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Resumo

Neste trabalho, nés analisamos as principais caracteristicas da distribui¢oes, em espagos
paramétricos, dos exoplanetas conhecidos com o objetivo de se obter uma visao geral de
suas propriedades dinamicas. Para isso, utilizamos as informagoes relativas aos elementos
orbitais e propriedades fisicas de uma amostra de 1457 exoplanetas, membros de 574 sis-
temas multiplanetarios, colhidas em catalogos nos sites exoplanetarchive.ipac.caltech.edu
e exoplanets.org. Noés plotamos as distribuigoes de pares consecutivos nos espacos dados
pelas massas planetarias, periodos orbitais e excentricidades. Nos classificamos os exo-
sistemas de acordo com seu comportamento dinamico em ressonantes, quase-ressonantes,
seculares e hierarquicos. Nos baseamos em testes rapidos para analisar a estabilidade de

longo periodo destes sistemas.






Abstract

In this work, we analyze the principal features of the distribution of the known exo-
planets in parametric spaces, in order to construct a picture of their current dynamical
properties. For this, we use the information on the orbital elements and physical properties
for the sample of 1457 exoplanets, members of 574 multi-planet systems, from the catalogue
in the sites http://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu and http://exoplanets.org . We plot
the distributions of the consecutive pairs in the space given by planetary masses, orbital
periods, mean distances to the central stars and eccentricities. We classify the exosystems,
according to their dynamical behavior, in resonant, near-resonant, secular and hierarchical

classes. We analyse the dynamical stability of these systems based on fast tests.
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Capitulo 1

Introducao

O estudo dos exoplanetas é sem duvida um campo em franca expansao na Astrono-
mia. Desde 1988 quando v Cep b, um planeta gigante com quase o dobro da massa de
Jupiter, orbitando uma estrela 125 vezes maior que nosso Sol e situado a uma distancia
de 45 anos-luz, foi descoberto (vindo a ser confirmado como exoplaneta apenas no ano de
2002), as duvidas sobre se estamos sozinhos no universo comegaram a ser parcialmente
respondidas. Um pouco de tempo se passou até o primeiro sistema planetario, orbitando o
pulsar PSRB1257 + 12, ser descoberto, em 1991, por meio da técnica de medida dos tem-
pos dos pulsos. Deste ponto em diante, diversos outros sistemas foram sendo descobertos,
utilizando-se as mais diversas técnicas.

Em 2006, a Agéncia Espacial Nacional Francesa (CNRS - na sigla em francés), liderando
um grupo de outras agéncias espaciais, deu inicio a missao CoRoT ( do inglés Convection,
Rotation and planetary Transits), cujos objetivos principais eram monitorar o brilho de
mais de 120.000 estrelas com o intuito de detectar a presenca de exoplanetas, via técnica
de transito e estudar os interiores destas estrelas através da asterossismologia.

Em 2009, o nimero de deteccoes de possiveis exoplanetas sofreu um aumento con-
sideravel, gragas ao langamento do Telescépio Espacial Kepler (NASA), reponséavel pela
descoberta (confirmada) de pelo menos 2.61fﬂﬂ exoplanetas.

O Kepler utiliza a técnica de transito planetario, através do qual se infere a presenca
de um exoplaneta orbitando uma estrela por meio da diminuicao na intensidade de luz

medida pelo aparelho, devido a passagem de um corpo em “em frente” da estrela.

! Niimero devido tanto & missdo Kepler, quanto & K2, um novo conjunto de campanhas propostas
devido ao mal funcionamento de duas reaction wheels, equipamentos responsdveis pelo apontamento do

telescopio.
2 https://www.nasa.gov/kepler /discoveries
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A medida que mais exoplanetas foram sendo descobertos e caracterizados, percebeu-
se, que nosso sistema solar nao é nem um pouco representativo. A bem da verdade,
com sua divisao bem perceptivel com planetas menos massivos e rochosos proximos a
estrela, enquanto os mais massivos e gasosos estao mais afastados, nosso sistema solar até
o presente, é considerado uma excecao.

Corpos com massas semelhantes as de Jupiter, Netuno ou Urano, em drbitas com-
paraveis a uma fracao da orbita de Mércurio em torno do Sol, fizeram os astronomos
repensar diversos pontos das teorias planetarias mais consolidadas.

Com a ajuda indispensavel de poderosos computadores, hoje conseguimos apresentar
explicacoes consistentes para tais observagoes inesperadas, outrora inesperadas. Consegue-
se estudar mais a fundo fenomenos como migragao planetaria, ressonancias, possiveis cor-
relacoes entre a metalicidade de estrelas e a existéncia de exoplanetas que as orbitam,
dentre outros, na busca por explicacoes de o por qué da existencia de tal diversidade de
arquiteturas dos sistemas planetarios.

O presente trabalho visa apresentar uma andlise geral de diversas distribuicoes dos
exoplanetas constantes nas bases de dados contidas em dois sites : http://exoplanets.org,
e https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu, com o intuito de construir um painel de suas
propriedades fisicas e dinamicas, classificando tais sistemas em hierarquicos, seculares,
ressonantes e quase-ressonantes, conforme seu comportamento dinamico.

Esta dissertacao esta assim dividida: no Capitulo 2 faremos uma pequena introducao
com relagao as principais técnicas de detecgao de exoplanetas. No Capitulo 3 abordaremos
topicos necessarios a fundamentagao teodrica deste trabalho, definindo quais sao os ele-
mentos orbitais, a partir do problema de dois corpos, passando em seguida a uma analise
introdutdéria do problema de trés corpos, tanto no formalismo newtoniano, quanto no for-
malismo Hamiltoniano. No Capitulo 3 abordaremos a classificacao dinamica dos sistemas
aplicada neste trabalho, em Hierarquicos, Seculares e Ressonantes. No Capitulo 4, fala-
remos sobre a base de dados que serviu como fonte de informacoes para este trabalho.
No Capitulo 5 apresentamos as distribuigoes propriamente ditas dos elementos fisicos e
orbitais dos exoplanetas selecionados a partir dos bancos de dados e implementadas pelo
programa desenvolvido durante a pesquisa. No Capitulo 6 serao apresentados os resultados
de testes rapidos de establidade que foram aplicados aos planetas da amostra e, por fim,

no Capitulo 7, sao apresentadas as conclusoes e perspectivas do trabalho.



Capitulo 2

Breve descricao dos métodos de deteccao de

exoplanetas

A detecgao de corpos com caracteristicas planetdrias (massivo o suficiente para adquirir
formato aproximadamente esférico), orbitando suas estrelas hospedeiras, demanda acima
de tudo, técnicas extremamente refinadas. Até o presente momento, o procedimento em
tais detecgoes continua basicamente o mesmo: apontar um aparelho para o maior nimero
de estrelas possivel e esperar que comportamentos caracteristicos dos sinais recebidos destes
astros, indiquem, pelo menos de maneira preliminar, a presenga de um corpo planetario.

Neste capitulo faremos algumas consideracoes introdutorias sobre as principais técnicas
de deteccao de exoplanetas, com o intuito de iniciarmos o entendimento do por qué da atual

distribuicao de exoplanetas ter caracteristicas tao singulares.

2.1 'Transito Planetario

Struve| (1952)), propos que a medida do fluxo de radiacgdo de uma estrela poderia ser
utilizada como um indicativo da presenca de um exoplaneta. A técnica de transito depende
essencialmente da medida da atenuacao da luz da estrela causada pela passagem de um
planeta “na sua frente” conforme visto da Terra. Para exoplanetas com 1 R; (Raios de
Jupiter), transitando uma estrela com 1 R (Raios Solares) esta atenuagdo é de aproxi-
madamente 1.1 x 1072, ou em torno de 0.01 mag, enquanto que para planetas com raio
de 1 Rg (Raios Terrestres) a atenuagao ¢ da ordem de 8.4 x 107°. O primeiro planeta
descoberto através do transito planetario foi HD 209458b observado independentemente
por Henry et al. (1999) e (Charbonneau| (2000).

Na Fig. a) temos um esquema ilustrativo de um evento de transito. Como podemos
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perceber, o nivel do fluxo bloqueado pelo planeta deve ser uma funcao do raio planetario,
bem como de um parametro b (parametro de impacto), definido geometricamente como a
distancia projetada entre os centros da estrela e do planeta e assim definido:

a

b= Ecosi, (2.1)

onde a é o semieixo maior do planeta, R, é o raio da estrela central e ¢ é a inclinacao da

érbita (Perryman, 2011)).

i -0.05 0.00 0.05

PRV EPERTI P A T3 YA b i
0.0000 B symagmryyves 'y g L ke L il " T e i

Rezlduala

=0.06 0.08

0.00
Orbital Phaze

(a) (b)

Figura 2.1: Em (a) temos um esquema representando o que acontece com o fluxo de luz da estrela durante

o transito. tp e tg sdo dois tempos caracteristicos de cada transito. O primeiro é o tempo decorrido entre
o primeiro e o quarto encontros da “superficie” da estrela, com a “superficie” do planeta. Ja o segundo é
o tempo decorrido entre o segundo e o terceiro encontros. (b) Curva de luz da estrela CoRoT-2 (Alonso
et al,2008)

E natural inferir que a varia¢ao no brilho medido de uma estrela, devido a passagem

de um planeta, seja dependente do tamanho destes corpos. Pode ser mostrado que

sr- (%) o

onde R, ¢ o raio do planeta e R, ¢ o raio da estrela central.

Duas foram as missoes espaciais projetadas e executadas com a finalidade de detectar

exoplanetas via transito: CoRoT e Kepler.

A missao CoRoT (Deeg, [2013)) foi uma colaboragao internacional entre a CNES, a
Agéncia Espacial Europeia (ESA), Brasil, Austria, Bélgica, Espanha e Alemanha. Lancado
em 27 de dezembro de 2006, o telescépio espacial CoRoT esteve em operacao até dezembro
de 2013. Tinha como objetivo principal detectar exoplanetas orbitando estrelas dos tipos

F,G,K e M tinha como equipamento principal um telescépio espacial (Figi2.2|) com abertura
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de 27 cm, composto por quatro detectores: dois dedicados a medidas de sismologia estelar
e dois dedicados a deteccao de exoplanetas, prioritariamente ao redor de estrelas dos tipos

F,G,K, podendo observar, ao mesmo tempo, 12.000 objetos.

Figura 2.2: Reproducao artistica do Telescépio Espacial CoRoT. CNES,2006. Disponivel em:
https://phototheque.cnes.fr/cnes/searchkw.do?q=COROT%20(Astronomie). Acesso em: 03/03/2019.

O telescopio CoRoT foi responsavel pela descoberta 32 exoplanetas, entre eles o pri-
meiro planeta extrassolar rochoso: CoRoT 7b.

A missao Kepler Borucki et al.| (2009) da Nasa foi langada no ano de 2009. Tinha como
objetivo primordial a descoberta de planetas rochosos nas zonas habitdveis (ou préximo
destas) das estrelas hospedeiras. O principal equipamento da missao era um telescépio
com abertura de 0.95 m, apontado permanentemente para um grupo de 150.000 estrelas
da sequéncia principal na regiao da constelacao de Cisne.

Telescopios baseados em Terra também utilizam a técnica de transito planetario na
busca de exoplanetas, entre eles podemos citar: HAT/HATNet (Telescépio Automético
Hingaro, na sigla em inglés), é uma rede de seis telescpios automaticos e que sao res-
ponséveis pela descoberta de ao menos 119 exoplanetas (informagao do banco de dados
Nasa Exoplanet Archive); OGLE (Experimento de Lentes Oticas Gravitacionais) monitora
5 milhoes de estrelas com um telescopio de 1.3 m de abertura, sendo responsavel pela des-
coberta de ao menos 51 exoplanetas; TrEs (Trans-Atlantic Exoplanet Survey Network), é
uma rede de trés telescpios de pequena abertura (0.1 m), que buscam exoplanetas ao redor
de estrelas brilhantes, sendo responsével pela descoberta de cinco exoplanetas (informagao

do banco de dados Nasa Exoplanet Archive).
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2.2 Velocidade Radial

A deteccao por velocidade radial é baseada no movimento da estrela projetado no plano
do céu. A estrela move-se em torno do baricentro do sistema, devido a presenca de um

planeta, com a componente radial de sua velocidade dada por:

v, = K [cos (w + v) + ecos (w)], (2.3)

onde w é a longitude de pericentro, v é a anomalia verdadeira, e é a excentricidade orbital

e K é a semi-amplitude da velocidade radial:

K = p S (2.4)

)
V(1 —e?)
onde n = 27 /P é o movimento médio da estrela em torno do baricentro do sistema e a, é

o semieixo da estrela com relagao ao baricentro do sistema.

_ | /\ e=0.03, w=340° /H\

Velocidade Radial
—
L
|
|
|
|
]
|

Fase orbital

Figura 2.3: Semiamplitude da velocidade radial da estrela HD 73256. Figura adaptada de Udry et al
(2003).

O movimento da estrela e do planeta ao redor do centro de massa do sistema resulta
na mudanca periddica de trés propriedades observaveis da estrela: sua velocidade radial,
sua posi¢ao astrométrica no céu e no tempo de chegada de algum sinal periédico. Na Fig.
(2.3) vemos a variacao da semiamplitude da velocidade radial medida para a estrela HD
73256, orbitada por um planeta.

Ao contrario do que ocorre na detecgao por transito, pode-se inferir a massa do planeta
(m,) através da velocidade radial de sua estrela, desde que conhegamos a inclina¢ao da
érbita deste planeta com relagao a linha de visada do observador (7). No entanto, como
este parametro é de dificil determinagao, é mais comum trabalhar com a “massa minima”

do planeta
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Mnin = My sin (7) , (2.5)
conhecida através da funcao:
m3sin® (7)
fM)=L—= 2.6
M= 2.6

onde m, é a massa da estrela hospedeira do sistema.

As medidas de velocidade radial sao obtidas a partir da observacao de mudancas
peridédicas no espectro da estrela, devido Efeito Doppler. Durante seu movimento em
torno do baricentro do sistema, a luz da estrela aparece para o observador, periodicamente
deslocada para o azul (quando a estrela “se aproxima” do observador), ou para o vermelho
(quando a estrela “se afasta” do observador).

O primeiro exoplaneta descoberto através de velocidade radial foi o v Cep b, um gigante
com 1.7 M; orbitando sua estrela a cada 2.7 anos (Campbell et al. [1988). Até esta
data, 3917 exoplanetas foram descobertos via técnica de velocidade radial (Nasa Exoplanet

Archive).

2.3 Timing

A técnica de timing baseia-se na mudanga do tempo de recepcao (¢,) de algum sinal
caracteristico emitido por uma estrela (tais como pulsares e estrelas pulsantes) ou par de
estrelas (binarias eclipsantes):

_ lasin (i) m,

t, = -2 My (2.7)

c My
onde ¢ é a velocidade da luz no vacuo, m, é a massa do planeta, m, ¢é a massa da estrela e
7 € a inclinacao do plano orbital com relagao a linha de visada do observador. O primeiro
sistema exoplanetario foi descoberto ao redor do pulsar PSR B1257+12, por Wolszczan e
Frail (1992)).

Como as medidas do tempo de chegada destes pulsos sao feitas com grande precisao, até
mesmo pequenas variagoes podem ser mensuradas, dando aos astronomos a capacidade de
detectar até mesmo corpos com a dimensao da Lua, em torno de pulsares de milisegundo

(Perryman) 2011)).
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2.4 Imageamento Direto

A técnica de imageamento direto é baseada na deteccao da luz da estrela refletida pelo
exoplaneta em torno da qual este se move.

Como geralmente o brilho da estrela é bilhoes de vezes mais intenso que o brilho do
planeta, a utilizagao desta técnica depende do conhecimento de véarios parametros: tipo
espectral da estrela, classe de luminosidade, semi eixo orbital, composi¢ao, raio e massa
projetada do planeta (Perryman, 2011)).

Pode-se mostrar que a razao entre o brilho do planeta f, e o brilho da estrela f, ¢é
diretamente proporcional do quadrado da razao entre o raio do planeta (R,) e o semieixo

da orbita (a):

Lp (R—)g (@), (28)

onde p () é o albedo geométrico do planeta, com A sendo o comprimento de onda da luz
refletida pelo planeta e g (o) uma fungao do angulo o medido entre a estrela e o observador
a partir do planeta (Perryman, 2011). Para o sistema Sol-Jupiter, temos f,/f. ~ 10719,

quando em maxima elongacao.

Figura 2.4: Imagem composta do exoplaneta 2M1207 b orbitando a ana-marrom 2M1207. Este é o
primeiro exoplaneta descoberto por imageamento direto e também o primeiro descoberto orbitando uma
anad-marrom. NASA. Disponivel em: https://exoplanets.nasa.gov/resources/300/2m1207b-first-image-of-
an-exoplanet/. Acesso em 06/03/2019.

Na Fig.(5.1) temos a imagem do primeiro objeto com massa planetéria, detectado via
imageamento direto, é um gigante gasoso, com massa muito maior que a de Jupiter e que
orbita a ana marrom 2M1207. Essa descoberta foi realizada por uma equipe de astrénomos

utilizando o European Southern Observatory’s Very Large.
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Diversos telescopios baseados no solo, estao atualmente munidos de coronégrafos (dis-
positivos que funcionam como maéscaras, suprimindo a luz “nao desejada” da estrela) a pro-
cura de exoplanetas via imageamento direto. Dentre os corondgrafos atualmente em funcio-
namento podemos citar: VLT-SPHERE, Gemini Planet Imager, Subaru—AO188-HiCIAO.

Num futuro proximo, a era dos grandes telescopios, diversos equipamentos trabalharao
com a técnica de imageamento direto: EEL-T (European Extremely Large Telescope),

GMT (Giant Magellan Telescope) e o TMT (Thirty Meter Telescope).

2.5 Microlentes Gravitacionais

Damos ao desvio sofrido pela luz, no seu caminho desde a fonte até um observador,
devido a distorcao do espago-tempo causada por um corpo massivo, o nome de Lente
Gravitacional. A observagao deste fendmeno depende do alinhamento fortuito entre fonte,

lente e observador.

galaxy
galaxy cluster

distorted light-rays

Figura 2.5: Esquema de uma lente gravitacional: a luz de uma galaxia distante é curvada ao pas-
sar por um aglomerado de galdxias antes de chegar ao observador. NASA/ESA. Disponivel em:
https://www.spacetelescope.org/images/heic1106¢/. Acesso em: 06/03/2019.

Na figura 2.5 temos a concepgao artistica do desvio sofrido pela luz, causado pela
deformagao no espago-tempo devido a presenca de um aglomerado de galaxias, existente
entre a fonte de luz e o observador na Terra.

Na técnica de deteccao baseada em microlentes gravitacionais, o sistema exoplanetario

(estrela central4-planetas) atua como uma microlente gravitacional, gerando diversas ima-



30 Capitulo 2. Breve descricao dos métodos de detec¢ao de exoplanetas

gens discretas da fonte de luminosa (geralmente uma estrela dentro da prépria galdxia).
Como o alinhamento é dependente do tempo, a magnificacao das imagens varia, o que leva,
a partir de medidas cuidadosas, a cacterizacao dos sistemas planetarios que estao atuando

como lentes (Perryman, 2011).
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Figura 2.6: Esquema de uma lente gravitacional. Fonte: adaptada de [Perryman| (2011)).

Na Fig.(2.6) temos a representacdao esquemdtica de uma lente gravitacional, os raios
de luz, partindo de uma fonte distante, sao defletidos ao passar préximo a lente, sendo

observado com um desvio #; com relacao a direcao original. Pode-se demonstrar que:

Drs 1
DyDs 6’

0s = 0; — 2Rg (2.9)

onde fg é o angulo entre a direcao da fonte e a diregao do observador, como a equagao é
quadratica em 6; duas imagens sao geradas Dy, é a distancia entre o observador e a lente,
Dys é a distancia entre a lente e a fonte (objeto observado) enquanto Dg é a distancia
entre o observador e a fonte e b é a se¢ao de choque transversal.

Os primeiros surveys que utilizaram as lentes gravitacionais, tinham por finalidade as
primeiras tentativas de deteccao de energia escura, por volta dos anos 1980. Somente em
1993 apareceram os primeiros experimentos dedicados a procura de exoplanetas: OGLE
(Optical Gravitational Microlensing), MACHO (Massive Compact Halo Objects), DUO
(Disk Unseen Objects), entre outros

A massa da lente (M) pode ser determinada a partir da relagao:

M \'"? ( Ds\"? (DyDrs\ " -1
te 70 SF s LELS ( UL ) , (2.10)
M 8pc Dg 200 kms—!
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onde v, ¢é a velocidade transversal relativa entre a lente e a fonte e tg é o tempo de
cruzamento de Einstein.

O primeiro exoplaneta descoberto através de lentes gravitacionais foi o OGLE-2005-
BLG-390. Até hoje, foram descobertos pelo menos 73 exoplanetas através desta técnica

(Nasa Exoplanet Archive).
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Capitulo 3

Fundamentacao Tedrica

Neste capitulo abordaremos os principais conceitos tedricos necesarios ao entendimento
do trabalho.

Na primeira se¢ao definiremos os sistemas de coordenadas Astrocéntrico, Baricéntrico,
Jacobiano e de Poincaré, além de encontrar as relagoes de transformacao de um em outro.

Na secao seguinte, abordaremos o problema de trés corpos a partir de dois formalismos

distintos, porém equivalentes: Newtoniano e Hamiltoniano.

3.1 Problema de dois corpos e definicao dos elementos orbitais

O problema de dois corpos interagindo gravitacionalmente é o mais simples na area
da Mecanica Celeste. Isaac Newton no seu Principia (1687), abordou o problema de
dois corpos interagindo sob a acao de uma forga que variava com o inverso do quadrado
da distancia, chegando ao resultado que estes descreveriam orbitas na forma de seccoes
conicas, em torno do foco, como ja havia sido observado e modelado por Kepler, no caso
de oOrbitas elipticas, em meados de 1600.

Nesta se¢ao realizaremos uma descrigao do problema de dois corpos, com interesse em

definir os elementos orbitais que caracterizam a trajetoria de um corpo em relagao ao outro.

Equacoes de movimento

Sejam duas particulas de massas m; e mq, como ilustrado na Fig.(3.1), cujas posicoes
relativas a um referencial inercial sejam dadas, respectivamente, pelos vetores R; e Ra.
Se estas particulas interagem exclusivamente através da forga gravitacional que um exerce

sobre o outro, teremos:
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Figura 3.1: Representagao de dois corpos, de massas mq e mo interagindo gravitacionalmente. Os vetores
R; sdo relativos a um referencial inercial arbitrario, enquanto os vetores x; sdo relativos ao centro de

massa do sistema.

mimes

Fi=0—=r e F, = —QT—3r, (3.1)

onde G ~ 6.67 x 1071* N - m? - kg=2 é a constante gravitacional e r = Ry — R; é o vetor
posicao relativa dos corpos.

Lembrando das 2" e 3" leis de Newton, pode-se mostrar que F; + Fs, resulta em:

m1R1 + ngQ = At + B, (32)

que ¢ a equacao de movimento para o problema de 2 corpos, interagindo gravitacional-
mente, onde A e B sao vetores constantes e t é o tempo.

O que a equacao |3.2] nos mostra é que o centro de massa do sistema de dois corpos
descreve, segundo um referencial inercial, um movimento retilineo e uniforme, fazendo dele
também um referencial inercial.

No entanto, nos estudos de movimentos planetarios, é mais conveniente estudar o mo-
vimento de um dos corpos com relacao ao outro. Pela definicao do vetor r e aplicando a

Segunda Lei de Newton temos, a partir da Eq. (3.1)):

. r

onde pu = G (my + my). Agora, tomando o produto vetorial de r em ambos os lados da

Eq. (3.3)), chegamos a equagao:
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rXr
r3

0
Como 1 = d_;’ o lado esquerdo da da Eq. 1) fica

rxXr=—pu =rxir=0. (3.4)

dr
X — =0 3.5
EY ’ (35)
cuja integragao resulta
r xr=h, (3.6)

onde h é um vetor constante, chamado de “momento angular integral”.

Percebe-se, a partir da Eq. , que o movimento relativo entre os corpos se da num
mesmo plano, ja que o vetor posicao e o vetor velocidade sao mutuamente perpendiculares
ao vetor constante momento angular integral, de modo que um sistema de coordenadas
propicio para descrever esse movimento é o polar. A trajetoria no plano orbital sera dada

entao por:

P —rf?* = — (3.7)
A solugao da Eq.(3.7) tem a forma:
a(l—e?)

"= 1+ecos(d —w)’ (3:8)

onde a e e sao, respectivamente, o semieixo maior e a excentricidade da érbita, elementos
que caracterizam o tamanho e a forma da orbita descrita por um corpo em relacao ao
outro. Ja 0 e w sao angulos que fornecem, respectivamente, a posicao do corpo na érbita
(longitude verdadeira) e a orientagdo da orbita com relacdo a uma diregdo de referéncia
(longitude de pericentro).

Estes dois angulos sao obtidos a partir da anomalia verdadeira (f), da anomalia do
pericentro (w) e da longitude do nodo ascendente (£2), que estdo definidos na Fig. (3.2)),

de onde tiramos as relagoes:

0= (w+f) e w=(Q+4w), (3.9)

Quando o plano orbital e o plano de referéncia nao coincidem, duas outras constantes

devem ser adicionadas, sao elas, a longitude do nodo ascendente, €2, e a inclinacao 7. Na
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figura temos a representacao de uma orbita eliptica de uma particula de massa msy ao

redor de uma particula de massa m; no plano (Fig) e no espago (Figi3.2p).

Z  Plano Orbital

Apocentro

Figura 3.2: Representagao da érbita eliptica de um corpo de massa ms, ao redor de um um outro corpo
de massa m;. (a) Representagio da elipse no plano e defini¢do do semieixo maior a da érbita e anomalia
verdadeira f. A excentricidade é definida por e = a/c. (b) Orbita no espago e definicdo dos demais

elementos orbitais 7, w, Q.

Podemos encontrar estes seis elementos orbitais (a, e, i, Q,w, f), a partir de um vetor
R = (z,y, z), tomado em um sistema de eixos tal como o representado na Fig.(3.2/b) e um

vetor velocidade V = (&, 9, ), de modo que:

R =2+ y* + 22,
V2?4?42 (3.10)
R-R=uxi+yy+ 2z
A partir da Eq. temos:

2y — Yz
h=|4z—221, (3.11)
yxr — xy

combinando as Eq. (3.10) e Eq. (3.11)), obtemos:

Be iy (3.12)
R2

As expressoes para os elementos orbitais serdao dadas entdao por (Murray e Dermott],

2008) :
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2 V2 -
a=|2-—r | | 3.13
h2
e=yj1—o - 3.14
\/ Q(ml +m2)a ( )
i = arccos (}%Z) ) (3.15)
:thX :FhY
0= 0= 1
S hsini ¢ o8 hsinig’ (3.16)
: Z X . : ,
sm(w—kf):m e cos (w + f) = sec{) §+stsm(w—l—f)cosz :
(3.17)

onde (hy, hy, h,) sdo as componentes do vetor h. O valor de f pode ser calculado a partir

de

a(l—e?)

sin f = e

R e cosf:%{a(lT?é)—l]. (3.18)

3.2 Sistemas de coordenadas para o problema de trés corpos

Como neste trabalho os sistemas exoplanetarios foram divididos em subsistemas cons-
tituidos por trés corpos (a estrela central e dois planetas vizinhos), torna-se necessério
apenas um estudo do problema de trés corpos.

Estudaremos o problema de trés corpos inicialmente com o formalismo Newtoniano,
passando em seguida para o formalismo Hamiltoniano. E necessario portanto, um trata-
mento preliminar sobre sistemas de coordenadas.

Nesta segao abordaremos os quatro principais sistemas de coordenadas utilizados na
mecanica celeste: astrocéntrico, baricéntrico, jacobiano e de Poincaré.

Defininamos. incialmente, um referencial inercial arbitrério, ﬁ, a partir do qual de-
terminaremos os outros sistemas coordenados. O primeiro elemento que nos interessa ¢ a

posi¢ao do Centro de Massa neste sistema (R s ), assim definida:

1
RC.M‘ = M ijRj, onde M = ka (319)
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Na notagao utilizada, o indice 0 faz referéncia a estrela central, enquanto os demais
indices fazem referéncia aos planetas.

Um primeiro sistema de coordenadas que naturalmente se apresenta é o astrocéntrico,
representado na Fig., no qual a origem ¢ coincidente com a posicao da estrela central,
de massa mg, enquanto as posicoes dos planetas serao dadas pelos vetores r; = R; — Ry,

com j =1,2.

1
R,
L]

Figura 3.3: Sistema Astrocéntrico em termos de um referencial inercial R.

No sistema baricéntrico, representado na Fig.(3.4)), em termos de um referencial inercial,
a origem coincide com a posi¢ao do centro de massa (C.M.). A posi¢ao da estrela central,
Xp, € dos planetas, x;, com j = 1 e 2, sao dadas entao com respeito ao baricentro do

sistema.

Figura 3.4: Sistema Baricéntrico em termos de um referencial inercial R

No sistema de coordenadas de Jacobi, a origem é arbitrariamente escolhida em um dos

corpos, enquanto a posigao, p;, de cada corpo ¢ dada a partir da posigao do C.M. dos
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j — 1 corpos restantes. Costumeiramente, a origem deste sistema é escolhida de modo a

coincidir com a posicao do corpo central.

R my
R
P1
ma
CMYyy - _P2________
R,
Ry
Ry
mo

Figura 3.5: Sistema Jacobiano em termos de um referencial inercial R

Por fim, no sistema de coordenadas de Poincaré, as posicoes sao as mesmas do sistema

astrocéntrico, enquanto os momentos sao referidos ao sistema baricéntrico (Ferraz-Mello
et al., 20006]).

3.2.1 Transformacgoes do sistema Baricéntrico para o Astrocéntrico

Como ja colocado r; e x; sao as posicoes nos sistemas astrocéntrico e baricéntrico,

respectivamente, de modo que denotaremos as velocidades nestes referenciais por r; e x;.

R my

il

R,

Figura 3.6: Posicoes astrocéntricas e baricéntricas com respeito a um referencial inercial R

Analisando a Fig.(3.6)), chegamos as seguintes equagoes:
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ro =20,
r; = R; — Ry, (3.20)
r; = Ry — Ry,
e
xo = Ro — Rou,
x; = R; — Ro, (3.21)
x; = Ry — Rew.
Agora, se fizermos coincidir o sistema, R, outrora inercial, com o astrocéntrico, teremos
Ry = 0, entao:
ro =0,
r, = Ry, (3.22)
r; = Ry,

mo

Figura 3.7: Posigoes baricéntricas em termos das coordenadas astrocéntricas

de modo que o C.M. passa a ser definido como:

miry + Mmaly

mo + My + Mo
Por fim, as coordenadas x; passam a ser:
mir; + Malg
Xp = — )
mo + M1 + Mo
miry + Maly
X1 =11 — s (324)
mgo + My + Mo
miry + Mol
X9 =T9 —

mo + My + Mo
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Se lembrarmos que Py, = m;X; e Py, = m;r;, encontramos as equagoes para 0s Imo-

mentos:

Pxo = mo + mq + Mg (prl - Pm) ’
1
= — , 3.25
px1 mo + m + me [(mo + m?) pr1 mlprg] ( )
1
pxz = [(mo + ml) prg - merl] °

mo—l—m1+m2

3.2.2 Transformacgoes do sistema Astrocéntrico para o Baricéntrico

Neste caso, como origem do sistema coincide com a posicao do C.M., temos:

Roy =0,
Ro = xo,
(3.26)
Rl = X,
RQ = Xa.
Logo
ro = 07
r = X1 — Xp, (3.27)
Iy = X9 — Xop,
donde podemos concluir:
pl‘Q = 07
pI‘1 - pxl mo px07 (328)

ma
prg = pXQ - m() pxo‘

3.2.3 'Transformagoes do Sistema Baricéntrico para o Sistema de Jacobi

Aqui, denotamos por p; e p; as posigoes e velocidades no sistema Jacobiano, respecti-
vamente.

A partir da andlise da Fig.(3.8]) podemos encontrar :

xonm, = Row, — Rew (3.29)
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R my
ol
R’
12 C.M
T2
C.M m
Rey TP T= 2
C 1 xo
Re v
- Ry o
R
my

Figura 3.8: Posic¢oes baricéntricas e jacobianas com respeito a um referencial inercial R

Onde:

moRy +mi Ry + maRy moRo +mi1 Ry
Rou = € RC.M.1 = .
mo + My + Mo mg + My

(3.30)

Fazendo a origem do sistema coincidir com o C.M. teremos R¢ 3y = 0. Portanto:

xo = Ry,
x; = Ry,
(3.31)
X = RQa
XeM, = RC’.M17
de modo que:
moXg + M1X
XCMy = (3.32)

mo + My
Agora, analisando a Fig.(3.9) abaixo, podemos encontrar as coordenadas Jacobianas

em termos das coordenadas Baricéntricas, levando em consideragao as Egs. (3.29), (3.30),
B31) o (39
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Figura 3.9: Posicoes jacobianas em termos de coordenadas baricéntricas

Po = 07

P, = X1 — Xo, (3.33)
moXo + M1Xy

Py =X — —————

m0+m1

Os momentos p,, , em termos dos Py, 580 encontrados a partir da condicao de canoni-
J

cidade (Ferraz-Mello| 2007):

2
Z (ppjdpj - pxjdxj> = 0. (3.34)
=0

Entao:

Py, AP0 + Py, dP1 + Pp,dPs = Px,dX0 + Py, dX1 + Py, dXa. (3.35)

De [3.33] encontramos

de = 07

dp, = dx; — dx, (3.36)
d d

dp, = dxy — ModXg + My X1

m0+m1

Agora, substituindo [3.36] em [3.35] e arranjando os termos, encontramos:

Mo m
(o= ) 0 (= ) 0 st

prdXO —+ px1 dX1 + px2dX2 (337)
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Portanto, através de simples comparacao entre os coeficientes, obtemos os momentos

no sistema baricéntrico em termos dos momentos no sistema de Jacobi:

mo

Px, = = Pp, — mPPQa
Px, = Pp, — ﬁppz, (3.38)
Px, = Pp,-

Donde, resolvendo para p, e p,, :
pP,, =0,
P, =Px, + ﬁpm, (3.39)
Py, = Px,

3.2.4 'Transformacoes do Sistema de Jacobi para o Sistema Baricéntrico

Agora encontremos as relagoes de transformacao do sistema de Jacobi para o ba-

ricéntrico. Primeiramente as relagoes para as coordenadas:

X1 — X0 = P,

o my (3.40)
X2 — Xg = P m0+m1p1-

Como (x1 —Xg) e (X2 — Xp) s@o as posigoes astrocéntricas dos corpos 1 e 2, podemos,

utilizando a definicao de Centro de Massa, encontrar as posicoes baricéntricas dos trés

corpos em termos das coordenadas de Jacobi:

o m? + 2mimey } B ( Mo )
0 & (mo + my +ma) (mo +my) P mo+my+my )’

(3.41)

X1 = pl + X0,
my
Xy =Pyt ———p; + Xo.
mo + my
Para encontrar os momentos py, basta utilizar a mesma relagao de canonicidade da

Eq.(3.34), de modo que chegamos a:

Pxy = —Pp, — —— Py,

px1 = pp1 — (342)
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3.2.5 'Transformacoes do Sistema Baricéntrico para o Sistema de Poincaré

No sistema de Poincaré, a coordenada do primeiro corpo ¢, é tal que:

CO = X,

portanto, teremos para os outros:

C1 = X1 — Xp,

C2 = X9 — Xp.

Os momentos conjugados as coordenadas, so assim definidos:

central, p¢ € tal que:

2
pCo = Z pva
Jj=0

(3.43)

(3.44)

o momento do corpo

(3.45)

enquanto os momentos dos demais corpos mantém uma relacao de identidade com os

momentos conjugados as coordenadas no sistema baricéntrico:

pC1 = px17

pCQ = px2 *

(3.46)

3.2.6 'Transformacoes do Sistema de Poincaré para o Sistema Baricéntrico

Pela propria definicao das coordenadas de Poincaré, a passagem destas para as coor-

denadas baricéntricas é andloga a passagem do sistema astrocéntrico para o baricéntrico,

logo:
Xo = — mi€y + magy ’
mgo + mq + Mo
X = moCy + maCy — m2C2’
mo + mq1 + Mo
Xy = moGy + miCy — mlCl_

mo -+ M1 + Mo

(3.47)

Ja os momentos serao dados simplesmente pela inversa das transformagoes da Eq. (3.48]):

Pxy = P¢, = P¢, 7 Peys
px1 - pcla

pxg - p§2 N

(3.48)
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3.3 Problema de geral de trés corpos

3.3.1 Formalismo Newtoniano

Sejam trés pontos massivos de massas mg, m; e, mo interagindo através da forga gravi-
tacional . Consideremos, para uma primeira andlise, o conjunto dos vetores posicao, R;,
de cada uma das massas tomados em relaccao a um referencial inercial arbitrario.

Neste sistema, a equacao de movimento para o j-ésimo corpo toma a forma:

2
k=0:k#j ik

onde G ~ 6.67 x 10~ Nm?kg=2 é a constante gravitacional, em unidades do MKS e

Aji =R~ Ryl. (3.50)

Se tomarmos a soma em j em ambos os lados da Eq.(3.49)), teremos:

JéL que (R] — Rk) = — (Rk — Rj)
A Eq.(3.51)) é uma equacao diferencial ordinéria, homogénea e de segunda ordem.Integrando

uma primeira vez, obtemos:

2
> mR;=A, (3.52)
§=0

onde A é um vetor constante com unidades de momento linear.
Podemos concluir entao que, num referencial inercial, o momento linear total do sistema
de trés corpos, interagindo gravitacionalmente, se conserva. Integrando a Eq.(3.52) uma

outra vez, obtemos:

2
> mR; =B+ At (3.53)

§=0
que é a equagao horaria de movimento para o centro de massa (C.M.) do sistema.

Como B e A sao vetores constantes, fica evidente que o C. M. do sistema de trés corpos,
descreve um movimento retilineo e uniforme neste referencial inercial arbitrario e, portanto,

é também um referencial inercial.
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Tomemos agora o produto vetorial R; em ambos os lados da Eq.(3.49):

2 2 2
. R, x(R;, — R
E ijj X Rj = E E gmjmk J (A-j?’ k> =0. (354)
J=0 =0 k=0;k#j Jk

Integrando uma vez a equagao anterior, obtemos:

2
ijRj X Rj = C, (355)
=0

onde C é um vetor constante, cuja andlise dimensional mostra tratar-se do momento
angular total do sistema, uma constante de movimento.

Como a forga gravitacional varia com o inverso do quadrado da distancia, podemos
representa-la como o gradiente de uma funcao escalar F', chamada de funcdo de forca e

assim definida (Brouwer e Clemence, 1961)):

2
F=GY )" mAjm’“, (3.56)

de modo que a equagao de movimento para o j-ésimo corpo fica

m;R; = —VF. (3.57)

Se agora tomarmos o produto escalar de R em ambos os lados da Eq. 1} teremos,

apods alguns passos:

2
1 .
5 E :ijj _F=¢, (3.58)
=0

onde € é uma constante de integragao escalar. A Eq.(3.58)) expressa a conservagao da ener-

expressa a energia cinética

. ., 1 -2
gia total no problema de 3 corpos, ja que o termo 3 Zj m;R;

total do sistema, enquanto —F' expressa a energia potencial gravitacional do sistema.
E mais conveniente, contudo, escolher como referencial um dos corpos, descrevendo
assim o movimento relativo entre eles, de modo que pode-se mostrar que a equacao de

movimento para o j-ésimo (j # 0) astro é :

2

. r; r; r

mE; = =G (mo+mj) 5+ Y Gmi| 5~ 5 |- (3.59)
" k=1,k+j ik Tk

onde, Aj, =r1; — 1y
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Na equagao anterior, o primeiro termo do segundo membro refere-se a interacao entre
0 j-ésimo corpo e o centro de forca de massa (m; + my). E chamado de kepleriano e, na
auséncia do segundo termo, resulta na equacao de movimento para o problema de dois
COrpos.

O segundo termo do lado direito é o termo perturbativo, pois refere-se a interacao entre o
J-ésimo corpo e os demais, excetuando-se o central: a primeira parte, chamada de “direta”,
é devida a mutua interagao entre os (j — 1) corpos, enquanto que a segunda parte, chamada
de indireta, é resultante da aceleracao sofrida pelo corpo central, pelos (j — 2) corpos.

A Eq. também pode ser representada como o gradiente de uma funcao escalar F,

assim definida:

2
F_ gmofmj + 3 om (L _ L) (3.60)

de tal modo que

m;¥; = —VF. (3.61)

Agora, consideremos uma rotacao de um angulo « de nosso sistema coordenado, em

torno do eixo “z”, de tal modo que as as novas posicoes sejam dadas pelos vetores 77:

Te, cos (o) —sin(a) 0) [rg,
ry; | = | sin(@) cos(a) 0] |7, (3.62)
T2 0 0 1 T

Como a funcao F' depende apenas das distancias mituas entre as particulas, temos:

OF

3 =0 (3.63)

de modo que

xj j az'
8_F:Z<(9F or,, OF Or,, OF 7”])_ (3.64)

Oa Ory,; Oa + dr,, Oa Jr., da

J

Agora, se substituirmos as relagoes na Eq.(3.64) e lembrando da Eq.(3.63)) teremos:

OF OF
Z (aTyj’l”xj — aijTyj> =0. (365)

J

Com a ajuda da Eq.(3.61)) podemos chegar a:
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d’ry, d’r,,

J J —

E m; (?"xj T gp ) = 0. (3.66)
Relagoes similares podem ser encontradas por uma permutacgao ciclica das variaveis.

De todo modo, apds realizarmos as integragoes necessarias, chegamos a:
dry, dry,
2 mi (1 gy~ g ) =
J
dr, dry,
Z m; T’yj% - sz dt = Co, (367)
J

Z dry, dr, B
- Mi\Ts gy T TaTy ) T

onde ¢y, ¢y € c3 sao as integrais de drea, que tem relacao com a conservacao do momento

angular.
2=

. T
Por fim, tomando o produto 7 - (mj W;)’ teremos

.o - .o oF . oF . oF . dF
Z (P, + Ty, iy, + 1ayis,) = Z (87;,% + &ny.ryj + @sz‘z]) = (3.68)

J J

Integrando a iltima equacao obtemos:

m.
ST (i i +it) = F+C, (3.69)

J

onde F' e C' sao constantes de integragao. A equagao fornece a integral da energia.
3.3.2 Formalismo Hamiltoniano

Nesta secao abordaremos de maneira sucinta os conceitos importantes do formalismo
hamiltoniano que sera utilizado neste trabalho.

3.3.2.1 Variaveis de AgéO—Angulo

Sistemas peridédicos aparecem nos mais varidados fenomenos estudados pela Fisica,
sendo particularmente bastante presentes na Mecanica Celeste.
Para um entendimento preliminar de sistemas periédicos, precisa-se incialmente definir

0 que seja um sistema separdvel.
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Um sistema é dito separavel, se a Hamiltoniana (H) nao depende explicitamente do

tempo e a equacao de Hamilton-Jacobi é separavel em algum sistema de coordenadas

generalizadas (qi,- -, qy) da forma:
N
Wiq, - qn, a1, ,ay) = ZVVj(Qjaab"' ,aN) (3.70)
j=1
onde W (q1, -+ ,qn, 1, -+ ,an) é asolugao da equagao de Hamilton-Jacobi independente
do tempo.

Teremos os momentos conjugados dados por:

oW
b=, = i), (3.71)

Se tomarmos um plano ¢; X p; (chamado de “plano de fase”), a fungao f; (g;, ) sera
representada por uma curva neste plano, de modo que para cada 7, tem-se um plano
diferente e uma curva diferente. Se a projecao de cada curva sobre o plano de fase satisfizer

uma das condigoes a seguir, o sistema ¢é dito multiperiddico:

1. A curva f; (g;, ) é fechada e oscila periodicamente entre dois limites definidos. Neste

caso, o movimento é chamado de libragao.

2. f;(gj, ) é uma funca@o periddica de ¢;, ndo sendo esta tltima, fungao periédica do

tempo. Neste caso, o movimento é chamado de circulagao ou rotacgao.

Um conjunto de varidveis bastante uteis no estudo dos movimento multiperiddicos sao
as variaveis de agao-angulo.
Podemos entao definir a j-ésima variavel de acao de um sistema multiperiédico, desta

maneira;:

1
Ji=5- jgpjdqg'- (3.72)
A integral se extende por um periodo completo de libracao ou rotacao. As varidveis

canonicamente conjugadas as acoes sao chamadas de angulares e assim definidas:

oW

¢; = T, (3.73)
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3.3.3 Representacoes da Hamiltoniana nos diferentes sistemas de coordenadas

Nesta secao encontraremos as representacoes da Hamiltoniana do problema de 3 corpos
utilizando inicialmente o conjunto de varidveis canonicas baricéntricas. A Hamiltoniana
em coordenadas e velocidades nos sistemas de Jacobi e de Poincaré serao obtidos a partir

das relacoes de transformacao deduzidas nas equacoes anteriores.

3.3.3.1 Hamiltoniana no sistema baricéntrico

Como nas segoes anteriores, denotemos por x; (j =0,1,2) o vetor posi¢ao do j-ésimo
corpo em relagao ao baricentro do sistema, com Py, = MyX; sendo seu momento linear
conjugado. A Hamiltoniana completo do sistema sera dado por:

2
<

2 2
H=Y" DY g_”’g':k. (3.74)

2
=0 J j=0 k=j+1

onde A, = |x; — Xi|. As equaces de movimento serao, portanto:

oH Py,
= =

[§
. m;m
Py, = —G 33 (% —xi). (3.76)
ik

3.3.3.2 Hamiltoniana no sistema de Jacobi

A energia cinética total (T') do sistema de trés corpos, pode ser escrita, utilizando os

momentos baricéntricos, como:

T=> " (3.77)

2m;’
j=0 ="
de modo que, tomando as equagdes de transformagao encontradas na se¢ao [3.2.4] podemos
representar, apos algum algebrismo mais simples, que a energia cinética total, em termos

das varidveis de Jacobi é:

2 2

P |8
T=—2""(mg+my) + p2 mg +mq +ms) . 3.78
2mom, (mo v 2myg (mgo + my) (mo ! 2) ( )

A fim de deixar esta expressao em uma forma mais condensada, definiremos trés

parametros,ji;, 0j, f;
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J
m;o;_
p; =Go;, o= E my, € B = Ay (3.79)
=0

gj

de modo que a Eq.(3.78) toma a forma mais familiar:

P | P
281 20y

Ja a energia potencial gravitacional U, no sistema de coordenadas baricéntrico, é dada

T = (3.80)

por:

m;mmy.
U= 2 Tl o5

Pode-se mostrar que U pode ser decomposta em duas partes Uy e Uy, dadas por:

2
gj—11my
-G 3.82
2o (382)

2
B 3D DR ) g (‘XOTOX” - U”), (3.83)

j=1 k=j+1 | Xj — Xl =1 1P|

de modo que podemos definir uma funcao Hy:

2 2
P Pp, 1252
Hy=| =2 — + 2 , 3.84
' (251 |p1|) (252 0, 359

construindo assim a Hamiltoniana completa do sistema:

p b5 o_1my m;my 2 myo O—1
Z 5 Z 1p1] QZ Z J—Xk| Zml (|X0—Xz| N ) (3:85)

j=1 k= ]+1 I
Podemos entao definir os elementos orbitais em termos das posicoes e velocidades no

sistema de Jacobi:

a] 2[[,LJ _ p]w?7 l’[’j gg]) ( ° )
. L. w .
;) = (1 - %ﬂ) - (J)J)' (3.87)
a; Hja;

A velocidade W ) foi assim definida:
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w/=—7% 5 | (3.88)

P
mpog—1 "*
3.3.3.3 Hamiltoniana no sistema de Poincaré

Para expressar a Hamiltoniana no sistema de Coordenadas de Poincaré, mais uma vez

nos valeremos inicialmente da definicao no sistema de coordenadas baricéntrico. Lem-

brando das Eq.(3.48]), teremos:

(P¢, — P¢, — P )2 P P;
0 1 2 + 1 + 2

T = .
2m0 le 2m2

(3.89)

Expandindo o termo entre parénteses e agrupando termos comuns, obtemos a expressao

para a energia cinética em termos das coordenadas de Poincaré:

2 2 2
P¢ P¢ P¢ 1
T=-S0 4 "% 4“6~ . ‘D —D, - 3.90
2 T2t o e (Pe P, P, Pe, P, P, (3.90)
onde 7 = L
J

Podemos mostrar que, em coordenadas de Poincaré, a energia potencial pode ser como

MY H272 G mimes

V="lal el Ve —al

(3.91)

onde p; = G (mo + m;).
Escrevendo a Hamiltoniana completo do problema de trés corpos nas variaveis de Poin-

caré teremos:

P¢ P | P,

Y — ——(p DPe +De DPr —Po D )_Ml%_l@%_g mimsa
27 27 272 mg o b o G2 o ¢ T Gl [C2l |C2 (— Cl’)
3.92

Percebe-se que ¢, ¢ uma variavel ciclica em H, de modo que o momento canonico
conjugado pe ¢ uma constande de movimento, a qual atribuiremos, arbitrariamente, o

valor 0. A Hamiltoniana total do sistema toma entao a forma genérica

H = Hy + R, (3.93)

onde
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Pe, M ) (Pc 22 )
: (271 o) T\ 3 e (3.94)

P¢, "P¢, g _minm:
myo ’Cz - C1|

No sistema de Poincaré os semi-eixos maiores e as excentricidades sdo assim definidos:

R= (3.95)

o) = 145G (3.96)

2
P
215 =G5 (w]( )>

> )
P _ ( _ﬁ) +M, (3.97)




Capitulo 4

Classificacao dos sistemas de acordo com seu

comportamento dinamico

O comportamento dinamico dos sistemas planetarios é ditado em grande medida pela
existéncia de comensurabilidades entre algum tipo de periodo e, em especial, entre os
movimentos médios dos corpos, ja que a existéncia de comensurabilidades nos movimentos
médios, pode levar a mudancas sensiveis nos elementos orbitais.

Neste capitulo realizaremos uma anélise geral do comportamento dinamico dos pares
hierarquicos, seculares , ressonantes e quase-ressonantes. Esta classificacao foi inicialmente
proposta por Ferraz-Mello et al.| (2005a)) e leva em consideragao a razao entre os movimentos

médios dos pares de planetas.

4.1 Sistemas Hierarquicos

Ferraz-Mello et al| (2005a)) classifica como hierarquicos, aqueles pares para os quais
% < 0.14. Por estarem muito distantes um do outro, a interacao gravitacional entre
os membros do par é extremamente débil, fazendo com que a evolucao dinamica seja
ditada pelas perturbagoes seculares. O sistema serd estavel desde que as excentricidades e

inclinigoes iniciais estejam restritas a certos valores (Beaugé et al., 2012).

4.2 Sistemas Seculares

: : : Py .
Classifica-se como seculares, aqueles sistemas para os quais 0.14 < ) < 1 e que nao
2

estejam dentro de alguma ressonancia de baixa ordem (vide Se¢aol4.3)). Para uma andlise do

comportamento dos objetos cuja dinamica secular é preponderante, é interessante definir, a
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partir dos elementos orbitais (a;, e;, i;, M;,w;, ;) um conjunto de coordenadas e momentos

conjugados que sejam canonicos, tais como as variaveis de Delaunay ou de Poincaré.
Neste trabalho seguiremos Andrade, (2010), utilizando as varidveis de Delaunay em

termos das coordenadas de Jacobi e seus momentos conjugados ao problema de trés corpos.
Seja um conjunto de coordenadas de Jacobi ((;, g;, h;), cujos momentos conjugados sao

dados por (L;,G;, H;), de tal modo que:

lj = Mj Lj = m;-\/ﬁjaj, (41)

gi=wj,  Gj=Lj\/l—¢, (4.2)

hj = Qj, Hj = Gj COS ij, (43)
(4.4)
onde .
J
m;o;_
ﬁj:]g—.jl ; szzmk e pj=Gg(mo+my). (4.5)
J k

Podemos definir, por conveniéncia, os angulos com respeito a um “ponto fixo” na érbita:

(l;-, 95 h;), cujas novas agoes conjugadas serao dadas por (L;«, G H j’), teremos entao:

[ =X = M; +w;, Lj = Ly = mj/ Bja;, (46)

g;:—YDj:—Wj—Qj, G;:Lj—Gj:Lj<1—\/1_6?>a (47)

Podemos realizar uma simplificacao, levando em consideracao que a maioria dos exopla-
netas da amostra foram descobertos pela missao Kepler, através de transitos planetarios,
detectados quando o angulo entre a direcao da linha de visada e a direcao do momento
angular total do sistema é i &~ 90°.

A forma simplificada do Hamiltoniano se escreve entao:

2

2133
. Kby Gmimg
H__ZQL;2 - s 'H1 (L;,G;,Wj,)\j). (49)

j=1
Como mostrado por Michtchenko e Malhotra, (2004)), no estudo do comportamento

secular, a diferenga entre as longitudes dos pericentros (Aw) desempenha um papel im-

portante, de modo que podemos realizar uma outra transformacao de variaveis, a fim de
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que um dos novos angulos seja Aw:

Ii=M, Ly =1L,

15 = )\, L= L,

2o 2 (4.10)
g’{:Aw:wl—w% GT:Gile—Gl,

gy = — w2, G5 =G+ Gy = (L1 — G1) + (Ly — Gy).

A parte secular da Eq[4.9] é obtida apds calcularmos sua média com relagao aos angulos
rapidos A; (angulos cujo periodo é da mesma ordem do perédo orbital dos planetas).
Como H, é independe das variaveis angulares, a média é feita apenas sobre a parte

secular de H; de modo que :

1 27 27
<H >=Hgee = —/ / Grmims Hy (L], G}, M\, A2, Aw, ws) dA1d s, (4.11)
47T2 0 0 a2

onde H; (L;f, G3, A1, Ao, Ao, wz) é a funcao perturbadora.
Como podemos concluir, a partir das relagoes anteriores, cada L; (e portanto a;) sdo

dependentes apenas dos angulos rdpidos JA; , sendo ciclicas em Hge., logo:

dLj o a;Llsec

o= o 0 = L; = constante. (4.12)
J
Lembrando agora da Eq. [.6] teremos
L2
217

Ou seja, os semieixos de dois planetas que interagem secularmente permanecem cons-
tantes.

Na Fig. a linha azul representa a variacao do semieixo do planeta v Andromedae d,
enquanto a linha vermelha representa a variagao do semieixo do planeta v Andromedae c.
Como pode-se notar, ambos sao aproximadamente constantes, sendo as pequenas oscilagoes

devidas aos termos de curto periodo.
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3 T T

Legenda
v Andromedaed _|
v Andromedae ¢
- |

0
\ ' \ [ I

0 5000 10000 15000 20000 25000
Tempo (anos)

Figura 4.1: Comportamento dos semieixos dos exoplanetas v Andromedae ¢ e d para um periodo de 25000
anos. As condigoes iniciais utilizadas estao na Tabela

Tabela 4.1 - Dados dos Exoplanetas do Sistema v Andromedae

Nome m [MJup] a [U.A] e i[°] M[°] wl[°] Q[°]
v Andd 4.11£0.16 2.52£0.04 0.27£0.02 0.0 0.0 269.69 £ 5.41 0.0
vAndc 1.924+0.09 0.83+0.01 0.22+0.03 0.0 0.0 250.76 £ 5.74 0.0

Podemos chegar a mais algumas conclusoes importantes, ao analisarmos a fungao per-

turbadora Hy, desde que possamos expressa-la na forma:

H1 = Z Sk (CLl, asg, €1, €9, il, 22) COS (/{71)\1 + kg)\g + k3w1 + k4w2) . (414)
k

De modo que possamos aplicar a regra de D’Alambert (Murray e Dermott, 2008), im-

pondo um vinculo entre os coeficientes (que sao numeros inteiros) dos angulos:

Y k=0 (4.15)

Como, apds o processo de média, os termos dependentes dos angulos A; somem do

Hamiltoniano, teremos

k?g +ki=0— k?g = —]C4, (416)
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donde, chamando k3 = k, encontramos que

k3w1 + k4@2 = ]{ZAW, (417)

onde Aw = w; — ws. Podemos entao concluir que a H,.. s6 depende da posicao relativa

dos argumentos dos pericentros.

4.2.1 Déficit de Momento Angular - AMD

Como ja explando anteriormente, ao tomarmos a média da Hamiltoniana sobre os
angulos rapidos (\;) as agdes L; viram constantes de movimento, de modo que, voltarmos

nossa atengao para a Eq. [4.10] encontramos:

L} = cte,
L; = cte, (418)
Ki =G+ G

O terceiro destes momentos, ¢ uma nova integral de movimento,

K;=GT+G§:L’{<1—\/1—6%>+L§(1—\/1—e§), (4.19)

chamada de Défict de Momento Angular - AMD na sigla em inglés- (Laskar] [1997; Micht-
chenko et al., |2006; Beaugé et al., [2012).Trata-se combinagao da conservagao do momento
angular com a invariancia secular dos semieixos (L;). Sendo uma constante, o AMD vin-
cula as variagoes seculares das excentricidades do par de planetas, como podemos concluir
facilmente a partir da Eq. .
Na figura[4.2]temos representado no painel a a variagao da excentricidade de v Andromedae

d (em azul) e v Andromedae ¢ (em vermelho) enquanto que no painel b temos representado
o comportamento do angulo secular Aw do sistema. Como pode-se perceber, o compor-

tamento em antifase é evidente.



60

Capitulo 4. Classificacao dos sistemas de acordo com seu comportamento dinamico

Legenda

v Andromedae d

v Andromedae ¢

0
I T I ' I
10000 15000
Tempo (anos)

(a)

20000

25000

-100 —

4 Legenda
Aw=m, o,

100 —

T ‘ T ‘ T ‘ ‘ T
0 50000 100000 150000 200000
Tempo (anos)

(b)

250000

Figura 4.2: (a)Evolugao das excentricidades, com as condigoes iniciais de v Andromedae c e v Andromedae
d como mostrados na Tabela durante 25.000 anos. Para este par de planetas vizinhos, Py /Py =~ 0.2.
(b) Comportamento do dngulo Aw = ws — w;, do sistema v Andromedae para um periodo de 25.000
anos, onde fica clara a oscilagao em torno do Modo 1.

Ao analisarmos a Eq. [4.10 teremos as seguintes equagoes de movimento derivadas a

partir da Hge. e dos pares conjugados (g7, G}),

Yk a,;L[sec - a,;Llsec
“= " AT agr (4.20)
e (95, G3),
Yk a,;L[sec - 8,;L[sec
G2 = aw2 =0 — Wy = a—GS (421)

A primeira das relagoes na Eqi4.21, vem do fato de a H .. nao depender individualmente
de w; ou wy, mas tao somente de Aw como ja mostrado. A solugao para G; é trivial:

p = cte. (4.22)

Pode-se entao perceber que o problema médio planar secular de trés corpos, pode ser
reduzido a um sistema dinamico com apenas um grau de liberdade, no qual G% e, por
consequeéncia, Ly e Lo, sao parametros constantes, donde conclui-se que as variagoes de G}

e Aw sao descritas por uma mesma frequéncia.
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4.2.2  Regimes de movimento: Modo I e Modo II

A solugao das Eq. (7.22)) ndo é tao simples de ser obtida analiticamente, no entanto,
algumas conclusoes interessantes podem ser obtidas, a partir da andlise das solugoes

periddicas da He.:

Gi=0 e Aw=0, (4.23)

de onde se obtém, para os casos nao singulares de G7 :

Aw=0 e Aw=m. (4.24)

Para a primeira solgao, os pericentros das duas orbitas estao alinhados, enquanto que
no segundo caso os pericentros estao antialinhados. Costumeiramente chama-se o pri-
meiro caso de regime de movimento Modo I, enquanto o segundo é chamado de regime de

movimento Modo I1.

Planeta 2

— o
Aw = 0° A =180

Planeta 1

B
-

g Planeta 1
‘P

7 T2

Planeta 2

(a) Modo I (b) Modo II

Figura 4.3: Representacdo de duas 6rbitas com as linhas de pericentros alinhadas. Os pontos P; e Py

representam a posicao do pericentro da érbita mais interna e da 6rbita mais externa, respectivamente.

Proximo ao Modo I do regime de movimento, Aw oscila em torno de 0° e as excen-
tricidades oscilam com baixa amplitude em torno do valor de uma solugao de equilibrio.
Proximo ao Modo II do regime de movimento, Aw oscila em torno de 7, enquanto as
excentricidades oscilam com baixa amplitude em torno do valor obtido para esta solucao.

Quando o sistema econtra-se longe do Modo I e do Modo II, o angulo Aw circula.
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4.3 Sistemas Ressonantes

Uma das caracteristicas mais notaveis de muitos sistemas exoplanetarios é a frequéncia
com que os movimentos médios de dois corpos destes sistemas sao comensuraveis uns com

os outros, essa condicao se escreve:

na (p+q) — pn1 = 0, (4.25)

onde n; e ny sao os movimentos médios dos planetas e p e ¢ sao niimeros inteiros simples.
Nesta situacao dizemos que os dois corpos estao em ressonancia de movimentos médios
(MMR, daqui para frente) de ordem gq.

Como o movimento médio do j-ésimo corpo (n;) é dado por:

n; = — (4.26)

onde P; ¢ o periodo orbital do j-ésimo planeta.

Portanto, se dois planetas, por exemplo, estdo em uma ressonancia 2/1, quer dizer que
enquanto o corpo mais interno completa duas voltas ao redor do corpo central, o mais
externo completa apenas uma.

Entre os sistemas conhecidos de exoplanetas que parecem abrigar pares de planetas em
MMR podemos citar o interessante caso de Gliese 876 (Rivera et al., [2010), formado pelos
planetas Gliese d, Gliese c,Gliese b e Gliese e, com periodos (em dias ): Py~ 1.94, P, ~
30.09, P, ~ 61.12 e P, =~ 124.26. Ao tomarmos a razao de movimentos médios para os
pares consecutivos, encontramos:

Ne np

—©~203 -2 ~203,

ng Ne
o que coloca os dois pares bem préximos da ressonancia 2/1.

Um outro par ressonante é composto pelos planetas 55 Cnc b e 55 Cnc ¢, que orbitam
a estrela 55 Cancri com periodos orbitais, em dias, aproximadamente iguais a 14.65 e
44.38 (Endl et al., [2012), cuja razao de seus movimentos médios, % ~ 3.03 o coloca bem
proximo da ressonancia 3/1. )

O estudo da dinamica de dois planetas em MMR é feito, tal como no caso secular,

utilizando as variaveis de Delaunay, que no caso ressonante devem ser modificadas.
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Apesar de ainda nao existir um consenso quanto a causa da configuracao ressonante
nos sistemas planetarios, diversos trabalhos (Ramos et al.| (2016); Tadeu dos Santos et al.
(2015)), entre outros) tém mostrado que a melhor explicagao para tal fenémeno parece estar
na migragao planetaria.

Existem basicamente trés formas de se abordar o estudo da dinamica de sistemas res-
sonantes: integragao numerica das equacoes exatas do movimento, expansao analitica da
funcao perturbadora, tomando a média sobre os angulos sinddicos e o método semia-
nalitico. Cada abordagem tem seus prds e contras e a escolha de qual utilizar ao se atacar
um problema depende basicamente do objetivo da pesquisa.

Definiremos através do conjunto de variaveis a partir dos elementos em coordenadas de
Poincaré (a, e, i, M,w, ) as coordenadas de Jacobi e seus respectivos momentos conjugados
(l,g,h,L,G, H).

Definamos mais uma vez as variaveis de agao-angulo, para o caso planar:

M, L, :mim,
M, Ly :mé\/%
w1, Gy = Liy\/1—¢€3,
w3, Gy = Lyy/1 — é3.

Definidas estas variaveis, pode-se assim expandir a parte perturbadora da funcao Ha-

(4.27)

miltoniana, que, apés um trabalho bastante extenso e complexo, toma a forma (Beaugé e

Michtchenko, |2003; |Silval, 2017)

00 N 2N

K2 K2mamy al
H, = Z Z ZZRJ’“””“ Hle{efj cos (mM; — nMs + [Aw),  (4.28)

J4,k=0n=—o00 u=0 =0

onde R; jjmnu € constante para todas as condigoes iniciais e k é a constante de Gauss.
A fim de continuarmos trabalhando com as longitudes médias, em detrimento das

anomalias, podemos realizar mais uma transformacao canodnica, tal que
(M17M27w17w2> ? (A17/\270-170-2) (429)

onde introduzimos os angulos ressonantes (criticos):
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01 :p—i-q)\Z_]_?)\l_Wh
4q q
(4.30)
O'sz—i_q)\g—z—))\l—WQ.
q q

Os novos pares agao-angulo para o sistema de trés corpos passam a ser |Silval (2017)):

A, Ji=Li+5(G] +G3),
)\2, JQZLQ—(1+T)(K1+K2),
(4.31)
a1, KIZGT:LT_GL
09, KQ = L; — G;
O comportamento dos o; fornece a localizacao dos pares com respeito a ressonancia:
se pelo menos um deles librar, é por que o par estd em MMR (Michtchenko et al., 2006)).

Aplicando-se a transformacao proposta em 4.29, ao argumento do Hamiltoninano H;

expresso em [£.28| teremos que:

¢ =moy —noy+ k(og —o1)+[m(p+q) —np|Q, (4.32)
AL — A

2, ua . . :
onde ) = é o “angulo sin6dico” (Beaugé e Michtchenko, [2003)).

Se escrevermos o Hamiltoniano em termos das varidveis ressonantes, as longitudes
médias ()\;), separadamente, serdo angulos ciclicos, de modo que as agbes conjugadas a

elas (J;), serao integrais de movimento (Beaugé e Michtchenko, [2003; [Silval 2017). Tere-
mos entao, a partir Eq. (4.31):

Jl = L1 +r (Kl + KQ) = cte,
(4.33)
JQ = L2 — (1 +’I“> (K1 + KQ) = cte.

onde r = B.

q
A combinagao linear destas duas acoes resultard numa outra constante de movimento,

IC, denominada fator de espagamento (Michtchenko e Ferraz-Mello, |2001)):

(I+r)Ly+7rLy=(147)J1 +1Jy =K = cte. (4.34)

Analisando mais uma vez para a Eq. (4.32]), perceberemos que todos os termos periédicos

da fungao perturbadora, sdo na realidade dependentes apenas de (o1, 09, \; — A\2), de modo



Secao 4.3. Sistemas Ressonantes 65

que o momento canonico associado a variavel angular A\;+ M\, é uma constante de movimento

para o problema de trés corpos interagindo gravitacionalmente, portanto:

J1+ Jo = Jiota = cte. (4.35)

Portanto, nos sistemas ressonantes, ha vinculos nas variacoes das excentricidades e dos
semieixos, com os semieixos variando em oposicao de fase devido a conservacao de K.

Na tabela temos os dados dos exoplanetas HD 82943 b e HD 82943 c,que se
encontram na ressonancia 2/1. Este sistema foi primeiramente estudado por Mayor et al.

(2004). Em estudo posterior, Ferraz-Mello et al.| (2005) apresentaram valores dos elementos

orbitais e da massa dos exoplanetas HD 82943 b,c mais refinados, com base em simulagoes

numéricas e analise estatistica.

Tabela 4.2 - Dados dos exoplanetas do sistema HD 82943 - Fit B de [Ferraz-Mello et al.

(2005))
Nome msini [Myyp] a [U.A] e i[°] M]I°] w[°] Q[°]
HD 82943 b 1.82 1.180 0.396 0.0 0.0 0.0 0.0
HD 82943 ¢ 1.71 0.746 0.153 0.0 0.0 0.0 0.0

1.20

|

1.18 =

07 =

JAVAVAVAVAVARFS NV

a,

0.74 T T T T 1

0 0 40 &0 B0 100 Ll 4000
time (yr) time (yr)
(a) (b)

Figura 4.4: Evolucédo de curto periodo dos semieixos (a) e excentricidades (b) para o sistema HD 82943,
com condicdes iniciais dadas pelo Fit B, em Ferraz-Mello et al.| (2005). Figura: |Michtchenko et al.| (2008)

Na Fig.(4.4)) tem-se representada a evolugao dos semeixos (painel a) e das excentricida-

des (painel b) para o sistema HD 82943 (Fit B, Ferraz-Mello et al.| (2005)), onde podemos

observar claramente o movimento em antifase dos semieixos.
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Por fim, podemos reduzir mais um grau de liberdade do sistema, levando em con-
sideracao que a frequéncia do angulo sinddico, nas vizinhancas da comensurabilidade, é
muito maior que a frequéncia dos angulos criticos. Se eliminarmos entao os termos de curto
periodo (angulo sinédico) e escrevermos o potencial perturbador em termos dos angulos
ressonantes, o sistema, outrora com 4 graus de liberdade, passa a ter dois graus de liberdade

(01,09, K1, K3), com os outros dois vinculados através das constantes Jypq € K.

4.4 Sistemas quase ressonantes

Sistemas quase ressonantes sao uma classe especial de sistemas formados por pares
de planetas cujas razoes entre os movimentos médios (periodos) os colocam fora das res-
sonancias importantes, porém, proximas delas, preservando assim algumas caracteristicas
dos sistemas ressonantes Ferraz-Mello et al. (2005b)).

O sistema Jupiter-Saturno é um exemplo classico de planetas em quase ressonancia,
apresentando comensurabilidades de movimentos médios de terceira ordem (5/2) e de toda
sua complexidade.

Neste sistema os angulos criticos o; e o9 apresentam uma circulagao retrégrada longe
da ressonancia 5/2, existindo no espago de fase os dois modos normais do angulo secular
Aw (Modo I, oscilagao de Aw em torno de 0°; Modo II, oscilagdo de Aw em torno de
180°). Entre estes dois modos, Aw circula.

A quase ressonancia é caracterizada principalmente pela existéncia de um regime de
movimento no qual os angulos criticos o; e 0y circulam na direcao progressiva. A in-
teracao dos planetas nesta situagao é dominada pelas perturbacoes seculares mutuas entre

os planetas (Michtchenko e Ferraz-Mello, [2001)).
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Os bancos de dados

O catéalogo construido neste trabalho deriva das bases de dados Exoplanet Data Explo-
rer acessada via endereco hitp://exoplanets.org/ e Nasa Exoplanet Archive acessada via
endereco hitps://exoplanetarchive.ipac. caltech.edu/index.html (Fig. ?7 a e b, respectiva-
mente). Nos préprios sites é possivel filtrar quais as informacgoes desejadas dos exoplanetas
e fazer o download dos dados em um arquivo de extensao .csv.

Apo6s realizado o download, estes dados passaram por uma primeira organizacao, onde
os sistemas constituidos por uma estrela central e os exoplanetas que a orbitam foram,
cada um, colocados em ordem decrescente de periodos orbitais.

Um programa, em linguagem Fortran (Apéndice [A]) foi entao escrito, com a finalidade
de separar os exoplanetas vizinhos e a estrela hospedeira do sistema no que convencionou-
se, neste trabalho, chamar de objetos. A ideia é estudar cada sistema exoplanetério a

partir da andlise destes objetos.

. SEP';F:;FAO CLASSIFICAGAO

CONSTRUGAO ELEMENTOS DE CADA PAR )
ORGANIZAGAO LEITURA DOS DOS OBJETOS, ORBITAIS E M APRESENTAGAO
INICIAL DOS DADOS POR ATRIBUINDO A oros o HIERARQUICO, DOS DADOS
DADOS. - PARTE DO CADA OBIETO A CADA e SECULAR, PARA ANALISE
PROGRAMA. RESPECTIVA A RESSONANTE POSTERIOR.
E DINAMICOS
ESTRELA. E CADR OU QUASE
OBIETO. RESSONANTE.

Figura 5.1: Diagrama de atividades desenvolvidas para separagao dos objetos com os respectivos elementos

orbitais parametros fisicos para cada exoplaneta e construcao dos parametros dinamicos.

Apo6s separados, eram atribuidos para os planetas de cada objeto seus elementos fisicos
e orbitais lidos a partir das bases de dados.
Passa-se entao a obtengao dos parametros dinamicos de cada objeto (e.g. soma das

massas, razao das massas, razao dos periodos, entre outros). Como estes parametros sao
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construidos a partir das informagoes dos dois planetas de cada objeto, quando algum dos
valores nao era informado na base de dados, nem podia ser inferido teoricamente, o objeto
era excluido da distribuigao.

Por fim, as informacoes com dos parametros fisicos, orbitais e dinamicos dos objetos
sao entao salvos em arquivos com .dat, que eran utilizados na construcao dos graficos de
cada distribuigao.

Na Fig. tem-se o print do site exoplanet.org, onde estd uma das bases de dados
utilizadas neste trabalho (Wright et al., 2011)).

Exoplanets Data Explorer Table Plots sen

Systems with 3 or more planets W | & Orbit Database & Kepler & Other | Filter: NCOMP »=2

Name Components Msin(i) Semi-Major  Orbital Orbital w Time of Velocity
Axis Period  Eccentricity Periastron  Semiamplitude
mjupiter = au £ day + = deg = jd = mfs

24 Sex b 2 1.84 1.412 455.2 0.184 227 2454758 33.2

24 Sex c 2 1.52 2.240 910 0.412 352.0 2454941 23.5

47 UMa b 2 2.546 2.101 1078.0 0.032 334 2451917 48.40

47 UMa c 2 0.346 3.57 2391 0.098 300 2452440 8.0

55 Cncb 3 0.801 0.1134 14.65100 0.0040 110 2453035.0 7111

55 Cncc 5 0.1646 0.2373 44,3800 0.070 356 2453083.0 10.12

55 Cnc d 5 3.54 5.475 4509 0.0200 254 2453490 45.20

55 Cnce 5 0.0262 0.01544 0.7365460 0O o0 2455568.0110 6.30

55 Cnc f 5 0.173 0.774 261.20 0.320 139.0 2450080.9 6.20

Figura 5.2: Print do site da base de dados Exoplanet.org .

Na Fig. (5.3)) tem-se o print do site exoplanetarchive.ipac.caltech.edu, onde esta a outra

base de dados utilizada neste trabalho.

NASA EXOPLANET SCIENCE INSTITUTE
Home About Us Data Tools Support Login

Confirmed Planets

A = B =2x 8 =2 = B == B & -0 @ =" 8 =4 (]
Host Name Planet Planet Name Discovery Method Controversial|  Number of Orbital Period [days]
Letter Flag Planets in
System
T R R — PR = ] —"
™ 24 Sex @ b 24 Sex b Radial Velocity 0 2 4523 f;:;
M 24 5ex © c 24 Sexc Radial Velacity 0 2 8230 s
~ 47 UMma @ b 47 UMab Radial Velocity ] 3 107522
M 47UMa © c 4T UMac Radizl Velocity 0 7 2391 10
™ s7UMa © d A7 UMa d Radial Velocity 0 3 14002 "o

Figura 5.3: Print do site da base de dados NASA Exoplanet Archive.

Em ambas plataformas é possivel utilizar filtros simples para a classificacao dos exo-

planetas.
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A primeira selecao dos exoplanetas foi feita baseada primeiramente em dois critérios

simples:
1. Satus de confirmado;

2. Membros de sistemas com dois ou mais exoplanetas;

Passada a primeira selecao foram colhidos os dados relativos aos seguintes parametros
orbitais (dos exoplanetas) e fisicos (dos exoplanetas e estrelas hospedeiras):

Orbitais: semieixo maior (a), periodo (P), excentricidade (e), inclina¢ao (i), argu-
mento do pericentro (w), longitude do nodo ascendente (£2) e tempo de passagem pelo
periastro (7).

Fisicos: massa do planeta (m,), raio do planeta (r,), massa da estrela central (M,),
raio da estrela (R, ), temperatura efetiva da estrela (T.rs) e metalicidade (Fe/H).

A partir dos parametros fisicos e orbitais, foram construidos parametros dinamicos

importantes para a analise do comportamento dinamico dos sistemas:

Dinamicos: razao dos semieixos de exoplanetas consecutivos ( 4 ) , razao das mas-
aj—1
m;—q
m;
vos (mj_1 +m;), diferenca dos argumentos dos pericentros de exoplanetas consecutivos

sas de exoplanetas consecutivos ( ), soma das massas de exoplanetas consecuti-

Aw = (w; — ws), Raio de Hill (Rpy), razao dos movimentos médios de exoplanetas conse-

"

cutivos e os angulos criticos (o;).

nj—1
5.1 Estimativas para as grandezas nao fornecidas nos bancos de dados

Por limitagoes observacionais, nem todos os parametros orbitais e/ou fisicos dos exo-
planetas, podem ter seu valor calculado de maneira confiavel, de modo que, neste trabalho,

foram utilizdas algumas regras para estimativas dos valores destes parametros.

5.1.1 Semieixos

No caso dos semieixos, quando os periodos e um outro semieixo de um exoplaneta do

sistema era fornecido, foram calculados via Terceira Lei de Kepler.
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5.1.2 Massas

A despeito da massa dos exoplanetas ser uma grandeza chave no estudo do compor-
tamento dinamico dos sistemas, as bases de dados utilizadas neste trabalho nao contem
informagoes precisas quanto a este parametro para a maioria dos exoplanetas descobertos
através da técnica de transito planetario, frutos das missoes Kepler.

Desta forma, estimativas para as massas dos exoplanetas sao obtidas através do estudo
da influéncia gravitacional destes corpos, refletida na estrela (com a medida da velocidade
radial), ou refletida nos outros corpos do sistema (através da medida das variagbes nos
tempos de transito- TTV), (Beaugé et al., 2012). Como para obter estas estimativas s@o
necessarios longos peridos de follow up dos sistemas exoplanetarios a partir de telescépios
munidos de interferometros e baseados em Terra capazes de medir as ténues variagoes nos
espectros das estrelas hospedeiras do sistema, informagoes sobre as massas dos exoplanetas
tornam-se um parametro, na maioria das vezes, desconhecido nas pesquisas sobre mecanica
celeste.

Em principio, este problema poderia ser contornado, desde que se conhecesse uma
funcao que relacionasse, idealmente de maneira univoca, a massa de um exoplaneta a
alguma outra grandeza que pudesse ser medida, se nao diretamente, pelo menos de uma
maneira mais precisa. No caso dos exoplanetas Kepler e K2, uma escolha natural seria o
raio do exoplaneta, que pode ser diretamente inferido a partir da “profundidade da curva
de luz” (Perryman, 2011)).

Todavia, o que diversos trabalhos tem mostrado, é que tal relacao simples pode nao
ser facilmente encontrada, ja que depende de diversos parametros fisicos e composicionais,
geralmente desconhecidos(Lissauer et al., 2011; Swift et al. 2012; Weiss e Marcy, [2014;
Bashi et al., |2017; [Mills e Mazeh, 2017)).

De fato, |Bashi et al.| (2017), ap6s analisar uma amostra de 274 exoplanetas, tirados
da base de dados contida no site http://exoplanets.org (margo de 2016), mostraram que
existem dois regimes distintos para a relagao massa-raio, com a transicao entre um regime

e outro ocorrendo para os valores 124.0 =7 Mg e 12.1 £ 0.5 Rg.
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Figura 5.4: Os circulos representam cada exoplaneta da amostra utilizada em [Bashi et al.| (2017)). Figura
adaptada de [Bashi et al.| (2017

Como podemos perceber a partir da Fig. , os dois regimes tornam-se evidentes. Os
exoplanetas, sistematicamente, apresentam massas observadas maiores do que as massas
calculadas pela relagao encontrada no trabalho em questao.

Ramos et al| (2016)), a partir da anélise de um conjunto de exoplanetas confirmados,
dentro das ressonancias 2/1 e 3/2, encontraram que a massa e o raio de um exoplaneta,

podem ser correlacionados a massa e ao raio da Terra, segundo a fungao:

0.60 + 0.921og (&> se R < 38Rg
Mp \ __ Rg
log (—) ~ B (5.1)
Mo —0.13 + 2.18log (R—”) se R >38Rs.
(53]

Como podemos perceber, ha dois regimes distintos, com a transicao ocorrendo, em
R, = 3.8 Rg.

Ja|Lissauer et al. (2011)), ao estudarem a possivel composi¢ao quimica dos exoplanetas
do sistema Kepler-11, encontraram uma lei de poténcia que relaciona a massa e o raio
de um exoplaneta (M, e R,, respectivamente) 4 massa e ao raio da Terra (Mg e Rg,

respectivamente):

R 2.06
M, = <R—;) Me (5.2)

Na Fig.(5.5)), temos a distribuigao dos raios dos exoplanetas do sistema Kepler-11 (mar-
cados pelas letras b,c,d,e,f, além de Vénus (V), Terra (E), Urano (U) e Netuno (N) em

fungao de suas massas, em unidades de massas terrestres (Mg). As curvas representam
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diferentes composigoes planetarias e as cores obedecem a escala na direita do grafico, in-

dicando a temperatura efetiva dos planetas.

LI B B i S e B L S B s s B B B B L T T L s s

T, [K ]

20% HHe 2000 l

1600 5

1200 88
200

400

20
Massa [M]

Figura 5.5: Relacao Massa-Raio representada pelas linhas continuas, tracejadas e pontilhadas, de acordo
com cada composigao. Os circulos representam os exoplanetas do sistema Kepler-11, enquanto os triangulos
representam os planetas do Sistema Solar (E - Terra;V - Vénus; U - Urano e N - Netuno).Figura adaptada
de |Lissauer et al. (2011).

A tabela ([5.1]) apresenta uma comparagao entre as massas observadas para os planetas

e planetas-anoes do Sistema Solar e as massas calculadas via Eq. ((5.2)

Tabela 5.1 - Comparagao entre as massa observadas para objetos do Sistema Solar e as

preditas pela Eq.

Planeta R - Equatorial a 1 atm [Rg] Massalmg] Massa Caculada[mg)] 0-C
Mercurio 0.383 0.0553 0.14 —0.08
Vénus 0.949 0.815 0.90 —0.08
Terra 1.00 1.00 1.00 0.0
Marte 0.532 0.107 0.027 —0.17
Jupiter 11.209 317.83 145.25 172.58
Saturno 9.449 95.16 102.16 —6.56
Urano 4.007 14.54 17.45 —2.91
Netuno 3.883 17.15 16.36 0.794
Plutao 0.186 0.0022 0.031 —0.03
Ceres 0.075 0.00016 0.0048 —0.0047
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Como pode-se verificar a partir da tabela , as massas calculadas sao sistematica-
mente maiores que as massas observadas.

A fim de confirmar a validade da Eq. na estimativa das massas, aplicou-se o
teste de correlacao p de Pearson, obtendo-se p ~ 0.94, para a correlacao entre as massas
calculada e observada para a amostra de Planetas/Planetas-Andes da tabela (5.1). A
massa calculada de Urano é superestimada (17.45 Mg, contra 14.54 Myg), enquanto que a
massa de Netuno é subestimada (16.36 Mg, contra 17.15 Mg).

Ao excluirmos Saturno e Jupiter da nossa amostra, obtemos p ~ 0.99, uma correlagao
positiva muito mais forte.

Deste modo, baseando-se neste teste, optou-se utilizar, como estimativa da massa dos
exoplanetas, a relagao de Lissauer et al.| (2011).

Deve-se salientar contudo que ha muita incerteza em tal determinagao (ou em qualquer
outras que pudéssemos escolher), ji que os processos fisicos envolvidos na formagao e

composi¢ao dos exoplanetas ainda sao bastante desconhecidos.

5.1.3 Longitude do argumento do pericentro

Para os argumentos dos pericentros nao determinados, seguiu-se Wright et al.| (2011]),
atribuindo-se o valor 2; = 90°. Como para todos os exoplanetas da amostra, excetuando-
se os do sistema HR 8799, tem-se §2; = 0°, o valor da longitude do pericentro (w;) se

confunde com o valor do argumento do pericentro (w;).

5.2 Sistemas e exoplanetas retirados da amostra

Com o objetivo de tornar o catdlogo construido o mais confidvel possivel, alguns exo-
planetas e sistemas exoplanetarios, apesar de constantes nas bases de dados, nao foram
incluidos neste trabalho, pois nao havia informagcsobre a maioria dos valores de seus ele-

mentos orbitais e/ou fisicos, tornando impraticaveis quaisquer andlises.
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Capitulo §

Distribuicoes dos Parametros Fisicos e Orbitais dos

Objetos

Neste capitulo apresentaremos as distribuigoes dos exoplanetas, objetos e estrelas hos-
pedeiras dos sistemas em diversos planos paramétricos.

O objetivo principal destes diagramas ¢ dar uma ideia, bastante geral, das propriedades
destes objetos, servindo como base para estudos na area de dinamica planetaria.

Para isto, realizaremos andlises a partir do catdlogo criado com as informagoes das
bases de dados. Apds sucessivos processos de escolha e exclusoes, baseados em critérios que
tornassem possiveis as andlises do comportamento dinamico do sistema, foram selecionados
1457 exoplanetas, membros de 574 sistemas multiplanetarios, formando um total de 683
objetos.

Dos exoplanetas selecionados, 1131 foram descobertos pela técnica de transito pla-
netario, 312 pela técnica de velocidade radial, 2 pela técnica de Tempo de Variacao do
Transito (T.T.V - na sigla em inglés), 2 por Lentes Gravitacionais e 6 pela técnica de
Tempo de Variagao do Eclipse (E.T.V).

Cada um dos objetos (constituidos por dois planetas mais a estrela central), como ja
mencionado, foi classificado de acordo com a razao dos movimentos médios dos planetas
em: hierarquicos, seculares, ressonantes e quase ressonantes.

Nas proximas segoes, cada uma das distribuicoes obtidas serao apresentadas, com suas
principais caracteristicas ressaltadas e, quando possivel explicadas com base nas teorias

existentes.
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Figura 6.1: Distribuicao dos semieixos em funcao das massas dos exoplanetas da amostra. O didmetro

de cada circunferéncia é proporcional ao raio dos exoplanetas, medidos em R ;.

Na Fig. temos a distribuicao dos semieixos em funcao das massas dos exoplanetas
da base de dados. Percebe-se uma notavel mudanca de regime nesta distribuicao a partir
de m = 0.1 M;: enquanto ha uma quantidade muito maior de exoplanetas com massas me-
nores do que aproximadamente 10% da massa de Jupiter e localizados em érbitas bastante
proximas (a < 0.1 U.A) das estrelas hospedeiras dos sistemas, a quantidade de exoplanetas
com massas maiores do que um décimo da massa de Jupiter, em érbitas a > 0.1 U.A. é
bem menor.

As atuais teorias de formacao planetaria, colocam estes gigantes em Orbitas original-
mente afastadas de suas estrelas, com posterior migracao para érbitas mais internas, devido
principalmente a interagoes disco-planeta, eje¢do de planetisimais e forgas de maré (Heller
(2018)); [Tadeu dos Santos et al.| (2015), entre outros).

Uma pequena parcela dos exoplanetas do catdlogo se enquadra na categoria de Hot
Jupiters: exoplanetas cujos semieixos sao menores do que 0.1 U.A e cujas massas sao pelo
menos 0.1 M;. Como mostrado por [Wang et al. (2015)), esta fragdo pode ser pelo menos

12.8% maior do que o apresentado nas bases de dados para os planetas Kepler, ja que
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parametros como a multiplicidade estelar e a idade da estrela podem interferir na deteccao

de Hot Jupiters.

6.1 Distribuicoes das excentricidades dos exoplanetas do catalogo

Nesta secao apresentaremos as distribuigoes da maior excentricidade de cada par, em
termos da razao dos movimentos médios dos exoplanetas que os constituem. A excentrici-
dade é um parametro chave no estudo dos sistemas exoplanetarios pois pode nos fornecer
indicios sobre a histéria dinamica dos sistemas.

Como evidenciado em diversos trabalhos(Michtchenko e Malhotral (2004)); [Michtchenko
et al. (2008); Alves et al.| (2016)), entre outros), a prépria topologia do espaco de fases é

determinada pelo valor das excentricidades.
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Figura 6.2: Histograma das excentricidades para os exoplanetas do catalogo. O ndmero reduzido da

amostra deve-se ao grande nimero de exoplanetas com excentricidade nao determinada.

Como podemos observar na Fig., h&d um numero elevado de exoplanetas cujas
érbitas sao bastante excéntricas (e > 0.2), quando comparadas as dos planetas do sistema
solar, cuja maior excentricidade, é a de Mercirio (epjercurio = 0.2).

A partir da Fig. pode-se notar um ntimero elevado de exoplanetas cujas érbitas,
em principio, tem excentricidades nulas, no entanto, esta informagao nao necessariamente
é real, pois a determinacao da excentricidade depende de relagoes entre outros parametros
que, por vezes, nao possuem valores bem mensurados ou calculados, de modo que, por

simplicidade e com base em critérios de estabilidade, considera-se a érbita circular (e.g.
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Alonso et al. (2014)).
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Figura 6.3: Distribuigdo da excentricidade mais alta de cada par (objeto), em fungdo da razdo dos
movimentos médios. Todos os objetos em que a excentricidade de ambos os exoplanetas é informada em

um das duas bases de dados. As distribui¢oes para cada RMM encontram-se no Apéndice I]_g}

Na Fig., apresenta-se a distribuicao das maiores excentricidades de cada objeto
em termos da razao dos movimentos médios dos exoplanetas.

Uma caracteristica evidente nas distribuigoes é que objetos com orbitas mais excéntricas,
estao localizados, preferencialmente, proximos a ressonancias de movimentos médios, que
atuam como mecanismos de protecao.

Duas excecoes claras sao os objetos hierdrquicos e os seculares, que apresentam excen-
tricidades relativamente elevadas. Este é um ponto que merece um estudo mais profundo,
ja que as atuais teorias nao dao conta de uma explicacao clara do fenémeno.

Nos painéis do Apéndice[B]foram colocadas as barras de erro para os valores das maiores
excentricidades de cada par (fornecidas nas bases de dados) e para as RMM, obtidas via

propagacao de erros. A linha tracejada marca a posi¢ao exata de cada ressonancia.

6.2 Distribuicao dos periodos

Uma das caracteristicas mais notéveis dos sistemas exoplanetarios é a recorrente pro-

ximidade das orbitas com relagao a estrela central, quando comparamos estes sistemas ao
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nosso Sistema Solar.

Na Fig. temos a distribuicao dos maior periodo de cada objeto em funcao da
razao dos movimentos médios. Cada cor representa uma ressonancia diferente. As linhas
tracejadas verticais representam a localizacao exata de cada ressonancia.

Ao analisar-se a Fig. (6.4), uma caracteristica notdvel dos sistemas exoplanetdrios se

apresenta: um nuimero consideravel de planetas com periodos menores que 100 dias.
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Figura 6.4: Distribuicao dos maiores periodos de cada par de exoplanetas em fungao das razoes de
movimentos médios. As linhas pretas tracejadas mostram a localizagdo exata das ressonancias. Os painéis

com as demais distribui¢oes encontram-se no Apéndice 1}

Pode-se observar, também, ao analisar-se em conjunto as Figuras e que ha
um grande ntmero de pares com exoplanetas em Orbitas bem préximas a estrela central
nos quais pelo menos um dos exoplanetas é um gigante.

Para algumas razoes de movimentos médios, como podemos observar na Fig. ,
parece haver um comportamento interessante: quanto mais afastados um dos membros
dos objetos estao das estrelas centrais, mais préximos a ressonancia estao.

Pode-se “medir” a proximidade da ressonancia pode ser a partir da diferenga entre o
valor nominal da razao dos movimentos médios (do mesmo modo, razao dos periodos) e
o valor observado de razao. Esta grandeza é chamada de offset da ressonancia e assim

calculada:
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P, p+gq
Apta/p) = P p (6.1)

onde (p+q)/p é o valor nominal da ressonancia, com p e ¢ sendo niimeros inteiros, enquanto
que Py/P; é a razao observada dos perfodos dos exoplanetas que compde cada objeto.

Ramos et al. (2016) mostraram, pelo menos nos casos das ressonancias de primeira
ordem 2/1 e 3/2, que estes resultados sao esperados, desde que os pares tenham alcancado
a comensurabilidade através de uma migracao lenta e suave, em um disco laminar.

No Apendice (|C]), a linha tracejada vertical em cada painel representa a posigao exata
das ressonancias. Os erros nos periodos foram obtidos a partir dos valores informados nas
bases de dados, enquanto os erros nas razoes de movimento médio foram obtidos a partir
das féormulas de propagacao de erros.

Pode-se perceber também analisando-se o Apéndice que os pares localizados nas (ou
proximo das) ressonancias 2/1, 3/2 e 5/4 possuem, sistematicamente, valores de ng/n;
menores do que os valores nominais, ou seja, Ag4/p) < 0. J4& para as demais razoes de
movimentos médios, percebe-se uma distribuicao mais ou menos uniforme entre valores e

menores que o valor nominal.

6.3 Metalicidade da estrela central

A abundancia de metais (elementos mais pesados que o Hélio) é um importante parametro
da composi¢ao quimica de uma estrela. A abundancia de Ferro ([Fe/H]), por exemplo, é
frequentemente utilizada no estudo da formacao de sistemas exoplanetarios.

A metalicidade de uma estrela, [Fe/H]| , é calculada a partir da relagao:

(Fe/H),

[Fe/H], = log W,

(6.2)

onde (Fe/H) ¢é a abundancia de Fe no Sol.

Estrelas com abundancias quimicas iguais a (Fe/H) terdo [F'e/H], = 0, aquelas com
fracdo de Ferro maior, terdo [Fe/H], > 0 e aquelas com fracao de Ferro menor, terdo
[Fe/H], <0

Santos et al.| (2001, 2005)), entre outros, apontaram que ha um perceptivel aumento na

metalicidade, em estrelas que abrigam sistemas planetarios, especificamente com planetas
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gigantes. Em outro estudo [Fischer e Valenti (2005) obtiveram uma incidéncia de exopla-
netas menor do que 3% para estrelas com [Fe/H] < —0.5 e de 25% para estrelas com

[Fe/H] > 0.5.
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Figura 6.5: Histograma das metalicidades das estrelas de cada objeto.

Na Fig. percebe-se que as estrelas da amostra, em sua maioria, sao enriquecidas
em metais, possuindo uma metalicidade média em torno do valor [Fe/H] a 0.022.

Existem duas maneiras de se explicar estas variagoes em metalicidade nas estrelas
hospedeiras (Perryman, 2011) : T - Alta abundancia primordial no disco protoestelar; IT -
Captura de material enriquecido.

No cenario I, a estrela é formada a partir de uma nuvem molecular j& rica em metais.
Neste caso, a probablidade de formacao de exoplanetas gigantes torna-se maior ja que ha
proporcionalmente mais particulas de poeira do que de gés, o que facilita a condensacao
com posterior acre¢ao acelerada (quando o nicleo atinge uma massa critica M ~ 10 Mg),
antes do disco gasoso se dissipar. Este mecanismo de formagao é muito mais sensivel a me-
talicidade que que aquele devido as instabilidades gravitacionais no disco protoplanetario.

Realizando uma analise da probabilidade da formacao de um planeta gigante gasoso ao
redor de uma estrela do tipo F, G ou K, com periodo orbital menor do que 4 anos, Fischer
e Valenti (2005) encontraram que quanto mais rico em [Fe/H], for o meio protoestelar,

maior sera a probabilidade de se formar um planeta gigante gasoso.
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No cenario II, a captura tardia de material enriquecido em metais, leva a uma “po-
luicao” da camada convectiva da estrela. Este processo de captura pode ser explicado
através da acrecao de planetas que, ao interagirem com o disco protoplanetario ainda nao
dissipado, migraram para regides gravitacionalmente instaveis, mais proximas a estrela.
Um potencial exemplo deste processo de enriquecimento em metais devido a acrecao de
planetas, é a bindria 16 Cyg, onde a estrela 16 Cyg B é orbitada por um planeta, o mesmo
nao ocorrendo com sua companheira, 16 Cyg A .

Como mostrado por diversos estudos, estrelas do tipo solar, com o passar do tempo,
vao consumindo o Litio através de processos de mistura, tornando-se assim, pobres com
relagdo a este elemento. As abundancias relativamente altas de 16 Cyg A poderiam ser
explicadas entao pela acrecao de corpos planetarios, evento que também leva a entender
por que apenas a estrela B do par exibe um exoplaneta: o possivel corpo que orbitava sua
irma foi engolido (Melendez e Ramirezl, 2016)).

No caso das estrelas gémeas solares que abrigam exoplanetas, o primeiro estégio de
formagcao dos nicleos rochosos dos gigantes gasosos sequestra materiais refratarios, fazendo

com que a estrela tenha uma deficiéncia destes materiais(Chambers, [2010)).

6.4 Distribuicao da Soma das Massas

A soma das massas dos exoplanetas que constituem os objetos, é um importante
parametro para a analise de sua estabalidade dinamica, ja que a intensidade da interacao
gravitacional entre os corpos é determinado primordialmente pela massa destes.

Se as massas ou as excentricidades planetéarias sao baixas, a magnitude da perturbacao
também permanece baixa, de modo que a zona de estabilidade serd mais robusta.

Na Fig. temos a distribuicao da soma das massas (em M) em func¢ao da razao de
movimentos médios. Cada circulo representa um par de exoplanetas vizinhos da amostra
trabalhada. O raio de cada circulo é proporcional ao valor da maior excentricidade de cada

par. As linhas tracejadas na vertical representam a posicao exata de cada ressonancia.
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Figura 6.6: Distribuicao dos pares planetarios de acordo com a soma das massas e a razao do periodo
orbital. A localizagio exata de algumas ressonancias esta representadas por linhas tracejadas verticais. O
raio de cada circulo é proporcional a maior excentricidade do par de exoplanetas vizinhos. Os painéis com
as demais distribuicoes encontram-se no Apéndice@

Como pode ser constatado a partir da Fig., a maioria dos pares, cuja soma das
massas € maior do que 1 M, estao localizados proximos a importantes ressonancias de
movimentos médios. Nestes casos, as combinacoes propicias dos angulos no argumento da
funcao perturbadora impedem close approaches, assim sendo as ressonancias atuam como
um mecanismo-protetor do sistema contra as perturbagbes mais intensas (Beaugé et al.,
2012).

Pode-se notar também a partir da analise da Fig. que a vasta maioria dos exopla-
netas da amostra estdo numa estreita faixa de soma das massas: 0.01 M; < (mq + mg) <
0.1 M,

No apeéndice @ temos as distribuigoes da soma das massas dos exoplanetas consti-
tuintes dos objetos, separados em painéis para cada ressonancia principal, bem como o
dos sistemas classificados em Seculares e Hierarquicos. Mais uma vez, a linha tracejada na
horizontal representa a posicao exata da ressonancia. As barras de erro foram calculadas

a partir das formulas de propagacao de erros.
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6.5 Migracao Secular e Centros Estaveis

Uma das caracteristicas mais notaveis de uma andlise da estrutura dos sistemas extras-
solares é a constatacao da existéncia de planetas tao grandes quanto Jupiter, em Orbitas
extremamente proximas a estrela central.

Em principio, duas explicagoes possiveis podem ser fornecidas: os exoplanetas se for-
maram na posicao atual, in situ (Boley et al. (2016); Batygin et al.| (2016]), entre outros);
ou os exoplanetas formaram-se longe de sua posicao atual, vindo a migrar em seguida
(Armitage e Rice, 2005).

Entre os diversos fendmenos fisicos potencialmente responsaveis por induzir esta mi-
gragao planetaria podemos citar: (1) Interagoes do planeta com o disco protoplanetéario de
gas e/ou poeira; (2) Espalhamento gravitacional e “limpeza” dos planetesimais pelos exo-
planetas; (3) Colisao direta entre os exoplanetas, e (4) Interagoes de maré entre a estrela
central e o exoplaneta. Todos estes fenomenos manifestam-se como uma forca dissipativa,
responsavel pela migracao dos exoplanetas.

Ao passar por um destes eventos, os exoplanetas sofrem uma variagao em sua energia
orbital, o que leva a uma expansao (ou contracao) da drbita de modo que se esta troca de
energia ocorre de maneira lenta o suficiente, os planetas evoluem para configuracoes nas
quais seus pericentros se alinham, de modo que o angulo secular Aw, oscile em torno de
0° (Modo I) - érbitas alinhadas -, ou em torno de 180° (Modo II) - érbitas ante-alinhadas.
Estes comportamentos de Aw advém das solucoes estacionédrias do Hamiltoniano médio
que descreve o problema de trés corpos. Os dominios em torno dos centros estaveis sao
caracterizados pela estabilidade dos sistemas planetarios que neles se encontram.

O centro em torno do qual o angulo Aw ira oscilar de maneira estdavel é definido

pela relagao entre os déficits dos momentos angulares de cada planeta (I 5 ), assim definido

(Michtchenko e Rodriguez, 2011)):

AMD
Ir = T(l+cos<5*) (6.3)

j
onde AM D é do Déficit de Momento Angular (Secao e 6" é o angulo polar na “esfera
de Pauwell”, que é uma forma de representacao do espaco de fases do problema planar de

trés corpos interagindo longe das ressonancias principais.
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Figura 6.7: Separagdo dos modos de movimento do dngulo Aw sobre a esfera de Pauwels. Nas calotas
esféricas definidas pelos circulos paralelos que passam pelos pdlos N e S, Aw oscila. Quando o vértice é
o Z, Aw oscila em torno de 0, j4 quando o vértice é Z’, Aw oscila em torno de 7. Na regiao entre os dois
circulos paralelos, Aw circula. FiguraiMichtchenko e Rodriguez (2011)

Na Fig. o sistema de trés corpos é caracterizado a partir do par de coordenadas
esféricas (4, Aw). O angulo 6* na Eq. ¢ a distancia de um ponto genérico P de
coordenadas (J, Aw) ao pdlo Z da esfera.

A interpretacao dinamica utilizando esta representacao é simples, desde que, para um
dado AMD, as solugoes do problema planar de trés corpos interagindo longe das res-
sonancias, sao curvas sobre a esfera correspondendo a pontos de mesma energia, no caso,
os circulos paralelos (Michtchenko e Rodriguez, 2011).

Quando o sistema passa por um processo de migracao lento o suficiente, o angulo Aw
é capturado em um dos centros estaveis (Modo I e Modo II), que sao os pélos da esfera de
Pauwels, cujas coordenadas 6* = g, portanto a Eq. 1D toma a forma:

_ AMD

74D (6.4)

Para um sistema constituido de dois planetas e a estrela central, as érbitas evoluem
para o centro onde IZ < IZ, quando ocorre migragao divergente ( Aa; < 0 ou Aay > 0).
Do contrario,quando os planetas passam por uma migracao convergente ( Aa; > 0 ou
Aay < 0), o sistema evolui para o centro onde I¥ < IZ.

Pode-se mostrar que a condicao de transiciao (IZ = IZ) é aproximadamente expressa

em termos das razoes das massas e dos movimentos médios (Rodriguez et al., |2011):

M2 _ (@)1/3. (6.5)

my ny
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Na figura temos representados os dominimos dos centros de estabilidade para
migacao secular. A curva vermelha representa a condicao de transicao expressa pela

Eq.(6.5). As linhas tracejadas indicam a posicao exata das ressonancias.
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Figura 6.8: Dominios dos centros de estabilidade. As linhas tracejadas verticais representam a posicao

exata das principais ressonancias. A condicdo de transicao é representada pela curva continua vermelha.
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Figura 6.9: Distribui¢ao dos pares nos domiinios dos centros de estabilidade. As linhas tracejadas verticais
representam as posigoes exatas das principais ressonancias. A curva vermelha representa a condicao

de transigao (Eq. . Os painéis com as distribuigbes em torno de cada ressonancia encontram-se no

Apéndice(E).

Pode-se notar a partir da Fig. que a maioria dos objetos encontra-se na parte de
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cima da condigao de transigao (I7 = I3). Isso significa que, os pares que passaram por
migragao divergente, apresentam o angulo secular (Aw) oscilando de maneira estdvel em
torno do Modo I (Aw = 0°), enquanto que pares que os pares que passaram migracao
convergente, apresentam Ao oscilando de maneira estdvel em torno do Modo II (Aw =
180°). Pode-se explicar esta caracteristica, ao menos para o caso da ressonancia 2/1, com
mg/my > 1, a partir da andlise do mapa dinamico da Fig.. Na Fig. a) temos
as familias de solugoes estaciondrias parametrizadas pela razao das massas my/m;. Na
parte de cima da figura temos o plano representativo (e, ), enquanto que na parte de
baixo temos o plano (e1,n;/ns2). Os valores positivos no eixo das abcissas representam as
solugoes nas quais o angulo secular Aw esta fixado em 0°, enquanto os valores negativos

representam as solugoes nas quais Aw = 180°.

eq =0.05

L

.}I"A
e ™

. .':_'4 o z
Ay

o —family

ny/ng

(b)

Figura 6.10: (a) Familias das solugbes estaciondrias (Modo I e Modo II), parametrizadas pela razéo das
massas mg/my, as linhas pretas representam as solucdes com IZ < IZ, enquanto que as linhas vermelhas
representam as solugoes nas quais 17 > I .(b) Mapa dindmico do dominio da ressonancia 2/1 com
er = 0.05 e my/m; = 1.64. Figura a: Michtchenko e Rodriguez| (2011)), Figura b: Michtchenko et al.|

20

O mapa na Fig. b) foi construido de modo a representar o espago de fase de um
sistema de trés corpos (a estrela e dois planetas), que sofre migracao a partir de uma
configuracao fora da ressonancia . A massa do planeta interno é menor que a do planeta
externo (mo/m; > 1). As regides em tons de cinza mais claros indicam um comportamento
estavel do par, enquanto as regioes em tons mais escuros, representam comportamento

cadtico.
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Durante a migracao, o préprio centro de establidade se desloca no espaco de fases do
sistema, devido a mudanca no parametro %. Ao se aproximar da ressonancia 2/1, o
sistema passa através dos dominios de moviernto quasi-ressonantes e é transformado. O
Modo II do movimento dé& origem a duas ramificaggoes da o -family enquanto o Modo 1
da origem a Aw -family, dentro da ressonancia 2/1. (Michtchenko et al.; |2008).

O ponto vermelho indica a localiza¢gdo de um centro estavel para a ressonancia 2/1,
correspondendo a solugoes de equilibrio das equagoes médias de movimento obtidas a
partir do Hamiltoniano ressonante. A ACR é definida pela sobreposi¢ao das “familias” (o
e Aw), correspondendo aos dois graus de liberdade dos sistemas ressonantes (Segao |4.3)).
Como mostrado por [Ferraz-Mello et al.| (2006)), a captura do sistema na ressonancia 2/1 é
geralmente precedida pela evolucao do par dentro do Modo II do movimento secular.

Portanto, pode-se explicar a distribuicao dos centros estaveis, ao menos para a res-
sonancia 2/1, como decorrente da migragdo planetaria convergente: o sistema entra na
ressonancia a partir do Modo II pois este é o caminho é estavel (Fig. b) .

No apéndice , cada painel mostra a distribuicao dos centros estaveis em torno das
ressonancias principais, bem como dos sistemas seculares e sistemas hierarquicos. As

barras de erro tanto na razao dos movimentos médios quanto na razao das massas foram

calculadas via propagacao de erros.

6.6 Razao das massas

Um importante parametro nos estudos da dinamica de sistemas planetarios é a razao
das massas de pares de exoplanetas vizinhos.

De fato, Michtchenko e Malhotra (2004) mostraram que a estrutura do espago de fase
de um sistema seculares de trés corpos (estrela central e dois planetas), depende exclu-
sivamente de dois parametros: a razao das massas e a razao entre os semieixos dos dois
planetas.

Em caso de movimentos ressonantes, a partir da razao das massas, pode-se ter uma
ideia de qual dos dois angulos criticos é o angulo ressonante verdadeiro. De fato, quando
mo/my > 1, ou seja, quando o planeta externo é mais massivo que o interno, o angulo
critico oy oscila, enquanto o angulo secular (Aw) geralmente circula Michtchenko et al.

(2008).
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Figura 6.11: Distribuicao das razoes das massas mo/m em termos das razoes dos movimentos médios.

Como pode-se perceber a partir da Fig.(6.11)), os valores médios de ms/m; encontram-se
preferencialmente acima da linha que indica a condi¢ao de transigao expressa na Eq.(6.5)),
ou seja, em principio, a maioria dos pares que encontram-se em ressonancias de movimentos

médios, apresenta como angulo ressonante o oy.
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Capitulo 7

Estabilidade dos sistemas através de testes rapidos

Afirmar se um determinado sistema é ou nao estavel demanda, além de um bom mo-
delo, longos periodos de integracao numérica das orbitas dos corpos que o compoe, ja que
nao existe um critério que determine de maneira precisa a estabilidade de longo periodo,
quaisquer que sejam os parametros orbitais e fisicos dos constituintes deste sistema.

Neste sentido, uma das técnicas mais poderosas para o estudo da dinamica planetaria,
é a construcao de mapas dinamicos, onde cada ponto deste é o resultado de uma integracao
numeérica das equagoes exatas de movimento. Ao se analisar, ao final de cada integragao, a
variagao sofrida pelos seus elementos orbitais (geralmente a excentricidades dos planetas),
estrutura-se o mapa de modo a representar as regides de movimento cadtico (onde hé maior
variacao das excentricidades durante a integracao numérica) e as regides de movimento
estdvel (onde hd menor variagao das excentricidades). Como exemplo vide Fig.(6.10]b).

Pode-se entao inferir a estabalidade do sistema, a partir da topografia do espaco de
fases (representada através do mapa dinamico) e da posi¢ao do sistema neste mapa, dada
pelos elementos orbitais e fisicos dos seus componentes.

A principal vantagem desta abordagem reside no fato de os mapas dinamicos serem
construidos a partir de diversas condigoes iniciais para o problema (i.e diversos valores
diferentes dos elementos orbitais e/ou fisicos) de modo que, mudangas nestes parametros,
seja por melhoria nas técnicas observacionais ou aprimoramentos do estudo dinamico, nao
necessariamente, levarao a inescapavel reavaliacao do sistema, ja que uma mudancga nos
parametros fisicos e/ou orbitais, significa apenas uma mudanga de posi¢ao do sistema no
mapa.

Como, reforca-se, o objetivo principal deste trabalho é fornecer uma visao geral dos

objetos das bases de dados de sistemas exoplanetarios, seria interessante determinar a es-
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tabilidade de tais sistemas, com base nos valores dos elementos orbitais e fisicos nestas
apresentados. No entanto, a abordagem via construcao de mapas dinamicos torna-se im-
praticavel, dado o grande nimero de sistemas de nossa amostra e o tempo necessario para
as integracoes das equacgoes exatas de movimento.

Além disso, o numero de exoplanetas que vem sendo descobertos e confirmados, au-
menta de maneira robusta ano a ano conforme aprimoramentos ocorrem nas técnicas ob-
servacionais e de analise dos dados coletados, tornando assim de suma importancia a
utilizagao de um critério rapido, mesmo que preliminar, para determinar a estabalidade
destes sistemas.

Na proxima secao abordaremos os testes de estabalidade dinamica, baseados no critério
de Hill, segundo o qual, uma condicao necesséaria, mas nao suficiente, para que um sistema,
seja estavel é as distancias relativas entre os corpos sejam tais que, durante sua evolucao

dinamica, nao desenvolvam crossing orbits.

7.1 FEstabilidade de Hill

Sejam trés corpos, com massas mqg, m; € mo, onde o indice “0” faz referéncia ao corpo

central. Escolhamos unidades tais que:

ij =1, com mo > my + mo. (7.1)

Podemos também, sem perda de generalidade, escolher unidades de distancia tais que
a; = 1 e o periodo orbital osculador seja 27. O semieixo maior do planeta externo passa

entao a ser

a9 = 1 + A, (72)

onde A é a separacao orbital inicial dos planetas.

A ideia da estabilidade de Hill repousa na definicao de um valor critico da separagao
orbital entre dois planetas (A..;;), a partir do qual, as érbitas dos planetas nao desenvolvam
mais close approaches e crossing orbits.

Marchal e Bozis| (1982), mostraram que existe, para certos valores da energia total (F)

e do momento angular total (C') do sistema, um ponto no espaco de fase, onde ocorre
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uma bifurcacao, dividindo-o em regides onde o movimento permitido e onde movimento
proibido. A localizacao deste ponto depende do produto integral C?E.

Se as condicoes iniciais forem tais que o produto integral seja maior do que um dado
valor critico

C’E > (C°E) (7.3)

rit ?
dizemos que o sistema ¢é estavel segundo o critério de Hill, ja que o produto das integrais
de movimento mantera esta condi¢ao sempre satisfeita.
Pode-se escrever a condicao acima em termos dos elementos orbitais do sistema, desde
que utilizemos a parametrizacao proposta por Marchal e Bozis (1982)):
p 2M;

2

onde M; = mg + my; + ms e G é a constante gravitacional. As unidades de mg, my, e

mo sao tais que M; = 1 e G =1, M, = mimo + mymg + mamg enquanto p e a sao,
respectivamente, o semilatus rectum e o semieixo maior generalizados da orbita para o
sistema de trés corpos.

O valor critico para o qual a bifurcacao ocorre, pode ser expressa em termos das massas

dos corpos do sistema(Marchal e Bozis| [1982):

P mimes mimsg (11my + Tms)
<_) =143 _— AN (7.5)
Qa/ crit. my (ml + m2) 3777,0 (m1 + mg)
donde podemos concluir, a partir das Eqs. (7.3)),(7.4]) e (7.5):
M, mim mime (11mq + Tm
G2 t3c2h > 143" 2/3 — 4/3 s 1 22) (7.6)
g2 M; m3"” (my + ma) 3mg (my + ma)

Utilizando as coordenadas baricéntricas, pode-se expressar o momento angular e a

energia total do sistema

C= Zuj aj (1 —e?) cos (i) e FE=- Z %, (7.7)
J Y

J

onde:



94 Capitulo 7. Estabilidade dos sistemas através de testes rapidos

Se expandirmos as equagoes [7.7], em nosso sistema de unidades e considerando o caso

planar:
C = /(1= e}) + pay[(1+ ) (1= e3) (73)
H1 H2
E= —3 m (7.9)

Se chamarmos /1 — e? =7, 0 =vV1+Aee=py+ o, teremos, da Eq.(7.4)):

p) 1 (m1+m2+m0) 9 |: ,UZ]
a) G2 + p2720 += . 7.10
<G G? (m1m2 + mimg + m2m0)3 [MI% 272 ] s 52 ( )
Como M; =1 e, em nossas unidades, G = 1, teremos
(ZZ> - 1 5 (i + H2’Y25)2 (Ml + M25_2) . (7.11)
a’/ (mimg + mims + moms)
Como, por hipétese,
m.
== < L= gy~ my, (7.12)
mo
teremos:
(S) = (1 + p2720)” (p1 + p27?) . (7.13)

Portanto, levando em consideragao a Eq. ((7.5)):

1
€ (fum + p12720)” (1 + p1267%) > 1+ 343 pypae/® — 32 (lpy + Tug) e 2. (7.14)

Esta é uma equacao quartica em ¢, que geralmente é resolvida através de métodos
numéricos. No entanto, faremos uma analise da establidade de um sistema constituido por
dois planetas com érbitas inicialmente circulares, seguindo |Gladman| (1993).

Como e; = 0, teremos que os 7; = 0, de modo que a Eq.(7.14)) toma a forma:

papn 0"+ 23 pa8” + 6% (1 + 13 — € — 3P papine®®) + 23Ty > 0. (7.15)
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Supondo que exista uma separagao orbital critica A..;;, a partir da qual, qualquer se-
paracao A > A..; mantém o sistema estavel, segundo o critério de Hill, podemos expandir

o parametro dy:

Acrit A?m
bo=V1+A=1+ S (7.16)

Se substituirmos a Eq.(7.16) na Eq.(7.15)) teremos, considerando os termos de ordem

mais baixa:

Ay~ 2.40 (g + p2)'?. (7.17)

Pode-se apresentar o resultado acima numa métrica mais conveniente, utilizando como

unidades de distancia o raio das esferas mutas de Hill:

1/3
my + mo (a1 + as)
R = . 7.18

H2 ( 3my ) 2 (7.18)

Gladman| (1993), realizando integragoes numéricas das equagos exatas do movimento
concluiu que, obedecida a restricao das orbitas serem inicialmente circulares, a condicao
expressa na Eq.(7.19) garante a estabilidade do sistema por pelo menos 10.000 conjungoes

dos planetas.

A,=2"%  o3 (7.19)
Ry

Na Fig. temos a distribuicao das distancias mutuas dos exoplanetas de cada objeto
em unidades de Raios de Hill. A separacao critica necessaria para a estabilidade esta
representada pela linha vermelha na horizontal, enquanto as linhas tracejadas na horizontal
representam as posicoes exatas das comensurabilidades.

Pode-se perceber que pares mais estdveis (i.e. com maior A), segundo o critério de
Gladman| (1993), apresentam-se em geral com excentricidades mais baixas, enquanto aque-
les pares com excentricidades mais altas mostram-se com menor estabilidade segundo o
critério adotado.

Apenas dez entre os pares analisados no trabalho apresentam valores de separacao
mutuas menores do que o necessario para a estabilidade. E interessante notar, contudo,
que estes mesmos pares encontram-se proximos a ressonancias de movimentos médios que,

como ja dito, atuam como mecanismos de protecao.
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Figura 7.1: (a) Distribuicdo do raio das esferas mutuas de Hill em fungdo da razdo dos movimentos
médios para cada objeto. As linhas tracejadas na vertical representam a posicao exata das ressonancias.
O raio de cada circulo é proporcional & maior excentricidade de cada par, enquanto as cores representam
as diferentes ressonancias, seguindo o mesmo esquema de todos os painéis anteriores. Os demais painéis

encontram-se no Apéndice

Percebe-se também que os pares com A’s préximos ao valor critico, estao proximos
as ressonancias de movimentos médios, que atuam como um mecanismo de protecao do
sistema.

Smith e Lissauer| (2009), realizando uma série de integra¢oes numéricas, examinaram a
estabilidade de um sistema ficticio de planetas, igualmente espacados entre si e de mesma
massa, baseando-se no critério de “tempo de crossing orbit”: se nenhum nenhum evento
de crossing orbit ocorrer no periodo de 10 bilhoes de anos, entao o sistema era considerado
estavel. Este critério é baseado na constatacao, a partir de experimentos numéricos, que
close enconteurs entre planetas sdo imediatamente precedidos (ou sucedidos) de crossing
orbits. Os autores entao encontraram que, para sistemas de 3 planetas, com massas de
1 Mg a separagao minima entre os planetas deve ser A..; =~ 7 Ry e para sistemas com

cinco planetas com massas terrestres Ay &~ 9 Ry (Lissauer et al., 2011)).
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7.2 Overlap Ressonante

Wisdom| (1980)), analisando o problema restrito de trés corpos, deduziu um critério de
estabilidade a partir da largura da zona cadtica, baseando-se no overlap de ressonancias
de movimentos médios de primeira ordem. Segundo este critério, o overlap se extende por

uma regiao ao redor do planeta de largura

A=k "a;, (7.20)

onde f1; = %, com m; sendo a massa do j-ésimo planeta do sistema, a; ¢ o semieixo
do j-ésimo planeta, enquanto mg ¢ a massa da estrela e k é uma constante de proporcio-
nalidade.

Giuppone et al.| (2013)), considerando que o critério desenvolvido por Wisdom! (1980)

seja ainda valido mesmo para orbitas excéntricas, estipularam uma zona de crossing orbits,

simplesmente adicionando a regiao de overlap dos dois planetas vizinhos, de modo que:

gy = 15T (30 + e ) (7.21)
onde os autores adotaram o valor k£ =~ 1.57, estimado numericamente por |Duncan et al.
(1989).
Portanto, para que um par de planetas seja estavel, segundo o critério, sua separacao

mutua deve ser:

2/7 2/7
(aj41 —ay) 2 1.57 (Mj/ aj + Mjilaﬁl) (7.22)
Aplicando a Eq.(7.22)) aos pares da amostra trabalhada, encontramos que todos os sis-

temas, inclusive aqueles que falham no critério de Gladman| (1993)) sao estaveis, mostrando

que o critério do Owerlap Ressonante é confiavel.



98

Capitulo 7. Estabilidade dos sistemas através de testes rapidos




Capitulo 8

Conclusoes e Perspectivas

Neste trabalho realizamos uma andlise da distribuicao dos exoplanetas confirmados,
contidos em duas bases de dados: ezoplanetarchive.ipac.caltech.edu e exoplanets.oryg.

Iniciou-se o desenvolvimento do trabalho primeiramente estudando as diversas bases de
dados contidas nos sites anteriormente citados, compreendendo as escolhas dos elementos
orbitais e fisicos, identificando limitacoes e potencialidades de cada uma.

Concomitante ao estudo das bases de dados, realizou-se uma revisao sobre o problema
de 2 corpos, donde foram obtidas as relagoes que fornecem as defini¢coes dos elementos
orbitais.

Finalizando esta primeira parte, foram realizados estudos sobre os sistemas de coor-
denadas astrocéntrico, baricéntrico,jacobiano e de Poincaré, para o problema de 3 corpos,
para a compreensao da dinamica de trés corpos, tanto no formalismo Newtoniano quanto
no Hamiltoniano. De posse de tal entendimento, pode-se compreender o comportamento
dinamico dos objetos.

O trabalho prosseguiu com o entendimento das principais caracteristicas dinamicas dos
sistemas seculares, ressonantes e quase ressonantes e como estas variam de sistema para
sistema.

Passou-se entao ao desenvolvimento do programa, escrito em linguagem Fortran, res-
ponsavel pela leitura das informacgoes das bases de dados, bem como pela construcao dos
parametros dinamicos ﬂ,ﬂ’ (my +ms) e m2,

No A2 my

Conseguiu-se escrever um programa que, de maneira satisfatoria, realizasse a subdivisao

dos sistemas exoplanetédrios em objetos (estrela central +pares de planetas vizinhos), que

podem, futuramente, ser estudados de maneira mais aprofundada individualmente.

Observou-se que boa parte dos sistemas colhidos nos bancos de dados mostraram-se
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fora das principais ressonancias de movimentos médios, considerando os limites definidos,
o que esta de acordo com os trabalhos de |Lissauer et al.| (2011])Hobson e Gomez (2017)),
entre outros.

A partir da andlise da distribuicao dos semieixos em funcao das massas, pode-se con-
cluir, que a maioria dos exoplanetas membros de sistemas planetarios, encontram-se em
orbitas a < 1 U.A. Com uma fracao pequena dos chamados “hot Jupiters”.

Os planetas do catédlogo apresentram massas no intervalo (0.0000629 M; < M; <
27 Mj), ou seja, indo desde planetas com massas menores que a Terrestre até planetas
com massas condizentes com as de anas-marrons,com a maioria apresentando m <1 M

A massa planetéria dos objetos (soma das massas dos planetas) é, em sua maioria, me-
nor do que 1 M, com os objetos mais massivos localizando-se preferencialmente préximos
as principais ressonancias de movimentos médios.

Pode-se verificar, que as estrelas hospedeiras dos sistemas apresentam-se, ricas em me-
tais. Deve-se salientar, no entanto, que ha um bias inerente aos dados, pois a metalicidade
de uma estrela é dada a partir da analise de um conjunto de linhas espectrais, cuja escolha
depende de diversas condigoes, tais como a resolucao dos equipamentos utilizados.

Baseando-se no modelo proposto por Michtchenko e Rodriguez| (2011)) constatou-se,
partir da distribuicao dos centros estaveis, que a maioria dos pares apresenta o Modo I
como solucao estavel no caso de orbitas divergentes e o Modo Il como solucao estavel no
caso de dérbitas convergentes.

Utilizando o critério de |Gladman (1993), encontrou-se que apenas os pares BD 420
2457 (b,c), GJ 876 (c,b), HD 200964 (b,c), HD 204313 (b,d) , HD 5319 (b,c), HR 8799
(c,b), HR 8799 (d,c) e NN Ser (d,c) ndo apresentavam separagoes mutuas maiores que o
valor critico definido no trabalho citado. No entanto, deve-se reforcar que estes mesmos
pares estao todos proximos a ressonancias de movimentos médios, que atuam como um
mecanismo protetor, evitando close approaches e crossing orbits (Marti et al. (2013)), entre
outros).

Aplicou-se também aos objetos analisados neste trabalho, o teste de estabilidade des-
crito em |Giuppone et al.| (2013]), baseado no overlap ressonante, obtendo-se valores condi-
zentes com a estabilidade de longo periodo para todos os pares de exoplanetas dos bancos
de dados.

Como perspectivas ao prosseguimento do trabalho, buscar-se-4 uma melhoria na amos-
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tra de exoplanetas analisados, incluindo outras bases de dados.

Serd realizada a implementacao de um portal onde os parametros fisicos, orbitais e
dinamicos dos objetos sejam facilmente encontrados por pesquisadores que desejem estas
informagoes.

Continuagao da pesquisa, num futuro Doutorado, onde os objetos serao submetidos a
testes mais robustos de estabilidade dinamica além da determinacao de zonas habitaveis

ao redor das estrelas.
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Apéndice A
Programa

Neste apéndice estd o programa escrito, em linguagem Fortran, para a leitura das
informagoes dos exoplanetas e estrelas, baixadas das bases de dados Exoplanet.org e Nasa

Exoplanet Archive.

PROGRAM leituramovimentosmedios

integer,parameter::num=20000

real,parameter::me=>5.97219E24/1898.19E24,mj=1.898E+27,re=(6356.8 /66854 ) ,rj=1,

G=6.67408E-11,ms = 1.9891E+30,au=1.50E+8

character(1024) :: buffer

character(1024)::starname2
(25
(

character :detecmethod

):
character(20)::planetname2(num),starname(num),planetname(num)
real::a(num),errau(num),errad(num),erral(num),alpha(num),erralphau(num),
erralphad(num),
p(num),errpu(num), errpd(num),errpl(num), rmm(num),errrmmu(num),errrmmd (num),
massratio(num),m(num),errmu(num),errmd (num),errml(num),errmassratiou(num), errmas-
sratiod(num),ratiomass(num),radius(num),errradiusu(num),errradiusd (num),m1(num),
xu(num),xd(num), yu(num),errradiusl(num), yd(num),errmlu(num),errm1ld(num),ecc(num),
erreccu(num),erreccd(num),erreccl(num),hiecc(num),errhieccu(num), errhieccd(num),

hip(num), errhipu(num),errhipd(num),m2(num),errm2u(num),errm2d(num),

res(num),mt(num), errmtu(num),errmtd(num), rm(num),errrmu(num),errrmd (num),sm(num),
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sa(num),rh(num), crh(num),starmass(num),errstarmassu(num), errstarmassd(num),
starradius(num),errstarradiusu(num),errstarradiusd (num),errstarradiusl(num), mu(num),
Lambda(num),C(num), scaled(num),inc(num),errincu(num),errincd (num),errincl(num),
rp(num), sigmahillm(num), omega(num), erromegau(num), erromegad (num),
erromegal(num),bigomega(num),errbigomegau(num),errbigomegad (num),
errbigomegal (num), t0(num),errtOu(num),errt0d(num),
errtOl(num),teff(num),errteffu(num),errteffd (num),errteffl (num),
msini(num),
errmsiniu(num),errmsinid(num),errmsinil(num),errratiomassu(num),errratiomassd (num),
mpp(num),mpp2(num), M3(num),crht(num),fe(num),errfeu(num),errfed(num),errfel(num),
delta(num)
real*8::e.ft
integer::pos,posl,k.j,pos2,cont,cont1,cont2,cont3,cont4,conth,cont6,cont7,
cont8,cont9, cont10,cont11,cont12,il, cont13,cont14,i2,q,contradiusl,contradius2,contradius3,

contradius4,contradiusb, nstar

INAQUI DEVE SER FEITA A INICIALIZACAO DE TODOS 0S ARQUIVOS QUE,

DO i=1,3 ISALTANDO O CABECALHO
READ(10,”(A)”)

ENDDO

DO i = 1,2300 ! LENDO OS DADOS!
lcont=cont+1
READ(10,”(A)”,END=120) buffer

pos = index(buffer, 7))

planetname(i) = buffer(1:pos-1)
READ(buffer(pos+1:), ’(A))star,ame2
pos2 = index(starname2, ” ")
starname(i) = starname2(1:pos2-1)

IF ((LEN_TRIM(planetname(i))==0)) THEN
IPRINT*’BLANK’

ELSE

cont=cont+1
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IPRINT*” cont,planetname(i)

'LEITURA DOS DADOS!

READ (starname2(pos2+1:),*)a(i),errau(i),errad(i),erral(i),p(i) ,errpu(i) ,errpd(i),errpl(i),

m(i), errmu(i),errmd(i),errml(i),msini(i),errmsiniu(i) errmsinid(i) errmsinil(i), ecc(i),
erreccu(i), erreccd(i),erreccl(i),inc(i),errincu(i),errined(i),errincl(i), omega(i),erromegau(i),

erromegad (i),
erromegal(i),bigomegal(i),errbigomegau(i),errbigomegad(i),
errbigomegal(i),t0(i),errtOu(i),errt0d(i),errtOl(i),teff(i) errteffu(i) errteffd (i) ,errteffl(i),
radius(i), errradiusu(i),errradiusd(i),errradiusl(i),starmass(i) errstarmassu(i), errstarmassd(i),
starradius(i),errstarradiusu(i),errstarradiusd(i),errstarradiusl(i),fe(i) errfeu(i),errfed (i)

Instar=nstar+1

IPRINT*” nstar,planet,ame(i)

Impp(i) = (i/(100*re))**(2.06)

Impp2(i) = 10**(0.604-0.92*log(i/(100*re)))

IF (radius(i) .NE. 0 ) THEN

IF (11.209*radius(i).lt. 1.25) THEN

IPRINT* 1" planetname(i),radius(i)

contradiusl=contradiusl+1

ELSE

IF ((11.209*radius(i).GE. 1.25) .AND. (11.209*radius(i).LT. 2)) THEN
IPRINT*"2-" planetname(i),radius(i)

contradius2=contradius2+1

ELSE

IF ((11.209*radius(i).GE. 2) .AND. (11.209*radius(i).LT. 6)) THEN
IPRINT*"3-" planetname(i),radius(i)

contradius3=contradius3+1

ELSE

IF ((11.209*radius(i).GE. 6) .AND. (11.209*radius(i).LT. 15)) THEN
IPRINT*,’4-" planetname(i),radius(i) contradiusd=contradius4+1
ELSE

IF (11.209*radius(i).GE. 15) THEN
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I PRINT*,’5-" planetname(i),radius(i)
contradiusb=contradiusd+1

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

IF (((a(i) .NE. -999).AND.(a(i) .NE. -99))) THEN
IIF (a(i) .EQ. 0) THEN

IPRINT*” planet,ame(i), a(i)

'ENDIF

IIF ((radius(i) .EQ. -99) .OR. (radius(i) .EQ. -999)) THEN
I radius(i) = 0

'ELSE

| IF ((m(i) .EQ. -99 ) .OR. (m(i) .EQ. -999 )) THEN
' m@i) =0

I WRITE(271,%)a(i),r(i),m(i)

'ELSE

| WRITE(271,*)a(i),r(i),m(i)

'ENDIF

'ENDIF

WRITE(27,*)planet,,ame(i), a(i), radius(i), m(i)
WRITE(271,%)a(i),m(i),radius(i)

ENDIF

IF ((ecc(i) .NE. -999) .AND. (ecc(i) .NE. -99) ) THEN
write(12,*)planetname(i),ecc(i),erreccu(i),erreccd(i),erreccl(i)
write(121,%)ecc(i),erreccu(i),erreccd(i),erreccl(i)

ENDIF
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IF (i .GE. 2 ) THEN

IF (starname(i) .NE. starname(i-1)) THEN
nstar=nstar-+1

IPRINT*) ’ nstar,star,ame(i)

ENDIF

ENDIF

IF ((i .GE. 2 ) .AND. ((fe(i) .NE. -9999) .OR. (fe(i) .NE. -9999))) THEN
IF ((starname(i) .NE. starname(i-1))) THEN
WRITE(300,*)starname(i),fe(i),errfeu(i)

WRITE(301,*)fe(i),errfeu(i)

ENDIF

ENDIF

IF (( m(i) .GE. 0.1) .AND. ( (p(i)+errpd(i)) .LE. 10)) THEN
WRITE(14,*)planetname(i),m(i),errmu(i),errmd(i),errml(i),p(i),errpu(i) errpd(i),
errpl(i)

ENDIF

IF (i .GT. 1) THEN

IF (m(i) .EQ. 0) THEN
m(i) = msini(i)

errmu(i) = errmsiniu(i)
errmd(i) = errmsinid(i)
ELSE

IF (m(i-1) .EQ. 0) THEN
m(i-1) = msini(i-1)
errmu(i-1) = errmsiniu(i-1)
errmd(i-1) = errmsinid(i-1)
ENDIF

ENDIF

IF (m(i) .EQ. 0) THEN
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*2)

ratiomass(i) = 0

errratiomassu(i) =

(
errratiomassd (i)
errratiomassu (i-

1) =

errratiomassu(i-1) = 0

IPRINT*,” ratiomass(i)

ELSE

ratiomass(i) = (m(i-1)/m(i))

errratiomassu(i) =ratiomass(i)*SQRT((errmu(i-1)/m(i-1))**2+(errmu(i) /m(i)) **2)
errratiomassd (i) =ratio,,ass(i)* SQRT ((errmd(i—1)/m(i—1))x*2+ (errmd(i) /m(i))*

(i) = p(i)/p(i-1)

errrmmu(i) = rmm(i)*SQRT((errpu(i-1)/p(i-1))**2+(errpu(i) /p(i))**2)

errrmmd (i) = rmm(i)*SQRT ((errpd(i-1)/p(i-1))**24(errpd(i) /p(i))**2)

IPRINT™*,” ratiomass(i)

if (ratiomass(i) .NE. 0) then

Iprint*,” planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i), errratiomassd(i),rmm(i),
errrmmu(i),errrmmuy(i)
WRITE(16,*)planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd(i),
rmm(i),errrmmu(i),errrmmuy(i)
WRITE(161,*)ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd(i),
rmm(i),errrmmu(i),errrmmu(i)

IF ((rmm(i) .LE. 0.52 ) .AND. (rmm(i) .GE. 0.48)) THEN
WRITE(17,*)planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i)errratiomassd (i) ,rmm(i),
errrmmu(i), errrmmu(i)

WRITE(171,*)ratiomass(i),errratiomassu(i) errratiomassd (i), rmm(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)

ELSE

IF((rmm(i) .LE. ((2.0/3.0)40.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/3.0)-0.02 ))) THEN
WRITE(18,*)planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i) errratiomassd (i) ,rmm(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)

WRITE(181,*)ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd (i) ,rmm(i),
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errrmmu(i),errrmmu(i)

ELSE

IF((rmm(i) .LE. ((1.0/3.0)40.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/3.0)-0.02 ))) THEN
WRITE(19,*)planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd(i),rmm(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)
WRITE(191,*)ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd(i),rmm(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)

ELSE

IF((rmm(i) .LE. ((1.0/4.0)40.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/4.0)-0.02 ))) THEN
WRITE(20,*)planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i), errratiomassd(i),rmm(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)

WRITE(200,*)ratiomass(i),errratiomassu(i) ,errratiomassd(i),rmm(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((3.0/4.0)+0.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/4.0)-0.02 ))) THEN
WRITE(21,*)planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i), errratiomassd(i),
rmm(i),errrmmu(i),errrmmuy(i)
WRITE(201,*)ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd(i),rmm(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((1.0/5.0)+0.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. (0.14))) THEN
WRITE(22,*)planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd(i),rmmy(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)

WRITE(202,*)ratiomass(i),errratiomassu(i) errratiomassd (i), rmm(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((2.0/5.0)+0.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/5.0)-0.02 ))) THEN
WRITE(23,*)planetname(i-1),ratiomass(i) errratio,assu(i), errratiomassd(i),
rmm(i),errrmmu(i), errrmmu(i)
WRITE(203,*)ratiomass(i),errratiomassu(i) errratiomassd (i), rmm(i),
errrmmu(i),errrmmu(i)

ELSE
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IF ((rmm(i) .LE. ((3.0/5.0)40.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/5.0)-0.02 ))) THEN

WRITE(24,*)planetname(i-1),ratiomass(i) errratiomassu(i), errratiomassd(i),rmm(i),

errrmmu(i), errrmmu(i)

WRITE(204,*)ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd (i), rmm(i),

errrmmu(i),errrmmuy(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((4.0/5.0)+0.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((4.0/5.0)-0.02 ))) THEN

WRITE(241,*)planetname(i-1),ratiomass(i) errratiomassu(i), errratio,,assd(i),

rmm(i),errrmmu(i), errrmmu(i)

WRITE(2041,*)ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd(i),rmm(i),errrmmu(i), err-
rmmu(i)

ELSE

IF (rmm(i) .LT. 0.14) THEN

WRITE(25,*)planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i), errratiomassd(i),

rmm(i),errrmmu(i), errrmmuf(i)

WRITE(205,*)ratiomass(i),errratiomassu(i) errratiomassd (i),

rmm(i),errrmmu(i), errrmmu(i)

ELSE

WRITE(26,*)planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i), errratiomassd(i),

rmm(i),errrmmu(i), errrmmuf(i)

WRITE(206,*)ratiomass(i),errratiomassu(i),errratiomassd (i), rmm(i),

errrmmu(i),errrmmu(i) print*,” planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i), errrati-
omassd(i),rmm(i),errrmmu(i),errrmmu(i)

endif

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF
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ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF

IF ((i.GT. 1) .AND. (a(i-1) .NE. 0) ) THEN

alpha(i) = a(i)/a(i-1)

erralphau(i) = alpha(i)*SQRT( (errau(i-1)/a(i-1))**2+(errau(i)/a(i))**2)
erralphad(i) = alpha(i)*SQRT( (errad(i-1)/a(i-1))**2+(errad(i)/a(i))**2)
rmm(i) = p(i)/p(i-1)

ENDIF

IF ((p(i-1) .NE. 0) .AND. (i .GT. 1) ) THEN

rmm(i) = p(i)/p(i-1)

erermmu(i) = rmm(i)*SQRT(errpu(i-1)/p(i-1))**2-+(errpu(i) /p(i))2)

errrmmd(i) = rmm () *SQRT((errpd(i-1) /p(i-1))**2-+(errpd (1) /p(1)**2)

IF (((ecc(i) .EQ. -99) .OR. (ecc(i) .EQ. -999)) .OR. ((ecc(i-1) .EQ. -99) .OR. (ecc(i-1)
EQ. -999))) THEN

IPRINT*” | planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i)

ELSE

IF (ecc(i).LT.ecc(i-1)) THEN

hiecc(i)=ecc(i-1)

errhieccu(i) = erreccu(i-1)

errhieced(i) = erreccd(i-1)

ELSE

hiecc(i)=ecc(i)

errhieccu(i) = erreccu(i)

errhieced(i) = erreced(i)

ENDIF

WRITE(1009,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i),

errhieccu(i),errhieccd(i)

WRITE(1109,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) errhieccu(i) ,errhieccd(i)
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IF ((rmm(i) .LE. 0.52) .AND. (rmm(i) .GE. 0.48)) THEN

WRITE(1000,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i),errhieccu(i),

errhieced(i)

WRITE(1100,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) ,errhieccuf(i),

errhieced(i)

ELSE

IF((rmm(i) .LE. ((2.0/3.0)40.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/3.0)-0.02 ))) THEN
WRITE(1001,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i),errhieccu(i),

errhieccd(i)

WRITE(1101,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) ,errhieccu(i),errhieced(i)

ELSE

IF((rmm(i) .LE. ((1.0/3.0)40.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/3.0)-0.02 ))) THEN

WRITE(1002,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i),errhieccu(i),

errhieccd (i)

WRITE(1102,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i),errhieccu(i),

errhieccd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((1.0/4.0)40.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/4.0)-0.02 ))) THEN

WRITE(1003,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) ,errhieccu(i),

errhieccd(i)

WRITE(1103,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) ,errhieccuf(i),

errhieccd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((3.0/4.0)+0.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/4.0)-0.02 ))) THEN

WRITE(1004,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmuy(i),errrmmd(i),hiecc(i),errhieccu(i),

errhieced(i)

WRITE(1104,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) ,errhieccuf(i),

errhieced (i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((1.0/5.0)+0.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. (0.14))) THEN

WRITE(1005,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) errhieccu (i),

errhieced (i)
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WRITE(1105,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i),errhieccu(i),

errhiecced(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((2.0/5.0)+0.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/5.0)-0.02 ))) THEN

WRITE(1006,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) ,errhieccu(i), er-
rhieccd(i)

WRITE(1106,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) ,errhieccu(i), errhieced(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((3.0/5.0)+0.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/5.0)-0.02 ))) THEN

WRITE(1007,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmuf(i),errrmmd(i),hiecc(i),errhieccu(i), er-
rhieccd(i)

WRITE(1107,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i) ,errhieccu(i), errhieccd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((4.0/5.0)+0.02 )) .AND. (rmm(i) .GE. ((4.0/5.0)-0.02 ))) THEN

WRITE(10071,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i) ,errhieccu(i), er-
rhieced (i)

WRITE(11071,*)rmm(i),errrmmu(i) ,errrmmd (i), hiecc(i) errhieccu(i), errhieced(i)

ELSE

IF (rmm(i) .LT. 0.14) THEN

WRITE(1010,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i),errhieccu(i), er-
rhieced (i)

WRITE(1110,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i) ,errhieccu(i), errhieccd(i)

ELSE

WRITE(1008,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i) errhieccu(i), er-
rhieccd(i)

WRITE(1108,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i) ,errhieccu(i), errhieccd(i)

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF
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ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF

IF ((p(i-1) .NE. 0) .AND. (i .GT. 1) ) THEN

IF (p(i-1).GT.p(i)) THEN

hip(i) =p(i-1)

errhipu(i) = errpu(i-1)

errhipd(i) = errpd(i-1)

ELSE

hip(i) =p(i)

errhipu(i) = errpu(i)

errhipd(i) = errpd(i)

ENDIF
WRITE(2009,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i) errhipu(i),errhipd(i)
WRITE(2109,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i),errhipu(i),errhipd(i)

IF ((rmm(i) .LE. ((1.0/2.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/2.0)-0.02))) THEN
WRITE(2000,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i) errhipu(i),errhipd(i)
WRITE(2100,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i),errhipu(i),errhipd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((2.0/3.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/3.0)-0.02))) THEN
WRITE(2001,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i) errhipu(i),errhipd(i)
WRITE(2101,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i),errhipu(i),errhipd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((1.0/3.0)+0.02)).AND. (rmm(i).GE.((1.0/3.0)-0.02))) THEN
WRITE(2002,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i),errhipu(i),errhipd (i)
WRITE(2102,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hip(i),errhipu(i) errhipd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((1.0/4.0)+0.02)).AND. (rmm(i).GE.((1.0/4.0)-0.02))) THEN
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WRITE(2003,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hip(i) ,errhipu(i),errhipd (i)
WRITE(2103,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i),errhipu(i),errhipd (i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((3.0/4.0)+0.02)).AND. (rmm(i).GE.((3.0/4.0)-0.02))) THEN
WRITE(2004,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hip(i) ,errhipu(i),errhipd (i)
WRITE(2104,*)rmm(i),errrmmu(i) ,errrmmd(i),hip(i),errhipu(i) errhipd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((1.0/5.0)+0.02)).AND. (rmm(i).GE.(0.14))) THEN
WRITE(2005,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hip(i) ,errhipu(i),errhipd (i)
WRITE(2105,%)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i),errhipu(i),errhipd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((2.0/5.0)+0.02)).AND. (rmm(i).GE.((2.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(2006,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i) errhipu(i),errhipd(i)
WRITE(2106,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hip(i),errhipu(i),errhipd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((3.0/5.0)+0.02)).AND. (rmm(i).GE.((3.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(2007,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i) ,errhipu(i),errhipd(i)
WRITE(2107,*)rmm(i),errrmmu(i),,errrmmd (i), hip(i),errhipu(i),errhipd(i)

ELSE

IF ((rmm(i) .LE. ((4.0/5.0)+0.02)).AND. (rmm(i).GE.((4.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(20071,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i),errhipu(i),errhipd(i)
WRITE(21071,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hip(i) ,errhipu(i),errhipd(i)

ELSE

IF (rmm(i) .LT. 0.14) THEN
WRITE(2010,*)planetname(i-1),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i) errhipu(i), errhipd(i)
WRITE(2110,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i),errhipu(i),errhipd (i)

ELSE

WRITE(2008,*)planetname(i-1),rmm(i), errrmmu(i),errrmmd (i),hip(i),errhipu(i),
errhipd(i)

WRITE(2108,*)rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hip(i),errhipu(i),errhipd(i)

ENDIF

ENDIF
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ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF

IF (m(i) .NE. 0) THEN

WRITE(15,*)planetname(i),m(i)

WRITE(151,%)m(i)

ENDIF

IIF ((m(i) .EQ. 0) .AND. (m(i) .EQ. msini(i))) THEN

| m3(i) = (((radius(i)*11.209)*%(2.06))*(1/317.83))

I WRITE(15,*)planetname(i),m(i),

m3(i),a(i),radius(i)

IPRINT*” planetname(i),m(i), m3(i)

I WRITE(151,*)planetname(i),m(i), m3(i),a(i),radius(i)

IIF ( ((radius(i)/11.209) .LE. (3.8%(1/11.209)) .AND. (radius(i) .NE. 0.0))) THEN
I m2(i) = (1/317.83)*((10%*(0.60))* (10**(0.32*log(11.209*radius(i)))))
I ELSE

I'IF (((radius(i)/11.209) .GT. (3.8%(1/11.209)) .AND. (radius(i) .NE. 0.0))) THEN
Im2(i) = (1/317.83)*((10%*(-0.13))*(10**(2.18*log(11.209*radius(i)))))
I ENDIF

I ENDIF

I ELSE

I'IF ((m(i) .EQ. 0) .AND. (m(i) .NE. msini(i))) THEN !

I m1(i) = msini(i)

'l ENDIF

I ENDIF
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IF ((i.GE.2) .AND. (starname(i).EQ.starname(i-1))) THEN

IF (m(i) .EQ. 0) THEN

m(i) = msini(i)

errmu(i) = errmsiniu(i)

errmd(i) = errmsinid(i)

ELSE

IF (m(i-1) .EQ. 0) THEN

m(i-1) = msini(i-1)

errmu(i-1) = errmsiniu(i-1)

errmd(i-1) = errmsinid(i-1)

ENDIF

ENDIF

IF ((m(i) .EQ. 0) .OR. (m(i-1) .EQ. 0)) THEN

mt(i) =0

ELSE

mt(i) = m(i)+m(i-1)

errmtu(i) = SQRT((errmu(i))**2+(errmu(i-1))**2)

errmtd(i) = SQRT((errmd(i))**2+(errmd(i-1))**2)

WRITE(3009,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd (i), rmm(i),errrmmu(i),errrmmd (i), hi-
ecc(i)

WRITE(3109,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i) ,errrmmu(i) ,errrmmd(i) ,hiecc(i)

IF ((rmm(i).LE. ((1.0/2.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/2.0)-0.02))) THEN

WRITE(3000,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm (i) ,errrmmu(i) ,errrmmd(i),

hiecc(i)

WRITE(3100,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i) ,errrmmu(i) ,errrmmd(i) ,hiecc(i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((2.0/3.0)4+0.02)) .AND. (tmm(i) .GE. ((2.0/3.0)-0.02))) THEN

WRITE(3001,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i) ,errrmmu(i) ,errrmmd(i),

hiecc(i)

WRITE(3101,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i) ,errrmmu(i) ,errrmmd (i) ,hiecc(i)

ELSE
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IF ((rmm(i).LE. ((1.0/3.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/3.0)-0.02))) THEN
WRITE(3002,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i) ,errrmmu(i) ,errrmmd(i),
hiecc(i)
WRITE(3102,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i)
ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((1.0/4.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/4.0)-0.02))) THEN
WRITE(3003,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),
hiecc(i)
WRITE(3103,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmu(i) ,errrmmd (i), hiecc(i)
ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((3.0/4.0)4+0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/4.0)-0.02))) THEN
WRITE(3004,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i) ,errrmmu(i) ,errrmmd(i),
hiecc(i)
WRITE(3104,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),hiecc(i)
ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((1.0/5.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. (0.14))) THEN
WRITE(3005,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmu(i),errrmmd(i),
hiecc(i)
WRITE(3105,%)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmu(i) ,errrmmd (i), hiecc(i)
ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((2.0/5.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(3006,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i) ,errrmmu(i), errrmmd(i),
hiecc(i)
WRITE(3106,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmu(i) ,errrmmd (i), hiecc(i)
ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((3.0/5.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(3007,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmuf(i),
errrmmd(i),hiecc(i)
WRITE(3107,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmu(i) ,errrmmd (i), hiecc(i)
ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((4.0/5.0)4-0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((4.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(30071,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmuf(i),
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errrmmd (i), hiecc(i)
WRITE(31071,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),
errrmmu(i),errrmmd (i), hiecc(i)

ELSE

IF (rmm(i) .LT. 0.14) THEN
WRITE(3010,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmuf(i),
errrmmd (i),hiecc(i)
WRITE(3110,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i) ,errrmmu(i),
errrmmd (i), hiecc(i)

ELSE

WRITE(3008,*)starname(i),mt(i),errmtu(i),errmtd (i), rmm(i),errrmmuf(i),
errrmmd(i),hiecc(i)
WRITE(3108,*)mt(i),errmtu(i),errmtd(i),rmm(i),errrmmuf(i),
errrmmd (i),hiecc(i)

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

IF (i .GT. 1) THEN

IF (m(i) .EQ. 0) THEN
m(i) = msini(i)
errmu(i) = errmsiniu(i)

errmd(i) = errmsinid(i)
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ELSE

IF (m(i-1) .EQ. 0) THEN
m(i-1) = msini(i-1)
errmu(i-1) = errmsiniu(i-1)
errmd(i-1) = errmsinid(i-1)
ENDIF

ENDIF

IF (m(i) .EQ. 0) THEN
rm(i) =0

errrmufl1

(
errrmd (i
(i-1) =0
errrmd(i-1) = 0
IPRINT*,” ratiomass(i)
ELSE
(i) = (m(i-1)/m(i)
errrmu(i) =ratiomass(i)*SQRT((errmu(i-1)/m(i-1))**24(errmu(i) /m(i))**2)
errrmd (i) =ratiomass(i)*SQRT ((errmd(i-1)/m(i-1))**2+(errmd(i) /m(i))**2)
mmm(i) = p(i)/p(i-1)
errrmmu(i) = rmom(i)*SQRT(errpu(i-1)/p(i-1))**2-+(errpu(i)/p())**2)
errrmmd(i) = rmm(i)*SQRT((errpd(i-1) /p(i-1))**2+(errpd(i) /p(i)) **2)
IPRINT*” ratiomass(i)
if (ratiomass(i) .NE. 0) then

)
)

errrmu

Iprint*,” planetname(i-1),ratiomass(i),errratiomassu(i),

I errratiomassd (i), rmm(i),errrmmu(i),

I errrmmu(i)

IF ((rmm(i).LE. ((1.0/2.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/2.0)-0.02))) THEN
WRITE(4000,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm (i) ,errrmmu(i),
errrmmd (i)

WRITE(4100,*)rm(i),errrmu(i),errrmd(i),rmm(i) errrmmu(i),

errrmmd (i)

ELSE
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IF((rmm(i).LE. ((2.0/3.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/3.0)-0.02))) THEN
WRITE(4001,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i) ,errrmmuf(i),
errrmmd (i)

WRITE(4101,*)rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i) ,errrmmuy(i),

errrmmd(i)

ELSE

IF((rmm(i).LE. ((1.0/3.0)+0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/3.0)-0.02))) THEN
WRITE(4002,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i),errrmmu(i),
errrmmd(i)

WRITE(4102,*)rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i) ,errrmmu(i),

errrmmd (i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((1.0/4.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/4.0)-0.02))) THEN
WRITE(4003,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i) ,errrmmuf(i),
errrmmd (i)

WRITE(4103,*)rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i) ,errrmmu(i),

errrmmd(i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((3.0/4.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/4.0)-0.02))) THEN
WRITE(4004,*)planetname(i- 1),rm(i),errrmu(i),errrmd(i),rmm(i),errrmmuf(i),
errrmmd (i)

WRITE(4104,*)rm(i),errrmu(i),errrmd(i),rmm(i),errrmmu(i),

errrmmd(i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((1.0/5.0)4+0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. (0.14))) THEN
WRITE(4005,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i),errrmmu(i),
errrmmd (i)

WRITE(4105,*)rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i) ,errrmmuy(i),

errrmmd (i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((2.0/5.0)4-0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(4006,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i) ,rmm(i) ,errrmmuf(i),
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errrmmd (i)

WRITE(4106,*)rm(i),errrmu(i),errrmd(i),rmm(i) errrmmu(i),

errrmmd (i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((3.0/5.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(4007,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i) ,errrmmuy(i),
errrmmd (i)

WRITE(4107,%)rm(i),errrmu(i),errrmd(i),rmm(i) ,errrmmuf(i),

errrmmd (i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((4.0/5.0)4+0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((4.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(40071,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i) ,rmm(i) ,errrmmu(i),
errrmmd (i)

WRITE(41071,*)rm(i),errrmu(i),errrmd(i),rmm(i),errrmmu(i),

errrmmd (i)

ELSE

IF (rmm(i) .LT. 0.14) THEN
WRITE(4010,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm (i) ,errrmmu(i),
errrmmd (i)

WRITE(4110,*)rm(i),errrmu(i),errrmd(i),rmm(i) ,errrmmu(i),

errrmmd (i)

ELSE
WRITE(4008,*)planetname(i-1),rm(i),errrmu(i),errrmd (i), rmm(i) ,errrmmu(i),
errrmmd (i)

WRITE(4108,*)rm(i),errrmu(i),errrmd(i),rmm(i) ,errrmmu(i),

errrmmd (i)

endif

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF
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ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF
ENDIF

crht(1) =0

IF((i .GE. 2) .AND. ((a(i-1) .NE. 0).AND.(a(i) .NE. 0))) THEN

IF (((m(i).NE. 0) .AND. (m(i-1).NE. 0.0)) .AND. (starmass(i) .NE. 0.0)) THEN

sm(i)= m(i-1)+m()

sa(i)=a(i-1)+a(i)

sigmay,ill,, (1) = (1/3) * ((((m(i) + m(i — 1)) /3 x starmass(i)) * *(—2/3)) * ((a() + a(i —
1)/2)

lcont=cont+1

rh(i) = (((sm(i)/(3*starmass(i)*1047.348))**(0.333333) ) *(sa(i)/2))

scaled(i) = (sm(i)/(3*star,ass(i) * 1047.348))

erh(i)=ABS((a(i-1)-a(i)))/rh(i)

delta(i) = 1.57*((a(i)*(m(i) /star,,ass(i)*1047.348)xx(2/7)+a(i—1)*(m(i—1)/starass(i—
1) % 1047.348)  %(2/7)))

IF (delta(i) .GE. ABS((a(i-1)-a(i)))) THEN

IPRINT*, Estavel-’ delta(i),ABS((a(i-1)-a(i)))

ELSE

IPRINT* "Instavel-’,delta(i),ABS((a(i-1)-a(i)))

ENDIF

IF (crh(i) .LT. 2*SQRT(3.0)) THEN
WRITE(516,*)crh(i),rmm(i),planet,ame(i), planetname(i — 1), hiecc(i)
ELSE

IF (starname(i) .EQ. starname(i-1)) THEN
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crht(i) = crht(i)+crh(i)

ENDIF

IPRINT*,” planetname(i),planetname(i-1),starname(i)

WRITE(504,%)crh(i),rmm(i),star,,ass(i) * 1047.348, hiecc(i), sm(i)

WRITE(5504,*)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348, hiecc(i) ,starname(i) ,planetname(i),
planet,ame(i — 1)

IWRITE(505,*)crh(i),rmm(i),starname(i) star,,ass(i) * 1047.348, scaled(7)

IF(((rmm(i).LE. ((1.0/2.0)+0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/2.0)-0.02)))) THEN

IPRINT*” crh(i),rmm(i),planet,ame(7), planetname(i — 1), hiecc

WRITE(506,*)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348  hiecc(i)

WRITE(5506,*)crh(i),rmm(i),starmass (i) *1047.348,hiecc(i) ,starname(i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((2.0/3.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/3.0)-0.02))) THEN

WRITE(507,*)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348,hiecc (i)

WRITE(5507,*)crh(i),rmm(i),starmass(i) *1047.348, hiecc(i)  starname(i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((1.0/3.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/3.0)-0.02))) THEN

WRITE(508,*)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348,hiecc (i)

WRITE(5508,*)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348 hiecc(i) ,starname(i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((1.0/4.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((1.0/4.0)-0.02))) THEN

WRITE(509,*)crh(i),rmm(i),starmass(i) *1047.348, hiecc(i)

WRITE(5509,*%)crh(i),rmm(i),starmass(i) *1047.348, hiecc(i)  starname(i)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((3.0/4.0)4+0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/4.0)-0.02))) THEN

WRITE(510,%)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348 hiecc(i)

WRITE(5510,*)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348,hiecc(i) star,ame(7)

ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((1.0/5.0)+0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. (0.14))) THEN

WRITE(511,*)crh(i),rmm(i) starmass(i) *1047.348,hiecc(i)

WRITE(5511,*%)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348,hiecc(i),starname(i)

ELSE
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IF ((rmm(i).LE. ((2.0/5.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((2.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(512,*)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348  hiecc(i)
WRITE(5512,*)crh(i),rmm(i), starmass(i) *1047.348, hiecc(i) ,starname(i)
ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((3.0/5.0)4+0.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((3.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(513,*)crh(i),rmm(i) starmass(i) *1047.348, hiecc(i)
WRITE(5513,*)crh(i),rmm(i),starmass(i) *1047.348, hiecc(i) ,starname(i)
ELSE

IF ((rmm(i).LE. ((4.0/5.0)40.02)) .AND. (rmm(i) .GE. ((4.0/5.0)-0.02))) THEN
WRITE(5131,*)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348 hiecc(i)
WRITE(55131,*)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348, hiecc(i) ,starname(i)
ELSE

IF (rmm(i) .LT. 0.14) THEN
WRITE(514,*)crh(i),rmm(i) starmass(i) *1047.348, hiecc (i)
WRITE(5514,*)crh(i),rmm(i),starmass(i) *1047.348,hiecc (i) starname(i)
ELSE

WRITE(515,%)crh(i),rmm(i),starmass(i)*1047.348  hiecc(i)
WRITE(5515,*)crh(i),rmm(i),starmass(i) *1047.348, hiecc(i) ,starname(i)
ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

ENDIF

120 ENDDO
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DO il = 0,500

ratioass(il) = (0.002 i1) * x(1.3333333)
WRITE(500,*)i1*0.002,ratio,,ass(il)
IPRINT*” 11*0.002,ratio,,ass(il)
ENDDO

ENDPROGRAM
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Distribuicoes das excentricidades

Neste apéndice estao os painéis com as distribuicoes das maiores excentricidades de

cada par (circulos) de planeta vizinhos em fungao da razao dos movimentos médios.

As linhas tracejadas verticais indicam a posicao exata das razoes de movimentos médios.

A legenda de cada painel indica a ressonancia em torno da qual os pares estao distribuidos.

As barras de erro nas excentricidades foram obtidas a partir das bases de dados, en-

quanto que os erros nas razoes dos movimentos médios foram calculados pelos métodos de

propagacao de erros.
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Apeéndice C
Distribuicoes dos periodos

Neste apéndice estao os painéis com as distribui¢oes dos maiores periodos de cada par
(circulos) de planeta vizinhos em fungao da razao dos movimentos médios.

As linhas tracejadas verticais indicam a posi¢ao exata das razoes de movimentos médios.
A legenda de cada painel indica a ressonancia em torno da qual os pares estao distribuidos.

As barras de erro nos periodos foram obtidas a partir das bases de dados, enquanto que

os erros nas razoes dos movimentos médios foram calculados pelos métodos de propagacao

de erros.
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Apéndice D

Distribuicoes das soma das massas dos pares

Neste apéndice estao os painéis com as distribuicoes das soma das massas dos exopla-
netas vizinhos (circulos) em fungao da razao dos movimentos médios.

As linhas tracejadas verticais indicam a posicao exata das razoes de movimentos médios.
A legenda de cada painel indica a ressonancia em torno da qual os pares estao distribuidos.

As barras de erro nas soma das massas e das razoes de movimentos médios foram

obtidas via férmulas de propagacao de erros.

100 5 LA B S R p— 193 T T T T
3 ] '
] : Excentricidades | | — ‘ Excentricidades |
] @ Minima = 0 . ' Minima = 0
10 o ' Méxima =0.425 | —] ' Méxima =028 |
: O '3 ® .
] — o—6&+ | . 3 ! 1
= 1 ® }—&ﬁ_@_{ ! 3 . :
;8 ! 171 1eo , 1
> 3 = N '
E 3 E @ '
= 7 1 = o1 ! -
g £ 3 ' /
+ ol + ] '@
~ 014 [<E] = ~ ] '
£ E £ 1 L ' ®
] i ‘ ) i
T @ @ 0.01 — ® ' L
0.01 — E ' ]
$ - -
] . T ] .
] [0) E ,
'
0.001 T T T 0.001 T T T — T T
0.48 . 0.51 0.52 0.32 0.33 0.34 0.35

n,/n

(b) 3/1



144

Apéndice D. Distribui¢ées das

soma das massas dos pares

1 E T T T T T 100
3 Excentricidades
] Minima = 0
T Méxima = 0.1684
| - 10
I [ ]
., o1 7
5 3 ]
I f S I S
- ] 3
= ] ® =)
= ] ® 1 =
£ 1 £
+ +
" - *. o4
g 001 £
- - 0.01
0.001 =
= 0.001
| | ! | !
0.64 065 067 0.68 0.69
10 T T T T T T . T T 100
]
] -
f o= 1
'
1 Excentricidades : = 10
Minima = 0 : -
- Méxima = 0.31 ' -
£ ! g
RS ' 4 &
= o =
- % 1
£ £
+ +
0.01 -1 0.1
o~ . ~
£ ® | E
] -
]
'
0.001 ' -1 0.01
'
® '
] -
'
'
0.0001 — I . I t I 0.001
0.72 0.74 0.76
n,/n,
(e) 4/3
100 — T T T T T
3 | ™ | | o
] Excentricidades ' <
T - ; ® |
10 — Minima =0 ' _
3 Maxima ~ 0.72 ,
-1 [}
] } & { J
— ] [
5 ] —  0.01
- — - 2
3 ' ® ® 3
= = X 3
:‘_ ] ' 12
£ . ° ! E_
* o1 @ ' @ .
~ 0.
£ . g
[ 1) E }_“& 4 = o001
° j ®
0.01 -
e . ®s
3 @,
] ' .
. [}
'
0.001 T T T i T T T T 0.0001
0.58 0.59 0.6 0.61 0.62
n,/n,
(g) 5/3

E ! i | ! I !
g : Excentricidades |
: : Minima = 0
1 ' Maxima = 0.41 1
3 O '
1 Co—e— |
11—
i % —e— N
e ™
i L @ ¢ |
3 |
o @ 9.l ¢ f ]
] e [T © ~le @
] ® - T
L)
T T T t T T T
0.23 0.24 0.25 0.26 0.27
n,/n,
(d) 4/1
§ T T ' T | T
E : Excentricidades | |
[0}
— ' Minima =0 —
3 1 15 ' {| Maxima =0.23
] ' ]
- [}
- 8 ® : e |
E '
] E @
1 ¢ g @ |
] % ' 0@ f b
] @ ﬁ @ ? '
= , 1
] '
I
0.38 0.39 04 0.41 0.42
n,/n,
(f) 5/2
E ! I ! I i [ ! [ !
1 Excentricidades B
- Minima =0
| E Maxima = 0.31 7
: ° .
® -
] o .
1 | 1 L l T
0.78 0.79 0.81 0.82




Apéndice D. Distribui¢ées das soma das massas dos pares

145

(my +my) M0

100

-

=]
o

o
3
=2

0.001

3 T T T T T T T
3 Q Excentricidades

: Minima =0
_ Méxima ~0.76 |
] o 1
- f - O O -
8 o

] @) ]
. O O

| ' | ! I ! [ !
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

(i) Seculares

(m, +m,) M, 0.

100 r T T r T T T r
Excentricidades |
Minima =0
Maxima ~0.84
10
o -
TR, %" -
3 ' [ ] .
T ¢ o o -
] ®
[ ] ]
0.1 - [
] b i:, —
] [ ] °
1 ¢
] ° e 2% o |
. [
0.01 T T T T T T r
0 0.04 0.08 0.12
n,/n,

(j) Hierdrquicos




146 Apéndice D. Distribui¢oes das soma das massas dos pares




Apéndice D
Distribuicoes dos centros estaveis

Neste apéndice estao os painéis com as distribui¢oes dos centros estaveis de movimento
do angulo Aw para os pares de planetas.

As linhas tracejadas verticais indicam a posi¢ao exata das razoes de movimentos médios.
A legenda de cada painel indica a ressonancia em torno da qual os pares estao distribuidos.

As barras de erro nas razoes das massas e das razoes de movimentos médios foram
obtidas via férmulas de propagacao de erros.

A linha vermelha representa a condic¢ao de transigao descrita pela Eq. (6.5]).
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Apéndice F
Distribuicoes da Razao das Massas

Neste apéndice estao os painéis com as distribuigoes das razoes das massas dos pares
de exoplanetas vizinhos em termos das razoes de movimentos médios.

As linhas tracejadas verticais indicam a posicao exata das razoes de movimentos médios.
A legenda de cada painel indica a ressonancia em torno da qual os pares estao distribuidos.

As barras de erro nas razoes das massas e das razoes de movimentos médios foram

obtidas via férmulas de propagacao de erros.
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Apeéndice G

Distribuicoes das distancias mutuas.

Neste apéndice estao os painéis com as distribuicoes das distancias mituas entre exo-

planetas vizinhos (medidas em Raios de Hill) termos das razoes de movimentos médios.

As linhas tracejadas verticais indicam a posicao exata das razoes de movimentos médios.
A legenda de cada painel indica a ressonancia em torno da qual os pares estao distribuidos.
O raio dos circulos sao proporcionais a excentricidade mais alta de cada par. No canto

superior direito de cada painel estao os valores minimo e maximo das excentricidades de

cada distribuigao.
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