.eu/.
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Figura A.13.: (a): Frr em func¢io da temperatura superficial. (b): Scpp em fun¢io da tempe-
ratura superficial. (c): Sepy em fungao da pressao parcial do didrido de carbono.
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A.1.9. Kepler 22-b

Tabela A.10.: Limites para Zona de habitabilidade de Kepler 22-b.

Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Mdzrimo
Estrelas
Seff dZH[[&ll] Seff dZHE[au]
A4554 1,01 0,84 0,35 1,43
A4556 1,03 0,89 0,36 1,51
B4554 0,99 0,85 0,34 1,45
B4556 1,02 0,90 0,35 1,52
Kepler 22 | 1,01 0,87 0,35 1,50
12 : : ! !
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Figura A.15.: Sc¢p em fung¢ao da distdncia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Sepr para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas sio os
valores para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de
Seyr recebido pelo planeta.
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Figura A.16.: (a): Frr em func¢io da temperatura superficial. (b): Scpp em fun¢io da tempe-
ratura superficial. (c): Sepy em fungao da pressao parcial do didrido de carbono.
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A.1.10. Kepler 298-d

Tabela A.11.: Limites para Zona de habitabilidade de Kepler 298-d.

Efeito Estufa Irreversivel | Efeito Estufa Mdzimo
Estrelas
Seff dzmrla] Sefs dzmrlau]
A4542 0,90 0,31 0,28 0,56
A4546 0,93 0,38 0,30 0,67
B4542 0,90 0,31 0,28 0,56
B4546 0,92 0,39 0,30 0,68
Kepler 298 | 0,91 0,36 0,29 0,64
10 . . ! Kepler!298-d ! ! !
® Hll Atmosfera tipo Terra

0.9F % i N Il Atmosfera tipo Marte ||
: : : . |mEE Kepler 298-d
0.8 1 NN

05F-

Fluxo efetivo solar, S.;
o
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02 | | | | | | |
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Figura A.17.: S.¢¢ em funcao da distdncia. As linhas azuis representam os valores obtidos de
Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas sio os
valores para uma atmosfera do tipo Marte. O circulo verde representa o valor de
Seyr recebido pelo planeta.
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A.1. Limite da ZH para

cada planeta da amostra
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Figura A.18.: (a): Frr em func¢io da temperatura superficial. (b): Scpp em fungio da tempe-
ratura superficial. (c): Sepy em fungao da pressao parcial do didrido de carbono.
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B. Apéndice B

B.1. Estabilidade dindmica para os sistema
multi-planetarios da nossa amostra

Nessa secao é possivel observar as figuras com os resultados do calculo de estabilidade
dos diferentes sistemas multi-planetéarios analisados usando o c6digo SWIFT.

A informacao esta apresentada por sistema multi-planetario com o seguinte formato:
nome do sistema analisado, graficos nos quais o sistema é dinamicamente estavel e que o
planeta de interesse permanece dentro da ZH. Logo depois apresentamos os outros graficos
nos quais o sistema fica dinamicamente estivel mas o planeta de interesse encontra-se
saindo e entrando da ZH. Por tdltimo, temos os graficos nos quais o sistema nao é estavel,
j& que existe cruzamento entre as 6rbitas dos planetas do sistema analisado. Em todos os
graficos apresentamos o periastro, semieixo maior e apoastro de cada planeta do sistema
multi-planetario em funcao do tempo.

B.2. Sistema Kepler 174

B.2.1. Estabilidade dinAdmica

Nas figuras [B.1] [B.2] e [B.3] pode ser observado que o sistema Kepler 174 ¢ estavel dina-
micamente ja que as orbitas dos planetas nao se cruzam, e que Kepler 174-d fica dentro
da ZH do sistema ao longo da simulacao.
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Figura B.1.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 174 para excentricidades com as sequintes

condigoes iniciais (a):ep=
- e.=0 - eq=0.
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B.2. Sistema Kepler 174
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Figura B.2.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 174 para excentricidades com as sequintes

condigoes iniciais (a):ep=0 - e.=0,2 - eg=0. (b):ep=0 - e.=0,4 - eq=0. (c):ep=0,2
-e.=0,2 - eq=0.
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Figura B.3.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 174 para excentricidades com as sequintes
condigoes iniciais (a):ep=0,2 - e.=0,4 - eq=0 . (b):ey=0,4 - e.=0,2 - eq=0.

Enquanto que nas figuras [B.4B.5] e [B.6] pode ser observado que o sistema Kepler 174 é
estavel dinamicamente porque as érbitas dos planetas nao apresentam cruzamentos, mas
que Kepler 174-d nao fica o tempo todo dentro da ZH ao longo da simulacao.
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Figura B.4.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 174 para excentricidades com as sequintes
condigoes iniciais (a):ep=0 - e.=0 - eg=0 . (b):ep=0 - e.=0 - eq=0,4. (c):ep=0,2

-e.=0,2 - eq=0,2.
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Figura B.5.: FEstabilidade dindmica do sistema Kepler 17} para excentricidades com as sequintes

condigoes iniciais (a):e=0,2 - e.=0,2 - eq=0,4. (b):ey=0,2 - e.=0,4 - eq=0,2.
(c):ep=0,2 - e.=0,4 - eq=0,4.
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Figura B.6.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 174 para excentricidades com as sequintes
condigoes iniciais (a):ep=0,4 - e.=0,2 - eq=0,2. (b):ep=0,4 - e.=0,2 - eq=0,4.

B.2.2. Dinamicamente instavel

Apresentamos na figura [B.7] os cendrios com cruzamentos de d6rbitas que resultaram em
instabilidade para o sistema Kepler 174.
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Figura B.7.: Instabilidade dindmica do sistema Kepler 17} para excentricidades com as sequin-

tes condigoes iniciais (a):ep=0,4 - ec=0,4 - eq=0. (b):ey=0,4 - e.=0,4 - eq=0,4.
(c):ep=0,4 - e.=0,4 - eq=0,2.
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B.3. Sistema Kepler 186
B.3. Sistema Kepler 186

B.3.1. Estabilidade dinAdmica

Na figura [B.8 pode ser observado que o sistema Kepler 186 ¢ estavel dinamicamente ja
que as orbitas dos planetas nao se cruzam, e que Kepler 186-f fica dentro da ZH do
sistema ao longo da simulagao.
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Figura B.8.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 186 para excentricidades com a segquinte
condigdo inicial (a):ep=0,04 - e.=0,03 - eg=0,03 - e.=0,03 - ey =0,01.

B.4. Sistema Kepler 283

B.4.1. Estabilidade dindmica

Na figura [B.9] pode ser observado que o sistema Kepler 283 é estavel dinamicamente ja
que as Orbitas dos planetas nao se cruzam, e que Kepler 283-c fica dentro da ZH do
sistema ao longo da simulagao.
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Figura B.9.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 283 para excentricidades com as sequintes
condigoes iniciais (a):ep=0 - e.=0. (b):e,=0,2 - e.=0.

Enquanto que nas figuras [B.10] e [B.11] pode ser observado que o sistema Kepler 283 é
estavel dinamicamente porque as O6rbitas dos planetas do sistema nao apresentam cruza-
mentos, mas que Kepler 283-c nao fica o tempo todo dentro da ZH ao longo da simulacao.
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Figura B.10.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 283 para excentricidades com as se-
guintes condigoes iniciais (a):ep=0,4 - e.=0. (b):ey=0,2 - e.=0,2. (c):ep=0,2 -

e.=0,4.
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Figura B.11.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 283 para excentricidades com as sequin-
tes condigoes iniciais (a):ep=0,4 - e.=0,2. (b):ep=0,4 - e.=0,4.

B.5. Sistema Kepler 298

B.5.1. Estabilidade dinAdmica

Nas figuras [B.12] [B.13 e [B.14] pode ser observado que o sistema Kepler 298 é estavel
dinamicamente porque as 6rbitas dos planetas do sistema nao apresentam cruzamentos,
mas Kepler 298-d nao fica o tempo todo dentro da ZH ao longo da simulagao.
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Distancia vs. Tempo
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Figura B.12.: Estabilidade dindmica do sistema Kepler 298 para excentricidades com as se-

guintes condigoes iniciais (a):ep=0 - e.=0 - eq=0 . (b):ep=0,2 - e.=0 - eq=0.
(c):ep=0,2 - e.=0,2 - eg=0.
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Figura B.13.: Estabilidade dinamica do sistema Kepler 298 para excentricidades com as sequin-

tes condigoes iniciais (a):ep=0,2 - e.=0,2 - e=0,2. (b):ep=0 - e.=0 - e3=0,2.
(c):ep=0 - e.=0 - eq=0,4.
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Distancia vs. Tempo
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Figura B.14.: Estabilidade dinamica do sistema Kepler 298 para excentricidades com as sequin-

tes condigoes iniciais (a):ep=0 - e.=0,2 - eq=0,2. (b):ep=0 - e.=0,2 - e3=0,4.
(c):ep=0,2 - e.=0 - eq=0,2.
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B.5.2. Dinamicamente instavel

Apresentamos nas figuras [B.15] e [B.16 os cenarios com cruzamentos de 6rbitas que resul-
taram em instabilidades para o sistema Kepler 298.
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Figura B.15.: Instabilidade dindmica do sistema Kepler 298 para excentricidades com as se-
guintes condigoes iniciais (a):ep=0,2 - e.=0,4 - eq=0,2.
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Figura B.16.: Instabilidade dindmica do sistema Kepler 298 para excentricidades com as sequin-

tes condigoes iniciais (a):ep=0,2 - e.=0,4 - eg=0. (b):ep=0,4 - e.=0,2 - eq=0.
(C).'eb:0,4 - 60:074 - Bdio.
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