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“Not all those who wander are lost.”

J. R. R. Tolkien

“Leave this world a little better than you found it.”

Robert Baden-Powell






Resumo

Na presente monografia, introduzimos o problema gravitacional de dois e trés corpos,
criamos um integrador do problema de trés corpos e simulamos o sistema Sol-Jupiter-
Saturno, usando analise espectral para estudar a presenca de caos em séries temporais.
Iniciamos o estudo dos espacos de fase a partir da funcao perturbadora secular, e utilizando
a base de dados NASA Exoplanet Archive, fizemos algumas distribuicoes dos parametros
orbitais, que, de forma conjunta com os métodos de detecgao, permitiram uma visao geral
da grande variedade de propriedades fisicas e orbitais dos exoplanetas e sistemas extrasso-

lares.






Abstract

In this monograph, we introduce the gravitational problem of two and three bodies.
We develop an integrator for the three-body problem and simulate the Sun-Jupiter-Saturn
system, employing spectral analysis to investigate the presence of chaos in the time series.
We begin our study of phase spaces with the secular perturbing function. By utilizing the
NASA Exoplanet Archive dataset, we present distributions of orbital parameters. Together
with detection methods, these distributions offer a comprehensive overview of the vast array

of physical and orbital properties exhibited by exoplanets and extrasolar systems.
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Capitulo 1

Introducao

Até Junho de 2023, haviam sido descobertos 5438 exoplanetas, segundo o banco de
dados NASA Exoplanet Archive [ Destes, 2303 pertencem a sistemas com pelo menos
dois exoplanetas, uma quantidade consideravel de sistemas interessantes para o estudo da
dinamica orbital.

Tais descobertas trouxeram surpresas e novos problemas, quando comparando estes
novos sistemas com os planetas do Sistema Solar, pela existéncia de novas configuracoes
e por limitagdes dos métodos de deteccao. Exemplos de desafios nesta nova drea sao
os Hot Jupiters, planetas de massa comparavel a de Jupiter porém com érbitas muito
proximas de suas estrelas, cuja origem e evolucao ainda nao foram resolvidas; e a nao
deteccao de exoplanetas de massas similares a da Terra, com periodos orbitais maiores que
o de Merctrio, indicando um limite que existe atualmente das técnicas e tecnologias.

Para apresentar uma visao geral das propriedades dos exoplanetas, iremos descrever
os fundamentos dos elementos orbitais, com uma breve introducao ao problema de trés
corpos em sistemas planetarios, mostrando as equacgoes utilizadas na construcao de um
simulador de trés corpos coplanares.Tal programa foi desenvolvido para estudar a dinamica
planetaria, em especifico verificar as frequéncias e a presenca de caos analisando um periodo
relativamente curto de 100 mil anos.

A partir deste simulador serd possivel estudar futuramente as ressonancias planetarias.
Um exemplo interessante é a proximidade de Jupiter e Saturno a ressonancia 5:2, sendo
notavel pois uma aproximagao do par a ressonancia pode trazer caos a sua orbita, podendo

aumentar a excentricidade de Jupiter que por sua vez altera as drbitas dos asteroides,

! disponivel no endereco https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/index.html, acessado no

dia 8 de Junho de 2023.


https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/index.html
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podendo expulsa-los de seus dominios. O estudo de ressonancias é importante também
na migragao planetaria, pois os planetas durante a expansao ou contracao de suas érbitas
podem entrar em ressonancia com outros planetas, alterando a evolugao do sistema |Ferraz-
Mello et al.| (2005)).

Depois, iniciaremos o estudo dos pontos fixos e espacgos de fase, calculando as curvas
de nivel da Hamiltoniana perturbativa secular e buscando no espaco de fase as solucoes
periddicas do sistema Sol-Jupiter-Saturno. Simulamos os planetas a partir das condigoes
iniciais estudadas, e assim obteremos o espaco de fase do sistema.

Por fim, no Capitulo Exoplanetas |4}, contendo resultados obtidos durante estagio de ini-
ciagao cientifica, sob a orientagao da Profa. Tatiana Michtchenko, seguiremos a dissertacao
de mestrado do [Irapuan Lira Feitosa Filho (2019), apresentando o banco de dados NASA
Exoplanet Archive, uma descricao dos métodos de deteccao que mais descobriram exopla-

netas e uma exposicao das distribuicoes dos parametros fisicos e orbitais.



Capitulo 2

Dinamica Planetaria

2.1 Orbita Kepleriana

Ao ignorar a interacao entre os planetas, em um sistema planetario no entorno de uma
estrela, temos o problema dos dois corpos, descrito pela forca gravitacional entre a estrela
e o planeta. Sendo x a posicao do planeta e xq aquela da estrela num referencial inercial,

a forca atuando sobre o planeta é dada pela Lei da gravitacao universal de Newton:

d’x mmy
FomiX— g MMy 2.1
mdt2 G|x—xo\3(x X0), (2.1)

com G sendo a constante gravitacional universal, m a massa do planeta e mgy da estrela.
Descrevendo o sistema a partir da posicao da estrela, fazemos a seguinte mudanca de
variaveis:

r =X — Xo, (2.2)
saindo do referencial inercial, e assim manipulando a Equacao obtemos:

d*r r

a2 —Mﬁ, (2.3)

sendo 1 = G(m + mg) o parametro gravitacional.
A solucao da Equacao ¢ uma elipse, com a estrela num dos focos, descrita por:

r(v) = all+e)

~ 1+4ecos(v)’ (24)

com a o semi-eixo maior, e a excentricidade e v a anomalia verdadeira, que é o angulo
entre a posicao atual do planeta com o ponto na orbita em que o corpo esta mais perto da

estrela, o periastro.
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Para uma descricao no espaco tridimensional, dado um plano e uma direcao de re-
feréncia, introduzimos os elementos orbitais: inclinagao ¢, angulo entre o plano da orbita e
o plano de referéncia; longitude do né ascendente 2, angulo entre a diregao de referéncia e o
ponto em que a orbita cruza de forma ascendente com o plano de referéncia; e o argumento
de periastro w, o angulo entre {2 e o periastro.

A solucao de r em funcao do tempo ¢ é obtida calculando a anomalia verdadeira v da
anomalia excéntrica F, que é obtida pela anomalia média M com a Equacgao de Kepler,
expressoes deduzidas em textos como |Goldstein| (1980)) e Beutler et al. (2005), entre ou-
tros. Podemos observar as anomalias verdadeira e excéntrica, assim como o argumento de
periastro e o semi-eixo maior na Figura [2.1]

A anomalia média M é dada por:

27
M = ?(t —to), (2.5)

com ty o tempo em que o corpo estava no periastro, e T' o periodo orbital, calculado pela

terceira Lei de Kepler,

T° = —a?, (2.6)
com qual podemos calcular o movimento médio n:

27
S 2.
n (2.7)

Assim, temos os elementos orbitais de interesse para descrever as orbitas dos planetas:

a, e, i, i, , wety.

2.2 Problema de trés corpos coplanares

2.2.1 Equacgoes diferenciais

Para trés corpos, as equagoes de movimento num referencial inercial sao:

d .
¢ Z my———_ i =0,1,2. (2.8)

dtQ J=0,j#i |X’ N XJP’

Assim, definindo a posicao da estrela como xg, fazemos novamente a transformacao de

coordenadas para o referencial relativo da estrela, por:

r, = X; — Xp. (29)
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Figura 2.1: Desenho de uma 6rbita eliptica com seus elementos orbitais, sendo IT o periastro, r
o vetor posigao do planeta em relagao a estrela, para uma anomalia verdadeira v em vermelho,
p o semi-latus rectum, a o semi-eixo maior, E em azul a anomalia excéntrica, w o argumento

do periastro em verde e u o argumento de latitude em roxo.

Neste referencial, as equagoes de movimento sao:

d?r; r; r, —T; T
- @G N~ —Gm; | ——L 4+ 22 4 i 2.10
e ATy R 21

Tratando-se de um sistema planetario, ou seja, mg >> m,, o primeiro termo da Equacao

2.10] é o termo principal, e o segundo é o termo perturbativo 6f, caso of seja tal que:

|0f| << |u,~r—;|, i=1,2ep; = G(mog+ my); (2.11)
e

7
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com
r, — I'j

I‘.
f=—Gm. [ ——3_ 42} £ 2.12
5 ij(’ri_rj’ﬁr?),zﬂ (2.12)

Para um sistema com dois planetas, ¢ = 1 e ¢« = 2, e com v; suas velocidades, temos

quatro equacgoes diferenciais lineares de primeira ordem:

dVl d21'1
L. 2.13
dt dt?’ ( )
dVg d21'2
e e, 2.14
dt dt?’ ( )
dI'l
— =V 2.15
dt Vi; ( )
dI'2
ik 2.16
dt Vo, ( )
. . - d’ry  d’ry . -
que podem ser integradas por métodos numéricos, sendo T2 e T2 descritos pela Equagao

2.10l Ao integrar as Equagoes a obtém se apenas novas posicoes e velocidades,
para certo tempo t. Assim, se torna importante transformar tais coordenadas nos elementos
orbitais descritos anteriormente.

Fazendo a aproximagao do sistema como coplanar, podemos descartar uma dimensao
espacial, com os dois planetas orbitando o mesmo plano, ambos com i = 0° e 2 = 0°.
Desta forma, podemos integrar as Equagoes a usando coordenadas cartesianas,
convencionando que o plano orbital é o plano zy, e para obter os elementos orbitais trans-
formamos para coordenadas cilindricas, com r o médulo da posicao relativa a estrela e u

o argumento de latitude, definido por:

u(t) = arctan <%>, (2.17)

facilitando a conversao entre coordenadas e elementos orbitais.

2.2.2 Vetores para elementos orbitais

De Beutler et al.| (2005), podemos transformar os vetores posi¢ao r e velocidade v em
elementos orbitais a partir das seguintes férmulas, come¢ando com o céalculo do momento
angular h:

h=rxv, (2.18)
¢ da energia E a partir da integral da energia:

.1
B=ovi- g (2.19)
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com p o parametro gravitacional. A partir de E e do médulo do momento angular h,

obtemos a excentricidade e e o semi-latus rectum p da elipse:

2h2E h?
,ep=—, (2.20)

e=1/1+
p? I

com quais podemos calcular o semieixo maior a:

p
o= (2.21)

O argumento de latitude u é calculado pela Equacao(2.17] e sua relagdo com a anomalia
verdadeira v e o argumento do periastro w ¢é representado na Figura [2.1]
Sendo assim, temos que:

U=w-+v, (2.22)

entao para encontrar w precisamos determinar v. Da Equacao [2.4] e sua derivada obtemos:

ecos(v) = b 1; (2.23)
r
. pr
= 2.24
esin(v) X (2.24)

com 7 a componente radial de v em coordenadas cilindricas e @ a componente tangencial
de v dividida por r, com @ = v. Assim segue que:

pr
v = arctan pr% : (2.25)
L

r

com w obtido pela Equagao [2.22]

2.2.3 Elementos orbitais para vetores

Para iniciar uma integracao numérica, as posicoes e velocidades iniciais sao necessarias,
porém sao encontradas na forma de elementos orbitais, portanto é preciso transformé-los
nas coordenadas apropriadas.

Com a, e, w e ty, de um planeta, obtemos a anomalia excéntrica E(t) a partir da Equacao
e da Equacao de Kepler:

M=F—esink, (2.26)

com M a anomalia média. A Equacao de Kepler nao possui forma fechada para E, sendo

resolvida numericamente. Obtemos a anomalia verdadeira v a partir de E pela seguinte
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relacao:
v 1+e E

— = —. 2.2
tan2 1_e‘canZ (2.27)

Podemos entao calcular o médulo de r com a Equagao [2.4] e r no referencial do plano

orbital, tomando a diregao e sentido do periastro como a primeira coordenada, temos que:
ri = (rcosv,rsiny, 0). (2.28)
Da segunda Lei de Kepler, podemos calcular a velocidade angular :

i=— (2.29)

)
7“2

assim, ao derivar a Equagao [2.28]
v = (Fecosv — rsiny, isinv — rvcos v, 0), (2.30)

com a Equacao [2.24]e vendo que 4 = w+ = v para uma érbita em primeira aproximacao

nao perturbada, podemos obter vy como:

vy = \/E(sin v,e + cosv,0). (2.31)
p

Por 1ltimo, obtemos r e v rotacionando ryp e vy com o angulo —w, assim a posicao e

velocidade dos dois planetas estarao no mesmo referencial.

2.2.4  Simulador

Para simular as orbitas dos planetas, desenvolvemos um programa que integra as
Equagoes a 2.16] com o método de Runge-Kutta de quarta ordem, com o tempo
de cada passo sendo igual a um dia. Para testar o simulador, utilizamos o sistema Jupiter-
Saturno, assim apresentamos os parametros iniciais na Tabela[2.1] retirados de [Simon et al.

(1994).

Tabela 2.1 - Semieixo maior, excentricidade, tempo do periastro, longitude do periastro e

massa em massas terrestres de Jupiter e Saturno.

Planeta a (ua) e to (°) w (°) Massa (MrTerra)

Jupiter  5.202603 0.0484979 34.351519  14.331206 317.8

Continua na préoxima pégina. ..
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Tabela 2.1 - Continuagao

Planeta  a (ua) e to (°) w (°) Massa Mrerrq)

Saturno  9.554909 0.0555481 50.077444  93.057237 95.159

Para averiguar os erros numéricos da integragao, simulamos o sistema sem o termo

perturbativo da Equacao [2.10, assim a aceleracao era apenas:

dVZ' r;
— 2.32

7

com ji; 0 parametro gravitacional do planeta. Na Figura[2.2] com a variacao de a de Jupiter
e Saturno ao integrar por um milhao anos, verificamos que o erro numérico é no maximo 9
ordens de magnitude menor que a, portanto consideramos a integracao por Runge-Kutta

de quarta ordem como adequada para esse intervalo de tempo.

1077 5
1010 <
10-11 5

10-12 4

Erro absoluto

10713 5

10714 5

10713 5

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
t (anos) le6

Figura 2.2: Erros absolutos dos parametros orbitais de Jupiter e Saturno, sendo a subtracao da série

temporal por seu valor em ¢ = 0.

Integrando agora com o termo perturbativo da Equagao [2.10] temos a interacao entre

Jupiter e Saturno, com os semi-eixos maiores representados na Figura[2.3] Estes planetas
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formam um par interessante por estarem proximos a ressonancia 5:2, e por podermos apro-
ximar em primeiro caso como um sistema isolado, ignorando a perturbacao dos planetas
interiores por suas baixas massas. Um par de planetas ¢ e j estd em ressonancia quando

seus movimentos médios n; e n;, sao tais que a relacao pn; — gn; ~ 0 ¢ valida, com p e g

nimeros naturais pequenos [Ferraz-Mello et al.| (2005) Michtchenko e Ferraz-Mello| (2001)).

5.205 1

9.58 ” f] n n j\
Nl | JU

9.52 1

djupiter

dSaturn

T T T T T
0 100 200 300 400 500 600
tempo (anos)

Figura 2.3: Semi-eixo maior de Jupiter em azul e de Saturno em vermelho, sendo visivel uma regularidade

de alta frequéncia.

O método de andlise espectral é uma ferramenta capaz de detectar caos no movimento
dos planetas, sendo uma anélise da transformada de Fourier das séries temporais geradas
por uma integracao numérica. Com um tempo de integragao grande o suficiente, os picos
espectrais da transformada tendem a Delta de Dirac, sendo assim orbitas com variagoes
periddicas devem possuir poucos picos no espectro, enquanto orbitas cadticas sao irregula-
res, possuindo bandas largas em seu espectro. Portanto buscamos o ntimero espectral N,
sendo o nimero de picos acima de um nivel de ruido nas baixas frequéncias do espectro.

Simulamos entao dois sistemas por 100 mil anos, o sistema Jupiter e Saturno com os
parametros da Tabela e um ficticio em que o semi-eixo maior de Saturno seja 0.03
ua maior, aproximando o par a ressonancia 5:2. Definindo o nivel de ruido como 10 por

cento do maior pico, obtivemos o nimero espectral N em 5 para o sistema real e 40 para
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o ficticio, sendo visivel no espectro real um pico representando uma oscilagao periddica,
na Figura [2.4] e no ficticio uma banda de frequéncias significativas demonstrando o caos,
na Figura 2.5, portanto pudemos obter resultados semelhantes aqueles em Michtchenko e

Ferraz-Mello (2001)).

Espectro de ayupiter

50

40

30 A N=5

20 A

10+

0

T T T T T T T T
0.00000 0.00025 0.00050 0.00075 0.00100 0.00125 0.00150 0.00175
Frequéncia (1/ano)

Figura 2.4: Espectro da série temporal do semi-eixo maior de Jupiter, com a linha tracejada correspon-
dendo a altura de 10 por cento do maior pico.



30 Capitulo 2. Dindmica Planetaria

Espectro de apiter ficticio

100 4

80

60

40

20 A

0-

T T T T T T T T
0.00000 0.00025 0.00050 0.00075 0.00100 0.00125 0.00150 0.00175
Frequéncia (1/ano)

Figura 2.5: Espectro do semi-eixo maior de Jupiter no sistema ficticio, em que o semi-eixo de Saturno
foi aumentado em 0.03 ua, com a linha tracejada indicando correspondendo a altura de 10 por cento do

maior pico.
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Solucoes Periodicas

Analisamos neste Capitulo o Sistema Sol-Jupiter-Saturno seguindo os métodos apresen-
tados em [Tittemore e Wisdom (1988)), Michtchenko e Ferraz-Mello| (2001) e Michtchenko
e Malhotra (2004), e com o simulador descrito no Capitulo 2, buscando as suas solugoes

periddicas, em que as excentricidades sao constantes, para construir espacos de fase.

3.1 Modelo analitico

No sistema de coordenadas Heliocéntrico, considere o Sol, de massa M, Jupiter com

massa m; e Saturno ms. Podemos escrever a Hamiltoniana do sistema em funcao das
dui
dt
referencial do centro de massa. Temos entao que a Hamiltoniana H do sistema é:

massas, posicoes relativas r; e momentos p; = m; , com u; a posicao do planeta no

2

| &5 13 Gmimy  (p1 X p2)
"= Z (ﬁz |rz > a A + Mg ’ (3'1)

com G a constante gravitacional, A = |r; — ra|, e p; e §; constantes da forma:
pi = G(Mg +m;) e f; =

Dos trés termos da Hamiltoniana H, o primeiro é o termo Kepleriano, e o segundo e o
terceiro sao perturbadores direto e indireto, respectivamente. Podemos descartar a per-
turbacao indireta por nao possuir termos seculares e ressonantes até a terceira ordem das
excentricidades (Laskar|[1991; |Michtchenko e Ferraz-Mello |2001), e pela pequena diferenga

entre as inclinagoes dos dois planetas trataremos o sistema como coplanar.
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Introduzimos entao as variaveis elipticas de Poincaré |Laskar| (1991)):

)\,‘ =w; + Mi, (32)
L; = Biv/1iai, (3.3)

I = Li(1 — /1 —¢2), (3.4)

com J\; a longitude média, w; o argumento de periastro, a; o semi-eixo maior, e; a excen-
tricidade e M; a anomalia média. Com essas varidveis podemos reescrever a Equagao |3.1
como: ,

233
N M Gmamg

H =
1 2L12 a9

R(Li,fi,/\i,wi), (35)

1=

onde R ¢ a funcao perturbadora do sistema. A partir da proximidade do sistema a res-
sonancia 5:2, podemos separar a funcao perturbadora nos termos Rg., ressonantes e Rge.
seculares,

R = RSec + RR687

sendo que Rpges possui como argumento os angulos 5\ — 2\ — kw; — lwo, com k e [ inteiros
tais que k + [ = 3, e Rg.. nao depende de \; e \s.
Como uma primeira aproximagcao, consideramos apenas a perturbacao secular para a

busca de condigoes iniciais, expandindo Rg.. até a segunda ordem nas excentricidades:

2 2
Rgee =a+0 (% + %) +c (%) (%2) cos(wy — wa), (3.6)
com as constantes a, b e ¢ dependendo apenas da razao o = Z—;, vide o Apéndice .

Introduzimos os angulos o1, 02 € Aw para auxiliar na escolha das condicoes iniciais,

o1 = (1+r))\2—r)\1—w1, 09 — (1+7”))\2—7")\1—WQ, (37)
Aw:wl—ng:ag—Jl, (38)
P
com r = b a razao dos inteiros p e ¢, estes tais que a razao dos periodos FQ R pta
q 1 p

na proximidade de uma ressonancia, assim r = 2/3 para a ressonancia 5 : 2. Como as
solugdes do sistema expressas nas coordenadas e; cos(Aw) e e; sin(Aw) circulam em torno
das solugoes constantes, em que é; = é3 = 0, temos que as solugoes passarao por Aw = 0
e Aw = 7, assim temos as combinagoes de o1 e 0y iniciais: 01 =09 =0; 01 =7 e g9 = 0;

o1 =09 =meo =0; eoy=m Calculamos entao as curvas de nivel do Hamiltoniano
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Figura 3.1: Mapa do Hamiltoniano secular em Joules (J) e curvas de nivel do Hamiltoniano Hgee.

Gmim .. e .
Hg,.. = _#RSem no plano de excentricidades iniciais (e, e2) representadas na Figura
a2
B
Obtemos também Hg,. integrando a funcao perturbadora da Equagao [3.5 na forma:

1 2 2m Gmlmg
Hopo = — —— T2 Iagd), .
A e &

e encontramos um erro relativo ao obtido analiticamente na ordem de 1073, vide o

Apéndice

3.2 Espaco de fase

Como Hg.. nao depende de A\ e Xy, e a; e as sao constantes apds eliminar as altas

frequeéncias pela integragao, podemos fazer a mudanca de variaveis Michtchenko e Malhotra

(2004)):

09 — 01 :Aw, K1 :Il, (310)
K2 - [1 + IQ, (311)
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onde o problema passa a ser separavel e integravel, com as equacoes de movimento sendo:

. (‘3H5€c . 8[—[Sec
K, = ——2¢¢ Aw = —2= 12
! AW’ YT 0K, (3.12)
. 0Hg,.
Ko=0 — Wy = —=, 3.13
2 ) ) aK2 ( )

As solugoes fixas das equagoes de movimento sao as solugoes periddicas, e as solucoes
gerais sdo as quase-periédicas. Como K, = 0, K, é constante e um extremo maximo
ou minimo nas solucoes peridédicas para uma determinada energia Hg,., assim podemos
procurar as solugoes peridédicas encontrando o Ky maximo P+ e minimo P— de uma
determinada energia. A solucao associada com o ponto P+ é o modo I, com Aw =0, e o
P— 0 modo II, com Aw = 7.

Ao encontrarmos o Ky maximo e minimo para uma energia arbitraria, Hg.. = —5.39 X
103! J, executamos a simulacao com as excentricidades de Hg.. no entorno dos K, ex-
tremos, iniciando as simula¢oes do modo I com Aw = 0 e no modo Il Aw = . Para o
K5 maximo, o sistema nao foi integravel no modo I, como podemos ver na Figura
do Apéndice [A.2] com as curvas de cada simulagao se cruzando, enquanto entorno do
K, minimo obtivemos espagos de fases bem comportados (Figura |3.3), com uma solugao
periédica para cada modo, sendo as configuracoes iniciais das excentricidades, assim como

os K5 e a curva de nivel de Hg,. representados na Figura 3.2
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Hs. = —5.497 x 103Y
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Figura 3.2: Plano das excentricidades iniciais, com a curva de nivel de Hg.. em azul, as linhas tracejadas
marrom e amarela sendo o Ky minimo e méaximo, respectivamente, os pontos vermelhos as condigoes

iniciais do modo II e os pontos pretos do modo 1.
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Figura 3.3: Espaco de fase gerado com as condigoes iniciais representadas na Figura , com as Orbitas

concéntricas em e; cos Aw < 0 pertencendo ao modo II e as solugoes da direita ao modo 1.
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Capitulo 4

Exoplanetas

4.1 Base de Dados

Utilizamos a base de dados da agéncia espacial estadunidense (NASA), o NASA Exo-
planet Archive E| Temos na Figura um print do site, onde se encontra a base de dados

utilizada.

NASA EXOPLANET ARCHIVE

NASA EXOPLANET SCIENCE INSTITUTE
Home About Us Data Tools

Select Columns || Download Table [\, PlotTable = View Documentation

Support Login

ER

Planetary Systems

& = B & = B a- @ ==z @ 43 B a=- @3 = = B & = %]
Planet Name Host Name MNumber of MNumber of Discovery Discovery Solution Type Planetary Parameter Reference
Stars Planets Method Year
@ @[ e[ s @ [ g [PulishedConfimed @ [ |a

11 Comb 11 Com 2 1 Radial Velocity 2007 Published Confirmed Liu et al. 2008

11 Comb 11 Com 2 1 Radial Velocity 2007 Published Confirmed Kunitomo et al. 2011

11 UMib 11 UMi 1 1 Radial Velocity 2009 Published Confirmed Dollinger ef al. 2009

11 UMi b 11 UMi 1 1 Radial Velocity 2009 Published Confirmed Kunitomo et al. 2011

11 UMib 11 UM 1 1 Radial Velocity 2009 Published Confirmed Stassun et al. 2017

14And b 14 And 1 1 Radial Velocity 2002 Published Confirmed Sato et al. 2008

14 And b 14 And 1 1 Radial Velocity 2008 Published Confirmed Kunitomo et al. 2011

14 Her b 14 Her 1 2 Radial Velocity 2002 Published Confirmed Maef et al. 2004

14 Her b 14 Her 1 2 Radial Velocity 2002 Published Confirmed Rozenthal et al. 2021

14 Her b 14 Her 1 2 Radial Velocity 2002 Published Confirmed Gozdziewski et al. 2008

:.4 Har h 414 Har 1 el Radial Valnrite 2007 Puhlichad nnfirmad “taccun at al 017
Showing records 1 to 12 of 16745 (33756 total) DOI 10.26133/NEA12 @

Figura 4.1: print do site do NASA Exoplanet Archive.

Da base de dados, retiramos apenas os objetos confirmados, totalizando em 17280

publicagoes para 5438 exoplanetas descobertos. Para nao repetir o mesmo exoplaneta nas

! disponivel no endereco https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/index.html, acessado no

dia 8 de Junho de 2023.


https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/index.html
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distribuicoes, para os exoplanetas com mais de uma publicagao, escolhemos arbitrariamente

a publicacao mais recente que possua os dados utilizados na distribuicao especifica.

4.2 Métodos de Deteccao

Dos 5438 exoplanetas, 5375 foram descobertos pelos métodos de transito, velocidade
radial, microlente e imagem direta, como mostrado na Tabela Os outros métodos sao
tempo de pulsar, variacao do tempo de transito, variacao do tempo de pulsacao, modulacao
de brilho orbital, cinemédtica de disco, e astrometria, todos eles representando apenas 1, 2%

dos exoplanetas.

Tabela 4.1 - Numero de exoplanetas por método de detecgao.

Transito Velocidade Radial Microlente Imagem Outros métodos

4073 1036 199 67 63

A inclinacao ¢ dos exoplanetas é definida em relagao a linha de visao da Terra, sendo
que uma Orbita com i = 0 é perpendicular e i = 90° é paralela a linha de visao. Sendo
assim, o método de transito, consistindo em observar a variacao do fluxo da estrela pela
passagem de um planeta a orbitando, é capaz de detectar apenas planetas com i ~ 90.
Com o ajuste da curva de luz do transito, se obtém 7, o semi-eixo maior a e o raio do
planeta 2, e com a duracao do transito e estes parametros calcula-se o Perfodo orbital T,
nao sendo possivel obter a excentricidade e nem a o argumento do pericentro w apenas do
transito.

O método da velocidade radial é a deteccao de exoplanetas medindo a variagao da
velocidade da estrela pelo efeito Doppler, ao orbitar o centro de massa em comum com
o planeta que a orbita. A partir da semi-amplitude da velocidade radial K, é possivel
calcular a funcao de massa M:

M3 sin® i

M = LTI (4.1)

sendo M, a massa da estrela. Este método sé permite calcular M, sin ¢, nao sendo possivel
determinar M, e ¢ individualmente. Com o ajuste de K, é possivel obter também os

elementos orbitais a, e, T, ty e w.
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Para detectar um exoplaneta com microlentes gravitacionais, é preciso haver um alinha-
mento especifico com a Terra: duas estrelas quase alinhadas, de forma que a luz da estrela
de fundo seja magnificada gravitacionalmente pela estrela lente, e que haja um planeta
orbitando a estrela lente, que passe na frente da imagem da estrela de fundo, alterando
sua curva de luz. Tal evento é muito raro, porém com ja foram detectados 199 planetas
com esse método. Com ele é possivel obter as massas M, da estrela lente e M, do planeta,
assim como o semieixo a de sua orbita. Por tltimo, o método de imagem direta consiste
em observar a luz refletida do planeta ou a propria radiagao termal no infravermelho, e
pela dificuldade de observar um objeto tao pouco luminoso em relacao a estrela, foram de-
tectados apenas exoplanetas muito mais massivos que Jupiter e orbitando longe da estrela.

Uma descrigao completa dos métodos de deteccao se encontra em Perryman| (2018)).

4.3 Distribuicoes

Na Figura temos a distribuicao das massas planetarias em funcao dos periodos
dos exoplanetas, com alguns planetas do Sistema Solar por comparagao. E notével a
presenca de planetas mais massivos que Jupiter com periodos orbitais menores que cem
dias, os Jupiters quentes, assim como os limites nos métodos de deteccao atuais, em que
nao se observam exoplanetas de massa préxima ou menor e com periodo orbital similar que
da Terra. E visivel também a limitacao do método de imagem, com apenas exoplanetas
massivos e distantes descobertos.

Quanto aos raios planetarios, segundo (Chabrier et al. (2009)), existe uma rela¢ao entre
a massa M e o raio R da forma,

Rox M ;,%27 (4.2)
com n um parametro que depende do tipo do objeto, sendo n = 3/2 para estrelas de baixa
massa, M ~ 0.4Mg, n ~ 1 para objetos de massa similar a Jupiter, e n ~ 0 para os
planetas terrestres. Sendo assim, para n ~ 1 o raio planetario nao depende da massa, e
para n =~ 0 existe uma relacao de poténcia entre os raios e as massas, como podemos ver
na Figura [1.3

Dos 2012 exoplanetas com excentricidade e massa medidos, temos que 28% possuem
excentricidade maior que a de mercurio, e > 0.206, sendo que na Figura é notavel a

quantidade de planetas massivos com excentricidades altas.
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Mass per Period

10* 3
] o
L
—_ ® ® °
£ 10
S .
=
: 107 <
% ]
s © Tran_5|t _
>, 101 e Radial Velocity
~ : e Microlensing
] e Imaging
0%y Oth
e ] @ ers
o m Mercury
10-1 - m Earth
] | EEE Jupiter
o B Neptune
1072 . . . . .
10° 102 10* 106 108

Orbital Period (days)

Figura 4.2: Distribuicao das massas em massas terrestres, por periodos em dias, com os
planetas detectados por transito em azul, velocidade radial em vermelho, microlente em
marrom, imagem em verde e por outros métodos em roxo. Também estao representados os
parametros de planetas do Sistema Solar com quadrados, de Mercirio em preto, Terra em

azul, Jupiter em amarelo e Netuno em rosa.

A grande maioria dos exoplanetas, 98.5%, orbitam estrelas com temperatura similar ou
menor do Sol, com muitos poucos exoplanetas descobertos orbitando estrelas do tipo O,
B, A, e anas marrons, como representado na Figura A maior parte também orbitam
estrelas com apenas um planeta conhecido, sendo poucos os sistemas com o numero de
planetas proximo do Sistema Solar, conforme a Figura 4.6

Separando os sistemas com mais de um exoplaneta, e selecionando os pares consecutivos
em semi-eixo maior de exoplanetas de cada sistema, que possuam massa, semi-eixo maior,
periodo orbital e excentricidade medidas, conseguimos obter um conjunto de 892 pares,
representados na Figura [£.7 Nela, temos as razoes de perfodos em fun¢ao da maior
excentricidade entre os dois planetas, com P1 sendo o periodo do planeta mais préoximo

da estrela e P2 do mais distante do par. A linha inferior, de valor 0.14 representa o limite
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Figura 4.3: Distribuigao de raio por massa planetaria, em unidades terrestres, com os planetas
detectados por transito em azul, velocidade radial em vermelho, imagem em verde e por outros
métodos em roxo. Também est@o representados os parametros de planetas do Sistema Solar
com quadrados, de Mercirio em preto, Terra em azul, Jupiter em amarelo e Netuno em rosa,

e a menor ana marrom e ana vermelha por estrelas preta e vermelha, respectivamente.

superior para a interacao dos pares serem consideradas como hierarquicas, conforme a

classificacao dinamica proposta por Ferraz-Mello et al. (2005), sendo que as outras linhas

representam os valores das principais ressonancias.
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Orbital eccentricity

Eccentricity per Mass
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Figura 4.4: Distribuicao das excentricidades por massas, em massas terrestres, com os plane-

tas detectados por transito em azul, velocidade radial em vermelho, microlente em marrom,

imagem em verde e por outros métodos em roxo. Também estao representados os parametros

de planetas do Sistema Solar com quadrados, de Mercirio em preto, Terra em azul, Japiter

em amarelo e Netuno em rosa.
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Figura 4.5: Distribuicdo das temperaturas estelares efetivas, em Kelvin, por massas pla-

netarias, em massas terrestres, com os planetas detectados por transito em azul, velocidade

radial em vermelho, microlente em marrom, imagem em verde, variagao do tempo de eclipse

em preto e por outros métodos em roxo. Também estao representados os parametros de

planetas do Sistema Solar com quadrados, de Merctrio em preto, Terra em azul, Jupiter em

amarelo e Netuno em rosa. A gradacdo de cores de fundo representa o tipo espectral da

estrela, ma sequéncia de cima para baixo: O, B, A| F, G, K, M, e anas marrons.
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Figura 4.6: Quantidade de sistemas pelo niimero de exoplanetas por sistema.
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Period ratios by eccentricity
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Figura 4.7: Razao de periodos de pares de exoplanetas pela maior excentricidade entre os
dois planetas de cada par, com barras de erro para a razao dos periodos. A linha rosa define
o limite para considerar a interagao como hierarquica, e as outras representam as principais

ressonancias.
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Conclusao

Apresentamos uma breve descricao do problema de dois corpos e de trés corpos num
sistema planetario, no qual introduzimos as equacgoes de perturbacao gaussiana. Com a
base de dados NASA Exoplanet Archive, e apds brevemente apresentar os métodos de
deteccao de exoplanetas, expomos distribuicoes de parametros relevantes destes.

Apos descrever os elementos orbitais, e suas relagoes com os vetores de posicao e velo-
cidade, com um simulador de trés corpos coplanar conseguimos estudar o movimento de
Jupiter e Saturno. Com os métodos de analise espectral e do niimero espectral, pudemos
verificar que, no periodo relativamente curto de 100 mil anos, o sistema Sol-Jupiter-Saturno
é regular, e que alterando o semi-eixo de Saturno para aproximar o par da ressonancia 5:2,
obtivemos caos, reproduzindo um resultado de Michtchenko e Ferraz-Mello| (2001)).

Iniciamos por fim o estudo da dinamica planetaria ao buscar as solugoes periddicas do
sistema Sol-Jupiter-Saturno e construir seu espaco de fase. Apenas usando o termo secular
da funcao perturbadora, conseguimos encontrar um par de solucoes periddicas, além de
observar a rotacao das solugoes do sistema em torno dos pontos fixos com o espaco de
fase. Temos como perspectiva para um estudo futuro a incorporacao do termo ressonante
e um estudo mais detalhado sobre as condigoes iniciais e suas implicagoes em termos de

estabilidade e integrabilidade.
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Apéndice A

Apendice A

A.1 Constantes
As constantes a, b e ¢ da equacao S0 expressas como:

L (o) L @)
a = 561/2, b= 5041)3/2, c= —ab3/2,

sendo b os coeficientes de Laplace [Fitzpatrick (2012):

Gy L[ cos(jo)
b (a) = /0 (1- 2acosgz5+oz2)5d¢’

assim a = 1.089787, b = 0.863841 e c = —1.127719.

A.2 Erro relativo

Temos, na Figura[A1] o erro relativo entre os Hamiltonianos seculares descritos pelas

Equagoes [3.1] e [3.1] estas sendo a aproximagao por série de Taylor nas excentricidades e a

média da perturbacao, respectivamente, com erro encontrado na ordem de 1073,

A.3 Espaco de fase

Na procura de pontos fixos do sistema Sol-Jupiter-Saturno, ao simular o sistema com

diferentes condicoes iniciais pertencentes a mesma Hamiltoniana secular, encontramos

solugoes nao compativeis entre si, visto que suas trajetérias no espacos de fase se cru-

zavam e também possufam centros diferentes, como na Figura [A.2]
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Erro relativo
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Figura A.1: Mapa do erro relativo entre o Hamiltoniano secular da Equagao e da Equacao
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Figura A.2: Espaco de fase gerado no entorno de K5 méaximo no modo I, as linhas de simulagées diferentes

se cruzando sugere que o sistema nao seja integravel ou que as simulagoes possuem energias diferentes.
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