Universidade Federal do Rio de Janeiro
Centro de Ciéncias Matematicas e da Natureza
Observatorio do Valongo
Departamento de Astronomia

Estabilidade de exoplanetas em configuracao co-orbital

Pedro Henrique Soares da Silva de Pinho Nogueira!

Orientador: Fernando Virgilio Roig?

Observatério do Valongo!
Observatério Nacional?

Projeto de Conclusao de Curso para a obtengao do titulo de Astréonomo

Rio de Janeiro, Marco de 2018



11

A todos que me desejaram o bem nesse periodo. Agradeco e desejo o

mesmo. Amo todos voceés :)
"We will fight. And we will bleed. And yet I smile.” - King Ezekiel

(The Walking Dead series)



iii
Agradecimentos

Agradeco primeiramente a minha familia, que me permitiu ter uma educacao
exemplar, tanto no ambito escolar quanto em casa. Me carregaram enquanto
eu desenvolvia minhas préprias asas. Me deram suporte quando decidi fazer
um curso tao fora do comum, ainda que fosse um jovem confuso. Obrigado
mae, pai, Ana, v0, primos e primas, tios e tias (tia Eliana pelo meu primeiro
computador — sem vocé, me formar seria muito mais dificil). Também aos
companheirinhos peludos que me alegraram /alegram e motivaram /motivam.

Agradeco aos amigos que fiz durante essa exaustiva mas gratificante jornada.
Todos voceés sao figurinhas importantes do meu album de pessoas especiais.
Por mais que algumas sejam mais brilhantes, todos sao importantes e sem
voces, faltaria apoio, faltaria diversao e sorrisos pra quebrar aquela tristeza
normal que as vezes chega. O Pedro simplesmente nao seria o Pedrito. O
album seria incompleto. Dentre as figurinhas mais brilhantes destaco a
galera dos rolés do Valongo: Stephane, Camila, Eduardo, Aline, meninos da
[Tha (Douglas, Alex e Walner), Felipe, Yanna, Albert, Migon, Jodao, Maria,
Ellen e mais outros, pois sao muitos. Dos especialissimos fora estes rolés
destaco a Geisa e Diego, casal incomparavel em memes e bom coracao.
Ao meu inestiméavel amigo Victor. Vocé é um cara especial pra mim. A
galera brother da Vila - os meninos Xerife, Gui e Jason. Ao Valmir pela
gourmetizacao, boas conversas e indicacao de filmes. Ao Devanil - melhor
companheiro de casa, quem eu mais amava implicar e que fez muita falta
quando se mudou. A minha amiga, que se distanciou do curso mas nao do
coracao e da zoeira, Raquel. Aos amigos, principalmente os sinuqueiros,
de Amparo. A galera do ON que, mesmo pouco me conhecendo sao tao
carinhosos e receptivos.

Agradeco ao meu orientador Fernando Roig cujo auxilio e orientacao foram
fundamentais, tanto para o amadurecimento deste trabalho quanto para o
meu mesmo, como aluno e pesquisador.

Por fim, agradeco imensamente a familia que construi durante esses anos e
estd em constante desenvolvimento: a minha mais fiel amiga e amor, Carol.
Sem vocé eu pouco seria e sem seu apoio e carinho creio que me faltariam
forcas. Ainda que sejamos duas pessoas bem diferentes, nossas vidas se
cruzaram em um determinado momento e algo extremamente bonito surgiu
dai. Te amo muito, lindinha. E Agradeco ao nosso filho peludo, Morpheu.
Companheiro de aventuras indoor, gato gigante mas que sempre sera nosso



v

pequenino amado. Suas mordidas na perna e companheirismo nas horas
arduas de escrita do TCC e dos estudos serao lembrados com um sorriso
no rosto.



Resumo

Kepler-56 é um sistema planetario que possui caracteristicas interessantes do ponto
de vista dinamico. Contém trés planetas, estando dois deles em quase ressonancia
2:1. Também possui uma estrela no ramo das gigantes vermelhas. Seus dois planetas
mais internos (Kepler-56b e Kepler-56¢) sdo quase-ressonantes e quase-coplanares,
tendo as suas érbitas significativamente inclinadas em relagdo ao equador da estrela
e ao planeta mais externo (Kepler-56d).

Neste trabalho, realizamos um estudo similar ao de Redtegui (2015), abordando a
estabilidade dinamica de planetas co-orbitais hipotéticos neste sistema. Diferindo
do estudo de Redategui, nao consideramos os corpos troianos como particulas de
teste mas como corpos massivos. Além disso, utilizamos valores dos parametros dos
planetas atualizados a partir de estudos mais recentes, como a massa de Kepler-56d
(Otor et al., 2016).

Utilizamos o integrador simplético de n-corpos SyMBA, contido no pacote SWIFT
(Levison and Duncan, 2013), e realizamos simulagdes de grades de condigoes iniciais
dos co-orbitais hipotéticos no espaco dos parametros orbitais excentricidade (valores
entre 0.1 e 0.5) e semi-eixo maior (semi-eixo maior médio do planeta co-orbital +
desvio padrao amostral s, calculado através dos valores de semi-eixo maior deste
planeta).

A partir da evolugdo destas condigbes iniciais, calculamos alguns estimadores de caos
a fim de construir mapas de estabilidade dos sistemas.



Abstract

Kepler-56 is a planetary system that has interesting characteristics from a dynamic
point of view. It contains three planets with two of them in near 2:1 resonance. It
also has a star in the Red-giant branch. Its two innermost planets (Kepler-56b and
Kepler-56¢) are quasi-resonant, quasi-coplanar and are significantly misaligned to
the host star’s equator and the outer planet (Kepler-56d).

In this work, we performed a similar study to the one of Redtegui (2015), approaching
the dynamic stability of hypothetical co-orbital planets in this system. Unlike
Redtegui’s study, we did not consider trojan bodies as test particles but as massive
bodies. In addition, we used the values of the parameters of the planets updated
from more recent studies, such as the mass of Kepler-56d (Otor et al., 2016).

We used the symplectic integrator of n-bodies SyMBA, contained in the SWIFT
package (Levison and Duncan, 2013), and we performed simulations of grids with
different initial conditions of the hypothetical co-orbitals in the space of the orbital
parameters eccentricity (values between 0.1 and 0.5) and semi-major axis (mean
semi-major axis of the co-orbital planet + sample standard deviation s, calculated
through the values of mean semi-major axis of this planet).

From the evolution of these initial conditions, we have calculated some chaos estima-
tors in order to construct stability maps of the systems.
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Capitulo 1

Introducao

Desde o encontro dos primeiros exoplanetas (Latham et al., 1989) e (Mayor
and Queloz, 1995), a descoberta destes e a ciéncia dedicada aos mesmos
progrediu de forma expressiva. Até o momento, com especial destaque as
missoes Kepler e K2, que utilizam do método de deteccao por transito,
foram encontrados e confirmados mais de 3500 exoplanetas. Cerca de 71%
deste niimero é mérito destas missoes.

Conforme a amostra de exosistemas estudados cresce, obtemos mais evidéncias
de que o comportamento e arquitetura do Sistema Solar nao sao mais o
padrao. Existem, por exemplo, aqueles que possuem a presenca de gigantes
gasosos proximos da estrela — jupiteres quentes — e aqueles com orbitas pla-
netarias altamente excéntricas (excluindo Mercirio, a excentricidade média
dos demais sete planetas do Sistema Solar é de apenas 0.04). Esta diversi-
dade, além de fazer com que os modelos de migracao e formacao planetaria
existentes precisem ser constantemente adaptados ou reformulados, também
introduz uma ampla variedade de configuracoes e parametros possiveis
para o estudo tedrico dos exosistemas. Cabe a analise fisico-quimica e as
simulacoes numéricas estreitarem o espectro de possibilidades, permitindo
que possamos prever certas regularidades e relagoes de causalidade.

Motivados pela deteccao de ressonancias diversas entre exoplanetas, Laugh-
lin and Chambers (2002) foram pioneiros no estudo tedrico de configuragoes
co-orbitais, em ressonancia 1:1, nos sistemas extrasolares. Uma destas
configuracoes, estudada nesta monografia, é a troiana, que consiste de
objetos que libram em torno dos pontos de equilibrio de Lagrange L4 e
L5, localizados 60° a frente e atras de um corpo principal. Apesar de
termos exemplos desta disposicao, tais como os satélites troianos de Jupiter,
nenhum exoplaneta ou exolua troianos foram encontrados até o momento.
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Alguns motivos para a falta de deteccoes do tipo sao discutidos em Giup-
pone et al. (2012), Efthymiopoulos and Paez (2014), Haghighipour et al.
(2013) e Pierens and Raymond (2014).

Um interesse astrobiolégico pode ser atribuido ao estudo dinamico de
troianos, considerando um planeta gigante conhecido e uma lua ou planeta
troiano hipotéticos, de massa e dimensao terrestres, orbitando a Zona de
Habitabilidade da estrela ((Dvorak et al., 2004); (Schwarz et al., 2005);
(Tinney et al., 2011) e (Funk et al., 2012)).

No trabalho de mestrado de Reategui (2015), foi abordado um estudo
de configuracoes hipotéticas co-orbitais de tipo troiano nos planetas dos
sistemas Kepler-9 e Kepler-56. O interesse nestes sistemas reside no fato de
terem propriedade orbitais bem definidas, o que favorece o estudo detalhado
de propriedades dinamicas. Em particular, Reategui considerou a evolucao
de particulas de teste localizadas nas regioes dos ponto lagrangiano L4
de cada planeta do sistema, e analisou a influéncia da perturbacao dos
restantes planetas em cada sistema na estabilidade dos troianos. Entre seus
principais resultados estao os mapas de estabilidade e defini¢oes das zonas
co-orbitais, a confirmacao da possibilidade de troianos estaveis oscilando
em torno de L4 nos sistemas Kepler-9 e Kepler-56 e a influéncia da presenca
de ressonancias em respeito ao tamanho da regiao co-orbital (presenca de
ressonancias entre perfodos ou ressonancias seculares as diminuem).

Nossa proposta neste trabalho, é reproduzir parte dos resultados do trabalho
de mestrado de Reategui mas desta vez considerando corpos massivos na
configuracao troiana, ao invés de particulas de teste. Em particular, nés
incluimos troianos de 1 Mg e 1 Rg para todos os planetas de Kepler-
56. Deste modo, procuramos estudar a estabilidade e evolugao dinamica
deste exosistema; como estes se altera na presenca de troianos massivos; a
analise do tempo de sobrevivéncia das configuragoes co-orbitais impostas e,
finalmente, como pequenas variacoes de semi-eixo maior e excentricidade
afetam as evolugoes dinamicas obtidas. Nossa analise estara focada na
regiao central da ressonancia co-orbital, para verificarmos o que muda ao
considerarmos corpos com massa.

Diante destas informacoes, colocamos em questao como a configuracao troi-
ana pode ser estavel ou instavel a longo prazo, aplicando-a a exosistemas
conhecidos. A falta de deteccoes da mesma oferece desafios observacionais
que esperamos serem superados nas proximas missoes dedicadas a exopla-
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netas. Mesmo ao se encontrarem troianos, os estudos tedricos nao serao
interrompidos: estes ainda terao que preencher as lacunas que os modelos
de formacao e estabilidade desta configuracao apresentam. Este fator é o
grande motivador deste trabalho.

Esta monografia consiste em 6 capitulos. O Capitulo 2 apresenta os métodos
de deteccao de exoplanetas, fala sobre a missao Kepler e apresenta breve-
mente o sistema Kepler-56, estudado no presente trabalho. O Capitulo 3
trata de conceitos dinamicos importantes, utilizados no desenvolvimento
do projeto. O capitulo 4 discute a metodologia utilizada. O Capitulo 5
trata dos resultados obtidos e o Capitulo 6 descreve as consideracoes finais
e perspectivas.



Capitulo 2

Métodos de deteccao de exoplanetas
e Missao Kepler

2.1 Meétodos de deteccao de exoplanetas

Os métodos de deteccao podem ser divididos em cronometragem de pulsares,
velocidade radial, astrometria, transito, imageamento direto e microlentes
gravitacionais. Em seguida, serao apresentadas as particularidades de cada
técnica, suas respectivas vantagens e parametros obtidos.

Cronometragem de Pulsares

Pulsares sao estrelas de neutrons, produtos finais da evolucao estelar de
estrelas entre ~10 My e 25 My, que possuem um forte campo magnético.
Este campo, por sua vez, produz um cone de radiagao eletromagnética em
seus polos magnéticos. Normalmente detectado em comprimentos de onda
no radio, se o eixo de rotacao da estrela nao coincidir com o eixo magnético
e estivermos na linha de visada dos poélos magnéticos em um determinado
instante, veremos este feixe em periodos bem determinados.

Se a estrela possuir planetas a orbitando, os periodos dos pulsos irao variar,
permitindo que a descoberta de exoplanetas por cronometragem dos pulsares
seja realizada. De acordo com Wolszczan (1995) e Martin et al. (2016), o
limite inferior de massa encontrado para planetas observaveis neste regime
¢ dado por:
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M, sin(i) ~ 0.90 (1?18) (1 ZU)I M. (2.1)

onde Mg ¢ a massa da Terra, M, é a massa do pulsar, a ¢ o semi-eixo
maior orbital, ¢ ¢ a inclinagao orbital e 7,; ¢ a amplitude do residuo do
periodo cronometrado.

Apesar de algumas descobertas, este método é o que rende menos resultados.
Ao se tratar de sistemas formados por uma s6 estrela, alguns dos proble-
mas, citados por Martin et al. (2016), sao relacionados aos mecanismos
de formacao planetaria ao redor de estrelas de massa significante para se
tornarem pulsares. Estas estrelas apresentam irradiacao UV intensa, que
degradam o disco protoplanetario rapidamente. Também possuem curta
vida em comparacao ao tempo necessario para formacao planetaria apre-
sentado pelos modelos. Além destes, a explosao de supernova é responsavel
por expulsar boa parte do sistema caso o mesmo ja tenha se desenvolvido.
No entanto, ainda de acordo com Martin et al. (2016), planetas ao redor de
pulsares sao mais provaveis ao se considerar sistemas binarios, com uma
estrela companheira de baixa massa. Apesar de a probabilidade de nao
destruicao ou expulsao desta companheira ser < 10%.

O método de cronometragem de pulsares, portanto, baseia sua eficiéncia
no atraso de variacoes da ordem de milissegundos no periodo de pulsares.
Através deste, acarreta no conhecimento da razao de massas projetadas na
linha de visada em relacao ao pulsar e ao planeta, excentricidade da érbita
e o periodo orbital planetario.

Velocidade Radial

O método de velocidade radial ou espectroscopia Doppler analisa o mo-
vimento orbital de estrelas através da radiacao captada em nossa linha
de visada. A presenca de um corpo massivo em um sistema faz os corpos
restantes, inclusive a estrela, oscilarem ao redor do baricentro . Desta forma,
o efeito de prolongamento do comprimento de onda quando a estrela se
afasta e encurtamento quando se aproxima pode ser mensurado, assim como
mostra a figura 2.1. E um método eficiente de deteccao indireta, sendo
o primeiro método de deteccao de exoplanetas bem-sucedido e segundo
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recordista em numero de planetas encontrados.

A eficiéncia desta técnica depende principalmente de érbitas quase edge-on,
planetas com massa significante e/ou nao muito distantes da estrela (de
forma que provoquem o deslocamento Doppler observado) e um instrumento
com resolucao adequada. Os espectrografos do tipo echelle cumprem bem
esta fungao ja que garantem maior precisao, necessaria para a identificagao
de certos corpos por velocidade radial. Como exemplo, temos o instrumento
HARPS, construido para o alcance de uma precisao de ~ 1 m/s.

HOST STAR

ST ......._.,..-:32,.-:-"""-"
EXOPLANET

Figura 2.1: Representacao do efeito Doppler nas linhas espectrais que captamos no
método de velocidade radial. Fonte: Imagem da ESO - 25 April 2007

A semi-amplitude da velocidade radial da estrela K, em unidades de ecm s~ 1,

com massa do planeta expressa em Mg é dada por Fischer et al. (2014).
Ela é expressada na equacao 2.2, que envolve os parametros observaveis
semi-amplitude da velocidade radial K, periodo orbital P e excentricidade
e. Também permite a obtenc¢ao da massa minima do planeta (M, sin(i))
caso a massa da estrela M, seja conhecida.

K. — (8.95 cm 51) <Mpl sin(i)) <M* + Mpl> 23 (P) 13 (2.2)

i V1—e? Mg M, yT '
No entanto, o método de velocidade radial possui algumas limitacoes como
o nao fornecimento da inclinagao, necessario para que a massa minima
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obtida possa ser convertida para a massa real dos planetas. No caso, a
inclinacao pode, posteriormente, ser obtida através das técnicas de transito
e astrometria. Outro ponto limitador da técnica é sua sensibilidade ao
jitter estelar (variagbes naturais imprevisiveis na emissao fotométrica e
espectroscopica da estrela).

Astrometria

O método de deteccao por astrometria tem principio basico similar ao
método de velocidade radial. Encontra planetas devido a interagao gravita-
cional entre os mesmos e suas respectivas estrelas. Foca-se no movimento
que a estrela faz ao redor do baricentro do sistema e mapeia suas posicoes
ao longo do tempo, em relacao a um referencial mais distante. Com a
determinacao da paralaxe e movimento préprio da estrela, a técnica se
mostra complementar a outras.

Apesar de ser o primeiro método proposto para a descoberta de exopla-
netas, sua primeira detecgao foi apenas em 2009 (Pravdo and Shaklan,
2009). Fato este que se d& a alta precis@o instrumental necesséaria para
o acompanhamento da érbita e reconhecimento da influéncia que outros
corpos lhe causam.

A deteccao por astrometria é mais efetiva quanto mais larga for a orbita,
ja que o deslocamento do centro de massa aumenta conforme a distancia
entre os corpos do sistema cresce. Portanto, a técnica também se mostra
interessante para, por exemplo, encontrar planetas do tipo super-Terra
em zonas habitaveis. Além disso, o método foca-se em Orbitas face-on,
contrastando-se as técnicas de velocidade radial e transito, fundamentadas
em Orbitas edge-on.

O angulo a que o semi-eixo da orbita da estrela produz no plano do céu,
considerando o baricentro fixo, é dado por Perryman (2014) como:

My, My, My ( ) ) d "'
TN AT ( i, ) \Tau) \pe ) vesee (23)

em que d ¢ a distancia do observador ao sistema, a, o semi-eixo maior da
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érbita do planeta e My e M, sao as massas do planeta e estrela, respectiva-
mente.

A grande vantagem oferecida pela técnica é a inferéncia da massa verdadeira
do exoplaneta, nao dependente de seno como na velocidade radial. A grande
desvantagem é a extrema precisao necessaria, da ordem de microsegundos
a milisegundos de arco, impossibilitando varios instrumentos atuais de
oferecerem condicoes proprias para realizar deteccoes por este método.

Para aumentar a precisao, diminuindo os efeitos atmosféricos, é essencial o
investimento em instrumentos espaciais para esse fim. E o caso do telescopio
GAIA, lancado em dezembro de 2013, com alcance & magnitude 20 e precisao
de ~ 25 microsegundos de arco para V=15.

Como exemplo do funcionamento do método temos a figura 2.2, que mostra a
influéncia que o planeta causa na projecao da érbita da estrela, representada
pela linha sélida. A linha reta representa o movimento do baricentro do
sistema em relagao ao baricentro do Sistema Solar e a linha pontilhada
mostra o efeito da paralaxe.

150 ~

100

Dedination (mas)

50

0 50 100
Right ascension (mas)

Figura 2.2: Caminho no plano do céu de uma estrela a 50 parsecs, com movimento
préprio de 50 mas/ano e orbitada por um planeta de M, = 15 M;, e = 0.2,
e a = 0.6 AU. Fonte: Perryman (2014)
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Transito fotométrico

Se um planeta cujo plano orbital possua uma inclinacao de ~ 90° em relacao
ao plano do céu (érbita edge-on) passar em frente a sua estrela, provocara
uma queda no fluxo aparente que pode ser detectada por meio da anédlise
de curva de luz, como a da figura 2.3. Nomeamos este fenomeno de transito
planetario.

Transit depth (p.p.m.)

Transit depth (p.p.m.)

(1]

Transit depth (p.p.m.)

700 s : s
-10 -5 0 5 10

Time from mid-transit (h}

Figura 2.3: Curvas de luz de planetas do sistema Kepler-37. Fonte: Barclay et al. (2013)

Se ao menos trés eventos de transito com periodicidade regular forem
detectados, suas curvas de luz determinarao um candidato a planeta. Uma
analise mais detalhada e o uso da técnica de velocidade radial, no entanto,
poderao descartar a possibilidade de um falso positivo, provocado por
manchas solares e/ou jitter estelar.
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Em uma aproximacao a primeira ordem, a profundidade do transito AF
é associada ao raio do planeta R, através da equagdo 2.4 (Seager and
Mallén-Ornelas, 2003), que também contém o raio da estrela R, e o fluxo
estelar F'.

AP (FsY »

Outro termo utilizado na andlise do transito é o parametro de impacto b,
definido como a distancia entre os centros do planeta e da estrela durante a
conjucao, representado na equacao 2.5 e figura 2.4. Ainda, com b, podemos
inferir o tempo total do transito ¢y simplificando a equacao 2.6 de Seager
and Mallén-Ornelas (2003), utilizada para tal calculo.

b= (2.5)

Figura 2.4: Parametro de impacto e sua relagao com o raio da estrela, semi-eixo maior e
inclinagao orbital. Fonte: Wilson, P.A.

tp = —
b= e a 1 — cos? (4)

P ({i [+ (Ry/ R = [(a/R) cos (i) }/> (2.6)

Entre os parametros que o método de detecgao por transito pode fornecer
estao: raio do planeta, periodo orbital, inclinacao, albedo da luz refletida
e caracteristicas acerca da atmosfera. Além destes, por ser uma técnica
que prioriza orbitas edge-on, os dados obtidos sao comumente acrescenta-
das aos dados de velocidade radial para o mesmo sistema. Juntando tais
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técnicas, as vantagens adquiridas sao o conhecimento da massa real pla-
netaria, densidade, eliminacao de falsos positivos e derivacao dos parametros
estelares.

E importante ter conhecimento de que a distancia da orbita do planeta
em relagao a sua estrela nao afeta a profundidade do transito, pois ha
uma grande distancia da Terra ao sistema em estudo. Outros fatores, no
entanto, afetam. Podemos citar, por exemplo, a sensibilidade que o efeito
de obscurecimento do limbo tem em relagao aos comprimentos de ondas
observados. Este é causado pela diferenca de profundidade 6tica entre as
camadas mais frias (na borda) e as mais quentes (no centro), promovendo
a aparéncia de bordas mais escuras que o centro do transito. Este efeito é
mais significante em comprimentos de onda mais curtos. Em comprimentos
de onda mais longos o centro do transito assume um fluxo mais constante,
exemplificado pela figura 2.5.

1.000F  ¥ieapilis P

: } ; ]
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= i 1 7 ]
: i :‘ : ‘ ; -
© 0.990 £ . ; :
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E ~_ ol:' l.l??!& =y o:. .‘ ‘ _—
© 0.985 ' y 4
2 [ \ g 4 :

: Vo vﬂ’""’f ; ]
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Figura 2.5: Efeitos do obscurecimento do limbo com a primeira curva de luz de
comprimento de onda mais curto e a tltima de comprimento de onda mais
longo. Fonte: Sing et al. (2012)

Imageamento Direto

O imageamento direto consiste na observacao direta de um planeta no
visivel ou infra-vermelho, que aparece como um ponto brilhante, ofuscado
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em parte pela luz de sua estrela. Ja foi considerado um método ineficiente
devido a diferenca de brilho que um planeta e sua estrela apresentam e as
dificuldades tecnolégicas que deviam ser superadas para alcancar o objetivo
proposto. No entanto, a partir de Chauvin et al. (2004), o método mostrou
seus primeiros resultados.

De fato, para obter sucesso, o imageamento direto deve-se aliar a otimizagao
da resolucao angular e atenuacao do brilho estelar. O sinal-ruido deve
ser reduzido utilizando-se de otica ativa e adaptativa, interferometria,
grandes aberturas e pos-processamento de imagens. Além destes, devem-se
utilizar mascaras coronograficas que atuam como bloqueadores da forte luz
proveniente da estrela.

Até o momento, poucos planetas foram encontrados por imageamento
direto (vide figura 2.6). As condigbes 6timas de detecgao incluem orbitas
planetarias de a > 5 UA (Fischer et al., 2014), estrelas com distancia < 5
pc e sistemas jovens — estrelas entre 10 e 100 Myr — com planetas ainda
quentes e que produzem sua proépria luminosidade.

Il T T
12 exoplanets.org | 1/29/2018

10 1

Planet Mass [Jupiter Mass]

0 26 20 50 50 100
Semi-Major Axis [Astronomical Units (AU)]
Figura 2.6: Grafico de Semi-eixo Maior X Massa do Planeta contendo apenas os

planetas descobertos através do imageamento direto. Fonte: Exoplanets
Data Explorer

Ao se encontrar um possivel exoplaneta através deste método, os proximos
passos serao determinar se este estd ligado gravitacionalmente a estrela
observada (através de mais observagoes ao longo do tempo) e realizar a
espectroscopia para definir se é um planeta ou outro tipo de corpo celeste
brilhante, um falso positivo. Um exemplo de caracterizacao equivocada é
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dado em Metchev and Hillenbrand (2009), onde um objeto que acreditava-
se pertencer gravitacionalmente ao sistema estudado, baseado no teste
de movimento préprio, foi determinado espectroscopicamente como uma
estrela M mais distante.

A deteccao por imageamento direto, ainda que pouco utilizada atualmente,
oferecera resultados promissores acerca do estudo de formacao planetaria
(observacao de sistemas jovens e discos protoplanetdrios) e ampliard o
espectro de possibilidades de arquitetura de exosistemas ja conhecidos. Os
avancgos do método serao proporcionados por grandes telescopios terrestres
de préxima geracao, como o Extreme Large Telescope — ELT — e, em
uma alternativa aos coronégrafos proposta pela NASA, um dispositivo
espacial que se posicionara em frente a um telescopio espacial servindo

como bloqueador da luz originada das estrelas, um starshade (vide figura
2.7).

Figura 2.7: Representacao artistica do funcionamento do starshade, o grande bloqueador
de luz que possui forma semelhante a uma flor. Suas pétalas redirecionam o
efeito da difragao dos raios luminosos nao desejados. Fonte: NASA
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Microlentes Gravitacionais

O efeito de lentes gravitacionais é um evento relativistico causado pela
mudanca de percurso e magnificacao das ondas eletromagnéticas quando
estas passam por regioes de pocos de potencial gravitacional, onde houve
deformacao local da malha espaco-tempo. Em particular, os casos em que
a lente gravitacional tem as dimensoes de uma estrela sao chamados de
microlentes.

Desta forma, as observacoes de lentes gravitacionais ocorrem quando uma
fonte de radiacao que se encontra atras de outro objeto de dimensoes
estelares é defletida, ampliada ou distorcida. A figura 2.8 esquematiza esta
situagao, em que o observador ”O”consegue observar a imagem "17, que
corresponde a fonte ”S” defletida.

e |
____________ °
O L S

Figura 2.8: Geometria basica do efeito de lente gravitacional. Fonte: Fischer et al.
(2014)

O método de deteccao de exoplanetas por microlentes gravitacionais ¢é
possivel quando uma estrela hospedeira que possui planetas serve como
lente para uma segunda estrela. A orbita deste planeta ampliarda momen-
taneamente o brilho dos raios de luz que passarem proximos ao anel de
Einstein produzido pela estrela hospedeira. Este anel possui raio dado por:

=[2Gl e

onde M é a massa da lente (estrela hospedeira); ¢, a velocidade da luz; D,
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a distancia observador-fonte e d, a distancia observador-lente.

O pico de brilho causado pela presenca do planeta aumenta conforme ele se
aproxime da posi¢ao da imagem da fonte, independentemente de sua massa.
Portanto, a técnica tem vantagem de poder alcancar planetas de pouca
massa e super Terras. A duracao do lenteamento da estrela hospedeira é
dado por 6/n e do planeta por 6,;/n onde n é a taxa de separacao angular
entre as duas fontes de luz (duas estrelas) e 6, ¢ o raio do anel de Einstein
do planeta. A massa do planeta, m, é encontrada através da relacao:

m = M(tp/t)* (2.8)

A ocorréncia de um evento deste é completamente estocéastica e imprevisivel.
Portanto, para detecta-lo sao necessarios projetos dedicados ao monitora-
mento de curvas de luz e verificacao da existéncia do aumento de brilho
tipico das microlentes. Podemos citar, em destaque, o MOA (Microlensing
Observations and Astrophysics) e o OGLE (Optical Gravitational Lensing
Experiment).

2.2 Missao Kepler

Kepler é o satélite fotométrico lancado pela agéncia espacial americana
— NASA — em margo de 2009. Este realizou a missao de mesmo nome,
que priorizou a deteccao de exoplanetas através do regime de transito,
com énfase em planetas terrestres (raio < 2.5 Rg) localizados nas zonas
habitaveis de estrelas parecidas com o Sol. Também, com a finalidade de
explorar a estrutura e diversidade de exosistemas através da inspecao da
amostra de estrelas obtida, os seguintes passos foram propostos:

e Determinar a abundancia de planetas terrestres ou maiores proximos
as zonas habitaveis de varios tipos de estrelas.

e Determinar a distribuicao e caracterizagao de érbitas para cada planeta
estudado.

e Estimar o nimero de planetas em sistemas multiplos de estrelas.
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e Determinar as caracteristicas basicas dos planetas como massa, densi-
dade e tamanho.

e Correlacionar os parametros obtidos por transito com outros métodos.

e Determinar as propriedades das estrelas que contém planetas que as
orbitam.

O telescopio Kepler possui um fotometro de abertura de 0.95 metro e campo
de visao de 105 graus quadrados com sensibilidade espectral de 400 nm
a 850 nm. Este fotometro é composto de um conjunto de 42 CCDs que
gravam informagoes de até magnitude 16 na banda R (os CCDs nao sao
usados para tirar fotos). Cada CCD possui um tamanho de 50 x 25 mm,
cada um com 2200 x 1024 pixels. Os dados sao integrados por 30 minutos
e entao armazenados no proprio telescopio e enviados a Terra uma vez por
mes.

A regiao que a missao Kepler deveria apontar seria uma que possibilitasse o
monitoramento do maior numero de estrelas simultaneamente. Ademais, a
camera nunca deveria ser bloqueada e, portanto, o Sol deveria ser evitado.
Enfim, a regiao escolhida foi entre as constelagoes de Cygnus e de Lyra (vide
figura 2.9), que é bem populada de estrelas e estd fora da ecliptica. Kepler
inicialmente utilizou de 4 giroscépios para manter seu campo de visao fixo,
sendo no minimo 3 em funcionamento necessarios para tal funcao.

Durante 4 anos, o telescopio Kepler foi responsavel por monitorar mais de
150000 estrelas. Em 2013, seu segundo giroscépio parou de funcionar e
a missao se encerrou. Essa situacao foi resolvida nos meses subsequentes
dando origem a missao K2, que agora usa de campanhas de observagoes em
regioes da ecliptica previamente sugeridas pela comunidade astronomica.
Assim que o calendario de observacoes durante um ano for decidido, o
telescopio seguira este cronograma, apontando fixamente durante 80 dias
para cada regiao.

A missao K2 aceita qualquer tipo de proposta de objetos a serem obser-
vados e nao é necessariamente dedicada a deteccao de exoplanetas como
era a missao Kepler. Os resultados de descobertas de exoplanetas pelas
missoes Kepler e K2 crescem constantemente e podem ser conferidos no site
exoplanetarchive.ipac.caltech.edu que oferece também um banco de
dados atualizados para exoplanetas descobertos por outras missoes e/ou
outros métodos além de transito.


exoplanetarchive.ipac.caltech.edu
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Figura 2.9: Regiao de apontamento fixo da missao Kepler. Fonte: NASA

Kepler-56

A missao Kepler procurou focar em estrelas na sequéncia principal, parecidas
com o Sol, para cumprir os objetivos propostos. No entanto, descobriu-se
posteriormente que a estrela Kepler-56 é uma estrela evoluida, no ramo das
Gigantes Vermelhas (RGBs). Possui massa 1.32 Mg, raio 4.23 R, e idade
de 3.5 Gyr.

Kepler-56 teve dois planetas observados em 2012. Estes estao em quase
ressonancia 2:1 e sao coplanares, apesar de nao estarem alinhados com o

10s bancos de dados de exoplanetas disponiveis na internet estao sujeitos a atualizacdes conforme
parametros sao obtidos ou alterados. Portanto, bancos de dados diferentes nao possuem necessariamente
os mesmos valores para os mesmos sistemas e devemos abrir os artigos e verificar cada parametro antes de
usar os dados fornecidos por um banco de dados ou outro.
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Kepler-56b  Kepler-56¢  Kepler-56d
Semi-eixo maior (UA) 0.1028 0.1652 2.16
Periodo orbital (dias) 10.5016 21.4024 1002 .
Excentricidade 0.04 0 0.2
Inclinagao (°) 83.84 84.02 0
Massa (M) 0.07 0.569 5.61
Raio (Ry) 0.58 0.88 —

Tabela 2.1: Exemplos de parametros e elementos orbitais do sistema Kepler-56. Fonte:
Enciclopédia de Planetas Extrasolares

equador de sua estrela por no minimo 40°. Depois, Huber et al. (2013), por
meio de velocidade radial notaria que o causador deste alinhamento seria um
corpo massivo mais externo, fosse ele um planeta gigante a algumas unidades
astronomicas ou uma ana marrom ou estrela bem mais distantes. Estudos
e observacoes viriam a confirmar o planeta nao-transitante Kepler-56d,
orbitando Kepler-56 a uma distancia de 2 UA. A configuracao simplificada
do sistema Kepler-56 é representada na figura 2.10.
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Angular Momentum
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Orbit : Line of Sight
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Figura 2.10: Representagao da configuracao orbital de Kepler-56. Fonte: Desconhecida
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Figura 2.11: Esquema de comparacao entre os tamanhos dos planetas do sistema
Kepler-56 e os planetas do Sistema Solar, juntamente com o planeta-anao
Plutao. Fonte: Open Exoplanet Catalogue




Capitulo 3

Dinamica orbital de n-corpos

A mecanica dos corpos celestes é regida principalmente pela forca gravita-
cional, uma forca central que aponta radialmente para o centro do objeto
massivo que a produz. Quando um corpo for submetido apenas a influéncia
gravitacional de outro (problema de dois corpos) descrevera uma orbita
kepleriana, isto é, conica (elipse, pardbola ou hipérbole) ou linear. Orbitas
keplerianas fechadas sao exclusivamente elipticas.

Johannes Kepler, no inicio do século XVII, a partir de seu estudo matematico
sobre as observacoes de Tycho Brahe, desenvolveu trés leis principais para
descrever as érbitas planetarias do Sistema Solar. Ja em 1687, baseado na
terceira lei de Kepler, Newton publicou sua Teoria da Gravitacao Universal,
suficiente para descrever analiticamente o problema de dois corpos. Con-
sequentemente, os pensadores da época comecaram a encarar o problema
dos trés corpos, que nao admite uma solucao geral analitica. O estudo
subsequente de solugoes particulares do problema ocupou a mente dos me-
canicistas do século XVIII e XIX. Somente no final do século XIX, Poincaré
descobriria a sensibilidade as condigoes iniciais que o regime apresenta e
proveria a fundamentacao da moderna Teoria do Caos, que explicita a
importancia do método numérico para o estudo de sistemas de n-corpos.

3.1 As trés Leis de Kepler e a Lei da gravitacao
Universal

As trés leis de Kepler foram formuladas empiricamente. Sao um marco
histérico importante para a mecanica celeste e, ainda hoje, sao utilizadas
inclusive em sistemas extrasolares. Foi a partir da descoberta da gravitacao

20
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de Newton, no entanto, que as formulacoes matematicas para o estudo de
configuracoes orbitais comecaram a se desenvolver.

12 Lei de Kepler

A primeira lei de Kepler, também conhecida como lei das érbitas, enuncia:
“Os planetas descrevem Orbitas elipticas ao redor do Sol, com o Sol ocupando
um dos focos.”

Podemos reformulé-la, com base no conhecimento atual, dizendo que os
planetas descrevem orbitas elipticas ao redor de sua estrela, com o foco da
elipse sendo ocupado pelo baricentro do sistema. Kepler, a sua época, nao
conhecia outro sistema planetario e seus calculos colocavam o Sol sobre um
dos focos.

Entende-se por elipse o lugar geométrico dos pontos de um plano onde a
soma da distancia de sua extremidade a dois pontos fixos, chamados de

focos, F1 e F2, resulta em uma constante 2a, onde 2a > 2¢ (vide figura
3.1).

- >

2a

Figura 3.1: Elementos da elipse. Fonte: brasilescola.uol.com.br

A constante a representa o semi-eixo maior da elipse. O valor b é o semi-
eixo menor e ¢ equivale a distancia do centro a um dos focos. Com c e a,
expressamos a equacao do achatamento da érbita ou excentricidade e:


brasilescola.uol.com.br

CAPITULO 3. DINAMICA ORBITAL DE N-CORPOS 29

e=c/a (3.1)

Utilizando estas relacoes e o teorema de Pitagoras, podemos chegar a
equacao reduzida da elipse, com o centro na origem do sistema de coorde-
nadas cartesianas e semi-eixo maior nas abcissas, que é:

=P, =)

~ 3 1 (3.2)

onde (z',1') é centro da elipse.

A equacao de posicao em coordenadas polares com o centro em um dos
focos é dada por:

a(l—e?)

T l+e cos(v) (3:3)

r

onde r ¢é a distancia entre o foco de origem e a posicao do corpo e v é o
angulo entre o periastro e a posicao atual do corpo — a anomalia verdadeira.
No entanto, para estabelecer a posicao univoca de corpo em sua érbita e em
relacao a um observador na Terra, utilizamos 6 constantes de movimento,
os elementos orbitais, que serao explicados na sessao 3.2 deste capitulo.

22 Lei de Kepler

A segunda lei de Kepler, também conhecida como lei das areas, enuncia:
“O segmento que une o Sol a um planeta descreve areas iguais em intervalos
de tempo iguais.” Como consequéncia, expoe que a velocidade do planeta,
em diferentes partes de sua orbita, nao é constante. Sua velocidade, quando
proximo ao afélio (ponto da érbita mais afastado do Sol), é menor que sua
velocidade quando préximo ao periélio (ponto da érbita mais préximo ao
Sol). Esta situacao esta representada na figura 3.2.

A segunda lei de Kepler é também valida para exosistemas cujos integrantes
obedecam odrbitas keplerianas.
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Planeta

Figura 3.2: Lei das Areas. As duas dreas hachuradas sdo iguais e o tempo para o planeta
percorrer de 1 a 2 ou de 3 a 4 é o mesmo. Por consequéncia, a velocidade no
trecho 1-2 é maior que no 3-4. Fonte: http://www.gea.org.br

Supondo que os corpos apenas sao submetidos a uma forga central (a
gravitacional), notamos que o torque se anula. O torque equivale a derivada
temporal do momento angular e, portanto, o momento angular é conservado.
Utilizando coordenadas polares, podemos formular a segunda lei de Kepler,
chegando na relagao:

A=1L/2 (3.4)

onde A ¢é a derivada temporal da area e L o valor do momento angular
calculado. Assim, a segunda lei de Kepler é uma consequéncia direta da lei
de conservagao do momento angular.

32 Lei de Kepler e a Lei da Gravitacao Universal de Newton

A terceira lei de Kepler é conhecida como lei dos periodos. Descreve que o
quadrado do periodo de revolucao de cada planeta é proporcional ao cubo do
raio médio de sua orbita. Dado que o raio médio da elipse é equivalente ao
semi-eixo maior da mesma, a lei dos periodos é matematicamente expressa
como:


http://www.gea.org.br
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P2
— =k 3.5
= (35)
sendo P o periodo orbital, a o semi-eixo maior da érbita e kK uma constante.
Cada sistema planetario tera uma constante em particular, se érbitas
keplerianas forem obedecidas.

Newton, baseado nesta lei, desenvolveu sua Teoria da Gravitacao Univer-
sal cujo enunciado é: “Dois corpos quaisquer se atraem com uma forca
proporcional ao produto das suas massas e inversamente proporcional ao
quadrado da distancia que os separa.”

Com origem no centro de massa de um dos corpos, é expressada da seguinte
forma:

G(M1 ES Mg)

F=—

(3.6)
onde F' é o mdédulo da forca gravitacional, G' é a constante gravitacional
universal, 7 o médulo da distancia entre os corpos e M; e My suas massas.
A partir da equacao 3.6, podemos iguala-la a segunda Lei de Newton,

utilizando a massa reduzida, u = My x My /(My + Ms) :

*r Gu(My + Ms)
Haz ~ 2

(3.7)

pemitindo-nos reescrever a féormula da gravitacao nos moldes hoje conheci-
dos:

P2 472
L T (3.8)
CL3 G(M1 + MQ)

3.2 Elementos orbitais

Elementos orbitais sao os seis parametros necessarios para determinar
univocamente uma orbita kepleriana, em relagao a um plano de referéncia.
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Ainda assim, sao amplamente usados para problemas de n-corpos, quando
problemas envolvendo caos, sao simplificados em somas de orbitas elipticas.

Os elementos orbitais sao:

e Semi-eixo maior (a) — é a soma das distancias pericéntrica (mais
préoxima do baricentro) e apocéntrica (mais distante do baricentro)
dividida por dois, como visto na figura 3.1. E um parametro que define
o tamanho da érbita.

e Excentricidade (e¢) — Mede o quao achatada é uma érbita, em com-
paracao a uma trajetéria circular. Foi formulada na equagao 3.1.

e Inclinacgdo (i) - Angulo (0° < i < 180°) que mede a inclinacio do
plano da érbita em relacao ao plano de referéncia.

e Longitude do nodo ascendente () — Angulo (0° < Q < 360°)
entre a diregao de referéncia e o nodo ascendente (ponto onde o plano
da ofbita cruza com o plano de referéncia de maneira ascendente).

e Argumento do periastro (w) — Angulo (0° < w < 360°) medido
entre o nodo ascendente e o pericentro da orbita, respeitando o sentido
que o corpo realiza.

¢ Anomalia verdadeira (v) - Angulo entre o pericentro e a posi¢ao
atual do corpo na drbita, respeitando o sentido que o corpo realiza.

Alternativamente, por conveniéncia, encontramos outros elementos orbitais
em substituicao aos acima citados. Entre eles estao:

e Longitude do pericentro (w) — E a soma dos angulos w e

e Anomalia média (M) — E a distancia angular entre o pericentro
e a posicao que um corpo ficticio estaria em uma oOrbita circular, a
velocidade e periodo orbital iguais aos apresentados pelo atual corpo.

e Longitude média ()\) - E a soma dos angulos @ e M.
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Figura 3.3: Elementos orbitais. Fonte: en.wikipedia.org

3.3 Problema de n-corpos

O problema de n-corpos é um problema que trata da dinamica de n-corpos
interagindo gravitacionalmente, de forma simultanea.

A equacao de movimento é uma equacao diferencial de segunda ordem
(m#). Portanto, para resolvé-la, necessitamos de duas constantes — posigao
e velocidade — para cada dimensao e particula do sistema. Para resolvermos
o caso de n corpos em R?, 6n constantes sdo necessarias. No entanto, sao 10
as classicamente encontradas, sendo trées relacionadas ao centro de massa,
trés ao momento linear, trés ao momento angular e uma a energia total do
sistema. Posteriormente, Joseph-Louis Lagrange viria a encontrar, por meio
de simetrias, duas constantes a mais, relacionadas a eliminacao do tempo
e do nodo ascendente. Assim, o problema foi reduzido a determinacao de
6n — 12 constantes.

Apesar do problema de dois corpos ser integravel, Bruns demonstrou que
nenhuma constante independente das demais conhecidas poderia ser en-
contrada. No caso, o problema dos trés corpos nao poderia ser resolvido


en.wikipedia.org
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analiticamente pelo método da reducao de graus de liberdades por meio de
constantes.

Embora tenham sido propostas solucoes para o problema de 3 corpos
(Sundman, 1913) e para o problema de n-corpos (Wang, 1991) por meio
de série de potencias, as taxas de convergéncia foram consideradas muito
lentas. Tais solucoes sao de uso impraticavel até mesmo para computacao
numeérica e, portanto, nao sao utilizadas. Atualmente, o estudo do problema
de n-corpos usa integradores numeéricos.

Problema dos trés corpos restrito e pontos lagrangianos

O problema de trés corpos restrito consiste na interacao gravitacional
mutua de dois corpos massivos e mais um corpo de massa desprezivel, em
comparacao aos outros dois, que apenas sofre perturbacoes gravitacionais
dos demais. Este iltimo corpo é comumente chamado de particula de teste.

Ao tratarmos do problema restrito, circular e planar dos trés corpos, encon-
tramos cinco solugoes estaciondrias (L1, L2, L3, L4 e L5), chamados pontos
lagrangianos. Estes pontos sao localizagoes onde, teoricamente, a particula
teste mantém sua posicao em relacao aos outros dois corpos massivos do
sistema.

Dentre os cinco pontos lagrangianos, trés sao solucoes sao instaveis, sendo
elas os trés pontos colineares L1, L2 e L3 (vide figura 3.4). Isto é, uma
particula posicionada nestes pontos, ao sofrer minimas perturbacoes, se
desestabiliza e perde a posicao fixa perante os demais corpos. Os pontos L4
e L sao estaveis e se localizam nos vértices dos dois triangulos equilateros
no plano da orbita cuja base comum ¢é a linha que liga os dois corpos
massivos.

Os corpos que libram em torno de L4 e LL5, mantendo-se em configuracgao
co-orbital com um corpo mais massivo, sao chamados de troianos. Dentre
os exemplos de troianos que possuimos no Sistema Solar, destacam-se os
asterdides Gregos e Troianos, que libram em torno dos pontos L4 e L5 de
Jupiter, respectivamente. No entanto, nenhuma configuracao troiana foi
encontrada em exosistemas até o momento.



CAPITULO 3. DINAMICA ORBITAL DE N-CORPOS 28

Figura 3.4: Curvas equipotenciais do problema de trés corpos e os pontos de equilibrio
lagrangianos. Fonte: (Benacquista and Downing, 2013)

3.4 Ressonancias

Uma ressonancia orbital é dada quando h&a uma comensurabilidade de
frequencias entre corpos que orbitam em torno do mesmo ponto. Elas
podem ser fontes de estabilidade ou instabilidade orbital, com o passar do
tempo. Podemos classificar as ressonancias em trés: As ressonancias de
movimentos médios (RMM), as ressonéancias seculares e as ressonancias
spin-orbita.

Para que exista a ressonancia de movimentos médios, a comensurabilidade
de periodos orbitais entre os corpos do sistema ¢ condicao necessaria mas
nao suficiente. A condicao necessaria e suficiente é que o argumento critico
da ressonancia oscile em torno de um ponto de equilibrio, num regime de
libracao. No caso da ressonancia co-orbital o argumento critico é a diferenca
entre as longitudes médias , A1 - Ao, entre o corpo principal da érbita e um
corpo secunddrio que libra em torno dos pontos lagrangianos. Ainda assim,
comumentemente classificamos as RMM baseadas na comensurabilidade de
periodos que expressem uma razao de inteiros. Por exemplo, uma RMM
3:1 significa que um corpo orbita o baricentro do sistema trés vezes mais
rapido que o outro.
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As ressonancias spin-orbita ocorrem quando ha comensurabilidade entre os
periodos de rotacao e orbital do mesmo corpo. O exemplo mais conhecido
¢ a sincronicidade da rotacao da Lua.

Ressonancias seculares se desenvolvem quando ha comensurabilidade entre
frequéncias de precessao das longitudes do pericentro e/ou entre frequéncias
de precessao das longitudes do nodo. Ressonancias seculares envolvendo
as longitudes do pericentro podem causar alteracao na excentricidade dos
corpos. Quando envolvem a longitude dos nodos, sao as inclinacoes que
se alteram. Um tipo particular de ressonancia secular é a ressonancia de
Kozai, que envolve a libragdo do argumento do pericentro (w) em torno de
um valor constante, produzindo oscilagoes tanto na excentricidade quanto
na inclinacao do corpo perturbado.

RMM 1:1

A ressonancia de movimentos médios 1:1, envolve o compartilhamento de
uma mesma Orbita entre dois corpos. As érbitas com esta ressonancia
apresentam trés classificacoes: orbitas girino, orbitas ferradura e érbitas
quase-satélite. Para defini-las utilizamos a diferenca entre as longitudes
médias do corpo perturbador e do perturbado. Essa diferenca indica o
angulo do qual o corpo pouco massivo libra.

Orbitas girino sao aquelas em que a particula teste libra ao redor do pontos
L4 ou L5. Os asterdides troianos de Jupiter sao um exemplo. Orbitas
ferradura libram em torno do ponto L3, também passando ao redor de L4 e
L5. Orbitas quase satélites sao orbitas que libram em torno de 0° devido a
diferenca de excentricidade dos dois co-orbitais. Além das trés classificagoes,
Wiegert et al. (2017) confirmou o primeiro co-orbital orbitando na diregao
contraria de Jupiter. Quando visto do planeta, este descreve uma curva
chamada trissetriz. Todas estas orbitas estao representadas na figura 3.5.
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Tadpole [ & Qua llite Trisectrix

Figura 3.5: Tipos de Co-érbitas, RMM 1:1 (da esquerda para direita: girino, ferradura,
quase-satélite e trissetriz). Fonte: (Morais and Namouni, 2017)



Capitulo 4

Metodologia

Neste capitulo, descrevemos a metodologia utilizada. Comegamos por uma
breve descricao do pacote de subrotinas SWIFT quando entao, explicamos
como sao fornecidos os dados iniciais. Depois abordamos as etapas de
construgao da grade de condigoes iniciais e mostramos quais critérios foram
utilizadas para comparacao do estudo de Reategui.

4.1 O pacote de subrotinas SWIFT

SWIFT é um pacote de subrotinas e integradores numéricos especeializados
no estudo de um sistema dinamico de n-corpos que interagem entre si
gravitacionalmente. Foi escrito em Fortran 77 e pode ser baixado de
forma livre no sitio https://www.boulder.swri.edu/~hal/swift.html.
E utilizado e modificado pela comunidade até hoje. E a base da criacao
de outros pacotes semelhantes tais como o Swifter, criado por David E.
Kaufmann e disponivel no sitio http://www.boulder.swri.edu/swifter/

e o pacote MERCURY (Chambers and Migliorini, 1997).

Cada integrador apresenta peculiaridades quanto ao seu tipo de integracao,
velocidade e limitacoes a certas condicoes que podem ocorrer durante a
integracao.

Os integradores do SWIFT foram elaborados com base no Sistema Solar e
portanto, levam em consideracao uma estrela, corpos massivos e particulas
teste. Integradores para casos mais especificos, como sistemas planetarios
orbitando binarias, nao sao encontrados no SWIFT. Os presentes estao
listados na tabela 4.1.

31
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Integradores - SWIFT Nomenclatura
Método de Wisdom-Holman WHM ou MVS
Método de variaveis mistas regularizadas RMVS
Método de Burlich-Stoer BS
Método de Lyapunov LYAP
Método T+U de quarta ordem TU4
Algoritmo Simplético para Corpos Massivos SyMBA

Tabela 4.1: Tabela com os integradores numéricos contidos no pacote SWIFT e como
sao chamados nos diretorios e nos c6digos.

O método de Wisdom-Holman (WHM), ou MVS nos diretérios do SWIFT,
remove as particulas teste da integracao quando elas encontram-se proximas
dos corpos massivos. O método de varidveis mistas regularizadas (RMVS) é
uma extensao do método anterior, que permite tais encontros sem remocao
das particulas teste. O método de Burlich-Stoer (BS) permite encontros
préoximos entre particulas teste e corpos massivos e de corpos massivos
entre si, apesar de ser cerca de 10 vezes mais lento que o método RMVS.
O método de Lyapunov (LYAP) encontra os expoentes de Lyapunov das
particulas teste, indicadores de caos que fornecem divergéncia exponencial
das condicoes iniciais destas particulas. O integrador de quarta ordem
(TU4) ¢é baseado em decompor o hamiltoniano entre a soma da energia
cinética T e o potencial gravitacional U. Nao permite encontros proximos
entre os corpos, sendo utilizado mais para testes de comparacao entre os
outros integradores. O integrador SyMBA manipula encontros entre corpos
massivos, utilizando da velocidade de um integrador MVS quando os corpos
nao estao proximos e uma adaptacao do tamanho do passo conforme os
corpos massivos se aproximem mais do raio de Hill ! especificado.

No presente estudo, como nao haviam particulas teste, todas as simulagoes
usaram o SyMBA.

Arquivos de Entrada e Saida

O SWIFT apresenta uma estruturacao semelhante para todos integradores,
em questao de como os arquivos de entrada e saida sao compostos. Os
arquivos principais de entrada sao pl.in, tp.in e param.in:

10 raio de Hill de um corpo é a distancia minima em que sua atracdo gravitacional é dominante.
Como exemplo, a Lua encontra-se dentro do raio de Hill terrestre, fazendo-a orbitar a Terra, em vez de
orbitar apenas o baricentro do Sistema Solar, como os demais sete planetas
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e pl.in - Onde se definem o nimero de corpos massivos do sistema e suas
posicoes e velocidades no plano cartesiano. As unidades escolhidas
devem ser tais que a constante gravitacional G seja igual a 1. Portanto,
utilizando a terceira lei de Kepler, obtivemos as massas na unidade
requisitada. Além destes parametros, o integrador SyMBA também
pede os raios fisicos dos planetas e seus respectivos raios de Hill. Por
fim, em pl.in é importante que a ordenacao dos planetas, de cima
para baixo, siga uma ordem crescente de distancia a estrela (semi-eixo
maior).

e tp.in - Arquivo equivalente de pl.in mas associado as particulas teste.
Em vez das massas e além das posicoes e velocidades cartesianas, a
quantidade de particulas é requisitada. No caso de SyMBA, que nao
possui particulas teste, todos os valores sao marcados com 0.

e param.in - Neste arquivo sao definidos o tempo de integracao, o
passo de integracao, o intervalo entre as saidas e uma série de flags
relacionadas a calculos que podem ser feitas durante as simulacoes,
como computacao de energia e momento angular do sistema, entre
outros. A mais importante é a que indica o calculo dos elementos
orbitais de todos os corpos massivos do sistema, em relacao ao tempo,
nos intervalos pré estabelecidos. Estes valores sao armazenados em
um arquivo binario, que é lido quando aplica-se a rotina follow.out,
contida no diretério tools do SWIFT. Os valores dados sao tempo, semi-
eixo maior, excentricidade, inclinacdo 2, longitude do nodo ascendente,
argumento do periastro e anomalia média.

Quando uma simulacao é interrompida, seja pelo tempo de integracao
previsto ou durante o processo, os dados de entrada contendo as informagoes
para a retomada a partir da interrupcao sao gravados em arquivos dump.

4.2 Condicoes iniciais dos planetas

Antes da definicao dos valores das condicoes iniciais para as simulacoes,
certos passos foram tomados. Entre eles, a escolha de coordenadas, a

2A inclinacdo fornecida é a inclinacdo em relacdo ao plano do sistema e ndo ao plano do céu. Portanto,
como as inclinagoes encontradas em bancos de dados virtuais sao dadas em relagao ao plano do céu e em
graus, deve-se reduzir 90° do valor dado e converté-los para radianos.



CAPITULO 4. METODOLOGIA 34

determinacao da fonte de dados dos elementos orbitais e construcao de

rotinas que determinassem uma impressao dos arquivos de entrada, no
layout usado pelo SWIFT.

As unidades utilizadas foram: tempo em dias e distancia em UA (o raio, na
tabela 4.2 s6 estd expresso em raios de Jupiter por, neste caso, representar
uma unidade mais adequada para a compreensao da grandeza referente aos
raios planetarios). Como os dados em massa de bancos de dado sao dados
em massas de Jupiter (M) e os das estrelas em massas solares (M), com
base na massa que o Sol possui na conversao de unidades quando G=1 as
massas foram transformadas em massas solares e posteriormente, a unidade
de massa desejada.

Quanto a fonte de dados utilizados, comparamos os dados da Enciclopédia de
Planetas Extrasolares (exoplanet.eu), Exoplanets Data Explorer (exoplanets.
org) e o NASA Exoplanet Archive (exoplanetarchive.ipac.caltech.
edu). Como certos dados do sistema Kepler-56 sao conflitantes nestes
bancos de dados, somente definimos as condigoes iniciais apds compararmos
estes dados aos referenciados nos artigos mais recentes e de maior relevancia.
Alguns valores, no entanto, precisamos assumir pois nao foram estudados
e/ou expostos. Para realizar os cédlculos dos raios de Hill, utilizamos a su-
brotina util_hills, que se encontra no diretério util do SWIFT. Os valores
iniciais utilizados estao expostos na tabela 4.2.

Kepler-56 b Kepler-56 ¢ Kepler-56 d

Raio (R,) 0.58 0.88 1.736
Semi-eixo maior (UA) 0.1028 0.1652 2.16
Excentricidade 0.04 0 0.2
Inclinagao (°) 6.16 5.98 0e 30
Longitude do nodo (°) 0 0 0
Argumento do periastro (°) 0 0 -15
Anomalia média (°) 51.403 -178.0 -69.631

Tabela 4.2: Condigoes iniciais utilizadas para o Sistema Kepler-56. Apesar O raio do
planeta d foi estimado considerando uma densidade igual a de Jupiter. Para
a inclinagao de Kepler-56 d consideramos dois valores — (0° referente a uma
érbita quase co-planar em relacdo os demais planetas do sistema (Modelo
1) e 30° (Modelo 2), da mesma forma que esté exposto em Redtegui (2015).
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Definicao das condicgoes iniciais dos troianos

No presente estudo, associamos o termo “troiano” ao estabelecido quando
dois ou mais corpos corpos, co-orbitais, apresentam uma diferenca de 60°
entre suas longitudes médias (A). Um é o corpo principal da érbita e os
outros sao seus “troianos”. Esta situacao é representada na equacao a
seguir:

At — Ay = 60° A=M+Q+w (4.1)

onde os indices t e pl correspondem a troiano e planeta, respectivamente.
As particulas teste de Reategui obedeceram essas expressoes, especificando
uma diferenca de 60° no argumento do pericentro (w) e de 0° entre as
longitudes do nodo (2) e as anomalias médias (M).

Antes de determinarmos os arquivos de entrada em posicoes e velocidades
cartesianas, definimos as condigoes iniciais dos troianos, incluindo suas
dimensoes, massas, quantidade e definicao da zona co-orbital:

e Incluimos um corpo de 1 Rg e 1 Mg em cada caso analisado, pois
o estudo dinamico de corpos semelhantes a Terra sao de interesse
astrobioldgico. Ja que configuracoes como as aqui analisadas ainda nao
foram encontradas na natureza, considera-las alia estes interesses (as-
trobiol6gicos) aos do estudo dinamico vigente (apresentar as alteragoes
de estabilidade quando consideramos o problema com corpos massivos
co-orbitais, em contraste as particulas-teste estudadas por Reategui

(2015)).

e A zona co-orbital foi definida como a variacao de 2s, do semi-eixo
maior médio do planeta real.

Categorizamos as simulacoes em diferentes configuracoes, representando a
combinagao entre um ou mais planetas reais de um sistema (Kepler-56) e 1
troiano. Entao, classificamos as configuragoes com a seguinte notacao:

[Sistema| + [Letras correspondentes aos planetas presentes na combinacao| +
[“”] 4+ [Letra correspondente a érbita do planeta que o troiano compartilhal.
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Como exemplo, temos as 4 configuragoes possiveis para o Caso 1:

1. keplerb6b_b
2. keplerd6bc_b
3. keplerb56bd_b
4. kepler56bcd_b

A critério de comparacgao entre as diversas possibilidades de manipular os
angulos que compoe A, ainda obedecendo a condicao imposta pela equacao
4.1, realizamos simulacoes dos sistemas completos para dois casos:

1. wy — wy = 60°, Q — Q= 0°, My — M,y = 0° — Aw = 60°
2. My — My = 60°, w; —wy = 0°, Q —Qy = 0° — AM = 60°

O primeiro, Aw = 60°, foi utilizado por Redategui. Adicionamos AM = 60°
para teste. No entanto, os resultados nao foram compativeis entre as duas
situagdes descritas, com respeito a estabilidade (embora a mudanca de AQ2
pudesse causar alguma espécie de mudanca na estabilidade, optamos por
apenas utilizar os dois A supracitados). Tais comparacoes podem ser vistas
nas tabelas 4.3 a 4.6, que contém os valores de semi-eixo maior médio em
unidades astronomicas UA, excentricidade maxima e tempo de retirada
da simulacao em dias — caso a érbita nao seja estavel — calculados através
da simulacao de troianos nas configuracoes em quesito, durante 1 milhao
de anos. Desta maneira, adicionamos ambas as condigoes (AM = 60° e
Aw = 60°) as simulagoes realizadas.
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Estruturacao de diretorios

Para a organizacao das simulacoes, de acordo com as categorizacoes pro-
postas na tultima subsecao, contruimos uma arvore de diretérios para cada
sistema. A nomenclatura utilizada seguiu os seguintes termos:

e Casos - Referentes a orbita que o planeta compartilha.
e Modelos - Referentes a inclinacao de Kepler-56d utilizada.
e Diferencas entre angulos - Representam qual critério, “Aw =

60°”ou “AM = 60°”, que se estd utilizando.

A arvore de diretdrios, criada com base nestas classificacoes e utilizada em
nosso trabalho se apresenta como:

Kepler-56

~— MODELO 1 ou 2 ‘

L Caso1,20u3 |

1 Aw ou AM

Configuracao planetaria

Grade de condigoes iniciais para os troianos

Além das condicoes iniciais fixas supracitadas, realizamos variacoes nos
valores de excentricidade e de semi-eixo maior dos troianos. Ao combiné-los,
criamos grades de condicoes iniciais para os troianos, de forma a contemplar
4 valores de excentricidade e 100 valores de semi eixo maior para cada
configuracao.
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As excentricidades variaram de 0.1 a 0.5, com espacamento regular de
0.1. Os semieixos escolhidos variaram entre um intervalo de @, £ Aay,
onde a, corresponde aos semi-eixos maiores médios de planetas co-orbitais
aos troianos, calculados a partir das simulagoes dos sistemas completos
sem a presenca de troianos, e Aa, corresponde ao valor do desvio padrao
amostral dos semi-eixos maiores (s,) calculado a partir dos a,. Os valores
de semi-eixo, dentro do limite de 2s,, foram equiespacados em intervalos de
25,/99, totalizando 100 valores distintos de semi-eixo para cada a,. Cada
configuracao possivel, portanto, consistiu de um total de 4 x 100 condigoes
iniciais, respeitando a hierarquia da estrutura de diretorios ja descrita.

Apoés determinados os passos pré-integracao, foi criada uma pequena rotina
em Fortran que converteu os elementos orbitais em coordenadas cartesianas
de posicao e velocidade, tal qual o formato requisitado pelo pl.in. Nesta
rotina foi chamada a subrotina orbel_el2xv do SWIFT, que se encontra
no diretoério orbel.

4.3 Critérios de estabilidade - indicadores de caos

Neste trabalho, uma configuracao é considerada estavel quando o troiano
nao deixa a zona co-orbital, permanecendo préximo aos pontos lagrangianos
L4 e L5, durante todo o tempo de integracao.

A realizacao das simulacoes e as saidas de follow.out, por si s6, nao
apresentam informacao suficiente acerca da estabilidade das orbitas. E
necessaria a aplicacao de critérios de estabilidade e estimadores de caos.
Utilizamos os seguintes indicadores:

e Método de Excentricidade Mdaxima (MEM): as perturbagoes que o
troiano sofre durante a integracao podem causar um grande aumento de
excentricidade e, entao, retira-lo da zona co-orbital. As excentricidades
correspondentes a uma érbita eliptica vao de 0 a 1. Excentricidade igual
a 1 configura uma érbita parabdlica e maior que 1, uma hiperbdlica. No
entanto, em altas excentricidades para uma drbita eliptica (proximas
a 1), os troianos estao mais sujeitos a sair da ressonancia e serem
ejetados do sistema.

e Desvio padrdo amostral da excentricidade (s.): indica uma medida
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de dispersao dos dados em torno de média amostral de uma variavel
aleatoria (no caso, a excentricidade média €,). Quando aplicada a
um conjunto de valores de saida de um elemento orbital, podemos
verificar se houve uma grande variacao deste elemento, ao longo do
tempo. Um s, alto, em relacao a outras simulacoes, é indicativo de
possivel instabilidade.

Matematicamente, o desvio padrao amostral é equacionado como:

N

1 _

sendo N o numero de valores do conjunto em que se ¢ aplicado s
(nimero de saidas para o elemento orbital estudado, no caso deste
problema), ;) o valor da varidvel (elemento orbital no caso) dada no

instante ¢(i) e T a média dos valores para todo o tempo T = S #().

4.4 Processamento das simulacoes

As diversas grades de condicoes iniciais foram integradas utilizando-se a
cluster Alphacrucis do Laboratério de Astroinformatica da USP, sediado
no Instituto de Astronomia, Geofisica e Ciéncias Atmosféricas. O uso
deste cluster é aberto a projetos da comunidade astronomica brasileira.
O hardware consiste de 96 nés SGI Altix ICE 8400, cada um com dois
processadores AMD Opteron 6172 Magny-Cours de 12 nucleos, totalizando
2304 ntcleos de processamento.

O cédigo SyMBA nao esta paralelizado, mas as simulagoes sao rodadas de
forma distribuida, isto é, o cddigo serial é replicado em diferentes nicleos de
processamento, considerando em cada caso uma condicao inicial diferente.
Para rodar processos em forma distribuida é necesséario usar o sistema de
fila de submissao de processos. O cluster Alphacrucis utiliza o gerenciador
de filas PBS Torque. O script de submissao para a fila tem a seguinte
estrutura:

#PBS -S /bin/bash # shell of the job
#PBS -N trojan # name of the job
#PBS -V # set verbose output
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#PBS -1 walltime=24:00:00 # max time of simulation in hh:mm:ss
#PBS -1 nodes=24 # number of tasks alocated
#PBS -j oe # redirects output to stdout and stderr

#Change to working directory
cd PBS O WORKDIR

# Preparewrapperscript
cat >PBS_O_WORKDIR /wrapper.sh << EOF
#!/bin /bash

#Initial task id
TASKI=1

#Set the task id
let TASK=$TASKI+$PBS_-VNODENUM

#Set directory number
DNUM=$(echo $TASK — awk ‘printf (“%03d”, $1)")

#Enter directory
cd $PBS_O_ WORKDIR /troiano$DNUM

#Run the task
$HOME /pnogueira/swift_symbab.x > screen.out 2>&1

EOF

#Make the wrapper executable
chmod u+x $PBS_O_WORKDIR /wrapper.sh

#Submit the wrapper to the nodes
pbsdsh -v $PBS_O_WORKDIR /wrapper.csh

O script acima é colocado num arquivo que chamamos pbsjob.sh e que é
submetido ao sistema de filas através do comando:

gsub pbsjob.sh

Para verificar o andamento do job utilizamos os comandos
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gstat -a

ou

showq

Caso seja necessario cancelar o processo, utiliza-se o comando
qdel “no._do_processo”

Tipicamente, a simulacao de uma grade utilizando 400 nicleos demora 72
horas, mas o problema é que nesse caso ¢é preciso esperar a que o cluster
disponibilize de forma simultanea os 400 ntcleos, o que pode demorar
algumas semanas dependendo da demanda dos usuarios. Assim, resulta
mais pratico fragmentar a grade e rodar cada parte da mesma em um
nimero menor de nicleos. Em particular, as 400 condicoes iniciais de cada
grade foram distribuidas em 16 jobs de 24 nicleos mais 1 job de 16 nicleos,
com o qual houve um ganho consideravel nos tempos de execucao dos jobs.



Capitulo 5

Resultados e Discussoes

Neste capitulo apresentamos os resultados obtidos através das simulacoes.

O primeiro passo foi validar a estabilidade de Kepler-56, considerando
os dois modelos possiveis de configuracao planetaria para este sistema ja
mencionados (Modelos 1 e 2). Estas simulag¢oes serviram para obter os
valores médios dos semi-eixos maiores dos planetas e a amplitude maxima
da variacao do semi-eixo de cada planeta utilizada para definir os limites da
regiao de libragao troiana que iremos analisar. Detalhamos estes parametros
nas tabelas 5.2 e 5.3. Cabe destacar que, em funcao dos limites maximo e
minimo escolhidos em semi-eixo, nossa analise dinamica ¢é focada na regiao
mais central da ressonancia co-orbital. Como ja mencionamos, a ideia é
comparar a estabilidade dessa regiao central com os resultados obtidos por
Redtegui utilizando particulas de teste.

Para discutir a estabilidade dos troianos, escolhemos particularmente dois
indicadores de estabilidade: a excentricidade maxima e o desvio padrao
amostral (s.) da excentricidade. Os resultados para cada simulagao anali-
sada sao apresentados na forma de mapas de cor, cujo eixo das abcissas
corresponde aos valores de semi-eixo maiores iniciais de cada simulagao
da grade, o eixo das ordenadas corresponde as excentricidades iniciais
das simulagoes, e a paleta de cores corresponde ao valor do indicador de
estabilidade.

Por outro lado, analisamos o efeito de considerar duas configuracoes angula-
res diferentes como condicao inicial para os troianos: AM = 60°, mantendo
iguais os angulos restantes, ou Aw = 60°, mantendo iguais os angulos
restantes. Cabe salientar que ambas configuragoes correspondem a condigao
inicial A\ = 60°. Uma comparacao entre os resultados de estabilidade obti-
dos para uma mesma condicao inicial, usando as duas possiveis diferencas

43
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angulares, é apresentada nas tabelas 4.3 a 4.6. Discutiremos este resultado
em detalhe a seguir.
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5.1 Comparacgao entre simulacoes com diferentes
diferencas de angulos iniciais

As configuracoes que apresentam divergéncia quanto a estabilidade, quando
aplicamos a diferenca entre angulos, AM = 60° ou Aw = 60°, foram:
“Keplerb6bcd_b - Modelos 1 e 27e “Keplerb6bc_b - Modelos 1 e 2”7. As
distintas coordenadas cartesianas iniciais de posicao e velocidade, conforme
inseridas no arquivo pl.in, sao encontradas na tabela 5.1. Estas coordenadas
sao as mesmas tanto nos Modelos 1 e 2 quanto nas diferentes configuragoes
planetarias, pois se referem ao mesmo troiano “b”. Por mais que haja
pequenas diferencas nas coordenadas e velocidades de cada configuracao,
estas nao parecem explicar por si so os resultados divergentes de estabilidade
mostrados nas tabelas 4.3 a 4.6.

X y z VX vy VZ
AM = 60° | -0.451e-01 | 0.937e-01 | 0.101e-01 | -0.555e-01 | -0.240e-01 | -0.259e-02
Aw = 60° | -0.426e-01 | 0.903E-01 | 0.975e-02 | -0.579e-01 | -0.247e-01 | -0.267e-02

Tabela 5.1: Valores das coordenadas de posi¢ao e velocidade cartesianas iniciais para as
configuragoes Kepler56bc_b (Modelos 1 e 2) e Kepler56bed-b (Modelos 1 e
2) .

Kepler56bc_b — Modelos 1 e 2

A configuragoes Keplerb6bc_b Modelo 1 e 2 apresentam a mesma evolugao
temporal de seus elementos orbitais, quando aplicada a diferenca entre
angulos AM vs. Aw. Os resultados desta evolucao sao apresentados na
figura 5.1. Estes graficos foram limitados no eixo das abcissas no instante
em que o troiano é removido da simulacao quando Aw = 60°. Podemos
ver na figura que ha uma variacao alta da excentricidade neste caso desde
o inicio das simulacoes. Notamos que esta variacao s6 afetou o semieixo
pouco antes da expulsao do troiano, quando a excentricidade comecou a
subir descontroladamente até 1. Quanto as diferencas de A, observamos que
no caso instavel, esta diferenca varia por todas as possibilidades angulares
e nao apresenta clara oscilacao em torno de 60° . Portanto, parece que por
algum motivo nao muito bem entendido, este objeto em particular nao se
encontra em configuracao troiana.
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Kepler 56bc_b - Modelol e Modelo 2

AM = 60°
— Aw = 60°

N ' UL

0 2000 4000 6000 8000 10000 12000 14000 16000
Tempo (Anos)

Figura 5.1: Evolucao temporal de semi-eixo maior e excentricidade do troiano b e
evolucao temporal da diferenca de A entre o planeta Kepler-56b e seu
troiano co-orbital, nas configuragoes Keplerb6bc_b — Modelos 1 e 2.

Kepler56bcd_b — Modelo 1

A simulacao de Kepler56bcd_b — Modelo 1 apresenta o mesmo problema em
relacao as diferencas AM vs. Aw que no caso da simulacao Keplerb6bc_b —
Modelos 1 e 2. A excentricidade do caso instavel oscila desde o instante
inicial, aparentemente afetando o semi-eixo maior, que cresce até sair da
zona co-orbital muito antes do integrador eliminar o corpo da integracao.
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Kepler56bcd_b - Modelo 1

AM = 60° U
0l — Aw=60°
0 2000 4000 6000 8000 10000 12000 14000 16000

Tempo (Anos)
Figura 5.2: Evolucao temporal de semi-eixo maior e excentricidade do troiano b e

evolucao temporal da diferenca de A entre o planeta Kepler-56b e seu
troiano co-orbital, na configuragao Keplerb6bcd_b — Modelo 1.

Kepler56bcd_b — Modelo 2

A configuracao Keplerb6bcd_b Modelo 2, em seu caso instavel, sofre da
mesma condicao que as diferenca de A dos graficos anteriores. No entanto
a excentricidade e semi-eixo somente apresentam altos valores pouco antes

do troiano instavel ser retirado da simulacao. Esta configuracao, em

comparacao as outras duas, apresenta oscilacoes em seus elementos orbitais
bem mais brandas, até o momento da instabilidade. Nesta nao parece que a
variacao de excentricidade acarreta a variacao de semi-eixo mas que ambas

se desestabilizam aproximadamente simultaneamente.
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Excentricidade
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Kepler 56bcd_b - Modelo 2

350

AM = 60°
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Figura 5.3: Evolucao temporal de semi-eixo maior e excentricidade do troiano b e

evolucao temporal da diferenca de A entre o planeta Kepler-56b e seu
troiano co-orbital, na configuracao Keplerb6bcd_b — Modelo 2.

5.2 Resultados do sistema Kepler-56 — Modelo 1

A integracao do sistema Kepler-56 — Modelo 1 completo, sem troianos, foi
realizada com um tempo total de integracao de 10 milhoes de anos. O
passo foi 1/20 do periodo orbital do planeta mais interno, ou seja, 0.52508
dias. Este modelo nao apresenta variagoes em semi-eixo e excentricidade e
inclinacao, de acordo com os critérios de estabilidade utilizados, suficientes
para se considerar instabilidade. Foi classificado, portanto, como um sistema

estavel.
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Kepler-56 - Modelo 1

23

Inclinagao (°)
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Figura 5.4: Evolucao temporal de semi-eixo maior, excentricidade e inclinagao dos
planetas do sistema Kepler-56 — Modelo 1.

A partir das simulacoes acima criamos a tabela 5.2, com @, e Aa, a serem

usados para definir os limites das grades de troianos a serem simuladas.

Casos

Configuracao

ay (UA)

Aapl (UA)

Caso 1

Kepler56b_b
Kepler56bc_b
Kepler56bd_b

Kepler56bed_b

0.10284343

8.034e-05

Caso 2

Kepler56c_c
Kepler56bed_c
Kepler56bc_c
Kepler56¢ed c

0.16513453

4.755e-05

Caso 3

Kepler56d_d
Kepler56bd_d
Kepler56ced_d

Kepler56bed_d

2.150649

4.662e-03

Tabela 5.2: Configuracoes consideradas para o estudo de estabilidade dinamica de
troianos no sistema Kepler-56 - Modelo 1. Estes resultados sao referentes as
simulacoes completas do sistema, sem a presenca de troianos.
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Kepler-56 — Modelo 1 — AM = 60°
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Figura 5.5: Mapas de estabilidade para s. e €,,4,, considerando apenas o planeta
Kepler-56b e seu troiano.
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Figura 5.6: Mapas de estabilidade para s, e €,,4,, considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56b.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb6b_b manteve o sistema
estavel mas em Keplerb56bed b nao houve estabilidade alguma (as cores de
valor mais baixo comegam com excentricidade 1, parabdlica).
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Figura 5.7: Mapas de estabilidade para s. e €,,4,, considerando apenas o planeta
Kepler-56¢ e seu troiano.
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Figura 5.8: Mapas de estabilidade para s, e €,,4,, considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56c¢.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb56c_c manteve o sistema
estavel mas em Keplerb6bcd_c, s6 houve estabilidade quando a excentrici-

dade inicial do troiano foi de 0.1.
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Figura 5.9: Mapas de estabilidade para s, € €,,4,, considerando apenas o planeta
Kepler-56d e seu troiano.
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Figura 5.10: Mapas de estabilidade para s. € €,,q., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56d.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb6d_d manteve o sistema
estavel para excentricidades iniciais de 0.1, 0.2 ou 0.3. O mesmo ocorreu

para Keplerb6bcd _d.
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Kepler-56 — Modelo 1 — Aw = 60°
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Figura 5.11: Mapas de estabilidade para s. € €,,4,, considerando apenas o planeta
Kepler-56b e seu troiano.
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Figura 5.12: Mapas de estabilidade para s. € €,,4., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56b.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb6b_b manteve o sistema
estavel mas em Keplerb6bed_d causou total instabilidade, assimo como nas

mesmas configuracoes, em AM = 60°.
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Figura 5.13: Mapas de estabilidade para s. € €,,q., considerando apenas o planeta
Kepler-56¢ e seu troiano.
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Figura 5.14: Mapas de estabilidade para s. e €,,4., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56¢.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb6c_c manteve o sistema
estavel mas o sistema Keplerb6bcd_c somente se mostrou estavel quando o
troiano iniciou com excentricidade 0.1, de mesma forma quando AM = 60°.
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Figura 5.15: Mapas de estabilidade para s. € €,,q., considerando apenas o planeta

Kepler-56d e seu troiano.
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Figura 5.16: Mapas de estabilidade para s. e €,,4., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56d.
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Tanto para Kepler56d_d quanto para Keplerb6bcd_d, o sistema apenas
se mostrou estavel quando o troiano iniciou com mesma excentricidade
de Kepler-56d: 0.2. Esta situacao se diferencia do caso AM = 60°, pois
naquelas configuragoes a excentricidade de Kepler-56d nao afetou as regioes
de estabilidade nos mapas.

5.3 Resultados do sistema Kepler-56 — Modelo 2

A integracao do sistema Kepler-56 — Modelo 2, completo e sem troianos,
foi realizada com um tempo total de integracao de 10 milhoes de anos. O
passo foi 1/20 do periodo orbital do planeta mais interno, ou seja, 0.52508
dias. Este modelo nao apresenta variagoes em semi-eixo e excentricidade,
de acordo com os critérios de estabilidade utilizados, suficientes para se
considerar instabilidade. A inclinacao dos planetas mais internos oscila
bastantante em torno da inclinacao de Kepler-56d, mais distante. Ainda
assim o sistema se mantém estavel devido ao forte acoplamento entre os
coplanares Kepler-56b e Kepler-56¢.
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Kepler-56 - Modelo 2
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Figura 5.17: Evolucao temporal de semi-eixo maior, excentricidade e inclinagao dos
planetas do sistema Kepler-56 — Modelo 2.

A partir das simulacoes acima criamos a tabela 5.3, com @, e Aay a serem
usados na definicao das grades de condicoes iniciais de troianos.
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Casos | Configuracao | a, (UA) | Aa, (UA)
Kepler56b_b
Caso 1 | Keplerb6bc_b | 0.10284372 | 8.033e-05
Kepler56bd_b
Kepler56bed_b
Kepler56c_c
Caso 2 | Keplerb6bed ¢ | 0.16513431 | 4.748e-05
Kepler56bc_c
Kepler56¢d c
Kepler56d_d
Caso 3 | Keplerb6bd_d 2.150698 4.476e-03
Kepler56cd_d
Kepler56bed_d

Tabela 5.3: Configuracoes consideradas para o estudo de estabilidade dinamica de
troianos no sistema Kepler-56 - Modelo 2. Estes resultados sao referentes as
simulacoes completas do sistema, sem a presenca de troianos.
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Kepler-56 — Modelo 2 — AM = 60°
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Figura 5.18: Mapas de estabilidade para s. € €,,4,, considerando apenas o planeta
Kepler-56b e seu troiano.
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Figura 5.19: Mapas de estabilidade para s. € €,,4., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56b.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb6b_b manteve o sistema
estavel mas em Keplerb6bed b, ndo houve estabilidade alguma (as cores de
valor mais baixo comegam com excentricidade 1, parabdlica).
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Figura 5.20: Mapas de estabilidade para s. € €,,q., considerando apenas o planeta
Kepler-56¢ e seu troiano.
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Figura 5.21: Mapas de estabilidade para s. € €,,4., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56¢.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb56c_c manteve o sistema
estavel. Em Keplerb6bcd_c, o sistema sé apresentou estabilidade com

troianos que iniciaram com excentricidade 0.1.
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Figura 5.22: Mapas de estabilidade para s, € €,,4,, considerando apenas o planeta
Kepler-56d e seu troiano.
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Figura 5.23: Mapas de estabilidade para s. € €,,q., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56d.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb6d_d manteve o sistema
estavel quando se iniciou com excentricidade 0.1, 0.2 ou 0.3. O sistema
se mostrou instavel com o troiano se iniciando em excentricidade 0.4. O
mesmo ocorreu para Keplerb6bced_d.
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Kepler-56 — Modelo 2 — Aw = 60°
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Figura 5.24: Mapas de estabilidade para s. € €,,4., considerando apenas o planeta
Kepler-56b e seu troiano.
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Figura 5.25: Mapas de estabilidade para s. € €,,4., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56b.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb6b_b manteve o sistema
estavel mas o sistema Keplerb6bcd_b mostrou-se totalmente instavel, assim
como nas mesmas configuragoes, quando AM = 60°.



CAPITULO 5. RESULTADOS E DISCUSSOES

Kepler56c¢c_c

<
0.0014
(3]
5
S w
< 0
‘U 0.0012
N
0.0010
-
o
0.0008
0.165087 0.165101 0.165115 0.165129 0.165143 0.165157 0.165171
@ inicial (UA)
<
0.30
[32]
8 >
L [
£ £
@ 0.24 9
N
0.18
-
0.12

0.165087 0.165101 0.165115 0.165129 0.165143 0.165157 0.165171
inicial (UA)

Figura 5.26: Mapas de estabilidade para s. € €,,q., considerando apenas o planeta
Kepler-56¢ e seu troiano.
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Figura 5.27: Mapas de estabilidade para s. € €,,4., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56¢.
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Notamos que a presenca do troiano em Keplerb6c_c manteve o sistema
estavel mas o sistema Keplerb6bcd_c somente se mostrou estavel quando o
troiano iniciou com excentricidade 0.1, de mesma forma quando AM = 60°.
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Figura 5.28: Mapas de estabilidade para s. € €,,q., considerando apenas o planeta

Kepler-56d e seu troiano.
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Figura 5.29: Mapas de estabilidade para s. € €,,4., considerando o sistema Kepler-56
completo, com a presenca do troiano co-orbitando Kepler-56d.
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Novamente, tanto para Keplerb6d_d quanto para Keplerb6bcd_d, o sistema
apenas se mostrou estavel quando o troiano iniciou com mesma excentrici-
dade de Kepler-56d: 0.2. Esta situagao se diferencia do caso AM = 60°,
pois naquelas configuracoes a excentricidade de Kepler-56d nao afetou as

regioes de estabilidade nos mapas.



Capitulo 6

Consideracoes finais e perspectivas

Mediante as simulacoes de 1 milhao de anos, utilizadas para as construcoes
dos mapas de estabilidade, observamos que a presenca de troianos de 1 My,
e 1 R4 nao alteram as estabilidades estabelecidas quando foram utilizadas
as particulas de teste. No entanto, a estabilidade parece ser mais sensivel as
condicoes iniciais em excentricidade. Esta conclusao estd restrita a regiao
mais central da ressonancia co-orbital, ja que a escolha dos limites em
semi-eixo das grades nao foi suficiente para abranger toda a extensao das
zonas co-orbitais.

Verificamos que apesar de mantermos a condi¢ao Ay — A, = 60°, variagoes das
combinacoes do angulos que compoem A causam diferencas de estabilidade
nos sistemas (vide tabelas 4.3 a 4.6), indicando sensibilidade do sistema as
posicoes das orbitas dos troianos. Entretanto, nao conseguimos elucidar a
origem desta sensibilidade. Cabe destacar que essas diferencas apenas foram

detectadas nos mapas de estabilidade, quando comparamos as configuracoes
do Caso 3 entre AM = 60° e Aw = 60°.

Obtivemos um panorama geral sobre o problema de trés corpos geral quando
consideramos configuracoes de apenas um planeta, seu troiano e a estrela
e comparamos as saidas dos mapas de estabilidade. Estas se mostraram
altamente estaveis, dependentes apenas da excentricidade inicial do troiano.
Porém, nas configuragoes Caso 3 — Aw = 60° notamos que o sistema mais
estavel se da quando a excentricidade inicial do troiano é coincidente com a
excentricidade 0.2 de Kepler-56 d. Nas outras, as situacoes mais estaveis
eram correspondentes as menores excentricidades iniciais dos troianos.

Notamos que em configuragoes que ha a presenca dos planetas quase-
ressonantes Kepler-56 b e Kepler-56 ¢, juntamente com um troiano que
compartilhe uma de suas érbitas, as regioes de estabilidade sao reduzidas.
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Isto nao ocorre quando nao ha a presenca desta ressonancia. Também
nao ocorre quando, mesmo havendo a presenca da ressonancia, o troiano
compartilha a sua orbita com Kepler-56d. Concluimos entao, que a presenca
da ressonancia 2:1 afeta a estabilidade do sistema, quando ha a presenca de
um troiano “b”ou “c”, de forma similar ao resultado de Redtegui (2015).
Nao encontramos diferencas ao considerar os Modelos 1 e 2 para Kepler 56,
também em consonancia com os resultados de Redtegui (2015).

Os mapas de estabilidade obtidos sao compativeis com a parte central dos
mapas de estabilidade de Reategui. Concluimos entao que, para planetas
com massa de tipo terrestre, a aproximacao de particulas de teste para a
analise dinamica da configuracao orbital é suficiente. Para completar este
estudo, entretanto, deveriamos por um lado estender o intervalo de variacao
de semi-eixos maiores iniciais, para poder estudar toda a regiao de libracao
troiana, e por outro lado considerar planetas troianos com massas maiores,
de tipo super-Terra.
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