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Resumo

O objetivo prinipal deste mestrado é a busa de planetas astrobiologiamente interes-

santes através da araterização físia de exoplanetas rohosos que se enontram dentro

da zona de habitabilidade (ZH) das suas estrelas hospedeiras. Assim, alulamos a ZH

para uma amostra de 9 exoplanetas potenialmente rohosos, identi�ados pela missão

Kepler, que orbitam estrelas simples e om parâmetros físios e orbitais determinados na

literatura. Para isso, �zemos uso de um modelo limátio radiativo-onvetivo (Koppa-

rapu et al., 2014) e enontramos omo resultados que 2 deles, Kepler 22-b e Kepler 298-b,

enontram-se bem próximos do limite interior da ZH, e que 3 deles, Kepler 174-d, Kepler

186-f e Kepler 441-b, enontram-se próximos do limite exterior. Os planetas restantes da

nossa amostra, Kepler 283-, Kepler 440-b, Kepler 442-b e Kepler 443-b, enontram-se

bem dentro da respetiva ZH. Por sua vez, através do modelo limátio e om base na

distania à qual se enontram os planetas na ZH e nas luminosidades das estrelas hospe-

deiras, foi possível identi�ar o possível tipo de atmosfera (tipo Terra ou Marte) que os

mesmos podem ter, além de limites para a temperatura e pressão super�iais.

Ainda que até o momento não tenha sido detetado nenhum planeta de tipo rohoso

em sistemas binários, apresentamos também neste trabalho um método alternativo ao de

Kaltenegger & Haghighipour (2013) e Haghighipour & Kaltenegger (2013) para o álulo

da ZH nesses sistemas. Nós veri�amos que a ZH pode ser alulada a partir da deter-

minação das raízes de um polin�mio de quarta ordem, ujos oe�ientes dependem das

anomalias verdadeiras do planeta e da estrela seundária, da distânia entre as estrelas,

da exentriidade do sistema binário e dos limites da zona de habitabilidade assumidos

para o sistema solar. Este método foi apliado em 3 planetas irumbinários desobertos

pela missão Kepler: Kepler 16, Kepler 47 e Kepler 453, e vimos que os nossos resultados

estão em um bom aordo om a literatura.

Além disso, omo sabemos om base no exemplo da Terra, um planeta para ser astro-

biologiamente interessante tem que ser apaz de manter água em estado líquido na sua

superfíie por um período de tempo da ordem de bilhões de anos, de forma a permitir a

origem e desenvolvimento da vida. Por isso, �zemos estudos sobre a estabilidade dinâmia

daqueles planetas da nossa amostra, que se enontram em sistemas multi-planetários (Ke-

pler 174, Kepler 186, Kepler 283 e Kepler 298) usando o integrador simplétio SWIFT.

Como resultado, enontramos algumas on�gurações orbitais nas quais Kepler 174-d,

Kepler 186-f e Kepler 283-, permaneem dentro da ZH pelo tempo total da simulação.

Nós onluímos que os planetas Kepler 442-b, Kepler 443-b e Kepler 186-f seriam

os planetas mais astrobiologiamente interessantes da nossa amostra, pois pelas suas

araterístias físias, eles podem ser rohosos e enontram-se dentro da ZH das suas

estrelas. No aso de Kepler 442-b e Kepler 443-b é mais provável que tenham atmosferas

do tipo Terra, om temperaturas super�iais de 240-320 K e 240-280 K, respetivamente

e om uma pressão na superfíie de ∼ 1, 4 e ∼ 5, 6 bar, respetivamente. Já Kepler

186-f provavelmente tem uma atmosfera do tipo Marte, om uma temperatura super�ial

maior do que 273 K e pressão super�ial de 7,23 bar. Nesses planetas, devido ao intervalo

de temperaturas, pode existir água em estado liquido nas suas superfíies, mesmo om

pressões mais altas do que na Terra. Entretanto, é neessário analisar o diagrama de fase

da água para podermos on�rmar essa hipótese.

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

feras om outras omposições químias. Uma possibilidade será a utilização do modelo

atmosfério PHOENIX (Allard et al., 2012) para tentarmos obter espetros teórios pre-

v



vendo ou não a possibilidade de bioassinaturas nas suas atmosferas, indiando enários

astrobiologiamente interessantes.

Palavras haves: exoplanetas; atmosferas planetárias; zona de habitabilidade, esta-

bilidade planetária
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Abstrat

The main objetive of this work is the searh of astrobiologially interesting planets

through the physial haraterization of roky exoplanets within the habitable zone (HZ)

of their host stars. To do this, we alulated the HZ for a sample of 9 potentially roky

exoplanets, identi�ed by the Kepler mission, orbiting single stars with known physial

and orbital parameters. We used a radiative-onvetive limate model (Kopparapu et al.,

2014) and found that 2 of them, Kepler 22-b and Kepler 298-b, are very lose 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-, 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 distane and the luminosities of the host stars, and using

the limate 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 surfae temperature and

pressure.

Up to now no roky planet has been deteted in binary systems, however, we also

present an alternative method to that one proposed by Kaltenegger & Haghighipour

(2013) e Haghighipour & Kaltenegger (2013) for the alulation of HZ in this kind of

systems. We veri�ed that the HZ an be determined by the alulation of the roots of

a fourth-order polynomial with its oe�ients depending on the true anomalies of the

planet and the seondary star, the distane between the stars, the eentriity of the

binary system and the boundaries of the HZ in solar system. This method was applied

to 3 irumbinary systems disovered 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 astrobiologially interesting has to be able to

keep liquid water on its surfae for a long period of time, in the order of billions of years,

to allow the origin and development of life. Therefore, we have arried out a dynami-

al stability study of the planets of our sample, whih belong to multiplanetary systems

(Kepler 174, Kepler 186, Kepler 283 and Kepler 298), using the SWIFT sympleti in-

tegrator. As a result, we found some orbital on�gurations where Kepler 174-d, Kepler

186-f and Kepler 283-, remain within the HZ along the omplete integration time of the

simulation.

We onlude that Kepler 442-b, Kepler 443-b and Kepler 186-f are the most astrobi-

ologially interesting planets in or sample, beause they lie within the HZ of their host

stars and aording to their physial harateristis, they are roky planets. The ases

of Kepler 442-b and Kepler 443-b, are most likely to have an Earth-like atmosphere with

surfae temperatures between 240-320 K and 240-280 K, respetively, and surfae pres-

sures of ∼ 1, 4 e ∼ 5, 6 bar respetively. On the other hand, Kepler 186-f is more likely to
have a Mars-like atmosphere with a surfae temperature greater than 273 K and a surfae

pressure of 7.23 bar. Due to the temperature range and the higher pressures, omparing

to Earth, all of these planets may support liquid water on their surfaes. However, it is

extremely neessary to study the water phase diagram to on�mr this senario and the

possible existene of liquid water.

As a future perspetive, it would be interesting to explore whether the planets ould

have atmospheres with other hemial ompositions. One possibility is using the model

atmosphere PHOENIX (Allard et al., 2012), trying to obtain theoretial spetra that will

predit or not the existene of biosignatures features in the atmospheres of these planets,

indiating an astrobiologially interesting senario.
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1. Introdução

Em 1995 foi feita a primeira desoberta de um planeta extra-solar orbitando uma estrela

de tipo solar, 51 Pegasi-b (Mayor & Queloz, 1995). Desde então, a taxa de desobertas

de exoplanetas ou planetas extra-solares foi resendo, onforme as ténias de deteção

foram se aperfeiçoando.

No iníio, a ténia utilizada foi a de deteção da variação da veloidade radial, que

permitiu enontrar planetas do tamanho de Júpiter e que estão próximos da estrela, om

períodos orbitais de alguns dias, sendo hamados de "Júpiteres Quentes". Atualmente

através de diferentes ténias (variação de veloidade radial; trânsito planetário, variações

do tempo de trânsito ou por seu nome em inglês, "transit timing variations"(TTV);

imagem direta; miro-lenteamento gravitaional ou "gravitational mirolensing"; variação

no período de pulsares ou "pulsar timing", entre outras), os exoplanetas identi�ados

apresentam uma vasta gama de tamanhos, indo desde planetas do tamanho da Terra

até planetas do tipo Júpiter ou maiores. Eles também se enontram a distânias que

variam de 0,01 até 150 au da estrela hospedeira. Até 05/12/2016, existem era de 3545

exoplanetas detetados pelas diferentes ténias.

1.1. Ténias de deteção de exoplanetas

Na atualidade, as ténias mais relevantes de deteção de exoplanetas são seis, sendo

ino delas indiretas, ou seja, onde o planeta é detetado pela variação de alguma gran-

deza observável da estrela hospedeira. São elas: variação da veloidade radial, trânsito

planetário, TTV, pulsar timing e miro-lenteamento gravitaional. Já a ténia por ima-

gem é onsiderada omo uma ténia de deteção direta. A seguir, desreveremos ada

uma delas.

1.1.1. Método da variação da veloidade radial

Este método onsiste em medir o efeito Doppler nas linhas espetrais da estrela, ou seja,

medir o desloamento em omprimento de onda de uma linha em absorção ou emissão,

orrespondente a algum elemento químio na atmosfera da estrela. Pelo efeito Doppler, o

omprimento de onda da luz diminui para objetos que estão se aproximando do observa-

dor, ausando um desloamento das linhas para o azul, e aumenta para objetos que estão

se afastando do observador, ausando um desloamento para o vermelho. Dependendo

do grau de desloamento, podemos onheer a veloidade radial da estrela, Vr, om a

seguinte expressão:

Vr = c
∆λ

λ0
(1.1)

onde c é a veloidade da luz, λ0 é o omprimento de onda de laboratório da linha e ∆λ
é o desloamento ou variação do omprimento de onda observado em relação ao λ0 de

laboratório. Quando um planeta orbita ao redor de uma estrela, produz uma perturbação
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gravitaional fazendo om que a estrela orbite ao redor do entro de massa do sistema.

Assim, ao obter um espetro da estrela podemos medir o desloamento das linhas devido a

sua órbita em torno do entro de massa do sistema e determinar as variações na veloidade

radial da estrela. Para observar esse efeito, o plano da órbita da estrela não pode ser

perpendiular à linha de visada do observador, pois nesse aso não notaríamos variação

da veloidade radial.

Fazendo-se observações a longo prazo da mesma estrela é possível onseguir a urva

de veloidades radiais e analisar a existênia de variações periódias na mesma que,

aso oorram, podem indiar a presença de um ou mais planetas no sistema. Como

exemplo, temos na Figura 1.1 a urva de veloidade radial obtida por Mary et al. (1997)

para o planeta 51 Pegasi-b, onde os pontos pretos são as veloidades radiais da estrela

hospedeira e a linha ontínua é o ajuste dos pontos, que é pratiamente uma senoidal

quando o sistema ontém só um planeta em uma órbita quase irular ao redor da estrela

hospedeira. Através do ajuste podemos determinar os parâmetros físios do sistema, omo

por exemplo, o período e a exentriidade da órbita do planeta, o semieixo projetado em

função da inlinação da órbita, ou seja, a sin i, e também a massa mínima do planeta,

esta última a partir da amplitude da urva. Neste aso, Mary et al. (1997) enontraram

que o planeta se enontra em uma órbita om exentriidade de 0,01, om período de

4,23 dias e tem uma massa mínima de 0,45 massas de Júpiter, MJ.

Figura 1.1.: Veloidade radial em função da fase (pontos pretos) e ajuste om uma urva se-

noidal (linha ontínua). Figura extraída de Mary et al. (1997).

É importante ressaltar que o método de veloidades radiais não pode ser apliado para

qualquer estrela, pois em estrelas mais frias do que o Sol (tipo M, por exemplo), as bandas

moleulares em absorção dominam o espetro, não sendo possível identi�ar linhas para

medirmos o desloamento dos omprimentos de onda. Essa ténia favoree à deteção

de planetas do tamanho de Júpiter ou maiores que se enontram perto da estrela, pois

uma maior massa planetária implia em uma órbita mais notória da estrela ao redor do

entro de massa do sistema, e por onseguinte uma maior variação da veloidade radial.
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1.1.2. Trânsito Planetário

A ténia de trânsito planetário onsiste em medir a variação do brilho devido à passagem

de um planeta em frente ao diso estelar. Para a oorrênia do trânsito, o plano orbital

do planeta deve estar pratiamente alinhado om a linha de visada.

Na Figura 1.2 é mostrada uma representação esquemátia de uma urva de luz de uma

estrela devido ao trânsito de um planeta. Neste aso, quando o planeta está na posição

(1) o �uxo observado é o da estrela; em (2) o exoplaneta omeça a realizar o trânsito

e o brilho observado da estrela sofre uma queda, atingindo um mínimo na posição (3).

Conluído o trânsito, o brilho observado volta ao nível da posição (1).

Figura 1.2.: Fluxo em função do tempo da estrela hospedeira. Figura extraída de

https://exoplanetasliada.wordpress.om/metodos-de-deteion/.

A profundidade do trânsito ou queda no brilho observado depende prinipalmente da

razão do raios do planeta e a estrela hospedeira. Por exemplo, um planeta do tamanho

de Júpiter, transitando em uma estrela de tipo solar, produzirá um aumento na sua

magnitude de 0,01, equivalente a uma diminuição no brilho estelar de ∼ 1%; já um

planeta do tamanho da Terra transitando a mesma estrela, produzirá um aumento na

magnitude estelar de somente 0,0001, equivalente a uma diminuição no brilho de 0,01%.

Como exemplo, na Figura 1.3 é mostrado o trânsito produzido pelo planeta Kepler 4-b.

Boruki et al. (2010) detetaram a presença desse planeta ajustando aos dados observados

uma urva de luz sintétia (linha vermelha), gerada usando o modelo analítio de Mandel

& Agol (2002). Dito modelo analítio depende da relação entre os raios da estrela e do

planeta, RP/R∗, do tempo em que o brilho atinge seu mínimo, do tempo de duração do

trânsito, do esureimento do limbo, do parâmetro de impato b que por sua vez depende
do semieixo da órbita do planeta, do raio estelar e da inlinação da órbita do planeta om

relação ao plano éu, b = (a/R∗) cos i, entre outros. Boruki et al. (2010) variaram os

diferentes parâmetros anteriormente itados até enontrar, através da análise de mínimos

quadrados, a melhor urva que ajustasse os dados e assim os parâmetros físios e orbitais

do planeta.

1.1.3. Variação no tempo de trânsito ou TTV

Esta ténia onsiste em medir a variação do tempo de trânsito, que é produzida pela

presença de mais de um planeta no sistema. O trânsito planetário produzido pela presença
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Figura 1.3.: Trânsito planetário devido ao planeta Kepler 4-b. Figura extraída de Boruki et al.

(2010).

de um únio planeta ao redor da estrela é sempre periódio e oorre em intervalos de

tempo onstantes, enquanto que se existirem outros planetas orbitando a mesma estrela,

os tempos dos trânsitos variarão. Este método permite a deteção de planetas om massas

omparáveis à da Terra, mas que não neessariamente transitam à estrela. As variações

no trânsito se detetam mais failmente quando os planetas têm órbitas relativamente

próximas e quando pelo menos um deles é mais massivo, fazendo om que o período

orbital do planeta menor seja mais perturbado e possibilitando determinar a massa do

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

1.1.4. Pulsar timing

Esta ténia foi a primeira a detetar planetas além do sistema solar orbitando um pulsar

(Wolszzan & Frail, 1992). Como os pulsares têm uma alta rotação e emitem radiação

sínrotron na direção de seu eixo magnétio, nós detetamos pulsos extremamente re-

gulares quando o feixe de radiação ruza a direção da nossa linha de visada. Se existir

qualquer pertubação, ausada por um outro orpo orbitando o pulsar, o período dos pul-

sos será modi�ado. Dessa forma, Wolszzan & Frail (1992) on�rmaram a existênia dos

dois primeiros planetas extra-solares através das variações no período do pulso produzido

pelo pulsar PSR 1257+12. Na Figura 1.4 pode ser observada a variação no período dos

pulsos em função do tempo, devido à presença dos planetas em PSR 1257+12.

1.1.5. Miro-lenteamento gravitaional

O efeito de mirolente gravitaional oorre devido ao fato que o ampo gravitaional de

uma estrela omporta-se omo uma lente, magni�ando o brilho de uma estrela de fundo,

quando ambas se enontram alinhadas om a linha de visada. Se por aaso um planeta

estiver orbitando a estrela lente, o ampo gravitaional do planeta produzirá também um

aumento extra no brilho da estrela de fundo por um urto instante de tempo, indiando a

presença dele. A duração desse efeito pode ser de horas ou dias e as medições não podem

ser repetidas, já que o fen�meno de alinhamento oorre uma únia vez.

Como exemplo, temos o planeta MOA 2011-BLG-028L-b desoberto por Skowron et al.

(2016). Na Figura 1.5 é visualizado o aumento no brilho de uma fonte de fundo devido à

estrela lente MOA 2011-BLG-028L (painel da esquerda), e o aumento no brilho devido ao

planeta (painel da direita). As linhas ontínuas foram ajustadas, om base em modelos

teórios, que permitem determinar a massa do planeta e o semieixo da sua órbita.
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Figura 1.4.: Período em função do tempo dos pulsos de PSR1257+12. A linha ontínua repre-

senta a variação do período onsiderando a presença de dois planetas orbitando o

pulsar. Figura extraída de Wolszzan & Frail (1992).

Figura 1.5.: Aumento do brilho em função do tempo devido ao efeito de mirolente ausado pela

estrela MOA 2011-BLG-028L (painel da esquerda) e pelo planeta MOA 2011-BLG-

028L-b (painel da direita). As linhas ontínuas representam o ajuste realizado a

partir de modelos teórios. Figura extraída de Skowron et al. (2016).

1.1.6. Imagem direta

A deteção por imagem direta de exoplanetas orbitando ao redor das estrelas hospedeiras

é extremamente difíil, pois (1) a separação angular entre eles é muito pequena, não

permitindo por vezes resolver o planeta, e (2) porque existe um grande ontraste de

brilho, espeialmente no óptio, mas que diminui onforme observamos em omprimentos

de ondas mais longos, omo por exemplo no infravermelho onde a radiação térmia do

planeta é mais perebida. Com o uso de novas tenologias, por exemplo óptia adaptativa,

oronógrafo, et., têm sido feitas observações diretas de planetas em torno de várias
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estrelas (Chiang et al., 2009; Lagrange et al., 2009; Marois et al., 2010). Na Figura 1.6

temos a imagem direta no infravermelho, obtida om um oronógrafo, de quatro planetas

ao redor de HR 8799, orbitando em 14, 24, 38 e 68 au, respetivamente (Marois et al.,

2010).

Figura 1.6.: Imagem direta para o sistema de HR 8799, onde os planetas estão representados

pelas letras b, , d, e. Figura extraída de Marois et al. (2010).

1.2. Missões de busa de exoplanetas

Com a desoberta de planetas do tamanho da Terra (ou tipo Terra), a idéia da existênia

de exoplanetas semelhantes ao nosso é ada vez mais otimista. Sendo assim, em 2007 foi

lançada a missão espaial CoRoT, "COnvetion ROtation et Transits planétaires", ujo

objetivo foi a busa de planetas extra-solares, espeialmente aqueles do tipo Terra (Borde

et al., 2003). O satélite CoRoT esteve em operação até 2014 e possuía um telesópio de

27 m de diâmetro e quatro detetores CCD, operando na região do visível. A ténia

utilizada para detetar os planetas foi a de trânsito planetário om aompanhamento

da ténia de variação de veloidade radial feita desde solo, levando à on�rmação de

aproximadamente 34 exoplanetas (www.exoplanet.eu).

Em 2009 foi lançada a missão espaial Kepler, que onsiste de um satélite om um

telesópio de 1,4 m de diâmetro e 42 CCDs, observando na região espetral entre 430 e

890 nm. O ampo esolhido de observação está loalizado no hemisfério norte, entre as

onstelações de Lyra e Cygnus

∗
(α ∼ 19hr., δ ∼ 40, ver Figura 1.7), obrindo uma área

de 105 graus quadrados aproximadamente (Boruki et al., 2003; Koh et al., 2010). Com

∗
Região esolhida por ter muita quantidade de estrelas e por sua vez o Sol não �a no aminho

em toda a órbita da nave Kepler permitindo observar ontinuamente a mesma região.
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o objetivo prinipal de detetar planetas de tamanho semelhante ao da Terra, que estão

dentro da zona de habitabilidade estelar ou ZHE, a ténia de deteção utilizada foi a de

trânsitos planetários e também TTV nos asos de sistemas multi-planetários. Através da

missão Kepler, já foram identi�ados aproximadamente 2330 exoplanetas e existem mais

de 4706 andidatos (http : //kepler.nasa.gov/Mission/discoveries/), sendo a maior

parte enontrados em sistemas multi-planetários. Da mesma forma, também foram de-

tetados planetas em sistemas de estrelas binárias. Entretanto, a partir de 2013 a missão

omeçou a ter di�uldades para onseguir observar o ampo esolhido devido a problemas

ténios nos girosópios do satélite. Esse fato levou ao iníio de uma nova fase, onheida

omo missão K2, que se tornou totalmente operaional em junho do 2014 e que �ará

funionando até 2018. Nela, a região a ser mapeada é toda aquela que está no plano da

elíptia. Até 26/09/2016, a K2 já havia detetado aproximadamente era de 110 novos

planetas (https : //archive.stsci.edu/k2/publishedplanets/search.php).

Figura 1.7.: Campo de visão da missão Kepler. Figura extraída da web: https :
//kepler.nasa.gov/index.cfm.

Além das missões espaiais há também diferentes projetos em solo que prouram exo-

planetas, prinipalmente pelo método de trânsito planetário, omo por exemplo o projeto

SUPERWASP, do inglês "Wide Angle Searh for Planets"(Butters et al., 2010), que on-

siste de dois observatórios robótios que operam de forma ontínua durante o ano todo,

obrindo os dois hemisférios do éu. O SUPERWASP-Norte está loalizado na ilha de La

Palma e o SUPERWASP-Sul está loalizado no Observatório Astron�mio Sul-Afriano

(SAAO). Cada observatório é omposto por oito âmeras que monitoram simultanea-

mente o éu para eventos de trânsito planetário. Até o momento, o projeto SUPERWASP

já detetou aproximadamente 135 novos exoplanetas. Existe também o projeto HATNet

que onsta de 6 telesópios pequenos optimizados para a deteção de trânsitos planetários

e para estudos de variabilidade estelar (Bakos et al., 2002), loalizados no Observatório

Astrofísio Smitsoniano (SAO-Smithsonian Astrophysial Observatory) no monte Mauna

Kea, Hawai-USA, om era de 60 exoplanetas já detetados.
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1.3. Caraterização dos exoplanetas

1.3.1. Relação massa-raio e o interior dos exoplanetas

Conforme os exoplanetas de diferentes tamanhos foram sendo desobertos, estudos teóri-

os omeçaram a ser realizados para tentar identi�ar a omposição químia no interior

dos mesmos, prinipalmente naqueles planetas na faixa entre 1 e 10 M⊕ que não são

onheidos no sistema solar. Na literatura há vários modelos teórios para o interior

de exoplanetas, omo por exemplo o de Valenia et al. (2006), que onsidera planetas

rohosos �tíios om massas entre 1 e 10 M⊕. Eles enontraram uma relação entre o

raio e a massa dos planetas, na forma RP ∝ M0,267−0,272
P para diferentes misturas de ferro

(Fe), Magnésio (Mg), e oxigênio (O) no seu interior. Outros autores, omo por exemplo

Fortney et al. (2007), levam em onta que a Terra é omposta prinipalmente por Fe,

roha e gelo e, fazendo uso das equações de estado para o Fe (Lyon & Johnson, 1992),

olivina (roha) e água (Thompson, 1990), exploraram os raios e massas na faixa de 0,01

a 1000 M⊕ que poderiam ter os exoplanetas. Fortney et al. (2007) também modelaram

objetos formados por gelo puro, misturas de gelo e roha, pura roha, misturas de roha

e ferro e ferro puro. As misturas foram onsideradas da seguinte forma: o gelo sempre

reobre a roha e a roha sempre reobre o ferro. Fortney et al. (2007) onsideraram a

possível existênia de planetas formados de puro gelo porque no sistema solar existem

muitos objetos gelados om massas pequenas, mas que se fossem somadas poderiam al-

ançar massas omparáveis om a da Terra ou inlusive maiores (Kuhner, 2003; Leger

et al., 2004). Na Figura 1.8 podem ser observados os resultados da relação massa-raio

para objetos de ferro puro, roha pura e gelo puro assim omo as suas misturas.

Figura 1.8.: Relação massa-raio para os modelos de interior planetário, alulada para objetos

om diferentes omposições químias. Figura extraída de Fortney et al. (2007).

Se levarmos em onta os 8 planetas que formam o sistema solar, eles podem ser sepa-
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rados em 3 grupos: planetas rohosos, gigantes gasosos e gigantes de gelo. Os planetas

rohosos são Mérurio, Vênus, Terra e Marte e são ompostos prinipalmente por roha

e ferro (Lissauer, 1993; Lodders, 2010). Partiularmente, existem modelos do interior da

Terra, que a�rmam que 33% da sua massa é devida ao Fe e que entre o núleo e o manto,

formado por roha, existe uma separação aos 3480 km (Dziewonski & Anderson, 1981).

As densidades médias para os planetas rohosos variam na faixa de 3,9 a 5,5 g/m

3†
. Os

planetas gigantes gasosos são Júpiter e Saturno que são formados por 90% de H e 7,5%

de He e uma pequena quantidade de gelo no seu interior (Lissauer, 1993; Lodders, 2010),

e om densidades médias de 1,3 e 0,68 g/m

3
, respetivamente. Os planetas gigantes de

gelo são Urano e Netuno, e estão formados por 25% de H e He e o restante (∼ 75%)

por gelo om misturas de elementos mais pesados (Lissauer, 1993; Lodders, 2010). As

densidades médias desses objetos são 1,2 e 1,6 g/m

3
, respetivamente.

Enquanto se onsideramos os maiores satélites naturais do nosso sistema solar, eles

estão formados na sua maioria por roha e gelo (De Pater & Lissauer, 2015; Lissauer,

1993). Por exemplo, a nossa Lua é formada inteiramente de roha om um pequeno

núleo de ferro, enquanto que Titã, satélite de Saturno, é formado de 35% de gelo na sua

superfíie e roha no seu interior (Fortney et al., 2007; De Pater & Lissauer, 2015), sendo

as suas densidades médias de ∼ 3, 3 e ∼ 1, 8 gr/m3
, respetivamente.

Para validar os seus resultados, Fortney et al. (2007) inluíram na Figura 1.8, Merúrio,

Vênus, Terra, Marte, Urano, Netuno e os satélites naturais Lua e Titã, e enontraram

uma boa onordânia.

Diversos outros autores determinaram relações massa-raio para diferentes omposições

químias (Seager et al., 2007; Grasset et al., 2009; Lissauer et al., 2011; Zeng & Sasse-

lov, 2013; Weiss & Mary, 2014; Kopparapu et al., 2014; Zeng et al., 2016), mas todos

enontraram uma relação da forma:

RP

R⊕

= a (
MP

M⊕

)b (1.2)

onde a e b são valores dependentes do modelo usado. Por exemplo, Seager et al. (2007)

apresentaram a relação massa-raio para planetas de várias omposições químias alu-

lada a partir de modelos teórios. Segundo os resultados obtidos por eles, os planetas

om raios menores que 1,5 R⊕ são planetas rohosos. Já os planetas om raios maiores

que 1,5 R⊕ podem ter uma mistura de ferro-roha-gelo-gases. Weiss & Mary (2014)

enontraram que em planetas om raios na faixa de 1,5 e 4 R⊕, a relação massa-raio é

da forma MP/M⊕ = 2, 69 (RP/R⊕)
0,93

. Já Selsis et al. (2007) enontraram que o limite

em massa para um planeta ser rohoso deve ser menor que 10 M⊕, pois um planeta om

massa maior está mais próximo dos planetas gasosos om envoltórios de H2 e He. Ou-

tra relação massa-raio que é omumente utilizada na literatura é a lei de potênia para

a Terra e Saturno enontrada por Lissauer et al. (2011). Estes autores sugerem que a

relação massa-raio é da forma MP ∼ R2
P .

1.3.2. Atmosferas dos exoplanetas

Outra maneira de araterizar os exoplanetas é através da sua atmosfera. Atualmente

existem duas formas de detetar as atmosferas dos exoplanetas mas que somente são

apliadas aos objetos que se enontram muito próximos da estrela hospedeira. A ténia

†
Todos os valores de densidades médias foram tomados da página

http://nssd.gsf.nasa.gov/planetary/fatsheet/
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utilizada ombina o trânsito e o elipse ou oultação do planeta. Quando o planeta

está em trânsito (passando em frente à estrela), parte da luz da estrela atravessa a

atmosfera planetária trazendo até nós algumas das suas araterístias. Nesse aso temos

um espetro hamado de espetro de transmissão planetária que é obtido dividindo o

espetro da estrela+planeta durante o trânsito pelo espetro da estrela sozinha obtido

antes ou depois do trânsito (Seager & Deming, 2010; Seager, 2010; Seager & Sasselov,

2000; Charbonneau et al., 2002). No aso de elipse ou oultação, quando a estrela elipsa

o planeta, o �uxo total devido à estrela+planeta sofre uma diminuição que depende

do tamanho relativo do sistema estrela-planeta e de seus respetivos brilhos. O �uxo

espetral do planeta pode ser onheido subtraindo o �uxo obtido antes do elipse daquele

obtido durante o elipse. Nesse aso temos um espetro térmio, e o �uxo espetral

do planeta em diferentes omprimentos de onda fornee informação sobre a omposição

químia da atmosfera, o gradiente de temperatura, et (Charbonneau et al., 2005; Deming

et al., 2005, 2006; Seager, 2010).

A primeira deteção de uma atmosfera planetária foi feita para o planeta HD 209458-

b (Charbonneau et al., 2002) om o telesópio espaial Hubble, HST. Já os modelos

atmosférios foram sendo desenvolvidos quase de forma paralela à deteção das atmosferas

planetárias, om o objetivo de obter as propriedades físias tais omo a omposição

químia, per�s de pressão e temperatura, irulação atmosféria, formação de nuvens,

et. As moléulas mais importantes que foram onsideradas nos modelos são o monóxido

e o dióxido de arbono, água, metano, sódio, potássio e am�nia. Estas moléulas foram

detetadas nas observações de dois exoplanetas: HD 209458-b (Charbonneau et al., 2002;

Swain et al., 2009) e HD 189733-b (Swain et al., 2008a; Red�eld et al., 2008; Swain

et al., 2008b; Madhusudhan & Seager, 2009), e estão presentes também nas atmosferas

dos planetas gigantes gasosos do sistema solar (De Pater & Lissauer, 2015; Lissauer,

1993; Perryman, 2011). Na Figura 1.9 pode ser observado o primeiro espetro ajustado

para HD 189733-b (Swain et al., 2008b). Até o momento foram observadas e estudadas

aproximadamente 20 atmosferas de exoplanetas (Sing et al., 2016).

As abundânias relativas dos elementos químios são importantes para onheermos a

omposição das atmosferas planetárias. Entretanto pelas ténias de observação atuais

isso é bastante difíil de se inferir nos exoplanetas. Baseando-se nos planetas do sistema

solar e nas teorias de formação planetária (Lissauer, 1993; Hubbard et al., 2002; Goldreih

et al., 2004; Alibert et al., 2005; Papaloizou & Terquem, 2005; Blum & Wurm, 2008; Chi-

ang & Youdin, 2009; Morbidelli et al., 2012), podemos inferir que os planetas gigantes nos

sistemas exoplanetários são formados a partir de núleos de areção massivos (∼ 10M⊕),

que apturam o gás da nuvem moleular mãe e podem reter uma atmosfera dominada

por H e He. Por outro lado, os núleos de areção de planetas terrestres não têm a massa

neessária para reter H e He nas suas atmosferas, e se espera que os elementos químios

que formam parte das mesmas sejam produtos seundários, omo por exemplo H2O, CO2,

CO, N2, Ne, Ar, Kr, SO2, SiO2, que se formaram da liberação de gás dos planetesimais

aretados ou que foram forneidos por impatos posteriores om pequenos orpos sólidos

(Madhusudhan et al., 2016). Entre os planetas gigantes e terrestres enontram-se os pla-

netas de tipo super-Terra ou sub-Netuno uja omposição químia é desonheida para

nós, já que não existem análogos em nosso sistema solar. A partir de modelos químios

e físios de atmosferas em onjunto om as observações, pode-se restringir a omposição

químia elementar desses tipos de planetas (Seager & Deming, 2010; Madhusudhan et al.,

2016). Rogers & Seager (2010a,b) atalogaram os tipos de atmosferas que os exoplanetas

poderiam apresentar, levando em onta o tipo de interior planetário e onsiderando a

12



1.4. Zona de habitabilidade

Figura 1.9.: Absorção versus omprimento de onda observado para a atmosfera de HD189733-

b. A linha ontínua laranja representa um modelo om água e metano, enquanto

que a linha ontínua azul lara representa um modelo om somente água. Figura

extraída de Swain et al. (2008b).

presença de elementos voláteis nas suas atmosferas, dividindo-as em 5 grupos:

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

planetária. Em nosso sistema solar seriam os planetas gigantes gasosos e gigantes

de gelo.

2. Gasei�adas om presença de H: Os planetas no intervalo de massas de 10 a 30

M⊕ que se enontrem frios podem reter H nas suas atmosferas, que podem ser

dominadas por diferentes grupos de moléulas, omo por exemplo H2, H2O, CH4

ou CO2.

3. Gasei�adas dominadas por CO2 ou H2O. Planetas tipo Vênus, Marte ou Terra.

4. Atmosferas de planetas do tipo Terra ou super-Terras om temperaturas muito altas

(T > 1000 K) sem presença de elementos voláteis tipo H,C,N,O e S, e que seriam

enriqueidas em siliatos omo Ca, Al e Ti (Shaefer & Fegley, 2009).

5. Sem atmosferas. Planetas tipo Merúrio.

1.4. Zona de habitabilidade

De�ne-se omo zona de habitabilidade, ZH, a distânia ao redor de uma estrela na qual um

planeta do tipo Terra pode ter água em estado líquido na sua superfíie. A terminologia

ZH foi usada pela primeira vez por Shapley (1953), e depois por Huang (1960), Dole (1964)

e Shklovskii & Sagan (1966) fazendo referênia aos planetas que poderiam suportar vida

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

de�nidos reentemente de uma forma mais preisa por Kopparapu et al. (2013b), om
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base nos resultados obtidos om um modelo limátio onvetivo-radiativo (vide próximo

apítulo).

1.4.1. Zona de habitabilidade no sistema solar

A ZH no sistema solar pode ser alulada om uma abordagem simples onsiderando

dois fatores importantes: a energia reebida do Sol pela Terra e a energia irradiada pela

própria Terra. A quantidade de energia por unidade de área que hega à Terra vinda

do Sol, onheida omo onstante Solar, S⊙, é de 1360 W/m

2
, sendo a mesma absorvida

apenas por um hemisfério do nosso planeta de aordo om a expressão:

Eabs = πR2
⊕S⊙ (1.3)

onde Eabs é a energia absorvida pelo hemisfério iluminado da Terra, R⊕
‡
é o raio da Terra

e S⊙
§
é a onstante solar que pode ser expressa da seguinte forma:

S⊙ =
L⊙

4πd2⊕
(1.4)

onde L⊙ é a luminosidade solar e d⊕ é a distânia Terra-Sol. A energia re-emitida pela

Terra, assumida omo sendo um orpo negro, obedee a seguinte expressão:

Eemi = 4πR2
⊕σT

4
⊕ (1.5)

onde σ é a onstante de Stephan-Boltzmann e T⊕ é a temperatura da Terra. Levando em

onta que existe um balanço de energia, ou seja, que a energia absorvida deve ser igual à

energia emitida, a distânia da ZH para o sistema solar pode ser obtida om a seguinte

equação:

d⊕ =

√

L⊙

16πσT 4
⊕

[au] (1.6)

Para alular a ZH em estrelas om temperaturas diferentes da do Sol, temos que

onsiderar que o �uxo reebido pelo exoplaneta da estrela hospedeira (S∗) deve ser o

mesmo �uxo que a Terra reebe no sistema solar, introduzindo a razão entre os �uxos

reebidos, omo �uxo efetivo solar:

Seff =
S∗

S⊙
(1.7)

Assim temos que a distânia da ZH nas estrelas om temperaturas diferentes da do Sol

pode ser expressa omo:

dZH =

√

L∗/L⊙

Seff

(1.8)

onde os valores de Seff vão depender dos parâmetros usados nos modelos, omo por

exemplo a omposição químia da atmosfera, a presença de nuvens, a irradiação da es-

trela, et.

‡⊕ é o símbolo de referênia para a Terra.

§⊙ é o símbolo de referênia para o Sol.
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Sendo assim, o objetivo prinipal deste trabalho de mestrado é a busa de exoplanetas

astrobiologiamente interessantes. A abordagem utilizada é a araterização dos planetas

que se enontram dentro da ZH das suas estrelas hospedeiras. Para isto, foi alulada a

ZH para uma amostra de exoplanetas rohosos identi�ados pela missão Kepler, fazendo

uso do modelo limátio radiativo-onvetivo desenvolvido por Kasting et al. (1993) e

atualizado por (Kopparapu et al., 2013b, 2014) no aso de estrelas simples, e do modelo

de Kaltenegger & Haghighipour (2013); Haghighipour & Kaltenegger (2013) para o aso

de estrelas binárias. Além disso, também levando em onta que esses exoplanetas tem que

se manter estáveis em suas órbitas, foi realizado um estudo de estabilidade dos sistemas

multi-planetários usando o integrador numério SWIFT.

Portanto, a dissertação está dividida da seguinte forma: no apítulo 2 é desrito o

modelo limátio radiativo-onvetivo e os diferentes resultados obtidos om ele. No

apítulo 3 desrevemos omo foi seleionada a nossa amostra de estudo e os resultados

obtidos neste trabalho. No apítulo 4 é apresentado o modelo usado por Kaltenegger

& Haghighipour (2013) e Haghighipour & Kaltenegger (2013) para a determinação da

ZH em sistemas binários. No apítulo 5 disutimos a análise da estabilidade dos siste-

mas multi-planetários. Finalmente, o apítulo 6 é dediado às onlusões e perspetivas

futuras do nosso trabalho.
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2. Código radiativo-onvetivo

2.1. Introdução

No período de 1980 a 1990, James Kasting e olaboradores desenvolveram um ódigo li-

mátio radiativo-onvetivo para atmosferas planetárias, visando desrever de um ponto

de vista teório se Vênus e Marte poderiam ter tido água em suas superfíies e tentar

expliar as diferenças existentes entre as suas atmosferas e a da Terra (Ver Tabela 2.1).

Tabela 2.1.: Composição químia das atmosferas de Vênus, Terra e Marte.

Venus Terra Marte

CO2 96% N2 78,1% CO2 95,35%

N2 3,5% O2 20,95% N2 2,7%

SO2 150(ppm) Ar 9340(ppm) Ar 1,6%

Ar 70 (ppm) CO2 400 (ppm) O2 0,13%

H2O 20 (ppm) Ne 18,18(ppm) CO 0,08%

CO 17 (ppm) CH4 1,7 (ppm) H2O 210 (ppm)

ppm: parte por milhão.

Dados extraídos de http://nssd.gsf.nasa.gov/planetary/fatsheet/

Esses autores �zeram dois tipos de estudos diferentes. O primeiro deles levando em

onsideração o enário de um planeta do tipo Terra, ou seja, om o raio igual a 6378

km, uma gravidade de 9,80 m/s

2
e uma atmosfera omo a da Terra (Kasting et al.,

1984; Kasting, 1988) e analisaram o omportamento do �uxo solar inidente e o �uxo

infravermelho re-emitido pela atmosfera onforme aumenta a temperatura super�ial.

No segundo foi levado em onta um enário de um planeta do tipo Marte (RM =3391

km, gM =3,73 m/s

2
), om uma atmosfera omo a de Marte (Kasting, 1991) e também

analisaram o omportamento do �uxo solar inidente e do �uxo infravermelho re-emitido

pela atmosfera do planeta em função do aumento da pressão super�ial. Em ambos os

modelos foram assumidos um reservatório de água líquida �xa, representando a água

dos oeanos no planeta. Este valor foi �xado de 1,4·10

24
g. Os resultados obtidos a

partir dos enários propostos foram usados aposteriori para a determinação da Zona de
Habitabilidade (ZH) ao redor do Sol.

Kasting et al. (1993) �zeram os mesmos álulos que os menionados anteriormente,

mas onsiderando um planeta do tipo Terra e variando o tipo de atmosfera. Em um aso

foi onsiderada uma atmosfera omo a da Terra e em outro uma atmosfera omo a de

Marte. Foram de�nidos os dois limites da ZH pelo modelo, os limites interno e externo,

ou inner e outer edge em inglês, respetivamente. Para o Sol, eles identi�aram esses

limites em 0,95 e 1,65 au, respetivamente.

Kopparapu et al. (2013b) atualizaram o ódigo limátio radiativo-onvetivo de Kas-

ting et al. (1993), atualizando os oe�ientes de absorção das moléulas usadas nos mo-

delos (espeialmente H2O e CO2) para a determinação do limite interior e exterior de
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ZH. Desta forma, eles identi�aram os limites interno e externo da ZH em 0,99 e 1,67

au, respetivamente, para um planeta do tipo Terra ao redor do Sol. O ódigo radiativo-

onvetivo não leva em onta a in�uênia das nuvens, já que o proesso de formação delas

não é muito bem entendido até agora.

2.2. Desrição do modelo

Como já itado, o ódigo limátio radiativo-onvetivo usado por Kopparapu et al.

(2013b), baseia-se no ódigo de Kasting et al. (1984) e Kasting (1988) para a determinação

do limite interior da ZH (ZHI), e de Kasting (1991) para o limite exterior (ZHE). Embora

as nuvens não sejam onsideradas, seu efeito é levado em onta no valor �xo adotado para

o albedo super�ial, AS
∗
.

No ódigo limátio radiativo-onvetivo, a atmosfera planetária é dividida em duas

partes: estratosfera e troposfera. A estratosfera enontra-se em equilíbrio radiativo,

enquanto que a troposfera é onsiderada onvetiva om um gradiente térmio adiabátio.

Em qualquer álulo padrão em um ódigo radiativo-onvetivo, um per�l de temperatura

teste é assumido e os �uxos são alulados em todas as amadas da atmosfera. Logo após,

um novo per�l de temperatura é ajustado uma vez que o equilíbrio no �uxo é atingido.

Esse proedimento é repetido até o per�l da temperatura onvergir. No aso do ódigo

limátio radiativo-onvetivo não é preiso fazer iteração, pois assume-se um per�l de

temperatura e depois é alulado o �uxo em todas as amadas da atmosfera para manter

essa temperatura (Kasting, 1988). Esse modelo alula o �uxo estelar inidente (FS) e o

�uxo infravermelho re-emitido pela atmosfera (FIR) neessários para manter o per�l de

temperatura esolhido. Para isto, a atmosfera (troposfera e estratosfera) é sub-dividida

em 101 amadas planas paralelas e a equação de transferênia radiativa é resolvida em

ada uma delas, usando os oe�ientes de absorção da H2O e do CO2 obtidos na base de

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

No aso da ZHI, o modelo supõe uma atmosfera dividida em uma estratosfera radiativa

isotérmia a 200 K, e em uma troposfera onvetiva, onde é assumido um gradiente de

temperatura adiabátio para a água, que pode ser úmido ou seo dependendo da tem-

peratura super�ial (TS) esolhida. Para temperaturas super�iais menores do que 645

K

†
, o gradiente omporta-se omo úmido; emquanto que para temperaturas super�iais

maiores que 645 K, o gradiente adiabátio omporta-se omo seo. A metodologia utili-

zada para o álulo do gradiente adiabátio é desrita no apêndie A de Kasting (1988).

Na Figura 2.1 temos os per�s alulados por Kasting (1988).

Já no aso do álulo da ZHE, a atmosfera é dividida em uma estratosfera radiativa

isotérmia a 160 K, e uma troposfera desrita por um gradiente adiabátio úmido, mas

desta vez, para o CO2 e a água. A temperatura da superfíie foi �xada em 273 K (ponto

de fusão da água) e pressão de CO2 foi variada de 1 até 35 bar, limite no qual o CO2

muda da fase gasosa para a fase líquida (ondensação). A metodologia usada para o

álulo do gradiente adiabátio úmido foi desrito no apêndie B de Kasting (1991).

∗
É a quantidade de energia re�etida pelo exoplaneta om relação à quantidade total de energia

reebida por este na superfíie do planeta.

†
Temperatura rítia da água ou ponto rítio usado para denotar a ondição físia na qual as

densidades do líquido e do vapor desse elemento são iguais.
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Figura 2.1.: Painel esquerdo: Per�s de temperatura orrespondentes à um gradiente adiabátio

úmido (TS < 645 K). Painel direito: Per�s de temperatura orrespondentes à um

gradiente adiabátio seo (TS > 645K) Figuras extraídas de Kasting (1988).

2.3. Determinação da zona de habitabilidade interior

("Inner Edge") - Caso do Sol

Para a determinação da ZHI, Kopparapu et al. (2013b) variaram a temperatura super�ial

de um planeta do tamanho da Terra entre 220 K e 2200 K. A atmosfera esolhida foi a

do tipo Terra om a seguinte omposição químia: N2, Ar e CO2, dominada por H2O,

e uma pressão parial de nitrogênio pN2 = 1 bar. As nuvens não foram inluídas, mas

seu efeito pode ser quanti�ado onsiderando-se um valor alto para o albedo super�ial,

AS = 0, 32.
Para uma atmosfera em equilíbrio, a radiação emitida tem que ser igual à radiação

inidente. O �uxo solar efetivo Seff neessário para manter a temperatura da superfíie

do planeta no modelo foi alulado a partir da equação:

Seff =
FIR

FS
(2.1)

A Figura 2.2 mostra os resultados obtidos por Kopparapu et al. (2013b): no painel

superior esquerdo observam-se os valores do FS e do FIR obtidos pelo modelo no topo

da atmosfera em função da temperatura super�ial. Pode ser observado que entre 200

e 400 K aproximadamente, o FIR vai aumentando onforme a temperatura super�ial

aumenta, até alançar o valor de aproximadamente 291 W/m

2
. No aso da Terra, esse

valor é de aproximadamente 270 W/m

2
. Entre 400 e 1900 K, o FIR permanee onstante,

omportamento que Kopparapu et al. (2013b) atribuem ao fato da atmosfera se tornar

opaa à radiação infravermelha, devido ao alargamento da amada onvetiva úmida da

troposfera. Para temperaturas na superfíie aima de 2000 K, o FIR aumenta novamente,

pois nesse aso Kopparapu et al. (2013b) alegam que a troposfera e a superfíie do planeta

omeçam a irradiar no óptio e no infravermelho próximo, onde há uma baixa opaidade
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do vapor de água. Com relação ao omportamento do FS, entre 200 e 400 K ele neessita

aumentar para sustentar a temperatura super�ial, devido à absorção no infravermelho

pela água. Assim após atingir um valor máximo, ele omeça a diminuir até alançar

um valor onstante de aproximadamente 264 W/m

2
em altas temperaturas super�iais,

devido ao espalhamento Rayleigh

‡
que se torna importante (Kopparapu et al., 2013b). No

painel superior direito da �gura 2.2 podemos observar o Seff em função da temperatura

super�ial. Neste aso o Seff rese até perto do ponto rítio da água (∼ 645 K) onde

se tornar onstante, voltando a aumentar após TS > 1800K.
A partir do painel superior direito da Figura 2.2, dois limites foram identi�ados para

a ZHI. Em primeiro lugar temos o efeito estufa irreversível, ou "runaway greenhouse" em

inglês, quando o FIR e o Seff são onstantes om a temperatura super�ial. Isso aontee

entre uma temperatura super�ial de aproximadamente 645 K e 1800 K. Neste aso os

oeanos já foram evaporados deixando a atmosfera, opaa devido à água, em um estado

irreversível. O segundo limite é de�nido omo efeito estufa úmido, ou "moist greenhouse"

em inglês, e aontee quando a fração de água na estratosfera é aproximadamente 10

−3
,

ao redor de TS ∼ 340K (Figura 2.2). A taxa de difusão do hidrogênio na Terra

§
, segundo

Hunten (1973), pode ser expressa pela equação:

Φesc(H) ≃ 2.1013ft(H) (2.2)

onde ft(H) é a fração de hidrogênio na estratosfera, neste aso o reservatório de água

dos oeanos é a únia fonte de hidrogênio, assim ft(H) ≃ 2f(H2O). Kopparapu et al.

(2013b) alularam a quantidade de f(H) na estratosfera que orresponde a evaporação

dos oeanos numa esala de tempo igual à idade da Terra (4, 47× 109 anos).
Fazendo uso da equação 1.8, Kopparapu et al. (2013b) alularam a distânia na qual

omeçam os efeitos estufa irreversível e úmido; e os limites alulados para o Sol foram

de 0,97 e 0,99 au, respetivamente.

Além desses dois limites, Kopparapu et al. (2013b) identi�aram um tereiro limite

empírio, onsiderando as observações feitas pela sonda espaial Magellan sobre Vênus

(Solomon & Head, 1991). Foi sugerido que Vênus não possui água na sua superfíie há

aproximadamente 109 anos ou 1 Ga, quando a luminosidade do Sol, de aordo om os

modelos de evolução estelar, era 92% da atual. Assim omo o �uxo solar que hega à

Vênus atualmente é de 1,92 S⊙, há 1 Ga hegava 1,76 S⊙. Fazendo uso da equação 1.8,

Kopparapu et al. (2013b) obtiveram uma distânia de 0,75 au para esse tereiro limite

interior empírio. Entretanto, esse limite tem que ser tratado om muito uidado pois

não existe um indiativo on�ável da presença de água na superfíie do planeta naquela

époa.

2.4. Determinação da zona de habitabilidade exterior

("Outer Edge") - Caso do Sol

Para a determinação da ZHE, Kopparapu et al. (2013b) variaram a pressão de CO2 para

um planeta do tipo Terra, om uma atmosfera do tipo Marte e om a seguinte omposição

‡
Espalhamento rayleigh oorre quando o omprimento de onda da radiação eletromagnétia

inidente é da ordem do tamanho da partíula e esse efeito observa-se om muita frequênia

em gases.

§
Taxa de difusão do hidrogênio é a perda desse elemento em função do tempo através da

atmosfera do planeta para o espaço.

20



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

Figura 2.2.: Painel superior esquerdo: Fluxo infravermelho (FIR) e �uxo solar inidente (FS)

em função da temperatura de superfíie. Painel superior direito: �uxo solar efetivo

(Seff ) neessário para manter a temperatura super�ial. Painel inferior: Altitude

em função da fração de água nas amadas da atmosfera para diferentes tempera-

turas super�iais (TS). Figuras extraídas de Kopparapu et al. (2013b).

químia: CO2 e N2, dominada por CO2 e uma pressão parial para o nitrogênio moleular

de 1 bar. A temperatura da superfíie foi �xada em 273 K (ponto de fusão da água) e a

temperatura da estratosfera em 160 K. Neste enário, a pressão de CO2 variou desde 1

bar até 35 bar, e o valor esolhido para o albedo super�ial foi de 0,32.

A Figura 2.3 mostra os resultados obtidos em função da pressão parial de CO2 (pCO2)

para a ZHE. No painel esquerdo podemos observar os omportamentos dos �uxos alula-

dos pelo ódigo: FS derese onforme pCO2 aumenta, devido ao espalhamento Rayleigh,

ausado pelo CO2 (2,5 vezes melhor que o ar); e FIR derese onforme o pCO2 aumenta,

mas próximo de 10 bar, ele se torna onstante. No painel direito da Figura 2.3, por
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Figura 2.3.: Painel esquerdo: FS e FIR em função da pressão parial do CO2. Painel direito:

Seff em função da pressão parial do CO2. Figuras extraídas de Kopparapu et al.

(2013b).

outro lado, podemos observar o Seff neessário para sustentar as ondições atmosférias

e prinipalmente a temperatura da superfíie em 273 K. A sua forma �a determinada

pelo omportamento de FS e de FIR, atingindo um valor mínimo de aproximadamente

0,325 para 8 bar, que é o valor mínimo que pode ter Seff para que um planeta omo a

Terra possa manter água no estado líquido em uma atmosfera abundante em CO2. Esse

limite é de�nido omo o efeito estufa máximo ou "maximum greenhouse" em inglês.

Usando a equação 1.8, Kopparapu et al. (2013b) alularam a distânia do efeito de

"maximum greenhouse" omo sendo de 1,67 au do Sol. Esse limite é onsiderado pelos

autores omo bem onservador, já que no modelo não foi onsiderada a formação de

nuvens. Eles justi�am que as nuvens de CO2 poderiam gerar aqueimento no planeta,

impliando em um valor maior para o limite exterior de ZH.

Kopparapu et al. (2013b) também alularam um limite exterior empírio, om base no

fato de que a água líquida pode ter existido na superfíie de Marte. Assumindo uma idade

de 3,8 Ga para os rios seos nos vales na superfíie de Marte (Pollak et al., 1987; Bibring

et al., 2006), temos om base nos modelos de evolução do Sol, que a sua luminosidade

naquela époa teria sido 75% do valor atual. Como o �uxo solar que hega em Marte

atualmente é 0,43 S⊙, o �uxo reebido pelo planeta há 3,8 Ga teria sido de 0,32 S⊙.

Usando a equação 1.8, eles determinaram uma distânia de 1,77 au para esse limite.

Assim vemos que esse limite empírio para Marte é maior (isto é, ZHE é mais afastada)

do que o primeiro valor obtido, sugerindo que o Marte antigo poderia ter tido outros

tipos de gases, omo por exemplo o metano, que esquentavam o planeta. Ramirez et al.

(2014) mostram que uma atmosfera om 90% CO2 e 10% H2 e uma pressão de 3 bar na

sua superfíie, pode elevar a temperatura super�ial aima dos 273 K. Outros autores

onordam também om os resultados de um Marte jovem mais quente (Segura et al.,

2008, 2002), pois segundo eles, a idéia de um Marte jovem frio não produziria huva

su�iente para a formação dos vales nesse planeta.
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2.5. Determinação da zona de habitabilidade para

outras estrelas na sequênia prinipal

Kopparapu et al. (2013b) �zeram a mesma análise e determinaram a ZH para outras

estrelas diferentes do Sol e que estão na sequênia prinipal. Nesse aso, eles onsideraram

estrelas om temperaturas efetivas entre 2600 e 7200 K, ou seja, do tipo espetral F, G, K

e M. Foram gerados espetros sintétios para essas estrelas usando o BTSettlegridmodels
(Allard et al., 2003, 2007) e normalizados om o �uxo solar que a Terra reebe ou seja

S⊙. Na Figura 2.4 podemos observar os resultados obtidos para um planeta do tipo Terra

om atmosfera do tipo Terra para o ZHI e do tipo Marte para o ZHE, onsiderando as

diferentes estrelas.

Figura 2.4.: Painel esquerdo: Fluxo solar efetivo em função da temperatura super�ial para as

diferentes estrelas de sequênia prinipal (atmosfera do tipo Terra). Painel direito:

Fluxo solar efetivo em função da pressão do CO2 para as diferentes estrelas na

sequênia prinipal (atmosfera tipo Marte). Figuras extraídas de Kopparapu et al.

(2013b).

Nesse mesmo trabalho os autores enontraram uma expressão geral para o �uxo solar

efetivo (Seff), em função da temperatura efetiva da estrela, dentro do intervalo 2600-7200

K (equação 2.3), onsiderando os diferentes limites da ZH para um planeta omo a Terra.

Seff = S⊙ + aTp + bT 2
p + cT 3

p + dT 4
p (2.3)

sendo Tp=Teff ;∗-5780 K, onde Teff ;∗ é a temperatura efetiva estelar, e a, b, c e d são os

oe�ientes listados na tabela 2.2.

2.6. Determinação da zona de habitabilidade para

planetas om diferentes massas

A equação 2.3 somente é válida para planetas do tipo Terra, isto é, para planetas om

massa, raio e gravidade iguais aos da Terra: 1 M⊕, R⊕ = 6378 km e g⊕ = 9, 8 m/s2. Para
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Tabela 2.2.: Coe�ientes para alular a ZH em estrelas om temperaturas efetivas entre 2600

e 7200 K. Tabela extraída de (Kopparapu et al., 2013a)

Constantes

Vênus Runaway Moist Maximun Marte

primitivo greenhouse greenhouse greenhouse jovem

Seff⊙ 1,7763 1,0385 1,0146 0,3507 0,3207

a 1,4335·10

−4
1,2456·10

−4
8,1884·10

−5
5,9578·10

−5
5,4471·10

−5

b 3,3954·10

−9
1,4612·10

−8
1,9394·10

−9
1,6707·10

−9
1,5275·10

−9

 -7,6364·10

−12
-7,6345·10

−12
-4,3618·10

−12
-3,0058·10

−12
-2,1709·10

−12

d -1,1950·10

−15
-1,7511·10

−15
-6,8260·10

−16
-5,1925·10

−16
-3,8282·10

−16

alularmos a ZH para planetas maiores ou menores do que a Terra temos que utilizar o

ódigo limátio e analisar os limites interior e exterior da ZH aso a aso.

Kopparapu et al. (2014) �zeram estudos da ZH para 3 planetas om diferentes massas:

0,1 M⊕, 1 M⊕ e 5 M⊕. Para todos eles, foi assumido uma atmosfera do tipo Terra,

dominada por H2O, e uma atmosfera do tipo Marte, dominada por CO2, para os limites

interior e exterior, respetivamente. E sobre essas massas �zeram 3 diferentes tipos de

estudo usando o ódigo radiativo-onvetivo:

1- Variaram a pressão parial do nitrogênio (pN2) na atmosfera de um planeta om 1

M⊕ e analisaram o efeito que ausa este gás sobre os limites da ZH ao redor do Sol.

2- Fixaram a pN2 da atmosfera em 0,01 bar para todos os planetas onsiderados, a �m

de estudar o efeito da gravidade na ZH.

3- Variaram a pN2 da atmosfera levando em onsideração o raio do planeta para a de-

terminação da ZH.

Neste último item, Kopparapu et al. (2014) assumiram que a quantidade de elementos

voláteis no planeta na sua formação é uma função da massa do planeta, e estimaram o

valor de pN2 na superfíie do planeta em omparação om a Terra, da seguinte forma:

PS

P⊕
S

=
Ncol g

N⊕
col g⊕

(2.4)

onde PS e P⊕
S orrespondem à pressão parial do N2 sobre a superfíie do planeta e na

Terra, respetivamente; Ncol e N
⊙
col onstituem a densidade de oluna do N2

¶
na atmosfera

do planeta e da Terra, respetivamente; e g e g⊕ são as gravidades do planeta e da Terra,

respetivamente. Como ambos os termos da direita na equação aima são proporionais

a MP/R
2
P , Kopparapu et al. (2014) re-esreveram a equação 2.4:

PS

P⊕
S

= (
MP

M⊕

)2(
R⊕

RP

)4 (2.5)

e fazendo uso da relação Massa-Raio empíria, obtida por Wright et al. (2011), om base

nos exoplanetas onheidos (www.exoplanet.org):

MP

M⊕

= 0, 968 (
RP

R⊕

)3,2 MP < 5M⊕ (2.6)

¶
Pode ser alulada pela seguinte fórmula: Ncol =

∫

ρ(z)dz, onde z é a altura sobre a atmosfera

e ρ(z) é a densidade do gás onsiderado.
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temos que

PS

P⊕
S

= 0, 937 (
RP

R⊕

)2,40 (2.7)

que é válida somente para planetas om massa menor do que 5 M⊕. Planetas mais

massivos terão uma pressão maior, indiando um aúmulo de uma importante envoltória

de gás. Assim Kopparapu et al. (2014) assumiram que planetas om massa maior do que

5 M⊕ não são rohosos.

Na Figura 2.5 temos os resultados para ZHI e ZHE para o Sol, onsiderando planetas

de diferentes massas, obtidos a partir do ódigo de Kopparapu et al. (2014). No painel

superior esquerdo apresentam-se os resultados para a ZHI no aso em que a pN2 varia

entre 0,01 e 10 bar, para um planeta de 1 M⊕. Podemos observar que para temperaturas

super�iais menores do que 400 K, o FIR ou OLR

‖
(do inglês "outgoing longwave radi-

ation") é menor para pN2 altas. A partir de temperaturas super�iais maiores do que

400 K, o maior onstituinte da atmosfera é o vapor de H2O, tornando a atmosfera opaa

e om isso, FIR passa a ser onstante. Na mesma �gura podemos observar o �uxo solar

efetivo, Seff , para manter as ondições da atmosfera. O ZHI neste aso foi alulado

somente levando em onta o efeito estufa irreversível, pois existe apenas uma diferença

de 2% para o aso do efeito estufa úmido (Kopparapu et al., 2014). Leonte et al. (2013)

usando um modelo limátio global 3-D, prevêem temperaturas para a tropopausa mais

baixas, ∼ 115 K, do que o ódigo limátio radiativo-onvetivo, para um planeta do

tipo Terra. Leonte et al. (2013) enontraram que a estratosfera permanee fria e sea,

di�ultando a fuga de água através da atmosfera (efeito estufa úmido). Segundo Koppa-

rapu et al. (2014) uma análise mais aprofundada independente é neessária para testar a

robustez desse resultado.

Assim o efeito estufa irreversível foi alulado a partir do omportamento onstante de

FIR e de Seff . Neste limite toda a água dos oeanos foi evaporada deixando uma atmos-

fera formada basiamente por H2O. Pelo omportamento do FIR e o Seff , Kopparapu

et al. (2014) não enontraram diferença no ZHI, om a variação de pN2. Nos painéis

superiores direitos da Figura 2.5 temos os resultados para o limite interior no aso em

que a pN2 foi �xada a 0,01 bar, para as diferentes massas de planetas onsideradas, a �m

de estudar o efeito da gravidade na ZH. Podemos observar que ambos os �uxos, o OLR e

o Seff , variam onforme a massa do planeta (gravidade) aumenta. Neste aso podemos

notar que o limite interior de ZH variou em função da massa do planeta.

Por outro lado, nos painéis inferiores esquerdos temos os resultados para o limite ex-

terior no aso em que a massa é �xa e a pN2 varia em função de pCO2. Pode-se observar

que quando pCO2 é baixo, os valores de OLR e Seff obtidos para pN2 = 0, 01 bar são

maiores do que para pN2 = 10 bar. O álulo do efeito estufa máximo é de�nido pelo

menor valor alançado por Seff onforme pCO2 aumenta. Podemos observar que o limite

exterior não muda muito para baixas pN2, mas que existe uma diferença para altos pN2.

Então, o limite exterior de ZH é mais afastado para altas pN2 do que para baixos valores.

Por �m, nos painéis inferiores à direita temos resultados para o limite exterior no aso

em que pN2 é �xa a 0,01 bar para as diferentes massas de planetas onsideradas. Neste

aso, o planeta mais massivo (5 M⊕), ou om maior gravidade, apresentam OLR e Seff

maiores a baixas pCO2 do que aqueles planetas menos massivos (0,1 e 1M⊕). Entretanto,

todos os planetas atingem o mesmo valor mínimo de Seff , indiando que ZHE não irá

variar sensivelmente para diferentes massas.

‖
Kopparapu et al. (2014) onsideraram que o FIR é igual à OLR
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Figura 2.5.: Painéis à esquerda: Resultados para OLR e Seff om a variação de pN2 em 1 M⊕.

Painéis à direita: Resultados para OLR e Seff para a variação de massa om pN2

�xa. Figura tomada de Kopparapu et al. (2014)

Kopparapu et al. (2014) também onsideraram um tereiro aso que aharam mais

realista do que os anteriores, onde a pN2 é alulada levando em onta a massa do

planeta. Olhando a equação 2.7 podemos dizer que os planetas om raios maiores teriam

uma quantidade de N2 maior do que aqueles om raios menores, em omparação om a

Terra (pN⊕
2 ∼ 0, 78 bar). Nos painéis esquerdo e direito da Figura 2.6 são observados

os resultados obtidos para o limite interior e exterior, respetivamente. Dessa �gura

onluímos que os efeitos anteriormente enontrados tem in�uênia nesses resultados,

onde a ZHI varia onforme à gravidade do planeta e a ZHE não varia devido à massa e

ao baixo onteúdo de N2 nos planetas. Em resumo, ZHI desloa-se para mais perto da
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estrela onforme a massa do planeta é maior. Entretanto, a ZHE não apresenta mudança

sensível.

Figura 2.6.: Painel esquerdo: OLR e Seff em função da temperatura super�ial para o ZHI.

Painel direito: OLR e Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono

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

Dos resultados obtidos no tereiro aso, Kopparapu et al. (2014) determinaram a ZH

para estrelas om temperaturas efetivas entre 2600 e 7200 K. Para isto, alularam os

oe�ientes da equação 2.3 para os diferentes limites de�nidos anteriormente: Vênus

primitivo, efeito estufa irreversível ou "runaway greenhouse", efeito estufa máximo ou

"maximun greenhouse" e Marte jovem (vide tabela 2.3).

Tabela 2.3.: Coe�ientes para alular a ZH de estrelas om temperaturas efetivas entre 2600 e

7200 K. Tabela extraída de (Kopparapu et al., 2014)

Constantes MP Vênus Runaway Maximun Marte

[M⊕℄ primitivo greenhouse greenhouse jovem

0,1 1,776 0,99 0,356 0,32

Seff⊙ 1 1,776 1,107 0,356 0,32

5 1,776 1,188 0,356 0,32

0,1 2,136·10

−4
1,209·10

−4
6,171·10

−5
5,547·10

−5

a 1 2,136·10

−4
1,332·10

−4
6,171·10

−5
5,547·10

−5

5 2,136·10

−4
1,433·10

−4
6,171·10

−5
5,547·10

−5

0,1 2,533·10

−8
1,404·10

−8
1,698·10

−9
1,526·10

−9

b 1 2,533·10

−8
1,58·10

−8
1,698·10

−9
1,526·10

−9

5 2,533·10

−8
1,707·10

−8
1,698·10

−9
1,526·10

−9

0,1 -1,332·10

−11
-7,418·10

−12
-3,198·10

−12
-2,874·10

−12

 1 -1,332·10

−11
-8,308·10

−12
-3,198·10

−12
-2,874·10

−12

5 -1,332·10

−11
-8,968·10

−12
-3,198·10

−12
-2,874·10

−12

0,1 -3,097·10

−15
-1,713·10

−15
-5,575·10

−16
-5,011·10

−16

d 1 -3,097·10

−15
-1,931·10

−15
-5,575·10

−16
-5,011·10

−16

5 -3,097·10

−15
-2,084·10

−15
-5,575·10

−16
-5,011·10

−16
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3. Metodologia de trabalho e

determinação da zona de

habitabilidade

3.1. Introdução

Neste apítulo desreveremos os ritérios adotados para a seleção da nossa amostra de

exoplanetas. Com base nos parâmetros físios deles e de suas estrelas hospedeiras, obtidos

na literatura, desreveremos a metologia adotada para a determinação da ZH. A partir

dos resultados obtidos será determinada uma possível atmosfera, temperatura e pressão

super�ial que o planeta poderia ter.

Atualmente existem aproximadamente 3545 planetas que foram detetados (05/12/2016)

através de diferentes ténias de deteção (www.exoplanets.org, www.exoplanet.eu).

Destes, 2660 estão em um sistema que ontém um únio planeta, ou seja, o sistema é

formado por um planeta orbitando uma ou mais estrelas. Os outros 597 fazem parte de

sistemas multi-planetários, ou seja, om mais de um planeta ao redor de uma ou mais

estrelas. Na tabela 3.1 podemos observar os planetas detetados através das diferentes

ténias.

Tabela 3.1.: Exoplanetas detetados pelas diferentes ténias até 05/12/2016.

Ténias de deteção Quantidade de planetas detetados

Trânsito 2696

Variação da veloidade radial 692

Imagem direta 74

Mirolente gravitaional 51

TTV e timing 31

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

Até o momento a ténia de trânsito planetário forneeu a maior parte dos exoplanetas

detetados. Destes, aproximadamente 76% foram detetados pela missão Kepler.

3.2. Seleção da amostra

Para a onstrução da nossa amostra do bano de dados www.exoplanets.org somente foi

possível seleionar um onjunto de aproximadamente 1644 dos 3545 planetas detetados

por diferentes ténias, dos quais 1552 são planetas orbitando ao redor de uma só estrela

e os restantes são planetas em sistemas estelares binários ou múltiplos.

Para o grupo de 1552 planetas orbitando uma únia estrela, alulamos a ZH interior e

exterior de suas estrelas hospedeiras, usando a equação 1.8, onde a partir da equação 2.3
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obtivemos os valores de �uxo efetivo solar, Seff , usando os oe�ientes para o efeito estufa

irreversível e máximo que se enontram na Tabela 2.2 para 1 M⊕. Logo, seleionamos

aqueles exoplanetas potenialmente rohosos que estão dentro da ZH para fazer parte da

nossa amostra.

Neste trabalho, o ritério esolhido para dizer se o planeta é ou não rohoso foi o mesmo

adotado por Selsis et al. (2007), onde a massa do planeta tem que ser menor do que dez

massas terrestres (MP < 10 M⊕). Selsis et al. (2007) enontraram que o limite em massa

para um planeta ser rohoso deve ser menor que 10 M⊕, pois um planeta om massa

maior está mais próximo dos planetas gasosos om envoltórios de H2 e He. Desta forma,

eliminamos da amostra os planetas que possam ser mais similares aos planetas gasosos

om envoltórios de H e He. Este intervalo de massa é mais amplo do que o omumente

adotado na literatura (vide por exemplo Kopparapu et al. 2014).

Além disso, a nossa amostra foi também seleionada onsiderando os objetos (planetas

e estrelas hospedeiras) om a maior quantidade de parâmetros físios determinados, omo

por exemplo o raio (RP ) e massa (MP ) dos planetas, os parâmetros orbitais omo o semi-

eixo maior (a), exentriidade (e), período (P ), inlinação (i), temperatura efetiva (Teff),

raio da estrela (R∗), gravidade super�ial ou log g, metaliidade ([Fe/H℄) e luminosidade
estelar (L∗). Para isso, foi feita uma busa na literatura e em diferentes bases de dados.

Esses parâmetros são neessários para o uso do modelo limátio radiativo-onvetivo.

Para o álulo preliminar da ZH de um planeta om uma massa terrestre utilizado

na seleção da nossa amostra, desenvolvemos um ódigo na linguagem Python. Como

resultado, identi�amos 7 planetas potenialmente rohosos dos 1644 que estão dentro

da ZH das suas estrelas hospedeiras, todos identi�ados pela missão Kepler.

Nas Tabelas 3.2 e 3.3 apresentamos as propriedades físias das estrelas e dos planetas

seleionados respetivamente e os limites da ZH alulados.

Tabela 3.2.: Caraterístias físias das estrelas seleionadas.

Estrela

Tipo espetral Teff R∗ logg
[Fe/H ] L∗

Ref.

[K℄ [R⊙℄ dex [L⊙℄

Kepler 174 K2V�K3V 4880±126 0,63±0,03 4,68±0,15 -0,55 0,19±0,04 (1),(4)

Kepler 186 M1V 3788±54 0,472±0,052 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 0,559±0,041 4,706±0,032 -0,30±0,15 0,08 (3),(4)

Kepler 441 KV 4340±177 0,550±0,046 4,715±0,035 -0,57±0,18 0,09 (3),(4)

Kepler 442 K5V 4400±100 0,598±0,023 4,673±0,019 -0,37±0,1 0,12 (3),(4)

Kepler 443 K3V 4720±100 0,706±0,026 4,614±0,022 -0,01±0,1 0,22 (3),(4)

(1):(Rowe et al., 2014). (2):(Quintana et al., 2014). (3):(Torres et al., 2015).

(4):http://exoplanets.org/; http://www.exoplanet.eu/.

Na Tabela 3.2 podemos notar que as temperaturas das estrelas que ontém planetas

dentro da ZH, variam entre 3700 e 4880 K, sendo estrelas de tipo espetral M e K na

sequênia prinipal, ou seja mais tardias do que o Sol. O log g varia entre 4,40 e 4,77 e

a metaliidade entre -0,75 e 0. Já na Tabela 3.3 observamos que os raios dos planetas

seleionados variam entre 1,09 e 2,2 R⊕, e a massa varia entre 1,34 e 5,65 M⊕, ou seja,

são planetas maiores e om mais massa do que a Terra. As distânias nas quais os

planetas estão orbitando ao redor das estrelas hospedeiras variam entre 0,35 e 0,77 au,

aproximadamente. Assim, vemos que todos os planetas da nossa amostra estão mais

perto das suas estrelas do que a Terra do Sol. O valor de gravidade super�ial gP , varia

30



3.3. Cálulo preiso da zona de habitabilidade

Tabela 3.3.: Caraterístias físias dos planetas da nossa amostra e a ZH para 1 M⊕.

Planetas

a ZHI* ZHE* RP MP gP
Ref.

[au℄ [au℄ [au℄ [R⊕℄ [m/s

2
℄ M⊕

Kepler 174-d 0,77±0,01 0,45 0,81 2,15±0,13 5,22 11,07 (1),(4)

Kepler 186-f 0,39±0,02 0,21 0,41 1,09±0,14 1,34 11,08 (2),(4)

Kepler 283- 0,401±0,007 0,33 0,62 1,79±0,12 4,26 13,09 (1),(4)

Kepler 440-b 0,353±0,009 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 0,559±0,009 0,36 0,66 1,32±0,21 5,65 10,60 (3),(4)

(1):(Rowe et al., 2014). (2):(Quintana et al., 2014). (3):(Torres et al., 2015).

(4):http://exoplanets.org/; http://www.exoplanet.eu/.

*Calulados neste trabalho

na faixa entre 10,60 e 14,64 m/s

2
, ou seja, todos eles tem uma gravidade super�ial maior

do que a Terra.

Dentro da nossa amostra, há 3 planetas que se enontram em sistemas multi-planetários:

Kepler 283-, que está em um sistema om dois planetas, Kepler 174-d em um sistema

om 3 planetas, e Kepler 186-f em um sistema om 5 planetas.

3.3. Cálulo preiso da zona de habitabilidade

Utilizando o ódigo limátio radiativo-onvetivo de Kopparapu et al. (2014), alulamos

a ZH de forma própria para os planetas da nossa amostra, já que omo vimos no apítulo

anterior, a mesma pode variar dependendo das ondições físias do planeta e da sua

atmosfera planetária. Calulamos o �uxo efetivo solar no topo da atmosfera para ada

planeta om a equação 2.1, a partir dos valores de FS e FIR forneidos pelo ódigo.

Identi�amos o efeito estufa úmido, o efeito estufa irreversível e o efeito estufa máximo,

e alulamos os limites da ZH em ada aso usando a equação 1.8. Neste trabalho, não

alulamos os limites para os asos de Vênus primitivo e Marte jovem.

Nas subseções seguintes são apresentados os parâmetros de entrada do ódigo limátio

radiativo-onvetivo, as onsiderações feitas para o álulo, e os resultados obtidos.

3.3.1. Parâmetros de entrada e saída do ódigo limátio

radiativo-onvetivo

Dentro do ódigo limátio radiativo-onvetivo temos diferentes parâmetros de entrada,

são eles:

� NSTEPS: Número de iterações do modelo.

� RSURF: Umidade da superfíie.

� P0: Pressão no topo da atmosfera.

� PN2: Pressão parial do nitrogênio.

� PCO2: Pressão parial do dióxido de arbono.
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� G: Gravidade do planeta.

� RADIUS: Raio do planeta.

� TG0: Temperatura na superfíie do planeta.

� TSTRAT: Temperatura na estratosfera.

� STARR: Tipo de estrela a ser esolhida.

� SRFALB: Albedo super�ial.

� SOLCON: Constante Solar de normalização S⊙: igual 1 no aso da Terra e 0,43

no aso de Marte atual.

Além dos parâmetros de entrada, também podemos esolher a omposição químia

iniial da atmosfera do planeta. As moléulas e os elementos químios que formam parte

da atmosfera são: arg�nio (Ar), metano (CH4), etano (C2H6), dióxido de arbono (CO2),

nitrogênio (N2), oxigênio (O2), hidrogênio moleular (H2) e dióxido de nitrogênio (NO2).

Depois de ada iteração, o modelo gera um arquivo om os resultados de saída omo:

altitude, temperatura, pressão, fração de H2O e CO2 em ada uma das 101 amadas na

qual a atmosfera foi dividida, FIR, e FS, entre outros parâmetros de ontrole do modelo.

Neste trabalho onsideramos somente uma iteração seguindo a metodologia de Kasting

(1988). A umidade da superfíie foi �xada em 0,8, orrespondendo a 80% de umidade na

atmosfera, a pressão no topo da atmosfera foi �xada em 10−5
bar, o albedo super�ial foi

�xado em 0,32 e a onstante solar de normalização em 1. Esses valores também foram

adotados por Kasting et al. (1993) e Kopparapu et al. (2013b).

Os parâmetros livres do modelo são: a temperatura da estratosfera e da superfíie, o

raio e a gravidade do planeta, a pressão parial de N2 e CO2, e a estrela hospedeira.

3.3.2. Estrelas Hospedeiras

Como já menionamos, o ódigo nos permite trabalhar om modelos assumindo dife-

rentes estrelas hospedeiras. Na versão mais atual, temos a possibilidade de esolher os

parâmetros de 292 estrelas diferentes.

Com base na temperatura efetiva das estrelas hospedeiras dos planetas da amostra,

o nosso proedimento foi seleionar a estrela do ódigo que tivesse os parâmetros mais

similares. Por vezes, tivemos de esolher mais de uma estrela ofereida pelo ódigo para

melhor representar um objeto da nossa amostra.

Vale ressaltar que o ódigo utiliza um determinado padrão para identi�ar ada uma

de suas estrelas. Ele onsiste em uma letra seguida de 4 números. Por exemplo, a estrela

B4568 é uma estrela om uma [Fe/H℄ = 0.0, log g = 4, 5 e Teff = 6800 K. Então, a letra
faz referênia à metaliidade estelar, [Fe/H℄, podendo ser A, B ou C, orrespondendo à

-0,5, 0,0 e 0,5, respetivamente. Os dois números do meio são os valores do logaritmo da

gravidade super�ial da estrela, podendo ser 30, 35, 40, 45 e 50, o que orrespondem a

3,0, 3,5, 4,0, 4,5 e 5,0 respetivamente. Os últimos dois números podem ser esolhidos

no intervalo de 26 a 72, que orresponde a temperaturas efetivas de 2600 a 7200 K. A

temperatura efetiva das estrelas no ódigo tem um passo de 200 K, ou seja, podemos

esolher estrelas om temperaturas de 2600 K, 2800 K, 3000 K, et., até 7200 K. Já

a luminosidade estelar é alulada em função da luminosidade solar, assumindo que a

estrela do modelo tem o mesmo raio que a estrela da amostra.
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Na Tabela 3.4 são apresentadas as estrelas do ódigo que foram seleionadas para o

nosso estudo e suas luminosidades.

Tabela 3.4.: Estrelas seleionadas para os nossos modelos limátio radiativo-onvetivo.

Estrela da amostra Estrelas do modelo Luminosidade [L⊙℄

Kepler 174

A4548 0,18

A4550 0,22

Kepler 186

A4536 0,03

A4538 0,04

B4536 0,03

B4538 0,04

Kepler 283

A4542 0,09

A4544 0,11

B4542 0,09

B4544 0,11

Kepler 440

A4540 0,07

A4542 0,09

B4540 0,07

B4542 0,09

Kepler 441

A4542 0,08

A4546 0,12

Kepler 442

A4542 0,10

A4546 0,14

B4542 0,10

B4546 0,14

Kepler 443

B4546 0,20

B4548 0,24

3.3.3. Pressão parial dos gases nos limites da zona de

habitabilidade

Outro parâmetro que é levado em onta no modelo limátio radiativo-onvetivo é a

pCO2 e pN2. A pressão parial de um gás orresponde a pressão exerida por ele omo se

fosse o únio gás, dentro de um erto volume. Já a pressão total é a soma das pressões

pariais dos diferentes gases que estão dentro desse mesmo volume.

No aso da pCO2, ela é desprezada no álulo de ZHI devido ao baixo onteúdo de

CO2 em uma atmosfera do tipo Terra. Entretanto, para o álulo de ZHE, a pCO2 varia

na faixa de 1 a 35 bar.

Para o N2 é adotada uma pressão parial levando em onta a massa e/ou o raio do

planeta, fazendo-se uso das equações 2.5 ou 2.7, respetivamente. Para os planetas om

MP < 5 M⊕ utilizamos a equação 2.7, mas para os planetas om MP > 5 M⊕ foi

utilizada a equação 2.5. As equações anteriores onsideram a pressão parial do nitrogênio

moleular na Terra, que no aso de uma atmosfera do tipo Terra é pN2 = 0, 78 bar. No

aso de um planeta omo a Terra, mas om uma atmosfera do tipo Marte temos que

pN2 = 0, 027 bar, assumindo-se uma pressão na superfíie de 1 bar. Por outro lado, omo

33



Capítulo3. Metodologia de trabalho e determinação da zona de habitabilidade

no limite exterior a pCO2 varia na faixa de 1 a 35 bar, a pN2 foi re-alulada omo sendo

pN2 = 0, 027 × pCO2 de forma a manter proporionalmente a mesma quantidade de N2

na atmosfera do planeta.

3.3.4. Cálulo do limite interior da zona de habitabilidade

Para a determinação da ZHI dos exoplanetas da nossa amostra foi levada em onta uma

atmosfera do tipo Terra om a seguinte omposição químia: 78% de N2, 21% de O2, 9340

ppm de Ar e 300 ppm de CO2. A temperatura onsiderada para a estratosfera isotérmia

foi de 200 K e a temperatura da superfíie foi variada de 220 K a 1600 K.

Obtivemos um modelo radiativo-onvetivo para ada uma das estrelas da Tabela 3.4

e identi�amos o efeito estufa irreversível e o efeito estufa úmido, analisando o ompor-

tamento da atmosfera do planeta em ada aso, espeialmente FIR e Seff em função da

temperatura super�ial do planeta.

O efeito estufa irreversível é alançado quando ambos os �uxos �am onstantes om a

temperatura super�ial. Já o efeito estufa úmido é identi�ado quando a fração de água

na estratosfera é da ordem de 10−3
, omo foi menionado no apítulo anterior.

3.3.5. Cálulo do limite exterior da zona de habitabilidade

Para a determinação da ZHE variamos a pCO2 na faixa de 1 a 35 bar levando em onta

uma atmosfera do tipo Marte, om uma omposição químia de 95% de CO2, 2,7% de

N2, 1,6% de Ar e 0,13% de O2. Nesse aso, a temperatura da estratosfera foi �xada em

160 K e a temperatura da superfíie em 273 K.

Ao aumentar a pCO2 na atmosfera, �siamente aumentamos a quantidade de moléulas

de CO2, o que ausaria uma variação da omposição químia iniial. Como foi itado

aima, para mantermos a omposição químia original (95% de CO2 e 2,7% de N2), a pN2

foi realulada para ada variação de pCO2 onsiderando-se a relação pN2 = 0, 027×pCO2.

3.4. Resultados: Kepler 186-f

A seguir, apresentamos os resultados obtidos de ZHI e ZHE para o planeta Kepler 186-f,

omo exemplo esolhido de forma aleatória. Kepler 186-f que possui raio, massa e gravi-

dade de 1,09R⊕, 1,34M⊕ e 11,08 m/s

2
, respetivamente. O planeta se enontra orbitando

a uma distânia de 0, 39± 0, 02 au ao redor de uma estrela om uma temperatura efetiva

de 3788± 54 K, log g de 4,77, metaliidade de −0, 26± 0, 01 dex e luminosidade de 0,06

L⊙. As estrelas esolhidas para modelar Kepler 186, om base nos parâmetros ofereidos

pelo ódigo, foram as seguintes: A4536, A4538, B4536 e B4538, om metaliidades de

-0,5 e 0,0 dex, log g = 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 pN2 foi alulada usando a equação 2.7 e o

valor obtido foi de 0,9 bar. A Figura 3.1 mostra a resposta da atmosfera do planeta para

as diferentes estrelas seleionadas. Na Figura 3.1(a) vemos o FIR em função da tempera-

tura super�ial do planeta que para todos os asos apresenta o mesmo omportamento,

aumentando rapidamente até atingir um valor de �uxo onstante em ∼ 296 W/m

2
, a

partir de uma temperatura super�ial de 460 K.
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A Figura 3.1(b) mostra Seff em função da temperatura super�ial do planeta. Nesse

aso, o Seff neessário para suportar a temperatura super�ial vai aumentando até a

temperatura de ∼ 300 K, sofrendo uma queda entre 300 e 420 K, e depois aumentando

novamente até hegar um valor onstante de 0,89 para as estrelas A4536, A4538, B4538

e de 0,88 para a estrela B4536, indiando a presença do efeito estufa irreversível.

Na Figura 3.1() podemos observar a fração de água na estratosfera (fH2O) em função

de Seff . Notamos que fH2O = 10−3
, onde assumimos que omeça o efeito estufa úmido,

é alançada primeiro para a estrela B4536, logo depois para as estrelas A4536 e B4538, e

�nalmente para A4538. Dos resultados obtidos pelo ódigo observamos que para tempe-

raturas super�iais entre 334 K e 344 K a estratosfera já �a úmida om uma fração de

1, 3× 10−3
e 7, 4× 10−3

de água, respetivamente, impliando em valores de Seff = 0, 88
para B4536, de ∼ 0,89 para A4536 e B4538 e A4538.

35



Capítulo3. Metodologia de trabalho e determinação da zona de habitabilidade

(a)

(b)

()

Figura 3.1.: (a): FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da temperatura

super�ial. (): Proporção de água na estratosfera em função de Seff , para Kepler

186-f
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3.4.2. Limite exterior da zona de habitabilidade para Kepler 186-f

Considerando uma atmosfera om altas quantidades de CO2 onde, omo já menionado

anteriormente a pCO2 varia entre 1 e 35 bar, temos que a pN2 irá variar entre 0,03 e

1,09 bar para se manter a mesma omposição químia de uma atmosfera do tipo Marte.

Assim, identi�amos o efeito estufa máximo quando Seff alança o seu valor mínimo em

função da pCO2.

Na Figura 3.2 apresentamos o omportamento de Seff em função da pCO2, que é

o mesmo para todas as estrelas usadas para modelar Kepler 186. Notamos que Seff

diminui onforme pCO2 aumenta, até alançar um valor mínimo em torno de 13 bar,

sendo observado o menor valor no aso da estrela B4536. Esse valor mínimo alançado

por Seff que foi de ∼0,27 para as estrelas A4536, A4538 e B4536 e de ∼0,26 para B4536
india o efeito estufa máximo. Logo depois, Seff apresenta em leve inremento onforme

a pCO2 aumenta, sendo que o valor mais alto de Seff é obtido para a estrela A4538.

Figura 3.2.: Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono, para o planeta Kepler

186-f

3.4.3. ZHI e ZHE para Kepler 186-f

Fazendo uso da equação 1.8 e das luminosidades estelares (Tabela 3.4), alulamos as

distânias da ZHI e ZHE para ada uma das estrelas esolhidas para modelar Kepler 186.

Por �m, onsideramos a média dos valores enontrados de Seff para o álulo da ZH

de Kepler 186-f, mas onsiderando a luminosidade estelar de Kepler 186 na equação 1.8.

Na Tabela 3.5 temos os resultados obtidos, onde podemos notar que não existe diferença

entre Seff para o efeito estufa irreversível e o efeito estufa úmido, omo foi itado por

Kopparapu et al. (2014).
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Tabela 3.5.: Limites interno e externo da ZH para Kepler 186-f, onde d é distânia para ada

aso.

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Úmido Efeito Estufa Máximo

Seff drunaway[au℄ Seff dmoist[au℄ Seff dmaximum[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

Apliamos a mesma análise para todos os planetas da nossa amostra e também para os

planetas que estão à uma distânia 20% menor do que a ZHI e 20% maior do que a ZHE

para um planeta do tipo Terra. Estes planetas foram inluídos na nossa amostra porque

a ZH depende também das araterístias físias de ada planeta. Assim, prouramos

on�rmar se estes planetas se enontram efetivamente dentro ou fora das respetivas ZH.

Sendo assim, enontramos 2 novos planetas que estão dentro da ZH, bem próximos do

limite interior: Kepler 22-b e Kepler 298-d.

No Apêndie A apresentamos as diferentes �guras e resultados obtidos para ada um

dos planetas da nossa amostra, além das araterístias físias destes 2 novos planetas e

de suas estrelas hospedeiras.

Para todos os objetos estudados, não enontramos uma diferença signi�ativa nos va-

lores dos efeitos estufa irreversível e úmido (menos de 2%), em boa onordânia om

os resultados obtidos por Kopparapu et al. (2014); portanto onsideraremos somente os

valores do primeiro efeito. Na Tabela 3.6 podemos observar o semieixo maior da órbita

de ada planeta, os valores médios de Seff para as ZHI e ZHE, obtidos a partir das es-

trelas onsideradas em ada modelo, bem omo as suas respetivas distânias aluladas

a partir da equação 1.8.

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

Estrelas

Semieixo maior do planeta Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

[au℄ Seff dZHI [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 0,401±0,007 0,93 0,33 0,28 0,60

Kepler 440 0,353±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 estão dentro das respe-

tivas ZH (ver Tabela 3.6). No aso de Kepler 441-b, Kepler 22-b e Kepler 298-d, eles
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estariam na ZH dentro de 1 σ.

Na Tabela 3.7 são listadas as larguras da ZH ao redor das diferentes estrelas da amostra,

ou seja a diferença entre a ZHI e a ZHE, tanto para um planeta de 1 M⊕, quanto para os

planetas da nossa amostra. Notamos que as larguras das ZHs para os planetas da nossa

amostra variaram em omparação om as larguras para o planeta om 1 M⊕, devido às

diferentes ondições físias.

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

Estrelas

△ZH1M⊕
△ZHamostra

[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 possíveis ondições físias

para os exoplanetas da nossa amostra

Como já foi menionado anteriormente, o ódigo limátio radiativo-onvetivo trabalha

om dois tipos de atmosferas para o álulo da ZH: do tipo Terra para ZHI, variando a

temperatura super�ial do planeta, e o tipo Marte para ZHE variando pCO2 om uma

temperatura super�ial �xa em 273 K. Assim, a partir dos valores forneidos pelo ódigo,

podemos alular o Seff (vide equação 2.1). Levando em onsideração a equação 1.8 e as

luminosidades das estrelas utilizadas em ada modelo, foi alulada a distânia a partir

dos valores de Seff para as diferentes atmosferas onsideradas nos álulos. Com essa

mesma equação também foi alulado o Seff que teria o planeta onsiderando a distânia

na qual ele se enontra e a luminosidade da estrela da amostra.

Através dos resultados obtidos, estimamos o tipo de atmosfera que o planeta pode ter

dependendo da sua posição na ZH. Além disso, já que ada valor de Seff esta ligado om

ondições físias diferentes (temperatura e pressão) na superfíie do planeta, obtivemos

limites para esses parâmetros om base aos valores de Seff .

3.6.1. Resultados: Kepler 283-

A seguir, apresentamos os resultados obtidos para o planeta Kepler 283-, apenas a

modo de exemplo. Este é um planeta om raio, massa e gravidade de 1,78 R⊕, 4,26 M⊕

e 13,09 m/s

2
, respetivamente. Ele está dentro da sua ZH, orbitando a uma distânia de

0, 401± 0, 007 au de uma estrela om temperatura efetiva de 4350± 100 K, log g de 4,72,
metaliidade de -0,26 dex e luminosidade de 0,10 L⊙.
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As estrelas esolhidas para modelar Kepler 283 foram quatro: A4542, A4544, B4542 e

B4544. Elas são estrelas om metaliidades 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 distânia na qual está o planeta,

alulamos um valor de Seff = 0, 62 para Kepler 283-.

(a)

Figura 3.3.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas os valores

para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de Seff

reebido pelo planeta.

Na Figura 3.3 podem ser observados os valores de Seff para as 4 estrelas utilizadas em

função da distânia. A linha azul representa os resultados de Seff para uma atmosfera

omo a Terra, enquanto que a linha vermelha orresponde a uma atmosfera do tipo

Marte. A linha ontínua aima representa os valores enontrados a partir das estrelas

om temperatura efetiva de 4400 K, enquanto a linha ontínua abaixo representa os

valores para as estrelas om temperatura efetiva de 4200 K. O írulo verde representa

o planeta Kepler 283-. Primeiramente é observado que o planeta não se enontra sobre

nenhuma das linhas ontínuas, mas se loaliza entre as duas. Por esse motivo, não foi

possível obter um valor espeí�o de temperatura e pressão super�ial do planeta, mas

apenas estimar limites inferiores e superiores para esses parâmetros físios (TS = 230-260
K; PS ∼ 3 bar). A partir da �gura, vemos que o valor de Seff do planeta está entre as

duas linhas azuis, ou seja, o mais provável é que o planeta tenha uma atmosfera do tipo

Terra.
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3.6.2. Amostra ompleta

A mesma metologia e análise foi apliada para todos os planetas da nossa amostra. Na

Tabela 3.8 podemos observar as possíveis atmosferas inferidas e as faixas de temperatura

e pressão super�ial obtidas através dos modelos.

Kepler 174-d, Kepler 186-f, Kepler 441-b, Kepler 22-b, e Kepler 298-d �am nos extre-

mos da ZH, sendo possível estimarmos somente o maior ou o menor valor de temperatura

e pressão. Por exemplo, nos asos dos planetas que estão nos extremos da ZHE, omo

Kepler 174-d, Kepler 186-f e Kepler 441-b, os resultados de Seff em função da distânia

para as estrelas do ódigo (linhas vermelhas), foram obtidos onsiderando uma atmosfera

do tipo Marte om um valor da temperatura super�ial �xado em 273 K (ZHE). Portanto

as temperaturas super�iais para esses planetas são limitadas a ima ou o baixo desse

valor. No aso de Kepler 22-b, sua atmosfera estaria sofrendo o efeito estufa irreversível

já que a temperatura super�ial mínima que ele poderia ter é de 500 K, su�iente para

desenadear este efeito. Já no aso de Kepler 298-d, a temperatura miníma que ele pode-

ria ter é de 260 K, mas também é possível que ele tenha uma temperatura mais elevada

ausando o efeito estufa irreversível.

Tabela 3.8.: Tipo de atmosfera e seus parâmetros físios para os planetas da nossa amostra

determinados a partir dos modelos.

Planetas

Seff reebido

Tipo de atmosfera

Temperatura super�ial Pressão super�ial

pelo planeta [K℄ [bar℄

Kepler 174-d 0,32 Marte < 273 > 4,65

Kepler 186-f 0,39 Marte > 273 > 1

Kepler 283- 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 1,4 - 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

Boruki et al. (2012) determinaram que o planeta Kepler 22-b enontra-se dentro da ZH,

om base no álulo da temperatura de equilíbrio

∗
que ele poderia ter (295 K), assumindo

que a atmosfera do planeta tem as mesmas propriedades que a da Terra e onsiderando

que o albedo é de 0,29. Boruki et al. (2012) argumentaram que o planeta pode manter

água em estado líquido já que a Teq está aima do ponto de fusão, mas não determinaram

os limites da ZH ao redor da estrela. Garia et al. (2013), a partir de um modelo de

temperatura onstante para o álulo da ZH (Po�o, 2012), determinaram que ZHI e ZHE

ao redor da estrela Kepler 22 é de 0,5361 e 0,9828 au, respetivamente, enontrando-

se Kepler 22-b dentro da ZH. Entretanto, esse modelo não inlui onsiderações do tipo

atmosfério. Esse autores também enontraram valores para Teq e pressão super�ial do

∗
A temperatura de equilíbrio radiativo depende do albedo do Bond AB (relação entre a energia

re�etida e reebida pelo planeta depende do omprimento de onda) , do semi-eixo maior

do planeta, do seu raio, da temperatura efetiva da estrela e do oe�iente de irulação

atmosféria f, e pode ser alulada om a seguinte expressão: Teq = Teff,∗ × (R∗

2a )
1/2 × [f(1−

AB)]
1/4

.
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planeta de 262± 3 K e 39± 12 bar, respetivamente. No aso de Kepler 186-f, Bolmont
et al. (2014) �zeram álulos da ZH que onordam om os valores determinados no

nosso estudo, e enontraram que a temperatura da superfíie pode estar aima do ponto

de fusão da água para pCO2 na faixa de 0,5 a 5,0 bar, dependendo do valor da pN2

na atmosfera do planeta. Reentemente, Kane et al. (2016) publiaram um atálogo

de planetas on�rmados e andidatos detetados pela missão Kepler que estão dentro

dos limites onservativos e empírios da ZH, ou seja, os limites dados pelo efeito estufa

irreversível e o efeito estufa máximo, e os dados por Vênus primitivo e Marte jovem,

respetivamente. Entretanto, eles não espei�am os valores dos limites alulados para

ada planeta, mas fazem referênia a que os planetas Kepler 186-f, Kepler 283-, Kepler

442-b, Kepler 174-d, e outros que não formam parte da nossa mostra, estão dentro da

ZH onservativa, em onordânia om os nossos resultados, enquanto que os planetas

Kepler 440-b, Kepler 443-b, Kepler 22-b e Kepler 298-d estão dentro da ZH empíria.
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4. Zona de habitabilidade em

sistemas binários

4.1. Introdução

Os exoplanetas foram detetados em estrelas om diferentes araterístias físias, em

diversas on�gurações orbitais (Winn & Fabryky, 2014), e também orbitando sistemas

binários. Este tipo de enário é interessante, pois pode ajudar a ompreender alguns

aspetos da teoria de formação planetária e da estabilidade dinâmia desses sistemas

(Rabl & Dvorak, 1988; Artymowiz & Lubow, 1994; Holman & Wiegert, 1999a; Winn &

Fabryky, 2014).

Existem duas on�gurações de planetas detetados em volta de sistemas binários: os

sistemas irunstelares, onde o planeta se enontra orbitando ao redor de uma das estrelas

do par binário, e os sistemas irumbinários, onde o planeta orbita ao redor das duas

estrelas, sendo onheidos na literatura omo sistemas do tipo-S e tipo-P, respetivamente

(Dvorak, 1982). Aproximadamente 80 sistemas irunstelares e 15 irumbinários já

foram identi�ados

∗
(Roell et al., 2012), a maioria pela missão Kepler. O primeiro planeta

irumbinário foi detetado em um sistema formado por um pulsar e uma anã brana

(Thorsett et al., 1999; Ford et al., 2000).

A ZH em torno de uma estrela individual pode ser desrita por uma esfera ao redor

dela, sendo dependente da sua distribuição espetral de energia (SED em inglês), das a-

raterístias físias do planeta onsiderado e da sua atmosfera, omo já vimos no apítulo

anterior. Já em sistemas binários a radiação das duas estrelas pode in�ueniar a exten-

são da ZH, espeialmente nos sistemas fehados, ou seja, onde as estrelas estão próximas

entre si (distânias menores que 50 au). Nesses asos, o �uxo da estrela ompanheira

que atingirá o planeta não pode ser negligeniado. Assim, temos de levar em onta não

a soma direta do �uxo de ada estrela do sistema binário, mas a SED de ada estrela e

a resposta da atmosfera do planeta à radiação que atinge a sua amada mais externa.

Existem também outros efeitos que podem alterar a ZH em sistemas binários, omo por

exemplo, a perturbação gravitaional da estrela seundária na órbita do planeta. Esse

efeito pode fazer om que a órbita do planeta seja instável ou que a sua atmosfera não

onsiga manter um equilíbrio om base na variação da radiação total reebida, levando a

�utuações na temperatura do planeta (Rabl & Dvorak, 1988; Holman & Wiegert, 1999a;

Georgakarakos, 2002; Eggl et al., 2012).

Kaltenegger & Haghighipour (2013) e Haghighipour & Kaltenegger (2013) apresenta-

ram uma metodologia analítia para o álulo da ZH de um planeta �tíio do tipo Terra

em sistemas binários (tipo S e tipo P) levando em onta a SED de ada uma das estrelas

e suas órbitas (ver �gura 4.1). Reentemente, Wang & Cuntz (2016) apresentaram um

onjunto de fórmulas teórias apropriadas para a rápida determinação da existênia da

ZH em sistemas binários de ambos tipos, baseando-se no trabalho de Cuntz (2013).

∗
www.openexoplanetatalogue.om
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(a)

(b)

Figura 4.1.: Modelo esquemátio: (a) sistema irumbinário (tipo P), e (b) sistema irunstelar

(tipo S). Referênia: Kaltenegger & Haghighipour (2013).

Apesar de até o momento não ter sido identi�ado nenhum planeta rohoso em sistemas

binários, neste apítulo desreveremos a metodologia por nós apliada para o álulo da

ZH em uma determinada amostra de exoplanetas em sistemas binários e ompararemos

os nossos resultados om a literatura.
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4.2. Cálulo da zona habitabilidade em sistemas

binários

Para o álulo da ZH nos sistemas binários, Kaltenegger & Haghighipour (2013) e Haghighi-

pour & Kaltenegger (2013) ompararam os �uxos que hegam à parte superior da atmos-

fera do planeta om aquele que hegaria à Terra, tanto no limite interior quanto exterior

da ZH no sistema solar, onsiderando o efeito estufa irreversível e o efeito estufa má-

ximo, bem omo os limites empírios para Vênus primitivo e Marte jovem obtidos por

Kopparapu et al. (2013b).

Kaltenegger & Haghighipour (2013) e Haghighipour & Kaltenegger (2013) onsidera-

ram que o �uxo reebido pelo planeta na ZH do sistema binário é a soma dos �uxos

individuais de ada estrela do sistema om o seu respetivo peso espetral, que depende

de ada SED. Esses autores também onsideraram uma das estrelas do sistema omo es-

taionária e expressaram os elementos orbitais dos outros orpos do sistema (seundária

e planeta) em relação à ela. Assim, temos que o �uxo reebido pelo planeta pode ser

desrito pela seguinte equação:

Wpr(f, Tpr) ·
Lpr

l2x−bin

+Wsec(f, Tsec) ·
Lsec

r2pl−sec

=
L⊙

l2x−⊙

(4.1)

onde Wpr(f, Tpr) eWsec(f, Tsec) são os pesos espetrais das estrelas primária e seundária,
respetivamente, Lpr e Lsec são as luminosidades, e Tpr e Tsec são as temperaturas efetivas.

rpl−sec é a separação entre a estrela seundária e o planeta, lx−bin representa a distânia

aos limites da ZH no sistema binário e lx−⊙ representa a distânia aos limites da ZH no

sistema Solar. A variável x representa exatamente o limite interior ou exterior da ZH. É

importante destaar que o valor de lx−⊙ vai depender do modelo utilizado e das diferentes

frações de nuvens onsideradas na atmosfera planetária, e também da omposição químia

da mesma.

Para o álulo dos pesos espetrais, W (f, Teff ), que dependem da SED das estrelas,

Kaltenegger & Haghighipour (2013) determinaram o �uxo na parte superior da atmosfera

de um planeta do tipo Terra levando em onsideração as expressões obtidas por Koppa-

rapu et al. (2013b) para as estrelas na sequênia prinipal om temperaturas efetivas na

faixa de 2600 a 7200 K (vide equação 2.3 e equação 1.8), e om isso:

Wi(f, Ti) = [1 + (ax · Tp + bx · T
2
p + cx · T

3
p + dx · T

4
p ) · l

2
x−⊙]

−1
(4.2)

sendo Tp = T∗−5780 K; a, b, c e d oe�ientes onstantes, todos estes parâmetros listados
na Tabela 2.2.

Na Figura 4.2 podemos observar os pesos espetrais alulados para as diferentes es-

trelas na sequênia prinipal e normalizados pelo valor do Sol, onsiderando a ZHI e a

ZHE de um planeta do tipo Terra. Na Figura 4.2(a) são mostrados os pesos espetrais

em função da temperatura efetiva para os efeitos estufa irreversível e máximo. Na Fi-

gura 4.2(b) são mostrados os pesos espetrais em função da temperatura efetiva para os

limites empírios de Marte jovem e Vênus primitivo. Podemos observar que em ambas

as �guras, que as estrelas mais quentes que o Sol possuem pesos espetrais menores do

que 1, enquanto que as estrelas mais frias possuem pesos espetrais maiores do que 1.
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(a)

(b)

Figura 4.2.: (a) Peso espetral em função da temperatura efetiva da estrela para o efeito estufa

irreversível (linha sólida) e máximo (linha traejada). (b) Peso espetral em função

da temperatura efetiva da estrela para o aso de Vênus primitivo (linha traejada)

e Marte jovem (linha sólida).

4.2.1. Sistema irunstelares (tipo S)

Para o álulo da ZH em sistemas irunstelares ou do tipo S, Kaltenegger & Haghighi-

pour (2013) usaram a equação 4.1 assumindo que a órbita do planeta �tíio do tipo

Terra ao redor da estrela primária é irular. Nos sistemas irunstelares ompatos, i.e.

semieixos (abin) menores do que 50 au, a exentriidade do sistema binário (ebin) é um
fator importante já que o efeito gravitaional da estrela seundária sobre o planeta pode

ausar instabilidades na sua órbita. Além disso, a exentriidade também pode trun-

ar o diso irunstelar, não permitindo a formação de planetas (Artymowiz & Lubow,

1994) ou restringindo a areção de objetos que poderiam levar água até o planeta que se

enontra dentro da ZH (Haghighipour & Raymond, 2007). Sendo assim, Kaltenegger &

Haghighipour (2013) usaram os resultados para sistemas irunstelares obtidos por Rabl

& Dvorak (1988) e Holman & Wiegert (1999a) que enontram que para um determinado
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valor de abin e ebin e levando em onta a relação entre as massas do sistema binário,

µ = m2

m1+m2
, existe um valor do semi-eixo maior da órbita do planeta no qual ele não so-

freria uma perturbação gravitaional signi�ativa da estrela seundária. O valor máximo

para o semi-eixo maior é dado pela seguinte equação:

amax = abin(0, 464− 0, 38µ− 0, 631ebin + 0, 586µebin + 0, 15e2bin − 0, 198µe2bin) (4.3)

Kaltenegger & Haghighipour (2013) também determinaram a exentriidade máxima

que pode ter a estrela seundária para que o planeta �tíio do tipo Terra esteja em uma

órbita estável na ZH.

4.2.2. Sistemas irumbinários (tipo P)

No aso dos sistemas irumbinários também foi onsiderado que a estrela primária é

estaionária e que os elementos orbitais dos outros orpos do sistema são referidos a ela.

Os álulos para a ZHI e a ZHE não são feitos de forma direta omo no aso anterior

porque, omo pode ser observado na equação 4.1, preisamos onheer a distânia entre

a estrela seundária e o planeta. Da Figura 4.1 é observado que a distânia entre a

estrela seundária e o planeta, rpl−sec, pode ser expressa em função das outras distânias

e ângulos envolvidos no sistema mediante o teorema do osseno, ou seja:

r2pl−sec = r2pl−pr + r2bin − 2rpl−pr · rbin · cos(υ − θ) (4.4)

onde υ é a anomalia verdadeira da binária, rbin é a distânia entre as estrelas, ou seja,

rbin =
abin(1−e2

bin
)

(1+ebincosυ)
, e rpl−pr é a distânia entre a estrela primária e o planeta, ou seja,

rpl−pr = lx−bin.

Para um planeta que se enontra no ampo gravitaional de duas estrelas, o ângulo

θ pode ser determinado através da sua equação de movimento, que deve ser resolvida

por métodos numérios, pois se trata de um problema de 3 orpos

†
. Haghighipour &

Kaltenegger (2013) resolveram a equação de movimento do planeta �tíio onsiderando

que o sistema é o-planar, ou seja, que os 3 orpos estão em um mesmo plano, e eso-

lheram oordenadas polares para desrever a sua posição ao longo da órbita. Assim, as

equações de movimento em oordenadas polares para um planeta no ampo gravitaio-

nal de um sistema binário (órbita irumbinária) são desritas pelas seguintes equações

(Haghighipour & Kaltenegger, 2013):

Pr = ṙ;

Pθ = r2θ̇;

Ṗr =
Ṗθ

r3
−

1

r2
−

ε

| ~r − ~rbin |3
[r − rbincos(υ − θ)];

Ṗθ = −ε
rrbin

| ~r − ~rbin |3
sen(υ − θ)

(4.5)

†
Na físia é bem onheido que o problema de 3 ou mais orpos não tem uma solução analítia,

diferentemente do problema de 2 orpos. As equações de movimento podem ser resolvidas

mediante métodos numérios que proporionam soluções aproximadas da solução real.
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onde r = lx−bin é a distânia à ZH do sistema, ε = Msec/Mpr, e Pr e Pθ são as omponentes

radial e azimutal do momento angular do planeta, respetivamente.

Os limites da ZH para os sistemas binários foram alulados resolvendo simultanea-

mente as equações anteriormente menionadas. Para isso, Haghighipour & Kaltenegger

(2013) onsideraram a estrela seundária �xa em diferentes posições da sua órbita no in-

tervalo 0 < υ < 2π e resolveram numeriamente a equação de movimento para o planeta,

prourando para quais distânias era satisfeita a equação 4.1.

Haghighipour & Kaltenegger (2013) também levaram em onta a exentriidade da

estrela seundária, já que esse parâmetro desempenha um papel importante na formação

e estabilidade do planeta. Artymowiz & Lubow (1994) mostraram que a interação entre

um sistema binário e um diso de objetos irumbinário faz om que o diso seja trunado

e pera parte do material que poderia formar planetas no sistema. Dvorak (1986), Dvorak

et al. (1989) e Holman &Wiegert (1999b) mostraram que, omo resultado do trunamento

do diso, a sua borda interior vai se afastar em direção ao limite das órbitas planetárias

estáveis. Esse limite é dado pelo semi-eixo mínimo que poderia ter um planeta para

permaneer em uma órbita estável, e é de�nido pela equação:

amin = abin(1, 60+ 5, 10ebin + 4, 12µ− 2, 22e2bin − 4, 27µebin − 5, 09µ2 +4, 61µ2e2bin) (4.6)

Como podemos notar, o limite dessa região de estabilidade para a órbita do planeta

depende fortemente da exentriidade do sistema binário. Quanto maior a exentriidade,

mais distante �ará a região de estabilidade e, dependendo do tipo espetral da estrela,

o sistema pode não ser apaz de ter um planeta na ZH.

Nesse trabalho, diferentemente do que foi feito por Kaltenegger & Haghighipour (2013)

e Haghighipour & Kaltenegger (2013), nós utilizamos a equação 4.1 para o álulo dos

limites da ZH onsiderando que a distânia entre o planeta e a estrela seundária pode

ser expressa pela equação 4.4. Assim, substituindo a equação 4.4 dentro da equação

4.1 enontramos que para a determinação dos limites da ZH nesses sistemas temos que

enontrar as raízes de um polin�mio de quarta ordem, onde a variável independente é

lx−bin:

c4l
4
x−bin + c3l

3
x−bin + c2l

2
x−bin + c1lx−bin + c0 = 0 (4.7)

e onde os oe�ientes do polin�mio vão depender da loalização da estrela seundária e

do planeta em suas órbitas, ou seja, das anomalias verdadeiras υ e θ dos dois orpos,

respetivamente, e também das outras variáveis físias envolvidas no sistema, omo os

pesos espetrais, luminosidades das estrelas e limites da ZH para o Sol; em partiular:

c4 = 1;

c3 = −2rbincos(υ − θ);

c2 = r2bin − l2x−⊙(W1E1 +W2E2);

c1 = 2W1E1l
2
x−⊙rbincos(υ − θ);

c0 = −W1E1l
2
x−⊙r

2
bin;

(4.8)
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onde W1 e W2 são os pesos espetrais de ada estrela respetivamente, e E1 e E2 são as

luminosidades de ada estrela om relação a luminosidade solar, ou seja, L∗/L⊙.

Para o álulo da ZH nos sistemas irumbinários que seleionamos para o nosso estudo,

nós onsideramos o planeta do tipo Terra �xo em diferentes posições da sua órbita no

intervalo 0 < θ < 2π. Para ada posição do planeta, geramos valores aleatórios de

posições da estrela seundária em sua órbita a partir da equação rbin =
abin(1−e2

bin
)

(1+ebin cos υ)
,

assumindo diferentes valores de υ no intervalo de 0-2π. Finalmente, para ada valor de

θ e υ foram aluladas as raízes do polin�mio de quarta ordem, equação 4.7.

Além disso, também foram alulados os valores das raízes do polin�mio para o valor

médio dos oe�ientes sobre um período orbital ompleto da estrela seundária. Os

oe�ientes enontrados neste aso podem ser expressos pelas seguintes equações:

<c4> = −
L⊙

l2x−⊙

;

<c3> = −3abinebin
L⊙

l2x−⊙

cos(θ);

<c2> = W1L1 +W2L2 − a2bin
L⊙

l2x−⊙

[1 +
3

2
e2];

<c1> = 3abinW1L1ebincos(θ);

<c0> = W1L1a
2
bin[1 +

3

2
e2];

(4.9)

4.3. Seleção da nossa amostra de sistemas binários

Dos 1644 planetas detetados por diferentes ténias e extraídos do bano de dados

www.exoplanets.org, já menionamos que 1552 são planetas que orbitam ao redor de

uma estrela e os restantes 92 planetas orbitam sistemas binários ou múltiplos.

Destes 92 planetas, seleionamos aqueles que apresentam a maior quantidade de parâ-

metros físios bem determinados, espeialmente os parâmetros orbitais do sistema binário,

omo por exemplo, semi-eixo maior (abin), exentriidade (ebin), inlinação (ibin), período
(Pbin), argumento do periastro (ωbin), longitude do nodo (Ωbin), et. Entretanto, nenhum

desses planetas é rohoso, mas assumindo que seja possível a formação de um planeta

deste tipo ao redor dessas estrelas ou a possível existênia de luas ao redor dos planetas

detetados, resolvemos alular a ZH para um planeta �tíio do tipo Terra.

Além disso, seleionamos os planetas que estão dentro dos limites da ZH de uma das

estrelas do sistema. No aso dos sistemas do tipo P, aeitamos que o planeta esteja

dentro da ZH de uma das estrelas do sistema. Enquanto que no aso dos sistemas tipo

S, busamos em primeira aproximação que o planeta esteja dentro da ZH da estrela

om maior temperatura efetiva. Para isso, usamos o mesmo ódigo desenvolvido para

o álulo preliminar da ZH nas estrelas simples. Foram enontrados 16 sistemas om

planetas dentro da ZH de uma das estrelas, mas somente 3 deles apresentaram todos os

parâmetros físios bem determinados. Os três sistemas são todos do tipo P: Kepler 16,
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Kepler 47 e Kepler 453. Na Tabela 4.1 são mostrados os parâmetros físios das estrelas

dos três sistemas seleionados e na Tabela 4.2 são apresentados os parâmetros orbitais

dos mesmos sistemas.

Tabela 4.1.: Parâmetros físios das estrelas dos sistemas binários seleionados.

Estrela Teff−A R∗−A LA Estrela Teff−B R∗−B LB
Ref.

primária [K℄ [R⊙℄ [L⊙℄ seundária [K℄ [R⊙℄ [L⊙℄

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);(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 al., 2011). (2):(Orosz et al., 2012). (3):(Welsh et al., 2015).

(4): http://exoplanets.org/;http://www.exoplanet.eu/.

Tabela 4.2.: Parâmetros orbitais dos sistemas binários da nossa amostra.

Sistema abin
ebin

Pbin ibin ωbin
Ref.

binário [au℄ [dias℄ [deg℄ [deg℄

Kepler 16 AB 0,2243 ± 0,0004 0,1594 ± 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 al., 2011). (2):(Orosz et al., 2012). (3):(Welsh et al., 2015).

(4): http://exoplanets.org/;http://www.exoplanet.eu/.

O sistema Kepler 16, desoberto por Doyle et al. (2011), tem um planeta denominado

Kepler 16 AB-b om 0,33 massas de Júpiter (MJ) e 0,7538 raios de Júpiter (RJ). Ele se

enontra em uma órbita ao redor do sistema binário om um semieixo de ∼ 0, 705 au e

exentriidade de ∼ 0, 007. Quanto às estrelas do sistema, Kepler 16-A (primária) tem

uma massa de 0,69 M⊙, raio de 0,65 R⊙, temperatura efetiva de 4450 K e luminosidade

de 0,148 L⊙. Já Kepler 16-B (seundária) é uma anã do tipo M om uma massa 0,20

M⊙, raio de 0,23 R⊙, temperatura efetiva de 3311 K e luminosidade de 0,0057 L⊙. O

semi-eixo maior e a exentriidade do sistema binário são 0,22 au e 0,16, respetivamente

(Doyle et al. 2011;Haghighipour & Kaltenegger 2013).

O sistema Kepler 47 é um sistema multi-planetário que ontém dois planetas do tipo

Netuno orbitando ao redor das estrelas (Orosz et al., 2012). Os planetas são denominados

Kepler 47 AB-b e Kepler 47 AB-, om raios de 0,266 e 0,419 RJ e massas de 0,0265

e 0,0729 MJ , respetivamente. Os valores do semi-eixo maior de suas órbitas são de

0,30 e 0,99 au e as exentriidades não foram determinadas de forma exata, mas foram

estimados valores máximos de eb < 0, 035 e ec < 0, 411. Já a estrela primária do sistema é
do tipo solar om uma massa de 1.043M⊙, raio de 0,964 R⊙, temperatura efetiva de 5636

K e luminosidade de 0,84 L⊙, enquanto que a seundária é uma anã do tipo M om uma

massa de 0,362 M⊙, raio de 0,3506R⊙, temperatura efetiva de 3357 K e luminosidade de

0,014 L⊙. A órbita do sistema binário é quase irular (ebin = 0.02) e om um semi-eixo

maior de ∼ 0.08 au (Orosz et al., 2012; Haghighipour & Kaltenegger, 2013).

O último sistema seleionado é Kepler 453, onde foi detetado o déimo planeta des-

oberto pela missão Kepler (Welsh et al., 2015). Ele tem um planeta om um raio de

6,206 R⊕ e massa que, segundo diferentes autores, estaria entre 0,2 e 16 M⊕. Welsh et al.

(2015) atribuíram esta variação na massa à qualidade dos dados obtidos. A órbita do
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planeta Kepler 453 AB-b tem um semi-eixo de 0,7903 au e uma exentriidade de 0,0359.

Quanto às 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 al., 2015).

4.4. Nossos Resultados

Para a determinação das raízes do polin�mio foi desenvolvido um ódigo na linguagem

Python fazendo uso do paote Numpy. Os parâmetros de entrada do ódigo são as

araterístias físias do sistema binário, ou seja, abin, ebin, Teff−A, Teff−B, LA e LB.

Foram gerados 100 valores diferentes da anomalia verdadeira do planeta, θ, e para ada
um desses valores foram geradas 1000 posições diferentes da estrela seundária em sua

órbita. O álulo dos pesos espetrais das estrelas do sistema binário também foram

implementados no ódigo através da equação 4.2. Os valores esolhidos para os limites

da ZH solar foram os determinados onsiderando os efeitos estufa irreversível e máximo

enontrados por Kopparapu et al. (2013b), ou seja lin−⊙ = 0, 97 au e de lext−⊙ = 1, 67
au, respetivamente.

O ódigo foi utilizado para os três sistemas binários seleionados. O ódigo fez 100.000

determinações de diferentes raízes para ada sistema binário. Em todos os asos foram

enontradas somente uma raiz real positiva, orrespondente ao valor do limite interno ou

externo da ZH do sistema binário e três raízes negativas, omplexas ou ambas.

4.4.1. Zona de habitabilidade em Kepler 16

Na Figura 4.3 são apresentados os resultados obtidos pelo nosso ódigo para o sistema

Kepler 16. Foram adiionados no grá�o os valores médios da ZH obtidos a partir dos

oe�ientes médios para um período ompleto da estrela seundária em volta da primária

(em azul) e a variação de rsec−pr em função de υ (em vermelho). Em verde são apresenta-

dos os resultados para a ZHI e a ZHE em função de θ. Na Figura 4.3 pode ser observado
que ZHI e ZHE apresentam um intervalo de valores que depende da posição da estrela

seundária em sua órbita. Tomando um valor �xo de anomalia verdadeira para o planeta,

ou seja �xando um valor para θ, os valores mínimos de ambos limites (ZHI e ZHE) foram
obtidos quando a estrela seundária se enontra no apoastro da sua órbita, ou seja no

ponto mais afastado da estrela primária. Já os valores máximos foram obtidos quando a

seundária está no periastro da sua órbita, ou seja, no ponto mais próximo da primária.

Além disso, pode ser observado na Figura 4.3 que os valores máximos de ambos limites

variam om a anomalia verdadeira do planeta, indiando uma forma elíptia para a ZH

ao redor do sistema binário.
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Figura 4.3.: Distânia em função da anomalia verdadeira do planeta �tíio. Em verde são

apresentadas as distânias de ZHI e ZHE em função de θ. Em azul são apresen-

tados os valores médios dos limites em função de θ. Em vermelho é apresentada a

distânia da estrela seundária em função de ν.

Já que a ZH varia om a posição da seundária em sua órbita, om base nos valores

obtidos pelo ódigo de�nimos duas ZH: ZH segura, ou ZHS, obtida através dos valores

máximos de ZHI e mínimos de ZHE, garantindo assim uma região que não dependerá da

posição da estrela seundária; e a ZH variável, ou ZHV, onsiderando os valores mínimos

de ZHI e máximos de ZHE, sendo esta uma região ujas bordas dependem da posição

da estrela seundária na sua órbita. Também de�nimos a ZH média, ou ZHM, a partir

dos oe�ientes médios determinados a partir da equação 4.9. Como esperado, a ZHM

�a entre a ZHS e a ZHV. Na Tabela 4.3 são mostrados os semi-eixos, exentriidades e

distânias mínimas e máximas das diferentes ZH aima de�nidas.

Na Figura 4.4 pode ser observada a ZHS e a ZHV para o sistema Kepler 16. Na �gura

é mostrada também a órbita da estrela seundária (linha preta) e a órbita do planeta

Kepler 16 AB-b (linha vermelha), que se enontra dentro da ZHS, mas próximo ao seu

limite exterior.

A mesma análise foi feita para os sistemas Kepler 453 e Kepler 47. Na Tabela 4.4 são

mostrados os resultados para os dois sistemas. Nestes asos, as exentriidades das ZHI e
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Tabela 4.3.: Zonas de habitabilidade para Kepler 16.

Limite Zona de habitabilidade

a
e

rmax rmin

[au℄ [au℄ [au℄

Interior

ZHS 0,4333 0,021 0,4423 0,4242

ZHV 0,4029 0,0009 0,4032 0,4025

ZHM 0,4059 0,003 0,4071 0,4046

Exterior

ZHS 0,7421 0,0009 0,7427 0,7414

ZHV 0,7644 0,005 0,7682 0,7606

ZHM 0,7475 0,0026 0,7494 0,7455

Figura 4.4.: As diferentes zonas de habitabilidade para o sistema binário Kepler 16. Em azul

e verde temos a ZHS e a ZHV, respetivamente. Em vermelho está a órbita de

Kepler 16-b, e em preto a órbita da estrela seundária.

ZHE são muito baixas, razão pela qual as bordas dos limites da ZH são quase irulares.

Na Figura 4.5 pode ser observada a ZHS e a ZHV para o sistema Kepler 453, bem

omo a órbita da estrela seundária e do planeta em relação à estrela prinipal. Podemos

notar que a órbita do planeta Kepler 453 AB-b enontra-se dentro da ZHS, próximo ao

seu limite interno.

53



Capítulo4. Zona de habitabilidade em sistemas binários

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

Sistema binário Limite Zona de habitabilidade

a

e
rmax rmin

[au℄ [au℄ [au℄

Kepler 453

interior

ZHS 0,7568 2.10

−5
0,7568 0,7567

ZHV 0,7526 6.10

−6
0,7526 0,7525

ZHM 0,7538 1.10

−5
0,7538 0,7537

exterior

ZHS 1,3294 6.10

−6
1,3294 1,3293

ZHV 1,3341 1.10

−5
1,3341 1,3340

ZHM 1,3311 1.10

−5
1,3311 1,3310

Kepler 47

interior

ZHS 0,9075 4.10

−5
0,9075 0,9074

ZHV 0,9043 2.10

−5
0,9043 0,9042

ZHM 0,9056 5.10

−5
0,9056 0,9055

exterior

ZHS 1,5943 2.10

−5
1,5943 1,5942

ZHV 1,5980 2.10

−5
1,5980 1,5979

ZHM 1,5959 3.10

−5
1,5959 1,5958

Figura 4.5.: As diferentes zonas de habitabilidade para o sistema binário Kepler 453. Em azul e

verde temos ZHS e ZHV, respetivamente. Em vermelho temos a órbita de Kepler

453-b, e em preto a órbita da estrela seundária.
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Nas Figuras 4.6 e 4.7 são mostradas as ZHS e ZHV para o sistema Kepler 47, juntamente

om as órbitas dos dois planetas do sistema e da estrela seundária. Neste sistema, as

exentriidades das órbitas dos planetas não foram determinadas de forma preisa, mas

foram estimados valores máximos (eb < 0, 035; ec < 0, 411). No aso da Figura 4.6, as

exentriidades de Kepler 47 AB-b e de Kepler 47 AB- foram assumidas omo sendo 0,03

e 0,4, respetivamente, enquanto que no aso de Figura 4.7, as exentriidades assumidas

foram de de 0,03 e 0,0, respetivamente. Observamos que Kepler 47 AB- estaria dentro

da ZHS para uma exentriidade 0, porém bem próximo do seu limite interior. Por outro

lado, se onsiderarmos uma exentriidade de 0.4, ele �aria entrando e saindo da ZH ao

longo de sua órbita, sofrendo assim mudanças de temperatura ausadas pela variação de

�uxo reebido das estrelas.

Figura 4.6.: As diferentes zonas de habitabilidade para o sistema binário Kepler 47. Em azul e

verde temos ZHS e ZHV, respetivamente. Em vermelho temos a órbita de Kepler

47-b e em laranja a órbita de Kepler 47-, onsiderando exentriidades de 0,03 e

0,4 respetivamente. Em preto temos a órbita da estrela seundária.
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Figura 4.7.: As diferentes zonas de habitabilidade para o sistema binário Kepler 47. Em azul e

verde temos ZHS e ZHV, respetivamente. Em vermelho temos a orbita de Kepler

47-b e em laranja a órbita de Kepler 47-, onsiderando exentriidades de 0,03 e

0 respetivamente. Em preto temos a órbita da estrela seundária.

Os resultados obtidos através da nossa análise estão em boa onordânia om os

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

sistemas estudados.
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5. Estabilidade dos sistemas

planetários da nossa amostra

5.1. Introdução

Com base no que sabemos sobre a Terra, para que um planeta seja astrobiologiamente

interessante ele tem que ser apaz de manter água em estado líquido na sua superfíie por

um longo período de tempo, da ordem de bilhões de anos, de forma a permitir a origem

e desenvolvimento da vida. Para isso, o planeta preisa se manter dentro da sua ZH.

Assim, em um sistema multi-planetário preisamos analisar a in�uênia gravitaional dos

outros planetas do sistema para veri�ar possíveis alterações nas suas órbitas ou, no aso

mais extremo, possíveis instabilidades que levariam à eventual expulsão de planetas do

sistema. Daí a importânia de se estudar a estabilidade do sistema ompleto e onheer

as variações da órbita do planeta que se enontra dentro da ZH.

Levando em onsideração os resultados obtidos por Marhal & Bozis (1982) e Gladman

(1993), um sistema omposto por dois planetas orbitando uma estrela simples é estável

quando a separação entre as órbitas dos planetas é maior do que ∼ 3.5 raios de Hill,

RH,m
∗
. Já para um sistema om mais de dois planetas ser estável, as órbitas devem se

enontrar separadas num intervalo de 5 a 10 RH,m (Chambers et al., 1996; Marzari et al.,

2002).

Quintana et al. (2014) e Bolmont et al. (2014) estudaram a estabilidade do sistema

Kepler 186 onsiderando o intervalo de massas que poderiam ter os planetas do sistema.

Levando em onta os resultados obtidos por Fortney et al. (2007) que alularam dife-

rentes massas assumindo diferentes omposições químias a partir do raio do planeta.

Para todos os valores de massas alulados, foram realizadas simulações numérias de

N-orpos para diferentes fases orbitais ou ondições iniiais, om exentriidades aima

de ∼ 0.4. Quintana et al. (2014) e Bolmont et al. (2014) mapearam esse intervalo de ex-

entriidades para ter uma idéia geral do omportamento dinâmio do sistema nos asos

mais extremos e enontraram que Kepler 186 é dinamiamente estável por pelo menos

0,1 Manos. No aso de planetas ompostos de puro ferro, os autores enontraram que o

sistema é estável por 100 Manos.

Reentemente Kane et al. (2016) �zeram estudos da estabilidade dinâmia para 24

sistemas multi-planetários identi�ados pela missão Kepler, entre eles, Kepler 186 e Ke-

pler 283 que fazem parte da nossa amostra. Eles exploraram a estabilidade assumindo

diferentes omposições químias para os planetas e alularam as suas massas usando a

relação de massa-raio obtida por Valenia et al. (2006), Fortney et al. (2007), Lissauer

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

estabilidade dos sistemas adotando o mesmo ritério usado por Quintana et al. (2014) e

∗
O raio de Hill é a região ao redor de ada planeta na qual a in�uênia gravitaional sobre

uma partíula teste é devida prinipalmente a esse planeta; portanto ele depende da massa

do planeta e da sua distânia à estrela.
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Bolmont et al. (2014), ou seja, onsiderando o RH,m, mas om a diferença de que, para sis-

temas om mais de dois planetas, a separação entre três planetas adjaentes teria que ser

maior que 18 RH,m (Smith & Lissauer, 2009). Posteriormente, realizaram um estudo da

estabilidade dinâmia desses sistemas usando o integrador simplétio MERCURY

†
, mas

nesse aso levando em onta a massa dos planetas a partir somente da relação massa-raio

de Lissauer et al. (2011). O tempo de evolução para ada sistema foi de 1010 vezes o

período do planeta mais distante da estrela e o tamanho de passo de integração foi de

1/20 vezes o período do planeta mais interno. No aso de Kepler 186 e Kepler 283, o

tempo de integração foi de ∼ 3, 55 × 1010 e ∼ 2, 53 × 1010 anos, respetivamente, en-

quanto que o tamanho do passo foi de ∼ 0, 19 e ∼ 0, 55 dias, respetivamente. Kane

et al. (2016) enontraram que os valores máximos de exentriidade que poderiam ter os

planetas Kepler 186-f e Kepler 283- para que os sistemas sejam dinamiamente estáveis

foram de 0,62 e 0,72, respetivamente (entretanto, nesse trabalho não são espei�ados os

valores de exentriidade que poderiam ter os outros planetas que formam parte desses

dois sistemas).

5.2. Amostra seleionada e metodologia de trabalho

No apítulo 2 foram identi�ados 9 planetas que se enontram dentro da ZH, mas so-

mente 4 deles enontram-se em sistemas multi-planetários. São eles: Kepler 174, Ke-

pler 186, Kepler 283 e Kepler 298, que estão onstituídos por 3, 5, 2 e 3 planetas, res-

petivamente. Levando em onta os parâmetros orbitais que estão nas bases de dados

www.exoplanets.org e www.exoplanet.eu, �zemos estudos dinâmios destes sistemas

usando o integrador simplétio SWIFT, que permite integrar um onjunto de orpos que

interagem gravitaionalmente entre si através de diferentes métodos simplétios. Os pa-

otes utilizados neste trabalho foram o MVS ou Mixed Variable Sympleti (Wisdom

& Holman, 1991), que não onsidera enontros próximos entre os orpos do sistema, e o

SyMBA ou Sympleti Massive Body Algorithm (Dunan et al., 1998), que leva em onta

enontros próximos entre os planetas. Na Tabela 5.1 são apresentados os parâmetros fí-

sios e orbitais mais importantes dos sistemas multi-planetários da nossa amostra.

Nos asos em que alguns dos parâmetros orbitais dos sistemas não tinham um valor

determinado na literatura, os valores foram assumidos. Em partiular, no aso do ângulo

Ω foi assumido o valor de 90 de forma que a linha dos nodos

‡
se enontra sobre o plano

do éu. Além disso, apenas o sistema Kepler 186 possui exentriidades determinadas

a partir dos estudos de estabilidade feitos por Bolmont et al. (2014), enquanto que nos

outros sistemas os valores de exentriidade não estão determinados ou são onsiderados

iguais a 0. No nosso estudo, assumimos valores de 0.0, 0.2 e 0.4 para exentriidade de

ada planeta e estudamos as diferentes ombinações possíveis destes valores para analisar

o omportamento dinâmio. Por exemplo, as ombinações de exentriidade entre os

planetas que ompõem o sistema Kepler 174 levaram a 19 on�gurações diferentes e,

onsequentemente, 19 simulações de estabilidade dinâmia diferentes. No aso de Kepler

283 foram onsideradas 7 on�gurações, e no aso de Kepler 298 foram 17.

†
Um integrador simplétio é um tipo de integrador numério espeí�o para resolver sistemas

hamiltonianos, pois tem a propriedade de onservar a energia total do sistema (Chambers,

1999).

‡
A linha dos nodos é de�nida a partir da interseção entre o plano que ontém a órbita do

planeta e o plano de referênia usado. No nosso aso, o plano de referênia usado é o plano

do éu.
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5.3. Resultados

Tabela 5.1.: Parâmetros orbitais dos planetas da nossa amostra que estão em sistemas multi-

planetários.

Planetas

RP MP a

e

P i ω Ω Anomalia média

[RJ ℄ [MJ ℄ [UA℄ [dias℄ [deg℄ [deg℄ [deg℄ [radiano℄

Kepler 174-b 0,1749 0,01445 0,1136 � 13,98179 89,95 90 � 81,87101

Kepler 174- 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- 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- 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- 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

Parâmetros físios obtido da base de dados: http: // exoplanets. org/ e

http: // www. exoplanet. eu/ .

Começamos a realizar os estudos de estabilidade usando o paote MVS de SWIFT, o

qual omo já menionamos não leva em onta os enontros próximos entre os planetas

nem permite simular a possibilidade de olisão entre eles. Este paote também não pode

ser utilizado quando as órbitas dos planetas se ruzam entre si, mesmo não havendo en-

ontros próximos entre os orpos. Para ontornar estas limitações, quando neessário,

foi utilizado o paote SyMBA, que pode por exemplo levar em onta a possibilidade de

algum planeta ser ejetado do sistema em função de algum tipo de instabilidade ausada

por enontros próximos ou olisões. As ondições iniiais utilizadas para ada on�gura-

ção são apresentadas na tabela 5.1. Em todos os asos, o tempo total de ada simulação

foi 109 vezes e o passo de integração foi 1/20 vezes o período do planeta mais interno.

Por exemplo, levando em onta a on�guração atual do sistema Kepler 174 o tempo de

integração foi de aproximadamente 3, 8 × 108 anos e o passo foi de 0,69 dias. Todas as

simulações foram feitas usando o luster da Coordenação de Astronomia e Astrofísia

(COAA) do Observatório Naional.

5.3. Resultados

Das 19 simulações de estabilidade dinâmia realizadas para o sistema Kepler 174, 16

mostraram que o sistema é estável pelo tempo total da simulação. Somente 3 delas

apresentaram ruzamento entre as órbitas dos planetas interiores, Kepler 174-b e Kepler

174-, omo pode ser observado na Figura 5.1. Nestes 3 asos, a simulação foi repetida

utilizado o paote SyMBA para saber se alguns dos planetas foi ejetado do sistema, mas

isto não aonteeu e ambos �aram ligados gravitaionalmente à estrela. Entretanto, não

é possível assegurar que nestes asos o sistema seja estável a longo prazo e preisaríamos

fazer mais estudos, omo por exemplo utilizando outro integrador numério ou deixando

o sistema evoluir por mais tempo. Por esta razão, e para efeitos do presente trabalho,

não onsideramos que este sistema seja estável.
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Capítulo5. Estabilidade dos sistemas planetários da nossa amostra

Tabela 5.2.: Mínimo valor de periastro e máximo valor de apoastro para Kepler 174-d.

Planeta

ZHI�ZHE periastro mínimo apoastro máximo

△ e

[au℄ [au℄ [au℄

Kepler 174-d 0,45�0,80

0,7706 0,7714 0 < e < 3,5·10
−4

0,7645 0,7775 0 < e < 0,008

0,7582 0,7837 0 < e < 0,016

0,7626 0,7794 0 < e < 0,011

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 aso das 16 simulações realizadas para o sistema Kepler 174, em 8 delas

§
o planeta

Kepler 174-d permanee dentro da ZH pelo tempo total da simulação. Na Tabela 5.2 são

apresentados os valores mínimos e máximos do periastro e do apoastro, respetivamente, e

a variação da exentriidade que alança o planeta em ada simulação. Para as restantes

8 simulações, o planeta Kepler 174-d �a entrando e saindo da ZH, não onseguindo

permaneer o tempo todo dentro da mesma. Todas as Figuras são apresentadas no

apêndie B.

As 7 simulações feitas para o sistema Kepler 283 resultaram todas em on�gurações

estáveis, mas apenas em 2 delas o planeta Kepler 283- permanee dentro da sua ZH.

No aso do sistema Kepler 186, a únia simulação feita que forneeu uma on�guração

estável mostrou que o planeta Kepler 186-f permanee dentro da ZH pelo tempo total

da simulação, em onordânia om os resultados de Bolmont et al. (2014). Para o

último sistema analisado, Kepler 298, tivemos que das 17 simulações, 7 apresentaram

ruzamentos entre as órbitas dos planetas e utilizando o paote SyMBA enontramos

que em todas elas um dos planetas internos foi ejetado

¶
para fora do sistema. Nesses

asos, a instabilidade do sistema oorreu em função do aumento das exentriidades e

da poua separação entre as órbitas dos planetas, já que Kepler 298 é um sistema muito

ompato, aumentando assim a probabilidade de enontros próximos entre eles. As outras

10 simulações realizadas para este sistema resultaram em on�gurações estáveis, porém

em nenhuma delas o planeta Kepler 298-d permanee o tempo todo dentro da ZH.

Na Tabela 5.3 podem ser observados os valores mínimos e máximos de periastro e

apoastro, respetivamente, e a variação da exentriidade para o planeta que se enontra

dentro da ZH dos sistemas Kepler 186 e Kepler 283.

§
Correspondentes às seguintes exentriidades iniiais: 1) eb = 0, ec = 0, ed = 0; 2) eb = 0, 2,
ec = 0, ed = 0; 3) eb = 0, 4, ec = 0, ed = 0; 4) eb = 0, ec = 0, 2, ed = 0; 5) eb = 0, ec = 0, 4,
ed = 0; 6) eb = 0, 2, ec = 0, 2, ed = 0; 7) eb = 0, 2, ec = 0, 4, ed = 0; 8) eb = 0, 4, ec = 0, 2,
ed = 0.

¶
Aquelas orrespondentes às seguintes exentriidade iniiais: 1) eb = 0, 2, ec = 0, 4, ed = 0; 2) eb = 0, 4, ec = 0, 2, ed = 0; 3) eb = 0, 4,

ec = 0, 4, ed = 0; 4) eb = 0, 2, ec = 0, 4, ed = 0, 2; 5) eb = 0, 4, ec = 0, 4, ed = 0, 2; 6) eb = 0, 4, ec = 0, 4, ed = 0, 4; 7) eb = 0, 4,

ec = 0, ed = 0, 4.
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5.3. Resultados

Tabela 5.3.: Mínimo valor de periastro e máximo valor de apoastro para os planetas que se

enontram dentro da ZH dos sistemas Kepler 186 e Kepler 283

Planetas

ZHI�ZHE periastro mínimo apoastro máximo

△ e

[au℄ [au℄ [au℄

Kepler 283- 0,33�0,60

0,4009 0,4011 0 < e < 0,00015

0,3657 0,4363 0 < e < 0,09

Kepler 186-f 0,24�0,43 0,3882 0,3972 0,0095 < e < 0,0114
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(a)

(b)

()

Figura 5.1.: São apresentados distânia do periastro, semieixo e apoastro em função do tempo

das órbitas dos planetas do sistema Kepler 174 om as seguintes exentriidades

iniiais (a): eb=0,4-ec=0,4-ed=0. (b):eb=0,4-ec=0,4-ed=0,4. ():eb=0,4-ec=0,4-

ed=0,2. Nesses grá�os podemos ver o ruzamento o apoastro da órbita de Kepler

174-b om o periastro da óbita de Kepler 174-.
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6. Conlusões e Perspetivas

Futuras

O objetivo prinipal deste trabalho foi identi�ar exoplanetas astrobiologiamente inte-

ressantes, para o qual alulamos os limites da ZH usando o ódigo limátio radiativo-

onvetivo de Kasting et al. (1993), atualizado por Kopparapu et al. (2013b) e Kopparapu

et al. (2014), levando em onta os parâmetros físios dos planetas e das estrelas hospe-

deiras para uma amostra seleionada de 9 planetas possivelmente rohosos (MP < 10
M⊕). Os resultados são apresentados na Tabela 3.6, onde vemos que todos os planetas

da nossa amostra estão dentro da sua ZH. Partiularmente, 2 deles, Kepler 22-b e Ke-

pler 298-b, enontram-se bem próximos do limite interior de ZH, enquanto que outros 3,

Kepler 174-d, Kepler 186-f e Kepler 441-b, enontram-se próximos do limite exterior. Os

planetas restantes da nossa amostra, Kepler 283-, Kepler 440-b, Kepler 442-b e Kepler

443-b, enontram-se na região entral da ZH.

Com base na distânia na qual se enontra o planeta e na luminosidade da estrela

hospedeira, alulamos o �uxo solar efetivo, Seff , de ada exoplaneta da nossa amostra

e identi�amos a possível atmosfera que eles podem ter, sendo possível também estimar

um limite inferior, superior ou ambos para a temperatura e a pressão super�iais. Estes

resultados são apresentados na Tabela 3.8, onde temos que dos 9 planetas analisados,

onsiderando o valor alulado para Seff e a sua posição 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

pressão super�ial de 4,65 e 7,23 bar, respetivamente, enquanto que para o tereiro foi

determinado um limite superior na pressão super�ial de 5,24 bar. Também enontramos

que a temperatura super�ial para Kepler 174-d e Kepler 441-b poderia ser menor que

273 K, sendo este o limite superior permitido. Já o planeta Kepler 186-f pode ter uma

temperatura superior a 273 K, no aso de ter uma atmosfera do tipo Marte.

Quanto aos outros 6 planetas analisados, é mais provável que os mesmos tenham uma

atmosfera do tipo da Terra. Por exemplo para Kepler 283- e Kepler 440-b enontramos

que o intervalo de temperatura super�ial seria de 230-260 K e 240-260 K, respetiva-

mente, enquanto que a pressão seria de ∼ 3 bar. Se em ambos os asos onsiderarmos

apenas as temperaturas super�iais enontradas, podemos ser levados a onluir que o

planeta apresenta gelo na superfíie, já que a temperatura de fusão da água é de 273

K. Porém, esse valor para a temperatura de fusão da água orresponde a uma pressão

super�ial de 1 bar, ou seja, menor do que a pressão super�ial nos planetas analisados.

Logo, para onluirmos se a água na superfíie se enontra em estado líquido ou sólido

teremos que estudar o seu diagrama de fase para todos os planetas da nossa amostra, o

que não foi realizado no presente trabalho por falta de tempo.

Para Kepler 22-b e Kepler 298-d só foi possível determinar os limites inferiores para

temperatura e pressão, já que ambos se enontram no limite da ZHI (Figuras A.15 e A.17

no Apêndie A). Como foi menionado no apítulo 2, a atmosfera de Kepler 22-b estaria

sofrendo o efeito estufa irreversível, já que a temperatura super�ial mínima determinada
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é de 500 K. Por outro lado, para Kepler 298-d a temperatura miníma estimada é de 260

K, mas também é possível que ele tenha uma temperatura mais elevada na superfíie,

fazendo om que também sofra o efeito estufa irreversível. De aordo om o nosso estudo,

para todos os planetas analisados o efeito estufa irreversível iniia-se a partir dos 500 K

aproximadamente.

No aso dos planetas Kepler 442-b e Kepler 443-b, os limites determinados para a tem-

peratura super�ial foram de 240-320 K e 240-280 K, respetivamente, om uma pressão

na superfíie de ∼ 1, 4 e ∼ 5, 6 bar, respetivamente. Nesses planetas, devido ao intervalo
de temperaturas, pode existir água em estado líquido nas suas superfíies om pressões

mais altas do que a Terra, sendo portanto planetas astrobiologiamente interessantes jun-

tamente om o Kepler 186-f e Kepler 298-d. Entretanto da mesma forma, neessitamos

analisar o diagrama de fase da água para onluirmos a sua possível existênia ou não no

estado líquido.

Já a partir de estudos de estabilidade dinâmia que realizamos para os sistemas multi-

planetários da nossa amostra, onluímos que no aso dos sistemas Kepler 174, Kepler

186, Kepler 283 e Kepler 298, apenas algumas on�gurações orbitais possibilitam que o

planeta permaneça dentro da ZH pelo tempo total da simulação. Por exemplo, dos 19

asos analisados para o sistema Kepler 174, 16 deles resultaram estáveis por 3, 8 × 108

anos, e em metade destes o planeta Kepler 174-d permaneeu dentro da ZH pelo mesmo

intervalo de tempo, variando a sua distânia de 0,7496 a 0,7923 au, aproximadamente,

e om exentriidade aproximadamente 0 (Tabela 5.2). Para o sistema Kepler 186, a

simulação realizada resultou estável pelo tempo total de 1, 06×107 anos e o planeta Kepler
186-f permaneeu dentro da ZH durante todo esse tempo, variando a sua distânia e

exentriidade nos intervalos de 0,3882 a 0,3972 au e de 0,0095 a 0,0114, respetivamente.

Para o sistema Kepler 283, as 7 simulações realizadas foram estáveis por um tempo de

3, 01 × 107 anos, mas somente em 2 delas o planeta Kepler 283- permaneeu dentro

da ZH, variando a sua distânia e exentriidade nos intervalos de 0,3657 a 0,4363 au

e de 0 a 0,09, respetivamente (ver Tabela 5.3 para ambos asos). Finalmente, das 17

simulações feitas para o sistema Kepler 298, 10 delas resultaram estáveis pelo tempo total

de 2, 86 × 107 anos, mas em nenhuma delas o planeta Kepler 298-d permaneeu todo o

tempo dentro da ZH.

Todos esses planetas que estão orbitando dentro da ZH, omo Kepler 174-d, Kepler 186-

f e Kepler 283-, podem variar a temperatura e pressão super�iais, devido as ondições

físias nas prováveis atmosferas que são dependentes da radiação reebida das estrelas

hospedeiras. A análise dessas diferentes ondições físias ausadas pelas variações nas

órbitas desses planetas fará parte das próximas etapas deste trabalho. Na tabela 6.1

apresentamos as araterístias físias que os planetas da nossa amostra poderiam ter,

omo por exemplo a sua posição na ZH, tipo de atmosfera, estado da água sobre a

sua superfíie levando em onta somente a temperatura de fusão desse elemento a 1

bar, estabilidade dinâmia do sistema, e máxima variação de exentriidade em aquelas

on�gurações na qual o planeta �ou dentro da ZH.

Por último, ainda que até o momento não tenha sido detetado nenhum planeta de tipo

rohoso ao redor de sistemas estelares binários, apresentamos neste trabalho um método

alternativo ao de Kaltenegger & Haghighipour (2013) e Haghighipour & Kaltenegger

(2013) para o álulo da ZH nesses sistemas. Veri�amos que a ZH pode ser alulada a

partir da determinação das raízes de um polin�mio de quarta ordem, ujos oe�ientes

dependem das anomalias verdadeiras do planeta e da estrela seundária, da distânia entre

as estrelas, da exentriidade do sistema binário e dos limites da ZH assumidos para o
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Tabela 6.1.: Resultados �nais para os planetas da nossa amostra

Planetas Posição na ZH Tipo de atmosfera

Estado da água

Sistema estável Máxima exentriidade

(1 bar)

Kepler 174-d Limite exterior Marte Gelo Sim e < 0,027

Kepler 186-f Limite exterior Marte Líquido Sim e < 0,0114

Kepler 441-b Limite exterior Marte Gelo Sim(2-orpos) �

Kepler 283- Região entral Terra Gelo Sim e < 0,09

Kepler 440-b Região entral Terra Gelo Sim(2-orpos) �

Kepler 442-b Região entral Terra Gelo-Líquido Sim(2-orpos) �

Kepler 443-b Região entral Terra Gelo-Líquido Sim(2-orpos) �

Kepler 298-d Limite interior Terra Líquido-Gás Sim �

Kepler 22-b Limite interior Terra Gás Sim(2-orpos) �

sistema solar. Este método foi apliado para 3 planetas irumbinários desobertos pela

missão Kepler: Kepler 16, Kepler 47 e Kepler 453, e os nossos resultados se omparados

om os obtidos por Haghighipour & Kaltenegger (2013) e Welsh et al. (2015) enontram-

se em um bom aordo. A vantagem do nosso método é que não requer a solução das

equações de movimento do sistema e om isso, a determinação das raízes do polin�mio

aaba sendo mais e�iente. Assim podemos de�nir duas ZH: a ZH segura na qual a

ondição de habitabilidade não depende da posição da estrela seundária, e a ZH variável

orrespondente a uma região em que a ondição de habitabilidade depende da posição da

estrela seundária na sua órbita. Também foi possível de�nir a ZH média, onsiderando

os valores médios dos oe�ientes do polin�mio (equação 4.9) sobre um período ompleto

da estrela seundária. Em geral, as bordas das diferentes ZH apresentam um formato

elíptio, podendo ser araterizadas pelo respetivo semieixo e exentriidade.

Ao longo deste trabalho foram levantadas várias questões que poderiam ser aprimoradas

nas próximas etapas. Cabe destaar que as massas dos exoplanetas da nossa amostra

devem ser re�nadas, pois os valores usados neste trabalho foram extraídos da base de

dados exoplanets.org e foram inferidos através de alguma relação empíria massa-raio

não espei�ada. Sendo assim, uma possibilidade para aprimorar a determinação da ZH e

das possíveis atmosferas dos planetas seria obtendo uma melhor estimativa destas massas,

utilizando para isso diferentes relações massa-raio (Seager et al., 2007; Grasset et al., 2009;

Lissauer et al., 2011; Zeng & Sasselov, 2013; Weiss & Mary, 2014; Kopparapu et al., 2014;

Zeng et al., 2016), e posteriormente utilizar o ódigo limátio radiativo-onvetivo para

ada um desses novos valores. Outra possibilidade de aprimoramento seria observar o

espetro das estrelas hospedeiras de ada planeta e introduzir esta informação dentro do

modelo radiativo-onvetivo (porém isto vai requerer um onheimento mais aprofundado

do ódigo).

Além disso, a prinipal desvantagem do modelo limátio radiativo-onvetivo utilizado

é que o mesmo onsegue trabalhar om apenas dois tipos de atmosferas: tipo Terra e tipo

Marte. Portanto seria interessante explorar se esses planetas poderiam ter atmosferas om

outras omposições químias. Uma possibilidade para um futuro próximo será a utilização

do modelo atmosfério PHOENIX (Allard et al., 2012) para tentarmos obter espetros

teórios de diferentes atmosferas, prevendo ou não a possibilidade de bioassinaturas nesses

planetas, que indiariam um enário astrobiologiamente interessante.
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A. Apêndie A

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

Nessa seção é possível observar as diferentes �guras e resultados obtidos para ada planeta

da nossa amostra, além das araterístias físias dos sistemas Kepler 22 e Kepler 298.

Os resultados estão apresentados por planeta da seguinte forma, nome do planeta

analisado, tabela om os limites obtidos, �guras FIR vs. Tsup, Seff vs. Tsup para o limite

interior e Seff vs. pCO2 para o limite exterior, seguido de Seff vs. distânia para a

araterização do tipo de atmosfera e parâmetros físios.

A.1.1. Kepler 186-f

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

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

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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(a)

(b)

()

Figura A.1.: (a): FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da tempera-

tura super�ial. (): Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono.
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A.1. Limite da ZH para ada planeta da amostra

(a)

Figura A.2.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas são os valo-

res para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de Seff

reebido pelo planeta.

A.1.2. Kepler 174-d

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

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

Seff drunaway[au℄ Seff dmaximum[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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(a)

(b)

()

Figura A.3.: a: FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da temperatura

super�ial. (): Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono.
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A.1. Limite da ZH para ada planeta da amostra

(a)

Figura A.4.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas são os valo-

res para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de Seff

reebido pelo planeta.

A.1.3. Kepler 283-

Tabela A.3.: Limites para Zona de habitabilidade de Kepler 283-.

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

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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CapítuloA. Apêndie A

(a)

(b)

()

Figura A.5.: (a): FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da tempera-

tura super�ial. (): Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono.
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A.1. Limite da ZH para ada planeta da amostra

(a)

Figura A.6.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas são os valo-

res para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de Seff

reebido pelo planeta.

A.1.4. Kepler 440-b

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

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

Seff drunaway[au℄ Seff dmaximum[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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CapítuloA. Apêndie A

(a)

(b)

()

Figura A.7.: (a): FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da tempera-

tura super�ial. (): Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono.
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A.1. Limite da ZH para ada planeta da amostra

(a)

Figura A.8.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas são os valo-

res para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de Seff

reebido pelo planeta.

A.1.5. Kepler 441-b

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

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

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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CapítuloA. Apêndie A

(a)

(b)

()

Figura A.9.: (a): FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da tempera-

tura super�ial. (): Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono.
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A.1. Limite da ZH para ada planeta da amostra

(a)

Figura A.10.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas são os

valores para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de

Seff reebido pelo planeta.

A.1.6. Kepler 442-b

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

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

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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CapítuloA. Apêndie A

(a)

(b)

()

Figura A.11.: (a): FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da tempe-

ratura super�ial. (): Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono.
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A.1. Limite da ZH para ada planeta da amostra

(a)

Figura A.12.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas são os

valores para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de

Seff reebido pelo planeta.

A.1.7. Kepler 443-b

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

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

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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CapítuloA. Apêndie A

(a)

Figura A.14.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas são os

valores para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de

Seff reebido pelo planeta.

A.1.8. Caraterístias físias de Kepler 22-b e Kepler 298-d e

suas estrelas hospedeiras

Tabela A.8.: Caraterístias físias das estrelas Kepler 22 e Kepler 298.

Estrela

Teff R∗ logg [Fe/H℄ L∗
Ref.

[K℄ [R⊙℄ dex dex [L⊙℄

Kepler 22 5518±44 0,979±0,02 4,44±0,06 -0,29±0,06 0,73 (1);(3)

Kepler 298 4470±100 0,582±0,025 4,71±0,15 -0,121 0,09 (2);(3)

(1):(Boruki et al., 2012). (2):(Rowe et al., 2014).

(3):http://exoplanets.org/; http://www.exoplanet.eu/.

Tabela A.9.: Caraterístias físias dos planetas Kepler 22-b e Kepler 298-d.

Planetas

a RP MP
Ref.

[au℄ [R⊕℄ M⊕

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):(Boruki et al., 2012). (2):(Rowe et al., 2014).

(3):http://exoplanets.org/; http://www.exoplanet.eu/.
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A.1. Limite da ZH para ada planeta da amostra

(a)

(b)

()

Figura A.13.: (a): FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da tempe-

ratura super�ial. (): Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono.
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CapítuloA. Apêndie A

A.1.9. Kepler 22-b

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

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

Seff dZHI [au℄ 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

(a)

Figura A.15.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas são os

valores para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de

Seff reebido pelo planeta.
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A.1. Limite da ZH para ada planeta da amostra

(a)

(b)

()

Figura A.16.: (a): FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da tempe-

ratura super�ial. (): Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono.
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CapítuloA. Apêndie A

A.1.10. Kepler 298-d

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

Estrelas

Efeito Estufa Irreversível Efeito Estufa Máximo

Seff dZHI [au℄ Seff dZHI [au℄

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

(a)

Figura A.17.: Seff em função da distânia. As linhas azuis representam os valores obtidos de

Seff para uma atmosfera do tipo Terra, enquanto as linhas vermelhas são os

valores para uma atmosfera do tipo Marte. O írulo verde representa o valor de

Seff reebido pelo planeta.
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A.1. Limite da ZH para ada planeta da amostra

(a)

(b)

()

Figura A.18.: (a): FIR em função da temperatura super�ial. (b): Seff em função da tempe-

ratura super�ial. (): Seff em função da pressão parial do dióxido de arbono.
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B. Apêndie B

B.1. Estabilidade dinâmia para os sistema

multi-planetários da nossa amostra

Nessa seção é possível observar as �guras om os resultados do álulo de estabilidade

dos diferentes sistemas multi-planetários analisados usando o ódigo SWIFT.

A informação está apresentada por sistema multi-planetário om o seguinte formato:

nome do sistema analisado, grá�os nos quais o sistema é dinamiamente estável e que o

planeta de interesse permanee dentro da ZH. Logo depois apresentamos os outros grá�os

nos quais o sistema �a dinamiamente estável mas o planeta de interesse enontra-se

saindo e entrando da ZH. Por último, temos os grá�os nos quais o sistema não é estável,

já que existe ruzamento entre as órbitas dos planetas do sistema analisado. Em todos os

grá�os apresentamos o periastro, semieixo maior e apoastro de ada planeta do sistema

multi-planetário em função do tempo.

B.2. Sistema Kepler 174

B.2.1. Estabilidade dinâmia

Nas �guras B.1, B.2 e B.3 pode ser observado que o sistema Kepler 174 é estável dina-

miamente já que as órbitas dos planetas não se ruzam, e que Kepler 174-d �a dentro

da ZH do sistema ao longo da simulação.
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CapítuloB. Apêndie B

(a)

(b)

()

Figura B.1.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 174 para exentriidades om as seguintes

ondições iniiais (a):eb= 0 - ec=0 - ed= 0. (b):eb=0,2 - ec=0 - ed=0. ():eb=0,4

- ec=0 - ed=0.

88



B.2. Sistema Kepler 174

(a)

(b)

()

Figura B.2.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 174 para exentriidades om as seguintes

ondições iniiais (a):eb=0 - ec=0,2 - ed=0 . (b):eb=0 - ec=0,4 - ed=0. ():eb=0,2

- ec=0,2 - ed=0.
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CapítuloB. Apêndie B

(a)

(b)

Figura B.3.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 174 para exentriidades om as seguintes

ondições iniiais (a):eb=0,2 - ec=0,4 - ed=0 . (b):eb=0,4 - ec=0,2 - ed=0.

Enquanto que nas �guras B.4,B.5 e B.6 pode ser observado que o sistema Kepler 174 é

estável dinamiamente porque as órbitas dos planetas não apresentam ruzamentos, mas

que Kepler 174-d não �a o tempo todo dentro da ZH ao longo da simulação.
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B.2. Sistema Kepler 174

(a)

(b)

()

Figura B.4.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 174 para exentriidades om as seguintes

ondições iniiais (a):eb=0 - ec=0 - ed=0 . (b):eb=0 - ec=0 - ed=0,4. ():eb=0,2

- ec=0,2 - ed=0,2.
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CapítuloB. Apêndie B

(a)

(b)

()

Figura B.5.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 174 para exentriidades om as seguintes

ondições iniiais (a):eb=0,2 - ec=0,2 - ed=0,4. (b):eb=0,2 - ec=0,4 - ed=0,2.

():eb=0,2 - ec=0,4 - ed=0,4.
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B.2. Sistema Kepler 174

(a)

(b)

Figura B.6.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 174 para exentriidades om as seguintes

ondições iniiais (a):eb=0,4 - ec=0,2 - ed=0,2. (b):eb=0,4 - ec=0,2 - ed=0,4.

B.2.2. Dinamiamente instável

Apresentamos na �gura B.7 os enários om ruzamentos de órbitas que resultaram em

instabilidade para o sistema Kepler 174.
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CapítuloB. Apêndie B

(a)

(b)

()

Figura B.7.: Instabilidade dinâmia do sistema Kepler 174 para exentriidades om as seguin-

tes ondições iniiais (a):eb=0,4 - ec=0,4 - ed=0. (b):eb=0,4 - ec=0,4 - ed=0,4.

():eb=0,4 - ec=0,4 - ed=0,2.
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B.3. Sistema Kepler 186

B.3. Sistema Kepler 186

B.3.1. Estabilidade dinâmia

Na �gura B.8 pode ser observado que o sistema Kepler 186 é estável dinamiamente já

que as órbitas dos planetas não se ruzam, e que Kepler 186-f �a dentro da ZH do

sistema ao longo da simulação.

(a)

Figura B.8.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 186 para exentriidades om a seguinte

ondição iniial (a):eb=0,04 - ec=0,03 - ed=0,03 - ee=0,03 - ef=0,01.

B.4. Sistema Kepler 283

B.4.1. Estabilidade dinâmia

Na �gura B.9 pode ser observado que o sistema Kepler 283 é estável dinamiamente já

que as órbitas dos planetas não se ruzam, e que Kepler 283- �a dentro da ZH do

sistema ao longo da simulação.
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CapítuloB. Apêndie B

(a)

(b)

Figura B.9.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 283 para exentriidades om as seguintes

ondições iniiais (a):eb=0 - ec=0. (b):eb=0,2 - ec=0.

Enquanto que nas �guras B.10 e B.11 pode ser observado que o sistema Kepler 283 é

estável dinamiamente porque as órbitas dos planetas do sistema não apresentam ruza-

mentos, mas que Kepler 283- não �a o tempo todo dentro da ZH ao longo da simulação.
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B.4. Sistema Kepler 283

(a)

(b)

()

Figura B.10.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 283 para exentriidades om as se-

guintes ondições iniiais (a):eb=0,4 - ec=0. (b):eb=0,2 - ec=0,2. ():eb=0,2 -

ec=0,4.
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CapítuloB. Apêndie B

(a)

(b)

Figura B.11.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 283 para exentriidades om as seguin-

tes ondições iniiais (a):eb=0,4 - ec=0,2. (b):eb=0,4 - ec=0,4.

B.5. Sistema Kepler 298

B.5.1. Estabilidade dinâmia

Nas �guras B.12, B.13 e B.14 pode ser observado que o sistema Kepler 298 é estável

dinamiamente porque as órbitas dos planetas do sistema não apresentam ruzamentos,

mas Kepler 298-d não �a o tempo todo dentro da ZH ao longo da simulação.
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B.5. Sistema Kepler 298

(a)

(b)

()

Figura B.12.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 298 para exentriidades om as se-

guintes ondições iniiais (a):eb=0 - ec=0 - ed=0 . (b):eb=0,2 - ec=0 - ed=0.

():eb=0,2 - ec=0,2 - ed=0.

99



CapítuloB. Apêndie B

(a)

(b)

()

Figura B.13.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 298 para exentriidades om as seguin-

tes ondições iniiais (a):eb=0,2 - ec=0,2 - ed=0,2. (b):eb=0 - ec=0 - ed=0,2.

():eb=0 - ec=0 - ed=0,4.
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B.5. Sistema Kepler 298

(a)

(b)

()

Figura B.14.: Estabilidade dinâmia do sistema Kepler 298 para exentriidades om as seguin-

tes ondições iniiais (a):eb=0 - ec=0,2 - ed=0,2. (b):eb=0 - ec=0,2 - ed=0,4.

():eb=0,2 - ec=0 - ed=0,2.
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CapítuloB. Apêndie B

B.5.2. Dinamiamente instável

Apresentamos nas �guras B.15 e B.16 os enários om ruzamentos de órbitas que resul-

taram em instabilidades para o sistema Kepler 298.

(a)

Figura B.15.: Instabilidade dinâmia do sistema Kepler 298 para exentriidades om as se-

guintes ondições iniiais (a):eb=0,2 - ec=0,4 - ed=0,2.
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B.5. Sistema Kepler 298

(a)

(b)

()

Figura B.16.: Instabilidade dinâmia do sistema Kepler 298 para exentriidades om as seguin-

tes ondições iniiais (a):eb=0,2 - ec=0,4 - ed=0. (b):eb=0,4 - ec=0,2 - ed=0.

():eb=0,4 - ec=0,4 - ed=0.
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