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RESUMO

Nesta tese sédo analisados os efeitos que a presenca de um planeta gigante gasoso
proximo causa em sua estrela hospedeira. Tem se discutido que a interacao estrela -
planeta possa provocar mudancas na atividade cromosférica e coronal estelar. Tendo
isto em mente, analisamos uma amostra composta por 53 planetas extrassolares orbi-
tando estrelas F, G e K da sequéncia principal, dentre os quais trés superterras. Nesta
analise, buscamos indicios de mudancas na atividade cromosférica estelar devido a
proximidade do planeta gigante. Mostramos que ndo existem evidéncias suficientes
que corroborem tal hipotese. Fazendo uso desta mesma amostra e de dados dis-
poniveis na literatura para o Sistema Solar, revisitamos a chamada lei magnética de
Bode. Esta lei propde a existéncia de uma relagao direta entre magnetismo e rotacao.
Através de estimativas para 0 momento magnético .# e para 0 momentum angular
% destes objetos, construimos e analisamos detalhadamente o diagrama de Blackett
(log £ — log .#). Neste diagrama ficou evidente que a lei magnética de Bode é valida

tanto para o Sistema Solar quanto para os novos sistemas planetérios.

Palavras - Chave: Atividade Cromosférica — planetas extrassolares — Lei Magnética

de Bode



ABSTRACT

In this thesis we analyze the effects that the presence of a near gas giant planet can
cause in its host star. It has been argued that the star—planet interaction can cause
changes in the coronal and chromospheric stellar activity. With this in mind, we analyze
a sample of 53 extrasolar planets orbiting F, G and K main sequence stars, among
them three super-Earths. In this analysis, we look for evidence of changes in the
chromospheric activity due to the proximity of the giant planet. We show that, so far,
there is not enough evidence to support such a hypothesis. Making use of the same
sample and also taking in account available data for the Solar System, we revisit the
so-called magnetic Bode’s law. This law proposes the existence of a direct relationship
between magnetism and rotation. By using estimations for the stellar and planetary
magnetic moment .# and the angular momentum ., we construct a Blackett’s diagram
(log £ —log .#). In this diagram is evident that the magnetic Bode’s law is valid for both

the Solar System and the new planetary systems.

Key-words: Chromospheric Activity — Exoplanets — Magnetic Bode’s Law
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Capitulo 1

Introducao

Over the course of centuries of
astronomical research, few
subjects have captured the
public as well as scientists as
much as the search for and

study of extrasolar planets.

Monika Lendl

A tirinha do Peanuts que reproduzi na pagina de dedicatoria desta tese data de
22 de setembro de 1963} Nela, Lucy esta certa que n&o ha outros mundos — além da
Terra — onde se possa viver. Se esta tirinha tivesse sido idealizada nas ultimas duas
décadas, provavelmente mostraria um Charlie Brown esperancoso, pois Lucy poderia
prescrever-lhe uma rapida mudanga para um outro mundo, existente na zona habitavel
de alguma estrela distante. Mas esta revolugcdo no campo da planetologia é recente
e, portanto, o Charlie Brown da década de 60 n&o tinha muita escolha no que dizia

respeito a escolher sistemas planetarios.

Em 1995, o astrébnomo suico Michel Mayor e o seu entao estudante Didier Que-
loz anunciaram a descoberta do primeiro planeta fora do Sistema Solar orbitando uma

estrela. Tal planeta, gigante e gasoso, ficou conhecido como 51 Pegasi b, pois orbitava

Thttp://www.gocomics.com/peanuts/1963/09/22
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a estrela 51 Pegasi (Mayor & Queloz (1995)). Esta descoberta marca o inicio de uma
nova era na Ciéncia, durante a qual nossa compreensao sobre sistemas planetarios,
sua formacao, composicao e evolucdo, bem como sobre as condicdes de habitabi-
lidade em um planeta, vem sofrendo consideraveis e eminentes mudancas. Assim,
nestes Ultimos dezesseis anos vimos uma revolu¢cao no nosso conhecimento tedrico e
observacional dos objetos tipo planeta. Gragas as centenas de planetas descobertos
até o momento?|temos nos deparado com uma extraordinaria diversidade de sistemas
planetarios e propriedades fisicas que sequer haviamos imaginado, levantando novas

questoes e esclarecendo antigas perguntas.

A nossa concepgao de sistemas planetérios e planeta habitavel é toda baseada
no nosso planeta Terra e no Sistema Solar. A Terra € o Unico planeta habitavel que co-
nhecemos, do mesmo modo que o Sistema Solar era, até pouco mais de uma década,
0 Unico sistema planetario conhecido. Esses fatos influenciaram e continuam influen-
ciando nossa ideia do que pode ser encontrado alhures. Se de um lado os sistemas
planetarios encontrados foram de grande impacto para nosso conhecimento, por outro
os planetas encontrados pouco possuem em comum com o Sistema Solar. Alguns
sdo muito maiores que Jupiter, tdo grandes que os livros de duas décadas passadas
diziam que nédo poderiam existir e explicavam o porqué. E ainda, alguns destes novos
planetas estdo em 6rbitas muito proximas das estrelas que orbitam e algumas destas
orbitas apresentam excentricidades enormes. Mas nem por isso deixou-se de achar
que os planetas habitaveis sdo planetas como a Terra dentro de sistemas planetarios
como o Sistema Solar. Mesmo aceitando-se que as condigdes para a existéncia de
vida exijam que os planetas se encontrem a disténcias criticas, nem tao longe e frios,
nem tao perto e quentes, ainda precisamos que uma Terra colocada dentro de um
sistema planetario mais amplo possa existir. Sera que num sistema com um planeta

gigante perto da estrela hospedeiraﬂ h& espaco para que exista um pequeno planeta

2Em 16 de janeiro de 2012, existiam 725 planetas extrassolares descobertos em torno de estrelas em
diferentes estagios evolutivos. A atualizagdo destes dados se encontra disponivel na Internet: http:
//exoplanet.eu/

*Nesta tese, usamos os termos “estrela central” e “estrela hospedeira” como sin6nimos, significando
a estrela em torno da qual se encontra determinado planeta.


http://exoplanet.eu/
http://exoplanet.eu/
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em uma Orbita regular e pouco excéntrica? A crencga difundida entre os astronomos
€ que, tal como a Terra, talvez haja um planeta habitavel em um sistema no qual
existam planetas gigantes como Jupiter e os demais, desde que situados a distancias
confortaveis da estrela hospedeira. Entretanto, resultados de estudos dindmicos mais
recentes mostram que pequenas modificagdes nas condi¢ées do Sistema Solar se-
riam suficientes para que Vénus nao pudesse existir, pelo menos la onde atualmente

se encontra.

Uma informagao que podera trazer luz a este debate, diz respeito ao comporta-
mento do momentum angular e orbital de estrelas com planetas. Neste contexto, um
estudo preliminar feito por Alves, Do Nascimento Jr. & De Medeiros (2010) mostrou
que estrelas com planetas detectados, até o presente, tem um momentum angular
em excesso em relagdo ao Sol e também em relacdo as estrelas sem planetas de-
tectados. Tais resultados, no entanto, sdo baseados em dados da literatura obtidos
com diferentes técnicas e precisées, 0 que mostra a necessidade de se refazer esta
analise, porém com base numa amostra onde os parametros fisicos, estelares e pla-
netarios, sejam obtidos através de um mesmo tratamento, de onde se espera também

uma mesma precisao.

Outra questao que tem sido amplamente discutida na literatura é a influéncia
de um planeta muito préximo a estrela hospedeira sobre a atividade magnética este-
lar. Para analisar tal influéncia diferentes estudos sobre os indicadores de atividade
cromosférica e coronal estelar tem sido realizados. Shkolnik et al. (2008), Shkolnik,
Walker & Bohlender (2003) sugerem a presenca de atividade cromosférica, induzida
pela presenca de um planeta, nas estrelas HD 179949 e v And, a partir da detec-
cao de modulacdes na emissado cromosférica de Ca Il H & K em fase com o periodo
orbital de um jupiter quente (ver segéo [2.2.3). J& Kashyap, Drake & Saar (2008) afir-
mam que estrelas que possuem planetas em orbitas proximas apresentam, em média,
emissao em raios-X mais intensa do que aquelas que possuem planetas em orbitas
mais distantes, de modo que planetas em 6rbitas préximas podem influenciar a ati-

vidade magnética estelar. Entretanto, Poppenhaeger, Robrade & Schmitt (2010) nao
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encontraram uma relacdo significativa entre luminosidade de raios-X e parametros
planetarios. Canto Martins et al. (2011) também n&o encontra nenhuma relagéo que
distinga uma amostra de estrelas que possuem planetas detectados de uma outra que
nao possuam planetas detectados ao estudar a atividade cromosférica. Esta questao

serd brevemente discutida na Secéo [3.3|desta tese.

A partir de estudos estatisticos observamos que existe uma grande diversidade
nos parametros fisicos dos planetas extrassolares, sobretudo na excentricidade e no
periodo orbital, e uma particularidade acentuada: a maioria das estrelas anas hospe-
dando tais planetas sao ricas em metais e seus planetas estdao em 6rbitas bastante
elipticas em relagdo ao Sistema Solar (Udry & Santos (2007)). Tal aspecto ndo se
aplica as estrelas evoluidas com planetas, as quais exibem um amplo espectro de va-
lores de metalicidade (Pasquini et al. (2007)). Claramente, os dados observacionais
obtidos nessa ultima década estédo trazendo rapidos avancgos na area da planetologia,
como jamais ocorreu em varios séculos, levando a uma profunda revisdo do nosso
conhecimento quanto a fisica que controla a formacao e evolugéo dos sistemas plane-
tarios, incluindo questdes de estabilidade e interacao estrela — planeta. Apesar desse

extraordinario avango, inumeras sao as questdes em aberto.

Observacionalmente, é um fato bem conhecido que a presenca de uma (ou
mais) estrela proxima a outra, interagindo entre si, pode aumentar consideravelmente
a atividade cromosférica e coronal das mesmas. Um exemplo disto sdo os sistemas
binarios RSCVn (ver Ayres & Linsky (1980)). Grande parte deste efeito é causado
pela sincronizacao rotacional, o que provoca uma rotacao mais rapida e reforca a
atividade do dinamo. Embora isto seja um efeito puramente de maré gravitacional,
com o0 aumento de atividade como subproduto, podemos esperar que, por analogia,
efeitos de maré e de interagdo magnética também sejam encontrados no caso em
que temos um planeta gigante proximo a uma estrela, podendo ou ndo a mesma ser
causada por sincronizagao rotacional. Na Figura temos as possiveis interacdes

entre planeta e estrela, ou entre estrela e ana marrom.

Dentre os diversos problemas em planetologia investigados ao longo dos anos,
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Sincronizagao : toine € tidade?
""""" Rotacional
Interacgado
— de ...—l
Estrela Maré PEG ou AM
Magnetosfera
Interacao
“—"""|Magnética —

Figura 1.1: Fluxograma representando as interagdes entre uma estrela e um planeta
gigante PEG (ou ana marrom AM) orbitando em torno dela.
Fonte: Reproducao da Fig.1 de Cuntz, Saar & Musielak (2000).

um que sempre intrigou a comunidade cientifica € a chamada lei magnética de Bode
(Russell (1978)). Blackett (1947) foi o primeiro a sugerir a existéncia de uma corre-
lacdo entre o momento magnético, .#, e 0 momentum angular, .#, ao mostrar que
o momentum angular do Sol, da Terra e da estrela HD 118022 é proporcional aos
respectivos momentos magnéticos, com uma constante de proporcionalidade da or-
dem de %2 onde G é a constante de gravitagdo universal e ¢ a velocidade da luz.
Nesta tese revisitamos tal estudo por entendermos que no atual contexto da ciéncia
planetaria isto se faz ndo somente pertinente como também fundamental. Para tal,
necessitamos estimar alguns dos parametros envolvidos, em particular, 0s momentos
magnéticos e rotacionais, o que sera feito aqui através de leis de escala simples que
de fato nos dao um valor proporcional aquelas grandezas em questao, apresentando

um bom indicativo do comportamento das mesmas.

Muitos dos planetas descobertos possuem massas comparaveis ou maiores do
qgue a de Jupiter, mas se encontram em Orbitas muito proximas da estrela, 0 que nos
faz levantar a hipétese de que esta proximidade possa influenciar a coroa e a cromos-

fera estelar. Tendo em vista isto, em adicao a proposta inicial desta tese, investigamos
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a interacao estrela - planeta do ponto de vista de suas propriedades magnéticas e do

efeito que a presenga de um planeta provoca na atividade estelar.

1.1 Objetivos

Considerando a discussao anterior, neste trabalho temos como objetivo geral
investigar o comportamento das propriedades magnéticas de sistemas planetarios

através do estudo da:

+ Atividade cromosférica em estrelas hospedeiras de planetas;

» Conexao entre 0 momento magnético e o momentum angular de estrelas e pla-

netas em sistemas planetérios conhecidos,

com o objetivo especifico de investigar a lei magnética de Bode (ou lei de Blackett)
para sistemas compostos por estrelas da sequéncia principal com um planeta gigante

proximo, em especial, um jupiter quente.

1.2 Nomenclatura adotada

Nesta tese, usamos os termos “estrela central’” e “estrela hospedeira” como
sindnimos, significando a estrela em torno da qual se encontra determinado planeta.
Um planeta descoberto em torno de uma estrela X é denominado de planeta X b. Se
outros planetas forem descobertos orbitando esta mesma estrela, serdo, respectiva-
mente, chamados de planeta X ¢, X d, X e e assim por diante. Nesta nomenclatura,
os indices b, ¢, d, etc, obedecem a ordem cronolégica das descobertas. Nao existe
uma regra que determine qual nome da estrela usar, por exemplo, pode ser aquele
referente as constelacdes, aos catalogos, as técnicas que levou a sua descoberta ou
ainda as coordenadas celestes. Os planetas do Sistema Solar sdo denominados por

seus nomes usuais. Quando nos referimos aos parametros estelares utilizamos os



Capitulo 1. Introducéao 27

The Extrasolar Planet Encyclopaedia

Exoplanet.eu¥*
(652 Estrelas)

A estrela ...

\

estd na sequéncia principal ?

4 P tem medidas de rotagdo, massa §— 3¢
e raio ?

— > tem medida de indice

<«—@ de fluxo de cdlcio (Syy) ?

Sim L:: hospeda um Jupiter quente ou  @——3 Ndo

uma Superterra ?

este planeta tem medidas de raio,
P b

massa, periodo orbital, semieixo

e excentricidade ?

P
qj a translagdo e a rotacdo p—r

estdo sincronizadas?

Y v

Este Sistema Planetario...

fara parte da Amostra sera dispensado da Amostra
(53 Sistemas Planetarios) (599 Sistemas Planetarios)

Figura 1.2: Fluxograma ilustrando como foi feita a selecdo da nossa amostra de traba-
Iho, que sera descrita na Segéo [5.1]
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indices ® e *, respectivamente, para o Sol e para as demais estrelas. Quando nos
referimos aos parametros planetarios utilizamos os indices J para Jupiter e pl para os

demais planetas.

1.3 Metodologia

Nosso trabalho comecga com a definicdo de uma amostra de planetas com suas
respectivas estrelas hospedeiras. Neste sentido duas questbes s&o determinantes

para o tamanho da mesma:

* A estrela possui valores do indice de fluxo de célcio, Suk, disponivel na litera-

tura?

» O planeta foi detectado através de um método que possibilitasse o calculo do

seu raio, R,?

Apbs definir nossa amostra (seguindo os passos descritos na Fig. [1.2), estimamos os
momentos magnéticos e rotacionais para as estrelas e planetas, através de relagbes
simples entre os parametros disponiveis dos mesmos. Por fim, analisamos nossos
resultados, e apresentamos as nossas conclusdes, buscando correlaciona-las com a

literatura.

1.4 Apresentacao da tese

Esta tese é essencialmente dividida em duas etapas. Na primeira, analisamos
a atividade cromosférica para uma amostra de estrelas com planetas. Na segunda
parte, fazemos um estudo, usando leis de escala, do momento magnético de estrelas
e planetas buscando uma conexdo com o seu momentum angular, verificando a cha-

mada lei magnética de Bode, para estes novos sistemas planetarios. Ao longo desta
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tese oferecemos algumas referéncias para aprofundamento das matérias que nao sao

tema deste trabalho. Nos Capitulos que seguem temos que:

» No Capitulo 2 fazemos uma breve descri¢cdo dos sistemas planetarios descober-
tos até a presente data, discutindo os principais métodos de busca de planetas

e apresentando as definicbes usadas;

» No Capitulo 3 discutimos a interacao estrela — planeta, abordando os conceitos
de acoplamento de maré gravitacional, sincronizagéo rotacional e descrevendo

a atividade cromosférica como um indicador de atividade magnética;

* No Capitulo 4 apresentamos 0s principais conceitos tedricos para campo mag-
nético, momento magnético e momentum angular, conceitos estes que nos per-

mitem discutir posteriormente a lei magnética de Bode;
* No Capitulo 5 descrevemos nossa amostra e discutimos os nossos resultados;

» No Capitulo 6 concluimos esta tese, introduzindo perspectivas para futuros tra-

balhos.
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Principais caracteristicas fisicas dos

planetas extrassolares

There are infinite worlds both
like and unlike this world of

ours.

Epicurus

Figura 2.1: Da esquerda para a direita: concepcéao artistica de um planeta orbitando
um pulsar, um Jupiter quente e uma ana marrom.
Fonte: Observatoire de Paris / UFE.

A Fig. ilustra, artisticamente, trés objetos que tem marcado presenca na
literatura astrondmica das ultimas duas décadas. A descoberta de objetos desse tipo
deu inicio a um novo ramo da astrofisica, a chamada exoplanetologia. O primeiro ob-
jeto extrassolar do tipo planeta foi descoberto em 1992 por Wolsczczan e Frail, que

reportam a descoberta de dois objetos de tamanhos proximos ao da Terra orbitando

30
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um pulsar (Wolszczan & Frail (1992)). Entretanto, planetas orbitando pulsares formam
uma classe inteiramente diferente daquela composta por planetas em torno de estre-
las “regulares”. O primeiro planeta orbitando uma estrela da sequéncia principal foi
descoberto em torno de 51 Pegasi (Mayor & Queloz (1995)) e este € o marco inicial da
historia da exoplanetologia. O planeta 51 Peg b foi detectado através do estudo de va-
riacoes na velocidade radial estelar, método este que é responsavel pela descoberta
de centenas de planetas extrassolares. A Fig. 2.2 mostra a evolucéo dessas desco-
bertas no periodo de 1989 até 2011: observa-se que houve um aumento substancial
depois do ano 2000, o que se deve principalmente ao uso de varios novos métodos
de busca, inclusive dos programas espaciais, como por exemplo, as missées CoRoT[|

e Keplef]

As estrelas hospedeiras de planetas (EHP) tém sido objeto de varios estudos
ao longo dos ultimos anos. Dentre os varios aspectos investigados podemos ressaltar

as seguintes conclusoes:

+ Estrelas mais massivas tendem a ter planetas mais massivos (Fig. |2.3);

» Planetas em torno de estrelas de massa intermediaria, ou seja, entre 0,5 M, e

1,5M,, podem ter orbitas bastante excéntricas (Fig. [2.4);

+ Estrelas da sequéncia principal que hospedam planetas sdo mais ricas em metal.
O que nao se sabe é a causa dessa metalicidade: se é devido ao enriquecimento
ou se representa uma distribuicao primordial da estrela. A Fig. 2.5 mostra a dis-
tribuicdo em metalicidades para estrelas gigantes, subgigantes e da sequéncia
principal que hospedam planetas. Observamos que a maior parte das estrelas
da sequéncia principal (e subgigantes) sao mais ricas em metais quando compa-

radas com as estrelas gigantes, que apresentam metalicidades bem distribuidas

"Miss&o espacial cujo nome é acrénimo para Convection, Rotation and exoplanet Transit Satellite.
O projeto foi desenvolvido pelo CNES (Centre National d’Etudes Spatiales), em parceria com varios
outros laboratérios tanto franceses quanto internacionais, incluindo o Brasil. Seu langamento ocorreu
em 2006.

2Misséo espacial projetada pela NASA (National Aeronautics and Space Administration) iniciada em
2009.
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no intervalo considerado. No modelo de acres¢cao do ndcleo uma maior me-
talicidade torna a estrela mais propicia para formar sistemas planetarios. Por
outro lado, o modelo de instabilidade gravitacional apresenta baixa dependéncia
com a metalicidade, embora alguns estudos mostrem que a metalicidade pode
desempenhar um papel no colapso gravitacional (Mayer et al. (2007)). Nao sa-
bemos ainda se o aumento da metalicidade favorece a formacao do planeta, ou
se as altas metalicidades observadas sao devido a presenca de um sistema pla-
netario. No primeiro caso, o valor da metalicidade observado representa o valor
primordial, e se 0 mecanismo de acresgéo do nucleo esta atuando, aumenta a
probabilidade de que a estrela possua um sistema planetario. No segundo, a at-
mosfera estelar foi poluida pelos detritos do sistema planetario no inicio da vida
estelar e a metalicidade observada reflete somente a abundancia nas camadas
mais externas. Se isto for verdade, entdo nés devemos observar uma tendéncia
decrescente da metalicidade da estrela com planeta no sentido de menor massa,
devido ao aumento da profundidade da zona de convecgédo. Santos et al. (2005)

mostram isto para estrelas da sequéncia principal.

Uma vasta literatura trata dos aspectos acima descritos, por exemplo: Santos

(2002); Baraffe, Chabrier & Barman (2010); Perryman (2000) e Israelian (2005).
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Figura 2.2: Histograma da quantidade N de planetas descobertos por ano, desde a
deteccao, em 1989, de um companheiro subestelar com 11 massas de Jupiter e com
periodo de 84 dias, em torno de HD 114762. Esta descoberta foi publicada por David
Latham do Centro de Astrofisica de Massachusetts, Michel Mayor do Observatério
de Genebra e seus colaboradores, que no entanto, foram prudentes ao descrever o
objeto como possivelmente uma ana marrom e nao como planeta gigante (Latham et
al. (1989)). As missdes espaciais CoRoT e Kepler sdo assinaladas no grafico assim
como os programas de detecgdo de transito planetario: HATNet, TrES, XO e WASP

(veja Sec. [2.1.2).
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Figura 2.3: Distribuicdo das massas M, das estrelas hospedeiras em fungao das mas-
sas M, dos respectivos planetas. Observamos que estrelas mais massivas tendem a
ter planetas mais massivos, e que a maioria dos planetas descobertos até agora estao
orbitando estrelas com massa em torno da solar.
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Figura 2.4: Distribuicdo da excentricidade da 6rbita do planeta em funcdo da massa
M, da respectiva estrela hospedeira. Observamos que estrelas com massas em torno
da massa solar possuem planetas detectados com érbitas quase circulares até extre-

mamente excéntricas.
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Figura 2.5: Distribuicdo das metalicidades para 34 estrelas gigantes (curva vermelha),
53 subgigantes (curva azul) e 228 estrelas da sequéncia principal (curva preta).
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2.1 Técnicas de deteccao: visao geral

A quantidade de parametros obtidos para um dado planeta depende do método
empregado para detecta-lo. Estes métodos também sdo os responsaveis por certas
limitacdes nas caracteristicas encontradas para os planetas observados. Por exemplo,
o método de velocidade radial favorece a deteccao de planetas com érbitas pequenas,
0 que pode nos levar a acreditar que existe uma maior quantidade de estrelas com

planetas préximos, entretanto, este € apenas um viés do referido método.

Nesta secdo vamos descrever em linhas gerais alguns dos principais métodos
usados até agora, com especial atencao para os métodos de velocidade radial e de
transito planetario, j& que ambos sdo os responsaveis pelas descobertas dos planetas
que compdéem nossa amostra de dados, que sera descrita mais adiante. Como o
método de velocidade radial € aquele que tem obtido o maior nimero de sucessos
de deteccdo, sendo também um dos responséaveis pela descoberta dos planetas de

nossa amostra, vamos descrevé-lo a seguir com algum detalhamento.

2.1.1 Método Doppler

Um planeta exerce uma atracao gravitacional sobre a estrela em torno da qual
orbita, fazendo com que a estrela oscile ao redor do baricentro. A amplitude do mo-
vimento depende da distancia orbital e da massa do planeta. Isto é, a presenca de
um planeta em torno de uma estrela faz com que ela se mova em uma pequena 6rbita
em torno do centro de massa do sistema (Figura [2.6). A velocidade com a qual a
estrela se move ao longo da linha de visada para um observador na Terra € chamada
de velocidade radiafl Quando se usa o método de velocidade radial para detectar a
presenca de um planeta, a estratégia € medir as variagées na velocidade relativa da
estrela em relagéo a Terra. Em outras palavras, as variacées na velocidade radial da

estrela em relacdo ao nosso planeta. A velocidade radial pode ser medida através do

3Jupiter provoca no Sol uma variagdo da velocidade radial de 12,5 m/s; Saturno uma de 2,7 m/s;
enquanto a Terra, devido a sua menor massa, provoca uma variagdo de apenas 0,1 m/s.
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Figura 2.6: A presenca de um planeta ao redor de uma estrela provoca nela uma pe-
quena atragao gravitacional, que faz com que a estrela “balance". A amplitude deste
movimento depende da distancia orbital e da massa do planeta. Usando-se o efeito
Doppler, pode-se ter informagéo sobre este“vai-e-vem"da estrela. Este efeito € pe-
queno, por exemplo, Jupiter induz uma mudanga de velocidade de 12,5 ms~'no Sol,
para um observador externo, enquanto Saturno provoca somente 2,7 ms~!. Portanto,
detectar um Jupiter € mais facil que detectar um Saturno. Obviamente, quanto melhor
a precisao instrumental, mais planetas pequenos serédo detectados. Os espectréme-
tros modernos podem detectar variagdes da ordem de ms—!na velocidade radial. Por
exemplo, o ELODIE tem precisdo de 8 ms—!'e o CORALIE tem precisdo de < 5 ms™1.
Nesta imagem um planeta de massa M, orbitando uma estrela de massa M,, a uma
distéancia a, da mesma, provoca um “balango"de raio a, na estrela, em torno de seu
baricentro. O observador ira detectar uma mudanca em velocidade radial V' R, funcao
da massa do planeta vezes o seno do angulo de visada i, do semi-eixo da 6rbita e da
massa da estrela.

Fonte: http://obswww.unige.ch/~udry/planet/method.html


http://obswww.unige.ch/~udry/planet/method.html
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deslocamento das linhas especitrais da estrela devido ao efeito Doppler.

Este método é independente da distancia entre as estrelas e os planetas, mas
¢ limitado tecnicamente, porque requer a obtencao de espectros de alta precisdo. Por
conseguinte, tal método geralmente é utilizado para estrelas proximas, no maximo 50
parsecs da Terra. Este método também encontra facilmente planetas solidos préximos
de suas estrelas, mas para detecta-los a distancias orbitais maiores sao necessarios

muitos anos de observacéo.

E importante notar que os movimentos orbitais das estrelas e dos planetas tém
trés dimensdes. Os planetas com orbitas quase perpendiculares a linha de visada
produzem deslocamentos muito pequenos e, portanto, sdo mais dificeis de detectar
do que aqueles que tem as 6rbitas obliquas ou paralelas em torno de sua estrela, no

referencial da Terra.

Uma das principais desvantagens deste método € somente estimar a massa
minima de um planeta, ja que ndo podemos encontrar o plano de inclinacao da orbita
com a linha de visada. Normalmente, a massa real do planeta esta localizado a cerca
de 20% acima do valor minimo, mas se a érbita do planeta é quase perpendicular a

linha de visada entdo a massa real sera muito maior que isto.

Efeito Doppler e medida de velocidade radial

Consideremos um sistema constituido por uma estrela e um planeta. Cada
um destes objetos descreve uma érbita eliptica cujo centro corresponde ao centro de
massa do sistema. Em consequéncia, as linhas espectrais que detectamos (através
de um espectrémetro) sdo deslocadas quer para o azul (menor comprimento de onda),

quer para o vermelho (maior comprimento de onda), devido ao efeito Doppler.

Na Figura [2.7]vemos que devido ao seu movimento (curva verde, e sequéncia),
a estrela em rotagcdo em torno do baricentro, indicado na figura pela cruz vermelha,
fixa, tanto se aproxima, quanto se afasta do observador (dire¢do indicada pela seta

violeta), com uma velocidade dada pela curva cuja cor € modificada segundo uma
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convengao do efeito Doppler. A linha espectral é alternativamente defasada ora para o
azul ora para o vermelho, segundo a velocidade relativa entre a estrela e o observador

(direc&o indicada pela seta violeta).

Assim, o efeito Doppler modula as posi¢cdes das linhas espectrais a constituir
uma curva de velocidade. Se dispomos de um espectro observado adequadamente,
podemos estudar a curva de velocidade, na qual o efeito Doppler entre 0 comprimento

de onda recebido \; e o comprimento de onda emitido \, é dado por

At 1+ 5 1+ 5 2.1)

NooVi-gE o V-

C s v . .
onde adotamos o termo relativistico para 5, = —, a componente radial da velocidade
&

relativa entre a fonte e o observador € indicada por v, considerada positiva quando ha
um distanciamento fonte — receptor. O termo 5; no denominador corresponde a uma
translagéao relativa; o denominador introduz a correlagao relativistica. Para velocidades
ndo-relativisticas (tipicamente inferiores a ¢/10), os termos de ordem superior a 5, sdo

negligenciados e podemos escrever simplesmente:
— ~ 1+ 5 (2.2)

com o deslocamento:

AN = M\ — X = o o (2.3)
C

E importante notar que esta variacdo observada na velocidade radial da estrela
também pode ter outra origem, afinal sabemos que varias sdo as causas fisicas da
variabilidade estelar. Podemos separar tal variabilidade em duas categorias: intrin-
seca (devido a proépria estrela) e extrinseca (devido a influéncias externas). Alguns
exemplos, por categoria, podem ser citados (para detalhes, leia Debosscher (2009)):

Variabilidade intrinseca:

» Pulsacdes estelares;
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(a) (b)

Figura 2.7: llustragdo do Efeito Doppler. Durante
seu movimento, provocado devido a presenca de um
planeta em érbita, a estrela tanto se aproxima quanto se
afasta do observador. Esta figura ilustra os trés casos
possiveis de serem observados: (a) fonte (estrela)
estacionaria, onde ndo se detecta nenhuma mudanga
na velocidade radial da estrela. (b) deslocamento para
o vermelho (“redshift”) ou para o azul (“blueshift"),
respectivamente lados esquerdo e direito da figura
(b). A imagem (c) ilustra varias situacdes possiveis
de serem vistas pelo observador, representado pela
seta violeta. A linha espectral é, alternativamente,
deslocada para o azul ou para o vermelho, dependendo
da velocidade relativa entre a estrela (fonte) e o obser-
vador. Dependendo da direcdo da linha de visada, o
observador vera (imagem (b)) ou ndo (imagem (a)) a
modulacao Doppler da radiagdo da fonte (estrela) em
movimento. Quanda a estrela (fonte) esta se afastando
do observador, o comprimento de onda aumenta, com
decrescimento da frequéncia, e assim o observador
vera um deslocamento para o vermelho. Quando, ao
contrario, a estrela (fonte) se aproxima do observador,
tem-se um decrescimento do comprimento de onda,
com aumento da frequéncia, fazendo com que o obser-
vador veja um deslocamento para o azul.

Fonte: Astrophysique  sur Mesure (http:
//mediad.obspm.fr/public/FSU/pages__
exoplanete/html_images/envimagel0.html)

.«


http://media4.obspm.fr/public/FSU/pages_exoplanete/html_images/envimage10.html
http://media4.obspm.fr/public/FSU/pages_exoplanete/html_images/envimage10.html
http://media4.obspm.fr/public/FSU/pages_exoplanete/html_images/envimage10.html
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» Explosdes devido a perda de massa;
» Explosdes de supernova;

» Modulacao rotacional.

Variabilidade extrinseca:

» Obscurecimento periddico por outra estrela (binaria eclipsante) ou um planeta

(transito planetério);

Microlentes, devido a presenca de objetos macicos perto da linha de visada;

Obscurecimento devido a presenga de material circunstelar;

» Emissé&o variavel devido a aquecimento em processos de acrescao;

Variabilidade elipsoidal devido a natureza de deformagédo causada pela rotacao

de duas estrelas proximas.

Assim, € importante diferenciar a causa da variagao observada na velocidade
radial de uma estrela. Aqui estamos interessados na assinatura de presenca de com-
panheiros planetarios, mas atividade e manchas também provocam modificagbes na
velocidade radial. Em sintese, as varia¢gdes observadas na velocidade radial podem
ser assinaturas de oscilacées, manchas e componentes subestelares. Cada um des-

tes fendbmenos se relaciona a um aspecto do objeto, a saber:

Oscilacoes <= Estrutura interna da estrela
Manchas <= Campo magnético da estrela

Companheiro subestelar < Formacgao e evolugao de sistemas planetarios

Portanto, é importante entender o efeito de cada um deles na curva de veloci-
dade radial, para podermos diferencia-los de modo apropriado. Por exemplo, sabemos

gue o espectro de uma estrela € a soma do espectro emitido por cada elemento de
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superficie do disco estelar de forma que uma mancha pode distorcer o perfil de li-
nha. Para uma descricao mais ampla das causas da variabilidade da velocidade radial

recomendamos uma leitura de Hekker (2007).

A analise do espectro de uma estrela modulada por efeito Doppler fornece o
grafico da velocidade radial da estrela em fun¢do do tempo, v, (t). Este tipo de obser-

vacao espectrométrica fornece dois tipos de observaveis:
A componente da velocidade orbital da estrela ao longo da linha de visada v =
K
» O periodo P, da 6rbita do planeta.
Estes observaveis caracterizam a 6rbita do sistema e ndo o planeta propriamente
dito. Entretanto, usando as leis de Kepler e o que j4 sabemos sobre a 6rbita de um

sistema binario espectroscopico, podemos encontrar uma expressao que determine

uma quantidade proporcional a massa do planeta.

A orbita kepleriana em trés dimensdes, confome ilustrado na Fig. 2.8, de um
dado sistema binario é definida por sete parametros, que descrevem a orientagao do

sistema. Estes elementos, chamados de elementos orbitais, sao:

* a, 0 semieixo maior da orbita;
* ¢, a excentricidade da orbita;
* Pow, pPeriodo orbital;

* 4, angulo de inclinagéo da érbita com respeito ao plano de referéncia, no intervalo

0° < < 180°;

* w,, argumento do periastro, isto &, o0 angulo que desenrola-se desde o n6 ascen-
dente até o periastro, sendo medido no plano orbital do objeto, no sentido de seu

movimento de translacgéo;

* 2, a origem em longitude;
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* t,, 0 instante de passagem pelo periastro.

orbiting
body

/2/ pericentre

reference plane

U = descending

node \&

ellipse focus = r= >
centre of mass reference
direction

’
7
’
4 —
’ =

" longitude of ‘\
.~ ascending node

Q2 = ascending node

orbit plane H
S— to observer

apocentre

Figura 2.8: Orbita eliptica em trés dimensées, mostrando o plano de referéncia tan-
gente a esfera celeste. Os nés representam os pontos em que a érbita toca o plano de
referéncia, ou seja, sdo pontos de intersegao. 2 define a longitude do né ascendente,
medido no plano de referéncia. A anomalia verdadeira v(t) € um angulo dependente
do tempo que caracteriza a posicao do objeto ao longo da érbita.

Fonte: Perryman (2011).

O semieixo a € a excentricidade e nos dao informagdes sobre o tamanho e a
forma da orbita, enquanto ¢, corresponde a posigdo do objeto ao longo da 6rbita em
um determinado momento de referéncia. Os angulos i,w,, {) representam a projegéo
da o6rbita verdadeira na oOrbita observada (aparente). Estes angulos dependem unica-
mente da orientagdo do observador com respeito a érbita. O periodo orbital P, se
relaciona com o semieixo a« € com a massa combinada do sistema de acordo com a

terceira lei de Kepler, na forma derivada por Newton (veja a Fig. [2.10),

s _ M

a’ = >—"—
472

Pgrbv (24)
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onde M é a massa combinada do sistema estrela - planeta, ou seja, M = M, + M,,.

Como M,; << M,, temos que M é essencialmente igual a massa da estrela.

Na Fig.[2.8| vemos que o angulo entre a diregao do pericentro e a posig¢ao atual
do objeto, medida desde o centro de massa do sistema, é denotado por v(t). Este an-
gulo recebe o nome de anomalia verdadeira, e € normalmente usado para caracterizar
uma Orbita observacional. A anomalia excéntrica £(¢) € um angulo auxiliar construido

de forma que se relaciona geometricamente a anomalia verdadeira da seguinte forma:

an (10) = [E5 a (B0) 25

ou, alternativamente, como

_ cosE(t)—e
COS V(t) = TOSE@) (26)

Define-se a anomalia média M(¢) como fungdo de t, e P, N0 tempo t —t, apos

a passagem pelo pericentro, como

M) = S (t — t,) 2.7)

Lembrando que a rela¢do entre a anomalia média M(¢) e a anomalia excéntrica E(t)

pode ser facilmente derivada das equacgdes de dinamica orbital, tal que

M(t) = E(t) — e sen E(t). (2.8)

Assim, a dependéncia temporal de v(t) é dada implicitamente pela Eq[2.5, ou equiva-

lentemente, pela Eq. 2.6, e pela combinagao da Eq.[2.7]e Eq.[2.8] isto é,

(t—t,) = E(t) — esen E(t). (2.9)

Portanto, a posicao do objeto ao longo de sua 6rbita, a qualquer tempo ¢, pode ser

encontrada através do célculo da anomalia média M(t) usando as Eq.[2.7e Eq. e
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entdo aplicando a identidade geométrica dada pela Eq. para encontrar a anomalia

verdade v(t), e a partir deste angulo caracterizar a 6rbita do objeto.

Medidas de velocidade radial de uma estrela hospedeira de um planeta, objeto
este invisivef, é capaz de fornecer informagées sobre o baricentro do movimento or-
bital, mas, desde a linha de visada da variagao da velocidade, ndo determina todos os
sete elementos orbitais descritos acima. De fato, apenas via medidas de astrometria

se tem acesso a estes sete parametros.

centre of mass

-

~  acceleration
_-" = G/\/I*/rz

acceleration
=GMp/r?

My ts

Figura 2.9: Dois corpos em 6rbita, se movem sobre seu baricentro comum. Os dois
corpos seguem drbitas com a mesma forma e periodo, mas de tamanhos diferentes e
com w, defasado em 180°.

Fonte: Perryman (2011).

Para descrever o movimento de uma estrela em 6rbita do baricentro do sistema,
ao longo da linha de visada, usa-se medidas variacdo Doppler em velocidade radial.
Assim, considerando a Fig. [2.9] e usando algumas nocdes de trigonometria, temos

gue a posigao da estrela ao longo da linha de visada, no eixo z, é dado por

z =r(t) senisen (w, + ) (2.10)

“este pelo menos é o caso da maioria das observagdes até o momento.
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em que r(t) representa a distancia ao baricentro. Entao,

v, = 2 = seni[r sen (w, + v) + rv cos(w, + V)] (2.11)

Estas duas equacées, apds algumas operacoes algébricas, levam a curva de veloci-
dade radial da estrela

v, = K[cos(v 4+ w,) + e cos wy) (2.12)
em que K é a semi-amplitude da velocidade radial, dada por,

2T a,sent

K
Poro (1 — €2)1/2

(2.13)

em que a, é 0 semieixo maior da érbita da estrela em torno do baricentro do sistema.

Assim, vemos que K(1 + ecosw) < v, < K(—1+ ecosw).

Usando a terceira lei de Kepler para a érbita da estrela em torno do baricentro
do sistema estrela — planeta, pode-se reescrever a expressao para a semi-amplitude
da velocidade radial como

G 1 M} sen i
(1 —e€2)a, seni (M, + M,)?

K2 = (2.14)

em que a terceira fracdo do lado direito é a fungdo de massa, e, como M, < M,
podemos estimar M, a partir do tipo espectral e classe de luminosidade da estrela
e entdo encontrar a quantidade 1/, sen ¢, ou seja, a massa do planeta é encontrada

com uma incerteza devida ao fator desconhecido sen i.

Uma expresséao alternativa para K, sem usar o valor explicito de a, sen 7, pode

ser deduzido a partir da Eq. e da Eq.[2.4] de forma que

217G\ "/® M, sen i 1
“= (Porb) 5\42/3 (1—e2)1/2 (2.15)
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Desta equacao podemos deduzir a massa do planeta

2\ 1/3
Porn M ) : (2.16)

Mpl sen i = K(l — €2>1/2 (W
T

lembrando que M, sen i € a massa do planeta ), afetada pelo fator geomeétrico sen i,
desconhecido. Em média sen i vale /4, ja que a probabilidade de obter uma dada

inclinagao i depende da abertura do cone formado pelo &angulo i, ilustrado na Fig.[2.10[

Para o caso em que M, << M,, considerando a orbita circular (i. e, e = 0)K

pode ser escrito sob a forma, por comodidade matematica,

K . -1/3 M . M, —2/3
_og.q (Lo plSCNY (2.17)
1ms—1 1 ano M; Mg
emque Mje Mg sdo, respectivamente, as massas de Jupiter e do Sol. Ou ainda,
Porb a \3/2 [ M, —1/2
= — 2.1
1 ano (1UA) (M@> (2.18)

em que a é dado em unidades astrondmicas. Para Jupiter em torno do Sol, temos que

K = 12,5 ms~! e para a Terra em torno do Sol, temos K = 0,09 ms~* .

Sabemos agora que o método de velocidade radial permite obter somente um
limite inferior da massa planetaria, ou seja, temos uma massa projetada ao longo da
linha de visada, de tal forma que o &ngulo sobre o qual o objeto é observado continua
desconhecido. Entretanto, observagdes pelo método de transito (descrito na préxima
secao) nos oferecem as condigdes necessarias para determinar a massa verdadeira
do planeta. Nesta tese, praticamente todos os planetas foram observados por ambos
os métodos, de forma que conhecemos as massas verdadeiras para todos os planetas

que compdem a nossa amostra.

Mencionamos anteriormente que o método de velocidade radial apresenta um
viés observacional: ele favorece a detecgdo de planetas massivos e relativamente

proximos a estrela hospedeira. De fato,
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Figura 2.10: Nesta figura as letras G, P e E representam, respectivamente, as posicoes
do baricentro do sistema, do centro de massa do planeta e do centro de massa da
estrela. a) O angulo i é aquele formado pela normal ao plano da trajetéria e a linha
de visada (linha vermelha) b) Caso particular em que o angulo i é nulo. Nenhum
movimento é detectavel. ¢) Caso particular em que o angulo i € igual a 90°.

Fonte: Observatoire de Paris / U.F.E.

* Quanto maior a massa planetaria, maior a perturbagdo que sua presencga pro-

voca na estrela, ja que K oc M, .

» Quanto mais proximo for o planeta da estrela, mais curto sera o periodo e K sera

mais importante, ja que K o P_/*.

orb

Mais amplas discussdes sobre o método de velocidade radial, espectroscopia
e imageamento Doppler podem ser encontradas nos trabalhos de Perryman (2000),

Lovis (2007), Fraga (2006) e Udry & Santos (2007).

Como ja dito, 0 método de busca de planetas fora do nosso sistema solar que
tem obtido maiores resultados é o de velocidade radial (VR). Através dessa técnica,
até o momento, 644 planetas ja foram descobertos. Entretanto, em torno de 86,7%
dessas estrelas possuem massas no intervalo de 0,5 Moa 1,5 M., e apenas 3,6% de-
las possuem massas maiores que 1,5 M. Desse modo, sabemos muito pouco sobre

as estatisticas e, mais ainda, sobre o processo de formacao de planetas em torno de
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estrelas com massas maiores que aquela de uma massa solar. Para se compreender
completamente o processo de formagéo planetaria como funcao da massa estelar se
faz necessério procurar por planetas em torno de estrelas mais massivas que o Sol.
Este viés se deve ao fato de que buscas por VR ndo sao apropriadas para estrelas da
sequéncia principal com tipo espectral mais jovem que F6, isto é, para massas estela-
res maiores que 1,1 - 1,2 M. (estrelas jovens), as quais tem poucas linhas espectrais
devido as suas altas temperaturas e, muitas vezes, alargadas por altas velocidades de
rotacdo. Isto torna dificil obter a precisdo de pelo menos 10 ms—! em VR necesséria
para se detectar um planeta. Uma possibilidade é procurar por planetas em torno de
estrelas com massas intermediarias evoluindo no ramo das subgigantes e gigantes.
Tais estrelas tem baixas temperaturas efetivas e giram mais lentamente, fazendo de-
las boas candidatas para medidas de VR. Uma desvantagem € que nao existe para
estas estrelas uma fungéo injetora entre temperatura efetiva e massa (o0 que ocorre
na sequéncia principal). Isto porque os tracados evolutivos para a sequéncia principal
abrangem um amplo intervalo de massas que convergem aproximadamente para a
mesma regido no diagrama cor - magnitude. A massa estimada depende do modelo
evolutivo utilizado que, por sua vez, depende do quao precisamente os parametros
basicos estelares foram determinados, tais como temperatura efetiva, gravidade su-
perficial, abundancias e luminosidade absoluta. Esta € uma importante discussao
no ramo da exoplanetologia, mas que escapa dos objetivos deste trabalho (veja, por

exemplo, Hatzes (2008) e Hatzes et al. (2008)).

Finalmente, o método de velocidade radial pode ser usado para confirmar os
resultados dos planetas descobertos usando o meétodo do transito. Quando ambos os
métodos sdo usados em combinagao temos um excelente cenério, no qual podemos

calcular a massa real do planeta.
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2.1.2 Transito planetario

Se um planeta passa entre sua estrela hospedeira e a Terra, a luminosidade
aparente da estrela, como observada da Terra, pode decrescer, dependendo da dis-
tancia entre ambos. Este efeito pode ser medido usando fotometria, e é definido como
transito planetario. A Figura representa o transito do planeta TrES-1. Nesta fi-
gura vemos que ocorre oclusao parcial temporaria do fluxo de fétons provenientes da
estrela hospedeira a medida que o planeta percorre sua érbita. A quantidade AF de
diminuicao no fluxo estelar F' durante um transito é dado por uma relacao puramente
geomeétrica, que relaciona o raio do planeta R,, com o raio da estrela R,. Ou seja, a
profundidade maxima da variagéo fotométrica € dada pela razdo das areas dos discos

planetario e estelar:

AF [ Ry\?
A7 (1) 219

A profundidade do transito provocada por um Jupiter quente é da ordem de 1%,
0 que o torna facilmente detectavel, deixando a detec¢cdo em si a cargo somente do
tempo, ja que é preciso encontrar 0 momento em que a inclinacao do sistema seja
préxima o suficiente de 90°. A principal desvantagem do método de transito € que ele
€ sensivel a um forte viés observacional: por razées geométricas, a probabilidade de
transito decresce com a separacao orbital e o transito se torna raso para pequenos
planetas, diminuindo o escurecimento para somente 0,01% no caso de planetas tipo

Terra.

Uma vantagem do método de transito planetario é que ele pode trazer impor-
tantes informagdes sobre a atmosfera do planeta e também dar acesso a parametros
gue nao sao determinados por outros métodos. Por exemplo, a partir da medida da

profundidade do transito pode-se obter o raio do planeta.

A maioria dos planetas em transito foi descoberta usando programas fotométri-

cos em telescopios terrestres, tais como

+ WASP (Wide Angle Search for Planets) (detalhes em Pollacco et al. (2006));



Capitulo 2. Principais caracteristicas fisicas dos planetas extrassolares 52

1.000 pu—ﬂﬁﬂf.*uﬂ: e e
0.995 :- ;
2 | -
2 099 :
g v : ’
= \ |
v 0985 | ! { :
—_— . p =
¢ 0980 ~ F“Zﬁigﬂﬁfﬂr
o -
planet ::cwers’ﬂ
0.875 a starspot ;
-0.100 -0.050 0.000 0.050 0.100

Time from Transit Center (days)

Figura 2.11: Curva de luz mostrando o transito do planeta TrES-1, descoberto em
2004 (Alonso et al. (2004)). O planeta é representado pelo circulo vermelho e a
estrela o hospeda, TrES-1, é representada pelo circulo azul. A medida que o planeta
passa em frente a estrela, observa-se uma diminuicdo da intensidade relativa da
mesma. Observe ainda que esta estrela possui manchas, e estas manchas também
séo responsaveis por uma modificagcao (assinatura) na curva de luz.

Fonte: http://science.nasa.gov/science—news/science—at—nasa/
2010/14jan_planetsafari/


http://science.nasa.gov/science-news/science-at-nasa/2010/14jan_planetsafari/
http://science.nasa.gov/science-news/science-at-nasa/2010/14jan_planetsafari/
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* HATNet (Hungarian Automatic Telescope Network) (detalhes em Bakos et al.

(2002));
» TrES (Transatlantic Exoplanet Survey) (detalhes em Alonso et al. (2004)) e

» XO (Citando literalmente McCullough et al. (2005): Not an acronym but a name,

XO is pronounced as it is in “exoplanet” ).

Duas miss@es espaciais “cacadoras” de planetas via transito merecem destaque: Co-
RoT (Convection, Rotation and exoplanet Transit Satellite), lancado em 2006 e Kepler,

langado em 2009.

Nossa amostra de trabalho € composta por planetas descobertos através dos
métodos de VR e de Transito, e varios foram descobertos através de algum dos pro-
gramas citados acima. Outros métodos de busca de planetas que podemos citar,

brevemente, sdo rapidamente descritos na préxima sec¢ao.

2.1.3 Outros métodos de deteccao de planetas

Deteccao Direta: Detectar um planeta extrassolar diretamente € uma tarefa
bastante dificil, entretanto, em alguns casos pode-se consegui-lo usando ética adap-
tativa. Estas medidas séo realizadas no infravermelho e, em alguns casos, o objeto
central pode ser uma ana marrom e, em outros casos, 0 objeto secundario visto no
CCDP|¢é tao pesado que ndo pode ser classificado como planeta. Este método se limita
a planetas grandes e quentes, ou seja, jovens, que se encontram a grandes distancias

orbitais em torno de estrelas pequenas.

Cronometragem de Pulsar: Um pulsar emite pulsos em radiofrequéncias, re-
gularmente, enquanto gira. Se um planeta esta orbitando um pulsar, o tempo em que
estes pulsos ocorrem serd afetado. Foi por esta técnica que se detectou o primeiro pla-
neta extrassolar, conforme ja mencionamos aqui. Obviamente, este método é limitado

a descobertas de objetos tipo planetas em torno de pulsares.

5Do inglés charge-coupled device — Dispositivo de carga acoplada.
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Microlentes Gravitacionais: Este método é baseado em um efeito previsto
pela Teoria da Relatividade Geral, entendido como uma manifestagdo da curvatura
do espaco-tempo na presenca de uma concentracdo de massa. A deteccédo é feita
através do acompanhamento fotométrico de uma determinada estrela que apresenta
uma curva de luz do tipo microlente. Este € um método com sensibilidade suficiente
para deteccao de planetas tdo pequenos quanto a Terra, fazendo uso de telescopios
terrestres. Uma desvantagem é a escassez de eventos de microlentes e a néo repeti-
cao dos eventos, o que exige confirmacgao por outros métodos. Como estes sistemas
observados por microlentes estdao muito distantes (~ Kpc) € dificil realizar medidas
complementares usando outros meétodos. Para detalhamento sobre microlentes gravi-

tacionais, sugerimos Paczynski (1986) e Martioli (2006).
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Resumindo, ha varios métodos para detectar planetas em torno de uma dada
estrela, alguns mais eficientes que outros, e alguns complementares aos demais. A
Tabela resume cada um deles delimitando suas vantagens e desvantagens. A
Tabela mostra a quantidade de planetas descobertos através de cada um destes
métodos. Para melhor ilustrar o sucesso do método de velocidade radial, representa-

mos 0s numeros da Tabela[2.2 no Grafico[2.12]

Tabela 2.1: Métodos usados atualmente para detectar planetas extrassolares. Para
uma completa descricdo de cada um destes métodos recomendamos uma leitura de
Martioli (2006).

Primeira descoberta

Método publicada Vantagens Desvantagens
Cronometragem PSR 1257+12 Pequenas massas Limitag&o a pulsares
de Pulsar (1992) 9 ¢ P
Velocidade 51 Pegasi Varios alvos Linhas espectrais;
Radial (1995) Massa projetada.
. Gl 876 b Lo
Astrometria (2002) Massa Estrelas préximas
Transito HD 209458 b Massa,; Geometria especial
planetario (2000) Raio P
Transito HD 209458 b Informacdes Geometria especial
Espectroscopico (2002) espectrais P
Transito TrES-1b; HD 209458 b Informacgdes Geometria especial
Secundario (2005) espectrais P
. OGLE 2003-BLG-235/ o )
Microlentes "y} 5 7 5003-BLG-53 Massa _ Ambiguidade;
gravitacionais (2003) N&o pode ser repetido.

Fonte: Baseada na Tabela 2.1 de GrieBmeier (2007).
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Tabela 2.2: Numero de planetas descobertos de acordo com o método de busca
utilizado, atualizacéo de 28 de outubro de 2011.

Método de Sistemas Total de
Deteccao Simples \ Multiplos | Planetas
Velocidade Radial 528 76 644
=-Planetas em Transito 172 16 1857
Microlentes Gravitacionais 12 1 13
Imagem direta 23 1 26
Cronometragem de Pulsar 8 3 12
| Quantidade total de planetas detectados | 695 |

t Os planetas que foram descobertos via transito estdo contabilizados junto aqueles que foram
descobertos pelo método de Velocidade Radial. Ou seja, dos 644 planetas descobertos usando este
método, 185 foram observados também por transito.

Quantidade de planetas descobertos por método utilizado
Atualizacao de 28 de Outubro de 2011

VR 92%

ID 4%

MG 2%
CP 1%

Figura 2.12: Percentual de sucessos em descobertas de novos planetas de acordo
com o método observacional empregado. As siglas que aparecem no grafico signifi-
cam: VR: Método de velocidade radial; ID: Imagem direta; MG: Microlentes gravitaci-
onais; CP: Cronometragem de pulsar.
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2.2 Algumas definicoes

2.2.1 O que é um planeta?

Atualmente, existe duas defini¢gdes para o termo planeta. A primeira delas, dada
pela IAUF|, define planeta como sendo um objeto que esta em drbita de uma estrela
ou remanescentes estelares e possui massa verdadeira inferior a massa limite para
fusdo nuclear do deutério, atualmente calculada como sendo 13 M; (n&o importa
como tenham sido criados). Assim, nesta definicdo, sao incluidos os planetas em
torno de pulsares; os objetos orbitando anas marrons ndo sdo chamados planetas,
tampouco as anas marrons orbitando estrelas. Do ponto de vista da massa do objeto,

Mgy, temos entdo que:

Moy; < 13M; =  Planetas
13M; < My,; < 80M; = Ana Marrom (2.20)
Moy; > 80M; = Estrelas

A segunda definicdo é aquela dada por G. Basri (Basri & Brown (2006)) se-

gundo a qual um planeta é um objeto que

1. E esférico devido a sua prépria gravidade;
2. Nunca sera capaz de apresentar fusdo em seu ndcleo;

3. E formado em 6rbita de um objeto que apresenta um nlcleo de fusdo durante

sua vida (ou seja, uma estrela).

Assim, por esta definicdo, um objeto orbitando um pulsar ndo é chamado de
planeta. J& objetos orbitando ands marrons se enquadram na definicao e sdo portanto
planetas, embora anas marrons orbitando estrelas ndo o sejam. Para uma descricao
completa desta definicdo, bem como sobre as vantagens e desvantagens em adota-la,

veja Basri & Brown (2006).

SInternational Astronomical Union
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Nesta tese consideramos somente os planetas descobertos em torno de estre-
las da sequéncia principal, e destes, apenas aqueles que possuem raios determinados
na literatura, uma vez que necessitamos deste parametro em nossos calculos nas pro-
ximas secc¢des. Por coincidéncia, apenas temos objetos que se aplicam em ambas as

defini¢des.

2.2.2 Superterra

Os planetas extrassolares tipo Terra sdo aqueles similares aos planetas terres-
tres do Sistema Solar (Mercurio, Vénus, Terra e Marte). Nesta definicdo, muito mais
importante do que a massa do planeta, € sua composigao: um planeta somente sera

considerado tipo Terra se tiver composi¢ao rochosa.

Uma Superterra é um planeta extrassolar cuja massa € maior que a massa
da Terra mas menor que a massa dos gigantes gasosos do Sistema Solar. Refere-
se unicamente a massa do planeta, nao incluindo informagéo sobre as condicées da
superficie planetaria ou habitabilidade. Na presente tese chamamos de superterra

aqueles planetas com massas compreendidas entre 3 e 10 massas terrestres.

2.2.3 Jupiter quente

Quando olhamos para o0 zoo de planetas extrassolares descobertos até o0 mo-
mento, nos deparamos com uma significante quantidade de planetas, principalmente
gasosos, com massa da ordem ou superior a massa de Jupiter, em érbitas as mais
variadas. Os chamados Jupiteres Quentes sao definidos como uma subclasse dos
gigantes gasosos que se encontram em Orbitas muito préximas de sua estrela hospe-
deira (Schilling (1996)). De modo geral, um planeta é considerado um jupiter quente
guando tem massa consideravelmente maior que a de Saturno, ou seja, trés décimos
da massa de Jupiter e se encontra a uma distancia orbital menor que 0,1 UA, apresen-

tando altas temperaturas, da ordem de 1000 K. Além da irradiacao estelar forte que
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recebem constantemente, uma outra peculiaridade destes objetos é a forte interacéao
de maré com a estrela hospedeira. Em poucas palavras, para ser uma jupiter quente,

o planeta deve necessariamente:

1. Apresentar uma composi¢cao gasosa;
2. Estar a uma distancia orbital menor que 0,1 UA;

3. Ser mais massivo que Saturno.

A regido hachurada da Fig. 2.13] diagrama a — M, (semieixo - massa) para todos os
planetas atualmente descobertos, destaca os planetas que se enquadram nos itens
2 e 3 da descricao acima. A figura do painel superior mostra todos os planetas com
valores de semieixo maior e massa dados na literatura, enquanto que no painel in-
ferior temos somente os planetas que orbitam estrelas de classe de luminosidade V.
Vale salientar que utilizamos aqui somente as estrelas com tipos espectrais dados
no SIMBADE} Em ambos os painéis, a area hachurada corresponde a regiao na qual
encontra-se os jupiteres quentes. Observe que, a longas distancias das estrelas, so-
mente observamos planetas mais massivos. Isto € um efeito de viés observacional

dos métodos de velocidade radial e de transito.
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2.3 Parametros planetarios

A geometria de uma sistema estrela - planeta de massas M, e M, respecti-
vamente, ilustrando a formagao e evolucao dindmica do sistema, é baseada em trés
parametros principais: 0 semieixo maior a associado com o movimento orbital médio,
n = 27 /Pop ~ (GM,/a%)'/2 em que P,y € 0 periodo orbital e G a constante gravita-
cional, a excentricidade e e a obliquidade estelar ¢, definida como o angulo entre
os vetores momentum angular da 6rbita planetaria e o eixo de rotacao estelar. Por-
tanto, € fundamental conhecer estes parametros fisicos para os planetas, bem como

correlaciona-los entre si.

As figuras Fig. e Fig. mostram o diagramas a — ¢ (semieixo — ex-
centricidade) e a — M, (semieixo — massa) para todos os planetas descobertos até
o momento. Pela Fig. [2.15 facilmente se percebe que a excentricidade da 6rbita ndo
depende da distancia a que o planeta esta da estrela. O que mostramos nesta figura
sao os intervalos de excentricidades e de semieixos para os planetas extrassolares.
As Orbitas destes planetas vao de perfeitamente circulares até muito excéntricas. No
Sistema Solar, Mercurio é o planeta com maior excentricidade orbital, e = 0,2056
enquanto que fora do Sistema Solar tem se encontrado planetas com 6rbitas de ex-

centricidade aproximadamente igual a 1, como € o caso do planeta HD 20782 b.

Quanto as distancias estrela - planeta, observamos, na Fig. [2.15] que a maior
parte dos planetas descobertos estdo a poucas unidades astrondmicas da estrela
hospedeira. Acreditamos, porém, que isto seja apenas um viés dos métodos observa-

cionais de velocidade radial e transito planetario.

A Fig. mostra a distribuicdo das massas planetarias conforme a distancia
do planeta a estrela. No painel superior temos todos os planetas descobertos até o
momento, com semieixos e massas determinados (Schneider et al. (2011)F). Obser-
vamos que quanto maior, em massa, for o planeta mais provavel sera encontra-lo a

distancias mais longas da estrela. Na Fig. plotamos somente os planetas desco-

8http://exoplanet.eu


http://exoplanet.eu
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bertos em torno de estrelas da sequéncia principal: nele observamos mais claramente
gue ainda ndo se encontraram planetas pouco massivos a longas distancias da estrela

hospedeira. Isto pode ser um viés observacional devido a limitagées dos métodos em-

pregados atualmente.
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2.4 A zona habitavel

A regiao do espacgo ao redor de uma determinada estrela onde o nivel de radi-
acao emitido por ela é tal que permite a existéncia de agua em sua forma liquida na
superficie de um planeta ou satélite que porventura exista naquela regiao é conhecida
como zona habitavel. Este € o caso da Terra, que encontra-se dentro da zona habita-
vel do Sol. Esta regido encontra-se numa estreita faixa de temperatura, que vai desde
o ponto de congelamento da agua até seu ponto de evaporacgao, ou seja, 273 K até
373 K. Atualmente, existe uma busca por planetas que estejam dentro desta zona de
habitabilidade do sistema, pois nestes planetas existe condi¢cdes favoraveis ao surgi-
mento de vida. Este € um dos campos estudados pela astrobiologia. Atualmente, os
planetas descobertos pela missdo espacial Kepler, Gliese 581 d, Gliese 581 ¢ e Gli-
ese 581 g parecem esta na zona habitavel de sua estrela. Planetas gigantes gasosos
gue encontram-se na zona habitavel possuem a possibilidade de desenvolvimente de
vida em suas luas, uma vez que estes planetas ndo possuem uma superficie rigida -

“crosta terrestre", e portanto séo incapazes de manter vida em sua superficie.

Encontrar um planeta na zona habitavel depende, obviamente, da area da
mesma. A Figura mostra a zona habitavel (regido amarela) como fung¢do do
tipo espectral para estrelas da sequéncia principal. Os planetas do Sistema Solar séo

indicados na figura.
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Figura 2.13: Diagrama a - M,, para todos os planetas extrassolares descobertos até

o0 momento (652 planetas com valores de semieixo e massa dados na literatura). A
regidao hachurada corresponde a regiao na qual encontra-se os jupiteres quentes.
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Figura 2.14: Diagrama a - M, para todos os planetas extrassolares descobertos até o
momento em torno de estrelas com classe de luminosidade V (304 planetas). Plota-
mos somente as estrelas com tipos espectrais dados no SIMBAD(CDS (2011)). Assim
como na Figura [2.13] a regido hachurada corresponde a regido na qual encontra-se
0s jupiteres quentes. Observe que, a longas distancias das estrelas, somente obser-
vamos planetas mais massivos. Isto é um efeito de viés observacional dos métodos
de velocidade radial e de transito.
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Figura 2.15: Painel Superior: Diagrama a - e para todos os planetas extrassolares
descobertos até o momento (602 planetas). Painel Inferior: Diagrama a - e para 0s
planetas que orbitam estrelas que estao na sequéncia principal (288 planetas).
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Figura 2.16: Diagrama ilustrando a zona habitavel ZAMS (do inglés, zero-age-main-
sequence) como funcdo da massa estelar, dada em massas solares, em torno de
diferentes tipos de estrelas. A distancia é dada em unidades astronémicas (UA), os
planetas do sistema solar sdo mostradas na figura, em preto. Plutdo é incluido tam-
bém dado que a época que esta figura foi construida este ainda era considerado um
planeta. As linhas tracejadas delineiam a zona de acres¢ao mais provavel para um
planeta tipo terrestre. A linha pontilhada representa a distancia na qual a rotagéo de
um planeta tipo Terra, em uma érbita circular, se tornara gravitacionalmente travada,
em um periodo de 4,6 bilhdes de anos - ou seja, rotacao sincronizada como resultado
de amortecimento de maré. Note que todos os planetas tipo Terra dentro da zona
habitavel de uma estrela M estardo também dentro desta regiao.

Fonte: Kasting, Whitmire & Reynolds (1993).
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Interacao estrela — planeta

I'll buy chromospheres for all

types of stars.

R. N. Thomas

Muitos dos planetas recém descobertos estdo a distancias muito curtas da sua
estrela hospedeira, alguns localizados ha apenas uns poucos milhées de quildmetros,
e por isto é razoavel supor que apresentem assimetrias (bojos) devido a efeitos de ma-
rés gravitacionaig’l As marés afetam as orbitas e as rotagdes dos planetas mas, em
algumas situagdes, também podem afetar a superficie estelar, atuando, por exemplo,
sobre a rotagao superficial da estrela (e.x.: Alves, Do Nascimento Jr. & De Medei-
ros (2010); Pont (2009)). No contexto dos efeitos gravitacionais sobre o planeta, o
problema tem sido abordado muitas vezes usando-se teorias que foram estabelecidas
para os corpos do Sistema Solar e mais especificamente para o sistema Terra - Lua.
Na realidade, tal abordagem mostra-se inadequada pois as estrelas tem em geral ro-
tacbes lentas, diferentemente dos planetas cuja rotacdo é rapida. Esse fato inverte
a direcao de algumas componentes da onda de maré na estrela (mas nao todas) e
altera as expressdes usadas para a variacao dos parametros planetarios. Por outro

lado, a tendéncia de um planeta extrassolar em 6rbita proxima a estrela hospedeira

TEm termos matematicos, a forca de maré exercida pela estrela sobre o planeta nada mais é que o
gradiente da gravitagéo estelar através do diametro planetario.

67
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€ adquirir uma rotagao estacionaria quase sincrona. Quando isso ocorre, a principal
onda de maré no planeta quase se anula e os efeitos das ondas secundarias pas-
sam a ser preponderantes. No presente momento, a maioria dos estudos tratando
do problema especifico das marés gravitacionais sobre os planetas extrassolares séo
bastante especulativos. A fisica usada no estudo das marés esta sendo rediscutida;
0Ss mecanismos das marés nos planetas extrassolares nao sao conhecidos e todos
os estudos sao feitos adotando-se para o parametro de dissipacao Q valores tipicos
para os planetas do Sistema Solar. A fisica que leva a esse valor ndo é conhecida
e a simples extrapolacdo dos valores de Q para planetas extrassolares gigantes é

discutivel.

Por outro lado, as marés dindmicas que planetas extrassolares provocam em
estrelas sdo muito pequenas devido a baixa massa planetéria e a estrutura interna
das estrelas. As teorias usuais (MacDonald (1964)) ndo podem ser aplicadas neste
caso, embora a teoria Darwin (Rodriguez, Ferraz-Mello & Hussmann (2008), Ferraz-
Mello, Rodriguez & Hussmann (2008)) possa ser compativel para aplicagdes no pro-
blema. Estudos recentes (e.x.: Alves, Do Nascimento Jr. & De Medeiros (2010), Pont
(2009), Kashyap, Drake & Saar (2008)) tem mostrado que, na realidade, algumas es-
trelas com planetas gigantes proximos, em particular aqueles com um semieixo maior
a < 0,15 UA, podem sofrer agdes provenientes de marés gravitacionais exercidas
pelos planetas. Isto se manifesta através de rota¢des ou indicadores de atividade co-
ronal elevados, que podem representar efeitos resultantes de uma sincroniza¢ao ou
pseudossincronizagao entre estrela e planeta. As duas etapas acima descritas podem
trazer condigdes de contorno importantes para nossa compreensdo sobre os efeitos
de marés gravitacionais em sistemas planetarios, em particular com a determinacao

de parametros fisicos e abundancias com alta preciséo.

Existe portanto na literatura a ideia de que a existéncia de um planeta em torno
de uma estrela pode afetar as camadas atmosféricas exteriores da estrela ou sua
atividade coronal. Cuntz, Saar & Musielak (2000) sugere que ha um crescimento na

atividade estelar devido a presenca de um planeta gigante préximo, podendo assumir
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Figura 3.1: Marés gravitacionais. A figura ilustra a distorcao que o planeta sofre devido
a atracao de um corpo de massa m,, localizado a uma distancia r do centro de massa
do planeta. A diferenca entre a forca gravitacional exercida pela massa m sobre um
ponto da superficie e o centro de massa é esquematizado pelas setas. O planeta sera
deformado seguindo as equipotenciais de todas as for¢as presentes.

Fonte: Correia & Laskar (2010).

duas formas: um aumento nas marés e/ou um aquecimento magnético das camadas
exteriores da estrela. Neste capitulo vamos revisar os conceitos fundamentais para a

compreensao de nossa discussao posterior.

3.1 Forcas de maré

A aceleragao gravitacional provocada pela presenca de um planeta em torno de
uma estrela é a responsavel pelas chamadas interagdes de maré, conforme ilustrado
na Fig.[3.1] Esta aceleracdo gravitacional varia em intensidade e orientacdo ao longo
da superficie da estrela, afetando os movimentos e fluxo do campo magnético em
suas camadas atmosféricas. No caso em que o periodo orbital do planeta é diferente
do seu periodo rotacional, temos uma variacédo na forgca gravitacional, com diferentes
aceleracoes sobre o lado do planeta mais proximo da estrela e sobre o lado mais dis-
tante. Isto fara com que as camadas exteriores da estrela sofram expansbes seguidas
de contragdes, o que provoca o surgimento dos chamados bojos de marés. Nestes, o
fluxo de velocidades aumenta, aumentando a liberagcdo de energia nao radiativa, que

por sua vez, é refletida no nivel da atividade estelar (Cuntz, Saar & Musielak (2000)).

Cuntz, Saar & Musielak (2000) propdem um modelo para estimar a forca dessa

interacdo de maré entre os planetas gigantes extrassolares e suas respectivas estrelas
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hospedeiras. Nesta tese, entretanto, vamos lidar apenas com o caso em que podemos
desprezar este tipo de interagdo, ou seja, casos em que o periodo orbital é muito

préximo ou igual ao periodo rotacional.

3.1.1 Acoplamento de maré

O acoplamento de maré ocorre quando um objeto astronémico é forcado a sem-
pre ter a mesma face voltada para um outro objeto, maior que ele?| Esta forga surge
porque a forca gravitacional exercida pelo corpo maior sobre o menor nao € uniforme,
ou seja, o lado mais proximo do objeto maior sofre uma forca de maior intensidade do
que aquele oposto. Este acoplamento provoca uma “trava” no objeto que o faz girar
em torno do outro corpo no mesmo intervalo de tempo que ele gira sobre 0 seu proprio

eixo. Situagao esta chamada de sincronizac¢ao rotacional.

3.1.2 Sincronizacao rotacional

Consideremos um planeta girando rapidamente, com uma velocidade angular
de rotacgéao inicial de w;, isto €, um planeta cujo periodo de rotacao é curto comparado
com seu periodo orbital. Neste caso, os bojos de maré sado deslocados da linha que
conecta o centro do planeta ao centro da estrela. O tempo para o qual o bojo de maré
estara exatamente sobre a linha que conecta os centros estelar e planetario, momento
em que a interagdo de maré deixa de influenciar a rotacao planetaria, serd o tempo de

acoplamento, ou de sincronizagao ;..

Para estimar o tempo necessario para que haja sincroniza¢do, vamos conside-

rar que nosso sistema possua, para fins de simplificagéo:

« Orbita progressiva;

» Obliquidade nula;

2Por exemplo, no sistema Terra-Lua, em que a Lua tem uma face voltada permanentemente para a
Terra. Acoplamento de maré é frequentemente usado para estabilizar satélites.
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« Orbita circular.

A velocidade angular de rotagéo final, w;, sera igual, em primeira aproximagao, a

velocidade angular orbital, w,,,, que é dada pela terceira lei de Kepler,

gM,

a3

(3.1)

Worb =

em que M, é a massa da estrela hospedeira, G a constante da gravitacao universal e

a 0 semieixo maior da orbita planetéria.

Dado um planeta de massa My, e raio R, a variagdo na sua velocidade angular

do 91 (GMp) (M) Ry’ (3.2)
dt — 4kQ \ R} M, a '

em que k = I/(Mlefjl) € uma constante que depende da distribuicao de massa do

w € dada por

planeta; sendo Z o momento de inércia. Se considerarmos uma esfera homogénea,
entdo k£ = 0,4, valor este que representa o limite superior para o caso dos planetas.

Na Eq.[3.2 o valor de Q, modificaddf}, é definido como,

/ 19u
— 1 3.3
< < ( " 29pRpl> (3:3)

em que y representa a rigidez do planeta, g sua gravidade superficial e p a densidade
dentro do bojo de maré.
O tempo para ocorrer acoplamento de maré é, portanto, obtido por comparacao

da velocidade angular planetaria e sua variagao, ou seja,

o dw 1

sinc

— 4
dt w; —wy (34)

3Q’ é o fator de dissipacdo de maré planetéria, definida como

1 dé
= ——dt
Q 27780 dt

em que & é a energia maxima armazenada na distorcao de maré, e a integral sobre d&/dt é a energia
perdida durante um ciclo completo. Para um planeta grande, no qual a gravidade excede em muito a
rigidez, @' ~ Q.
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de modo que

Taine & aQ (QRB‘/’[I )(w wy) (11\\/14},1)2(%96 (3.5)

Algumas considerag¢des importantes sobre a equacgao devem ser feitas:

» Acoplamento de maré ocorre mais rapido para planetas tipo Terra do que para
gigantes gasosos, devido a um mecanismo mais eficiente de dissipagéo de ener-
gia;

+ A perda de momentum angular esta ligada aos valores de w; e w;. Quanto maior

for o valor de w;, ou menor o valor de w;, mais tempo sera requerido para a perda

do correspondente momentum angular;

» Quanto mais massiva for a estrela, maior sera o bojo de maré induzido no pla-
neta. J& um planeta massivo vai reduzir a altura do bojo e consequentemente

diminuir a interagdo de maré;

» Quanto mais proximo for o planeta, mais forte serd a interagéo de maré, (7. x

a%), o que diminuird o tempo de sincronizagao.

Especial atencao deve ser dada a planetas em 6érbitas excéntricas, pois neste caso a
interacdo de maré nao conduz a uma sincronizacao da rotacao planetaria com o pe-
riodo orbital. Isto mostra que o periodo de rotacao também depende da excentricidade

da orbita.

Uma outra maneira de calcular o tempo de sincronizagao r,;,. €, considerando
o limite inferior para o periodo de rotagéo do planeta t,,;(min), limite este que garante

gue o corpo nao se desintegrou devido a forgca centrifuga,

. 3T 1/2
trot (mzn) = (m) (36)

assumir que o tempo de sincronizacao é menor que a idade da estrela, sendo que

Mg, a®
Tsinc ™ sz (QMQ) <@) (37)
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Entdo, assumimos que o fator de dissipacdo de maré é dado por Q ~ 5x 10°, conforme
estimado para Jupiter, e 0 a velocidade angular de rotacao inicial do planeta, w;, € igual
a 2w /t,(min). Uma descricdo detalhada desta abordagem encontra-se em Sanchez-

Lavega (2004).

3.2 Interacao magnética

Uma interacdo tdo, ou mais importante do que a gravitacional, é a interacao
entre os campos magnéticos da estrela e do planeta (ou planetas) em 6rbita em torno
dela. Tal interacao ocorre geralmente na magnetosfera do planeta, ou seja, na regiao
em que o campo magnético planetario é confinado pelos ventos estelares. A Fig.

ilustra a magnetosfera de um planeta interagindo com os ventos estelares.

/ s
Magnetobainha
Magnetopausa

Cispide f
= Magnetocauda

Lamina de plasma —_— —
f.)
) Ponto neutro

'5‘
( _"’,ar”’/
\_\ F'Iasmasfera
/ T
_-\_-_'__-——
Frente de
choque \ \

Figura 3.2: llustracdo da magnetosfera da Terra, destacando suas principais regioes.
Para uma descricao geral sobre a magnetosfera planetéaria ler o artigo de Echer (2010).
Fonte: Echer (2010).

Vento

*

Solar

-

A magnitude desta interacao € devida principalmente a reconexao magnética.
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@

Figura 3.3: Concepcao esquematica para a estrutura do campo magnético (linhas
grossas e setas) e velocidade do fluido (setas finas). Na zona do vento polar, linhas do
campo magnético sao abertas permitindo escoamento. Na zona equatorial préxima
ao planeta, o gas tem velocidade zero e nao ocorre escoamento. Esta “zona morta”
termina em um ponto neutro, indicado pelo circulo tracejado a varios raios planetarios,
fora da qual as linhas de campo estdao abertas em todos os angulos. Esta figura é
caracteristica para o caso limite de maré fraca, enquanto no limite maré forte o vento
polar seria parcialmente suprimido (Trammell, Arras & Li (2011)).
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Este € um mecanismo fundamental em um plasma por meio do qual as linhas de
campo magnético, normalmente ligadas ao plasma, soltam-se, se “quebram” (desco-
nectam) e se reconectam. Os campos magnéticos podem se aniquilar uns aos outros,
fazendo com que o plasma siga uma trajetéria ao longo do campo mais fraco a uma
velocidade chamada velocidade de Alfven. Ou seja, basicamente, reconexao magné-
tica € uma reestruturacao na topologia do campo devido a mudanca na conectividade
das linhas de campo. Este mecanismo pode ser encontrado nas erupgdes solares, nas
tempestades geomagnéticas, no aquecimento coronal e em diversos outros processos

dindmicos em objetos astronédmicos.

No caso de um planeta, a reconexdo magnética entre as suas linhas do campo
€ 0 campo magnético associado aos ventos da estrela hospedeira tem lugar na mag-
netopausa do planeta. A magnetopausa nada mais € do que a superficie entre a
magnetosfera planetaria e o entorno plasmatico onde a pressdo magnética do planeta

é igual a pressao de compresséo do vento estelar. Veja a Fig.[3.3

Para se aprofundar em detalhes sobre interagdo magnética entre os planetas
extrassolares e sua estrela hospedeira recomendamos ver as referéncias GrieBmeier

et al. (2005), Cuntz, Saar & Musielak (2000) e Ip, Kopp & Hu (2004).

3.3 Atividade cromosférica

A cromosfera é uma regiao intermediaria da atmosfera estelar, acima da fotos-
fera e abaixo da coroa. A atividade cromosférica esta intimamente conectada com o
campo magnético estelar e compreendé-la, juntamente com sua variabilidade, é fun-
damental para um completo entendimento da evolucao estelar. A Fig. ilustra a

cromosfera solar em dois momentos distintos de atividade magnética.
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3.3.1 Definicao do termo atividade

Muitas vezes, o termo < atividade > ndo é claramente definido. Linsky (1985)

define o termo atividade, ou atividade nao-radiativa, de modo a

[...] incluir os fenbmenos e propriedades fisicas que ocorrem quando o
balango de energia na atmosfera estelar €, em grande parte, proveniente

do equilibrio radiativo puro.

Isto €, em sua definicdo tanto os fenébmenos quando as propriedades fisicas séo to-
madas em conta, e ambas sao causadas pelo campo magnético estelar, logo usamos

o termo Atividade Magneética.

Figura 3.4: Cromosfera solar, quando inativa (esquerda) e quando ativa (ativa).
Fonte: Mittag (2009).

Somente pode-se observar a atividade de uma estrela através de métodos fo-
tométricos ou espectroscdpicos em diferentes intervalos de comprimento de onda. No
otico, as linhas Ca Il H & K sado importantes indicadores de atividade em estrelas de
tipos espectrais F, G e K. Nas estrelas onde a regido Ca Il H & K no espectro é dificil
de ser observada, a linha H o é usada para indicar atividade. Isto € feito nas estrelas

T-Tauri, estrelas M e nas estrelas mais tardias que K.
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Nesta tese vamos nos ater as linhas Ca Il H & K. Elas sé&o linhas de Frauenho-
fer], e no intervalo de comprimento de onda azul s&o as linhas mais proeminentes,

também merecendo destaque no espectro da cromosfera.

3.3.2 Atividade estelar: breve visao historica

A histéria moderna da pesquisa em atividade comecou em 1611, quando J.
Fabricuis, C. Scheiner, G. Galilei and J. Kepler redescobriram, independentemente, as
manchas solares. Para Galileo, aquelas manchas eram evidéncia da rotacéo do Sol,
cujo periodo ele calculou a partir de suas observagdes como sendo de 27 dias. Em
1848, o astrdnomo sui¢co Johann Rudolph Wolf introduziu o conceito de Numero de

Manchas Solares e desde entdo a atividade solar vem sendo estudada.

Observagdes do Sol sdo muito importantes porque nés podemos observar dire-
tamente a estrutura de sua superficie, ao contrario das outras estrelas, para as quais
somente podemos observar variagdes nas suas linhas espectrais, como por exemplo

a emissdo das linhas Ca Il H & K e de H a causadas pela atividade.

A variabilidade das linhas Ca Il H & K foi descoberta pelo astrbnomo alemao
Gustav Eberhard e pelo fisico-matematico, também aleméao, Karl Schwarzschild, em
1913, no espectro das estrelas Arcturus, Aldebaran e ¢ Geminorum (Eberhard &
Schwarzschild (1913)). A partir de entdo varios avangos foram feitos, até que Wil-
son & Vainu Bappu (1957) encontram uma dependéncia entre a medida da largura no
centro das linhas Ca Il H & K e a respectiva magnitude absoluta M,,, o que é chamado
efeito Wilson-Bappu. Uma correlagédo notavel que, quando aplicada as estrelas do tipo

G, K e M, ndo apresenta nenhuma dependéncia com o tipo espectral.

Foi em 1966 que este notdvel astrbnomo americano, O. C. Wilson, comegou
um projeto de longa duragdo para monitoramento de estrelas tipo solar, usando as

linhas Ca Il H & K para medir a variabilidade estelar. A partir deste projeto, chamado

“Em 1984, Joseph von Frauenhofer, fabricante de instrumentos aleméo, encontrou e catalogou 574
linhas no espectro solar. As linhas mais fortes no espectro solar foram etiquetadas com as letras de A
a Z, indo desde a parte vermelha do espectro a parte azul. Sdo as chamadas Linhas de Frauenhofer.



Capitulo 3. Interacéo estrela — planeta 78

Mount Wilson Project, uma busca sistematica por ciclos de atividade em outros tipos
de estrelas foi iniciada e, tendo por base as medidas realizadas por ele, variacdes
de curto e longo termos foram encontradas para outras estrelas. Dentre importantes
resultados desse projeto, destaca-se o trabalho de Robert Noyes e Sallie Baliunas, do
Centro de Astrofisica Harvard-Smithsonian, usados exaustivamente como referéncias
para esta tese. Correlagdes entre a variabilidade das linhas de Ca Il H & K e outras
linhas espectrais tem sido descobertas, e relatadas na literatura (veja, por exemplo, os
trabalhos de Martinez Arnaiz et al. (2011), Oswalt & Zhao (2011), Martinez-Arnaiz et
al. (2010), Pace (2010), Lopez Santiago et al. (2010)). Em 1994, iniciou-se o projeto

sucessor do Mount Wilson, no Observatorio Lowell.

Outro avanco importante para o estudo das emissdes das linhas Ca Il H & K
foi a possibilidade de correlacionar o fluxo de Ca Il H & K com o fluxo de raio-X,
observadas inicialmente pelo satélite Einstein e agora pelos modernos XMM-Newton

e Chandra. Neste contexto, pode-se investigar também a estrutura coronal.

3.3.3 Medindo atividade cromosférica

O indice S usado para estimar a atividade cromosférica € definido como

H+K

S
R+V

«

(3.8)

em que H, K, R e V se refere ao fluxo nestas respectivas bandas e « é um fator
de normalizacdo derivado das observagdes para as estrelas-padrdo, para cada noite,
a fim de remover os efeitos instrumentais; geralmente tratado como constante. Por

exemplo, para o trabalho de Wright et al. (2004) temos o = 2, 4.

O indice S inclui contribuigdes tanto cromosféricas quanto fotosféricas, de modo
que precisa-se remover a componente fotosférica. Para determinar a fracdo dessa
luminosidade estelar que é devida a emissdo de Ca Il H & K usa-se o trabalho de

Noyes et al. (1984) para produzir os valores de log Ryk.
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Middelkoop (1982) encontrou uma transformagéoﬂ que relaciona C. com 0 in-
dice de cor (B — V), valida para estrelas com (B — V) € [0,45, 1,50]. A expressao
pode ser usada em um intervalo de (B — V) um pouco mais amplo, indo de 0,4 até 1,8

mag (Middelkoop (1982)). Entéo, da expressao

logCe¢ = 1,13(B — V)® —3,91(B — V)? +2,84(B — V) — 0,47, (3.9)

temos que

Fuk = (Fu + Fx) = SCT4. (3.10)

Usando-se as relacdes e é possivel calcular o fluxo superficial Fyx para as
estrelas da sequéncia principal, cujas unidades arbitrarias correspondem a 7,6 x10°

ergs cm~2s~1. Usando-se a expressao [3.9) podemos encontrar a quantidade

Ruk = FHK4 = SCy. (3.11)

0SB 1t

Mas, este numero deve ser corrigido da contribuicao fotosférica para o fluxo das linhas
de Ca Il H & K. Hartmann et al. (1984) encontra uma fungéo de (B — V) para esta

quantidade log Rot,

log Reot = —4,898 +1,918(B — V)? — 2,893(B — V)? (3.12)

Assim, pode-se encontrar o verdadeiro valor da emissdo cromosférica

log Ry = log Rux — 1og Rsot. (3.13)

A partir dos valores de log Ry pode-se estimar os periodos rotacionais estelares

P..rot, de acordo com a expressao obtida por Noyes et al. (1984), através de ajustes

5C.s é definido como
Cet = (R+V)10040meT5C)

em que m, € a magnitude visual da estrela e BC' a sua corregao bolométrica.
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empiricos,

108(Pryor/7) = 0,324 — 0,400 log R5 — 0,283(log Rs)® — 1,325(log Rs)®,  (3.14)

na qual R; é definido como Rjy x 10° e 7 é o tempo caracteristico de convecgéo,

definido como

1,362 — 0,166x + 0,025z — 5,3232% x>0
logT = (3.15)

1,362 — 0, 14x z <0

emque z = 1 — (B — V). Podemos ainda calcular as idades para as estrelas a partir

dos valores de R,

logt = 10,725 — 1,334R5 + 0,4085R2 — 0,0522R3 (3.16)

em que t € a idade estelar dada em anos (Wright et al. (2004)).

Henry et al. (1996) define os intervalos de log R} que caracteriza o nivel de

atividade estelar da seguinte forma:

log Ry > —4.20 Muito ativas
—4.20 > logRyx > —4.75 Ativas

—4.75 > logRyx > —5.10 Inativas

| 510> log Ry Muito inativas

3.3.4 Atividade cromosférica em EHP

Em um sistema planetario o enriquecimento da atividade cromosférica indica
possivelmente uma interagao estrela - planeta. Valendo-se de analogias com os sis-
temas binarios, para os quais observa-se um aumento no nivel de atividade quando
comparado com estrelas simples, espera-se que um planeta muito préximo a estrela

hospedeira (um jupiter quente, por exemplo) ir4 provocar mudangas no nivel de ati-
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vidade desta estrela. Entretanto, observamos que esta interacdo planeta - estrela é
muito mais complexa do que aquela estrela - estrela de um sistema binario. Por exem-
plo, Shkolnik et al. (2008), Shkolnik, Walker & Bohlender (2003) reporta atividade cro-
mosférica induzida pela presenca de um jupiter quente em duas estrelas, HD 179949
e v And, devido a modulagdes na emissao cromosférica de Ca Il H & K. Kashyap,
Drake & Saar (2008) levanta a hipbétese de que planetas gigantes muito préximos a
estrela hospeira tem um importante papel na atividade magnética estelar, enquanto
Poppenhaeger, Robrade & Schmitt (2010) ndo encontra nenhuma correlacao signifi-
cativa que apoie esta hipétese. Neste contexto, Canto Martins et al. (2011) apresen-
tam um sélido estudo comparativo entre uma amostra de estrelas com planetas e uma
outra sem planetas ainda detectados, mostrando que ndo existe nenhuma correlacéao

significativa entre os parametros planetarios e a atividade cromosférica estelar.

Seguindo o mesmo raciocinio de Canto Martins et al. (2011) vamos investigar
como a atividade cromosférica das estrelas com jupiteres quentes detectados se rela-
ciona com os respectivos parametros planetarios, j& que nenhum viés observacional
do aumento da atividade cromosférica devido a interacao planeta - estrela foi ainda

claramente estabelecida.
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A lei magnética de Bode

If the Sun did not have a
magnetic field, it would be as
uninteresting a star as most
night-time astronomers believe

it to be.

R. Leighton

O principal objetivo desta tese é investigar a lei magnética de Bode (veja Russell
(1978), Blackett (1947)) para um sistema planetario que ndo seja o nosso. Esta lei,
matematicamente, no sistema emu, expressa em termos da constante gravitacional G
e da velocidade da luz ¢, como

A gYE (4.1)

€ analisada no diagrama logaritmo do momento magnético log.# versus logaritmo
do momentum rotacional log ., chamado de diagrama de Blackett. Para construi-lo,
necessitamos calcular tanto o0 momentum angular quanto 0 momento magnético para

as estrelas hospedeiras e seus respectivos planetas.

Neste capitulo, apresentamos a teoria necessaria para realizar estimativas para
estas grandezas. Inicialmente, apresentamos, em uma breve revisdo, um modelo ge-

ral para interac6es magnéticas entre um planeta extrassolar e sua estrela hospedeira,

82
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modelando o campo magnético de um planeta como um dinamo, mostrando as condi-
cbes necessarias para sua existéncia e apresentando os diferentes tipos de mecanis-
mos envolvidos no processo. Por ultimo, vamos mostrar o modo de estimar o momen-
tum angular para um corpo sélido, aproximadamente esférico. Uma vez que tenhamos
as estimativas para os parametros necessarios, revisitaremos a lei magnética de Bode

para os planetas extrassolares e suas estrelas hospedeiras.

4.1 Momento magnético planetario

4.1.1 Campo magnético planetario

Campos magnéticos planetarios sdo gerados pela combinacao de varios pro-
cessos hidromagnéticos, processos estes bastante complexos, e que se dao de modo
diferenciado de acordo com a estrutura do planeta. Como uma abordagem completa
deste assunto foge do tema desta tese, vamos tracar, em linhas simples e gerais, a
amplificacao deste campo, apenas para fins de elucidagcao dos principais conceitos.
Para informagdes mais detalhadas e completas do processo de dinamo, recomenda-

mos os textos de Stevenson (1983) e Stevenson (2003).

O modelo de dinamo descreve um mecanismo segundo o qual um objeto as-
trondmico, seja um planeta ou uma estrela, pode amplificar um campo magnético.
O mecanismo basico da acdo do dinamo envolve interacées entre rotacdo, rotacao

diferencial e convecgado. Este mecanismo ainda ndo é completamente entendido.

Em alguns planetas, sua camada mais interna se apresenta separada em um
nucleo interno sélido e uma camada externa liquida. O movimento das particulas
carregadas nesta concha liquida pode gerar um campo magnético. Entretanto, para
poder gerar uma corrente, esta camada externa precisa necessariamente ser formada
por um material condutor. No caso da Terra, temos uma composigao de niquel - ferro.

A Fig. representa o interior dos planetas gasosos do Sistema Solar. Jupiter, por
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visible clouds

gaseous hydrogen
liquid hydrogen

metallic hydrogen

core of rock, metals,
and hydrogen compounds

Jupiter Saturn

visible clouds

core:
rock and metals:

walter, methane,
and ammonia

Uranus Neptune

Figura 4.1: Representagéo do interior dos planetas gasosos do Sistema Solar.
Fonte: http://lasp.colorado.edu/education/outerplanets/images_|
giants/big/interior. jpg
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pressure temperature Jupiter density
(bars) (K) (g/cmd)
1 125 0.0002
500,000 2,000 liquid hydrogen 0.5
1.0

2,000,000 5,000

metallic hydrogep,

100,000,000 20,000 o5 Earth

atmosphere
crust
core of rock, metals, mantle

and hydrogen compounds core

Figura 4.2: Representacao do interior de Jupiter. A estrutura interna é completamente
diferente dos planetas terrestres, conforme ilustrado, devido a composi¢céo predomi-
nante de hidrogénio. Isso é produto de sua formagéo nas regides mais frias da nebu-
losa solar, dominada por sélidos de gelo, rico em H.

Fonte: http://www.astro.virginia.edu/class/oconnell/astrl121/im/|

Jup-v-earth-interior-AW. jpg
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exemplo, apresenta a camada externa do nucleo composta por hidrogénio metalico.
Nesta camada externa liquida existe uma diferenca de composi¢céo e de temperatura
de modo que movimentos convectivos sdo gerados. Eles produzem uma forga ele-
tromotriz, e esta, por inducao, reforca o campo magnético. Neste campo magnético,
em seguida, surgem movimentos de rotacdo e conveccgao, resultando num ciclo de
retorno positivo. Para que o campo gerado seja suficientemente forte, as correntes
em seu nucleo precisam fluir rapidamente e este apresentar convecgao. Se um pla-
neta gira muito lentamente ou se seu nucleo € muito viscoso, um campo magnético
bastante forte pode ser criado. Portanto, 0 campo magnético de um planeta nos dar

informacgdes sobre sua estrutura interna.

No caso de um dinamo, o campo magnético é descrito através da equacao de
inducdo. Seja B o vetor indugcido magnética, # a velocidade relativa do fluido num dado
ponto de referéncia do planeta e )\ a difusividade magnética, definida como sendo
A = 1/ugo, em que o é a permeabilidade do vacuo e o é a condutividade elétrica,

temos que

—

aa—lf = AV2B + V x (¢ x B). (4.2)

Na equagéo [4.2] o primeiro termo é referente a condugéo e o segundo a convecgao.

Para saber mais sobre as condi¢des para que o dinamo planetario exista reco-

mendamos a leitura de Stevenson (2003).

Além deste campo amplificado por um dinamo, um planeta também pode ter um
campo gerado por indugéo, ou seja, produzido pela presenga de um campo externd']

Na presente tese ndo tomaremos em conta tal fenémeno.

4.1.2 Leis de escala para determinar o campo magnético

O exato mecanismo responsavel pelo magnetismo planetario ainda nao é com-

pletamente entendido. Por isto, ao longo dos anos, varios autores estudaram o com-

'Por exemplo, no caso da Terra, correntes elétricas induzidas na ionosfera geram campos magnéti-
cos
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portamento magnético destes objetos através de leis de escala, levando em conta
consideragdes tedricas ou relacées empiricas. O objetivo dessas leis de escala é re-
lacionar o momento magnético do planeta com seus parametros fisicos basicos. Aqui,
vamos resgatar algumas dessas relacoes, estabelecendo uma comparagao entre elas
a fim de validar nosso método para estimar os valores de momento magnético planeta-
rio. Para bem compreendé-las, € necessario uma breve revisao dos conceitos basicos

e gerais de magneto-hidrodinamica.

Sabemos que o comportamento do fluido de particulas dentro do nacleo plane-
tario, girando com velocidade angular & € governado pela equagcao do movimento —

equacao de Navier-Stokes — que, em um sistema de coordenadas em rotagéo € dada

por
pg—f%—(ﬁ-ﬁ)ﬁ: 200X W+ pd X (T'XJ) — Vp
¢ N v N > ~—~
Forca de Coriolis Forga Centrifuga Gradiente de Pressao
1 = = .
+—(VxB)x B — pV o
H , . —~ - (4.3)
~~ Densidade de “for¢a"de origem gravitacional

Forca de Lorentz

1 = =
+nAT+ (n + gC)V(V - )

TV
Forgas devido a viscosidade

—

naqual, p, v, 7, p, u, B, ® sdo respectivamente, a densidade de massa de um dado
elemento do fluido, a velocidade, a posicao, a pressao, a permeabilidade magnética, o

campo magnético e o potencial gravitacional. n e { sdo as constantes da viscosidade.

Para fins de estudo do campo magnético, a partir de leis de escala é comum
considerarmos apenas duas diferentes contribuicbes para a geracdo do campo. Se
um dinamo planetério for realmente forte, ele atuara em um regime de equilibrio em
que a forca de Coriolis é aproximadamente igual a forca de Lorentz, situacdo esta

chamada balango magnetostrofico.

Considerando este caso, no qual

(V x B) x B =2p0 x &, (4.4)

==
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podemos ver que, através de uma simples comparagao das grandezas envolvidas na
equagao 4.4, podemos escrever uma expressdo simples para o campo magnético,
dependente de poucos parametros, a saber, da densidade p, dentro da regido do
dinamo, do tamanho rq da regido do dinamo, da viscosidade v.,,, do fluido em movi-
mento convectivo e do valor absoluto da velocidade de rotagao w = |&|. Assim, temos

gue, no caso de balanco magnestostroéfico,

’é‘z = QMOpOTOW/UCOTL’U (45)

No caso em que se negligencia as outras contribuicdes na equacéo 4.3} defi-
nindo a forca de Coriolis para ser igual ao gradiente de pressao, dizemos que temos
um balango geostrofico. Assumimos ainda que, neste caso, o fluido é incompressivel
(p = V-7 = 0) e estacionario (97/9t = 0) e que a forga centrifuga e gravitacional sdo
despreziveis. Feitas estas consideragdes, a equacao é simplificada de tal modo

que a forca de Lorentz é balanceada pela forca inercial, ou seja,

—

p(7-V)i==(V x B) x B (4.6)

=~

Assim, obtemos uma lei de escala para a intensidade do campo magnético da

forma

1BJ? = p10pov2 e (4.7)

Assumimos, em ambos 0s casos, 0 campo magnético de um dipolof}, cuja in-
tensidade, em primeira ordem e em coordenadas polares centradas sobre o planeta,
é

B(r,0) = @(1 + 3 sen 6) (4.8)

r3

na qual .#,, é o momento magnético de dipolo do planeta.

2Valores tipicos do campo, a o, S0 By ~ 5G para jupiteres quentes, B, ~ 15G para objetos tipo
Jupiter e By ~ 30 G para objetos com alta rotagdo (Sanchez-Lavega (2004)).



Capitulo 4. A lei magnética de Bode 89

Pela equacéao temos 0 momento magnético definido em termos da intensi-

dade do campo e do raio do nucleo metalico r,

My < Bry (4.9)

Assim, podemos reescrever as equacgoes [4.5) e 4.7, de modo a descrever o
momento magnético:
psPre w202, Magnetostréfico:

My (4.10)
P 2130 come Geostréfico.

4.1.2.1 Leide escala baseada no numero de Elsasser

Usando as definicbes matematicas das forcas de Coriolis € de Lorentz, e a
razdo entre elas — chamada numero de Elsasser, A =| F, | / | F, | — é facil perceber

gue a intensidade do campo magnético é dada por

B = \/2wp0/10)\A (411)

em que a densidade p, é aquela na superficie do nucleo metalico de rai ro, OU S€ja,
p = p(ro) = po-

De fato, no regime de dinamo, o campo magnético dentro da regidao de ampli-
ficacdo do campo ocorre quando o numero de Elsasser € da ordem de 1 (Stevenson
(2003)), ou seja, a forga de Coriolis & aproximadamente igual a forga de LorentZ"|
Assim, podemos assumir o numero de Elsasser igual a 1 (incluimos a incerteza que

isto provoca nas incertezas decorrentes das outras aproximacoes e consideragdes).

3Aqui, raio da regido do dinamo, raio do nucleo e raio da regido de convecgéo sdo usados como
sinénimos.

40 numero de Elsasser no varia muito entre os planetas do sistema solar. Por exemplo, no caso da
Terra temos A ~ 1 e para Urano e Netuno é da aproximadamente 0,01.
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Dessa forma, a intensidade do campo magnético na superficie do nucleo é

B = \/2wpp o) (4.12)
Assim, temos uma lei de escala da forma
B p(l)/2w1/2071/2 (4.13)

em que o é a condutividade elétrica no nucleo. Sanchez-Lavega (2004) estimou o

campo magnético para planetas extrassolares usando esta lei de escala.

4.1.2.2 Mizutani et al. 1992

Devemos notar que a equacao foi derivada no trabalho de Mizutani, Yama-
moto & Fujimura (1992), através de diferentes suposi¢cdes de como a velocidade de
convecgao v..,, afeta uma lei de escala resultante de um balango magnetostréfico. A

velocidade de convecgéo é definida de modo a estar compreendida no intervalo

Uconv € |: ! 7T0W:| (41 4)

HoOTo

O limite superior significa que a velocidade de convecgdo escala com a velocidade de
rotacdo do nucleo. Ja o limite inferior foi obtido a partir da condi¢cdo de que o niumero
magnético de Reynoldqf] R,. deve ser maior que 1. Os autores entdo argumentam que

uma boa escolha € a média geométrica dos limites inferior e superior, de tal modo que

( w > 1/2
Veonv = | —— .
HoO

50O nimero magnético de Reynolds é definido como

|V x (7% B)|
In(V2B)|
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Substituindo este valor na equagéo [4.5, chegamos a uma lei de escala para o campo
magnético da forma,

B pé/2r5/2w3/40"1/4 (4.15)

Agora, levando em conta o limite inferior na Eq. (4.2), e substituindo na Eq. (4.5)
obtemos que

B pé/2w1/20_1/4 (4.16)

Esta dltima sendo idéntica a lei de escala derivada por Stevenson (1983) para o caso

dissipativo, entretanto isto é apenas coincidéncia.

4.1.2.3 Lei de Blackett

Blackett (1947) sugere que toda massa girando pode gerar um campo magné-

tico, seguindo uma lei de escala do tipo
B x powrg (4.17)

Arge, Mullan & Dolginov (1995) confirmam que existe uma relagao de tal tipo entre o
momento magnético e o momentum angular para uma amostra estatisticamente ro-
busta, ainda que o préprio Blackett tenha retirado sua teoria em 1952, porque, embora
a mesma se aplicasse muito bem a Terra, ao Sol e a estrela 78 Vir, a verificagao ex-
perimental realizada pelo préprio autor ndo se mostrou satisfatoria (Blackett (1952)).
Cain et al. (1995) mostra que apesar disto o trabalho de 1947 de Blackett continua
sendo usado exaustivamente na literatura. Sirag (1979) questiona a validade do ex-
perimento realizado por Blackett (1952), e acredita que a lei magnética de Bode é sim

uma lei universal, cujas origens merecem ser melhor exploradas.

Um dos principais problemas decorrentes desta lei de escala é o alto expoente
em ry, ao ser aplicada para planetas grandes e pesados, que € o caso dos gigantes

gasosos.
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4.1.2.4 Leis de escala para 0o momento magnético planetario: resumo

As leis de escala que descrevemos nas se¢des anteriores para 0 campo mag-
nético pode ser expressas em termos de momento. Para tal, basta multiplica-las por

rs, assumindo um campo dipolar, conforme a Eq. , ou seja,

(

porow Blackett (1947) ;
pe 2w/l 6=1/4 Mizutani et al. (1992, convecgdo moderada);
My, (4.18)

poPwtr35=12 Mizutani et al. (1992, convecgéo lenta);

piPwl/2r35=1/2 Sanchez-Lavega (2004).

em que .#, € o momento de dipolo magnético planetéario, r, € o raio da regido do
dinamo e w é a velocidade angular da rotacao planetaria. Respectivamente, py € o
sédo a densidade de massa e a condutividade elétrica dentro da regidao onde atua o

dinamo.

Estas sdo as leis de escala que usaremos neste trabalho a fim de descrever a lei
magnética de Bode. Um aspecto importante sobre a primeira destas leis, a chamada
lei de Blackett, € que ela se baseou em hipdteses que foram, a principio, refutadas ex-
perimentalmente pelo proprio autor (Blackett (1947, 1952)), Saul-Paul Sirag, do Centro

de Pesquisa de Washington, escreveu:

It is widely believed that Blackett did a laboratory experiment which ruled out
this equation. However, his huge experimental paper described a static test
in which a 15-kg gold cylinder at rest was presumed to pick up an induced
current (producing a small, but measurable, magnetic field) from the rotation

of the earth.

Assim, para Sirag (1979), a lei magnética de Bode ainda n&o foi devidamente testada

em laboratério.
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Tabela 4.1: Valores adotados no melhor ajuste para determinar os valores de a € b na

Eq.[4.19

7o(Rpp) Ref.
Jupiter 0,9 Nellis (2000)
Saturno 0,5 Nellis (2000)
Urano 0,7 Hubbard (1984)
Netuno 0,75 Hubbard (1984)

4.1.2.5 Tamanho da regiao do dinamo

Um dos parametros desconhecidos no conjunto de equacgdes € o tama-
nho da regiao do dinamo, r,. Ele é um dos parametros mais importantes, dado seu
elevado expoente, entretanto, mesmo para o Sistema Solar, este ndo é um parametro
facilmente acessivel a medidas. Alguns trabalhos na literatura encontram uma relagao
empirica para determinar o tamanho da regido do dinamo apenas como funcao da
massa do planeta (ver Curtis & Ness (1986)). Isto funciona bem, mas para planetas
jovens € melhor considerar também o raio do planeta para estimar r, (ver GrieBmeier

et al. (2004)). Assim, temos uma lei de escala da forma
ro < MR, (4.19)

Este é o caso tipico dos jupiteres quentes.

GrieBmeier et al. (2004) derivou os valores de a € b para a Equagéo |4.19, ob-
tendo a seguinte lei de escala

ro Mg,l75R;lo,96 (4.20)

Para tal, os valores de ry, M, e R foram normalizados com os respectivos valores
de Jupiter e em seguida, se fez um melhor ajuste para os planetas Saturno, Urano e

Netuno. Os valores adotados no ajuste sdo mostrados na tabela [4.1]

E importante perceber que as equacdes Eq. e Eq. somente apre-

sentam sentido fisico se obedecerem a condigdo ry < Ry, caso isto ndo seja levado

em conta, os valores da regido do dinamo e do momento magnético serao superes-
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timados. E importante salientar que ndo sdo incluidos nesta andlise os efeitos das

irradiacdes estelares intensas.

4.1.3 Densidade da regiao do dinamo

A densidade dentro da regido do dinamo, p,, € 0 proximo parametro necessario
para estimar o momento magnético do planeta. GrieBmeier et al. (2004) assume que

po € proporcional a densidade média do planeta, ou seja,

3M,1

B 47TR§1

po X p (4.21)
Esta € uma boa aproximacéo para o caso de planetas maiores que Saturno, enquanto

gue para planetas gasosos menores se faz necessario incluir o tamanho do nucleo 7.

4.1.4 Periodo de rotacao

Outro parametro que devemos estimar é a periodo de rotagdo do planeta. De-
pendendo da distancia orbital do planeta e dos tempos para sincronizagéo rotacional,

temos trés situacdes possiveis:

1. Para planetas com distancias pequenas o suficiente para que o tempo de aco-
plamento de maré seja pequeno, ou seja, 74, < 100 mega-anos, o periodo de
rotacdo do planeta € assumido para ser sincronizado com o seu periodo orbital.
As medidas de frequéncia rotacional para os planetas gasosos sdo bem deter-

minadas.

2. Planetas com 74,. € [100Ma, 10Ga] podem ou nao sofrerem acoplamento de
mare, o que vai depender, entre outras coisas, da idade do sistema planetario,
gue geralmente é da ordem de alguns poucos giga-anos. Por isto, para o caso
de um Jupiter quente, é razoavel estimar o momento magnético no conjunto uni-

verso em que w € [wy,wy], sendo w; a frequéncia angular rotacional de Jupiter
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e wy a frequéncia angular rotacional que o planeta terd quando estiver sincroni-
zado. Em outras palavras, para um Jupiter quente se estima o momento magné-
tico considerando como limite superior 0 caso em que nao ocorre acoplamento

de maré, e como limite inferior aquele em que ocorre.

3. Pela equagao [3.5|vemos que, se o planeta estiver muito distante da estrela, en-
tdo o tempo de sincronizagdo sera muito grande. Para planetas que tenham
Tsine = 10 Ga os efeitos de maré podem ser desprezados, e a frequéncia angu-
lar de rotacdo do planeta pode ser tomada para ser igual a frequéncia angular

rotacional inicial w;. Podemos entdo assumir que w; = wy.

4.1.5 Condutividade da regiao do dinamo

Nos jupiteres quentes, o nlcleo é formado basicamente de hidrogénio meta-
lico, de modo semelhante a Jupiter. Portanto, vamos assumir que a condutividade na

regido do dinamo é idéntica a de Jupiter.

4.1.6 Leis de escala para momento magnético: limitacoes

Uma consideracdo importante que devemos ter sempre em mente quando tra-
balhamos com estas leis de escala é que elas se valem de expressdes simples, base-
adas apenas em poucos parametros planetarios, para nos dar uma grandeza propor-
cional ao momento magnético planetario. Portanto, devemos encara-la com algumas
reservas, afinal, o processo de dinamo responsavel pela amplificacdo do campo mag-
nético € um processo complexo, cadtico e ndo linear, de tal modo que ndo podemos

esperar que uma simples lei de escala descreva todo este processo.

Para determinar a validade de uma determinada lei, se faz necessario compara-
la com algum parametro planetario conhecido. Um destes parametros é o momentum
angular. Ou seja, a lei magnética de Bode. Russell (1978) faz um estudo sobre esta

lei, que se apresenta em um grafico log-log do momento magnético - momentum an-
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gular. Este diagrama representa um bom teste para a verossimilhanga das estimativas
de momento magnético através do uso de uma dada lei de escala. Obviamente, como
ambas estas variaveis sao poténcias diferentes do raio planetario, é natural que al-
guma correlacao apareca. No entanto, defendemos a tese de que esta correlacédo
€ mais do que um simples efeito geométrico. Blackett (1947) é o primeiro a derivar
uma expressao que relaciona momento magnético .# com momentum angular .£. A
partir de medidas feitas para o Sol, a Terra e a estrela 78 Vir, este autor propde que a
relacdo entre estas duas grandezas representa uma lei fisica. Ele cria o conceito de
“magnetismo gravitacional” (também conhecido como Efeito de Blackett). Este efeito
nada mais é do que a geracao de uma campo magnético devido a uma massa eletrica-
mente neutra, em movimento de rotacdo. Sua magnitude € determinada por analogia

a uma carga elétrica girando. Assim, temos que

M VG
7 B— emu (4.22)
M g

Cain et al. (1995), usando o método de Monte Carlo, testa esta relacdo, e defende
que ela surge sempre porque tanto 0 momento magnético quanto o momentum an-
gular sao poténcias do raio do objeto estudado. Ja Arge, Mullan & Dolginov (1995) e
Baliunas, Sokoloff & Soon (1996) examinado a conexao entre 0 momentum angular
e 0 momento magnético para estrelas, encontram uma correlagéo significativa entre
as duas grandezas, ao contrario do trabalho de Cain et al. (1995). E valido observar
gue ambos os estudos sdo consistentes com o0 uso de leis que se baseiam em efeitos
geométricos. Entretanto, consideramos que isto ndo é suficiente para afirmar que a

relacdo entre 0 momento magnético e a rotacao ndao possua uma origem fisica.

Um outro aspecto a ser considerado é a variabilidade do campo magnético
planetario. No caso da Terra, por exemplo, sabemos que existe um desvio de um
fator de dois nas medidas apresentadas, que é atribuido a variagdo secular. Por isso,

podemos assumir que as leis de escala ndo sao perfeitamente calibradas.
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Stevenson (1983) mostra sua preocupacao pelo uso de leis de escala, argu-
mentando que os planetas ndo sédo similares o suficiente para que uma unica, univer-
sal lei de escala se aplique a cada um deles. Obviamente, as leis de escala somente
funcionam se considerarmos 0 mesmo processo dinamo atuando na amplificacao do
campo. Por isto, uma lei de escala razoavel deve preencher alguns requisitos (Steven-

son (1983)):

» Estabelecer um intervalo de validade claro;

« Verificar se existe energia disponivel suficiente para sustentar cada valor de in-

tensidade do campo derivado;

 Evidenciar a conexao entre os campos toroidal e poloidal.

As leis apresentadas aqui ndo apresentam estes fatores claramente. Um caminho
que poderia ser adotado, seria usar leis de escala baseadas na energia disponivel e
nao em balango de forgas. Infelizmente, para o caso dos planetas extrassolares ainda
nao € possivel separar as contribuicées do fluxo do aquecimento interno da irradiacéo

estelar.

Assim, as leis de escala nao apresentam um valor preciso do momento mag-
nético planetario (GrieBmeier (2006)), mas sim um limite superior para 0 momento de
dipolo paralelo ao eixo de rotagdo do planeta. Apesar das limitagdes, estas leis de es-
cala sdo uma poderosa ferramenta para estimar quantidades que nao sao acessiveis
a medidas. Obviamente, futuras observagdes podem jogar uma nova luz sobre o quéo

valido sdo estes estudos.
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4.2 Momento magnético estelar

Anteriormente vimos que, por definicdo, 0 momento magnético de um dado
corpo celeste é funcao da intensidade de seu campo magnético e da terceira poténcia
de seu raio. Borra & Landstreet (1980) deriva valores de campo magnético a partir
de observacdo de extremos no campo longitudinal, de modo que B.(min, maz) =
0,316B, cos( £ i). Infelizmente, ndo dispomos de dados na literatura para os campos
B, das nossas estrelas com planetas, de modo a formar uma amostra estatisticamente

consistente.

Por outro lado, Baliunas, Sokoloff & Soon (1996) utiliza uma relagdo empirica
para estimar o momento magnético estelar para uma amostra de estrelas da sequén-
cia principal, a partir de valores de fluxo de calcio dadas por Mount Wilson. Sabemos
que a emissdo de Ca Il € um indicador de campo magnético. Assim, o momento

magnético estelar é aproximado por

%* =< Ryux > R*3, (424)

em que R, é o raio estelar e Ry 0 indicador de fluxo de célcio discutido na Sec.|3.3.3|

Dado nosso objetivo no presente trabalho, vamos utilizar esta mesma légica em
nossas estimativas para os momentos magnéticos das estrelas com planetas, tendo
sempre em mente que este ndo corresponde ao valor real do momento magnético,

mas sim a uma grandeza diretamente proporcional ao mesmo.
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4.3 Momentum angular

Consideremos um sistema de dois corpos, separados por uma distancia r, cuja
equacao do movimento relativo pode ser simplificada para

gg”r ~ 0 (4.25)

r+ —
T

em que a massa do objeto cuja oOrbita se deseja estudar é muito menor do que a
massa m do objeto que ele orbita, de modo que pode-se desprezar a massa deste
objeto. Considere ainda que estamos trabalhando com um corpo rigido, de tal modo
que a velocidade linear v de um dado elemento de massa dm se relaciona diretamente
com a distancia r a que ele se encontra do eixo de rotagédo, v = w - r. Assim, olhando
para a energia cinética de rotacdo deste corpo, podemos encontrar o modo como a

massa € distribuida em torno do eixo de rotacao, ou seja, a sua inércia rotacional, ou

momento de inércia Z. Para corpos extensos, temos entao que

7= / r2dm (4.26)

A forga perpendicular ao eixo de rotagao a ser exercida sobre um corpo, girado de um
dado angulo de sua posigéo de equilibrio, para que ele retorne a sua posic¢ao inicial,
provocara neste corpo um momento rotacional, ou torque .7, ao qual esta associado
um momentum angular ¢, de tal forma que:

_ 4z
T == (4.27)

Este momentum angular depende da geometria do corpo com respeito ao seu eixo de

rotacdo e da sua velocidade, isto €,

I =T w (4.28)



Capitulo 4. A lei magnética de Bode 100

em que o momentum angular fica expresso como fungdo do momento de inércia Z e

da velocidade angular w.

4.3.1 Momentum angular estelar

Vamos assumir que uma estrela rotaciona uniformemente como um corpo sé-

lido. O seu momentum angular € definido, entdo, conforme a equagéao 4.28|
/* = T,w, (429)

em que Z, é o seu momento de inércia e w, sua velocidade angular. O momento de

inércia é definido de acordo com a distribuicdo de massa da estrela M,, como
T, = C;M,R? (4.30)

em que o coeficiente C; € um fator numérico que depende da distribuicdo de massa
do objeto, variando assim durante a evolugédo estelar. Se considerarmos a estrela
como uma esfera uniforme, teremos C; = 0, 4, que €, em boa aproximacgao, apropriado
para o estudo de pulsares e anas brancas, ja que estes sao objetos compactos. Para
estrelas tipo solar, o valor desse coeficiente é da ordem de 0,1. Para estrelas gigantes,
menor que 0,1 (Arge, Mullan & Dolginov (1995)). Para o Sol, em seu presente estagio

evolutivo, C; = 0,059 (Cox (2000)).

Nesta tese, vamos assumir uma quantidade simplificada, proporcional ao mo-

mentum angular, definida como

pa M, R?
— — o X
Oi P*,rot

(4.31)

na qual P,,. € o periodo de rotacdo estelar, igual a 27/w,. Assim, tratamos todos
as nossas estrelas como se tivessem idéntico C;. M, e R, s&o, respectivamente, a

massa e o raio estelar.
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4.3.2 Momentum angular planetario

Na Secéao encontramos uma equagao para o0 momentum angular de uma
estrela. Consideremos agora um planeta tipo Jupiter de raio R, e massa M,;, com
um periodo de rotagdo de P, .. Usando as mesmas argumentagdes usadas para as
estrelas, podemos dizer que

Ly =2 Myl (4.32)

Ppl,rot

em que P,...: € 0 periodo de rotagéo do planeta, igual a 27 /w,,.

Para encontrar o periodo de rotacdo do planeta, consideramos a obliquidade

e = 0, e podemos usar a expressado dada por Correia & Laskar (2010)

Pory 1+ 15¢2/2 + 45¢*/8 + 5¢°/16

Porot (1 +3e2 + 3e4/8)(1 — e2)3/2 (4.33)

em que P,,, € o periodo orbital do planeta.

Um outro caminho para encontrar o valor da velocidade angular de rotacédo do
planeta é considerar a sincronizacdo da mesma, que ocorre apds o acoplamento de
mare. Assim, pelas leis de Kepler, temos que a frequéncia angular planetéria w,; sera

funcéo da massa estelar A, e do semieixo maior da 6rbita a, conforme a equagéo[3.1]:

MG
a3

(4.34)

wpl =
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Resultados e discussao

Magnetic fields are to
astrophysicists what sex is to

psychoanalysts.

Henk van de Hulst

5.1 Amostra de trabalho

As diferentes questbes tratadas nesta tese dependem de varios parametros
fisicos, tanto planetarios quanto estelares, de modo que o tamanho da amostra traba-
lhada esta relacionada diretamente com a existéncia ou nao de valores para todos os
parametros necessarios. Os fatores que mais limitaram nossa amostra foram as me-
didas de fluxo de calcio para as estrelas hospedeiras e o raio planetario. Um aspecto
gue também levamos em conta foi o tipo do planeta estudado: somente trabalha-
mOos com 0s jupiteres quentes e com as superterras, ou seja, planetas que possuem
nucleos similares a Jupiter ou a Terra, de tal modo que podemos inferir sobre a com-
posicao interna dos mesmos. Esta escolha ndo foi arbitraria, mas seguiu um critério
de objetividade na hora de estimarmos os momentos magnéticos e os momentum

angulares.

No momento em que definimos nossa amostra existiam 695 planetas extrasso-

102
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lares catalogados, dentre 0os quais 659 possuiam semieixos determinados. A partir
desta amostra selecionamos 208 planetas extrassolares que estdo a distancias meno-
res que 0,1 UA da sua estrela hospedeira, entretanto, trés dentre eles ndo possuem
massas determinadas e 59 possuem massas abaixo da massa de Saturno. Dentre os
146 potenciais jupiteres quentes restantes da amostra 25 ndo possuem raios determi-
nados ainda. Aqui estamos interessados somente em planetas que orbitam estrelas
da sequéncia principal e que possuam valores de log Ry determinados na literatura,

de modo que nossa amostra final de jupiteres quentes é formada por 50 planetas
(Fig.[1.2).

Quanto a escolha das superterras, no momento em que definimos nossa amos-
tra existiam 51 planetas com massa menor que 10 massas terrestres catalogados den-
tre as quais, infelizmente, somente 3 possuiam raios determinados e medidas para
fluxo de célcio, de modo que ficamos com apenas 3 superterras em nossa amostra

final.

A Fig. [5.] apresenta o diagrama HR para as estrelas hospedeiras de nossa
amostra, enquanto a Fig. [5.2]ilustra o diagrama semieixo - massa para os planetas
extrassolares da amostra, separados por tipos espectrais: nossa amostra final é com-
posta por estrelas F, G e K, sendo que as superterras estao todas em torno de estrelas
tipo K. Mostramos ainda, na Fig. 5.1 e na Fig. [5.4] a distribuicdo por classes de lumi-
nosidade e por tipos espectrais para todos os planetas conhecidos no momento em
que definimos nossa amostra, a fim de ilustrar que a maior parte dos planetas desco-
bertos o sdo em torno de estrelas da sequéncia principal, com tipos espectrais F, G e
K. Observamos ainda que existe uma consideravel quantidade de estrelas sem tipos
espectrais e/ou classes de luminosidade determinados na literatura. Nesta tese, isto

n&o criou um problema na hora de definir a amostra.

A Tabela [C.1] (Apéndice [C) fornece a lista de objetos selecionados neste traba-
lho, incluindo as trés superterras: 55 Cnc e, CoRoT-7 b e HD 97658. Os parametros

planetarios foram retirados da Enciclopédia dos Planetas Extrasso/are{], mantida por

Thttp://exoplanet.eu/catalog.php
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Figura 5.1: Diagrama de Hertzsprung-Russell para as estrelas de nossa amostra. Os
simbolos fechados representam as estrelas que hospedam as superterras, enquanto
0s simbolos abertos representam as estrelas hospedeiras dos jupiteres quentes. O
Sol é representado por @, para fins comparativos. Os tracados evolutivos sao de do
Nascimento Jr. et al. (2000).
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Figura 5.2: Diagrama a - M,, para os planetas extrassolares de nossa amostra: 50
jupiteres quentes (simbolos abertos) e 3 superterras (simbolos fechados).
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Figura 5.3: Direita acima: Distribuicao de todos os planetas encontrados até o mo-
mento por classes de luminosidade.
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Figura 5.4: Distribuicdo de todos planetas encontrados até o momento por tipos es-
pectrais. Em ambos os graficos, o ponto de interrogacao “?” indica que as estrelas que
hospedam estes planetas ndo possuem o tipo espectral (ou a classe de luminosidade)
definidos na literatura.
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Jean Schneider(Schneider et al. (2011)). Os parametros estelares retirados desta En-
ciclopédia sdo: massa, raio e temperatura efetiva. Observe que em nossa analise
necessitamos de uma medida de fluxo de calcio para as estrelas hospedeiras de pla-
netas, o que também foi um fator limitante para o tamanho da amostra. Os indicadores
de calcio foram obtidos da literatura e as referéncias podem ser encontradas na Ta-
bela (Apéndice D). Selecionamos também uma amostra para comparagdo (ver
Tabela [F-1] Apéndice [F), composta por 126 estrelas F, G e K sem planetas detectados
até o presente momento, todas da sequéncia principal. Estas estrelas foram selecio-
nadas a partir do catalogo SPOCS (Valenti & Fischer (2005)), de onde tiramos todos
os parametros necessarios para nossa andlise. Veja a tabela [F| Esta amostra com-
parativa é importante pois a usamos como controle para verificar que propriedades

estelares sao afetadas pela presenca de um planeta.
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5.2 Atividade cromosférica

Como vimos na Se¢éo o indice de calcio log Ry nada mais é que uma
funcdo do indice de cor (B — V) da estrela. Entretanto, quando olhamos para os
valores de (B — V) para as estrelas da nossa amostra, observamos que varios destes
valores dados na literatura ndao sdo compativeis com a temperatura efetiva e o tipo
espectral. Por esta razdo, adotamos para algumas das nossas estrelas os valores
de indice de cor dados por Knutson, Howard & Isaacson (2010). Além disso, em
nossa amostra temos valores de Rj;x para todos as objetos, entretanto € importante
salientar que os valores de R € Sux somente séo calibrados para (B — V) entre 0,5
e 1,4. Obviamente, os valores fora deste intervalo de indice de cor devem ser tratados

com prudéncia. Os objetos para os quais isto ocorre sdo apresentados na tabela[5.1]

Tabela 5.1: Objetos de nossa amostra que se encontram fora do intervalo ideal de
(B — V) para estimativas do fluxo de calcio usando as equagdes Eq.3.9/e Eq.[3.12,
Planeta M, Ry a Tipo (B-V)

M R UA Espectral

HAT-P-2b  8,74+026 0,951 T2  0,0674 + 0,00081 F8 0,463 + 0,016
HAT-P-6b 1,057 £0,119 1,33 1001 005235 + 0,00087 F 0,41
HAT-P-7b 1,8+ 0,063 1,421 tg;gg; 0,0379 + 0,0004 0,44¢
HAT-P-9b 0,67 + 0,08 1,4 + 0,06 0,053 + 0,002 F 0,48°
WASP-14b 7,725 T0:43 1,259 T{05s 0,037 + 0,001 F5V 0,449 + 0,003
WASP-15b 0,542 +0,05 1,428 + 0,077  0,0499 + 0,0018 F7 0,4
WASP-18b 10,43+ 0,4 1,165+ 0,077 0,02047 + 0,00038 F6 0,49 + 0,015
WASP-3b 2,06 +0,13 1,454 +0,084 0,0313 + 0,0001 F7V 0,44 + 0,01

X0-3 b 11,79+ 059 1,217 + 0,073  0,0454 + 0,00082 F5V 0,46°

XO-4 b 1,72+ 0,2 1,34 £ 0,048  0,0555 =+ 0,0011 F5V 0,47¢

@ Os valores de (B — V) para estas estrelas foram retirados de Knutson, Howard & Isaacson (2010),
pelas mesmas razdes apresentadas em seu trabalho.

Na Fig. mostramos os valores de R, como fun¢do da temperatura efetiva

Te¢ tanto para a amostra de estrelas hospedeiras de planetas quanto para a amostra
comparativa. Observamos que nao existe nenhum diferen¢ca no comportamento des-
sas amostras: estdo igualmente distribuidas em intervalos de temperatura efetiva e de

fluxo de calcio. Isto dar-nos seguranca para usar esta amostra de comparacao.

Na Fig. mostramos log Ry versus (B — V) tanto para as estrelas hospe-

deiras de planetas quanto para a nossa amostra de comparagdo. Nao observamos
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Figura 5.5: Atividade cromosférica como fungéo da temperatura efetiva. Os simbo-
los fechados representam as estrelas sem planetas detectados até o momento (126
objetos), enquanto os simbolos abertos representam nossa amostra de estrelas com
planetas (53 objetos).
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nenhuma diferenca marcante entre as duas amostras, ambas seguindo a tendéncia
de crescimento do indicador de atividade cromosférica com o aumento do indice de

cor.

Para controle mais sélido desta anélise comparativa realizamos um teste K - S
sobre as distribui¢bes de Ri;x em ambas as amostras (veja Apéndice |Alpara detalhes

sobre este teste estatistico).

A Fig. 5.7 mostra a distribuicado cumulativa para a amostra de estrelas com
planetas e aquela composta por estrelas sem planetas detectados até o momento.
Observando esta figura, verificamos que estas duas amostras apresentam uma pro-
babilidade de divergéncia (D = 0,24) de 16%, 0 que apenas reforca a discussao feita
em Canto Martins et al. (2011) sobre a nao existéncia de evidéncia clara de que a
presenca de um planeta em torno de uma estrela contribua para um aumento em sua

atividade.

E importante salientar que nossa amostra de planetas extrassolares é com-
posta unicamente por planetas proximos a estrela hospedeira, conforme ilustrado na
Fig.[5.8 Nela observamos que o comportamento do indicador de atividade cromosfé-
rica é bastante similar ao comportamento do indicador de atividade coronal, quando
fazemos a comparacgao entre a Fig. e a Fig. (uma reproducédo da Fig. 5 de
Poppenhaeger, Robrade & Schmitt (2010).

O mesmo comportamento é visto na Fig.[5.10} na qual fizemos o indicador do
fluxo de célcio como fungéo do produto da massa planetaria com o inverso da distancia
orbital. O estudo de Poppenhaeger, Robrade & Schmitt (2010) é sobre luminosidade
de raio-X e indicador de atividade em raio-X. Os autores mostram que nao existe
evidéncias que atestem um aumento na atividade coronal induzida pela presenca de
uma planeta préximo a estrela. Conforme mostra Das Chagas em sua dissertacao,
tanto o comportamento visto nas figuras Fig. e Fig. quanto aquele visto na
Fig. 5.9, deve ser atribuido a efeitos de selecdo amostral. Para maiores detalhes

deste resultado em particular recomendamos a leitura de Das Chagas (2010) e nosso
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Figura 5.7: Distribuigdo cumulativa do indicador da atividade cromosférica log R
para as estrelas com planetas (curva sélida) e as estrelas sem planetas (curva trace-
jada). A probabilidade P de que ambas as amostras venham de uma mesma distribui-
céo é de aproximadamente 16% para uma divergéncia maxima de 0,24.
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trabalho de 2011 (Canto Martins et al. (2011)).

Resumindo, no que concerne a atividade estelar como produto da presenca de
um planeta, nossa analise corrobora os trabalhos de Das Chagas (2010) e (Canto
Martins et al. (2011)): mostramos que nenhuma clara evidéncia € encontrada no com-
portamento de log Ry que possa ser atribuida a interagéo estrela - planeta. Inclusive,

o enriquecimento da atividade cromosférica pode ser um processo meramente estelar.
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Figura 5.8: Indicador da atividade cromosférica log R como fung¢éo do inverso do
semieixo maior planetario log(a™!) para nossa amostra de estrelas hospedeiras de

planetas. As superterras sdo assinaladas em vermelho.



(0102) Hwyos ¥ speiqoy ‘lebeeyuaddod :91uo4

© "(0102) sebeyn seq ap oedeliassIp e elon ‘say|elop seliolew eled ‘[BU0I0D apeplAlle ap
— lopeoipul ‘X-0lel ap apepisoulwn| e 9 *7 ‘eanbiy eN *(010g) Hwyos ¥ apeiqoy ‘Jebaeyuaddod ap G 614 ep oednpoiday :6°G eInbI
"sarenbs :suonoelep 1V SOY ‘so[SueLn
:SUOTI0219P UOIMIN-INAIX “A[oanoadsar ‘(Mpy x _@uvwo_ pue Yp o[ Jo wonouny e se (1°%7/X7)30[ I01BOIPUL AITATIOR pue Ajsourwun] AeIl-X *S ‘81
[,-nvx W] (“o/1 x “W) Boj [,-nv x W] (“o/1 x “W) boj
0¢ Gl 0l S0 00 G'0— 01— 0¢ Gl 0l S0 00 G'0— O'l-

F LA L L T T T T 18— L L B T L R B I 7

i T 1 I 1

E 1 v E i )

= T 3/- + J

F v U v 5V v T 7 - -19¢ _

£ o E = ] o

g T %o Ty i 1 E o | v wqﬁ %w @

3 ° 1112 gy go—we 9" 2 o _° ’ £

E % 8¢ o

F > s o

E g Fv o 0o E »

E — F v J L

g - Hog T

E I Jze
S [,_nv] Yo/ Bo [,_nv] “o/1 Bo
N 0¢ Gl ol S0 00 G0— 0l- 0¢ Gl o'l G0 00 G0— O
u E T T T T T B W‘ T T T T T ‘TN
3 W J m ‘ ]
S 3 e DL PR ]
o : 7 ; S _

£ v 7 O
% E v M %% T 5 v O v E rw @@
8 3 Pp® 1 v 397 o
m m/m_q/«[m_'m_[u m >

55 S =
2 IR : N p
o w g 1o o a] qum o w 3
e = 47— L ]
o : v ! E - 1
S £ 7 L 4
Q.
mw srejs Surreaq-joueld jo sonradoid [euoro) :Te 30 103oequaddod




Capitulo 5. Resultados e discussao 117

5.3 Calculo do momento magnético planetario

5.3.1 Escolha da melhor lei de escala para 0o momento magnético

planetario

Na Secgao discutimos algumas das leis de escala que relacionam o mo-
mento magnético planetario a algumas das propriedades do planeta. Por existirem
varias dessas relacdes de escala, tivemos que escolher a mais adequada para nosso

trabalho.

Através de consideragdes simples podemos chegar a uma equacao que rela-
ciona o momento magnético planetario com o produto de sua massa e seu semieixo

maior.

Sabemos que o potencial escalar magnético v (r) para um dipolo visto de uma

distancia r, com um angulo 6 entre os vetores .# e r, é dado por

B M1 cos b

v =25 (5.1

Sabemos ainda que o potencial escalar magnético para um dado circuito visto de longe

é

P(r) = — (5.2)

em que (2, aqui representa o angulo solido do qual o circuito pode ser visto a uma

distancia r e I é a corrente elétrica no circuito.

Proximo ao planeta, o seu campo magnético € visto como um dipolo magnético,
o que torna possivel igualar as duas equacdes acima. Temos que I = s&, sendo s a
condutancia elétrica e £ a forga eletromotriz. Nos colocando no equador magnético do
planeta, temos que cosf = 1 e r = R,. O volume do planeta, V, ¢ igual a (4/3)7 R},

Por outro lado, a condutividade elétrica o € igual a s/(27R,). Assim, temos que a
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Figura 5.10: Indicador da atividade cromosférica log Riyx como fungéo do produto
do inverso do semieixo maior planetario com sua massa log(a™' x M) para nossa
amostra de estrelas hospedeiras de planetas. As superterras sdo assinaladas em

vermelho.
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igualdade
M cosl 190,
473 4w (5.3)
nos leva a
M= —3"§QW (5.4)
Usando a regra da cadeia na lei de Faraday,
_ ddp  dPp
E= TR, w (5.5)

e substituindo na Eq.[5.4] ap6s alguma algebra simples, chegamos a seguinte expres-

séo para 0 momento magnético

37TQT dq)B UMpl
P d¢ Ppl,rot

M= — (5.6)

lembrando que w = 27/P,,. € pV = M,. Ou seja, a menos de uma constante,
0 momento magnético préximo ao planeta, onde o campo € visto como um dipolo
magnético, é proporcional a razao da condutividade elétrica média da regido na qual

0 campo € gerado vezes a massa pelo periodo de rotagdo do planeta.

Usando a Eq. e valores disponiveis na literatura para os campos magné-
ticos dos planetas do Sistema Solar, dados na Tabela [5.2, Durand-Manterola (2009)
encontra uma rela¢do para estimar o momento magnético planetario .#,, como fungéo
de sua massa M,,, do seu periodo de rota¢do P, ... € da condutividade o da regido

onde o campo é gerado, expressa da forma

My < Mo )7 . (5.7)

Ppl,rot
Os valores de v calculados por Durand-Manterola (2009) sdo dados na Tabela [5.3
Refazendo esta andlise, reproduzimos os mesmos valores.

Consideremos agora a estrutura interna de cada um destes objetos a fim de

determinar o valor de sua condutividade, necesséria na expressao acima. Conforme
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ilustrado na Figura [4.7] os planetas possuem composi¢des nucleares distintas. Nos
modelos da estrutura interna para a Terra, por exemplo, encontramos valores de con-
dutividade elétrica médigf|de o = 1,2+ 0,2 x 10°Sm ", ja que seu nicleo é formado
por niquel e ferro, basicamente. Modelos para o nucleo de Mercurio também suge-
rem que seu nucleo € formado por niquel e ferro, de modo que podemos também
adotar esta condutividade para ele. Ja no caso dos planetas gigantes gasosos, te-
mos basicamente um nucleo formado por hidrogénio metalico, com condutividade de
240,5 x 105Sm~! (Shvets (2007)). Ja o nucleo de Ganimedes ¢, segundo os mode-
los de Kivelson, Khurana & Volwerk (2002), formado por agua salgada, o que sugere
como boa aproximagao para sua condutividade o valor maximo da condutividade da
agua do mar terrestre. Entretanto, Durand-Manterola (2009) atribui uma condutividade
de 1,2 £0,2 x 10°Sm~! para Ganimedes, assumindo que seu ntcleo é de ferro. Para
reproduzir os resultados destes autores, usamos 0s mesmos valores por eles assumi-

dos.

Tabela 5.2: Momento dipolar magnético para os planetas do Sistema Solar.

Momento dipolar

Objeto Massa Periodo magnético
kg S Am?

Mercurio (330220 + 5)x10*® 5067031 + 5 (40 £5) x 10'8

Terra (597420 + 5)x10'  86164,1003 4+ 0,0005 (78400 + 50) x 10'®
Jupiter (1898,7 + 0,05)x10%* 35729,8 + 0,5 (1550 4= 5) x 10*
Saturno (56851 + 0,5) x 10?2 38362,4 + 0,5 (46 £ 0,5) x 10%

Urano (868490 =+ 5)x 10%° 62063,7 + 0,5 (3,94 0,05) x 10*
Netuno (102440 £ 5) x10* 57996 + 0,5 (2,240,05) x 10*

Ganimedes (1481860 +5 x10!'" 6181153,3757 4+ 50000 (1320 4+ 5) x 10'7

Considerando que a equacgao representa uma férmula geral para os plane-
tas, podemos aplica-la aos jupiteres quentes, uma vez que no caso destes podemos
admitir que conhecemos o periodo de rotacéo (ver Segdo [4.1.4). Assumimos que es-
tes sdo gigantes gasosos, cuja camada condutora é formada por hidrogénio metalico,

de modo que podemos usar a condutividade elétrica o do hidrogénio na equagao [5.7]

Ap6s testar os valores dados da Tabela 5.3, adotamos um valor de v = 1, 1685,

2A condutividade do hidrogénio é de 2+ 0,5x10° S/m (Shvets (2007), citado em Durand-Manterola
(2009)).
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Tabela 5.3: Variacao do expoente v da equacao , obtido eliminando um planeta de
cada vez. R? é o coeficiente de correlagdo dos dados.

Grupo 0l a(7) R?
Todos 1,1218 0,9814
Sem Mercurio 1,1685 0,975
Sem Terra 1,1212 0,9813
Sem Jupiter 1,0435 0,9959
Sem Urano 1,1388 0,9805
Sem Netuno 1,1267 0,9814
Sem Ganimedes 1,1418 0,9878
Maior 1,1685 0,9739
Menor 1,0435

Média 1,1 +0,13

Fonte: Reproducédo da Tabela 2 de Durand-Manterola (2009).

ou seja,

1,1685
My = 15,641 <ﬂ) (5.8)

pl,rot
para uma primeira estimativa no calculo dos momentos magnéticos dos planetas tipo
Jupiter de nossa amostra. Estes valores foram usados para determinar a melhor lei de

escala a ser usada dentre aquelas apresentadas na Se¢éo |4.18|

Na Fig.[5.11]comparamos os resultados obtidos pela Eq.[5.7|com os resultados
encontrados aplicando as leis de escala dadas na Secéao Comparando os resul-
tados obtidos, optamos por utilizar a lei de escala de Mizutani (Mizutani, Yamamoto &
Fujimura (1992)), com conveccéao lenta, uma vez que o melhor ajuste foi encontrado

para esta lei de escala, que € dada por
My o py W Prio 1, (5.9)

na qual p, € a densidade dentro da regido do dinamo, 27 /w é o periodo de rotacéo pla-
netaria, ro € o tamanho da regido do dinamo e ¢ é a condutividade elétrica do nucleo.
A seguir descrevemos como cada um desses parametros foi obtido para os planetas

de nossa amostra, tanto para os jupiteres quentes quanto para as superterras.



Capitulo 5. Resultados e discussao 122

T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
L Moy, = 1072602 41 192 1 Mg, , = 10 ~908 4 130
28 ° - _
E -
= 4
$26 a |
K
E
m i 4
3
& -
2 |
24 — 24 q _
o
|- o 4 - 4
| | l |
26 27 28 29 26 27 28 29
log Mpy, [A m?] log My, [A m?]
T T T T N T T T T N T T T T ‘ T T T T ‘
Myirans = 10 72264 108 Myipotony = 10 77004 123
28 — 28 _|
g E
= 1 = 1
§26 - E26 -
:
s i = i
S <
b L 1
~ Convec. Lenta 2 1
i
3 Convec. moderada
R4 - - 24 - -
| | | |
26 27 28 29 26 27 28 29
log My, [A m?] log My, [A m?]

Figura 5.11: Comparacéao entre as leis de escala dadas pela expressao e aequa-
cao[5.7] representada por log Mp,,. Podemos notar que a equagéo [5.7| reproduz um
cenario de convecgao lenta, dada pela lei de escala de Mizutani, Yamamoto & Fujimura
(1992), de modo que optamos por usar esta lei de escala para nossas estimativas de
My Nestes graficos foram considerados somente os jupiteres quentes. Embaixo, a
direita: Comparagéo entre as duas leis de escala de Mizutani, com convecgéao lenta e
conveccao moderada.
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Figura 5.12: Comparagéao entre as leis de escala de Mizutani, com convecgéo lenta e
moderada. Nesta tese, usamos a lei de escala que considera convecgéo lenta. Veja o
texto para maiores detalhes.
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5.3.2 Tamanho da regiao do dinamo

A Figura apresenta os resultados para o tamanho da regido do dinamo
ro para nossa amostra composta por jupiteres quentes. Para os planetas grandes e
pesados a condigéo ry < Ry ndo é obedecida, e a melhor escolha para este caso &
definir ry = Ry,. Esta pode parecer uma escolha arbitraria, mas € razoavel supor um
crescimento monotonico em /R, com a massa do planeta, e o erro decorrente de

assumirmos r, = Ry, é toleravel (GrieBmeier (2007)).

Para o caso das superterras, os valores de r, foram obtidos a partir de modelos
disponiveis na literatura. Léger et al. (2004) calcula r, como sendo igual a 0,52R,,
para uma superterra, de modo que assumimos este mesmo valor para os planetas 55

Cnc e, CoRoT-7b e HD 97658 b.

5.3.3 Densidade da regiao do dinamo

Para o caso dos jupiteres quentes utilizamos a Equacao 4.21], para estimar a
densidade p, dentro da regido do dinamo. Ja para as superterras usamos os valores
publicados na literatura, py = 1.46p7, em que pr = 10615 kg m~3 é a densidade no

limite exterior do nlcleo metalico terrestre (Cain et al. (1995)).

5.3.4 Periodo de rotacao do planeta

Para estimar o periodo de rotacdo planetaria é levado em conta o tempo de
sincronizagéo, conforme discutimos na Segéo Construindo o diagrama semieixo
— tempo de sincronizagao para nossa amostra, Fig. [5.14 observamos que quanto
menor é a distancia orbital menor é o tempo necesséario para que haja sincronizagao,
razdo pela qual optamos por trabalhar com uma amostra composta essencialmente
de jupiteres quentes, ou seja, uma vez que nao existem medidas para os periodos de
rotacdo dos planetas, optamos por usar uma amostra que nos garante um meio de

estima-los.
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15

0 2 4

Figura 5.13: Comparagéo entre o tamanho da regiao do dinamo, r,, com o raio do
planeta, R,. Observamos que varios dos planetas em nossa amostra apresentam
ro > Ry, de modo que para estes planetas é valido adotar r, = R,,. Para mais
detalhes, veja Segéo [4.1.2.5]
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Figura 5.14: Relacédo entre os tempos de sincronizacado com o respectivo semieixo
maior para os objetos de trabalho nesta tese. Em preto, os jupiteres quentes, e em
azul as superterras.
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Usando a Equacao podemos encontrar o tempo minimo para que haja a
sincronizagcao dos periodos de rotacdo com os respectivos periodos orbitais para os
planetas de nossa amostra, e compara-los com as idades das respectivas estrelas
hospedeiras. Estas idades foram estimadas a partir do indice de fluxo de calcio, con-
forme a Equacéo Ao fazer a comparagao estre os tempos de sincronizagao e
as idades podemos ver quais destes planetas nao tiveram — ainda — tempo de sin-
cronizarem sua rotagao com a translagao. A Figura[5.15]ilustra esta comparagéo e os

resultados encontrados.

Ao usarmos a Equacéo [3.5] encontramos que os planetas HD 80606 b e HD
17156 b ainda nao tiveram tempo para sincronizar seus periodos de rotagdo com seus
respectivos periodos orbitais. Se ao invés da Equagao [3.5|tivessemos usado a abor-
dagem apresentada pela Equagao[3.7], entao teriamos também que o planeta HAT-P-2
nao estava sincronizado. Nesta tese optamos pelo uso da Equacgao onde a cons-
tante de estrutura o € adotado como sendo igual a 0,26 para planetas gigantes gaso-
sos (Gu, Lin & Bodenheimer (2003)) e o fator de dissipagao de mare, @, como sendo
igual a 5 x 10°. Adotamos, para os jupiteres quentes, um valor inicial de velocidade
angular igual a 27 /t,.,.(min) e um valor de velocidade angular final igual a 27/P,.,
isto é, considerando que haja sincronizagdo entre seu periodo de rotacao e seu pe-
riodo orbital. Para o caso das superterras, adotamos o limite inferior para a velocidade
angular como sendo 1,83 vezes a velocidade angular da Terra (w; = 7,27 x 107°s71),
correspondendo a um dia terrestre de 13,1 horas, valor este que corresponde ao suge-
rido para o sistema Terra - Lua primordial (MacDonald (1964)). O valor da velocidade
angular inicial para as superterras depende fortamente dos detalhes da formagéao pla-
netaria e também das influéncias de processos tais como migracao ou impactos com
algum outro corpo celeste. O valor final da velocidade angular de rotagédo para as su-
perterras é desprezivel quando comparado com o seu valor inicial, mas mesmo assim
adotamos o valor final como sendo igual a 27/P,,. Na Equagéo [3.5, quando usada
para as superterras, adotamos a constante de estrutura o como sendo igual a 1/3.

Este valor corresponde aquele adotado para a Terra (Goldreich & Soter (1966)). O fa-
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tor de dissipagéo de mare, @, € igual 5 x 10% para o caso das superterras (GrieBmeier

(20086)).

Da Equacéao [3.1] podemos estimar, para a amostra de planetas discutida neste

trabalho, a velocidade angular de rotagdo sincronizada méaxima, através da seguinte

consideragao:
maxr __ gMTQI
o a’zr)’nin
Para os jupiteres quentes temos que M7 = 1,47TM, e a3, = 0,01655U A,

0 que implica em uma velocidade angular de rotagdo maxima igual a w™#* = 1,1 x

orb
1074571, Para as superterras temos que M7 = 0,93M, e a, = 0,0797U A, o que

min

implica entdo em w™* = 8,53 x 107 %571

orb

Um outro aspecto importante a ser considerado aqui é o calculo impreciso das
idades, o0 que leva a termos idades superiores a idade do universo na apresentacao de
nossos resultados. Entretanto, € importante deixar claro que planetas gigantes proxi-
mos a suas estrelas hospedeiras, apresentam tempos de sincronizagao inferiores a 1
bilhao de anos, enquanto a idade destas estrelas é da ordem de alguns pucos bilhdes
de anos. Sendo assim, somente os planetas que apresentam tempos de sincroniza-
céo superiores a 1 giga-ano € que, de fato, vao apresentar uma incerteza na afirmativa

de que tiveram tempo para sincronizar sua rotagao com sua translagao.

Uma vez definido o tempo de sincronizagao para cada planeta (inclusive para
as superterras), voltamos a Secéo na qual discutimos os trés casos possiveis
para estimar o periodo de rotagdo de um dado planeta, considerando a sincronizacao
rotacional. Para os jupiteres quentes, apenas HD 80606 b e HD 171566 ainda néo
tiveram tempo de sincronizarem suas rotacdes, de modo que assumimos para eles
que w = wy, OU seja, tomamos o limite superior para o qual ndo ocorreu acoplamento

de maré.

No caso das trés superterras estudadas aqui todas apresentam sincronizacao
rotacional. Se, eventualmente, tivessemos alguma superterra que néo tivera tempo

para sincronizar sua rotacdo com sua translacéo, entdo o valor adotado para seu pe-
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Figura 5.15: Tempos de sincronizagao para os planetas em comparagcéo com as ida-
des das respectivas estrelas centrais, para todos os objetos em nossa amostra. Note-
mos que dois deles ainda nao apresentam condi¢cdes de estarem sincronizados. Em
preto, os jupiteres quentes, e em azul as superterras.
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riodo de rotacdo seria um limite inferior, considerando que ocorrera acoplamento de

maré.

5.3.5 Condutividade elétrica dentro da regiao do dinamo

Para os valores de o assumimos um nucleo metélico para os jupiteres quentes,

com condutividade de 2+ 0,5 x 10°Sm™".

Assumimos que planetas terrestres apresentam difusividade magnética A\ ~ 2
m? /s (Stevenson (2003)). Usando a relagdo A = 1/pg0, em que po = 1,256 x 10~ 6Tm/A

€ a permeabilidade no vacuo, encontramos o valor da condutividade elétrica o.

5.4 Calculo do momento magnético estelar
O momento magnético estelar ., foi estimado a partir da Equagéo [4.24],
My, =< Rux > R,>,

onde R, é o raio estelar e Ryx € o indicador de fluxo de calcio. Os raios foram reti-

rados de Schneider et al. (2011) e as referéncias para Rux sdo dadas na Tabela
(Apéndice [D).

A Fig. mostra a relagdo do momento magnético estelar .#, com a tem-
peratura efetiva T.;. Os erros para os valores de .#, estdo associados somente aos
erros em raio. Observamos nesta figura um tendéncia de crescimento do momento
magnético com o aumento da temperatura, que pode estar associado unicamente ao

modo como estimamos os valores de .Z,.

Na Fig. vemos claramente que o0 momento magnético estelar cresce com o
aumento da massa da estrela, como esperado. As estrelas HD 189733 e HAT-P-7 tem

massas de (0,8 +0,4)M e (1,47f8:§)M@, respectivamente. Por apresentarem erros
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Figura 5.16: Momento magnético estelar .#, versus temperatura efetiva T.;. As su-
perterras sdo destacadas em vermelho. Os erros para 0 momento magnético sao
provenientes apenas dos erros nas medidas de raio.
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maiores que 50% em suas massas optamos por ndo representa-las na Fig.[5.17,

5.5 Momemtum Angular

A andlise do momentum angular é de importancia crucial no estudo de qualquer
sistema que tenha rotagdo. A Figura ilustra o comportamento do momentum
angular estelar como funcdo da massa estelar. Observamos que ela segue a lei de

Kraft, ou seja, .Z, «x (M, /M) (Alves, Do Nascimento Jr. & De Medeiros (2010)).

A Figura ilustra o comportamento do momentum angular planetario como
funcéo da sua massa. A Lei de Kraft também é valida neste caso, assumindo a forma
Z, < (Mp/My)®. Para os planetas o expoente o ~ 1,5 e para as estrelas encontramos

um valor maior, o ~ 6.
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Figura 5.17: Momento magnético estelar .#, versus a massa da estrela M,.. As es-
trelas HD 189733 e HAT-P-7 foram omitidas neste grafico por possuirem incertezas
maiores que 50% em massa.
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Figura 5.18: Momentum angular estelar %, versus massa estelar M,. As estrelas HD
189733 e HAT-P-7 foram omitidas neste grafico por possuirem incertezas maiores que
50% em massa. O melhor ajuste tem coeficiente angular de 5,7. O Sol é representado
por ®, em amarelo.
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Figura 5.19: Momentum angular do planeta £, como fungdo de sua massa M. O
melhor ajuste tem coeficiente angular de 1,52. O planeta Jupiter é apresentado na
figura.
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5.6 Aspecto observacional: lei magnética de Bode

Conforme discutimos no Capitulo4], a lei magnética de Bode (ou lei de Blackett)
nos diz que o momentum angular . e momento magnético .# de um dado corpo

celeste sao proporcionais entre si, ou seja,

gl/Q
% - 62—62,

onde 5 € uma constante cujo valor variamos de 0,01 até 1 em nossa presente analise.

As figuras Fig. e Fig. mostram o diagrama de Blackett (momentum
angular versus momento magnético) para a amostra de estrelas trabalhada nesta tese
e para os respectivos planetas extrassolares. Nestes graficos as duas retas repre-
sentam a constante de Blackett, 3, entre os dois valores adotados, a saber, 0,01 e 1.
Observamos que a inclinacao da reta para um ajuste linear foge do esperado se usar-
mos a equacao de Blackett para tratar nossa amostra, ja que para tal o valor esperado
na inclinagdo da reta seria aproximadamente igual a 1. Por outro lado, observamos
gue tanto as estrelas quanto os planetas caem na regido de validade da lei magnética

de Bode.

Um aspecto interessante é que, na Fig. [5.20, o melhor ajuste linear o = 0,45
se afasta daquele discutido em Cain et al. (1995), que é de 0,6. Estes autores usam
0 argumento de que a lei magnética de Bode nada mais é que produto de um efeito
geométrico, uma vez que ambos, 0 momentum angular e o momento magnético, sdo
funcbes de poténcias do raio do objeto estudado, e que portanto, € natural encontrar
um coeficiente angular de 0,6 no diagrama de Blackett. Obviamente, ndo encontra-
mos este resultado. Outros autores encontram este coeficiente angular, mas em ne-
nhum momento o atribuem a efeitos geométricos. Por exemplo, Baliunas, Sokoloff &
Soon (1996) encontram uma correlacao de aproximadamente 0,6 para uma amostra
de estrelas da sequéncia principal. Eles encontram os resultados para os momentos

rotacionais e magnéticos para seus objetos usando relagdes simples, tal qual fizemos
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Figura 5.20: Momentum angular estelar ., versus momento magnético estelar .#,
para a amostra de 50 estrelas com jupiteres quentes e 3 estrelas com superterras,
separada por tipos espectrais. O ajuste linear tem coeficiente angular de 0,45 e coefi-
ciente linear de 11,72. Se tomarmos somente as estrelas de tipo espectral conhecido
tipo G temos um coeficiente angular de 0,5389. As linhas tracejadas sao para valores

de g indo de 0,01 até 1, na Eq.
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Figura 5.21: Momentum angular planetario .7, versus momento magnético planetario
My para nossa amostra de 50 jupiteres quentes e 3 superterras. O melhor ajuste
linear tem coeficiente angular de 0,67 + 0,08 e coeficiente linear de 0,81 + 3,21, com
R? =0, 54.
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aqui. Arge, Mullan & Dolginov (1995), também aplicando relagdes de escala e leis de
poténcia, constroem o diagrama de Blackett para uma ampla amostra de estrelas e
para o Sistema Solar, encontrando diferentes coeficientes angulares, dependendo do

tipo de objeto trabalhado.

Russell (1978) faz uma interessante discussédo sobre a aplicabilidade da lei
magnética de Bode para o Sistema Solar. Na Fig. [5.22] vemos que Marte, Vénus e a
Lua ficam um pouco abaixo do limite inferior adotado para a lei de Blackett mas que os
demais planetas seguem uma clara correlacdo. Obviamente, nos perguntamos qual o

real significado fisico que justificaria a existéncia de tal lei.

O diferencial da presente tese é que estamos colocando no mesmo diagrama
estrelas e seus respectivos planetas, e claramente observamos que quando assim o
fazemos a relagédo de Blackett é imediatamente valida para nossa amostra, conforme
observamos na Figura[5.22] Um interessante trabalho realizado em cima de planetas
extrassolares é aquele de Farrell, Desch & Zarka (1999), em cujo apéndice os autores
discutem a validade da lei de escala de Blackett em compara¢cdo com outras, con-
cluindo que a escolha de uma dada lei de escala muda somente em um pequeno fator

0S seus resultados.

Observamos também, pela Fig. [5.21] que quando consideramos somente os
planetas, o resultado de Blackett é encontrado rapidamente. Fizemos um ajuste linear
para nossa amostra, separando-a em 6 conjuntos distintos, cujos resultados sao apre-
sentados na Tab. 5.4 Quando olhamos para estes resultados vemos que, dado o
fator de correlagédo de Pearson r, todas as nossas amostras apresentam correlacédo
forte, isto é, » > 0,70. Da mesma forma, o coeficiente de correlacdo de postos de
Spearman p também mostrou que existe uma correlagao positiva entre o momentum
angular e 0 momento magnético para as amostras estudadas®] A diferenca obser-
vada para o ajuste linear obtido na amostra de estrelas pode ser facilmente explicada
se considerarmos que 0 modo como estimamos 0s momentos para os planetas € —

salvo as consideractes feitas ao decorrer desta tese — muito mais robusto do que

SVer Apéndice [B|para um detalhnamento sobre as correlagbes de Pearson e Spearman
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Figura 5.22: Diagrama de Blackett para o Sistema Solar — Momentum angular .

versus momento magnético .#. Dados retirados de Cain et al. (1995). O ajuste linear
da curva tem coeficiente angular de 1,087.
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Tabela 5.4: Parametros para o ajuste linear log.# = alog.# + b. A primeira coluna
deve ser entendida de acordo com a legenda: SS: Sistema solar, incluindo a Lua e
lo. PSS: Somente os planetas do sistema solar. JQ: jupiteres quentes. EH: estrelas
hospedeiras dos jupiteres quentes. JQeEH: estrelas hospedeiras e seus respectivos
planetas, tipo Jupiter. all: todos os objetos estudados nesta tese, incluindo as super-
terras. A coluna 2 é a quantidade de objetos tomados na analise. As colunas 3 até 6
mostram o valor do coeficiente angular da reta e seu erro, o coeficiente linear e seu
erro, respectivamente. A coluna 7 € o erro quadratico meédio, a coluna 8 o coeficiente
de determinacgéo para cada ajuste. Para cada analise foi feito um teste de Pearson p e
de Spearman p, cujos resultados sdao mostrados nas colunas 9 e 10, respectivamente.

Amostra N a 04 b o RMS R? r P
SS 11 1,087 0,097 -14,909 3,370 1,075 0,932 || 0,966 0,918
PSS 8 1,014 0,137 -12,325 4,761 0,816 0,901 || 0,949 0,905
JQ 50 0,952 0,148 -10,054 5,683 1,071 0,461 || 0,679 0,711
EH 50 0,437 0,052 12,296 2,195 0,394 0,594 (| 0,771 0,745
JQeEH 100 1,100 0,024 -15,683 0,980 1,371 0,954 | 0,977 0,932
all 117 1,055 0,020 -13,803 0,792 1,920 0,960 || 0,980 0,947

aquele aplicado para as estrelas. Um modo de contornar este problema é encontrar
uma maneira mais precisa de estimar os momentos magnéticos para as estrelas, livre

do viés adicionado pela consideracao feita usando o indice de fluxo de calcio.

Na Fig.[5.24] construimos o diagrama de Blackett para as estrelas e respectivos
planetas de nossa amostra, compondo 53 sistemas planetarios ao todo. E notério que
a lei magnética de Bode se aplica perfeitamente para esta amostra, do que podemos
concluir que a validade desta lei tende a ser universal. Embora Cain et al. (1995)
argumentem que esta lei seja produto do modo como as grandezas envolvidas séao
calculadas, acreditamos em sua validade e, ainda, em seu potencial uso para estimar
momentos magnéticos de objetos a partir de seu momentum angular. Isto pode ser
facilmente realizado definindo 3, por exemplo, como sendo igual ao de Jupiter, ou
ao da Terra, ou ao de Netuno, ou a de outro objeto conhecido, conforme o tipo de
planeta extrassolar que estivermos trabalhando. Obviamente, este sera um resultado

aproximado, com um erro associado ao valor de 3 escolhido.
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Figura 5.23: Regressao linear para os grupos (a) Sistema Solar, (b) planetas do Sis-
tema Solar, (c) jupiteres quentes, (d) estrelas hospedeiras dos jupiteres quentes, (e)
jupiteres quentes e suas estrelas hospedeiras, e (f) todos os objetos em estudo nesta
tese, incluindo as superterras. Os parametros da regressao linear para cada grupo de
objeto esta descrito na Tabela[5.4] Os residuos sdo mostrados ao lado de cada ajuste
linear.
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Figura 5.24: Diagrama de Blackett para as estrelas e respectivos planetas da nossa

amostra. Os planetas do Sistema Solar sdo destacados. O coeficiente angular da reta
qgue representa o melhor ajuste é 1,04 40, 02, e o coeficiente linear € de —13, 3840, 99.



Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

Everything in the Universe is the

fruit of chance and necessity.

Diogenes Laertills IX

O objetivo desta tese é investigar o comportamento das propriedades magné-
ticas nos sistemas planetarios que tem sido descobertos nos ultimos anos. Embora
existam centenas de sistemas planetarios conhecidos atualmente, selecionamos uma
amostra de 53 planetas extrassolares (50 jupiteres quentes e 3 superterras) orbitando
estrelas da sequéncia principal, com medidas disponiveis de atividade cromosférica.
Tal limitacdo amostral ocorreu porque parametros fundamentais para nossa analise
ainda nao foram determinados para todos os planetas descobertos. Por exemplo, o

raio geralmente s6 é determinado quando o planeta é observado em transito.

Sabemos que a atividade cromosférica estelar € um forte indicador de ativi-
dade magnética. Portanto, inicialmente, analisamos a emissao de fluxo de célcio para
nossa amostra de estrelas com planetas, comparando-as a uma amostra de estrelas
similares, mas em torno das quais ainda nao foi detectado nenhum planeta. A amostra
de controle é necesséria porque existem argumentos na literatura de que a presenca
de um planeta préximo a estrela aumenta sua atividade cromosférica (Shkolnik et al.

(2008), Shkolnik, Walker & Bohlender (2003) e Kashyap, Drake & Saar (2008)). Mos-
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tramos que nao existe nenhuma clara evidéncia de que a presenga de um planeta
gigante gasoso em torno de uma estrela possa interferir em sua atividade cromos-
férica. Fazendo um paralelo com o trabalho de Poppenhaeger, Robrade & Schmitt
(2010) concluimos que néo existe correlacao significativa que apoie a hipétese de que
planetas gigantes muito proximos a estrela hospedeira tenha um importante papel na
atividade magnética estelar. Este € um trabalho que ja publicamos, para uma diferente

amostra (Canto Martins et al. (2011)).

Como objetivo maior, nossa tese revisita, em uma abordagem pioneira, a lei
magnética de Bode. O interesse por tal lei € justificavel ja que em nenhum outro tra-
balho foi estudada a aplicabilidade da mesma para sistemas planetarios que nao seja
o nosso. Russell (1978) aplica a lei magnética de Bode para os planetas do sistema
solar, e faz uma interessante discusséo sobre a validade da mesma. N&o se encontra
nenhuma justificativa fisica para esta lei e ha discussdes que sugerem que ela seria
um efeito geométrico decorrente de que tanto os momentos magnéticos quanto os ro-
tacionais sao fungbes de poténcias do raio (Cain et al. (1995)). Estudos preliminares
podem ser encontrados na literatura, a exemplo do trabalho de Blackett (1947), no
qual o autor encontra esta relacado para o Sol, a Terra e uma outra estrela, e sugere
que esta seria uma lei universal. Dai 0 nome Lei de Blackett ser usado como sinénimo
para a lei magnética de Bode. Nos anos seguintes ela foi aplicada e testada para
amostras um pouco maiores, e resultados consistentes foram encontrados (Arge, Mul-
lan & Dolginov (1995), Baliunas, Sokoloff & Soon (1996), Russell (1978)). Um trabalho
que particularmente chamou nossa atengao foi aquele realizado por Baliunas, Soko-
loff & Soon (1996), no qual os autores constroem o diagrama de Blackett para uma
amostra de estrelas, usando o indicador de fluxo de célcio para estimar os momentos
magnéticos estelares. Claramente, tal abordagem néo retira a dependéncia direta do
momento magnético com o raio da estrela. Entretanto, acreditamos que exista algum
aspecto fisico nesta lei a mais do que a simples causalidade sugerida por Cain et
al. (1995). Dai a necessidade de efetuarmos testes adicionais envolvendo os novos

sistemas planetarios, aspecto absolutamente pioneiro.
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Para construir 0 nosso diagrama de Blackett (Fig. necessitamos dos mo-
mentos rotacionais e magnéticos tanto para as estrelas quanto para os planetas. Para
estimar os momentos magnéticos planetarios usamos a lei de escala dada por Mizu-
tani, Yamamoto & Fujimura (1992) e, para estimar os momentos rotacionais planeta-
rios, usamos o conceito de acoplamento de maré e sincronizagédo rotacional. Para
as estrelas, os momentos magnéticos foram estimados a partir de seus indicadores
de célcio e os momentos rotacionais, através de seus periodos de rotacdo, também
derivados dos indicadores de calcio, conforme descrito por Noyes et al. (1984) e Mizu-
tani, Yamamoto & Fujimura (1992). Calculados os momentos, construimos a Fig.[5.24]
Esta figura retrata o principal e mais importante resultado desta tese: a validade da lei

magnética de Bode para outros sistemas planetarios.

Nesta tese n6s ndo buscamos compreender o significado fisico da lei magnética
de Bode, mas mostramos que ela é valida ndo somente para os planetas do Sistema
Solar, mas também para os novos sistemas planetarios que estao sendo descobertos,
e que pode ser uma ferramenta fundamental na predicdo de comportamentos que

ainda nao podem ser medidos, seja por limitagdes tecnoldgicas ou quaisquer outras.

6.1 Novos problemas e perspectivas

Na presente tese, mostramos que a lei magnética de Bode, quando aplicada
para um conjunto de estrelas com planetas extrassolares, resulta em um bom ajuste
linear, tal qual ocorre para 0 nosso Sistema Solar. Isto foi feito, entretanto, para uma
amostra pequena, limitada a alguns jupiteres quentes e superterras, planetas estes
que apresentam propriedades fisicas intrigantes para nosso conhecimento atual, me-
recedoras de um pouco mais de atencdo. Ainda, ndo aplicamos tal lei para os outros
tipos de planetas extrassolares, uma vez que necessitamos de informagdes a respeito
de sua composi¢ao nuclear e de seus periodos de rotacdo (ou de uma medida de
seu campo magnético). Encontrar uma maneira de estimar o momento magnético e a

taxa de rotacdo para estes outros planetas fica, portanto, como perspectiva para um
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futuro trabalho. Concluimos também que Leis de Escala podem nos ajudar bastante
no estudo de propriedades complexas, ndo acessiveis para medidas, e podem colocar

alguma luz sobre varios aspectos desconhecidos destes novos sistemas planetérios.

Ampliar a amostra é um passo importante e necessario na continuacao deste
trabalho. Buscar um modo de estimar melhor os momentos magnéticos para as estre-
las, que nos liberte do viés apresentado pelo calculo do fluxo de célcio, que atualmente
s6 nos da resultados quase precisos para estrelas da sequéncia principal, € um outro
aspecto necessario. Com uma amostra maior, devemos fazer uma extensa e robusta
analise estatistica para validar nossos resultados. Mostramos que a lei magnética de
Bode é valida, que pode ser usada no caso dos sistemas exoplanetarios, entrentanto
entendemos que esta é uma lei universal, de tal modo que se faz necessario aplicar
a mesma para uma amostra maior e de diferentes objetos, como por exemplo saté-
lites naturais, ands marrons, sistemas planetarios em torno de estrelas evoluidas e

galaxias.

Algo que se faz necessario aqui € uma determinagdo homogénea dos parame-
tros estelares. Por exemplo, através de célculos uniformes de velocidade equatorial
v sen i podemos ter medidas mais precisas dos periodos rotacionais estelares P, ..,
que foram usados no calculo do momentum angular. Isto ird diminuir a incerteza nesta
medida. Outro parametro que deve ser medido de modo uniforme é o indicador da
atividade cromosférica log Riyk, j& que necessitamos determinar com confianga se a
presenca de um planeta gigante gasoso préximo a uma estrela provoca alguma mu-
danca em seu nivel de atividade, como o observado no caso dos sistemas binarios

estelares.

Um aspecto que necessariamente deve ser feito € extender este estudo para
0 caso em que 0s campos magnéticos sejam toroidais, € ndo somente os dipolares.
E ainda, extender nossa analise para os campos magnéticos gerados por inducéo, e

nao somente pelo processo de dinamo.

Aplicar a lei de Titus-Bode para cada um dos sistemas multiplos que temos
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no atual zoo extrassolar € uma abordagem que, apesar de simples, pode nos trazer
alegrias no contexto de predi¢cées de novos planetas dentro de sistemas extrassolares
ja existentes. Portanto uma perspectiva imediata € verificar a validade desta lei para

os sistemas multiplos conhecidos até o momento.

Pela discussao que apresentamos ao longo desta tese, podemos ainda estudar
varias outras propriedades destes novos sistemas planetarios. Por exemplo, estrelas
gigantes podem nos fornecer pistas sobre o mecanismo de polui¢éo e se ele € res-
ponsavel pela maior metalicidade nas estrelas que possuem planetas. Pasquini et al.
(2007) mostram que a distribuicdo de metalicidade de estrelas hospedeiras gigantes é
diferente daquela para estrelas anas e evidencia a auséncia de estrelas gigantes ricas
em metal possuidoras de planetas. Tal diferenca € atribuida pelos autores ao maior
envoltério de conveccao das estrelas evoluidas. Eles argumentam que, se o excesso
de metal visto nas estrelas da sequéncia principal for devido a “poluicao” pelo acrés-
cimo de planetas, entdo este excesso de metal ndo deve ser observado em estrelas
gigantes uma vez que a fragdo da massa estelar da zona de convecgao nas estrelas
evoluidas pode ser maior que 0,7 M. Se a assinatura de riqueza em metais em uma
estela da sequéncia principal € somente nas camadas mais externas, ela desaparece-
ria em grande parte no envoltério convectivo homogeneizado da estrela gigante. Se for
deste modo, isto dar suporte para que o alto teor de metal em estrelas da sequéncia
principal seja explicado pela acres¢ao de planetas. Para testar esta idéia se faz neces-
sario uma maior amostra de estrelas gigantes, com abundancias bem determinadas.
Com esta maior amostra teremos como investigar estatisticamente a conexao planeta
- metalicidade, bem como as teorias correntes de formagéao de planetas. Atualmente,
apenas ~ 7% dos planetas descobertos orbitam estrelas gigantes, evidenciando a ne-
cessidade de programas observacionais que busquem planetas especificamente em

torno de estrelas evoluidas.
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Apéndice A

Teste Kolmogorov-Smirnov

O teste Kolmogorov-Smirnov, ou simplesmente teste K - S, € uma prova de ade-
réncia que informa sobre o grau de concordancia entre uma dada distribuicdo de um
conjunto de valores amostrais e uma determinada distribuicéo tedrica especifica. Aqui,
usamos o teste K - S para comparar duas amostras observadas, de modo a verificar a
probabilidade das amostras provirem de uma mesma populagdo ou populagdes com

a mesma distribuicdo. No teste K - S existem dois pardmetros de grande relevancia:

» O parametro D, que acusa a maior divergéncia entre as distribuicoes;

* A significancia P do desvio.

De forma analoga ao caso em que se compara uma amostra observada com
uma amostra tedrica (Nelson (2008)), quando comparamos duas amostras observa-
das, temos:

D = max|S,;(x) — Spa(x)| (A1)

sendo S,;(z) e S,2(x) as respectivas distribuicbes acumuladas de cada amostra. A

partir deste parametro determina-se a significancia usando a seguinte equacao

P(D > observado) = Qgs[(VN + 0,012 + 0,11/VN) D), (A.2)
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em que QxS € uma funcdo monoténica, com limites Qxs(0) = 1 e Qgg(inf) =0e N
€ 0 numero de intervalos ou pontos da amostra. Para N < 40, as amostras devem ter
0 mesmo numero de pontos ou intervalos e para N > 40, calcula-se um valor efetivo

para N dado por
N1 N,

Neyp = ———,
! Ny + Ny

onde os indices 1 e 2 correspondem as amostras.



Apéndice B

Coeficientes de Correlacao

B.1 Coeficiente de Correlacao de Pearson

O coeficiente de correlacao de Pearson — ou coeficiente de correlagao produto-
momento ou r de Pearson — é uma medida de associagad|linear entre variaveis. Este
indice é admensional e assume valores no intervalo {r € ®| —1 < r < 1}. E dado pela

seguinte férmula:

r =

1 o (z—7\ (-7
B.1
=2 () (°57) e
=1
em que o par (z;,y;) representa o valor da observagéo i, Tey representa as médias

dessas observagoes e (S,, 5,) indica o valor do desvio padrdo associado a estas ob-

servagoes. Matematicamente, o desvio padrdo e a média sdo dados por:

S, = n_lg(xi—T)Q (B.2)
=1 Y i (B.3)
n <

'Em estatistica, dizer que duas variaveis estdo associadas significa que elas guardam semelhan-
¢as na distribuicao de seus escores, ou seja, elas podem se associar a partir da distribuicdo de suas
frequéncias ou também pelo compartilhamento de variancia. No caso particular da correlagao de Pear-
son tem-se uma medida de variancia compartilhada.
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e de forma similar para a observacéo y.

Podemos interpretar o coeficiente de correlagdo de Pearson r da seguinte forma:

*r = +1,0 correlacao perfeita positiva entre as duas variaveis;
*r = 0,0 as duas variaveis ndo dependem linearmente uma da outra;

*r = —1,0 correlagéo perfeita negativa entre as duas variaveis, ou seja, se uma

aumenta, a outra sempre diminui.

B.2 Coeficiente de Correlacao de Spearman

O Coeficiente de correlacao de postos de Spearman p é uma medida de cor-
relagdo ndo-paramétrica que, ao contrario do coeficiente de correlacdo de Pearson,
NAo requer a suposicao que existe uma relacdo linear entre o conjunto de dados estu-
dado. E conveniente utilizar o coeficiente de correlagdo de Spearman ao invés do de

Pearson quando o numero de pares for menor do que 30, e os dados sao ordenados.

Este coeficiente esté definido no intervalo {p € R| — 1 < p < 1}, e pode ser

obtido a partir do estimador do coeficiente de Pearson (Siegel (1975)):

p=1——— (B.4)

em que n é o numero de pares (z;,y;), € d; =(postos de x; dentre os valores de z) -
(postos de y; dentre os valores de y) € a diferenca entre as ordenagdes. Observe que

se todos os postos de x forem exatamente iguais aos postos de y entdo d; = 0 Vi e

p =1
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Apéndice D

Parametros Estelares

Tabela D.1: Amostra de estrelas hospedeiras de planetas. As colunas representam:
Coluna 1 - Estrela: Nome da estrela no Catalogo de Planetas Extrassolares (CPE);
Coluna 2 - TE: Tipo espectral; Coluna 3 - log Ry : Indicador de Calcio; Coluna 4 -
(B-V):indice de cor.

Estrela TE logRuk (B-V)

Estrelas hospedeiras de Superterras.

55 Cnc KOIV-V  -5,067 0,87
CoRoT-7 KoV -4,60! 1,05
HD 97658 K1V -4,97™ 0,85

Estrelas hospedeiras de Jupiteres quentes.

CoRoT-1 GOV -5,312* 0,59
CoRoT-2 G7V -4,331* 0,69
CoRoT-6 Fav -4,802° 0,88 +0,17/
HAT-P-1 GOV -4,984® 0,58°
HAT-P-13 G4 -5,138" 0,73 +0,02/
HAT-P-14 F -4,855° 0,42 +0/
HAT-P-15 G5 -4,977°  0,71?
HAT-P-16 F8 -4,863" 0,53
HAT-P-17 K -5,039° 0,83°
HAT-P-2 F8 -4,78" 0,463 0,016
HAT-P-3 K -4,904* 0,87
HAT-P-4 F -5,082° 0,58
HAT-P-5 -5,061° 0,59
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Estrela TE logRux  (B-V)

HAT-P-6 F -4,799° 0,41 +07
HAT-P-7 -5,018"  0,44°

HAT-P-8 -4,985" 0,54

HAT-P-9 F -5,092*  0,48°

HD 149026 GoIlvV  -5,03* 0,611 £0,015%
HD 17156 GO -5,022° 0,643 +0,012°
HD 189733 Ki-K2 -4,501° 0,932 40,008
HD 209458 GOV  -4,97° 0,594 +0,015%
HD 80606 G5 -5,061° 0,765°
Kepler-12 GO -5,25¢ 0,567

Kepler-5 -5,037*  0,5°

Kepler-6 -5,005°  0,68"

Kepler-7 -5,099°  0,59°

Kepler-8 -5,05*  0,52°

TrES-1 KoV -4,738" 0,78°

TrES-2 Gov -4,949° 0,62

TrES-3 G -4,549"  0,71°

TrES-4 F -5,104* 0,52

WASP-1 F7V -5,114% 0,53
WASP-11/HAT-P-10 K3V -4,823" 1,01 40,15/
WASP-12 GO -5,5° 0,5

WASP-13 G1V -5,263* 0,6°
WASP-14 F5V -4,923" 0,449 0,003/
WASP-15 F7 -5,331®  0,4¢
WASP-18 F6 -5,43* 0,49 +0,015¢
WASP-19 G8Vv -4,66°  0,7°

WASP-2 K1V -5,054°  0,84°
WASP-23 K1V -4,68° 0,88 +0,05¢
WASP-3 F7V -4,872° 0,44 +0,01/
WASP-4 G8 -4,865° 0,74
WASP-41 G8V -4,679 0,73 0,067
WASP-5 G5 -4,72¢ 0,66 +0, 0057
WASP-50 G9 -4,67" 0,99 +0,14/

XO-1 G1v -4,958"  0,69°
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Estrela TE logRux  (B-V)
X0-2 KoV -4,988" 0,7 +£0, 037
XO-3 F5V -4,595  0,46°
XO-4 F5V -5,292Y  0,47°

“ESA (1997), Perryman & ESA (1997, 1997).

®Knutson, Howard & Isaacson (2010).

“Howard et al. (2012). 4Triaud et al. (2010).
*Triaud et al. (2011). fCDS (2011).

9Maxted et al. (2011). "Gillon et al. (2011).

iFortney et al. (2011). 7Canto Martins et al. (2011).

ILéger et al. (2009). ™Isaacson & Fischer (2010).



Apéndice E

Resultados dos Calculos do

Momentos

Tabela E.1: Resultados dos calculos dos momentos magnéticos e rotacionais para
a amostra de 53 estrelas e de 53 planetas extrassolares. As colunas representam:
Coluna 1 - Estrela Hospedeira: Nome da Estrela; Coluna 2 - [og.#,: Momento
magnético estelar; Coluna 3 - log.%,: Momentum angular estelar; Coluna 4 - (B-V):
indice de cor; Coluna 5 - log.#: Momento magnético planetario; Coluna 6 - log.%;,:
Momentum angular planetario.

Estrela Hospedeira  log.#, log%: Planeta log Aty logZp
Am?  kgm?s—! A m? kg m2s~!
Estrelas hospedeiras de Jupiteres quentes. Jupiteres quentes.
CoRoT-1 30,23 41,72 CoRoT-1b 26,17 38,63
CoRoT-2 30,94 42,26 CoRoT-2b 27,37 39,06
CoRoT-6 30,64 41,53 CoRoT-6 b 26,84 38,13
HAT-P-1 30,57 41,98 HAT-P-1 b 25,51 37,70
HAT-P-13 30,85 41,93 HAT-P-13 b 26,09 38,13
HAT-P-14 31,05 43,03 HAT-P-14 b 26,94 38,31
HAT-P-15 30,53 41,62 HAT-P-15 b 26,65 37,85
HAT-P-16 30,82 42,32 HAT-P-16 b 27,24 38,85
HAT-P-17 30,14 41,89 HAT-P-17 b 2570 37,46
HAT-P-2 31,27 42,95 HAT-P-2 b 27,05 39,07
HAT-P-3 30,21 41,20 HAT-P-3 b 26,49 37,59
HAT-P-4 30,93 42,29 HAT-P-4 b 25,83 38,01
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Estrela Hospedeira  log.#, log%Z, Planeta log My logZp
Am?  kgm?s—! A m? kg m2s—!
HAT-P-5 30,55 41,97 HAT-P-5 b 26,39 38,23
HAT-P-6 31,10 43,09 HAT-P-6 b 26,21 38,14
HAT-P-7 31,18 43,07 HAT-P-7 b 26,84 38,67
HAT-P-8 31,02 4246 HAT-P-8 b 26,32 38,44
HAT-P-9 30,68 42,50 HAT-P-9 b 25,57 37,98
HD 149026 30,90 42,19 HD 149026 b 26,15 37,26
HD 17156 30,92 42,11 HD 17156 bf 27,49 38,47
HD 189733 30,60 41,50 HD 189733 b 26,65 38,30
HD 209458 30,62 41,97 HD 209458 b 25,69 38,04
HD 80606 30,32 41,42 HD 80606 bf 27,42 38,75
Kepler-12 30,67 42,19 Kepler-12 b 2465 37,90
Kepler-5 31,13 42,73 Kepler-5 b 26,92 38,54
Kepler-6 30,83 41,95 Kepler-6 b 25,72 38,01
Kepler-7 31,22 42,50 Kepler-7 b 24,73 37,84
Kepler-8 30,87 42,43 Kepler-8 b 25,44 37,99
TrES-1 30,46 41,40 TrES-1 26,24 37,93
TrES-2 30,46 41,72 TrES-2 26,76 38,29
TrES-3 30,59 41,68 TrES-3 27,19 38,85
TrES-4 31,07 42,64 TrES-4 25,59 38,33
WASP-1 30,72 42,32 WASP-1 b 25,85 38,33
WASP-11/HAT-P-10 30,31 41,18 WASP-11/HAT-P-10b 25,69 37,58
WASP-12 30,52 42,35 WASP-12 b 26,32 39,04
WASP-13 30,29 41,76 WASP-13 b 25,21 37,77
WASP-14 30,82 42,71 WASP-14 b 27,40 39,21
WASP-15 30,58 42,86 WASP-15 b 2529 37,92
WASP-18 30,25 42,19 WASP-18 b 27,60 39,63
WASP-19 30,73 41,75 WASP-19 b 26,60 38,90
WASP-2 30,12 41,15 WASP-2 b 26,47 38,11
WASP-23 30,38 41,77 WASP-23 b 26,67 37,65
WASP-3 30,89 42,77 WASP-3 b 27,00 38,82
WASP-4 30,72 41,65 WASP-4 b 26,47 38,64
WASP-41 30,75 41,71 WASP-41 b 26,28 38,10
WASP-5 30,79 42,18 WASP-5 b 27,09 38,31
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Estrela Hospedeira  log.#, log%Z, Planeta log My logZp
Am?  kgm?s—! A m? kg m2s—!
WASP-50 30,52 41,37 WASP-50 b 27,01 38,45
XO-1 30,35 41,52 XO-1 26,24 37,96
X0-2 30,37 41,52 X0-2 26,26 37,81
XO-3 31,23 42,94 XO-3 27,39 39,34
X0O-4 30,69 42,61 X0O-4 26,77 38,33
Estrelas hospedeiras de superterras. Superterras.
55 Cnc 30,27 42,01 55Cnce 24,79 35,58
CoRoT-7 30,63 41,96 CoRoT-7b 24,45 35,05
HD 97658 30,03 41,76 HD 97658 b 2467 34,65

T Estes planetas ndo apresentam sincronizagéo rotacional.



Apéndice F

Amostra de Controle

Tabela F.1: Amostra de estrelas sem planetas detectados até o presente. As colunas
representam: Coluna 1 - HIP: Nome da Estrela no catalogo Hipparcos; Coluna 1 -
TE: Tipo espectral; Coluna 1 - log Ryx: Indicador de Atividida Cromosféricas; Coluna
1- (B-V): indice de cor; Coluna 1 - M/M.: Massa estelar, em massas solares.

HIP TE  logRux (B-V) M/M,

490 GOV  -4,413+£—0,004 0,595 +0,008 1,66 +0,25
682 G2V -4,365+— 0,010 0,626 +0,015 0,79 +0, 12
919 KOV -4,375+ —0,014 0,755 40,015 1,22 0,18
1444 GOV -5,012+—0,001 0,599 +0,004 1,18 +£0,17
3236  F8V 4,823+ —0,002 0,528 +£0,007 1,07 40,15
3979  G6V -4,864 4+ —0,002 0,663 £0,005 1,02 +0,14
5938 KOV -4,4154+—0,009 0,753 40,01 0,81 40,12
6197 G5V -4,642+—0,001 0,701 +0,001 1,3 +0,24
6405  G3V -4,929 + —0,002 0,627 +£0,006 0,97 40,13
7090 GOV -4,938 +—0,002 0,622 0,005 1,12 40,17
7276  G1V  -5,189 4+ —0,001 0,639 +£0,006 1,57 40,22
7339  G6V -5,008 +—0,001 0,686 0,003 1,13 40,15
7585 G5V -4,911+—0,003 0,648 +£0,008 1,09 40,15
7733 G8V -4,979+—0,002 0,733 +0,005 1,09 40,16
7902 G5V -5,009 +—0,002 0,691 +£0,008 1,07 0,16
9829 G2V -4,982 40,000 0,662 40,001 0,87 40,12
10321 GOV -4,495+ — 0,005 0,672 +0,007 1,05 =+0,15
10339 GOV -4,400 +—0,012 0,7 40,015 0,88 +0,13
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HIP TE  log Rux (B-V) M/M.,
10449 G1V  -4,953 4+ —0,005 0,582 40,014 1,51 +0,32
10798  G8V -4,857 + —0,002 0,724 £0,003 1,03 +0,14
11548 GOV -5,113 4+ —0,004 0,591 +£0,014 1,37 +0,2
12306 GOV -4,966 + — 0,004 0,583 +0,01 1,44 40,22
14150 G8V -4,884 + — 0,004 0,696 £0,009 0,97 +0,13
14501  G1V  -5,020 + — 0,003 0,645 +0,01 1,45 +0,21
14623 G5V -4,499 + — 0,001 0,678 0,002 1,042 £0,098
15442 G2V  -4,830 + — 0,001 0,655 40,002 1,06 +0,15
20899 G2V -4,464 +—0,006 0,609 +0,01 1,13 £0,19
23286 G5V -5,138+—0,001 0,673 +0,008 1,26 0,21
24864 F8V -4,990 +—0,002 0,531 +0,007 1,05+0,17
25490 G1V -5073+-0,002 0,6 +0,006 1,28 0,2
26737 G2V -4,767 +—0,003 0,648 +£0,005 0,87 +0,13
27417  G1V  -4,556 +—0,003 0,566 0,007 1,22 +£0,18
27435 G4V  -4,945+—0,001 0,639 +0,002 1,05 +0,14
29432  G3V -4,946 +—0,003 0,642 +0,007 0,84 £0,12
30067 F8V -4972+-0,002 0,562 +0,006 1,11 +0,16
30243 G4V -5,026 +£0,000 0,686 +0,001 140,15
33094 G5V -5,096+— 0,001 0,708 +£0,005 1,88 £0,26
33277 GOV -4,956+—0,004 0,573+0,01 0,98 +0,13
33382 G8V -4,986+ 0,007 0,69+0,02 1,11 £0,16
34017 G4V  -4,964 +—0,003 0,595 +0,008 1,134 +0,095
36704 G5V -4,371+-0,021 0,863 +0,018 0,74 +0,11
39157 G8V -4,953+—0,002 0,716 +0,005 1,29 +0,18
39710 GOV -4,966 +—0,001 0,6 +0,004 1,05 =+0,15
40843  F6V  -4,920 +—0,001 0,487 +£0,004 1,095 +0, 082
41484 G5V -4,956 +—0,002 0,624 +£0,004 1,03 £0,14
41844  G1V  -4,996 £0,000 0,63 0 1,01 +0, 16
41968 F7V  -5,059 +£0,000 0,525 +0,001 1,15 +0,19
42074 G5V -4,381 +£—0,011 0,791 £0,011 0,92 £0,13
43297 G5V -4,645+—0,007 0,689 +0,01 0,93 +0,14
43852 G5V -4,464 £ —0,011 0,771 +0,012 1,22 £0,18
44089 G2V -4,983+—0,005 0,68+0,015 1,05+0,17
48423 G5V -4,458 £ —0,001 0,718 40,001 1,11 +0,16
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HIP TE  log Rux (B-V) M/M.,
49942 G2V -4,992 + —0,003 0,637 £0,009 1,85 +0,34
50139 G1V -4,927 +—0,002 0,609 £0,005 1,36 +0,21
50316 GOV -5,0754 —0,002 0,635 40,006 1,33 40,19
51386 G1V -4,446 + —0,004 0,562 £0,01 1,5 +0,22
52462 K1V -4,323+£-0,012 0,873+0,01 1,18 £0,16
52888 G2V -5,063 4+ —0,001 0,596 +£0,002 1,12 40,19
53747 G8V -4,398 + —0,014 0,76 +£0,015 0,93 +0, 14
54400 GOV -4,981 4+ —0,003 0,606 +£0,009 1,27 40,18
55210 G8V -4,940 + —0,005 0,732 +0,013 140,14
55262 F8V -5007 + —0,002 0,507 £0,012 1,11 40,18
55459 G5V -5,000 + — 0,002 0,642 40,007 1,04 +0,15
56960 F7V  -4,576 + —0,006 0,549 +0,015 1 40,16
57488 F7V  -4,489 + —0,001 0,521 £0,003 1,19 40,19
57629 F7V  -4,994 +—0,001 0,518 +0,004 1,1 40,16
59280 KOV -4,649 £0,000 0,794 +0 0,91 +0, 13
59572  G8V -4,760 + — 0,001 0,792 40,001 0,97 +0, 14
60074 G2V -4,343 +—0,001 0,604 +£0,001 1,03 +0,15
62523 G5V -4,575+—0,001 0,703 £0,002 1,08 0,15
63048 G2V -4,960 + — 0,003 0,665 0,008 1,23 40,19
67904 G5V -4,838+—0,005 0,687 +£0,01 140,15
68030 F6V -4,952 4+ —0,001 0,518 +£0,004 0,96 +0,13
69414 G8V -4,974 +—0,003 0,733 0,008 1,3 +0,18
70319  G1V  -4,945+—0,002 0,639 £0,006 1,149 0,099
70873 G5V 5,062+ —0,001 0,702 +£0,003 1,17 40,16
71774 GOV -5249 +—0,002 0,591 +0,015 1,17 £0,21
72043 G5V -4,961 4+ —0,004 0,636 +£0,01 1,29 +0,2
72772 G1V  -5,194 +—0,001 0,605 +0,006 1,45 0,21
73269 GOV -4,514+—0,005 0,554 +£0,012 1,38 +0,23
73593 G2V -5,026 + —0,004 0,599 +£0,013 0,89 40,13
73941  F8V -4,964 +—0,001 0,537 +£0,004 0,98 +0,14
74702 KOV -4,517 +£—0,002 0,83 40,002 0,616 0,085
76543 F8V  -5069 + —0,002 0,531 0,009 0,88 +0,14
78241 KOV -4,937 +—0,001 0,757 +0,003 0,78 0,11
79946 GOV -4,947 +—0,001 0,616 +£0,002 0,92 40,15
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HIP TE  log Rux (B-V) M/M.,
81767 G2V -5,058 4+ —0,001 0,683 +£0,005 1,32 40,25
81800 F8V -5023 4+ —0,003 0,541 +£0,011 1,06 40,14
81813 K1V  -4,991 40,000 0,769 +0,001 0,96 40,13
83181 G5V -4,618 4+ —0,009 0,652 +0,015 1,33 0,22
84636 G3V -51704+—0,002 0,647 £0,02 1,79 +0,28
85007 F8V -4,922 4+ —0,001 0,526 +£0,004 0,88 40,13
85235 KOV -4,930 + —0,001 0,759 +£0,003 0,94 40,13
85799 GOV -5,061 4+ —0,002 0,534 40,006 1,33 +0,21
85810 G1V -4,897 +—0,001 0,639 40,003 0,8 £0, 11
86431 GOV -4,970 +—0,002 0,576 £0,005 1,28 +0,2
88194 G2V -4,997 +—0,002 0,635 +0,005 1,24 +0,17
88533 F7V  -4,803 4+ —0,001 0,509 +£0,005 1,28 40,18
89474 G2V -5084 4+ —0,001 0,641 40,005 0,98 40,13
90864 G8V -4,924 4+ —0,004 0,692 40,009 0,92 40,13
91287 G4V -4,912 4+ —0,002 0,687 +0,005 1 40,15
91381 G5V -4,892 4+ —0,001 0,704 0,002 0,9 +£0, 14
91438  G6V -4,901 + —0,001 0,673 +£0,002 0,91 40,12
91700 G8V -4,823 4+ —0,006 0,748 +£0,01 0,91 40,14
94751 F8V -5,121 £—0,001 0,588 0,004 1,5 0,24
94981 G8V -4,943+—0,001 0,676 +0,003 2,02 +0,28
96183 G8V -4,560 + — 0,007 0,745 +0,008 0,88 40,12
98589 G5V -4,801 4+ —0,006 0,654 +£0,011 1,09 40,16
100072 F6V  -4,724 & —0,004 0,567 £0,01 0,84 40,13
101997 G8V -4,921 +—0,002 0,719 40,005 0,9 40,12
102970 G8V -4,962 +— 0,004 0,685 40,011 1,1 40,15
103455 GOV -4,739 +— 0,002 0,584 +0,005 1,18 +0,17
103682 G1V -5,082+—0,002 0,635 +0,008 1,22 +0,18
104071 GOV -5,083 £ — 0,004 0,606 +0,015 1,34 0,24
104733 G3V -4,770 £ —0,004 0,666 +0,007 0,93 +0, 13
104809 G6V -4,518+—0,001 0,689 +0,002 1,19 +0,17
105918 F8V  -4,577 £ —0,002 0,529 +0,006 1,24 +0,18
107040 GOV -4,985+ —0,005 0,6+0,015 1,45 +0,23
109422 F6V  -5,044 + — 0,001 0,489 +0,007 1,06 0,14
111349 G8V -4,940 +— 0,001 0,721 +0,003 0,96 0, 14
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HIP TE  log Rux (B-V) M/M.,
113829 G1V  -4,466 + — 0,007 0,62 +0,011 1,15 40,16
113896 F8V  -5,028 + — 0,002 0,581 0,006 1,05 0,15
113989 G6V -4,8854 — 0,004 0,646 £0,009 1,29 +0,18
114096 F7V  -4,701 +—0,003 0,544 +0,008 1,15 40,12
114424 GOV -4,882 40,000 0,604 +0 0,91 +0, 14
114670 F8V  -4,859 + — 0,005 0,561 £0,015 1,1 +0,17

Esta Tese foi escrita em IATEX 2¢.
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