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RESUMO 

Estudos sobre a Química e a Física da Atmosfera e da Formação de 

Planetas Extrassolares 

Rafael Pinotti 

Orientador: Heloisa Maria Boechat-Roberty 

Desde a descoberta do primeiro planeta extrassolar em órbita de uma estrela da sequência 

principal, em 1995, o campo de estudo de planetas extrassolares experimentou um 

crescimento explosivo, com descobertas que desafiavam teorias bem estabelecidas, como 

a de Hot Jupiters, de sistemas planetários com arquiteturas exóticas e da alta frequência 

de planetas tipo Super-Terra. Atualmente, com a lista de objetos descobertos superando 

a marca de 3500, ao longo desses mais de vinte anos de pesquisas, os cientistas da área 

têm se dedicado ao estudo de facetas fascinantes do espaço amostral disponível de 

planetas, como a habitabilidade, composição atmosférica e processos de formação. 

Este trabalho explora três vertentes distintas da área de planetas extrassolares: a formação 

e destruição de moléculas ao longo da perda de massa atmosférica de um Hot Jupiter, o 

comportamento da emissão radiativa da atmosfera de planetas rochosos em órbitas 

excêntricas, e a formação de planetas gigantes gasosos, particularmente a sua relação com 

a metalicidade estelar. No caso do estudo de reações químicas ao longo da perda de massa 

atmosférica do Hot Jupiter (HD209458 b), uma simulação computacional envolvendo 

566 reações químicas e fotoquímicas simultâneas, com 56 átomos/íons/moléculas foi 

desenvolvida, e os resultados indicam a formação de moléculas simples com hidrogênio 

e oxigênio, particularmente o OH+, com densidade de coluna total que permitiria em 

princípio a sua detecção. Moléculas de cadeia de carbono, por outro lado, não são 

formadas devido ao fluxo intenso de radiação ultravioleta da estrela. O estudo da emissão 

radiativa da atmosfera de planetas rochosos em órbitas excêntricas, que também envolveu 

simulações por computador, mostrou um método simples para a estimativa da espessura 

mínima da atmosfera, que poderá ser usado num futuro próximo, quando novos 

telescópios puderem observar diretamente planetas rochosos em estrelas próximas do Sol. 

O estudo da relação entre a formação de planetas gigantes gasosos e a metalicidade estelar 

resultou em uma curva que indica o locus ótimo de formação em função da metalicidade. 

Essa curva foi calibrada em 2005, quando havia menos de 200 planetas descobertos, e 

atualmente desenvolvemos um trabalho de verificação de sua validade, com o espaço 

amostral de planetas muito maior. Pudemos concluir que a curva continua válida, não 

apenas para a faixa de massa estelar usada para a calibração, como também para outras 

faixas de massa estelar.  
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ABSTRACT 

Studies on the Chemistry and Physics of the Atmosphere and 

Formation of Extrassolar Planets 

Rafael Pinotti 

Advisor: Heloisa Maria Boechat-Roberty 

Since the discovery of the first extrassolar planeta round a main sequence star, in 1995, 

the research field of extrasolar planets has experienced an explosive growth, with 

discoveries that challenged well established theories, such as the ones of Hot Jupiters, 

exotic planetary system architectures, and the high frequency of Super-Earth planets. 

Nowadays, with the number of discovered planets surpassing the 3500 mark after more 

than twenty years of research, the scientists are dedicating themselves with the 

exploration of fascinating aspects provided by the available sample, such as habitability, 

atmospheric composition, and formation processes.  

This work explores three distinct aspects of the research on extrasolar planets: the 

formation and destruction of molecules along the atmospheric mass loss of a Hot Jupiter, 

the behavior of the radiative emission of the atmosphere of rocky planets along eccentric 

orbits, and the formation of gas giant planets, particularly its relation with stellar 

metallicity. As for the study of chemical reactions along the atmospheric mass loss of a 

Hot Jupiter (HD209458 b), a computer simulation involving 566 chemical and 

photochemical reactions and 56 species has been developed, and the results indicate the 

formation of simple molecules with oxygen and hydrogen, particularly OH+, with a total 

column density that would allow detection.  On the other hand, carbon-chain molecules 

are not formed due to the intense UV radiation field. The study of the radiative emission 

of the atmosphere of rocky planets in eccentric orbits, which also involved computer 

simulations, resulted in a simple method for estimating the minimum atmospheric 

thickness, that could be used in a near future, when new telescopes will be able to directly 

observe rocky planets around stars near the Sun. The study of the link between gas giant 

planet formation and stellar metallicity resulted in a curve that indicates the optimum 

formation locus as a function of stellar metallicity. The curve was calibrated in 2005, 

when less than 200 extrassolar planets were known, and we have recently developed a 

validity study, in light of the great increase in discovered planets. We concluded that the 

curve is still valid, not only for the stellar mass range used for the calibration, but also for 

other stellar mass ranges as well.    
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1 - INTRODUÇÃO 

Em 1995 um novo campo de estudo da astronomia e astrofísica foi inaugurado, 

com a descoberta do primeiro planeta extrassolar orbitando uma estrela da sequência 

principal (Mayor & Queloz, 1995), 51 Peg, através da técnica de velocidade radial.  Até 

então, os únicos corpos com massa planetária descobertos fora do Sistema Solar 

orbitavam uma estrela de nêutrons (Wolszczan & Frail, 1992), sendo que suas presenças 

foram inferidas pelas perturbações na freqüência do pulsar. 

A história da procura por planetas extrasolares antes da década de 1990 é, ao 

mesmo tempo, uma história de frustrações no campo observacional e de otimismo nos 

campos teórico e especulativo (Boss 2009, Mayor e Frei 2003). Desde que Epicuro, no 

quarto século A. C., perguntou-se sobre estarmos sozinhos ou não no Universo, que ele 

acreditava ser infinito e repleto de mundos, alguns certamente habitados, o horizonte do 

nosso conhecimento expandiu-se consideravelmente, primeiramente reconhecendo-se 

que os cinco planetas (errantes, em grego) visíveis a olho nu são mundos orbitando o Sol, 

como a Terra. Com a descoberta do então planeta Plutão em 1930, agora rebaixado a 

planeta-anão, a família solar ficou completa, e a atenção da ciência na maioria do século 

XX, no que se refere à planetologia observacional, concentrou-se nesse único espaço 

amostral disponível. No quesito vida inteligente, Marte manteve-se um favorito, graças a 

especulações a partir de observações de características da superfície (Lowell, 1906), até 

que as sondas Mariner, na década de 1960, demonstrassem que o planeta é árido e crivado 

de crateras. Embora a esperança de vida microbiana em Marte e em algumas luas dos 

planetas gigantes permaneça, (McKay  et al., 1996, Scott, Yamaguchi & Krot, 1997), a 

Terra continua sendo o único planeta onde sabemos existir vida.  

Desde 1995, o número de planetas descobertos, principalmente pelos métodos 

de velocidade radial e de trânsito (Perryman 2011) ultrapassou 3500 (Schneider et al. 

2011), tendo esse novo espaço amostral as mais variadas propriedades, como massa, 

densidade, raio da órbita e excentricidade, o que levou à criação de novas categorias de 

planetas, como Super-Terras e Mini-Netunos (Heng 2013). A Figura 1 ilustra os métodos 

disponíveis e uma estatística de planetas descobertos até julho de 2015.  Os dois métodos 

de maior sucesso são os de trânsito e de velocidade radial. 
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Figura 1. Ilustração dos métodos disponíveis de detecção de planetas extrassolares 

 

Nesse ponto cabe a pergunta: quais são as fronteiras que definem se um objeto 

é um planeta? No caso dos planetas extrassolares, o limite entre planeta e corpos menores 

ainda não é relevante, pelo simples fato de que essa interface ainda não foi atingida pelos 

métodos observacionais. Já a interface entre planetas e anãs marrons é mais premente no 

caso de planetas extrassolares; a recomendação da IAU 2003, fruto do grupo de trabalho 

sobre planetas extrassolares (IAU, 2003) é: 

(1) objetos com massa verdadeira abaixo do limite de fusão termonuclear do 

deutério (calculada como sendo 13 MJ (1 MJ corresponde a uma massa de 

Júpiter) para objetos de metalicidade solar), que orbitam estrelas ou 

remanescentes de estrelas são planetas (não importando como se formaram). 

A massa mínima requerida para um objeto extrassolar ser classificado como 

planeta deve ser a mesma usada no Sistema Solar; 

(2) objetos sub-estelares com massa verdadeira acima da limitante para a fusão 

termonuclear do deutério são anãs marrons, não importando como se 

formaram ou onde estão localizadas; 

(3) objetos isolados em aglomerados de estrelas jovens com massa menor do 

que a limitante para a fusão termonuclear do deutério não são planetas, mas 

são sub-anãs marrons (ou qualquer outro nome que seja mais apropriado). 

    

O imageamento direto de planetas é dificultado pelo grande contraste entre 

brilho emitido da estrela e o refletido pelo planeta. Um planeta gigante maduro como 

Júpiter é mais do que 108 vezes menos brilhante do que sua estrela, sendo que para 

planetas jovens (<100 Myr) o contraste diminui, principalmente no infravermelho, para 
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104 – 107 vezes, o que permite em princípio detecção por observatórios em terra e no 

espaço munidos de ótica adaptativa. Mas o número de planetas descobertos ainda é baixo 

(Biller 2014). Os casos de sucesso com imageamento direto, como o sistema de quatro 

planetas orbitando a estrela HR 8799 (Marois et al. 2008, Marois et al. 2010, ver Figura 

2) ocorrem para planetas grandes, bem afastados da estrela, e jovens o suficiente para 

emitirem bastante em infravermelho, o que diminui consideravelmente o contraste entre 

o brilho emitido pela estrela e o brilho emitido pelo planeta, nessa faixa de comprimento 

de onda. No futuro próximo, novos observatórios em terra (p. ex. E-ELT), e no espaço 

(JWST) poderão capturar imagens diretas de exoplanetas do porte da Terra em estrelas 

próximas. 

 

 
Figura 2 – Imagem dos quatro planetas orbitando a estrela HR 8799. Fonte: Marois et al., 2010. 

 

 

Além disso, muitos sistemas com múltiplos planetas foram descobertos, 

destacando-se entre eles o sistema de cinco planetas confirmados em torno da estrela 55 

Cnc (Nelson et al. 2014, Fisher et al. 2008), o de sete planetas em torno da estrela KIC 

11442793 (Cabrera et al. 2013), e os sistemas Kepler-11 e Kepler-32 (Lissauer et al. 2011, 

Swift et al. 2013), fornecendo informações importantes sobre mecanismos de formação 

planetária. A Tabela 1 lista algumas das descobertas mais importantes da sonda Kepler, 

que observou um campo fixo de mais de 105 estrelas à procura de trânsitos (Lissauer, 

Dawson e Tremaine 2014) e descobriu milhares de candidatos a planetas, a maioria dos 

quais deve cair na categoria de planeta. A maioria dos planetas descobertos pela sonda 

Kepler possui raios intermediários entre o raio da Terra e de Netuno (1 – 3,8 REarth), que 

estão ausentes no Sistema Solar. A maioria dos seis planetas do sistema Kepler-11 é 
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composta por H e He, o que implica que H/He podem dominar o volume de um planeta 

com apenas algumas vezes a massa da Terra. 

 

Planeta / 

Sistema 

Características Referência 

Kepler-9 Sistema com dois planetas gigantes com 

ressonância orbital de quase 2:1 

Holman et al. 2010 

Kepler-10 b Primeiro planeta rochoso descoberto por 

Kepler (R = 1,42 R; M = 4,6 M) 

Batalha et al. 2011 

Kepler-11 Sistema com 6 planetas transitando, com raios 

entre 1,8 R e 4,2 R 

Lissauer et al. 2013 

Kepler 36 Dois planetas com apenas 10% de diferença 

no raio da órbita, mas com composições muito 

diferentes (ρ=7,46 g cm-3 e ρ=0,89 g cm-3) 

Carter et al. 2012 

Kepler-16 b Primeiro planeta orbitando uma binária Doyle et al. 2011 

Kepler-20 e Primeiro planeta descoberto menor do que a 

Terra 

Fressin et al. 2012 

Kepler 62 f Primeiro planeta com dimensões próximas das 

da Terra (R = 1,41 R ) na zona habitável 

Borucki et al. 2013 

Tabela 1 -Alguns dos destaques das descobertas da sonda Kepler. Fonte: Lissauer, Dawson e Tremaine, 2014 

 

O estudo de planetas extrassolares também desvendou uma classe de planetas 

não prevista pelos teóricos: os chamados Júpiteres Quentes, ou Hot Jupiters, gigantes 

gasosos orbitando suas estrelas a uma distância muito pequena, de 0,1 Unidades 

Astronômicas (AU) ou menor. Alguns deles estão continuamente perdendo sua atmosfera 

para o espaço, como mostram os casos bem documentados de HD 209458b e HD189733b. 

Existem muitos estudos de modelagem da perda de massa desses Hot Jupiters, mas o 

estudo de reações químicas ocorrendo ao longo da perda de massa tem sido subestimado, 

porque os poucos estudos na área sugerem que o campo de radiação intenso das estrelas 

hospedeiras inibe qualquer formação de moléculas. Outras categrias, como Warm 

Jupiters, Hot Neptunes e Warm Neptunes também constam do espaço amostral de 

exoplanetas, disponível atualmente. 

A presente tese de doutoramento contém três linhas distintas de pesquisa, 

voltadas ao estudo de planetas extrassolares.  

A primeira linha de pesquisa explora, com o auxílio de técnicas e bases de dados 

da Astroquímica, a possibilidade de formação de moléculas ao longo da perda de massa 

de Hot Jupiters, usando uma série de simulações de reações químicas e fotoquímicas, a 

partir de uma rede de 56 moléculas/íons e 566 reações obtidas da base de dados UMIST 

(McElroy et al. 2013), e dados da literatura de perfis radiais de densidade de hidrogênio, 

temperatura e velocidade. O foco das simulações é a produção de moléculas oxigenadas 

como H2O e OH+, e moléculas de cadeias de carbono até o C6H6, considerado precursor 

dos PAHs (Hidrocarbonetos Policíclicos Aromáticos). O planeta selecionado para os 

estudos foi o Hot Jupiter HD 209458b, também conhecido como Osiris, que apresenta 
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perda de massa atmosférica (Ehrenreich et al., 2015, Bourrier, Ehrenreich & Lecavelier 

des Etangs, 2015). A Figura 3 apresenta uma visão artística para a estrela HD 209458 e 

seu Hot Jupiter. 

 

Figura 3 – Visão artística de Osiris e sua estrela, HD 209458. Fonte: 

https://www.nasa.gov/vision/universe/newworlds/Osiris_leaks.html 

A segunda vertente desse trabalho de pesquisa é direcionada a aspectos físicos 

da atmosfera de planetas rochosos, particularmente os que influenciam a habitabilidade.  

A definição de Zona de Habitabilidade (Kasting, Whitmire & Reynolds, 1993) se baseia 

na possibilidade da existência de água no estado líquido na superfície do planeta, e leva 

em conta características intrínsecas de cada estrela. Dos mais de 3500 planetas 

descobertos desde 1995, alguns possuem massa, densidade e raio similares aos da Terra, 

e ficam dentro da Zona Habitável de suas respectivas estrelas (Vogt et al. 2010, Pepe et 

al. 2011, Wordsworth et al. 2011), o que os tornaria, em princípio, os melhores candidatos 

a planetas que contenham vida. As perguntas fundamentais no estudo são: como a 

excentricidade da órbita de um planeta rochoso na zona habitável influencia a sua 

temperatura superficial? E como a variação periódica do brilho em infravermelho de um 

planeta em órbita excêntrica pode nos dar informações sobre a atmosfera? A 

excentricidade se traduz num fluxo radiativo estelar variável e periódico, que em princípio 

pode causar variações fortes de temperatura superficial, retirando o planeta da zona 

habitável em parte da órbita (ver Figura 4); por outro lado, a camada de atmosfera, com 

sua capacitância térmica, amortece as variações de temperatura. Foram feitas diversas 
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simulações para estrelas de diferentes tipos espectrais, com planetas hipotéticos em 

órbitas de excentricidades diversas e com espessura atmosférica variável. 

 

 
Figura 4 – Ilustração da órbita excêntrica de um planeta habitável, que entra e sai periodicamente da Zona Habitável. 

Fonte: https://www.nasa.gov/topics/universe/features/pia15800.html 

 

A última vertente versa sobre a formação de planetas gigantes gasosos.  Pouco 

tempo depois da descoberta do planeta 51 Peg b, ficou aparente uma correlação entre a 

metalicidade estelar e a frequência de planetas gigantes gasosos (Fischer & Valenti, 2005, 

Gonzalez 1997, ver Figura 5). À medida que o espaço amostral de planetas descobertos 

foi ficando maior, essa correlação foi se tornando mais robusta (Mortier et al. 2012, 

Schlaufman and Laughlin, 2011, Sozzetti et al. 2009), e hoje é considerada a principal 

evidência observacional a favor do mecanismo de core accretion de formação planetária, 

visto que a origem comum do disco protoplanetário e da estrela dita que a metalicidade 

de ambos seja similar, e um disco com maior metalicidade terá mais material sólido para 

formar o núcleo rochoso de algumas massas da Terra, que passará então a capturar gás 

do disco em altas taxas, terminando por formar planetas gigantes gasosos.   

 

 

 
Figura 5  - Gráfico de Fischer & Valenti 2005 



23 
 
 

 

No nosso primeiro trabalho (Pinotti et al. 2005), assumimos o mecanismo de 

core accretion e usamos perfis radiais de temperatura e densidade superficial de discos 

protoplanetários, estabelecidos na literatura, para chegar a um locus ótimo de formação 

de planetas gigantes gasosos, que é função da metalicidade do disco (e, 

consequentemente, de sua estrela). A curva resultante, num gráfico de metalicidade 

versus semi-eixo maior do planeta gigante gasoso, foi denominada ZAPO (Zero Age 

Planetary Orbit), e os parâmetros da curva foram ajustados em função do espaço amostral 

de planetas descobertos na época e devidamente filtrado através de critérios específicos. 

A curva indica que o locus ótimo de formação, antes que o processo de migração se torne 

expressivo, se desloca, no disco, para órbitas mais longas, à medida que a metalicidade 

cresce. Atualmente, com o número de planetas descobertos passando de 3500, realizamos 

um trabalho de revalidação dos parâmetros da curva (Pinotti, Boechat-Roberty and Porto 

de Melo 2017), confirmamos a sua robustez, e estratificamos para várias faixas de massa 

estelar - o que não era possível há 11 anos atrás devido ao espaço amostral bem menor – 

para estudar a influência de variáveis físicas e químicas nos parâmetros da curva ZAPO.    
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2 – FORMAÇÃO DE MOLÉCULAS AO LONGO DA PERDA DE 

MASSA ATMOSFÉRICA DE HOT JUPITERS 

 

A astroquímica, nas suas vertentes teórica, experimental e observacional, pode 

ser definida como uma ciência que objetiva investigar a formação, a destruição e a busca 

de moléculas em diversos ambientes astronômicos, sendo fundamental para a 

compreensão dos processos que levam à origem, evolução e distribuição de vida na 

Galáxia (Boechat-Roberty 2016).     

Atualmente, mais de 200 moléculas já foram identificadas nos meios interestelar 

e circumstelar (http://www.astrochymist.org/astrochymist_ism.html), sem contar as 

identificadas em outros ambientes como cometas, atmosferas de exoplanetas e atmosferas 

de estrelas e anãs marrons. Os processos químicos que ocorrem em objetos astrofísicos, 

incluindo as camadas exteriores da atmosfera de planetas, podem ser divididos em 

processos em fase gasosa e de superfície, este último devido à presença de grãos de poeira 

nos meios interestelar, circumstelar e atmosféricos (Tielens 2006). 

 No presente estudo lidaremos com processos em fase gasosa. A Tabela 2 mostra 

os diversos tipos de reação em fase gasosa e ordens de grandeza de suas taxas de reação. 

Reação Representação Taxa Unidade Observação 
Fotodissociação AB + hν → A + B 10-9 s-1 (a) 

Neutro-Neutro A + B → C + D 4 x 10-11 cm3 s-1 (b) 

Íon- Molécula A+ + B → C+ + D 2 x 10-9 cm3 s-1 (c) 

Transferência de carga A+ + B → A + B+ 10-9 cm3 s-1 (c) 

Associação Radiativa A + B → AB + hν    (d) 

Recombinação Dissociativa A+ + e → C + D 10-7 cm3 s-1  

Associação Colisional A + B + M → AB + M  10-32 cm6 s-1 (c) 

Separação Associativa A- + B → AB + e 10-9 cm3 s-1 (c) 
Tabela 2 - Reações em fase gasosa e suas taxas. (a) taxa no campo de radiação sem proteção; (b) taxa na direção 

exotérmica e assumindo não haver barreira de ativação; (c) taxa na direção exotérmica; (d) taxa varia muito com a 

reação específica. Fonte: Tielens 2006 

A astroquímica também tem um papel relevante no estudo de discos 

protoplanetários (van Dishoeck 2014) que contêm ambientes diversos onde diferentes 

tipos de molécula podem se formar. A Figura 6 mostra os vários processos físicos e 

químicos que ocorrem em discos protoplanetários, e as regiões que podem ser exploradas 

por observatórios atuais. A Figura 7 mostra a imagem de um disco protoplanetário com 

lacunas, que podem estar associadas à presença de planetas.  

A composição química do gás de um disco protoplanetário tem influência, por 

exemplo, na composição da atmosfera primordial de planetas que nele são formados 

(Cridland, Pudritz & Alessi 2016, Bast et al. 2013).  
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Finalmente, a radiação estelar possui um papel fundamental na evolução das 

atmosferas planetárias, alterando sua composição, estrutura e espessura.  

 

Figura 6 – Processos físicos e químicos em discos protoplanetários. Fonte: van Dishoeck 2016 

 

 

Figura 7 – Imagens do disco protoplanetário de HD 169142. Fonte: Osorio et al. (2014) 

 

A caracterização de atmosferas de planetas extrassolares começou a colher frutos 

observacionais na década passada, com a obtenção de albedos, abundâncias químicas, 

perfis de temperatura, e até ventos. A obtenção de espectros dos planetas extrassolares é 
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o meio pelo qual essas propriedades podem ser inferidas (Madhusudhan et al. 2014, 

Burrows and Orton 2010). A Figura 8 mostra um esquema de caracterização de 

exoplanetas. 

 

 

Figura 8 – Diagrama esquemático de caracterização de exoplanetas. Fonte: Madhusudhan et al. 2014 

 

É interessante o fato de que, no nosso próprio Sistema Solar, a composição 

atmosférica dos gigantes gasosos e gelados ainda não é bem determinada, pois a 

condensação de moléculas contendo elementos importantes (principalmente o oxigênio) 

remove-os das camadas superiores da atmosfera, onde as observações alcançam. No caso 

dos Júpiteres e Netunos quentes que abundam na estatística de planetas descobertos, seria 

em princípio mais fácil, a partir de dedos espectroscópicos, e assumindo equilíbrio 

termodinâmico (devido à alta temperatura), deduzir a composição atmosférica (molecular 

e consequentemente elementar) e sua estrutura vertical de pressão e temperatura. 

Entretanto, a premissa de equilíbrio termodinâmico só pode ser assumida para os mais 

quentes, devido à interferência de fotólise por radiação UV, mistura e advecção entre 

camadas. A Figura 9 mostra a estrutura de ventos e temperatura em HD 209458 b, como 

resultados de simulações computacionais. Como consequência desse fato, a cinética de 

centenas de reações individuais, químicas e fotoquímicas, controla a composição 

atmosférica.   
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Figura 9 – Mapas de velocidade de vento e temperatura para o planeta HD 209458 b. Fonte: Venot and Agúndez 

2015 

As atmosferas planetárias possuem estruturas que são definidas por balanços de 

grandezas físicas (de Pater & Lissauer 2001). A relação entre temperatura, pressão e 

densidade é governada pelo balanço entre gravidade e pressão, sendo que em uma 

primeira aproximação a atmosfera é considerada em equilíbrio hidrostático. A estrutura 

térmica da atmosfera de um planeta, dT/dz, é definida pela eficiência de transporte de 

energia, que depende principalmente da opacidade ou profundidade ótica na camada 

considerada, que por sua vez depende de uma variedade de processos físicos e químicos.  

Embora a composição química da atmosfera de planetas e satélites varie 

consideravelmente, o perfil vertical de temperatura é similar entre eles, salvo em 

atmosferas muito tênues. Da superfície do planeta, ou, no caso dos gigantes gasosos, da 

atmosfera profunda, a temperatura cai com a altitude; essa camada é chamada de 

troposfera. A troposfera termina na tropopausa, onde a temperatura atinge um mínimo. A 

partir daí começa a estratosfera. A camada seguinte à estratosfera é a mesosfera, uma 

camada com pouca variação de temperatura na vertical. Acima da mesopausa começa a 

termosfera, onde a absorção de radiação estelar de ondas curtas causa um aumento da 

temperatura com a altitude. A parte mais externa da atmosfera é a chamada exosfera, onde 

a colisão entre moléculas de gás são raras, e a velocidade de algumas delas permite-lhes 

escapar do potencial gravitacional do planeta. A exobase, no início da exosfera, é a 

altitude acima da qual a integral do produto da seção de choque colisional (σ) com a 

densidade numérica (N), de uma espécie em alta velocidade, é igual a um caminho livre: 

∫ 𝜎𝑁(𝑧)𝑑𝑧~1
∞

𝑧0
  

A alta velocidade das espécies (moléculas, átomos, íons) se deve tanto a 

processos térmicos e não térmicos, como dissociação e recombinação dissociativa. No 

nosso estudo de perda de massa atmosférica de Hot Jupiters, apenas as camadas da 

termosfera e exosfera são consideradas. 
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2.1 -  Hot Jupiters 

O método de procura por exoplanetas via velocidade radial favorece a detecção 

de planetas maiores e/ou mais próximos da estrela (Perryman 2011). Portanto, olhando 

em retrospecto, não é surpresa que o primeiro planeta descoberto ao redor de uma estrela 

da sequência principal, 51 Peg b, tenha sido um Hot Jupiter, com uma massa mínima de 

0,47 MJ, e com semi-eixo maior da órbita de apenas 0,052 UA. Melhorias na sensibilidade 

do método, além do sucesso crescente de outros métodos, particularmente o de trânsito, 

permitiram uma estatística menos tendenciosa dos exoplanetas, onde os Hot Jupiters 

aparecem como minoria. Ainda assim, os Hot Jupiters representam cerca de 20% dos 

planetas descobertos, e estima-se que estão presentes em 1,2% de todas as estrelas de tipo 

espectral F, G e K na vizinhança do Sol (Wright et al. 2012), embora essa estimativa ainda 

não esteja consolidada (Wang J. et al. 2014). 

Apesar do papel menor dos Hot Jupiters na população de exoplanetas, a sua 

existência impulsionou uma vasta literatura de pesquisa, principalmente em teorias de 

formação e migração planetária, já que pensa-se que eles se formaram em locais mais 

distantes do disco protoplanetário, com subsequente migração (Perryman 2011, Lubow 

and Ida, 2010). Estudos da composição atmosférica de gigantes gasosos extra-solares 

foram efetuados nos planetas que transitam as estrelas, através de espectroscopia e 

fotometria durante os trânsitos primário e secundário, e ao longo da curva de fase.  Os 

planetas que transitam (ver Figura 10) oferecem também a vantagem de que suas massas 

e densidades são definidas com precisão; já que a órbita é quase paralela à nossa linha de  

 

 

Figura 10 - Ilustração das técnicas observacionais para o estudo da atmosfera de planetas extrassolares. Fonte: 

Crossfield (2015) 
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visada, a massa mínima do planeta dada pelo método de velocidade radial se aproxima da 

massa verdadeira; e a curva do trânsito fornece o raio do planeta, e, consequentemente, 

sua densidade média. 

O Hot Jupiter que transita mais estudado até o momento é provavelmente HD 

209458 b (Linsky et al., 2010). A estrela HD 209458 é do tipo espectral G0 V, e fica 

relativamente próxima do Sol, a 47 pc de distância. O planeta, com uma massa de 0.64 

MJ, tem raio de órbita de 0,0475 UA. A primeira detecção de atmosfera em um planeta 

extra-solar foi feita por Charbonneau et al. (2001) durante um trânsito de HD 209458 b. 

Muitas moléculas foram descobertas em sua atmosfera desde então (Schneider et al. 2011, 

Swain et al. 2009).  

Vidal-Madjar et al. (2003) descobriram que o fluxo da linha Lyman-α da estrela 

HD 209458 era reduzida em cerca de 15% durante o trânsito primário de Osiris, um valor 

muito superior à redução de 1,5% pelo disco do planeta, e que o hidrogênio nessa 

“atmosfera estendida” possui velocidades entre -130 a +100 km s-1. Eles concluíram que 

o planeta está perdendo hidrogênio (HI) para o espaço, e uma detecção subsequente de 

cerca de 13% de absorção na linha de OI, e de cerca de 7,5% na linha de CII (Vidal-

Madjar et al. 2004) confirmou essa conclusão. O fato de que elementos pesados também 

foram detectados a altas altitudes em Osiris, inclusive SiIII (Linsky et al. 2010), levou à 

conclusão de que a atmosfera desse planeta está em estado de “blow-off” (Bourrier and 

Lecavelier des Etangs, 2013), ou seja, elementos leves escapando da atmosfera arrastam 

elementos pesados que não possuem, por si só, energia cinética suficiente para o escape. 

A Figura 11 ilustra a perda de massa de Hot Jupiters. 

 

 

Figura 11. Ilustração da perda de massa de Hot Jupiters. As dimensões não estão em escala 

Após essa descoberta, verificou-se que o Hot Jupiter HD 189733 b, orbitando 

uma estrela próxima (19,3 pc) de tipo espectral K 1.5V, também exibe perda de massa 

(Lecavelier des Etangs et al., 2010, Bouchy et al. 2005). Muitas moléculas foram 

descobertas em sua atmosfera, como H2O, CO2 e CH4 (Kok et al. 2013, Tinetti et al. 2007, 

Swain, Vasisht and Tinetti 2008).  
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Suspeita-se que outros Hot Jupiters também estejam perdendo massa, incluindo 

WASP-12 b (Li et al. 2010, Maciejewski et al. 2011) e 55 Cnc b (Ehrenreich et al. 2012). 

O planeta 55 Cnc b, com uma distância orbital média de 0,115 UA, viola ligeiramente o 

limite formal de distância de um Hot Jupiter (0,1 UA). Ele faz parte de um rico sistema 

de cinco planetas (von Braun et al. 2011) orbitando uma estrela próxima (12,3 pc) de tipo 

espectral G8V. 

2.2 – Modelos de perda de massa 

A modelagem de perda de massa atmosférica de Hot Jupiters é complexa, porque 

há muitos fatores importantes, alguns deles ainda mal compreendidos. A radiação XUV 

incidente (raios-X + EUV, ou UV extremo), responsável pelo aquecimento e expansão da 

atmosfera, não é diretamente mensurável, visto que a radiação EUV é fortemente 

absorvida pelo hidrogênio atômico e molecular no Meio Interestelar; o vento estelar 

variável também tem um papel, bem como forças de maré (Garcia-Muñoz 2007), 

interação entre os campos magnéticos estelar e planetário (Strugarek et al. 2014, Lanza 

2013), e magnetohidrodinâmica (Tanaka, Suzuki and Inutzuka 2014). Portanto, há uma 

variabilidade considerável nos resultados dos modelos da literatura para HD 209458 b 

(Lammer et al. 2003; Lecavelier des Etangs et al. 2008; Garcia Muñoz 2007; Penz et al. 

2008; Guo 2011, 2013; Murray-Clay et al. Koskinen et al. 2013a,b),  que predizem uma 

taxa de perda de massa na faixa de 109-1011 g s-1. Até o momento, nenhum modelo levou 

em conta todas as variáveis mencionadas. 

Garcia-Muñoz (2007) modelou a aeronomia física e química de HD 209458 b, e 

concluiu que, além de uns poucos raios planetários, todos os elementos estão fortemente 

ionizados, com a premissa de que o espectro da estrela é idêntico ao do Sol, e usando uma 

rede de 223 reações e 46 espécies. 

Mais recentemente, Bourrier e Lecavelier des Etangs (2013) desenvolveram um 

modelo 3D de perda de massa atmosférica de HD 209458 b e HD 189733 b, que leva em 

consideração a pressão de radiação, ionização, auto-proteção radiativa e interação com 

vento estelar. O fato de que eles modelaram apenas HI não exclui o modelo de uso para 

outras espécies mais pesadas (Bourrier, LeCavelier des Etangs & Vidal-Madjar 2014). 

Por exemplo, Koskinen et al. (2013b) conclui que, para o caso de HD 209458 b, espécies 

neutras com massa inferior a 130 a. m. u. se deslocam junto com o hidrogênio, já que a 

separação por difusão é inibida. 

A Tabela 3 resume os resultados de modelos teóricos recentes voltados 

para HD 209458 b, referentes a perfis radiais de densidade de HI, velocidade e 

temperatura, que serão usados nas simulações de reações químicas e fotoquímicas.  

2.3 – Correção para as constantes de reação fotoquímicas devido ao campo de 

radiação das estrelas com Hot Jupiters 
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As constantes de reação fotoquímicas na base de dados do UMIST são 

estimadas para o campo de radiação interestelar (McElroy et al. 2013), portanto elas 

devem ser corrigidas para o ambiente de Hot Jupiters, onde o campo de radiação UV é 

muitas ordens de grandeza superior. Para isso, nós modelamos o campo de radiação de 

estrelas de interesse, considerando-as como corpos negros, e integrando através da faixa 

FUV, que se estende entre 6 e 13,6 eV, onde as moléculas são ionizadas. Os fluxos 

resultantes, em fótons cm-2 s-1, são então divididos pelo fluxo do meio interestelar de 108 

fótons cm-2 s-1 (Boechat-Roberty et al. 2009), resultando no fator de correção 

multiplicativo C. 

Reference HI Velocity profile 

(km s-1) 

Temperature profile 

(K) 

HI Density profile 

( cm-3 ) 

Bourrier and 

Lecavelier des Etangs 

(2013) 

0 to 100 in 5 h  1.3x106 at 2.8 Rp to 1x101 

at 20 RP * 

Guo (2013,2011) 0 to 18  between 1 and 

5 Rp 

Log(T) = 3.8 at 3.5 Rp; 

log(T) =3.7 at 5 Rp 

Log(n)=6.2 at 3Rp; 

log(n)=5.3 at 5Rp  

Koskinen et al. 

(2013a) 

10  to 30  between 5 

and 20 Rp ** 

8 x 103 at 4 Rp to 3 x 103 

at 11 Rp ** 

107 at 3 Rp to 106 at 5 Rp 

Murray-Clay et al. 

(2009) 

0 to 15  between 1 and 

5 Rp 

Log(T) = 3.7 at 3.5 Rp, 

log(T) = 3.53 at 5 Rp 

Log(n)=6.1 at 3 Rp; 

log(n) = 5.2 at 5 Rp 

Penz et al. (2008) 3 to 8 between 3 and 5 

Rp 

4100 at 3 Rp to 2500 at 5 

Rp 

107 at 3 Rp to 7 x 105 at 5 

Rp 

Garcia-Muñoz (2007) 10 to 20 between 5 

and  15 Rp 

6 x 103 at 5 Rp to 3 x 103 

at 15 Rp & 

 

Tabela 3. Parâmetros de modelos da literatura para a perda de massa atmosférica de HD 209458 b; * comunicação privada 

Ao usarmos um modelo de corpo negro para a região UV de uma estrela 

parecida com o Sol, que é o caso de HD 209458, o fluxo de fótons UV resultante é 

considerado superestimado, já que o espectro real deve conter muitas linhas de absorção 

(de Pater e Lissauer 2001). A Tabela 4 mostra os resultados para HD 209458 b e um 

número de Hot Jupiters selecionados, com fatores de correção variando entre 106 e 1010. 

Um fator de correção mais realista requereria a contribuição dos raios-X (1 < λ 

< 100 Å) e EUV (100 < λ < 912 Å), gerados por processos não térmicos na corona de 

estrelas a partir da rotação estelar, que diminui com a idade. Mas já que a radiação EUV 

é quase totalmente absorvida pelo hidrogênio atômico e molecular no meio interestelar, 

foram construídas correlações baseadas nas poucas medições disponíveis. A Tabela 5 

mostra os resultados de medições de luminosidades de raios-X (5-100 Å) e EUV (100-

912 Å) de três Hot Jupiters, obtidas pelos observatórios XMM-Newton e Chandra (Sanz-

Forcada 2011). 
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Como esperado, a estrela 55 Cnc (~ 10,2 Gyr), apresenta uma luminosidade 

XUV (raios-X + EUV) menor que a de HD 209458 ( ~ 4 Gyr), e muito menor que a de 

HD 189733 (~ 0,6 Gyr). Esses dados serão usados para as simulações, na seção 4. 

 

Planeta Teff  da 

estrela 

(K) 

R*/RSol Mplaneta(MJ) 

e Rplaneta(RJ) 

ρ/ρJ Semi-eixo maior 

(AU) 

Fator de 

correção C 

HD 209458 b 6075 1.146 0.64 - 1.38 0.24 0.04747 109 

HD 189733 b 4980 0.788 1.138 - 1.138 0.77 0.03142 108 

55 Cnc b 5196 0.943 0.8 - ? - 0.1134 107 

WASP-12 b 6300 1.599 1.404 - 1.736 0.27 0.023 1010 

CoRoT-10 b 5075 0.79 2.75 - 0.97 3.01 0.1055 107 

CoRoT-20 b 5880 0.92 4.24 - 0.84 7.15 0.0902 108 

HAT-P-12 b 4650 0.7 0.211 - 0.959 0.24 0.038 107 

HAT-P-43 b 5645 1.104 0.66 - 1.283 0.31 0.044 109 

HD 149026 b 6147 1.5 0.356 - 0.718 0.96 0.043 1010 

Kepler-15 b 5595 0.992 0.66 - 0.96 0.75 0.0571 109 

Kepler-45 b 3820 0.59 0.505 - 0.96 0.57 0.027 106 

Tabela 4. Parâmetros planeta-estrela e fator de correção multiplicativo para Hot Jupiters selecionados. Dados dos 

parâmetros obtidos em  http\\:exoplanet.eu 

 

Planet log LX 

(erg s-1) 

log LEUV 

(erg s-1) 

log FX 

(erg s-1 cm-2) 

log FEUV 

(erg s-1 cm-2) 

FX 

(photons 

cm-2 s) 

FEUV 

(photons 

cm-2 s) 

55 Cnc b 26.65 27.49 1.08 1.92 ~ 1010 ~ 1012 

HD209458 b < 26.40 < 27.74 < 1.60 < 3.29 ~ 1011 ~ 1014 

HD189733 b 28.18 28.48 3.73 4.03 ~ 1013 ~ 1014 

Tabela 5. Luminosidades em raios-X e EUV para estrelas  selecionadas, e fluxos calculados para seus respectivos HoT 

Jupiters.  Fonte para as luminosidades: Sanz-Forcada et al. 2011 
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2.4 – Razões C/O em Hot Jupiters 

O estudo da razão C/O em Hot Jupiters é importante para teorias de formação 

planetária e migração (Johnson et al. 2012, Öberg et al. 2011, Stevenson & Lunine, 1988, 

Ida & Lin 2004, Pollack et al. 1996), visto que a temperatura de condensação da mistura 

de substâncias voláteis e refratárias disponíveis, cuja abundância relativa é definida pela 

razão C/O, irá ditar o perfil radial de densidade de gelos e poeira, que formam a maior 

parte dos núcleos de gigantes gasosos e a maior parte da massa dos planetas rochosos, 

respectivamente.  Ela também é fundamental para a modelagem da atmosfera de Hot 

Jupiters, já que a razão C/O em atmosferas ricas em hidrogênio irá definir a abundância 

relativa de várias moléculas identificáveis espectroscopicamente, bem como o perfil de 

temperatura. Alguns estudos de Hot Jupiters que transitam indicam que há desvios 

consideráveis da abundância solar (Line et al. 2014, Madhusudhan 2012, Madhusudhan 

et al. 2011), com razões C/O consideravelmente maiores do que o valor solar. 

Madhusudhan (2102) propôs a razão C/O e a irradiação (ou temperatura) como os dois 

principais fatores que ditam a estrutura e a química atmosféricas. 

Outra estratégia para o estudo da razão C/O em exoplanetas em geral é a 

avaliação da razão C/O nas estrelas, que, junto com a metalicidade e a abundância de 

elementos refratários, provê um ponto de partida mais robusto para inferências sobre 

probabilidade de formação planetária, composição, e, talvez, da localização ótima dos 

gigantes gasosos (Nissen 2013, Ghezzi et al. 2010, Meléndez et al. 2009, Fischer & 

Valenti 2005, Pinotti et al. 2005).  Mas essa estratégia é motivo de debate; por exemplo, 

Delgado Mena et al. (2010) estimaram um valor alto para a razão C/O de 55 Cnc (1,12), 

o que levou à suposição de que o interior da super-terra 55 Cnc e possa ser também rica 

em carbono (Madhusudhan, Lee & Mousis 2012). Mas o valor alto da razão C/O de 55 

Cnc foi contestada por Teske et al. (2013), que encontraram um valor de 0,78, 

argumentando que a avaliação da abundância de oxigênio requer uma análise muito mais 

detalhada do que é normalmente praticada. Mais recentemente, Teske et al. (2014) 

publicaram uma lista de razões C/O de estrelas com Hot Jupiters que transitam, indicando 

que medições anteriores podem estar superestimadas. A Tabela 6 lista os seus resultados. 

O trabalho deles também dá suporte à evidência de uma correlação entre a razão C/O e 

Fe/H (Nissen 2013). 

Line et al. (2014) fizeram um estudo de razão C/O para exoplanetas que 

transitam (ver Tabela 7), baseando-se em espectroscopia de eclipse secundário, e 

encontraram um valor de C/O = 1 para HD 209458 b, o que está de acordo com o resultado 

de C/O ≥ 1 encontrado por Madhusudhan e Seager (2009), embora o valor de C/O da 

estrela HD 209458 seja aparentemente baixo (Johnson et al. 2012). 

O objetivo nessa seção não é exaurir a discussão corrente sobre a razão de C/O 

de estrelas e de seus planetas, mas justificar as nossas escolhas de razão de C/O usadas 

nas simulações, baseadas em evidências observacionais. Da exposição prévia nós 
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concluímos que é razoável supor que alguns Hot Jupiters, além de HD 209458 b, podem 

de fato possuir uma alta razão de C/O, que se aproxime ou mesmo ultrapasse o valor de 

1,00, através de enriquecimento de carbono durante a formação planetária. Portanto, nós 

usaremos uma faixa de valores de razão C/O para HD 209458 b. 

Finalmente, vale a pena mencionar que o próprio planeta Júpiter pode possuir 

um valor de razão C/O maior que a solar (Mousis et al. 2012, Wang e Lunine 2012); a 

principal incerteza sobre a avaliação dessa razão nos gigantes gasosos do Sistema Solar 

está relacionada à condensação de H2O nos níveis atmosféricos mais profundos devido à 

baixa temperatura (Wang D. et al. 2015). 

  

Star C/O ratio 

CoRoT-2 0.47±0.09 

TrES-4 0.46±0.08 

TrES-2 0.41±0.05 

WASP-2 0.55±0.11 

WASP-12 0.48±0.08 

XO-2N 0.65±0.20 

XO-2S 0.65±0.19 

XO-1 0.43±0.07 

TrES-3 0.29±0.09 

HD 189733 0.90±0.15 

HD 149026 0.55±0.08 

HD 80606 0.66±0.12 

HAT-P-7 0.42±0.14 

HAT-P-13 0.76±0.11 

HAT-P-1 0.58±0.06 

HAT-P-16 0.58±0.08 

WASP-32 0.47±0.09 

Tabela 6. Razões C/O para estrelas com Hot Jupiters que 

transitam, com a exceção de XO-2S. Fonte: Teske et al. (2014) 
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Planet C/O  

(best fit) 

C/O  

(68% interval) 

HD189733b 0.85 0.47 - 0.90 

HD209458b 1 1.00 – 1.00 

GJ436b 1 0.5 – 1.0 

HD149026b 0.55 0.45 – 1.0 

WASP-12b 0.51 0.30 – 1.00 

WASP-19b 0.99 0.26 – 6.33 

WASP-43b 1 0.5 – 1.0 

TrES-2b 0.20 0.021 – 8.25 

TrES-3b 0.22 0.0004 – 0.97 

Tabela 7. Razões C/O para exoplanetas. Fonte: Line et al. 2014 

 

2.5 – Benzeno e PAHs 

 Desde a formulação da hipótese dos Hidrocarbonetos Policíclicos Aromáticos 

(PAHs), mais de trinta anos atrás (Léger & Puget 1984, Allamandola et al. 1985, Tielens 

2011) de forma a explicar as bandas de emissão intensas no infra-vermelho médio de uma 

grande variedade de objetos astrofísicos, muitos estudos, tanto observacionais quanto 

experimentais e teóricos, têm corroborado a hipótese, e também desenvolvido técnicas  

para a compreensão das características físicas e químicas das fontes, como temperatura, 

razão C/O, densidade, presença de choques e campo radiativo, baseando-se na 

complexidade das bandas de emissão de PAHs. Esta complexidade, por sua vez, se deve 

à riqueza da família de PAHs, tanto em número de carbonos quanto nas possibilidades de 

configuração molecular, incluindo mistura de grupos alifáticos e aromáticos (Kwok and 

Zhang 2013), vários estados de ionização (Sloan et al. 1999, Maaskant et al. 2014), e a 

presença de hetero-átomos como o nitrogênio (formando a sub-classe dos PANHs) 

(Hudgins, Bauschlicher, and Allamandola, 2005) e clusteres/complexos com ferro (Simon 

et al. 2011).  

A presença de PAHs no meio interestelar deve-se tanto à alta abundância de 

carbono, quanto à sua capacidade de polimerização, e à grande estabilidade do anel 

benzênico, o que lhes confere uma resistência diferenciada ao campo de radiação 

interestelar, frente a outros tipos de molécula. Pinotti (2003) estudou a estabilidade do 

Naftaleno, Antraceno e Fenantreno, no Laboratório de Impacto de Fótons e Elétrons 

(LIFE) da UFRJ. Os três foram submetidos ao espectrômetro de massa por tempo-de-vôo 

usando como fonte de ionização uma lâmpada de HeI (hυ=21,21 eV), com o objetivo de 
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estudarmos a estabilidade frente à radiação UV de alta energia, presente em objetos como 

Regiões HII e Nebulosas Protoplanetárias. O Fenantreno foi também estudado no 

espectrômetro de perda de energia de elétrons, usando um feixe de 1 keV, com o objetivo 

de obtermos o seu perfil de fotoabsorção numa ampla faixa da região UV. As Figuras 12 

e 13 mostram alguns dos resultados desse trabalho. 

Por outro lado, a convolução resultante de linhas de estiramento e contorção das 

ligações C-C e C-H da miríade de PAHs também é responsável pela falta de evidência 

observacional de moléculas individuais de PAH, com a exceção do Benzeno (Cernicharo 

et al. 2001), a molécula aromática mais simples, fullerenos (Cami et al. 2010, García-

Hernández et al. 2012), uma inferência da presença de antraceno/pireno na nebulosa 

protoplanetária Red Rectangle (Vijh, Witt & Gordon 2004), e uma identificação não 

confirmada do cátion do Naftaleno (Iglesias-Groth, González Hernández & Manchado, 

2012). Apesar disso, estima-se que os PAHs contenham uma fração considerável de todo 

o carbono do Meio Interestelar (Boulanger 1999). 

 

Figura 12 -  Espectro TOF do Naftaleno. Fonte: Pinotti 2003  

  

Figura 13 - Espectro de fotoabsorção normalizado do Fenantreno, obtido a partir de espectroscopia EELS. Fonte: 

Pinotti 2003 
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Acredita-se que a principal fonte de PAHs para o meio interestelar sejam as 

estrelas AGB ricas em carbono, cujos ventos estelares possuem também temperatura e 

densidade adequados às reações químicas de formação (Cherchneff 2011). Embora 

bandas de emissão não identificadas em infra-vermelho (UIR) tenham sido detectadas em 

alguns desses objetos, e atribuídas à excitação de PAHs pela absorção de radiação UV, a 

falta de detecção de bandas UIR na maioria desses objetos se deve provavelmente ao fato 

de que, para os PAHs emitirem, precisam ser excitados com radiação UV, e a temperatura 

superficial de AGB é baixa demais (~ 3000 K) para a produção de um campo UV 

substancial.  

Entretanto, a perda de massa atmosférica de Hot Jupiters com alta razão C/O 

poderia ser uma nova região de formação de PAHs, onde o campo de radiação UV é forte 

o suficiente para excitar as moléculas formadas, permitindo como consequência a 

formação de bandas de emissão em IR, e a identificação de moléculas de PAH específicas. 

2.5.1 – Formação e destruição de C6H6 

  A família de Hidrocarbonetos Policíclicos Aromáticos (PAHs) é familiar na 

Terra, sendo encontrada no petróleo, carvão, e nos gases de exaustão da queima de 

combustíveis fósseis em geral. No Sistema Solar, apenas o PAH mais simples, benzeno, 

foi identificado fora da Terra: na atmosfera dos planetas Júpiter e Saturno (Kim et al. 

1985, Bézard et al. 2001), e do satélite Titã (Coustenis et al. 2003, Vinatier et al. 2007). 

Fora do Sistema Solar, sua identificação ocorreu na nebulosa proto-planetária CRL 618 

(Cernicharo et al. 2001). 

A formação de benzeno é a etapa cinética limitante na química de formação dos 

PAHs, e portanto muitos estudos de laboratório e simulações foram realizados com o fim 

de estimar a abundância de benzeno em objetos astronômicos. Woods et al. (2002) 

simulou a formação de benzeno na CRL 618, usando uma rota de reações íon-molécula, 

baseada em altas abundâncias de HCO+ e C2H2 (ver Tabela 8), e num alto fluxo de 

radiação ionizante oriunda da estrela central. A etapa final dessa rota é a recombinação 

dissociativa do íon c-C6H7
+, que, estima-se, é a mesma na formação de benzeno na 

atmosfera de Titã (Vuitton et al. 2008). Estudos experimentais feitos por Hamberg et al. 

(2011) concluíram que essa etapa final pode ser considerada também o passo final na 

síntese de benzeno no Meio Interestelar e nas atmosferas planetárias.     

 HCO+ + C2H2 → C2H3
+ + CO  (1) 

C2H3
+ + C2H2  → C4H3

+ + H2  (2) 

C4H3
+ + C2H2  → c-C6H5

+ + hν  (3) 

c-C6H5
+ + H2  → c-C6H7

+ + hν  (4) 

c-C6H7
+ + e-  → c-C6H6 + H  (5) 

Tabela 8. Etapas da formação de benzeno no ambiente de CRL 618, Segundo Woods et al. (2002) 
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Os mecanismos químicos usados nas simulações de formação de benzeno no 

ambiente de AGBs ricas em carbono são baseados em estudos de chamas de acetileno 

(Cherchneff 2011) e envolvem radicais (ver Tabela 9) assumindo que a ionização por 

radiação é desprezível.  Entretanto, como mostrado na seção 2.1, o ambiente na perda de 

massa atmosférica de Hot Jupiters é dominado por um campo de radiação UV intenso, e 

portanto o mecanismo íon-molécula proposto por Woods et al. (2002) foi o escolhido para 

as nossas simulações. 

Reaction 

C3H3 + C3H3 → C6H6 

C3H3 + C3H3 → C6H5 + H 

1-C4H3 + C2H2 → C6H5 

1-C4H5 + C2H2 → C6H6 + H 

Tabela 9. Mecanismo de formação de benzeno em chama de acetileno. Fonte: Cherchneff (2011) 

A compreensão dos mecanismos de fotoionização e fotodissociação do benzeno 

é importante para as estimativas de taxas líquidas de produção (formação – destruição) 

em ambientes astrofísicos. Boechat-Roberty et al. (2009) estudaram a interação de 

benzeno com raios-X e radiação UV, usando radiação síncroton acoplada a um 

espectrômetro de massa por tempo de voo. A Figura 14 mostra o espectro de massa obtido 

em 21,21 eV e 289 eV, confirmando a estabilidade relativa do benzeno sob radiação UV 

onde o íon C6H6
+ é preponderante sobre os poucos fragmentos, e a sua vulnerabilidade 

frente à radiação de raios-X, que produz muitos e abundantes fragmentos.  

 

Figura 14 -  Resultados de Boechat-Roberty et al. (2009) 

Este trabalho experimental permitiu a estimativa das seções de choque de 

fotoionização e fotodissociação do benzeno, nas faixas UV e raios-X, através das 

formulas (1) e (2):   
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𝜎𝑝ℎ−𝑖 =  ∫ 𝜎𝑝ℎ−𝑖(𝐸)𝑑𝐸
𝐸2

𝐸1
   (1) 

𝜎𝑝ℎ−𝑑 =  ∫ 𝜎𝑝ℎ−𝑑(𝐸)𝑑𝐸
𝐸2

𝐸1
  (2) 

Com as seções de choque e fluxo de fótons disponíveis podemos estimar as 

constantes de reação (𝑘𝑝ℎ−𝑖 , 𝑘𝑝ℎ−𝑑, s-1) através das equações (3) e (4): 

𝑘𝑝ℎ−𝑖 = ∫ 𝜎𝑝ℎ−𝑖(𝐸)𝑓(𝐸)𝑑𝐸
𝐸2

𝐸1
                     (3) 

𝑘𝑝ℎ−𝑖~ [∫ 𝜎𝑝ℎ−𝑖(𝐸)𝑑(𝐸)]𝑓 ~ 𝜎𝑝ℎ−𝑖𝑓
𝐸2

𝐸1
  

 

𝑘𝑝ℎ−𝑑 = ∫ 𝜎𝑝ℎ−𝑑(𝐸)𝑓(𝐸)𝑑𝐸
𝐸2

𝐸1
                (4) 

𝑘𝑝ℎ−𝑑~ [∫ 𝜎𝑝ℎ−𝑑(𝐸)𝑑𝐸]𝑓
𝐸2

𝐸1

 ~ 𝜎𝑝ℎ−𝑑𝑓 

onde 𝑓 é o fluxo de fótons integrado (∫ 𝑓(𝐸)𝑑𝐸
𝐸2

𝐸1
 , fótons cm-2 s-1). A Tabela 10 resume 

os resultados para as seções de choque integradas de fotoionização e fotodissociação do 

benzeno, incluindo valores tirados da literatura. As constantes de reação vão depender do 

fluxo em UV e raios-X de um ambiente particular, no nosso caso a atmosfera exterior de 

Hot Jupiters, sujeita ao campo de radiação de suas respectivas estrelas. 

 

Faixa de energia 

(eV) 

Seção de choque de 

fotoionização  

( σph-i  , cm2) 

Seção de choque de 

fotodissociação  

( σph-d  , cm2) 
 

Fonte 

280-310 1.2 x 10-18 3.8 x 10-17 Boechat-Roberty et 

al. (2009) 

6-13.6  1.5 x 10-18 Woods & Willacy 

(2007) 

6-13.6  8.1 x 10-18 Ruiterkamp et a. 

(2005) 

6-13.6 1.5 x 10-17  Allain, Leach & 

Sedlmayr (1996) 
Tabela 10. Seções de choque de fotoionização e de fotodissociação do benzene, em UV e raios-X 

2.6 – Construindo as simulações 

Para simularmos os cenários de reações químicas ao longo da perda de massa 

atmosférica do Hot Jupiter HD 209458 b, os perfis radiais de densidade de hidrogênio, 

velocidade e temperatura, discutidos na seção 2.1, foram usados no modelo radial 1D, 

representado pela equação 5: 
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𝑑

𝑑𝑟
[𝜌𝑣(𝑥𝑖)] = ∑ 𝛺𝑛   (5) 

onde Ωn representa a taxa de reação de uma reação particular n que produz ou consome a 

espécie i,  xi é a abundância da espécie i, v é a velocidade radial da perda de massa, ρ é a 

densidade numérica de hidrogênio. Tanto v quanto xi e ρ são funções da distância radial  

r (xi=xi(r), ρ= ρ(r) e  v= v(r)). As constantes de reação para as reações  Ωn são definidas 

de acordo com o formalismo da base de dados UMIST (McElroy et al. 2013): 

𝑘𝑛 = 𝛼𝑛 (
𝑇

300
)

𝛽𝑛

𝑒𝑥𝑝 (
−𝛾𝑛

𝑇
) 

em unidade de cm3 s-1, para reações de dois corpos, onde T (K) é a temperatura do gás ( 

T = T(r)) e 𝛼𝑛, 𝛽𝑛 e 𝛾𝑛 são os parâmetros disponíveis na base de dados; para reações 

fotoquímicas, as constantes de reação são dadas pela fórmula: 

𝑘𝑝ℎ𝑜𝑡,𝑛 = 𝛼𝑛𝑒𝑥𝑝(−𝛾𝑛𝐴𝑉) 

onde αn representa a constante de reação num ambiente sem proteção do campo de 

radiação UV interestelar, e 𝛾𝑛 e  AV são parâmetros que levam em consideração a extinção 

no UV e no visível respectivamente.  

Já que a temperatura também varia com a distância (T=T(r)), segue-se que as 

constantes de reação variarão com a distância (kn=kn(r) and kphot,n=kphot,n(r)). 

Nós rodamos as simulações usando 566 reações da base de dados UMIST, 

envolvendo 56 espécies contendo H, He, C e O. A Tabela 11 mostra a lista das espécies 

consideradas. As simulações foram modeladas em MATLAB, acoplado ao solver 

DASSLC (Differential Algebraic System Solver in C) adaptado ao uso em MATLAB 

(Secchi 2010), que integra o conjunto de 53 equações diferenciais (os perfis de HI, HeI e 

H2 são predeterminados).   

As informações do perfil radial de densidade de hidrogênio foram obtidas de 

Bourrier and Lecavelier des Etangs (2013) pois é a única simulação feita especificamente 

para a exosfera; o perfil de velocidade foi obtido de Vidal-Madjar et al. (2003), e o de 

temperatura através de extrapolação dos modelos hidrodinâmicos que constam da Tabela 

1. A Tabela 12 mostra os perfis escolhidos; o ponto inicial das simulações foi a 6,9 Rp (1 

Rp = 1 raio do planeta), onde a temperatura fica em torno de 2000 K, o limite onde a água 

sofre dissociação térmica; o ponto final foi em 27,5 Rp , onde a densidade de hidrogênio 

é baixa o suficiente para que as taxas de reação química passem a ser sobrepujadas pelas 

taxas de reação de fotodissociação. Com essas definições, a extensão radial das 

simulações se estende por  ~ 2 x 106 km.  
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Species 

with H 

Species 

with He 

Species 

with C 

Species 

with O 

Species with H 

and C 

Species 

with H 

and O 

Species 

with C 

and O 

Species 

with H, 

C and O 

H+ 

H- 

H 

H2
+ 

H2 

H3
+ 

 

He+ 

He 

C+ 

C- 

C 

O+ 

O- 

O 

CH+, CH, CH-, 

CH2
+, CH2, CH3

+, 

CH3, CH4
+, CH4, 

C2H+, C2H, C2H-, 

C2H2
+, C2H2, 

C2H3
+, C2H3, 

C2H4
+, C2H4, 

C3H2, C3H3
+, 

C3H3, C3H4
+, 

C4H2
+, C4H3

+, 

C5H3
+, C6H5

+ 

C6H6, C6H6
+

,  

C6H7
+ 

          

OH+ 

OH 

OH- 

H2O+ 

H2O 

H3O+ 

 

CO+ 

CO 

CO2
+ 

CO2 

 

HCO 

HCO+ 

H2CO 
 

Tabela 11. Espécies usadas nas simulações 

 

Variável Valor a 6.9 Rp Valor a 27.5 Rp 

 

Obs 

Temperatura (K) 2000 500 Power law com α= -1 

Densidade (cm-3 ) 5 x 103 1 x 101 Power law com  α= -2.8 

Velocidade (km s-1 ) 40 130 Linear 

Tabela 12. Perfis de velocidade, densidade e temperatura usados nas simulações para HD 209458 

b. 1 Rp = 1.38 RJ 

 

Para as simulações rodarem, é necessário um elenco de abundâncias iniciais das 

espécies (em 6,9 Rp); esses valores foram obtidos de Koskinen et al. (2013a), que usaram 

abundância solar. Como Koskinen et al. (2013a) estende seus resultados de abundância 

até 5 Rp, estamos subestimando a abundância dos íons frente aos seus respectivos átomos. 

Mas na seção 2.5 veremos que os resultados principais não são muito sensíveis ao grau 

de ionização. A Tabela 13 mostra os valores de abundâncias iniciais; para razões C/O 

diferentes da solar, as abundâncias das espécies C, C+, O e O+ foram corrigidas 

proporcionalmente.  

Os valores de abundância eletrônica nas simulações foram fixadas em 5 x 10-3 

vezes a densidade de HI, ou ~ 5 cm-3, o que está consistente com cálculos de densidade 

eletrônica (1012-1014 m-3 at 10-10 bar) na alta atmosfera de HD 209458 b (Koskinen et al. 

2014), uma vez levando em conta a diluição ao longo da perda de massa. 

As abundâncias de espécies químicas nas camadas atmosféricas de HD 209458 

b têm sido modeladas (Moses et al. 2011, Garcia-Muñoz 2007, Koskinen 2013a), e os 

resultados geralmente concordam em que a abundância da molécula de H2 cai fortemente 

em 10-6 – 10-7 bar, onde o hidrogênio atômico se torna a espécie dominante. Moses et al. 

(2011) incluem fotoquímica e termoquímica em desequilíbrio em seu modelo, e concluem 
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que o H2 passa a ser atacado com alta eficiência pelo radical OH. Eles assumem que os 

mecanismos de transporte vertical são difusão e “eddy diffusion”, e que o perfil 

C/O 0.68 0.54 

(solar) 

0.75 1.00 1.25 1.50 2.00 

H+ 1.5 x 100 1.5 x 100 1.5 x 100 1.5 x 100 1.5 x 100 1.5 x 100 1.5 x 100 

C 2 x 10-4 1.75 x 10-4 2.14 x 10-4 2.5 x 10-4 2.78 x 10-4 3 x 10-4 3.33 x 10-4 

C+ 8 x 10-4 7.00 x 10-4 8.55 x 10-4 1.0 x 10-3 1.11 x 10-3 1.2 x 10-3 1.33 x 10-3 

O 5 x 10-4 5.40 x 10-4 4.79 x 10-4 4.17 x 10-4 3.70 x 10-4 3.33 x 10-4 2.78 x 10-4 

O+ 1 x 10-3 1.08 x 10-3 9.58 x 10-4 8.34 x 10-4 7.40 x 10-4 6.66 x 10-4 5.56 x 10-4 

He 5 x 10-2 5 x 10-2 5 x 10-2 5 x 10-2 5 x 10-2 5 x 10-2 5 x 10-2 

He+  2 x 10-1 2 x 10-1 2 x 10-1 2 x 10-1 2 x 10-1 2 x 10-1 2 x 10-1 

Tabela 13. Abundâncias relativas ao HI usadas no início das simulações, para diversas metalicidades  

atmosférico exibe inversão térmica, que impediria movimento convectivo na direção da 

termosfera. Entretanto, eles admitem que fluxos hidrodinâmicos poderiam afetar a 

composição atmosférica, caso ventos dominem até a base da termosfera. E existem 

evidências observacionais de fortes ventos até ao menos 10-5 bar (Snellen et al. 2010), 

bem como evidência observacional da falta de inversão térmica (Schwarz et al. 2015, 

Diamond-Lowe et al. 2014) em HD 209458 b. Além disso, France et al. (2010) detectaram 

uma banda no espectro FUV deste planeta, que pode ser devido à excitação de H2. A 

banda, em 1582 Å, foi observada com uma velocidade de + 15 km s-1 em relação ao 

planeta, e pode se referir a H2 na exosfera, onde a densidade de HI é baixa o suficiente 

para permitir excitação de H2 pela radiação EUV da estrela. A detecção de MgI, um átomo 

pesado, escapando do planeta a vários Rp (Vidal-Madjar et al. 2013)  dá credibilidade à 

hipótese de escape hidrodinâmico, que arrastaria H2. Finalmente, há evidência 

observacional da existência de uma camada de poeira oticamente fina na atmosfera 

exterior de HD 209458b (Richardson et al. 2007, Burrows et al. 2008) que poderia blindar 

as moléculas de H2 da radiação estelar, estendendo sua sobrevida à termosfera e exosfera. 

Dadas essas evidências observacionais, e as condições extremas e ainda mal 

compreendidas da atmosfera de HD 209458 b, nós assumimos nesse trabalho que H2 

residual (abundância de 10-1 a 10-6 em relação ao HI) atinge a termosfera e exosfera, 

fazendo parte consequentemente das reações químicas e fotoquímicas.   

Os valores de Av usados nas simulações estarão entre 0,7 e 1,4, coerentes com a 

densidade de coluna de hidrogênio entre o planeta e a região das simulações, e com a 

relação  Av = NH / 1.6x1021 (Wakelam, Cuppen & Herbst 2013). Para as reações 

fotoquímicas, as constantes de reação serão corrigidas segundo o fator estimado na seção 

anterior, ou seja: 
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 kphot,n = kphot,n*C 

Já que o campo de radiação da estrela decai com o quadrado da distância, e as 

reações ocorrem ao longo de um trecho radial considerável  ( ~ 106 km) numa região 

próxima da estrela, C passa a ser uma variável com a distância radial: 

 kphot,n=kphot,n*C(r)     

Para as foto-reações envolvendo o C6H6 e o seu cátion C6H6
+, nós 

desenvolvemos um tratamento mais detalhado, visto que temos informação de seções de 

choque para a radiação incidente, tanto em raios-X quanto EUV, que são praticamente 

ausentes no Meio Interestelar, e também informação dos fluxos em raios-X e EUV.  A 

Tabela 14 resume os resultados para k com reações fotoquímicas envolvendo C6H6 e 

C6H6
+, para três Hot Jupiters.  Essas reações também foram moduladas por um fator que 

decresce com o quadrado da distância. Uma rápida inspeção na tabela 12 mostra que, 

embora os fótons XUV (raios-X + EUV) sejam mais energéticos do que os fótons FUV, 

a contribuição dos primeiros é irrelevante em comparação com a dos últimos, no contexto 

de Hot Jupiters, devido à alta diferença de fluxo de fótons; para HD 209458 b, por 

exemplo, enquanto o fluxo estimado de fótons FUV é de 2,0 x 1017 cm-2 s-1,  os fluxos em 

EUV e raios-X são de 1014 cm-2 s-1 e 1011 cm-2 s-1 respectivamente. 

Reaction σ (cm2 ) Estimated k (s-1) 

HD 209458 b HD 189733 b 55 Cnc b 

C6H6 + FUV  C6H6
+ + e- 1.5 x 10-17 3.0 x 100 3.2 x 10-1 6.3 x 10-2 

C6H6 + FUV  C2H2 +C4H4  1.5 x 10-18 3.0 x 10-1 3.2 x 10-2 6.3 x 10-3 

C6H6 + X-ray  C6H6
++ e- 1.2 x 10-18 1.2 x 10-7 1.2 x 10-5 1.2 x 10-8 

C6H6 + X-ray  C2H2
 +C4H4 3.8 x 10-17 3.8 x 10-6 3.8 x 10-4 3.8 x 10-7 

Tabela 14. Valores de k estimados para reações fotoquímicas envolvendo o C6H6 e C6H6
+ 

 

2.7 – Resultados e Conclusões 

Os resultados das simulações sugerem que não há formação de cadeias de 

carbono no ambiente próximo a HD 209458 b. Para valores de Av =1 e razão C/O = 1 o 

pico de abundância de benzeno é de 10-54 relativo ao HI. Mesmo com valores de Av  

maiores do que 1,0, o pico de abundância não melhora significativamente. A razão 

principal da ausência de benzeno em abundâncias significativas é que o acetileno, que 

participa de três das cinco etapas da formação de benzeno (ver Tabela 8) também não 

atinge abundância significativa (< 10-36). Esse resultado corrobora outros estudos que 

concluem que não há formação de cadeias de carbono nesse ambiente. 

Os perfis de abundância de moléculas simples com Oxigênio e Hidrogênio, 

entretanto, são várias ordens de grandeza maiores, como mostra a Figura 15. O pico de 

abundância de H2O
+ atinge 10-10, e o do íon OH+ atinge a marca distinta de 10-7, exibindo 

uma densidade de coluna total ao longo da região de simulação de 3x107 cm-2.  Para 

pequenas moléculas contendo carbono e oxigênio (ver Figura 16), os picos de abundância 
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se situam entre 10-14 e 10-19. Em geral, os resultados das simulações são insensíveis ao 

estado de ionização inicial do carbono e oxigênio. A Figura 17 mostra os resultados para 

OH+, para todo o carbono e oxigênio 100% ionizados inicialmente, para perfis diferentes 

de H2. Para um perfil de variando de 10-1 a 10-2, que foi usado nas simulações mostradas 

nos gráficos anteriores, o pico de abundância permanece no patamar de 10-7. Entretanto, 

o pico de abundância é bem sensível ao perfil de H2: cai para 10-10 para um perfil radial 

de H2 de 10-5 a 10-6, derrubando a densidade de coluna total de OH+ para 3,3x103 cm-2. 

Portanto, uma eventual detecção espectroscópica de OH+ durante o trânsito de HD 

209458 b representaria não apenas a descoberta de uma nova espécie nesse ambiente, mas 

também um forte indício da presença de H2 em abundâncias significativas ao longo da 

perda de massa atmosférica.   

  

 

Figura 15. Resultados para espécies selecionadas contendo Oxigênio, C= 109, Av = 1.0 , C/O = 1,0. Distância relativa 

ao ponto inicial da simulação a 6,9 Rp  

 

Figura 16. Resultados para espécies selecionadas, C= 109, Av = 1.0, C/O = 1,0 
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Figura 17 - Resultados para OH+, para perfis diferentes de H2; linha azul: 10-1 a 10-2 vezes a abundância de HI; linha 

verde: 10-3 a 10-4 ; linha vermelha: 10-5 a 10-6 ; Av = 1.0, C/O = 1,0; todo o carbono e oxigênio ionizados a CII e OII 

respectivamente, no início das simulações 

 

Um extrato do programa construído para as simulações encontra-se no Anexo I. 

A tabulação dos k de reações químicas e fotoquímicas foi truncada em k30, e a de balanços 

individuais até y(10), caso contrário a extensão seria grande, e o objetivo aqui é 

demonstrar a estrutura do programa. 

A Figura 18 mostra como o resultado para OH+ varia com a alteração do 

parâmetro Av, que, como vimos, é sujeito a um grau de incerteza. Para o caso mais 

favorável de Av=1,5, o pico de abundância chega a 10-6, e a densidade de coluna estimada 

chega a 6x107 cm-2. Para o caso menos favorável de Av=0,5, os resultados são de 10-7 e 

1x107 cm-2 respectivamente. Portanto, a densidade de coluna não muda mais do que uma 

ordem de grandeza para uma variação de 50% em Av. 
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Figura 18 – Resultados para o OH+ para diferentes valores de Av. com C= 109, C/O = 1,0 

 

A Figura 19 mostra o efeito da variação da relação C/O na abundância de OH+. 

Ele é menos intenso do que no caso de variação em Av. e o pico fica sempre acima de 

4x10-7 para C/O variando entre a solar e 1,5, com os valores de densidade de coluna 

variando entre 4,3x107 e 2,3x107   cm-2 respectivamente.   

 

Figura 19 - Resultados para o OH+ para diferentes valores de C/O. com C= 109, Av = 1,0 

 

Finalmente, a Figura 20 mostra os resultados para OH+ variando o fator de 

correção C. Como discutido anteriormente, nosso valor de 109 é provavelmente 

conservativo, e valores até ~ 108 podem ser considerados para Osiris. Os valores de C 

para essa análise de sensibilidade variaram de 108 a 5x109, e os resultados para a 

densidade de coluna do OH+ foram de 6,5x107 e 1,1x107 cm-2 respectivamente, mostrando 

que este permanece no nível de 107 cm-2. Uma interpretação diferente dessa análise é ver 
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o resultado como decorrente de movermos o planeta para mais próximo ou distante da 

estrela; o fator de correção é proporcional ao fluxo de radiação que, é proporcional a 1/r2, 

onde r é o raio da órbita. Isso significa, por exemplo, que os resultados das simulações 

para C = 2,5x108 seriam os mesmos para um planeta similar a OSIRIS, orbitando uma 

estrela idêntica, mas com o dobro do raio orbital. Essa analogia leva à conclusão de que 

a densidade de coluna total do OH+ não variaria sensivelmente com a variação da 

distância do planeta. Entretanto, essa extrapolação deve ser levada em conta com muita 

reserva, pois a alteração do fluxo de radiação alteraria também os perfis radiais de 

temperatura, densidade e velocidade da perda de massa do planeta, que permaneceram 

fixas nas simulações. Mas, considerando também que os novos perfis para a maior 

distância seriam mais favoráveis a formação molecular (velocidade e temperatura 

menores, densidade maior), nossos resultados seriam provavelmente batentes mínimos. 

Outro possível exercício de especulação permitido pelas simulações desse trabalho seria 

considerar as variações de C como reflexo de variação do tipo espectral da estrela, com a 

mesma distância estrela-planeta. Essa linha, entretanto, é sujeita também a muitas 

variáveis não consideradas, como atividade estelar.    

 

 

Figura 20 - Resultados para o OH+ para diferentes valores de C, com C/O=1,0. Av = 1,0 

 

A abundância de todas as moléculas começa a cair a partir da distância de ~ 

2x1010 cm. A partir desse ponto a densidade do plasma se torna suficientemente baixa, de 

forma que as reações de fotodissociação começam a ser dominantes sobre as reações de 

formação. Estimativas considerando apenas fotodissociação a partir da distância final da 

simulação indicam que as moléculas são essencialmente destruídas dentro de um raio de 

107 km a partir do centro da estrela.  

Nosso modelo 1D é uma representação limitada do ambiente real de perda de 

massa de HD 209458 b. Além das limitações intrínsecas de um modelo 1D, devem ser 
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consideradas também as limitações das simulações disponíveis na literatura que geraram 

os perfis de temperatura, velocidade e densidade usadas pelo nosso modelo. O fator de 

correção C, que é usado igualmente em todas as reações fotoquímicas, também é um 

recurso com limitações. Além disso a taxa de perda de massa de Osiris é quase que 

certamente variável no tempo, como observado em HD 189733 b, o que tem um peso nos 

resultados. 

Mas nosso objetivo não é uma simulação precisa, apenas verificar a 

possibilidade de formação molecular, e a ordem de magnitude das densidades de coluna 

indicam que essa possibilidade existe. E existem fatores, não levados em conta nesse 

estudo, que podem aumentar o valor das densidades de coluna resultantes, como a 

magnetosfera do planeta, que age como um inibidor da diluição da massa de plasma 

separada do planeta (Strugarek et al. 2014, Lanza 2013), o que teoricamente poderia 

causar uma queda menos acentuada da densidade numérica dos íons, sustentando 

formação molecular numa região estendida. A presença de partículas de poeira, 

sintetizadas na baixa atmosfera de Osiris, diminuiria a intensidade da radiação estelar, 

diminuindo, consequentemente, a taxa de fotodissociação do OH+ e outras espécies ao 

longo da região de formação molecular. 

Para outros Hot Jupiters recebendo radiação XUV menos intensa, a densidade 

de coluna total pode ser ainda maior, desde que o efeito da menor taxa de fotodestruição 

compense o efeito de menor taxa de perda de massa. Os Hot Jupiters de baixa densidade 

seriam bons candidatos a estudos, pois a baixa densidade favorece a perda de massa, 

conforme a equação simplificada de Sanz Forcada et al. (2011): 

�̇� =
3𝐹𝑋𝑈𝑉

4𝐺𝜌
      

onde �̇� representa a taxa de perda de massa, FXUV é o fluxo radiativo em XUV, 

G é a constante gravitacional e ρ é a densidade do planeta. E Hot Jupiters com densidades 

na faixa de 1/10 da densidade de Júpiter são uma realidade observacional (Anderson et 

al. 2010, Latham et al. 2010, Mandushev et al. 2007).  

Finalmente, deve-se lembrar de que a sobrevivência de H2 também depende 

muito do fluxo radiativo em XUV. 

Concluímos que as simulações de reações químicas e fotoquímicas para a perda 

de massa atmosférica de HD 209458 b desenvolvidas sugerem que muitas moléculas, 

especialmente moléculas ionizadas pequenas com oxigênio, são formadas com 

abundância alta nas regiões de baixa temperatura e onde a densidade numérica de HI 

ainda é alta o suficiente para que as taxas de reações de formação sejam significativas 

frente à taxas de fotodestruição.  Posteriormente, as moléculas são destruídas pela 

radiação XUV, sendo que formação e destruição ficam confinados num raio de 107 km. 

Esses resultados são condicionados à presença de hidrogênio molecular residual na perda 

de massa atmosférica, uma premissa embasada em algumas evidências observacionais, 
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mas ainda não provadas. A molécula com maior abundância, OH+, exibe densidades de 

coluna na ordem de 107 cm-2, ou talvez ainda maior com a interação da magnetosfera do 

planeta com a perda de massa, ou com a presença de poeira formada na baixa atmosfera. 

Na eventualidade da detecção de OH+ na perda de massa de Osiris, os modelos de reação 

química na literatura terão que ser revistos. Considerando outros Hot Jupiters, 

principalmente os de baixa densidade e recebendo um fluxo de radiação menos intenso 

de suas estrelas, a abundância de OH+ e outras espécies pode aumentar. 

Benzeno e outras moléculas de cadeia de carbono não devem ser formadas nesse 

ambiente, mesmo com a variação de parâmetros como a relação C/O. Como o benzeno é 

a base para a formação dos PAH’s, concluímos também que os PAH’s não devem se 

formar nesse ambiente e similares.  

Esse trabalho foi publicado em 2016 no periódico Planetary and Space Science, 

e apareceu em uma reportagem da Pesquisa FAPESP (ver Anexo IV). 

2.8 – Próximos Passos 

Pretendemos seguir avaliando, através de simulações, a interação entre espécies 

oriundas da perda de massa atmosférica de Hot Jupiters com a atmosfera de planetas 

habitáveis, particularmente no que concerne a reações que levam à formação de água. A 

interação entre moléculas em discos protoplanetários, que podem também influenciar a 

composição inicial de planetas habitáveis, também será considerada. Finalmente, 

tencionamos fazer um trabalho observacional em algum Hot Jupiter próximo em busca 

da identificação de OH+. Ele será precedido de uma pesquisa bibliográfica de dados 

observacionais já publicados (ISO, Herschel...). O programa de reações químicas no 

Matlab será usado para avaliar a formação de moléculas na perda de massa de GJ 436b, 

um Hot Neptune orbitando uma estrela tipo M. O campo de radiação dessa estrela, na 

altura da órbita desse planeta, é menos intenso do que o de Osiris, portanto é possível que 

moléculas mais complexas sejam formadas na perda de massa. A Figura 21 mostra o 

resultado de simulação da perda de massa atmosférica de GJ 436b. 

 

Figura 21 – Mapa 2D de velocidade da perda de massa do Hot Neptune GJ 436b. Fonte: Ehrenreich et al. (2015) 
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3 – A ATMOSFERA DE PLANETAS ROCHOSOS 

A maioria dos trabalhos teóricos sobre planetas habitáveis enfoca condições 

similares às da Terra em termos de massa, conteúdo de voláteis (ricos em água) e órbita 

(baixa excentricidade). Entretanto, os exoplanetas em geral possuem excentricidade mais 

acentuada do que os planetas do Sistema Solar (Mandell, Raymond & Sigurdsson 2007; 

Kita, Rasio & Takeda 2010; Spiegel 2010; Spiegel et al. 2010), o que faz com que o fluxo 

radiativo da estrela se torne periódico com amplitude considerável. Essa característica 

afeta a temperatura da superfície do planeta, que por sua vez afeta a sua temperatura de 

brilho, o que abre perspectivas para a análise da espessura de sua atmosfera, visto que a 

atmosfera possui uma capacitância térmica.    

Além disso, existem trabalhos teóricos que apontam para a possibilidade de 

que muitos, senão a maioria dos planetas rochosos da Galáxia, sejam deficientes em 

voláteis. Lissauer (2007) sugere que os planetas rochosos ao redor de estrelas de classe 

espectral M, as mais abundantes da Galáxia, sejam deficientes em voláteis. Pinotti et al. 

(2005) sugerem que discos protoplanetários de baixa metalicidade produzem planetas 

rochosos mais próximos de suas estrelas, o que tornaria mais difícil a acreção de voláteis.  

Considerando como premissa que planetas rochosos em órbitas excêntricas e 

deficientes em voláteis sejam frequentes, o trabalho de pesquisa procurou explorar a 

relação dinâmica entre o fluxo radiativo variável da estrela e a temperatura superficial do 

planeta, em termos da busca de um método observacional que forneça dados sobre a 

espessura da atmosfera planetária, e em termos de como a espessura atmosférica e a 

excentricidade afetam a habitabilidade do planeta.  

As simulações que foram realizadas para estrelas reais usaram raios de órbita 

compatíveis com suas respectivas Zonas de Habitabilidade (Kasting, Whitmire & 

Reynolds, 1993), ou seja, regiões em torno de estrelas onde água no estado líquido pode 

existir na superfície de um planeta; essas regiões são função da característica de emissão 

radiativa da estrela, e considerações razoáveis sobre a atmosfera do planeta. A Figura 22 

mostra o mapeamento das Zonas Habitáveis de estrelas da sequência principal, que foi 

usado neste trabalho. 
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Figura 22 – Zona de Habitabilidade para estrelas da sequência principal.  Fonte: (Kasting, Whitmire & 

Reynolds, 1993) 

   

Planetas “habitáveis”, ou seja, com dimensões parecidas com as da Terra e 

dentro das zonas habitáveis de suas estrelas, já foram descobertos (ver Figura 23). 

Entretanto, optamos por estudar planetas hipotéticos em estrelas próximas, pois é nessas 

estrelas que teremos chance no futuro de obter imagens diretas dos planetas, com novos 

telescópios. 

 

 
Figura 23 –Planetas pequenos na Zona Habitável, descobertos pela sonda Kepler Fonte: NASA (kepler.nasa.gov/) - 

2016 
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O trabalho de pesquisa e seus resultados foram publicados (Pinotti 2013, ver 

Anexo IV)), e o que se segue são os passos detalhados.  

 

 

3.1 - Desenvolvimento do modelo teórico 

A temperatura de equilíbrio de um planeta é o resultado do balanço de energia 

radiativa, ou seja, o que o planeta absorve da radiação estelar deve se igualar ao que o 

planeta emite ao espaço exterior. Matematicamente essa relação pode ser escrita, para um 

planeta com rotação rápida (De Pater & Lissauer 2001), como: 

 

𝐹𝑠𝑡𝑎𝑟𝜋𝑅𝑃
2(1 − 𝐴) = 𝜖4𝜋𝜎𝑅𝑃

2𝑇𝑃
4     

 

ou 

 

𝐹𝑠𝑡𝑎𝑟𝜋(1 − 𝐴) = 𝜖4𝜋𝜎𝑇𝑃
4    (6) 

 

onde: 

Fstar  é o fluxo radiativo da estrela, à distância do planeta; 

A é o albedo (bond) do planeta; 

Rp  é o raio do planeta; 

Tp é a temperatura de equilíbrio do planeta; 

σ é a constante de Stefan-Boltzmann; 

ε é a emissividade do planeta, que é próxima de 0,9 para o infra-vermelho, a 

região do espectro onde a maior parte da energia emitida pelo planeta se localiza. 

A premissa de rotação rápida é importante não apenas para simplificar o cálculo 

(emissão térmica homogênea em toda a superfície 4πRp
2), pois não haveria queda de 

temperatura significativa no lado noturno (escala de tempo radiativa maior do que a do 

período de rotação), como também para termos observacionais, pois dessa forma não 

haveria interferência devido à fase da órbita planetária, segundo a linha de visada Terra-

planeta. Essa premissa é mais válida quanto menor for o período de rotação do planeta e 

mais espessa for a sua atmosfera. 

Para a Terra a equação 6 vale, não apenas porque a atmosfera é espessa e o 

período de rotação curto, mas também porque a excentricidade de sua órbita é pequena 

(0,0167), de forma que variações em Fstar são lentas (raio da órbita é de 1 AU) e de baixa 

amplitude, sendo absorvidas pela capacitância térmica da atmosfera. 

 Para o caso de excentricidades mais altas, a equação 6 não vale mais, 

especialmente no periastro, onde a taxa de variação de Fstar é máxima. A equação de 

equilíbrio radiativo passa a ser uma equação diferencial, com o termo de acúmulo devido 

à capacitância térmica da atmosfera: 
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  𝐹𝑠𝑡𝑎𝑟𝜋𝑅𝑃
2(1 − 𝐴) − 𝜖4𝜋𝑅𝑃

2𝜎𝑇𝐵
4 = 𝐶

𝑑𝑇𝐵

𝑑𝑡
   (7) 

 

 Para ficar claro que agora não estamos tratando de temperatura de equilíbrio, 

troquei o subscrito da temperatura, significando temperatura de brilho.  

Algumas considerações que já podem ser tecidas em relação à equação 7: 

 Fstar e TB são agora função do tempo, sendo Fstar(t) uma perturbação 

oscilatória e TB(t) a resposta em temperatura da atmosfera; 

 caso a capacitância térmica C seja desprezível, a temperatura de brilho 

TB(t)  irá oscilar em fase com o fluxo radiativo Fstar(t), segundo a equação 

(6), ou seja, seus valores máximo e mínimo serão sempre os mesmos 

com o passar do tempo; 

 Com valor de C não desprezível, e também não alto demais, TB(t)  irá 

oscilar fora de fase em relação a Fstar(t), e com atenuação em relação ao 

caso em que C = 0 (Spiegel, Menou & Scharf 2008); 

 para planetas ricos em voláteis, uma oscilação em TB(t)  iria alterar o 

percentual de cobertura de nuvens, que por sua vez iria afetar o valor do 

albedo (A); entretanto, como estaremos lidando com planetas pobres em 

voláteis, consideraremos o valor de A constante; 

 Ao usarem a equação de balanço de energia (7), os pesquisadores de 

planetas habitáveis geralmente não levam em consideração o termo de 

acúmulo (Kane & Gelino 2011, 2012), e, quando levam, o foco é a 

investigação de condições de habitabilidade, e não o estudo da 

densidade de coluna atmosférica (Spiegel, Menou & Scharf 2008; 

Dressing et al. 2010). A capacitância térmica é levada em conta também 

em modelos que predizem variações de fase térmicas de gigantes 

gasosos próximos às suas estrelas, mas nesse caso nenhuma informação 

útil de densidade de coluna é possível, já que a camada responsável pela 

emissão de radiação é negligível (Cowan & Agol 2011) 

 

 

Dando continuidade ao desenvolvimento teórico, passaremos a elaborar sobre os 

aspectos da atmosfera. A capacitância térmica C pode ser considerada como: 

 

𝐶 = 𝑛𝑐𝑝          (8) 

 

onde n é o número total de moles de gás na região da atmosfera onde a troca 

térmica é primordialmente radiativa, e cp é a capacidade térmica média do gás.    Uma 

estimativa do valor de n pode ser feita através da equação 9: 

 

𝑛 = 4𝜋𝑅𝑝
2ℎ𝜌    (9) 
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onde h e ρ  são a espessura e a densidade do gás, respectivamente, na região de 

transferência de calor predominantemente radiativa. Com as equações 7, 8 e 9, chegamos 

a: 

 

𝐹𝑠𝑡𝑎𝑟
(1−𝐴)

4
− 𝜖𝜎𝑇𝐵

4 = 𝜒𝑐𝑝
𝑑𝑇𝐵

𝑑𝑡
            (10) 

 

onde χ é a densidade de coluna, equivalendo ao produto hρ. A equação (10) é 

independente do raio do planeta, portanto pode ser usada para planetas menores ou 

maiores do que a Terra. A equação é também não linear, devido ao termo com temperatura 

de brilho elevada à quarta potência, e também devido ao fluxo estelar, que varia ao longo 

de uma órbita excêntrica.  

Conhecendo-se as características da estrela e da órbita do planeta (e, 

consequentemente, a evolução de Fstar com o tempo), mais um número suficiente de 

observações da temperatura de brilho, é possível calcularmos os valores de A e χ, 

lembrando que, como estamos lidando com a parte radiativa da atmosfera, χ será um valor 

mínimo da espessura atmosférica. Em relação à contribuição da superfície sólida do 

planeta para a capacitância térmica, os vários materiais possíveis (Putzig & Mellon 2007) 

possuem uma inércia térmica que não se compara à de uma atmosfera expressiva, o que 

garante um equilíbrio térmico praticamente instantâneo com a radiação estelar (Spencer 

1990). Essa consideração será importante na próxima seção. 

 

3.2 - Simulação de Cenários 

 

Como os efeitos da capacitância térmica da atmosfera ficam mais evidentes 

quando 𝑑𝐹𝑠𝑡𝑎𝑟/𝑑𝑡 é máximo,  devemos estudá-lo preferencialmente no periastro. Com o 

objetivo de simular esses efeitos, para uma variedade de características estrela-planeta, 

desenvolvi um programa em MATLAB, dividido em duas partes: 

 um programa principal que calcula a evolução no tempo da perturbação 

(fluxo estelar radiativo), para uma determinada órbita kepleriana (ver o 

Anexo II); os dados de entrada para esse cálculo são: temperatura efetiva 

da estrela e seu raio, semi-eixo maior da órbita do planeta e sua 

excentricidade; 

 em seguida, o programa invoca o solver DASSLC (Differential-

Algebraic System Solver in C), adaptado para uso em MATLAB  (Secchi 

2010) para integrar a equação 10 para valores dados de albedo, densidade 

de coluna (χ), e emissividade (considerada igual a 0,9 para todos os 

casos). 

A capacidade térmica foi considerada constante e igual a 32 J mol-1 K-1 e 

independente da composição da atmosfera. Considerando a faixa de temperatura na região 

da Zona Habitável (~ 300 K) e a sensibilidade com a temperatura da capacidade térmica 
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de gases relevantes para a atmosfera (ver Tabela 15), esse valor é suficientemente robusto 

para fins de simulação. 

Nome T cp T cp T cp 

CH4 50 33,3 300 35,8 1500 88,9 

O2 50 29,1 300 29,4 1500 36,5 

N2 50 29,1 300 29,1 1500 34,8 

NH3 100 33,4 300 35,6 1500 66,5 

H2O 100 33,4 300 33,6 2273,15 52,8 

CO2 50 29,3 300 37,3 5000 63,4 

H2S 100 33,3 300 34,2 1500 51,4 

Tabela 15 - Capacidades térmicas para várias substâncias no estado de gás ideal; temperatura em (K), capacidade 

térmica em (J mol-1 K-1 ) . Fonte: Perry (1997) 

Para simular o método num espaço amostral representativo de tipos espectrais 

estelares, foram selecionadas três estrelas na vizinhança do Sol, de tipos G, K e M; em 

torno de cada uma delas, dentro de suas Zonas Habitáveis, foram rodadas as simulações 

com Planetas Hipotéticos em órbitas excêntricas. A Tabela 16 mostra as características 

das estrelas selecionadas. 

 

Propriedade Tau Ceti Gliese 687 HD219134 

Massa (Mʘ)   
0,783 0,401 0,850 

Raio (Rʘ) 
0,793 0,492 0,684 

Temperatura 

(K)  

5.344 3.095 5.100 

Distância (ano-

luz) 

11,91 14,77 21,19 

Tabela 16 - Propriedades das estrelas usadas nas simulações. Fontes: Teixeira et al. (2009), Santos et al. (2004), 

Berger et al. (2006) e Porto de Mello et al. (2006). 

 

3.2.1 - Planeta Hipotético em torno de Tau Ceti 

 Tau Ceti tem várias características apropriadas às simulações. Além de ser 

próxima do Sol, o que permitiria a observação direta de planetas em sua Zona de 

Habitabilidade num futuro próximo (ver seção de discussão), possui uma massa 

suficientemente alta, de forma que sua Zona de Habitabilidade não se localiza próxima 

da estrela, evitando a possibilidade de tidal lock (Kasting, Whitmire & Reynolds, 1993). 

Estudos indicam que Tau Ceti está provavelmente girando perpendicularmente à nossa 

linha de visada (Gray & Baliunas 1994), o que facilitaria a determinação e 

acompanhamento da órbita de um planeta hipotético. Embora Tau ceti seja pobre em 

metais (Flynn & Morell 1997; Porto de Mello, del Peloso & Ghezzi 2006), o que indicaria 

uma possibilidade mais baixa de formação planetária (Gonzalez 1997; Fisher & Valenti 

2005), o disco de debris descoberto em torno da estrela (Greaves et al. 2004) sugere que 

houve material suficiente para formação de planetas. E estudos baseados nas descobertas 
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de cadidatos a planetas pelo satélite Kepler sugerem que metalicidade alta não é requisito 

sine qua non para a formação de planetas rochosos (Buchhave et al. 2012). Finalmente, 

Tuomi et al. (2013) sugeriram recentemente a existência de cinco planetas ao redor de 

Tau Ceti, um deles dentro da Zona de Habitabilidade. 

Para essa simulação, o semi-eixo maior selecionado para a órbita do Planeta 

Hipotético ( a partir de agora sendo referenciado como PH01), foi de 0,78 UA, o que o 

coloca dentro da Zona de Habitabilidade, segundo os critérios de Kasting, Whitmire & 

Reynolds (1993), a uma distância angular máxima de 0,21 arcsec a partir da Terra. O 

albedo escolhido foi de 0,25, intermediário entre o da Terra e o de Marte. 

Os resultados das simulações, para cinco valores de excentricidade e quatro de χ 

encontram-se na Tabela 17. Todos os resultados de atenuação e atraso de fase têm como 

base o caso do periastro com PH01 sem atmosfera (χ = 0).  

 

 

Excentricidade TB no 

periastro 

com  

χ = 0 

χ = 104 mol m-2 χ = 105 mol m-2 χ = 106 mol m-2 
Atraso 

de 

fase 

(h) 

Atenuação 

(K) 

Atraso 

de fase 

(h) 

Atenuação 

(K) 

Atraso 

de fase 

(h) 

Atenuação 

(K) 

0,050 254,66 15,48 0,64 152,25 2,80 892,95 7,82 

0,075 258,08 14,93 0,97 148,60 4,27 888,90 11,89 

0,100 261,64 14,38 1,31 144,90 5,79 873,35 15,98 

0,200 277,50 12,23 2,80 129,67 12,42 811,58 33,21 

0,300 296,67 10,18 4,52 113,73 20,18 774,70 53,27 
Tabela 17 - Resultados das simulações para PH01; para transformar χ de mol m-2 para cm-2 multiplique por 6,02 x 

1019 

 

 

Figura 24 - evolução temporal da temperatura de brilho de PH01 para excentricidade igual a 

0,100; linha contínua para o caso sem atmosfera, e linha tracejada para o caso de χ = 105 mol 

m-2. O valor mais alto da temperatura de brilho em t=0 refere-se ao valor inicial requerido pelo 

integrador DASSLC. Fonte: Pinotti (2013) 
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A Figura 24 mostra, para excentricidade de 0,100, a evolução no tempo da 

temperatura de brilho de PH01 para χ = 0 e χ = 105 mol m-2 . 

Aqui vale lembrar que, embora a temperatura de brilho tenha valores abaixo do 

ponto de congelamento da água, ela corresponde à camada radiativa da atmosfera, acima 

da camada convectiva, onde o efeito estufa fará com que a temperatura na superfície seja 

mais alto, numa intensidade que dependerá da composição da atmosfera. 

A tabela 17 mostra o potencial do método para planetas em torno de estrelas do 

tipo espectral G; para valores de χ na ordem de 105 mol m-2, onde localiza-se a atmosfera 

da Terra, com χ = 3,4 x 105 mol m-2, para a atmosfera toda, e aproximadamente metade 

desse valor para a região com transferência térmica predominantemente radiativa (De 

Pater & Lissauer 2001), a atenuação no periastro seria ΔTB ˃ 1% TB , facilmente 

perceptível para satélites de observação em infra-vermelho que pudessem separar o 

planeta da estrela, e o atraso de fase, na ordem de centenas de horas também seria 

facilmente medido.    

Para valores de χ na ordem de 104 mol m-2 a detecção de atenuação só se torna 

significativa para excentricidades mais altas. No caso de Marte, por exemplo, a atenuação 

seria menor do que 0,5 K, mas nesse caso entra em jogo também o alto período orbital, 

que, como veremos na seção de discussão, influencia muito o resultado. No outro 

extremo, valores de χ na ordem de 106 mol m-2 são provavelmente irreais do ponto de 

vista físico, pois o atraso de fase seria bem maior do que a escala de tempo de relaxamento 

radiativo para atmosfera de planetas rochosos, como será observado na seção de 

discussão. Contudo, resta uma boa faixa de valores de χ para ser explorada 

observacionalmente. 

A faixa de excentricidade escolhida é conservativa, sob o ponto de vista de 

habitabilidade, visto que é possível haver condições de habitabilidade para 

excentricidades até maiores do que 0,3 (Williams & Pollard 2002).     

3.2.2 - Planeta Hipotético em torno de Gliese 687 

Estrelas da classe espectral M são objeto de inúmeros estudos sobre exoplanetas, 

pelo simples fato de que são a classe mais numerosa de estrelas da sequência principal. 

Estudos indicam serem elas abundantes em super-Terras (Bonfils et al. 2011; Delfosse et 

al. 2012), e também em planetas menores do que a Terra (Lépine & Gaidos 2011). 

Como representante da classe M, escolhi a estrela Gliese 687 para as simulações. 

Sua alta metalicidade, de + 0,11 (Berger et al. 2006), é um bom indício de que houve 

formação planetária. O semi-eixo maior escolhido de 0,17 UA coloca esse planeta 

Hipotético, doravante chamado de PH02, dentro da Zona de Habitabilidade (Kasting, 

Whitmire & Reynolds 1993), sendo que a massa da estrela é suficientemente alta de forma 

que a Zona de Habitabilidade fica no limiar do raio de influência do efeito de maré. Assim, 

considerei que PH02 possui rotação rápida e portanto a equação (5) permanece válida. 

A Tabela 18 mostra os resultados das simulações, para cinco valores de 

excentricidade e três de χ   

Os valores de excentricidade estão de acordo com resultados de simulações de 

formação de planetas rochosos em torno de estrelas de classe M (Ogihara & Ida 2009).  

Uma rápida comparação entre as tabelas 17 e 18 mostra que os valores de atenuação para 
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PH02 são consideravelmente maiores do que os de PH01, sendo que, para excentricidades 

maiores do que 0,200 e χ = 105 mol m-2, a atenuação se torna extremamente forte (ΔTB ˃ 

10% TB), e o método torna-se prático mesmo para atmosferas rarefeitas (χ =104 mol m-2). 

 

Excentricidade TB no 

periastro 

com  

χ = 0 

χ = 104 mol m-2 χ = 105 mol m-2 
Atraso 

de fase 

(h) 

Atenuação 

(K) 

Atraso 

de fase 

(h) 

Atenuação 

(K) 

0,050 248,84 16,42 2,30 112,85 7,19 

0,075 252,18 15,98 3,50 111,48 10,91 

0,100 255,66 15,55 4,75 110,07 14,71 

0,200 271,16 13,77 10,17 103,97 30,74 

0,300 289,86 11,95 16,49 97,15 49,36 
Tabela 18. Resultados das simulações para PH02; para transformar χ de mol m-2 para cm-2 

multiplique por 6,02 x 1019 

 

 

Essa intensificação da atenuação se deve ao fato de que as Zonas Habitáveis em 

torno de estrelas de classe M são muito mais internas do que no caso de estrelas da classe 

G. Consequentemente, o período orbital é bem menor em ZH de estrelas M, ou 

matematicamente, a frequência da perturbação Fstar aumenta muito, aumentando também 

a atenuação em TB. Essa característica será explorada na seção de discussão. A Figura 25 

mostra o efeito de atenuação em PH02, para excentricidade igual a 0,100.   

 

 

 
Figura 25.  Evolução temporal da temperatura de brilho de PH02 para excentricidade igual a 0,100; linha 

contínua para o caso sem atmosfera,  linha tracejada para o caso de χ = 104 mol m-2. e linha com traço-

ponto para o caso de χ = 105 mol m-2 . O valores mais altos da temperatura de brilho em t=0 referem-se 

ao valor inicial requerido pelo integrador DASSLC. Fonte: Pinotti (2013) 
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3.2.3 - Planeta Hipotético em torno de HD 219134 

Como representante de estrela de classe espectral intermediária entre G e M, foi 

escolhida a estrela próxima HD 219134, da classe espectral K. Mais especificamente, HD 

219134 é da classe espectral K3V, de metalicidade elevada (+ 0,11, Heiter & Luck 2003). 

Além dessas características ela tem baixa atividade cromosférica, o que a torna um alvo 

preferencial, dentro da amostra de estrelas com distância até 10 pc do Sol, para futuros 

observatórios espaciais que procurarão por planetas habitáveis (Porto de Mello et al. 

2006). 

Considerando os critérios de definição de Zona de Habilidade definidos por 

Kasting et al. (1993), inserimos o Planeta Hipotético em torno de HD 219134 (doravante 

PH03) numa órbita com semi-eixo maior de 0,62 UA, confortavelmente distante da região 

de influência do efeito de maré. 

A Tabela 19 e a Figura 26 mostram os resultados das simulações para PH03 em 

torno de HD 219134. Como o fluxo estelar e o raio da órbita de PH03 são intermediários 

entre os valores para PH01 e PH02 em torno de Tau ceti e Gliese 687 respectivamente, 

os resultados das simulações, em termos de atenuação no periastro e atraso de fase, 

também o são. Na próxima seção iremos explorar quantitativamente a relação entre 

período orbital e a intensidade de atenuação, além de tecer considerações sobre limitações 

e potencialidades do método, no contexto das capacidades observacionais de 

observatórios espaciais a serem lançados no futuro próximo. 

Excentricidade TB no 

periastro 

com  

χ = 0 

χ = 104 mol m-2 χ = 105 mol m-2 
Atraso 

de fase 

(h) 

Atenuação 

(K) 

Atraso 

de fase 

(h) 

Atenuação 

(K) 

0,050 253,17 15,77 0,83 152,88 3,54 

0,075 256,56 15,22 1,26 149,78 5,40 

0,100 260,11 14,68 1,70 146,63 7,32 

0,200 275,86 12,55 3,62 133,38 15,72 

0,300 294,88 10,48 5,82 119,10 25,55 
Tabela 19 - Resultados das simulações para PH03; para transformar χ de mol m-2 para cm-2 multiplique por 6,02 x 

1019 
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Figura 26 - Evolução temporal da temperatura de brilho de PH03 para excentricidade igual a 0,100; linha 

contínua para o caso sem atmosfera, linha tracejada para o caso de χ = 105 mol m-2.  Os valores mais altos 

da temperatura de brilho em t=0 referem-se ao valor inicial requerido pelo integrador DASSLC. Fonte: 

Pinotti (2013) 

 

3.3 – Discussão e Conclusões  

 

Até o momento, os únicos planetas extrasolares observados diretamente 

pertencem à classe de Gigantes Gasosos (Neuhäuser & Schmidt 2012; Schneider et al. 

2011) e/ou anãs marrons.  Essas detecções foram possíveis graças à grande distância 

desses planetas em relação às sua estrelas, ou à sua pequena  idade, que se traduz num 

brilho próprio em IR incrementado pela liberação de energia gravitacional de seu 

material, que ainda está em fase de contração. 

 Para o caso de planetas rochosos a situação é bem mais complicada, porque a 

luminosidade destes em relação às suas estrelas é menor por um fator da ordem de 109 a 

1010, e os instrumentos disponíveis no momento não conseguem resolver um contraste 

tão elevado. Mesmo no infravermelho térmico, que é o foco desse estudo, o fator ainda é 

muito elevado, da ordem de 107. 

Entretanto um número de missões planejadas para o futuro próximo deverá 

permitir o imageamento direto de planetas rochosos em estrelas próximas, destacando-se 

o Telescópio Espacial James Webb  (Charbonneau & Deming 2007; Catanzarite & Shao 

2011), programado para lançamento em 2018, que possuirá capacidade de detecção de 

planetas rochosos no infra-vermelho térmico, e o E-ELT (Pantin, Salmon & Charnoz 

2010; ESO 2011), que poderá resolver um contraste de 1:109  a 0,1 arcsec no infra-

vermelho térmico, poderá descobrir super-Terras em estrelas na vizinhança do Sol. Todos 

os Planetas Hipotéticos criados para as simulações desse presente estudo possuem 

separações angulares folgadas para a capacidade do E-ELT, e o método descrito nesse 

trabalho é independente do raio do planeta. A possibilidade de super-Terras possuirem 

atmosferas muito espessas (Porto de Mello et al. 2006) não restringe a validade do 

método, apenas o valor mínimo da espessura atmosférica. Já a possibilidade da superfície 
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dos planetas descobertos serem ricas em voláteis seria um problema para o método, 

devido à premissa de albedo constante. Mas uma modelagem da variação do albedo com 

Fstar (t) poderia compensar o efeito, com a ajuda de dados espectroscópicos de luz 

refletida (Kitzmann et al. 2011) e dados de composição atmosférica obtidos por 

espectroscopia de transmissão, caso o planeta em questão transite. Para planetas similares 

à Terra, modelagens mais sofisticadas seriam necessárias (Cowan, Voigt & Abbot, 2012).  

Para fechar a exploração de possibilidades observacionais futuras, vale 

mencionar que projetos de missões ora em reavaliação ou cancelados, poderiam 

contribuir substancialmente na área de estudos de planetas habitáveis, e sempre é possível 

que tais projetos sejam reativados. Entre eles se destacam o Space Interferometry Mission 

(Catanzarite et al. 2006; Unwin et al. 2008; Goullioud et al. 2008), TPF-I (Seager, Ford 

& Turner 2002) e Darwin (Kaltenegger & Fridlund 2005). 

A técnica de análise de atmosferas desenvolvida nesse trabalho é mais efetiva 

quanto maior for a excentricidade da órbita e, principalmente, quanto menor for o período 

da órbita. Para apreciarmos melhor o efeito dessas variáveis, matematicamente, vamos 

fazer uma simplificação, linearizando a equação (10), que é altamente não-linear, 

assumindo uma órbita quase-circular. Usando série de Taylor no termo 
4

BTs , chegamos 

a: 

 

     )()(4)(
344 aTTaTaTT BBBBB  sss  

 

onde TB(a) é a temperatura de brilho constante para uma órbita circular de raio 

a (e igual à temperatura de equilíbrio). O termo F pode ser representado por uma 

perturbação senoidal: 
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onde F(a) é o fluxo incidente à distância a, e é a excentricidade e ω é a freqüência 

da órbita, que, segundo a Terceira Lei de Kepler, é definida por: 
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       (12) 

 

onde T é o período da órbita e m* é a massa da estrela. 

 

Substituindo (11) e (12) em (10), e lembrando que para uma órbita circular 
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O resultado final será: 
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onde F e BT são variáveis-desvio, calculadas com base no valor steady-state de 

órbita circular: 
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A equação linear (8) possui uma constante de tempo dada por :  

 

  13))((4


 aTc Bp s  

 

Para uma perturbação senoidal )( tsenF  , o sistema (8) pode ser resolvido 

analiticamente (Seborg, Edgard & Mellichamp 1989; Skogestad & Postlethwaite 2005), 

e o resultado também será uma função senoidal: 

 

)()1( 5,022    tsenKTB  

 

Onde K é o ganho do sistema, e    é o atraso de fase, dados por: 

 

  13))((4


 aTK Bs  
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Note que as freqüências de BT e F  são a mesma. Pode-se ver também que a 

Razão de Amplitude entre  BT  e F será 

 

122 




K
RA   (14) 

 

Conseqüentemente, a Razão de Atenuação (RAt), ou seja, a razão entre RA e 

RA para o caso sem atmosfera (τ = 0) será: 
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1
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RAt   (15) 
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A equação 15 mostra que a atenuação se intensifica com o aumento de τ e de ω.  

Particularmente, para o caso em que  >> 1/ τ, teremos: 

5,0

*

5,1

)(
1

Gm

a
RAt


      (16) 

 

As equações 15 e 16 mostram por que o raio da órbita influencia tanto a 

atenuação. A figura 27 mostra, para   τ = 8,9 x 105 s  ( T(a) 260 K e χ = 105 mol m-2 ), 

o impacto do valor de ω na RAt.  

 
Figura 27 -   log(RAt) x log(ω) para τ = 8,9 x 105 s. Fonte: Pinotti 2013 

 

A amplitude da perturbação (Ψ) está diretamente relacionada à excentricidade. 

Para altas excentricidades, a aproximação linear já não é mais válida, e, embora a grande 

variação de fluxo radiativo seja em princípio um fator negativo para a habitabilidade, esse 

estudo (pelo efeito de atenuação) e outros (Williams & Pollard 2002) sugerem que o valor 

médio do fluxo radiativo é o fator mais importante, pelo menos em muitos casos. 

Em termos de habitabilidade, valores muito baixos de raio de órbita geram 

problemas de efeito maré e maior suscetibilidade a flares estelares, mais comuns em 

estrelas do tipo M. Além disso, os ventos estelares de estrelas M poderiam erodir 

substancialmente a atmosfera de planetas na ZH, impondo um limite superior da 

espessura e consequentemente afetando a habitabilidade (Lammer et al. 2007). Por outro 

lado, essa erosão poderia colocar a atmosfera de super-Terras em torno de estrelas M 

dentro do raio de alcance do método (χ na ordem de 105 mol m-2). Outra possibilidade é 

que, para estrelas M de massa maior e com idade da ordem de 1 Gyr ou menos, o efeito 

maré na ZH pode ser fraco o suficiente para que a premissa de rotação planetária rápida 

seja mantida, e consequentemente mantendo a validade do método. Todas essas 

possibilidades associadas a estrelas M, aliadas ao seu status de mais numerosas na 

população de estrelas da sequência principal, justificam o fato de que têm sido 
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extensamente estudadas no âmbito de alvos de procura por planetas habitáveis (Tarter et 

al. 2007).  

Estrelas do tipo G possuem a ZH bem mais afastada do que estrelas do tipo M, 

o que elimina o problema de efeito maré, mas a atenuação em temperatura também cai 

sensivelmente, como mostra a Tabela 20.   

As considerações acima apontam para as estrelas do tipo K como os alvos mais 

apropriados para o método, em termos de planetas habitáveis. Já para planetas fora da 

ZH, o raio de ação do método se amplia consideravelmente. Por exemplo, para estrelas 

do tipo espectral G, como o Sol, raios de órbita mais interiores do que o de Vênus 

permitem a aplicação do método. O mesmo acontece com planetas em órbitas mais 

exteriores do que a ZH em torno de estrelas M.  

 

Estrela/Planeta Semi-eixo 

maior (UA) 

Ω 

(10-6 rad s-1 ) 

Período  

(d) 

RAt 

Sol/Terra 1,00 0,199 365 0,985 

Tau Ceti/PH01 0,78 0,256 284 0,975 

HD 219134/PH03 0,62 0,377 193 0,948 

Gliese 687/PH02 0,17 1,801 40 0,529 

Tabela 20 -  RAt para planetas usados nas simulações, no caso da extrapolação linear (equação 11). Para todos os casos 

a constante de tempo é de 8,9 x 105 s 

 

Considerando que alguns dos planetas rochosos em órbitas excêntricas a serem 

descobertos no futuro sejam não apenas habitáveis, mas também habitados, o albedo 

global provavelmente não será constante ao longo da órbita, pois a vegetação presente, 

por exemplo, poderá reagir à mudança de fluxo estelar, de forma a forçar um estado de 

homeostase (Watson & Lovelock 1983) ou simplesmente regredindo ou expandindo-se, 

à medida que as condições climáticas se tornem menos ou mais propícias 

respectivamente. Novamente, estudos espectroscópicos podem ajudar a modelar a 

influência do albedo, descontando a sua influência na equação (10) e permitindo a 

avaliação de χ. 

O efeito de atenuação da amplitude da temperatura de brilho já foi mencionado 

em estudos anteriores (Spiegel et al. 2010), mas esse é o primeiro trabalho que usa o 

efeito como um método sistemático de estudo da espessura atmosférica.  

Os efeitos de atenuação descritos nesse trabalho sugerem uma expansão da ZH 

para planetas em órbitas excêntricas, particularmente para planetas em estrelas M, em 

dois casos: 

 planetas que saem temporariamente da ZH ao longo de sua órbita; 

 planetas que ficam dentro da ZH ao longo de toda a órbita, mas que são 

em princípio considerados inabitáveis devido à grande variação de 

temperatura. 
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3.4 - Próximos Passos 

 

Um próximo passo será a simulação para planetas rochosos reais, orbitando 

estrelas próximas o suficiente do Sol, que telescópios da próxima geração possam 

observar diretamente, obtendo fotometria e talvez espectroscopia suficientemente 

detalhadas, permitindo o estudo de características atmosféricas, entre as quais estimativas 

de espessura. Um objeto para simulação futura será o planeta recém-descoberto Proxima 

b, que orbita a estrela Proxima Centauri (Anglada-Escudé et al. 2016), e que foi 

descoberto através do método de velocidade radial (ver Figura 28). Com massa mínima 

de 1,3 massas da Terra e excentricidade que pode chegar a 0,35 (ver Figura 29), o planeta 

pode ou não ter uma atmosfera rica em voláteis, o que não depende apenas do processo 

de formação planetária, mas também do histórico da interação entre a radiação estelar e a 

atmosfera, visto que estrelas tipo M emitem geralmente mais radiação UV e raios-X do 

que estrelas tipo G, como o Sol, o que poderia ter erodido a atmosfera de um planeta 

próximo, ou destruído sua reserva de voláteis. 

 

 

 
Figura 28 – Dados de velocidade radial que apontam a existência de um planeta em torno de Proxima Centauri. 

Fonte: Anglada-Escudé et al. (2016) 
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Figura 29 – dados de Proxima Centauri e de Proxima b. Fonte: Anglada-Escudé et al. (2016) 

 

 

Uma sofisticação que pretendemos inserir no programa é a presença de voláteis 

em quantidade na superfície do planeta, principalmente água. Esse passo torna o problema 

matemático bem mais complexo, visto que os oceanos absorvem radiação, e produzem 

vapor d’água, que formam nuvens, que por sua vez alteram o albedo médio do planeta. O 

processo de formação de nuvens é muito complicado, pois tipos diferente de nuvens 

afetam a temperatura da superfície e da atmosfera de modos distintos. Um exemplo da 

nossa falta de conhecimento nesse aspecto em particular, no que se refere a modelagem 

computacional, é que os modelos usados para prever o clima futuro da Terra, em função 

do aquecimento global, possuem uma lacuna de conhecimento sobre como o aumento do 

ciclo hidrológico decorrente do aquecimento global irá afetar a formação de mais nuvens. 

Nuvens do tipo cirrus tendem a exacerbar o efeito estufa, pois o efeito estufa das 

moléculas d’água é preponderante, ao passo que nuvens tipo cumulo-nimbo tendem a 

conter o efeito estufa, devido à sua alta refletividade, que aumenta o albedo médio do 

planeta. 

Teremos então que, assumir modelos simples de formação de nuvens, sabendo 

de antemão de sua limitação.      
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4 – A FORMAÇÃO DE PLANETAS GIGANTES GASOSOS 

A formação de planetas gigantes gasosos, que possuem massa de ao menos cerca 

de um terço da massa de Júpiter, e compostos principalmente de H e He, requer que a 

escala de tempo do processo seja da mesma ordem de grandeza da existência do disco 

protoplanetário, que é de < 107 anos (Roberge & Kamp 2010). A importância do estudo 

da formação dos gigantes gasosos não reside apenas no entendimento de como essa 

população de planetas aparece em torno de estrelas, mas também devido à sua influência 

na formação e características atmosféricas de planetas de outras classes, incluindo os 

habitáveis, dadas as suas grandes massas e momentos angulares; no caso do nosso 

Sistema Solar, a massa de Júpiter é maior do que a massa de todos os outros planetas 

juntos. Júpiter e gigantes gasosos extrassolares influenciaram provavelmente o despacho 

de voláteis (água, compostos de carbono) para a zona habitável (Chambers & Wetherill 

2001). Júpiter pode também ter reduzido a taxa de colisões de corpos menores, como 

cometas, na Terra (Horner et al. 2010). 

Acredita-se que o mecanismo de formação dos planetas gigantes gasosos é 

diferente do de formação estelar. Observa-se, por exemplo, o chamado “deserto de anãs 

marrons”, um vale profundo na frequência de objetos com massa entre ~ 15 MJ e ~ 60 MJ 

orbitando em torno de estrelas similares ao Sol (Grether e Lineweaver, 2006, ver Figura 

30), o que sugere um mecanismo diferente de formação desses dois tipos de objeto. Há 

também o fato bem estabelecido, descrito na introdução desta tese, de que planetas 

gigantes gasosos formam-se preferencialmente em discos protoplanetários de estrelas de 

mais alta metalicidade. O Imageamento direto de planetas também aponta core accretion 

como mecanismo dominante de formação planetária (Janson et al. 2012)  

A teoria mais aceita para a formação de planetas gigantes gasosos é a de “core 

accretion”, ou acreção nuclear, que coloca no mesmo cenário a formação de gigantes 

gelados e planetas rochosos, pois os estágios iniciais de formação são comuns a todos 

eles (D’Angelo, Durissen & Lissauer, 2010). Segundo a teoria, a poeira presente no gás 
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Figura 30 - Exemplo do deserto de anãs marrons, a partir de uma amostra de estrelas do tipo solar na vizinhança 

solar. Fonte: Grether e Lineweaver, 2006. 

que forma o disco protoplanetário, inicialmente com dimensões da ordem de μm e 

menores, vão se coagulando e formando partículas maiores, que, ao atingirem a ordem de 

grandeza de cm, passam a migrar para o “midplane” do disco, devido à fricção com o gás; 

ali, a coagulação continua, até a formação de agregados com ordem de grandeza de km, 

chamados de planetesimais. A partir desse ponto, a gravidade passa a dominar o processo 

de coagulação. Os planetesimais se juntam aos pares, até formarem o embrião planetário, 

cuja taxa de acresção é proporcional à sua massa, de acordo com a fórmula desenvolvida 

por Safronov (1969): 

𝑑𝑀𝑝

𝑑𝑡
= 𝜋𝑅𝑝

2𝑣𝑟𝑒𝑙𝜌𝑠𝐹𝑔 

onde Mp é a massa do planetesimal, Rp é o seu raio, vrel é a velocidade relativa entre dois 

corpos no impacto, e ρs  é a densidade de sólidos. O produto (π Rp
2 ρs vrel) é a taxa mássica 

que atravessa a área frontal do planetesimal. O fator Fg dá conta do aumento da área 

efetiva de coleta do planetesimal devido à gravidade, e é descrito por 
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 𝐹𝑔 = (
𝑅𝑒𝑓𝑓

𝑅
⁄ )

2

  

onde Reff é o raio efetivo de coleta. 

Uma forma mais usada da equação de Safronov, que usa a densidade superficial 

de sólidos é: 

  
𝑑𝑀𝑝

𝑑𝑡
= 𝜋𝑅𝑝

2𝐹𝑔𝛺𝜎𝑠 

onde σs é a densidade superficial de sólidos e Ω é a velocidade angular dos sólidos ao 

redor da estrela. Como Ω é, para órbitas keplerianas, proporcional a r-3/2, onde r é o raio 

da órbita, segue-se que a taxa de crescimento de um planetesimal cai com a distância da 

estrela. Como veremos mais tarde, σs também cai com o raio da órbita, o que contribui 

ainda mais para a queda da taxa. 

O embrião acaba absorvendo todos os planetesimais no seu raio de ação, 

formando o núcleo planetário, ou protoplaneta. Uma vez ganhando massa suficiente, a 

velocidade de escape do gás no protoplaneta ultrapassa a velocidade térmica do gás no 

disco protoplanetário, e uma camada de gás começa a se formar em torno dele. Nesse 

estágio, que dura a maior parte do tempo de formação do gigante gasoso (ver Figura 31), 

a taxa de acúmulo de gás não é alta, sendo limitada pela capacidade de resfriamento do 

gás capturado, que é aquecido devido à diferença de potencial gravitacional. 

 

Figura 31 – Simulação da formação de Júpiter. Linha pontilhada representa a massa de gás do planeta; linha contínua 

representa a massa de sólidos, e a terceira linha representa a massa total do planeta. Fonte: Pollack et al. 1996. 
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Entretanto, quando a massa do planeta atinge o valor no qual o gradiente de 

pressão na camada gasosa não suporta mais o potencial gravitacional, esta sofre uma 

contração rápida, que permite um aumento da taxa de captura, aumentando a massa e 

consequentemente aumentando ainda mais a taxa, numa fase conhecida como acreção 

descontrolada de gás. Quando o planeta atinge alguns décimos da massa de Júpiter, a 

interação gravitacional entre ele e o próprio disco protoplanetário acaba por diminuir a 

taxa de acreção, até que não haja mais gás disponível no raio de ação do agora planeta 

gigante gasoso. 

Vemos então que a formação de um núcleo rochoso é fundamental para a 

produção de um planeta gigante gasoso, bem como a disponibilidade de gás no disco 

protoplanetário para o crescimento do planeta, até que ele alcance uma massa comparável 

à de Júpiter.  

As noções do mecanismo mais aceito de formação de planetas gigamtes gasosos, 

descritas acima, tornam natural a ocorrência de tais objetos preferencialmente em torno 

de estrelas de metalicidade mais alta, visto que a metalicidade do disco protoplanetário, 

que se aproxima à da estrela, está diretamente relacionada à formação de partículas 

sólidas, que, condensando-se, irão formar o núcleo sólido em torno do qual o gigante 

gasoso irá crescer. Além disso, discos protoplanetários de baixa metalicidade duram 

menos em relação aos de mais alta (Yasui et al. 2010, Ercolano & Clarke 2010), o que 

comprometeria a maturação de um planeta gigante gasoso, considerando que o núcleo 

sólido foi formado. 

A ideia que gerou a presente linha original de pesquisa foi a de que a 

metalicidade não deve afetar apenas a probabilidade de formação de um planeta gigante 

gasoso, mas também o locus mais provável de formação, radialmente, no disco 

protoplanetário. Na próxima seção será exposto o desenvolvimento teórico dessa 

hipótese.  

 

4.1 – Desenvolvimento da ZAPO (Zero Age Planetary Orbit) 

Um tratamento mais detalhado da hipótese e seu desenvolvimento matemático 

podem ser encontrados em Pinotti et al. (2005). Considere P como sendo a probabilidade 

de formação de um planeta gigante gasoso, que é função do raio no disco protoplanetário; 

podemos assumi-la como sendo proporcional à densidade superficial de poeira 𝜎𝑆 

(Lineweaver 2001, Wetherill 1996), já que o processo de formação planetária requer, a 

priori, a formação de um embrião planetário rochoso, cuja taxa de crescimento é 

diretamente proporcional à densidade superficial de sólidos (Pollack et al. 1996, de Pater 

& Lissauer, 2001), que, por sua vez, está diretamente relacionada à densidade superficial 

de poeira quando da formação de planetesimais. P pode também ser considerada 

inversamente proporcional à temperatura da parte central do disco, T, já que a taxa de 

captura de gás, que acaba por formar o planeta gigante gasoso, é diretamente proporcional 
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à densidade do gás na vizinhança do corpo (Pollack et al. 1996), que, por sua vez é, pela 

lei dos gases perfeitos, é proporcional a 1/T, considerando o gás em equilíbrio de pressão, 

pelo menos até o início da fase de captura mais violenta. 

Assim, podemos escrever: 

𝑃 ∝ (𝜎𝑆 𝑇⁄ )       (17) 

Os perfis radiais de σS e T podem ser escritos como: 

𝜎𝑆 ∝ 𝑟−𝛼   (18) 

 𝑇 ∝ 𝑟−𝛽 + 𝑡 (19)                                                                   

onde t é uma constante, pelo menos para uma dada massa estelar. Para levarmos em conta 

a hipótese de que a probabilidade P é função da metalicidade, ou seja, P=P(r,Z), onde 

Z=[Fe/H], nós assumimos que α=α(Z) e β=β(Z). Um incremento em Z causa um aumento 

na densidade superficial de poeira, diminuindo o valor de α, e um aumento na opacidade 

do disco, diminuindo o gradiente de temperatura (diminuindo também o valor de β). 

Valores assimptóticos de α e β devem também ser alcançados para valores altos de Z, já 

que condições de contorno envolvendo troca térmica, extensão do disco e migração de 

partículas requerem sempre perfis radiais decrescentes de T e 𝜎𝑆 . Por outro lado, valores 

muito negativos de Z resultariam em altos valores de α e β. 

O valor ótimo de P é obtido através de: 

 𝑑𝑃 =  
𝜕𝑃

𝜕𝑟
𝑑𝑟 +

𝜕𝑃

𝜕𝑍
𝑑𝑍 = 0 

Consequentemente, temos que 𝜕𝑃 𝜕𝑟⁄ = 0 e 𝜕𝑃 𝜕𝑍⁄ = 0 

Usando o termo 𝜕𝑃 𝜕𝑟⁄ = 0 na equação (17), e considerando as equações (18) e 

(19), chegamos a: 

𝑟𝑜𝑝𝑡
𝛽

= (
𝛽−𝛼

𝑡𝛼
)    (20) 

Como esperado, um perfil radial de densidade superficial de poeira mais suave 

(α menor) irá deslocar o locus ótimo de formação planetária para fora. Considerações 

adicionais em relação ao termo 𝜕𝑃 𝜕𝑍⁄ = 0  nos fornece a forma aproximada de α=α(Z) 

e β=β(Z): 

𝛼(𝑍) = 𝛼𝑎(1 + 𝑒−𝜁(𝑍))    (21) 

𝛽(𝑍) = 𝛽𝑎(1 + 𝑒−𝜁(𝑍))    (22) 

onde 𝛼𝑎  e 𝛽𝑎  são valores assimptóticos para alta metalicidade, e 𝜁 é dado por: 

𝜁(𝑍) = 𝑐(𝑍 − 𝑍0) 
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A substituição de Z por (Z-Z0) leva em consideração o fato de que o valor de 

𝜁 = 0 não corresponde necessariamente a metalicidade solar. Usando as equações (21) e 

(22) em (20) obtemos: 

𝑟𝑜𝑝𝑡(𝑍) = (
𝛽𝑎−𝛼𝑎

𝑡𝛼𝑎
)

1 𝛽(𝑍)⁄

        (em unidades arbitrárias)    (23) 

Portanto, o raio ótimo (que pode ser substituído pelo semi-eixo maior do planeta 

não migrado) está ligado à metalicidade Z. A população de planetas jovens que ainda não 

sofreram migração, ou que sofreram de forma pouco significativa, vão tender a seguir 

uma curva, que batizamos de ZAPO (Zerro Age Planetary Orbits), num gráfico de 

metalicidade versus semi-eixo maior. 

A curva possui dois valores assimptóticos: 

 1, para altos valores negativos de Z; 

 (
𝛽𝑎−𝛼𝑎

𝑡𝛼𝑎
)

1 𝛽𝑎⁄

 para altos valores positivos de Z. 

Para transformar a unidade arbitrária em Unidade Astronômica, usamos a 

relação 

1 unidade arbitrária = γ-1 AU 

De forma que γ fixa o valor mais provável da distância ropt onde um planeta 

massivo irá se formar, num disco com metalicidade muito baixa.  

O processo de migração, que provavelmente deslocou boa parte da população de 

planetas gigantes gasosos, será levado em conta, no nosso modelo, através de um fator 

multiplicativo, n, na curva ZAPO 

r(Z,n) = nropt(Z) 

Cabe aqui notar que a hipótese da curva ZAPO, que dita que planetas em estrelas 

de baixa metalicidade são formados com menos frequência e em órbitas mais curtas, 

causa, em si mesma, mais um fator na baixa frequência de planetas nessas estrelas, pois 

o processo de migração provavelmente foi mais eficaz em destruir tais planetas pela 

absorção pela estrela, sendo que muitos dos planetas remanescentes acabaram tendo seus 

envelopes gasosos arrancados pela radiação estelar, acabando como super-Terras ou até 

mesmo planetas menores (Lundkvist et al. 2016, Valsecchi, Rasio & Steffen 2014).  

 

4.2 - Estatística atual de planetas extrassolares e critérios de filtragem de dados 

A Enciclopédia dos Planetas Extrassolares (Schneider et al. 2011) listava, em 12 

de maio de 2016, 3406 planetas descobertos, um número que cresce continuamente, à 
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medida que novas descobertas, numa base quase que semanal, vão aumentando o espaço 

amostral disponível. O cenário do ano de 2016 representa, em relação a 2005, quando o 

primeiro artigo sobre ZAPO foi publicado (Pinotti et al. 2005) e quando menos de 

duzentos planetas tinham sido descobertos, um aumento de duas ordens de grandeza na 

estatística disponível. Em 2005, o método de velocidade radial era o mais produtivo, e o 

bias do método para planetas grandes próximos de suas estrelas foi bem ilustrado no fato 

de que o primeiro planeta extrassolar descoberto ao redor de uma estrela da sequência 

principal foi o Hot Jupiter 51 Peg (Mayor & Queloz 1995). A prevalência de planetas de 

alta massa na estatística da época era, em princípio, uma vantagem, dada a natureza do 

nosso trabalho, mas a profusão de órbitas muito curtas também indicava a alta frequência 

do fenômeno de migração, que não ajuda na definição da curva ZAPO.  

Hoje, o método de trânsito superou as descobertas pelo método de velocidade 

radial, devido principalmente ao sucesso da missão Kepler (Morton et al. 2016, Lissauer, 

Dawson & Tremaine 2014), como mostra a Figura 32. Mesmo assim, cerca de 20% dos 

planetas descobertos caem na categoria de Hot Jupiters, Estudos indicam a presença deles 

em cerca de 1,2% das estrelas F, G e K na vizinhança solar (Wright et al. 2012), embora 

essa estimativa ainda não seja bem estabelecida (Wang et al. 2015).  

 

Figura 32 – Período orbital versus raio do planeta para candidatos a planeta na análise dos três primeiros 

anos dos dados da sonda Kepler. Os números mostrados na legenda representam o número total de sistemas 

de uma dada multiplicidade no catálogo. Fonte: Lissauer, Dawson & Tremaine, 2014. 
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Para realizarmos a análise do espaço amostral atual (lista de 3406 planetas) à luz 

da curva ZAPO, precisamos filtrar os dados de acordo com critérios específicos:  

 os planetas precisam ter dados de massa, excentricidade e de raio da órbita, ou 

semi-eixo maior; 

 as estrelas precisam ter informação de metalicidade e massa; 

 no caso de sistemas com mais de um planeta, o planeta de maior massa será o 

escolhido, visto que ele provavelmente se formou no “ponto ótimo”; 

 a hipótese da ZAPO foi construída para planetas gigantes gasosos, para os quais 

a correlação entre frequência e metalicidade estelar é bem estabelecida 

(Schlaufman and Laughlin, 2011, Sozzetti et al. 2009, Fischer & Valenti, 2005); 

logo, precisamos definir limites superior e inferior de massa do planeta, para que 

ele se enquadre dentro dessa categoria. A definição mais aceita na literatura para 

o limite máximo da massa de um gigante gasoso é de 13 MJ, acima da qual a fusão 

de deutério no interior do objeto leva-o a ser classificado como anã marrom. Além 

disso esse limite consta da definição da IAU (IAU 2003) de massa máxima de 13 

MJ, logo, usaremos esse valor como limite; planetas descobertos por velocidade 

radial têm massa mínima medida, e como para distribuições aleatórias da 

inclinação da órbita em relação à nossa linha de visada dão uma massa verdadeira 

média de 1,3 vezes a massa mínima, segue-se que planetas com massa mínima de 

10 MJ descobertos por velocidade radial se encontram no limite superior; para 

planetas descobertos por trânsito, o ângulo da órbita do planeta em relação à nossa 

linha de visada se aproxima de zero, e a massa medida é muito próxima da massa 

verdadeira; segue-se que para planetas descobertos por trânsito nosso critério será 

o de 13 MJ como limite máximo para a massa medida.   Em relação ao limite 

mínimo de massa para um planeta ser considerado um gigante gasoso, que é uma 

região mais nebulosa, adotaremos o valor de 0,3 MJ, que corresponde à massa de 

Saturno, sendo um valor aceito geralmente pela comunidade (Lissauer, 

comunicação privada; Brucalassi et al. 2016, D’Angelo, Durisen e Lissauer, 

2010). Estamos sendo conservativos nesse valor, visto que muitos planetas 

extrassolares com massa menor do que 0,3 MJ podem ser considerados planetas 

gigantes gasosos se sua composição é predominantemente de H e He, planetas que 

foram uma vez planetas gigantes gasosos mas que tiveram parte da sua atmosfera 

erodida pela radiação estelar, ou planetas rochosos ou com relação (H+He)/rocha 

menores do que Júpiter e que não tiveram tempo de se transformar em gigantes 

gasosos devido à dissipação rápida do disco protoplanetário. Seguindo o mesmo 

raciocínio para os métodos de velocidade radial e de trânsito, os limites inferiores 

serão de 0,23 MJ e 0,3 MJ respectivamente;  

 a excentricidade da órbita do planeta não deve ser grande demais; altas 

excentricidades indicam interação planeta-planeta (Brucalassi et al. 2016, Bryan 

et al. 2016, Jurić & Tremaine 2008, Chatterjee et al. 2008, Adams & Laughlin 

2003), e, consequentemente, alta chance de que a órbita como um todo, incluindo 

o semi-eixo maior, tenha sido substancialmente alterada. Esse fenômeno pode ser 
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mais frequente em estrelas de alta metalicidade (Dawson & Murray-Clay 2013); 

embora não haja um valor limite estabelecido de excentricidade, além do qual a 

interação planeta-planeta seja uma causa certa, foi escolhido um valor 

suficientemente alto, de forma a eliminarmos anomalias quase certas, em relação 

aos nossos objetivos. Assim, no nosso estudo estipulamos o valor máximo de 

excentricidade de 0,4.  

 Planetas com semi-eixo maior que 12 UA não foram provavelmente originados 

pelo mecanismo de core accretion, devido à baixa densidade superficial de poeira 

nessa região, ou então foram deslocados para essas órbitas através de interação 

planeta-planeta (Scharf & Menou 2009); além disso, evidências observacionais 

indicam que planetas gigantes gasosos jovens são raros além de 10 UA. (Biller 

2014). Visto que Saturno se localiza a 10 UA e não parece ter migrado 

extensivamente, foi selecionado o limite máximo de 12 UA para o presente 

estudo; 

 planetas orbitando pulsares são excluídos devido à grande alteração de órbita 

devido  à perda de massa estelar no estágio de supernova. 

 

Utilizando esses critérios, chegamos a um espaço amostral de 504 planetas, cujos 

dados encontram-se no Anexo III. 

 

4.3 - Resultados e Discussão 

O modelo da curva ZAPO não é parametrizado por massa estelar, embora essa 

variável seja importante, pois afeta os perfis de temperatura e densidade superficial 

de sólidos no disco protoplanetário (Andews 2015). No primeiro trabalho (Pinotti 

2005) o espaço amostral era pequeno, e a curva ZAPO foi calibrada para uma seleção 

de 72 planetas orbitando estrelas com massa entre 1,2 e 0,8 MSOL. Júpiter foi usado 

nessa calibração, como exemplo de planeta que migrou pouco. O resultado pode ser 

visto na Figura 33.  A figura 34 mostra o resultado da modelagem da curva ZAPO, e 

os parâmetros usados. 
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Figura 33 – Amostragem de planetas usados em Pinotti et al. 2005 para a parametrização da curva ZAPO, num gráfico 

de metalicidade versus semi-eixo maior.  Todos os 72 planetas orbitam estrelas com 1.0 +/- 0.2 massas solares.  

 

Figura 34 – Parametrização da curva ZAPO e de curvas para populações de planetas migrados. 
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Já para a amostra de 504 planetas obtidos na continuação do trabalho de 

pesquisa, que gerou um segundo paper (Pinotti, Boechat-Roberty & Porto de Melo 2017, 

que também consta do Anexo IV), foi possível explorar mais de uma faixa de massa 

estelar.  A Figura 35 mostra o resultado para a sub-categoria de 282 planetas  (mais 

Júpiter) que giram em torno de estrelas com massa entre 0,8 e 1,2 massas solares, a mesma 

faixa de massas da Figura 34. A mesma curva ZAPO com os parâmetros gerados em 2005 

aparece na figura, bem como curvas para populações migradas.  

Os dois grupos de planetas apresentam o mesmo comportamento geral, ou seja, 

maior dispersão em semi-eixo maior para planetas em estrelas com mais alta 

metalicidade, e menores valores de dispersão e média de SMA para planetas em torno de 

estrelas de baixa metalicidade. O segundo grupo de características em estrelas de baixa 

metalicidade são uma previsão do trabalho de 2005 que continuam valendo 11 anos 

depois: os poucos planetas em estrelas de baixa metalicidade são mais próximos de suas 

estrelas, e além disso são poucos não apenas devido à menor probabilidade de formação 

(que a teoria de core accretion por si só já prevê), mas também porque o processo de 

migração foi mais efetivo na eliminação de parte deles. 

 

 

 
Figura 35 - Metalicidade versus semi-eixo maior do sub-grupo de 282 planetas (mais Júpiter) oriundo da seleção, e 

curva ZAPO (linha cheia), além de curvas para n= 0,8 (linha tracejada), n=0,6 (traço-ponto) e n=0,4 (linha de pontos) 

 

A curva ZAPO, que indica o ponto ótimo de formação de planetas gigantes 

gasosos, também pode ser interpretada, à luz do processo de migração, como um limite 
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superior de SMA para cada metalicidade estelar, considerando também que apenas 

migrações para raios de órbita menores são relevantes. Assim, espera-se que toda a 

população de planetas esteja próxima ou abaixo da curva, num diagrama de metalicidade 

estelar versus SMA. E, conforme mostra a Figura 35, a grande maioria dos 282 planetas 

do grupo de planetas em estrelas com faixa de massa igual à da usada em Pinotti et al. 

(2005) está de fato próxima ou abaixo da curva ZAPO, o que dá crédito à hipótese. Em 

especial, os planetas HD 47536 b (Fe/H = -0,68, SMA = 1,61 AU) e HD 11755 b (Fe/H 

= -0,74, SMA = 1,08 UA), em estrelas com metalicidade muito baixa, e desconhecidos 

em 2005, estão localizados abaixo da curva ZAPO. 

Os dois únicos planetas que não são compatíveis com o cenário da curva ZAPO 

são HD 150706 b (Fe/H = -0,13, SMA = 6,7 AU ) e HD 142 c (Fe/H = 0,04, SMA = 6,8 

UA ). Entretanto, a excentricidade da órbita de HD 150706 b é 0,38, muito próxima do 

limite estipulado nesse estudo, logo sua órbita pode ter sido alterada substancialmente por 

interação entre planetas. A estrela HD 142 possui dois planetas gigantes, e possivelmente 

um terceiro (Wittenmyer et al. 2012), e interações entre eles pode também ser uma 

explicação para a órbita de HD 142 c. 

Com o objetivo de estudarmos a validade da curva ZAPO para faixas diferentes 

de massa estelar, selecionamos, da amostra de 504 planetas, 138 que giram em torno de 

estrelas com massa maior que 1,2 e menor ou igual a 1,6 massas solares. O resultado é 

mostrado na Figura 36. 

As mesmas características do grupo para estrelas com 0,8<=MSol<=1,2 estão 

presentes nesse gráfico e a curva original ZAPO ainda se constitui num limite superior, 

embora a média de SMA dos planetas seja menor nesse caso. Essa diferença entre os 

grupos pode ser explicada pela diferença da massa do disco protoplanetário, que é maior 

para estrelas mais massivas. Um disco mais massivo favorece a migração tipo I (Lubow 

& Ida 2010), e o protoplaneta migraria mais extensamente antes de se tornar 

suficientemente massivo para abrir um gap no disco e iniciar o processo de migração tipo 

II, mais brando. 
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Figura 36. Semi-eixo maior em função de metalicidade (Fe/H) para o grupo de planetas em estrelas com massa entre 

1,2 e 1,6 MSol. Curva ZAPO (n=1, linha cheia), 0.8*ZAPO (linha tracejada), 0.7*ZAPO (linha-traço) and 0.5*ZAPO 

(linha de pontos) 

O grupo de planetas em estrelas mais massivas exibe um comportamento 

diferente. A Figura 37 mostra os 46 planetas em estrelas com massa maior que 1,6 MSol, 

no mesmo gráfico de metalicidade versus SMA. Duas características são únicas, 

relativamente aos grupos anteriores.  Em primeiro lugar, não parece haver preferência por 

estrelas de alta metalicidade, pois os planetas estão mais ou menos bem distribuídos ao 

longo do eixo de metalicidade. Além disso, há uma evidente falta de Júpiteres quentes 

nesse grupo, ou seja, planetas com SMA < 0,1 UA, e a média de SMA é maior  
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Figura 37 – Resultados para o grupo de estrelas com massa maior do que 1,6 MSol 

 

que a de outros grupos. Tais características já foram notadas antes (Haywood 2009, 

Pasquini et al. 2008). Embora o número de planetas nesse grupo seja pequeno demais 

para chegarmos a conclusões definitivas, tais características  podem ser explicadas a partir 

de propriedades básicas de estrelas e seus discos protoplanetários. Estrelas de alta massa 

tendem a possuir discos de alta massa (Andrews 2015, Ansdell et al. 2016, Osorio et al. 

2016, Mohanty et al. 2013), ver Figura 38, de forma que uma grande quantidade de poeira 

se assenta na parte central do disco independentemente da metalicidade, 

consequentemente descaracterizando o gradiente radial de densidade superficial de 

sólidos, e inibindo a relação entre a metalicidade e o locus ótimo de formação.  

Ansdell et al. (2016) observaram, através do ALMA, 89 discos protoplanetários 

no complexo de Lupus, através do contínuo em 890 µm – para medição de poeira - e em 

linhas de 13CO e C18O – para medição de gás, obtendo uma correlação positiva entre a 

massa de poeira e a massa estelar, além de obterem pela primeira vez uma correlação 

observacional positiva entre a massa de gás e a massa estelar. A Figura 39 mostra as 

imagens obtidas nesse estudo, para dois discos protoplanetários. 
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Figura 38 – Relação entre massa estelar e massa do disco protoplanetário. Fonte: Williams & Cieza 2011 

 

 

Figura 39 – Imagens de dois discos protoplanetários no Complexo de Lupus. Fonte: Ansdell et al. (2016) 
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Mesmo que o gradiente radial não seja afetado, a maior concentração de poeira 

iria levar a maiores taxas de coagulação (Brauer, Dullemond & Henning 2008), de forma 

que o tamanho médio das partículas de poeira seria alto o suficiente para que o efeito da 

metalicidade seja enfraquecido. Adicionando a esse cenário circunstâncias estocásticas 

como a turbulência no disco, é possível que não haja mais um locus ótimo de formação. 

Tal cenário, acredito, é mais plausível do que a possibilidade de que a correlação entre 

metalicidade estelar e frquência de planetas gigantes não esteja relacionada ao processo 

de formação planetária (Haywood 2009) 

O número escasso de planetas próximos de suas estrelas (apenas 3 dos 46 têm 

SMA menor do que 0,1 UA) é possivelmente causada pela rápida fotoevaporação da parte 

interna do disco protoplanetário, devido à radiação XUV intensa da estrela. A lacuna 

interna do disco evitaria migração extensa, já que os principais processos requerem a 

interação do planeta com o disco de gás e poeira (Lubow e Ida 2010). A maioria dos 

planetas desse grupo se situa abaixo da curva 0,5*ZAPO, o que indica ou um ponto ótimo 

mais próximo da estrela ou um processo mais intenso de migração (até no máximo a 

suposta borda externa da lacuna do disco). A segunda hipótese seria causada pela grande 

massa do disco. 

Finalmente, o pequeno grupo de 38 planetas orbitando estrelas de baixa massa 

(<0,8 MSol), mostrado na Figura 40, é pequeno demais para tirarmos conclusões, além do 

fato de que todos os planetas estão abaixo da curva ZAPO. A baixa frequência de planetas 

gigantes orbitando estrelas de baixa massa é um fato observacional documentado 

(Johnson et al. 2010) e uma provável consequência da correlação entre massa estelar e 

massa do disco, mencionada anteriormente. 
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Figura 40 – Resultados para a população de estrelas com massa menor do que 0,8 MSol 

 

Embora os perfis de densidade superficial de sólidos e da temperatura do disco, 

na forma de leis de potência com o raio, sejam bem estabelecidos (Roberge and Kamp 

2010, Brauer, Dullemond & Henning 2008), os valores dos índices têm uma variabilidade 

(Miguel, Guilera & Brunini 2011). Além disso, o processo de migração rápida de 

partículas de poeira, mais a fração de colisões de partículas que resulta em fragmentação 

e não coagulação, ainda são um desafio, do ponto de vista teórico, ao processo de 

coagulação que leva à formação de corpos maiores, menos vulneráveis à migração e 

próprios à criação de embriões planetários (Brauer, Dullemond & Henning 2008). Assim, 

a formação de planetesimais a partir de partículas de poeira é uma etapa não resolvida, 

apesar de avanços em simulações numéricas e em estudos experimentais de laboratório 

(Youdin 2010).  É provável que a eficiência de coagulação seja afetada pela composição 

dos sólidos, visto que há estudos indicando a correlação entre o processo de aglomeração 

com a metalicidade estelar (Johansen, Youdin & Mac Low, 2009) e com o teor de água 

nos discos protoplanetários (Gundlach and Blum 2015).  Essas correlações mostram 

também a importância da investigação de abundâncias relativas de elementos em estrelas 

com planetas (Schuler et al. 2011). Uma questão mais específica a esse respeito é a 

polêmica sobre a formação de “planetas de carbono” em torno de estrelas com alta relação 

C/O, já discutida na seção 2.3. Os resultados de análises de abundâncias têm sido 
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controversos e alguns autores desmentem resultados de valores altos de C/O (Teske 

2013). 

Um argumento contra a hipótese da curva ZAPO é a chamada “Linha de Gelo” 

(Snow Line) uma distância da estrela no disco protoplanetário onde a temperatura permite 

a condensação de água e de outros voláteis de alta abundância como CO – cada volátil 

tem sua linha de gelo - , que aumentaria acentuadamente a densidade superficial de 

sólidos; a consequente descontinuidade no perfil radial de densidade de sólidos faria da(s) 

linha(s) de gelo possíveis locus ótimo para a formação de planetas gigantes (Martin and 

Livio 2012, Zhang et al. 2013).  Entretanto, observações do satélite Spitzer indicam 

migração para fora de grãos de silicato cristalino em discos de estrelas T-Tauri e em 

outros aglomerados estelares de idades diferentes (Oliveira et al. 2011, Olofsson et al. 

2009). Essa evidência de forças com sentido para fora dos discos, aliadas a turbulência 

(Owen 2014, Hubbard 2016), podem dispersar esse ponto de máximo no perfil radial de 

sólidos. 

Para a obtenção dos parâmetros da curva ZAPO o planeta Júpiter foi usado como 

exemplo de planeta que não sofreu migração, ou que sofreu migração leve (Franklin & 

Soper 2003). Entretanto, trabalhos recentes de simulação, notadamente o Modelo Grand 

Tack ou Grande Virada (Walsh et al. 2011) conclui que Júpiter se formou a 

aproximadamente 3,5 UA (ver Figura 41), tendo subsequentemente migrado para dentro 

e para fora, antes de atingir uma órbita estável em 5,2 UA. Esse modelo tem feito sucesso 

porque explica o tamanho de Marte, um problema antigo e não resolvido nas simulações 

de formação dos planetas do Sistema Solar.  

Por outro lado, o modelo Grand Tack também possui problemas (Raymond & 

Morbidelli 2014) e a curva ZAPO manteve a sua validade após 11 anos de acréscimo 

substancial na estatística de planetas, o que dá peso ao modelo. Além disso, o estudo de 

gêmeos de Júpiter e de gigantes gasosos de longo período indica uma população 

considerável com órbitas suficientemente longas, com frequência de 6,2% de planetas 

gigantes orbitando estrelas do tipo solar a distâncias entre 3 e 7 UA (Wittenmyer et al. 

2016), implicando formação in situ (Bryan et al. 2016, Rowan et al. Wittenmyer et al. 

2011). Além disso, vale lembrar que o local escolhido de formação de Júpiter a 3,5 AU 

por Walsh et al. (2011) é justamente na snow line, cuja importância como ponto ótimo de 

formação tem também seus problemas, discutidos acima. No futuro, desenvolvimentos 

em simulação e uma amostra maior de planetas extrassolares deverá indicar com mais 

segurança se a hipótese de Júpiter com pouco ou nenhuma migração é razoável ou não. 
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Figura 41. Evolução da órbita dos planetas gigantes do sistema solar e sua influência na formação dos planetas rochosos. 

Fonte Walsh et al. 2011 

 

A nossa amostragem filtrada de 504 planetas possui 14 planetas em sistemas de 

múltiplas estrelas, sendo que um deles é circumbinário (Kepler-16 (AB) b). Apesar da 

possibilidade de que a frequência de planetas nesse tipo de configuração possa ser afetada 

pela interação de disco protoplanetário com a(s) estrela(s) companheira(s), o processo de 

formação planetária é o mesmo que ocorre em estrelas isoladas, e decidimos não excluir 

planetas em estrelas múltiplas de nossa amostragem.  

 

 

4.4 – Próximos Passos 

 

A possibilidade de que a formação de gigantes gasosos pode atrapalhar a 

formação de outros planetas, principalmente devido a migração extensiva, tem respaldo 

no fato, confirmado pelos dados da sonda Kepler, de que planetas gigantes não são 

geralmente encontrados em sistemas com mais de um planeta (Lissauer, Dawson & 

Tremaine 2014, Latham et al. 2011). A Figura 42 mostra os resultados de Latham et al. 

(2011).  

Assim, é possível que estrelas com gigantes gasosos próximos da curva ZAPO, 

que migraram pouco ou não migraram, contenham planetas rochosos com um histórico 

similar aos dos planetas rochosos do Sistema Solar, e, consequentemente, com mais 

chance de habitabilidade. Por exemplo, a presença de um planeta gigante gasoso numa 

órbita externa, como Júpiter, pode ter ajudado a Terra no que diz respeito à proteção 

contra detritos da formação planetária, e no quesito de fornecimento indireto de água, 

como já mencionado anteriormente.  
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Assim, pretendemos fazer um estudo detalhado das estrelas com planetas 

próximos da ZAPO, com o intuito de selecionar candidatos para observação, seja com 

métodos de velocidade radial, seja com futura observação direta, com JWST ou E-ELT 

por exemplo, para o caso de estrelas próximas.  

 

 
Figura 42 – Resultados de distribuição, por tamanho, de planetas em sistemas múltiplos e simples. Fonte: Latham et 

al. (2011) 

 

 

O efeito da química do disco protoplanetário na curva ZAPO também será objeto 

de future estudo. A metalicidade, expressa pelo logaritmo da razão de átomos de ferro em 

relação aos de hidrogênio, é uma boa aproximação da abundância de metais no disco 

protoplanetário, mas detalhes das abundâncias dos metais, como as abundâncias relativas 

de carbono, oxigênio e outros elementos, têm provavelmente um papel no processo de 

formação planetária (Bitsch & Johansen 2016, Santos et al. 2015), e podem afetar os 

valores dos parâmetros 𝛼𝑎 , 𝛽𝑎  e t, que, junto com a metalicidade, definem o raio orbital 

ótimo de formação na curva ZAPO.   
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5 – CONCLUSÕES E CONSIDERAÇÕES FINAIS 

 

Desde o descobrimento do primeiro planeta em outra estrela da sequência 

principal, em 1995, a pesquisa de planetas extrassolares experimentou um crescimento 

explosivo, sendo que hoje a taxa de artigos relacionados ao tema, depositados na página 

astro-ph, fica atualmente, em média, entre 4 e 6 por dia. Descobertas de planetas, 

particularmente planetas rochosos na zona habitável, ganham rotineiramente as 

manchetes de jornais, e, de fato, enquanto escrevo essas palavras, um artigo publicado na 

Nature (Anglada-Escudé et al. 2016) anuncia a descoberta de um planeta pouco maior do 

que a Terra, na zona habitável da estrela mais próxima de nós, Próxima Centauri. 

Essas considerações têm por objetivo evidenciar o atual estado de crescimento 

da área, que se apresenta, ao mesmo tempo, como uma oportunidade e um desafio ao 

pesquisador dedicado ao estudo da planetologia: a oportunidade de uma época que 

oferece grande quantidade de novos dados observacionais, e o desafio de manter-se 

razoavelmente atualizado ante o fluxo intenso de artigos em várias sub-áreas como 

formação planetária, atmosferas planetárias, habitabilidade, e outras. 

No início da década de 1980, quando planetas extrassolares eram só uma 

conjectura saboreada por cientistas teóricos e escritores de ficção científica, Carl Sagan, 

em seu programa de TV Cosmos, expôs o seu sonho de um dia termos à nossa disposição 

a “Enciclopédia Galática”, um compêndio sobre milhões de mundos habitados na nossa 

Galáxia, com informações preciosas de cada um, como características físicas, da biologia, 

e do grau de evolução da civilização. Embora estejamos ainda longe disso, e é possível 

que nunca cheguemos a esse estágio, já possuímos, apenas 35 anos após a série Cosmos, 

informações básicas sobre milhares de planetas em estrelas na vizinhança do Sol, 

incluindo alguns classificados como “habitáveis”. Aprendemos que a arquitetura de 

sistemas planetários exibe uma variabilidade muito maior do que a que se supunha 

possível, que certos tipos de planetas não encontrados no Sistema Solar são muito 

comuns. 

Mas novos desenvolvimentos tecnológicos, materializados no JWST e no E-

ELT, por exemplo, prometem, em um horizonte de tempo de menos de uma década, um 

salto qualitativo e quantitativo no estudo de planetas extrassolares, a saber, a obtenção de 

imagens (pontuais) de planetas em estrelas próximas, alguns talvez da magnitude de 

planetas rochosos, cujo estudo espectroscópico pode nos dar indicação da composição 

atmosférica, e, consequentemente, indicação sobre se há atividade biológica. 

Esse trabalho de doutoramento foi composto de três estudos. A pesquisa sobre 

reações químicas na perda de massa atmosférica do planeta HD 209458 b rendeu alguns 

resultados interessantes, como a possibilidade de formação de moléculas pequenas com 

oxigênio e hidrogênio, particularmente o OH+, com densidade de coluna total estimada 

em 107 cm-2, e um programa que pode ser utilizado e expandido para o estudo, através de 

simulações, do ambiente de perda de massa atmosférica de outros planetas, onde 

moléculas mais complexas e com maior abundância, talvez moléculas de cadeia de 
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carbono, possam ser formadas devido ao fluxo radiativo UV menos intenso. O trabalho 

sobre a atmosfera de planetas rochosos em órbitas excêntricas mostrou um método para 

a estimativa de um batente inferior para a espessura atmosférica, que pode vir a se tornar 

útil observacionalmente, quando telescópios mais poderosos forem inaugurados, 

permitindo a observação direta de planetas do porte da Terra em torno de estrelas 

próximas.  Finalmente, o trabalho sobre a hipótese do local ótimo de formação de planetas 

gigantes gasosos, que foi iniciado em 2005, mostrou estar ainda válido atualmente, com 

um incremento de duas ordens de grandeza no número de planetas descobertos desde 

então, o que dá bastante crédito à nossa suposição de que os planetas gigantes gasosos se 

formam ao longo de uma curva (ZAPO – Zero Age Planetary Orbit) num gráfico de 

metalicidade estelar versus raio da órbita. Pudemos também constatar a sua validade para 

uma faixa razoável de massas estelares. Dada a notória influência dos planetas gigantes 

gasosos na evolução e habitabilidade de planetas rochosos na Zona Habitável, segue-se 

que os resultados desse trabalho possuem desdobramentos astrobiológicos.      

O futuro da área de planetas extrassolares é promissor, e tenho a felicidade de 

poder ter dado uma pequena contribuição, através de três linhas teóricas de pesquisa, 

todas independentes umas das outras, todas com ideias originais, e todas publicadas. 
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ANEXO I – Programas MATLAB/DASSLC de reações químicas e 

fotoquímicas ao longo da perda de massa atmosférica de Hot Jupiter 

 

Obs: a lista de k foi abreviada até k30, e a lista de balanços individuais até y(10),  

para não haver folhas impressas demais, visto que o objetivo aqui é mostrar a 

estrutura do programa  

 
% Program AstroReactionsPAHUMIST 

  
% Calculates the radial profile of several species along the mass loss 

of 
% Hot Jupiters 

  
% Uses the UMIST Rate12 database  

  
% Uses DASSLC to integrate the set of differential equations 

  
% Units according to UMIST ( s, #, cm )  

  
% Temperature, density and velocity of mass loss according to Penz et 

al. (2008) 

  
% requires file ReactionEquationsPAHUMIST.m 

  
Length = input('entre com a dimensão da região de reação, em km') 

  
% transformando Length em cm: 

  
Length = Length*1e5; 

  
y0 = zeros(1,53)'; 

  
% benzeno --> y(1)   
% c-C6H7+ --> y(2) 
% C6H5+   --> y(3) 
% C4H3+   --> y(4) 
% C2H2    --> y(5) 
% C2H3+   --> y(6) 
% HCO+    --> y(7) 
% CO      --> y(8) 
% HCO     --> y(9) 
% H2+     --> y(10) 
% H+      --> y(11) 
% C0+     --> y(12) 
% C2H2+   --> y(13) 
% H2O     --> y(14) 
% H2O+    --> y(15) 
% OH      --> y(16) 
% O       --> y(17) 
% C3H3+   --> Y(18) 
% OH+     --> Y(19) 
% He+     --> y(20) 
% CH4     --> y(21) 
% CH4+    --> y(22) 
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% C+      --> y(23) 
% H2CO    --> y(24) 
% CH3     --> y(25) 
% C2H4    --> y(26) 
% C2H4+   --> y(27) 
% CH3+    --> y(28) 
% H3+     --> y(29) 
% C4H2+   --> y(30) 
% C2H3    --> y(31) 
% C2H+    --> y(32) 
% C       --> y(33) 
% C3H4+   --> y(34) 
% C3H3    --> y(35) 
% O+      --> y(36)  
% CO2     --> y(37) 
% CO2+    --> y(38) 
% C-      --> y(39) 
% CH2     --> y(40) 
% H-      --> y(41) 
% C2H     --> y(42) 
% C2H-    --> y(43) 
% O-      --> y(44) 
% OH-     --> y(45) 
% C5H3+   --> Y(46) 
% CH-     --> Y(47) 
% CH      --> Y(48) 
% C3H2    --> Y(49) 
% CH+     --> Y(50) 
% H3O+    --> y(51) 
% CH2+    --> y(52) 
% C6H6+   --> y(53) 

  
% Initial values of anbundances for the main components: 
% for  C/O = 0.54 

  
% fator de metalicidade M 
% para Fe/H =0.3, M=1.995 

  
M = 1.0; 

  
% O  
y0(17) = M*5.4e-4 
% C 
y0(33) = M*1.75e-4 
% C+ 
y0(23) = M*7e-4 
% O+ 
y0(36) = M*1.08e-3 
% H+ 
y0(11) = 1.5 
% He+ 
y0(20) = 2e-1 

  

  
% Initial and final values for temperature, density and velocity of 

the 
% escaping hydrogen flux 
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%Tini = input('entre com o valor da temperatura no início da região de 

reação, em K') 
Tini = 2000 

  
%Tfini = input('entre com o valor da temperatura no final da região de 

reação, em K') 
Tfini = 500 

  
%Denini = input('entre com o valor da densidade no início da região de 

reação, em #/cm3') 
Denini = 4.5e5; 
% #/cm3 foi transformado em #/km3 

  
%Denfini = input('entre com o valor da densidade no final da região de 

reação, em #/cm3') 
Denfini = 1e4; 

  
%Vini = input('entre com o valor da velocidade no início da região de 

reação, em km/s') 
Vini = 13; 

  
Vini = Vini*1e5; 

  
%Vfini = input('entre com o valor da temperatura no final da região de 

reação, em Km/s') 
Vfini = 40; 

  
Vfini = Vfini*1e5; 

  
% defiition of the radial step for the integration of the differential 

equations 

  
tspan = [0:2e5:Length]; 

  
%rtol = 1e-6; 
%atol = 1e-10; 

  
rpar = [ Tini  Tfini Denini  Denfini  Vini  Vfini  Length ]; 

  
[t,y] = dasslc('ReactionEquationsPAHUMIST559v3',tspan,y0,[],rpar); 

  
plot(t,y(:,19),'b') 

 

 

 
function[res,ires]= ReactionEquationsPAHUMIST559v3(t,y,yp,rpar) 

  
% criando uma evolução linear para a densidade: 
% Versão 27 02 13 - inserção da reação R326 e R268 e R7 

  
%DENS = rpar(3) - [ (rpar(3) - rpar(4))/rpar(7) ]*t; 

  
%criando um perfil nao linear para a densidade: 

  
DENS = 4.5e5; 
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% ./[ [ t*2.9/2e11 + ones(size(t)) ].^2.8 ]; 

  
% criando uma evolução linear para a velocidade: 

  
VEL = rpar(5) + [ (rpar(6) - rpar(5))/rpar(7) ]*t; 

  
% criando uma evolução linear para a temperatura: 

  
%TEMP = rpar(1) - [ (rpar(1) - rpar(2))/rpar(7) ]*t; 

  
% criando um perfil nao linear para temperatura  
X=(2/3)*2e11; 
TEMP = 2000*X./[t + X*ones(size(t))]; 

  

  
%------------------------------------------------------- 

  
% DEFINIÇÃO DAS REAÇÕES SEGUNDO O BANCO DE DADOS UMIST 

  
eletr = 1e-3; 
H = 1; 
He = 0.05; 

  
% fazendo uma gradação linear para H2,  
H2ini = 1e-1; 
H2fini = 1e-2; 
H2 = H2ini + [ (H2fini - H2ini)/rpar(7) ]*t; 

  
% Fator multiplicativo para as reações fotoquínicas devido a 

proximidade 
% com a estrela 

  
P = 1e9; 

  
% P é para a distancia estrela/planeta, e não para estrela/regiaõ do 

iniio 
% da simulação 

  
% Criando um vetor de ator multiplicativo que cai com o quadrado da 
% distância: 

  
F0 = P*0.841; 

  
% o valor de 0.803 corrige para a distancia radial do inicio da 

simulação, 
% a 9 Rp 

  
AU = 1.5e13; 
% valor de 1 AU em cm 

  
F = F0*[0.0518./(0.0518 + t./AU)].^2; 

  
%F corrige para 9 Rp ate 20 Rp  
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% REAÇÕES PRINCIPAIS BASEADO NO ARTIGO DO WOODS (2002) 

  
% formação de benzeno 

  
% (1)  c-C6H7+  + e-  --> c-C6H6 + H   
% y(1) = c-C6H6 
% y(2) = c-C6H7+ 
% e- = cte = eletr 
% H  = cte = H 
a1= 5e-7; 
b1=-0.5; 
g1=0; 
k1 = a1*(TEMP./300).^b1.*exp(-g1./TEMP); 

  
% formação de c-C6H7+ 

  
% (2) C6H5+ + H2 --> c-C6H7+ + photon 
% y(3) = C6H5+ 
% H2 = cte = H2 
a2= 6e-11; 
b2= 0; 
g2= 0; 
k2 = a2*(TEMP./300).^b2.*exp(-g2./TEMP); 

  
% formação de C6H5+ 

  
% (3) C4H3+ + C2H2 --> C6H5+  + photon 
% y(4) = C4H3+  
% y(5) = C2H2 
a3= 2e-10; 
b3= 0; 
g3= 0; 
k3 = a3*(TEMP./300).^b3.*exp(-g3./TEMP); 

  
% formação de C4H3+ 

  
% (4)  C2H3+ + C2H2 --> C4H3+  + H2  
% y(6) = C2H3+  
a4= 7.2e-10; 
b4= 0; 
g4= 0; 
k4 = a4*(TEMP./300).^b4.*exp(-g4./TEMP); 

  
% formação de C2H3+ 

  
% (5) HCO+ + C2H2 --> C2H3+ + CO  
% y(7) = HCO+ 
% Y(8) = CO 
a5= 1.4e-9 
b5= 0; 
g5= 0; 
k5 = a5*(TEMP./300).^b5.*exp(-g5./TEMP); 

  
% --------------------------------------------- 

  
% REAÇÕES DOS INTERMEDIARIOS  
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% --> descrição das reações encontra-se noS cadernoS # 2-5 Projeto 

PAH/OSIRIS 

  
a6= 1e-9; 
b6= -0.5; 
g6= 0; 
k6 = a6*(TEMP./300).^b6.*exp(-g6./TEMP); 

  
a7= 9.4e-10; 
b7= -0.5; 
g7= 0; 
k7 = a7*(TEMP./300).^b7.*exp(-g7./TEMP); 

  
a8= 7.4e-10; 
b8= -0.5; 
g8= 0; 
k8 = a8*(TEMP./300).^b8.*exp(-g8./TEMP); 

  
a9= 5e-10; 
b9= -0.5; 
g9= 0; 
k9 = a9*(TEMP./300).^b9.*exp(-g9./TEMP); 

  
a10= 2.8e-10; 
b10= -0.5; 
g10= 0; 
k10 = a10*(TEMP./300).^b10.*exp(-g10./TEMP); 

  
a11= 2.8e-10; 
b11= -0.5; 
g11= 0; 
k11 = a11*(TEMP./300).^b11.*exp(-g11./TEMP); 

  
a12= 2.8e-10; 
b12= -0.5; 
g12= 0; 
k12 = a12*(TEMP./300).^b12.*exp(-g12./TEMP); 

  
a13= 8.8e-10; 
b13= -0.5; 
g13= 0; 
k13 = a13*(TEMP./300).^b13.*exp(-g13./TEMP); 

  
a14= 8.5e-11; 
b14= 0; 
g14= 0; 
k14 = a14*(TEMP./300).^b14.*exp(-g14./TEMP); 

  
a15= 8.5e-11; 
b15= 0; 
g15= 0; 
k15 = a15*(TEMP./300).^b15.*exp(-g15./TEMP); 

  
a16= 1e-9; 
b16= 0; 
g16= 0; 
k16 = a16*(TEMP./300).^b16.*exp(-g16./TEMP); 
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a17= 3e-10; 
b17= -0.5; 
g17= 0; 
k17 = a17*(TEMP./300).^b17.*exp(-g17./TEMP); 

  
a18= 9.4e-10; 
b18= -0.5; 
g18= 0; 
k18 = a18*(TEMP./300).^b18.*exp(-g18./TEMP); 

  
a19= 7.2e-15; 
b19= 0; 
g19= 0; 
k19 = a19*(TEMP./300).^b19.*exp(-g19./TEMP); 

  
a20= 7.5e-10; 
b20= 0; 
g20= 0; 
k20 = a20*(TEMP./300).^b20.*exp(-g20./TEMP); 

  
a21= 6.4e-10; 
b21= 0; 
g21= 0; 
k21 = a21*(TEMP./300).^b21.*exp(-g21./TEMP); 

  
a23= 4.8e-10; 
b23= 0; 
g23= 0; 
k23 = a23*(TEMP./300).^b23.*exp(-g23./TEMP); 

  
a26= 6.4e-10; 
b26= 0; 
g26= 0; 
k26 = a26*(TEMP./300).^b26.*exp(-g26./TEMP); 

  
a30= 6.9e-9; 
b30= -0.5; 
g30= 0; 
k30 = a30*(TEMP./300).^b30.*exp(-g30./TEMP); 
  

--- 

--- 

--- 
%--------------------------------------------------------------------- 

  
% BALANÇOS INDIVIDUAIS 

  
% acúmulo de benzeno --> y(1)   

  
res(1) = VEL*yp(1) - k1.*DENS*y(2)*eletr + k96.*DENS*y(29)*y(1) + 

k97.*DENS*y(1)*y(20) + k151.*DENS*y(1)*y(6) + k203.*DENS*y(1)*y(23) + 

k523.*y(1) + k609.*y(1) 

  
% acúmulo de c-C6H7+ --> y(2) 
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res(2) = VEL*yp(2) + k1.*DENS*y(2)*eletr - k2.*DENS*y(3)*H2 - 

k95.*DENS*y(3)*y(26) - k96.*DENS*y(29)*y(1) - k151.*DENS*y(1)*y(6) 

  
% acumulo de C6H5+ --> y(3) 

  
res(3) = VEL*yp(3) + k2.*DENS*y(3)*H2 - k3.*DENS*y(4)*y(5) + 

k95.*DENS*y(3)*y(26) - k97.*DENS*y(1)*y(20) - k98.*DENS*y(26)*y(30) - 

k99.*DENS*y(31)*y(4) + k610.*DENS*y(53)*H 

  
% acumulo de C4H3+ --> y(4) 

  
res(4) = VEL*yp(4) + k3.*DENS*y(4)*y(5) - k4.*DENS*y(6)*y(5) - 

k85.*DENS*y(13)*y(5) - k86.*DENS*y(28)*y(5) + k99.*DENS*y(31)*y(4) - 

k136.*DENS*y(13)*y(31) - k137.*DENS*y(5)*y(6) - k138.*DENS*y(30)*H - 

k139.*DENS*y(33)*(34) - k329.*DENS*y(6)*y(42) - k330.*DENS*y(27)*y(42) 

- k449.*DENS*y(28)*y(49) 

  
% acumulo de C2H3+ --> y(6) 

  
res(5) = VEL*yp(6) + k4.*DENS*y(6)*y(5) - k5.*DENS*y(7)*y(5) - 

k46.*DENS*y(23)*y(21) - k47.*DENS*y(9)*y(13) - k48.*DENS*y(7)*y(5) -  

k49.*DENS*y(5)*y(22) - k50.*DENS*y(5)*y(10) - k51.*DENS*y(13)*H2 - 

k76.*DENS*y(26)*y(23) + k77.*DENS*y(26)*y(6)- k79.*DENS*y(26)*y(11) - 

k81.*DENS*y(26)*y(10) - k82.*DENS*y(26)*y(20) + k128.*DENS*y(35)*y(6) 

- k132.*DENS*y(11)*y(35) +  k133.*DENS*y(35)*y(6) + 

k137.*DENS*y(5)*y(6) - k141.*DENS*y(13)*y(31) - k142.*DENS*y(27)*y(31) 

- k143.*DENS*y(28)*y(31) - k145.*DENS*y(5)*y(29) - 

k146.*DENS*y(26)*y(29) + k150.*DENS*y(6)*eletr + k151.*DENS*y(1)*y(6) 

+ k173.*DENS*y(6)*H + k204.*DENS*y(6)*y(39) + k205.*DENS*y(47)*y(6) + 

k206.*DENS*y(6)*y(44) + k207.*DENS*y(6)*y(45) + k278.*DENS*y(6)*eletr 

- k310.*DENS*y(26)*y(36) + k329.*DENS*y(6)*y(42) - 

k332.*DENS*y(11)*y(31) - k333.*DENS*y(23)*y(26) - 

k334.*DENS*y(21)*y(50) - k335.*DENS*y(40)*y(28) - 

k336.*DENS*y(28)*y(26) + k337.*DENS*y(6)*eletr + k338.*DENS*y(6)*eletr 

+ k339.*DENS*y(6)*y(43) + k340.*DENS*y(6)*y(41) + 

k392.*DENS*y(6)*y(31) - k446.*DENS*y(27)*H + k465.*DENS*y(42)*y(6) + 

k480.*DENS*y(6)*eletr - k576*y(31) - k578.*y(31) 

  
% acumulo de C2H2 --> y(5) 

  
res(6) = VEL*yp(5) + k3.*DENS*y(4)*y(5) + k4.*DENS*y(6)*y(5) + 

k5.*DENS*y(7)*y(5) - k9.*DENS*y(9)*y(13) - k15.*DENS*y(18)*y(17) + 

k33.*DENS*y(5)*y(22) +  k34.*DENS*y(5)*y(11) + k35.*DENS*y(5)*y(10) + 

k48.*DENS*y(7)*y(5) + k49.*DENS*y(5)*y(22) + k50.*DENS*y(5)*y(10) + 

k66.*DENS*y(5)*y(27) - k77.*DENS*y(26)*y(6) + k85.*DENS*y(13)*y(5) + 

k86.*DENS*y(28)*y(5) - k91.*DENS*y(14)*y(6) - k92.*DENS*y(6)*eletr - 

k93.*DENS*y(13)*y(26) - k95.*DENS*y(3)*y(26) + k103.*DENS*y(5)*y(32) + 

k104.*DENS*y(5)*y(13) + k109.*DENS*y(5)*y(20) - k128.*DENS*y(35)*y(6) 

-  k133.*DENS*y(35)*y(6) + k137.*DENS*y(5)*y(6) - 

k141.*DENS*y(13)*y(31) + k145.*DENS*y(5)*y(29) - k150.*DENS*y(6)*eletr 

- k151.*DENS*y(1)*y(6) + k167.*DENS*y(5)*y(15) + k168.*DENS*y(5)*y(20) 

+ k169.*DENS*y(5)*y(36) + k184.*DENS*y(5)*y(38) - 

k188.*DENS*y(39)*y(40) - k189.*DENS*y(41)*y(42) - k190.*DENS*y(43)*H - 

k191.*DENS*y(39)*y(13) - k192.*DENS*y(41)*y(13) - 

k193.*DENS*y(44)*y(13) - k194.*DENS*y(45)*y(13) - 

k195.*DENS*y(33)*y(25) - k196.*DENS*y(40)*y(40) - 

k197.*DENS*y(40)*y(40) - k198.*DENS*y(25)*y(31) - k199.*DENS*y(42)*H2 

- k200.*DENS*H*y(31) - k201.*DENS*y(31)*y(16) - k217.*DENS*y(29)*y(42) 



114 
 
 

- k219*DENS*y(47)*y(13) + k234.*DENS*y(5)*y(17) + k241.*DENS*y(5)*H + 

k325.*DENS*y(5)*y(16) + k326.*DENS*y(5)*y(16) - k331.*DENS*y(13)*y(43) 

+ k381.*DENS*y(16)*y(5) + k466.*DENS*y(33)*y(6) - 

k469.*DENS*y(11)*y(31) + k524*y(5) + k525*y(5) + k526.*y(5) + 

k527.*y(5) - k571*y(26) - k573.*y(26) - k575*y(31) - k577.*y(31) - 

3*k611.*DENS*y(53)*eletr 

  
% acumulo de HCO+ --> y(7) 

  
res(7) = VEL*yp(7) + k5.*DENS*y(7)*y(5) - k6.*DENS*y(9)*y(10) - 

k7.*DENS*y(9)*y(11) - k8.*DENS*y(9)*y(12) - k9.*DENS*y(9)*y(13) - 

k10.*DENS*y(9)*y(15) - k11.*DENS*y(12)*H2 - k12.*DENS*y(8)*y(15) - 

k13.*DENS*y(12)*y(14) - k14.*DENS*y(17)*y(13) - k15.*DENS*y(18)*y(17) 

- k16.*DENS*y(8)*y(19) - k17.*DENS*y(12)*y(16) +  k48.*DENS*y(7)*y(5) 

- k61.*DENS*y(24)*y(12)  - k71.*DENS*y(12)*y(21) - 

k116.*DENS*y(23)*y(9) + k127.*DENS*y(35)*y(7) - k130.*DENS*y(17)*y(34) 

- k148.*DENS*y(8)*y(29) - k160.*DENS*y(9)*y(19) -  

k162.*DENS*y(8)*y(19) - k180.*DENS*y(37)*y(11) + k212.*DENS*y(42)*y(7) 

+ k239.*DENS*y(7)*y(43) - k255.*DENS*y(8)*y(22) - 

k274.*DENS*y(9)*y(50) - k290.*DENS*y(17)*y(48) + k314.*DENS*y(7)*y(45) 

- k341.*DENS*y(9)*y(50) - k342.*DENS*y(9)*y(28) - 

k343.*DENS*y(9)*y(36) - k344.*DENS*y(14)*y(23) - 

k345.*DENS*y(50)*y(37) - k346.*DENS*y(50)*y(14) - 

k347.*DENS*y(52)*y(17) - k348.*DENS*y(40)*y(12) - 

k349.*DENS*y(28)*y(17) - k350.*DENS*y(48)*y(12) - k351.*DENS*y(38)*H + 

k352.*DENS*y(31)*y(7) + k353.*DENS*y(33)*y(7) + k354.*DENS*y(40)*y(7) 

+ k355.*DENS*y(48)*y(7) + k356.*DENS*y(14)*y(7) + 

k357.*DENS*y(16)*y(7) + k358.*DENS*y(39)*y(7) + k359.*DENS*y(41)*y(7) 

+ k360.*DENS*y(7)*y(39) + k361.*DENS*y(44)*y(7) + 

k395.*DENS*y(7)*y(49) - k425.*DENS*y(23)*y(24) - 

k427.*DENS*y(50)*y(24) - k428.*DENS*y(24)*y(52) - 

k430.*DENS*y(24)*y(28) - k431.*DENS*y(24)*y(11) - 

k432.*DENS*y(24)*y(10) - k433.*DENS*y(24)*y(36) - 

k437.*DENS*y(17)*y(26) - k447.*DENS*y(17)*y(27) - 

k477.*DENS*y(17)*y(32) - k482.*DENS*y(48)*y(8) - 

k484.*DENS*y(33)*y(51) + k528.*y(7) - k533*y(9) - k535.*y(9) - 

k564.*y(24) 

  
% acumulo de CO --> y(8) 

  
res(8) = VEL*yp(8) - k5.*DENS*y(7)*y(5) - k8.*DENS*y(9)*y(12) - 

k18.*DENS*y(9)*y(11) - k20.*DENS*y(12)*H + k26.*DENS*y(8)*y(10) -  

k32.*DENS*y(12)*y(14) + k44.*DENS*y(20)*y(8) - k47.*DENS*y(9)*y(13) - 

k48.*DENS*y(7)*y(5) - k54.*DENS*y(9)*y(11) - k56.*DENS*y(21)*y(12) - 

k102.*DENS*y(10)*y(9) - k121.*DENS*y(33)*y(12) - k127.*DENS*y(35)*y(7) 

+ k148.*DENS*y(8)*y(29) - k154.*DENS*y(12)*y(16) + 

k162.*DENS*y(8)*y(19) - k158.*DENS*y(9)*y(36) - k164.*DENS*y(12)*y(17) 

- k175.*DENS*y(37)*y(12) - k178.*DENS*y(37)*y(23) - 

k182.*DENS*y(37)*y(20) + k187.*DENS*y(8)*y(16) - k212.* 

DENS*y(42)*y(7) - k234.*DENS*y(5)*y(17) + k255.*DENS*y(8)*y(22) - 

k262.*DENS*y(17)*y(39) - k262.*DENS*y(33)*y(44) - 

k264.*DENS*y(17)*y(33) - k286.*DENS*y(17)*y(42) - 

k294.*DENS*y(12)*y(48) - k300.*DENS*y(17)*y(43) - 

k326.*DENS*y(5)*y(16) - k345.*DENS*y(50)*y(37) + k352.*DENS*y(31)*y(7) 

- k353.*DENS*y(33)*y(7) - k354.*DENS*y(40)*y(7) - 

k355.*DENS*y(48)*y(7) - k356.*DENS*y(14)*y(7) - k357.*DENS*y(16)*y(7) 

- k359.*DENS*y(41)*y(7) + k363.*DENS*y(41)*y(8) + 

k374.*DENS*y(36)*y(8) - k391.*DENS*y(37)*H - k395.*DENS*y(7)*y(49) - 

k402.*DENS*y(19)*y(9) + k410.*DENS*y(20)*y(8) - k423.*DENS*y(9)*y(9) - 
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k424.*DENS*y(23)*y(24) - k426.*DENS*y(50)*y(24) - 

k442.*DENS*y(40)*y(9) - k450.*DENS*y(28)*y(9) - k453.*DENS*y(52)*y(9) 

- k470.*DENS*y(42)*y(12) - k172.*DENS*y(9)*y(32) + 

k482.*DENS*y(48)*y(8) + k491.*DENS*y(8)*y(44) - 

2*k493.*DENS*y(39)*y(37) - k515.*DENS*y(40)*y(12) + k529*y(8) + 

k530*y(8) + k531.*y(8) - k532*y(9) - k534.*y(9) - k561*y(24) - 

k562.*y(24) - k563.*y(24) - k582*y(37) - k583.*y(37) 

  
% acumulo de HCO --> y(9) 

  
res(9) = VEL*yp(9) + k6.*DENS*y(9)*y(10) + k7.*DENS*y(9)*y(11) + 

k8.*DENS*y(9)*y(12) + k9.*DENS*y(9)*y(13) + k10.*DENS*y(9)*y(15) + 

k18.*DENS*y(9)*y(11) + k47.*DENS*y(9)*y(13) + k54.*DENS*y(9)*y(11) - 

k61.*DENS*y(24)*y(12) - k62.*DENS*y(24)*H - k63.*DENS*y(24)*y(17) + 

k102.*DENS*y(10)*y(9) + k116.*DENS*y(23)*y(9) + k160.*DENS*y(9)*y(19) 

+ k158.*DENS*y(9)*y(36) + k172.*DENS*y(9)*y(32) + k233.*DENS*y(9)*H - 

k239.*DENS*y(7)*y(43) + k269.*DENS*y(9)*y(20) + k274.*DENS*y(9)*y(50) 

- k289.*DENS*y(44)*y(48) - k314.*DENS*y(7)*y(45) - 

k319.*DENS*y(16)*y(39) + k341.*DENS*y(9)*y(50) + k342.*DENS*y(9)*y(28) 

+ k343.*DENS*y(9)*y(36) - k358.*DENS*y(39)*y(7) - 

k360.*DENS*y(7)*y(39) - k361.*DENS*y(44)*y(7) - 

k362.*DENS.*y(33)*y(44) - k363.*DENS*y(41)*y(8) - 

k364.*DENS*y(17)*y(27) - k365.*DENS*y(40)*y(17) + 

k402.*DENS*y(19)*y(9) + 2*k423.*DENS*y(9)*y(9) - 

k431.*DENS*y(24)*y(11) - k434.*DENS*y(24)*y(25) - 

k435.*DENS*y(16)*y(24) + k442.*DENS*y(40)*y(9) + k450.*DENS*y(28)*y(9) 

+ k453.*DENS*y(52)*y(9) + k492.*DENS*y(17)*y(9) - 

k498.*DENS*y(40)*y(24) + k532*y(9) + k533*y(9) + k534.*y(9) + 

k535.*y(9) 

  
% acumulo de H2+ --> y(10) 

  
res(10) = VEL*yp(10) + k6.*DENS*y(9)*y(10) - k18.*DENS*y(9)*y(11) - 

k19.*DENS*y(20)*H2 + k21.*DENS*y(10)*H + k26.*DENS*y(8)*y(10) + 

k31.*DENS*y(10)*y(14) + k35.*DENS*y(5)*y(10) + k50.*DENS*y(5)*y(10) - 

k52.*DENS*y(20)*H2 - k54.*DENS*y(9)*y(11) - k55.*DENS*y(11)*H + 

k58.*DENS*y(21)*y(10) + k75.*DENS*y(26)*y(10) + k80.*DENS*y(26)*y(10) 

+ k81.*DENS*y(26)*y(10) + k90.*DENS*y(21)*y(10) + k101.*DENS*y(10)*H2 

+ k102.*DENS*y(10)*y(9) + k214.*DENS*y(10)*y(42) + 

k305.*DENS*y(10)*y(17) + k322.*DENS*y(10)*y(16) + 

k367.*DENS*y(10)*y(33) + k368.*DENS*y(10)*y(40) + 

k369.*DENS*y(10)*y(48) + k432.*DENS*y(24)*y(10) + 

k472.*DENS*y(42)*y(10) + k508.*DENS*y(10)*y(14) + 

k516.*DENS*y(40)*y(10) + k536.*y(10) - k537*H2 

  

--- 

--- 

--- 

  
ires = 0; 
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ANEXO II – Programas MATLAB/DASSLC de cálculo da 

Temperatura de Brilho de planeta rochoso ao longo de órbita kepleriana 

excêntrica  

 

Programa Planetaryrad (parâmetros de acordo com a simulação para PP01 em torno de Tau 

Ceti)    

 
% This program calculates the evolution of the Brightness Temperature 

%of a rocky planet under an eccentric keplerian orbit around a generic 

star  

  

% requires file equations.m 

  

% premise: at t = 0 planet is at perihelion 

  

%exc = input('enter value of eccentricity') 

 exc =0.100; 

%a = input('enter value of semi-major axis in AU') 

 a = 0.78; 

%Mstar = input('enter value of stellar mass, relative to solar') 

 Mstar=0.783; 

%Tstar = input('enter value of stellar surface temperature, in K') 

 Tstar = 5344; 

%Rstar = input('enter value of stellar radius, relative to solar') 

 Rstar = 0.793; 

%A = input('enter value of planetary albedo') 

 A=0.25;  

X = input('enter estimate of planetary atmospheric column density in 

gmol m-2') 

  

% X para Marte: 174 kg/m2 => X = 174*1000/44 = 3955 gmol/m2 

  

%Constante de Stefan-Boltzmann em W m2 K-4:  

  

sigma = 5.6704e-8; 

  

% heat capacity of CO2  = 30 J gmol-1 K-1 

  

cp = 32; 

  

% emissivity in IR = 0.9 

  

em = 0.9; 

  

rpar=[exc a Mstar Tstar Rstar A X sigma cp em]; 
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%days = input('enter time since aphelion, in days'); 

days=700; 

% transforming days into a vector of seconds, with 1 minute increment 

  

tspan = [0:60:(days*24*3600)]; 

  

% calculating an estimate of y0 = T0 in aphelion 

  

T0 = rpar(4)*[(1-rpar(6))/(4*rpar(10))]^0.25*[ 

rpar(5)*6.955e8/(rpar(2)*1.496e11*(1-rpar(1))) ]^0.5; 

  

y0 = [T0]; 

  

[t,y]=dasslc('equations',tspan,y0,[],rpar); 

  

plot(t,y) 

 

 

Programa equations 

 
function[res,ires] = equations(t,y,yp,rpar) 

  

  

% FIRST STEP: calculation of the orbit 

  

% calculating the orbit period 

  

P = [  ( (rpar(2)*1.496e11)^3 )*4*pi^2/(rpar(3)*1.9889e30*6.674e-11)  

]^0.5; 

  

% calculating the mean anomaly 

  

M = 2*pi*t/P; 

  

% calculating the eccentric anomaly 

  

E0 = M; 

  

tam = length(M); 

  

res = zeros(tam,1); 

  

fun = @(E,M) E - sin(E) - M; 

  

%for f=1:tam 

%    c = M(f); 

%    res(f) = fzero(@(x) fun(x,c),E0(f)); 

%end 
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res = fzero(@(x) fun(x,M),E0); 

  

% res is the value of the eccentric anomaly 

  

% calculating the true anomaly 

  

q = tan(res/2); 

  

theta = 2*atan(q*[((1+rpar(1))/(1-rpar(1)))^0.5]); 

  

% calculating r  

  

r = rpar(2)*(1 - (rpar(1))^2)./(1+rpar(1)*cos(theta)); 

  

% plotting the orbit 

  

%rx = r.*cos(theta); 

  

%ry = r.*sin(theta); 

  

%plot(rx,ry) 

  

% SECOND STEP: calculus of the integral radiative flux 

  

rad = 4*pi*(rpar(5)*6.955e8)^2*(rpar(4))^4*rpar(8); 

  

aux = ones(length(r),1); 

  

F = rad*aux; 

  

r2 = r.*r*(1.496e11)^2; 

  

% Fluxo em W m-2 

  

F = (F./r2)/(4*pi); 

  

% Plotando fluxo e r no tempo; r multiplicado por 1000 para ficar na  

% mesma escala de F 

  

%r = r*10e3; 

  

%S = [F,r]; 

  

%plot(t,S); 

  

% radiative balance equation to be solved by dasslc 

  

res(1) = F*(1-rpar(6))/4 - rpar(8)*rpar(10)*(y(1))^4 - 

rpar(7)*rpar(9)*yp(1) 
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ires = 0; 

 

ANEXO III – Planetas selecionados da Enciclopédia de Planetas 

Extrassolares (exoplanet/eu) – maio 2016 

 

Nome do 

planeta 

massa  

(Mj) 

Semi-eixo 

maior 

(UA) 

Excentricidad

e da órbita 

Metalicidad

e estelar 

(Fe/H) 

Massa 

estelar 

(Msol) 
14 And b 5,33 0,83 0 -0,24 2,2 

14 Her b 4,64 2,77 0,369 0,43 0,9 

24 Sex b 1,99 1.333 0,09 -0,03 1,54 

30 Ari B b 9,88 0,995 0,289 0,12 1,22 

42 Dra b 3,88 1,19 0,38 -0,46 0,98 

47 Uma b 2,53 2,1 0,032 0 1,03 

51 Peg b 0,47 0,052 0,0069 0,2 1,11 

55 Cnc d 4.802 5,76 0,025 0,31 0,905 

7 CMa b 2,46 1,93 0,22 0,21 1,52 

8 Umi b 1,5 0,49 0,06 -0,03 1,8 

81 Cet b 5,3 2,5 0,206 -0,06 2,4 

91 Aqr b 3,2 0,7 0,027 -0,03 1,4 

Aldebaran b 6,47 1,46 0,1 -0,27 1,13 

BD+14 4559 b 1,47 0,777 0,29 0,1 0,86 

BD+15 2375 b 1,06 0,576 0,001 -0,22 1,08 

BD+15 2940 b 1,11 0,539 0,26 0,28 1,1 

BD+48 738 b 0,91 1 0,2 -0,2 0,74 

BD+49 828 b 1,6 4,2 0,35 -0,19 1,52 

BD-08 2823 c 0,33 0,68 0,19 -0,07 0,74 

BD-10 3166 b 0,46 0,046 0,0104 0,5 0,99 

BD-11 4672 b 0,53 2,28 0,05 -0,48 0,571 

CoRoT-1 b 1,03 0,0254 0 0,06 0,95 

CoRoT-11 b 2,33 0,04351 0 0,04 1,27 

CoRoT-12 b 0,917 0,04016 0,07 0,16 1.078 

CoRoT-13 b 1.308 0,051 0 0,01 1,09 

CoRoT-14 b 7,6 0,027 0 0,05 1,13 

CoRoT-16 b 0,535 0,0618 0,33 0,19 1.098 

CoRoT-17 b 2,43 0,0461 0 0 1,04 

CoRoT-18 b 3,47 0,0295 0,08 -0,1 0,95 

CoRoT-19 b 1,11 0,0518 0,047 -0,02 1,21 

CoRoT-2 b 3,31 0,0281 0 -0,04 0,97 

CoRoT-21 b 2,26 0,0417 0 0 1,29 

CoRoT-23 b 2,8 0,0477 0,16 0,05 1,14 

CoRoT-26 b 0,52 0,0526 0 0,01 1,09 
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CoRoT-27 b 10,39 0,0476 0,065 0,1 1,05 

CoRoT-28 b 0,484 0,059 0,047 0,15 1,01 

CoRoT-29 b 0,85 0,039 0,082 0,2 0,976 

CoRoT-4 b 0,72 0,09 0 0,05 1,1 

CoRoT-5 b 0,467 0,04947 0,09 -0,25 1 

CoRoT-6 b 2,96 0,0855 0,1 -0,2 1.055 

CoRoT-9 b 0,84 0,407 0,11 -0,01 0,99 

EPIC 318 b 0,624 0,04986 0,027 0,136 0,984 

EPIC 888 b 1,78 0,04419 0 0,24 1.281 

GJ 179 b 0,82 2,41 0,21 0,3 0,357 

GJ 317 b 2,56 1.148 0,11 0,36 0,42 

GJ 328 b 2,3 4,5 0,37 0 0,69 

GJ 3341 b 0,35717 0,089 0,31 -0,09 0,47 

GJ 649 b 0,328 1.135 0,3 0,08 0,54 

GJ 676 A b 4,95 1,8 0,328 0,23 0,71 

GJ 832 b 0,6890476 3,6 0,08 -0,31 0,45 

GJ 849 b 0,9 2,35 0,012 0,22 0,49 

GJ 86 A b 4,01 0,11 0,046 -0,24 0,8 

GJ 876 b 1.938 0,208317 0 0,05 0,334 

HAT-P-1 b 0,525 0,05561 0,067 0,13 1.151 

HAT-P-13 b 0,85 0,0426 0,0142 0,43 1,22 

HAT-P-14 b 2,2 0,0594 0,095 0,11 1.386 

HAT-P-15 b 1.946 0,0964 0,19 0,22 1.013 

HAT-P-16 b 4.193 0,0413 0,036 0,17 1.218 

HAT-P-17 c 1,4 2,75 0,1 0 0,857 

HAT-P-20 b 7.246 0,0361 0,015 0,35 0,756 

HAT-P-21 b 4.063 0,0494 0,228 0,01 0,947 

HAT-P-22 b 2.147 0,0414 0,016 0,24 0,916 

HAT-P-23 b 2,09 0,0232 0,106 0,16 1,13 

HAT-P-24 b 0,685 0,0465 0,067 -0,16 1.191 

HAT-P-25 b 0,567 0,0466 0,032 0,31 1,01 

HAT-P-27-

WASP-40 b 

0,66 0,0403 0,078 0,29 0,945 

HAT-P-28 b 0,626 0,0434 0,051 0,12 1.025 

HAT-P-29 b 0,778 0,0667 0,095 0,21 1.207 

HAT-P-3 b 0,591 0,03866 0 0,41 0,917 

HAT-P-30-

WASP-51 b 

0,711 0,0419 0,035 -0,08 1,18 

HAT-P-31 b 2.171 0,055 0,245 0,15 1.218 

HAT-P-32 b 0,941 0,0344 0,163 -0,16 1.176 

HAT-P-33 b 0,763 0,0503 0,148 0,05 1.403 

HAT-P-35 b 1.054 0,0498 0,025 0,11 1.236 

HAT-P-36 b 1.832 0,0238 0,063 0,26 1.022 

HAT-P-37 b 1.169 0,0379 0,058 0,03 0,929 

HAT-P-4 b 0,68 0,0446 0 0,2 1,26 
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HAT-P-42 b 0,975 0,0575 0 0,27 1.179 

HAT-P-43 b 0,66 0,0443 0 0,23 1.048 

HAT-P-44 b 0,392 0,0507 0,072 0,33 0,939 

HAT-P-45 b 0,892 0,0452 0,049 0,07 1.259 

HAT-P-46 b 0,493 0,0577 0,123 0,3 1.284 

HAT-P-49 b 1,73 0,0438 0 0,074 1.543 

HAT-P-5 b 1,06 0,04079 0 0,24 1.163 

HAT-P-50 b 1,36 0,0453 0,115 -0,18 1.273 

HAT-P-51 b 0,309 0,05069 0,123 0,27 0,976 

HAT-P-52 b 0,819 0,03694 0,047 0,28 0,887 

HAT-P-53 b 1.487 0,03159 0,134 0 1.093 

HAT-P-54 b 0,76 0,04117 0,074 -0,127 0,645 

HAT-P-55 b 0,582 0,04604 0,139 -0,03 1.013 

HAT-P-56 b 2,2 0,0423 0,246 -0,077 1.296 

HAT-P-57 b 1,85 0,0406 0 -0,25 1,47 

HAT-P-6 b 1.057 0,05235 0 -0,13 1,29 

HAT-P-7 b 1.741 0,0379 0 0,13 1,51 

HAT-P-8 b 1,34 0,0449 0 0,01 1,28 

HAT-P-9 b 0,67 0,053 0 0,12 1,28 

HATS-1 b 1.855 0,0444 0,12 -0,06 0,986 

HATS-11 b 0,85 0,04614 0,34 -0,39 1 

HATS-12 b 2,4 0,04795 0,085 -0,1 1,49 

HATS-13 b 0,543 0,04057 0,18 0,05 0,962 

HATS-14 b 1.071 0,03815 0,142 0,33 0,967 

HATS-15 b 2,17 0,02712 0 0 0,871 

HATS-16 b 3,27 0,03744 0 0,1 0,97 

HATS-17 b 1.338 0,1308 0,029 0,3 1.131 

HATS-2 b 1.345 0,023 0 0,15 0,882 

HATS-4 b 1.323 0,0362 0,013 0,43 1.001 

HATS-9 b 0,839 0,03048 0,129 0,34 1,03 

HD 4732 c 2,37 4,6 0,23 0,01 1,74 

HD 100655 b 1,7 0,76 0,085 0,15 2,4 

HD 100777 b 1,16 1,03 0,36 0,27 1 

HD 101930 b 0,3 0,302 0,11 0,17 0,74 

HD 102195 b 0,45 0,049 0 0,05 0,926 

HD 102272 b 5,9 0,614 0,05 0,26 1,9 

HD 102329 b 5,9 2,01 0,211 0,3 1,95 

HD 102956 b 0,96 0,081 0,048 0,19 1,68 

HD 103720 b 0,62 0,0498 0,086 -0,02 0,794 

HD 103774 b 0,367 0,07 0,09 0,28 1.335 

HD 104985 b 8,3 0,95 0,09 -0,35 1,6 

HD 10647 b 0,93 2,03 0,1 -0,078 1,1 

HD 10697 b 6,83 2,16 0,1 0,1 1,15 

HD 108863 b 2,6 1,4 0,1 0,2 1,85 
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HD 108874 b 1,36 1.051 0,07 0,14 1 

HD 109246 b 0,77 0,33 0,12 0,1 1,01 

HD 109749 b 0,28 0,0635 0,0451 0,25 1,2 

HD 111232 b 6,8 1,97 0,2 -0,36 0,78 

HD 113538 c 0,93 2,44 0,2 -0,24 0,585 

HD 114386 b 1,24 1,02 0,23 0 0,75 

HD 114613 b 0,48 5,16 0,25 0,18 1.364 

HD 114729 b 0,84 2,08 0,32 -0,22 0,93 

HD 114783 b 6,3 1,16 0,144 0,33 0,92 

HD 11506 b 3,44 2,43 0,22 0,31 1,19 

HD 116029 b 2,1 1,73 0,21 0,18 1,58 

HD 117207 b 2,06 3,78 0,16 0,27 1,07 

HD 11755 b 6,5 1,08 0,19 -0,74 0,9 

HD 118203 b 2,14 0,07 0,2943 0,1 1,23 

HD 11964 b 0,622 3,16 0,041 0,17 1.125 

HD 11977 b 6,29 1,89 0,4 -0,21 1,91 

HD 121504 b 1,22 0,33 0,03 0,16 1,18 

HD 12484 b 2,98 0,297 0,07 0,05 1,01 

HD 125612 d 7,2 4,2 0,28 0,24 1,1 

HD 12648 b 2,9 0,54 0,04 -0,57 1,2 

HD 12661 b 2,3 0,83 0,377 0,29 1,07 

HD 128311 c 4,19 1,76 0,17 0,08 0,84 

HD 130322 b 1,05 0,088 0,044 -0,02 0,79 

HD 131496 b 2,2 2,09 0,163 0,25 1,61 

HD 132406 b 5,61 1,98 0,34 0,18 1,09 

HD 132563 B b 1,49 2,62 0,22 -0,19 1,01 

HD 134987 b 1,59 0,81 0,233 0,25 1,07 

HD 136418 b 2 1,32 0,255 -0,07 1,33 

HD 13908 c 5,13 2,03 0,12 0,01 1,29 

HD 13931 b 1,88 5,15 0,02 0,03 1,02 

HD 139357 b 9,76 2,36 0,1 -0,13 1,35 

HD 141399 c 1,33 0,689 0,048 0,35 1,07 

HD 142 c 5,3 6,8 0,21 0,04 1,1 

HD 142245 b 1,9 2,77 0,32 0,23 1,69 

HD 143105 b 1,21 0,0379 0,07 0,15 1,51 

HD 143361 b 3,12 2 0,15 0,29 0,95 

HD 145377 b 5,76 0,45 0,307 0,12 1,12 

HD 145457 b 2,9 0,76 0,112 -0,14 1,9 

HD 147018 c 6,56 1.922 0,133 0,1 0,927 

HD 147513 b 1,21 1,32 0,26 -0,03 0,92 

HD 147873 b 5,14 0,522 0,207 -0,03 1,38 

HD 148427 b 0,96 0,93 0,16 0,154 1,45 

HD 149026 b 0,357 0,04288 0 0,36 1,3 

HD 149143 b 1,33 0,052 0,0123 0,26 1,1 
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HD 1502 b 3,1 1,31 0,101 0,09 1,61 

HD 150706 b 2,71 6,7 0,38 -0,13 0,94 

HD 152581 b 1,5 1,48 0,22 -0,46 0,927 

HD 153950 b 2,73 1,28 0,34 -0,01 1,12 

HD 154345 b 1,3 4,3 0,26 -0,105 0,88 

HD 154857 c 2,58 5,36 0,06 -0,22 1.718 

HD 155233 b 2,6 2 0,04 0,1 1,5 

HD 155358 b 0,85 0,64 0,17 -0,51 0,92 

HD 156411 b 0,74 1,88 0,22 -0,12 1,25 

HD 158038 b 1,8 1,52 0,291 0,28 1,65 

HD 159243 c 1,9 0,8 0,075 0,05 1.125 

HD 159868 b 2,1 2,25 0,01 0 1,09 

HD 1605 c 3,48 3,52 0,098 0,21 1,31 

HD 162004 b 1,53 4,43 0,4 0,01 1,19 

HD 163607 c 2,29 2,42 0,12 0,21 1,09 

HD 164509 b 0,48 0,875 0,26 0,21 1,13 

HD 164604 b 2,7 1,13 0,24 -0,18 0,8 

HD 164922 b 0,36 2,11 0,05 0,17 0,94 

HD 165155 b 2,89 1,13 0,2 0,09 1,02 

HD 167042 b 1,6 1,3 0,03 0,05 1,64 

HD 168746 b 0,23 0,065 0,081 -0,06 0,88 

HD 169830 c 4,04 3,6 0,33 0,21 1,4 

HD 170469 b 0,67 2,24 0,11 0,3 1,14 

HD 17092 b 4,6 1,29 0,166 0,18 2,3 

HD 171238 b 2,6 2,54 0,4 0,17 0,943 

HD 175541 b 0,61 1,03 0,33 -0,07 1,65 

HD 178911 B b 6.292 0,32 0,1243 0,28 1,07 

HD 179949 b 0,92 0,045 0,0104 0,22 1,28 

HD 180902 b 1,6 1,39 0,09 0,04 1,52 

HD 181342 b 2,9 1,65 0,1 0,26 1,84 

HD 181433 c 0,64 1,76 0,28 0,33 0,78 

HD 183263 c 3,82 4,25 0,253 0,3 1,17 

HD 185269 b 0,94 0,077 0,3 0,11 1,28 

HD 187123 c 1,99 4,89 0,252 0,16 1,06 

HD 18742 b 2,7 1,92 0,23 -0,04 1,6 

HD 188015 b 1,26 1,19 0,15 0,29 1,09 

HD 189733 b 1.142 0,03142 0,0041 -0,03 0,8 

HD 190360 b 1.495 3,92 0,343 0,24 1,04 

HD 190647 b 1,9 2,07 0,18 0,24 1,1 

HD 191806 b 8,52 2,8 0,259 0,3 1,14 

HD 192263 b 0,733 0,15312 0,008 -0,2 0,81 

HD 192699 b 2,5 1,16 0,149 -0,15 1,68 

HD 195019 b 3,7 0,1388 0,014 0,08 1,06 

HD 196050 b 2,83 2,47 0,21 0,23 1,17 
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HD 197037 b 0,79 2,07 0,22 -0,2 1,11 

HD 19994 b 1,68 1,42 0,3 0,25 1,34 

HD 200964 b 1,85 1.601 0,04 -0,15 1,44 

HD 202206 c 2,44 2,55 0,267 0,37 1,13 

HD 20367 b 1,07 1,25 0,23 0,1 1,04 

HD 204313 b 4,28 3.167 0,0946 0,18 1.045 

HD 204941 b 0,266 2,56 0,37 -0,19 0,74 

HD 205739 b 1,37 0,896 0,27 0,19 1,22 

HD 206610 b 2,2 1,68 0,229 0,14 1,56 

HD 207832 c 0,73 2.112 0,27 0,06 0,94 

HD 208487 b 0,413 0,51 0,21 -0,06 1,3 

HD 208527 b 9,9 2,1 0,08 -0,09 1,6 

HD 209458 b 0,69 0,04747 0,0082 0,02 1.148 

HD 210702 b 1,9 1,2 0,152 0,12 1,68 

HD 212301 b 0,4 0,036 0,0147 0,18 1,05 

HD 212771 b 2,3 1,22 0,111 -0,21 1,15 

HD 216435 b 1,26 2,56 0,07 0,244 1,3 

HD 216437 b 1,82 2,32 0,29 0,25 1,06 

HD 216536 b 1,47 0,609 0,38 -0,17 1,36 

HD 216770 b 0,65 0,46 0,37 0,23 0,9 

HD 217107 b 1,33 0,073 0,132 0,37 1,02 

HD 221287 b 3,09 1,25 0,08 0,03 1,25 

HD 221585 b 1,61 2.306 0,123 0,29 1,19 

HD 222155 b 1,9 5,1 0,16 -0,11 1,13 

HD 224693 b 0,71 0,233 0,05 0,343 1,33 

HD 23079 b 2,45 1.596 0,102 -0,24 1,1 

HD 231701 b 1,08 0,53 0,096 0,07 1,14 

HD 233604 b 6.575 0,747 0,05 -0,36 1,5 

HD 23596 b 8,1 2,88 0,292 0,32 1,27 

HD 240210 b 6,9 1,33 0,15 -0,18 1,25 

HD 240237 b 5,3 1,9 0,4 -0,26 1,69 

HD 24040 b 4,01 4,92 0,04 0,206 1,18 

HD 24064 b 9,4 1,29 0,35 -0,49 1 

HD 25171 b 0,95 3,02 0,08 -0,11 1,09 

HD 2638 b 0,48 0,044 0,0407 0,16 0,93 

HD 27442 b 1,35 1,16 0,058 0,22 1,2 

HD 27894 b 0,62 0,122 0,049 0,3 0,8 

HD 28185 b 5,7 1,03 0,07 0,24 1,24 

HD 285507 b 0,917 0,0729 0,086 0,13 0,734 

HD 28678 b 1,7 1,24 0,168 -0,11 1,74 

HD 290327 b 2,54 3,43 0,08 -0,11 0,9 

HD 2952 b 1,6 1,2 0,129 0 2,54 

HD 30669 b 0,47 2,69 0,18 0,13 0,92 

HD 30856 b 1,8 2 0,24 -0,06 1,35 
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HD 31253 b 0,5 1,26 0,3 0,16 1,23 

HD 32518 b 3,04 0,59 0,01 -0,15 1,13 

HD 32963 b 0,7 3,41 0,07 0,11 0,94 

HD 330075 b 0,62 0,039 0,0187 0,03 0,95 

HD 33142 b 1,3 1,06 0,22 0,05 1,48 

HD 33564 b 9,1 1,1 0,34 -0,12 1,25 

HD 34445 b 0,79 2,07 0,27 0,14 1,07 

HD 35759 b 3,76 0,389 0,389 0,04 1,15 

HD 37124 d 0,696 2.807 0,16 -0,442 0,83 

HD 37605 c 3.366 3.814 0,013 0,34 1 

HD 38529 b 0,93 0,131 0,248 0,27 1,48 

HD 40979 b 4,01 0,846 0,252 0,194 1,1 

HD 41004 A b 2,54 1,64 0,39 -0,09 0,7 

HD 4208 b 0,804 1,65 0,052 -0,284 0,87 

HD 4313 b 2,3 1,19 0,041 0,14 1,72 

HD 43691 b 2,49 0,24 0,14 0,28 1,38 

HD 45364 c 0,6579 0,8972 0,0974 -0,17 0,82 

HD 45652 b 0,47 0,23 0,38 0,29 0,83 

HD 46375 b 0,23 0,041 0,0524 0,24 0,91 

HD 47186 c 0,35061 2.395 0,249 0,23 0,99 

HD 4732 c 2,37 4,6 0,23 0,01 1,74 

HD 47366 c 1,86 1.853 0,278 -0,02 1,81 

HD 47536 b 5 1,61 0,2 -0,68 0,94 

HD 48265 b 1,16 1,51 0,18 0,17 0,93 

HD 50499 b 1,71 3,86 0,23 0,23 1,27 

HD 52265 b 1,05 0,5 0,35 0,21 1,2 

HD 5319 b 1,94 1,75 0,12 0,15 1,56 

HD 5583 b 5,78 0,53 0,076 -0,5 1,01 

HD 564 b 0,33 1,2 0,096 0,13 0,92 

HD 5891 b 7,6 0,76 0,066 -0,02 1,91 

HD 60532 b 9,21 0,77 0,278 -0,26 1,44 

HD 62509 b 2,9 1,69 0,02 0,19 1,47 

HD 63454 b 0,39 0,036 0,0177 0,11 0,8 

HD 63765 b 0,64 0,949 0,24 -0,16 0,865 

HD 6434 b 0,39 0,14 0,17 -0,52 0,79 

HD 66141 b 6 1,2 0,07 -0,32 1,1 

HD 67087 b 3,06 1,08 0,17 0,25 1,36 

HD 6718 b 1,56 3,56 0,1 -0,06 0,96 

HD 68402 b 3,07 2,18 0,03 0,29 1,12 

HD 68988 b 1,86 0,0704 0,1249 0,24 1,2 

HD 69830 d 0,26 0,63 0,07 -0,05 0,86 

HD 70573 b 6,1 1,76 0,4 -0,18 1 

HD 70642 b 2 3,3 0,1 0,16 1 

HD 7199 b 0,29 1,36 0,19 0,28 0,89 
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HD 72659 b 3,15 4,74 0,22 -0,02 0,95 

HD 73256 b 1,87 0,037 0,029 0,29 1,05 

HD 73267 b 3,06 2.198 0,256 0,03 0,89 

HD 73526 c 2,25 1,03 0,28 0,25 1,08 

HD 73534 b 1,15 3,15 0,046 0,16 1,29 

HD 74156 c 7.997 3,82 0,3829 0,13 1,24 

HD 75289 b 0,47 0,046 0,0211 0,29 1,05 

HD 75898 b 2,51 1,19 0,1 0,27 1,28 

HD 76700 b 0,23 0,049 0,0616 0,14 1 

HD 81688 b 1,77 0,66 0 -0,359 2,1 

HD 82886 b 1,3 1,65 0,27 -0,31 1,06 

HD 82943 d 0,29 2.145 0 0,32 1,18 

HD 83443 b 0,4 0,0406 0,007 0,35 0,9 

HD 8535 b 0,68 2,45 0,15 0,02 1,13 

HD 8574 b 2,11 0,77 0,288 0,05 1,17 

HD 86081 b 1,5 0,039 0,0575 0,257 1,21 

HD 88133 b 0,3 0,047 0,0761 0,34 1,2 

HD 89307 b 2 3,34 0,25 -0,14 1.028 

HD 89744 c 3,2 0,44 0 0,18 1,4 

HD 9174 b 1,11 2,2 0,12 0,39 1,03 

HD 92788 c 0,9 0,6 0,04 0,32 1,13 

HD 93083 b 0,37 0,477 0,14 0,15 0,7 

HD 9446 c 1,82 0,654 0,06 0,09 1 

HD 95089 b 1,2 1,51 0,157 0,05 1,58 

HD 95127 b 5,01 1,28 0,11 -0,18 1,2 

HD 95872 b 4,6 5,2 0,06 0,41 0,95 

HD 96063 b 0,9 0,99 0,28 -0,3 1,02 

HD 96127 b 4 1,4 0,3 -0,24 0,91 

HD 98219 b 1,8 1,23 0,21 -0,02 1,3 

HD 99109 b 0,502 1.105 0,09 0,315 0,93 

HD 99706 b 1,4 2,14 0,365 0,14 1,72 

HIP 105854 b 8,2 0,81 0,02 0,31 2,1 

HIP 107773 b 1,98 0,72 0,09 0,03 2,42 

HIP 109600 b 2,68 0,706 0,163 -0,12 0,87 

HIP 11915 0,99 4,8 0,1 -0,059 1 

HIP 12961 b 0,35 0,13 0,16 -0,07 0,67 

HIP 14810 b 3,88 0,0692 0,1427 0,26 0,99 

HIP 57050 b 0,298 0,163506 0,314 0,32 0,34 

HIP 57274 d 0,527 1,01 0,27 0,09 0,73 

HIP 63242 b 9,18 0,565 0,23 -0,31 1,54 

HIP 65407 c 0,784 0,316 0,12 0,25 0,93 

HIP 65891 b 6 2,81 0,13 0,16 2,5 

HIP 67851 c 5,98 3,82 0,17 0 1,63 

HIP 74890 b 2,4 2,1 0,07 0,2 1,74 
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HIP 79431 b 2,1 0,36 0,29 0,4 0,49 

HIP 8541 b 5,59 2,8 0,16 -0,15 1,17 

HIP 91258 b 1.068 0,057 0,024 0,23 0,95 

HR 810 b 2,26 0,925 0,161 0,25 1,11 

KELT-2A b 1.486 0,05498 0,185 -0,015 1,31 

KELT-3 b 1.418 0,04117 0 0,048 1.282 

KELT-4A b 0,884 0,04321 0,03 -0,116 1.204 

KELT-6 c 3,71 2,39 0,21 -0,27 1.126 

KELT-8 b 0,874 0,04571 0,035 0,27 1.211 

KOI-195 b 0,34 0,0414 0,18 -0,21 0,91 

KOI-372 b 3,25 0,4937 0,172 -0,01 1.014 

KOI-830 b 1,27 0,0433 0,22 0,09 0,87 

Kepler-11 g 0,95 0,462 0 0 0,95 

Kepler-12 b 0,431 0,0556 0,01 0,07 1.166 

Kepler-16 (AB) 

b 

0,333 0,7048 0,00685 -0,3 0,8499 

Kepler-167 e 4 1,89 0,06 0,052 0,76 

Kepler-17 b 2,45 0,02591 0,011 0,26 1,16 

Kepler-289 d 0,415 0,51 0,0033 0,05 1,08 

Kepler-40 b 2,2 0,08 0 0,1 1,48 

Kepler-41  b 0,49 0,029 0 -0,09 0,94 

Kepler-412 b 0,939 0,02959 0,0038 0,27 1.167 

Kepler-419 c 7,3 1,68 0,184 0 1,22 

Kepler-423 b 0,595 0,03585 0,019 0,26 1,07 

Kepler-43 b 3,23 0,0449 0,025 0,33 1,32 

Kepler-44 b 1,02 0,0455 0,021 0,26 1,19 

Kepler-45 b 0,505 0,027 0,11 0,08 0,59 

Kepler-454 c 4,46 1.286 0,021 0,32 1.028 

Kepler-46 b 6 0,1967 0,01 0,41 0,902 

Kepler-5 b 2.114 0,05064 0 0,04 1.374 

Kepler-539 b 0,97 0,4988 0,39 -0,01 1.048 

Kepler-56 d 3,3 2 0,4 0,2 1,32 

Kepler-6 b 0,669 0,04567 0 0,34 1.209 

Kepler-68 d 0,84 1,4 0,18 0,12 1.079 

Kepler-7 b 0,433 0,06246 0,1 0,11 1,36 

Kepler-74 b 0,68 0,084 0,287 0,34 1,4 

Kepler-77 b 0,43 0,04501 0 0,2 0,95 

Kepler-8 b 0,603 0,0483 0 -0,055 1.213 

Kepler-87 b 1,02 0,471 0,036 -0,17 1,1 

Kepler-88 c 0,62686981 0,1529 0,05628 0,37 1.022 

Kepler-91 b 0,73 0,072 0,066 0,11 1,31 

OGLE-TR-10 b 0,68 0,04162 0 0,28 1,18 

OGLE-TR-111 b 0,54 0,047 0 0,12 0,82 

OGLE-TR-113 b 1,24 0,0229 0 0,14 0,78 
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OGLE-TR-132 b 1,17 0,0306 0 0,37 1,26 

OGLE-TR-182 b 1,06 0,051 0 0,37 1,14 

OGLE-TR-211 b 0,75 0,051 0 0,11 1,33 

Qatar-1 b 1,09 0,02343 0 0,2 0,85 

Qatar-2 b 2.487 0,02149 0 0 0,74 

TYC+1422-614-

1 b 

2,51 0,6879 0,07 -0,2 1,15 

TYC-3667-1280-

1 b 

5,4 0,21 0,036 -0,08 1,87 

TrES-1  0,761 0,0393 0 0,001 0,88 

TrES-2  1.253 0,03555 0 -0,15 0,98 

TrES-3  1,91 0,0226 0 -0,19 0,924 

TrES-4  0,917 0,05084 0 0,14 1.388 

WASP-10 b 3,16 0,0371 0,057 0,03 0,71 

WASP-100 b 2,03 0,0457 0 -0,03 1,57 

WASP-101 b 0,5 0,0506 0 0,2 1,34 

WASP-104 b 1.272 0,02918 0 0,32 1,02 

WASP-106 b 1.925 0,0917 0 -0,09 1,27 

WASP-108 b 1.167 0,0397 0 0,05 1.167 

WASP-109 b 0,91 0,0463 0 -0,22 1.203 

WASP-11-HAT-

P-10 b 

0,46 0,0439 0 0,13 0,82 

WASP-110 b 0,515 0,0457 0 -0,06 0,892 

WASP-111 b 1,85 0,03914 0 0,08 1,5 

WASP-112 b 0,88 0,0382 0 -0,64 0,807 

WASP-119 b 1,23 0,0363 0,058 0,14 1,02 

WASP-12 b 1.404 0,02293 0 0,3 1,35 

WASP-120 b 5,06 0,0522 0,059 -0,05 1,45 

WASP-121 b 1.184 0,02544 0 0,13 1.353 

WASP-122 b 1.401 0,03107 0 0,32 1,4 

WASP-123 b 0,92 0,0431 0 0,18 1.207 

WASP-124 b 0,6 0,0499 0,017 -0,02 1,07 

WASP-129 b 1 0,0628 0,096 0,15 1 

WASP-133 b 1,16 0,0345 0,17 0,29 1,16 

WASP-135 b 1,9 0,0243 0 0,02 0,98 

WASP-14 b 7.341 0,036 0,087 0 1.211 

WASP-15 b 0,542 0,0499 0 -0,17 1,18 

WASP-157 b 0,576 0,0529 0 0,34 1,26 

WASP-16 b 0,855 0,0421 0 0,01 1.022 

WASP-17 b 0,486 0,0515 0,028 -0,19 1,2 

WASP-18 b 10,43 0,02047 0,0088 0 1,24 

WASP-19 b 1.114 0,01616 0,0046 0,02 0,904 

WASP-2 b 0,847 0,03138 0 -0,08 0,84 

WASP-20 b 0,313 0,06003 0 -0,009 1.202 

WASP-21 b 0,3 0,052 0 -0,4 1,01 
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WASP-22 b 0,617 0,04698 0 -0,05 1,1 

WASP-24 b 1.071 0,03651 0 0,07 1.129 

WASP-25 b 0,58 0,0474 0 -0,05 1 

WASP-26 b 1.028 0,03985 0 -0,02 1,12 

WASP-28 b 0,907 0,04469 0,046 -0,29 1.021 

WASP-3 b 2,06 0,0313 0 0 1,24 

WASP-31 b 0,478 0,04657 0 -0,19 1,16 

WASP-32 b 3,6 0,0394 0,018 -0,13 1,1 

WASP-33 b 2,1 0,02558 0 0,1 1.495 

WASP-34 b 0,59 0,0524 0,038 -0,02 1,01 

WASP-36 b 2.279 0,02624 0 -0,31 1,02 

WASP-37 b 1,8 0,04339 0 -0,4 0,849 

WASP-38 b 2.712 0,07551 0,0321 -0,12 1.216 

WASP-4 b 1.237 0,02312 0 -0,03 0,93 

WASP-41 c 3,18 1,07 0,294 -0,08 0,95 

WASP-43 b 2.052 0,01526 0,0035 -0,01 0,717 

WASP-44 b 0,889 0,03473 0 0,06 0,951 

WASP-45 b 1.007 0,04054 0 0,36 0,909 

WASP-46 b 2.101 0,02448 0 -0,37 0,956 

WASP-47 c 1,24 1,36 0,13 0,18 1.084 

WASP-48 b 0,98 0,03444 0 -0,12 1,19 

WASP-5 b 1.637 0,02729 0 0,09 1 

WASP-50 b 1.437 0,02913 0,009 -0,12 0,861 

WASP-52 b 0,46 0,0272 0 0,03 0,87 

WASP-55 b 0,57 0,0533 0 -0,2 1.013 

WASP-58 b 0,89 0,0561 0 -0,45 0,94 

WASP-6 b 0,503 0,0421 0,054 -0,2 0,888 

WASP-61 b 2,06 0,0514 0 -0,1 1,22 

WASP-62 b 0,57 0,0567 0 0,04 1,25 

WASP-63 b 0,38 0,0574 0 0,08 1,32 

WASP-66 b 2,32 0,0546 0 -0,31 1,3 

WASP-67 b 0,42 0,0517 0 -0,07 0,87 

WASP-7 b 0,96 0,0617 0 0 1.276 

WASP-70A b 0,59 0,04853 0 -0,006 1.106 

WASP-71 b 2.258 0,04631 0 0,15 1.572 

WASP-73 b 1,88 0,05512 0 0,14 1,34 

WASP-74 b 0,97 0,037 0 0,39 1,48 

WASP-75 b 1,07 0,0375 0 0,07 1,14 

WASP-76 b 0,92 0,033 0 0,23 1,46 

WASP-78 b 1,16 0,0415 0 -0,35 2,02 

WASP-79 b 0,9 0,0539 0 0,03 1,56 

WASP-8 b 2.244 0,0801 0,31 0,17 1.033 

WASP-80 b 0,554 0,0346 0,07 -0,14 0,58 

WASP-82 b 1,24 0,0447 0 0,12 1,63 
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WASP-83 b 0,3 0,059 0 0,29 1,11 

WASP-84 b 0,694 0,0771 0 0 0,842 

WASP-87A b 2,21 0,02946 0 -0,41 1.204 

WASP-88 b 0,56 0,06431 0 -0,008 1,45 

WASP-89 b 5,9 0,0427 0,193 0,15 0,92 

WASP-90 b 0,63 0,0562 0 0,11 1,55 

WASP-94 A b 0,452 0,055 0 0,26 1,29 

WASP-95 b 1,13 0,03416 0 0,14 1,11 

WASP-96 b 0,48 0,0453 0 0,14 1,06 

WASP-97 b 1,32 0,03303 0 0,23 1,12 

WASP-98 b 0,83 0,036 0 -0,6 0,69 

WASP-99 b 2,78 0,0717 0 0,21 1,48 

WTS-1 b 4,01 0,047 0,1 -0,25 1,2 

WTS-2 b 1,12 0,01855 0 0,2 0,82 

XO-2N b 0,62 0,0369 0,045 0,45 0,98 

XO-2S c 1,37 0,4756 0,1528 0,39 0,982 

XO-3 b 11,79 0,0454 0,26 -0,08 1,41 

XO-4 b 1.616 0,05485 0 -0,04 1,32 

XO-5 b 1.077 0,0487 0 0,18 0,88 

alf Ari b 1,8 1,2 0,25 -0,09 1,5 

beta Cnc b 7,8 1,7 0,08 -0,29 1,7 

beta Umi b 6,1 1,4 0,19 -0,27 1,4 

eps CrB b 6,7 1,3 0,11 -0,094 1,7 

eps Tau b 7,34 1,9 0,151 0,17 2,7 

eta Cet c 3,32 1,93 0,1 0,12 1,7 

kappa CrB b 1,6 2,6 0,19 0,14 1,51 

ksi Aql b 2,02 0,58 0 -0,205 2,2 

mu Ara e 1.814 5.235 0,0985 0,28 1,08 

mu Leo b 2,4 1,1 0,09 0,3 1,5 

ome Ser b 1,7 1,1 0,106 -0,24 2,17 

omi CrB b 1,5 0,83 0,191 -0,29 2,13 

sig Per b 6,5 1,8 0,3 -0,22 2,25 

tau Boo b 5,84 0,046 0,0787 0,28 1,3 

ups And c 9,1 0,861 0,2445 0,09 1,27 
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ANEXO IV – ARTIGOS PUBLICADOS 
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