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Resumo

Conexoes planeta-estrela através do estudo das atmosferas de Jupiteres
quentes
Micah Guimaraes do Carmo Navia
Orientadores: Prof. Dr. Luan Ghezzi Ferreira Pinho e Dra. Patricia Cruz
RESUMO DO TRABALHO DE CONCLUSAO DE CURSO SUBMETIDO A0 CURSO DE MESTRADO EM ASTRO-
NOMIA, OBSERVATORIO DO VALONGO, DA UNIVERSIDADE FEDERAL DO RIO DE JANEIRO, COMO PARTE

DOS REQUISITOS NECESSARIOS A OBTENGAO DO TITULO DE MESTRE.

Nas ultimas trés décadas, a pesquisa em exoplanetas avangou consideravelmente, incluindo a identificagao
de uma classe peculiar denominada Jupiteres quentes logo nas primeiras detecgoes. Esses exoplanetas
possuem raios e massas comparaveis aos de Jupiter, mas orbitam suas estrelas hospedeiras em periodos
extremamente curtos, inferiores a dez dias, o que os expoe a niveis intensos de radiacao estelar e resulta
em temperaturas extremamente altas. A proximidade com a estrela sugere que a radiagdo pode impac-
tar significativamente suas atmosferas. Para explorar esses efeitos, estudos analisam dados de eclipses
secunddrios, que ocorrem quando o planeta é ocultado pela estrela. Essas observagoes permitem estimar
a emissdo térmica das atmosferas, determinando temperaturas de brilho no infravermelho e detectando
caracteristicas como inversoes térmicas, que correspondem a mudangas no gradiente de temperatura em
funcdo da pressdo atmosférica. Utilizamos dados de eclipses secundérios observados em comprimentos
de onda no infravermelho médio (3,6, 4,5, 5,8 e 8 um, obtidos pelo Spitzer) e préximo (J, H e Ks)
considerando uma amostra de 95 Jupiteres quentes para testar a hipétese de que planetas sem inversao
térmica orbitam estrelas ativas, enquanto aqueles com inversao estao ao redor de estrelas inativas. Para
isso, reproduzimos e atualizamos duas abordagens de trabalhos anteriores que usam dados de eclipse
secunddario nas bandas 3,6 e 4,5 um para classificar as atmosferas de Jupiteres quentes. Neste traba-
lho, expandimos a andlise para todas as bandas mencionadas anteriormente. Além disso, fizemos uma
série de comparagoes entre pardmetros estelares, planetarios e do sistema planeta-estrela, separando as
amostras em exoplanetas com e sem inversdo. Os resultados mostraram uma correlagdo significativa
entre as temperaturas de brilho nas bandas H, 5,8 um e 8,0 um e o indice de atividade cromosférica
log Ryk. Verificamos que as distribuices de exoplanetas com e sem inversdo em relacio a log Rik sdo
estatisticamente diferentes (p < 0,05), assim como as distribui¢oes para o indice empirico na cor 3,6 - 4,5
pm. Além disso, confirmamos hipéteses de trabalhos anteriores ao verificarmos a presenca de inversao
térmica nas atmosferas mais irradiadas, e a auséncia nas menos irradiadas. Dessa forma, concluimos
que a radiagdo estelar exerce uma influéncia significativa nas propriedades atmosféricas dos Jupiteres
quentes, e que a inversao térmica pode resultar da interacdo complexa entre multiplos fatores, incluindo
caracteristicas da estrela hospedeira e condigbes especificas do planeta. Esses resultados servem como

base inicial para o estudo de atmosferas de exoplanetas rochosos, como as super-Terras.

palavras-chave: FExoplanetas, Jupiteres quentes, atmosferas planetdrias, atividade cromosférica.

Rio de Janeiro
Fevereiro de 2025



Abstract

Planet-star connections in the context of hot Jupiters atmospheres
Micah Guimaraes do Carmo Navia

Supervisors: Prof. Dr. Luan Ghezzi Ferreira Pinho and Dr. Patricia Cruz

Abstract FINAL PROJECT SUBMITTED TO THE MASTER COURSE IN ASTRONOMY, VALONGO OBSERVA-
TORY, FEDERAL UNIVERSITY OF RIO DE JANEIRO, AS PART OF THE REQUIREMENTS FOR OBTAINING
THE TITLE OF MASTER IN ASTRONOMY.

In the last three decades, exoplanet research has advanced considerably, including the
identification of a peculiar class known as hot Jupiters early in the first detections. These exo-
planets have radii and masses comparable to Jupiter’s but orbit their host stars in extremely
short periods, with less than ten days. This proximity subjects them to intense stellar radiation,
resulting in extremely high temperatures. The closeness to their stars suggests that radiation
may significantly impact their atmospheres. To explore these effects, studies analyze data from
secondary eclipses, which occur when the planet is occulted by its star. These observations allow
the estimation of the atmospheres’ thermal emission, determining brightness temperatures in
the infrared and detecting features such as thermal inversions, which represent changes in the
temperature gradient as a function of atmospheric pressure. We used secondary eclipse data at
mid-infrared wavelengths (3.6, 4.5, 5.8, and 8 um, obtained by Spitzer) and near-infrared (J,
H, and Ks), considering a sample of 95 hot Jupiters to test the hypothesis that planets without
thermal inversions orbit active stars, while those with inversions orbit inactive stars. For this, we
reproduced and updated two approaches from previous works that use secondary eclipse data in
the 3.6 and 4.5 pm bands to classify the atmospheres of hot Jupiters. In this work, we expanded
the analysis to all the bands mentioned above. Additionally, we performed various comparisons
between stellar, planetary, and planet-star system parameters, separating the samples into exo-
planets with and without inversions. The results showed a significant correlation between the
brightness temperatures in the H, 5.8 pym, and 8.0 um bands and the chromospheric activity
index log Rj. We found that the distributions of exoplanets with and without inversion relative
to log Riyk are statistically different (p < 0.05), as the distributions for the empirical index in the
3.6 - 4.5 um color. Furthermore, we confirmed hypotheses from previous studies by observing the
presence of thermal inversions in the most irradiated atmospheres and their absence in the less
irradiated ones. Thus, we conclude that stellar radiation significantly influences the atmospheric
properties of hot Jupiters and that thermal inversions may result from the complex interplay
of multiple factors, including host star characteristics and specific planetary conditions. These
results serve as an initial foundation for studying the atmospheres of rocky exoplanets, such as

super-Earths.

keywords: Fxoplanets, hot Jupiters, planetary atmospheres, chromospheric activity.

Rio de Janeiro
February 2025
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Exoplanetas: uma perspectiva historica

A Astronomia é uma das disciplinas cientificas mais antigas, estando presente no
desenvolvimento do pensamento humano desde seus primeiros registros. Naturalmente,
ocupa um espaco importante no imaginario popular, incitando questionamentos fi-
loséficos, como a origem, o destino e a pluralidade dos mundos. A descoberta dos
primeiros planetas do Sistema Solar (mais internos que Urano) ocorreu ha aproxima-
damente 4000 anos pelos babilénicos, por meio de observagoes do céu a olho nu (Sa-
chs, 1974). Cerca de 3600 anos depois, Giordano Bruno formulou hipéteses sobre a
existéncia de incontaveis sistemas solares no Universo (Bruno, 1584). Pouco mais de
quatro séculos depois, Mayor &Queloz (1995) descobriram 51 Pegasi b: o primeiro pla-
neta fora do Sistema Solar (i. e., um ezoplaneta) orbitando uma estrela parecida com

o Sol. Atualmente, temos mais de 5700 exoplanetas confirmados®.

Com a descoberta de 51 Pegasi b, surgiram intimeras duvidas acerca das teorias de
formagao e evolugao de sistemas planetdrios ao verificarem que a configuracao orbital
do planeta era muito diferente daquelas observadas no Sistema Solar. Com aproxima-
damente metade da massa de Jupiter e um periodo orbital de apenas 4,2 dias (Mayor
&Queloz, 1995), 51 Pegasi b foi o primeiro exoplaneta tipo Jupiter quente detectado.

Esses objetos sao gigantes gasosos parecidos com Jupiter em tamanho e massa, mas

! Consultado em https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/ em 17/12/2024.
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apresentam perfodos orbitais tdo curtos quanto 10 dias. Pela terceira lei de Kepler?,
concluimos que sao objetos extremamente proximos de suas estrelas hospedeiras e, con-
sequentemente, apresentam temperaturas elevadas. Para comparacao, Mercirio, o pla-
neta mais interno do Sistema Solar, tem um periodo orbital cerca de 21 vezes mais longo

do que 51 Pegasi b (4,2293 + 0,0011 dias, Mayor &Queloz, 1995).

Na literatura, existem trés teorias principais que tentam explicar como objetos tao
extremos como esses poderiam ter se formado (ver Dawson &Johnson, 2018, para uma
revisdo sobre teorias de formacao de Jupiteres quentes): formacao in-situ; migragao
pelo disco de gés; e migracao por efeitos de maré de alta excentricidade. A primeira
teoria sugere que os Jupiteres quentes poderiam se formar ja nessa configuracdao que
observamos hoje devido a acrecao do material presente no disco protoplanetario. A
segunda se baseia na troca de momento angular entre o planeta e o disco, resultando
no encurtamento da orbita por torque. Finalmente, a terceira teoria também esta
relacionada com a perda de momento angular do planeta, induzindo-o a orbitas mais
excéntricas, perdendo energia pela interacao gravitacional com a estrela e resultando

em uma Orbita mais circular e interna.

A deteccao de 51 Pegasi b foi realizada pelo método de velocidade radial, onde sao
medidas pequenas oscilacdes no movimento da estrela causadas pela interagao gravitaci-
onal com o planeta. Esse método foi o mais bem sucedido para a detecgao de exoplanetas
até 2013 e ainda hoje é o método mais utilizado para a confirmagao da massa planetaria.
No entanto, véarios outros métodos de detecgao foram surgindo a medida que os exopla-
netas cativaram a atencgao dos cientistas. A Figura 1.1 ilustra a quantidade cumulativa
de deteccoes separada pelos métodos de detecgao. Podemos observar que o método de
transito planetdrio é o mais eficaz, sendo responsavel por 74% das deteccoes, seguido
pelo método de velocidade radial, com 19% das deteccdes®. Na préxima secio, descreve-
remos o funcionamento do método de transito e a sua importancia para a caracterizacao

das atmosferas de exoplanetas.

20 quadrado do periodo orbital de um planeta é diretamente proporcional ao cubo do semi-eixo maior
da sua érbita (Kepler, 1609).
3Consultado de https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/ em 06/02/2025.
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Cumulative Counts vs Discovery Year
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FIGURA 1.1. Histograma cumulativo de exoplanetas confirmados por diversos métodos de detecgao.
O método de transito estd representado pela cor verde, enquanto o método de velocidade radial estd
representado pela cor roxa. Figura retirada do NASA Ezxoplanet Archive em 06/02/2025, disponivel
em https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/exoplanetplots/.

1.2 O Método de Transito

O método de transito planetario é uma das abordagens mais importantes e eficazes
para a deteccao e caracterizacao de exoplanetas. Ele se baseia na passagem de um
planeta em frente da sua estrela hospedeira, causando diminuig¢oes periédicas no brilho
estelar, como ilustrado na Figura 1.2. Dessa forma, é necessario um alinhamento entre
o plano orbital planetario e a linha de visada do observador, onde a probabilidade de se
ter uma configuragao orbital adequada para a detecgdo é dada pela razao entre o raio
estelar e a distancia entre o planeta e a estrela, considerando uma 6érbita circular? e

Barnes (2007) para o caso de érbitas elipticas.

O fenoémeno é dividido em trés momentos: eclipse primdrio (ou transito); eclipse
secundario (ou ocultagdo) e o momento intermedidrio, que fornece a curva de fase para o
exoplaneta (ver Figura 1.2). Durante o transito, o exoplaneta passa na frente da estrela,

bloqueando parte do brilho e causando uma diminuicdo periédica no fluxo estelar que

“Ver Borucki &Summers (1984) para mais detalhes sobre a derivacao da probabilidade de se ter
alinhamento orbital adequado para a detecgao do exoplaneta.
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pode ser quantificada pela seguinte equacao:

ar (5’ o

onde AF ¢ a profundidade do transito, F' é o fluxo total do sistema e R, e R, sdo
os raios do planeta e da estrela, respectivamente. Com isso, é possivel determinar o
raio planetario, além de outros parametros como, por exemplo, a densidade estelar,
a inclinagdo da drbita e o periodo orbital (ver Seager &Mallén-Ornelas, 2003, para a
derivagao completa desses parametros). Portanto, existe um viés observacional que favo-
rece a deteccao de exoplanetas grandes e préximos de suas estrelas (como os Jupiteres
quentes), pois esses objetos geram profundidades de eclipse maiores e a proximidade
permite a observagao de um nimero maior de transitos em um determinado intervalo
de tempo, resultando em detecgoes estatisticamente mais confidveis. De fato, o primeiro
exoplaneta a ser descoberto por esse método foi o Jupiter quente HD 209458 b, com
raio de 1,27 + 0,02 Ry (Charbonneau et al., 2000; Henry et al., 2000), onde R; é o raio
de Jupiter, e aproximadamente 11% dos exoplanetas detectados por esse método até os

dias atuais sdo gigantes gasosos de curto perfodo (R, > 0,5 R;; P < 10 dias)5.

estrela e hemisfério noturno do planeta

o~ Transito

estrela menos a sombra do planeta

FIGURA 1.2. Esquematizacdo do método de transito planetdrio. Figura adaptada de Winn (2010).

®Consultado de https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/ em 06/02/2025.
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Além de fornecer informagoes a respeito dos parametros fisicos dos exoplanetas, o
transito também possibilita a caracterizacao de atmosferas através da espectroscopia de
transmissao. Quando um exoplaneta com atmosfera passa na frente da estrela, a luz
estelar atravessa esse meio e pode ser absorvida pelas espécies quimicas ali presentes.
Essa interacao depende diretamente do comprimento de onda, A, sendo que para A\ onde
a atmosfera é mais opaca, menos luz serd transmitida para o observador. Dessa forma,
ao comparar os espectros obtidos antes e depois do transito, é possivel identificar quais

assinaturas espectrais sd@o oriundas da atmosfera planetédria (Kreidberg, 2018).

Entre o transito e a ocultagdo, observa-se o planeta em diferentes fases da odrbita.
O resultado é chamado de curva de fase e fornece informacoes a respeito do transporte
de energia e dinamica da atmosfera. Com esses dados, é possivel mapear a estru-
tura térmica da atmosfera, identificando variacées de temperatura entre os hemisférios
diurno, aquele voltado para a estrela, e noturno, oposto a estrela (Stevenson et al.,
2014a; Challener et al., 2024). No entanto, o foco deste trabalho é a utilizacdo das

profundidades de eclipse secundario, descritas na secao a seguir.

1.2.1 Eclipse Secundario

Ao contrario do transito, o eclipse secundério (ou ocultacao) ocorre quando o exo-
planeta passa atras da estrela, desaparecendo da linha de visada do observador. Nesse
momento, observa-se apenas o fluxo estelar. Portanto, ao comparar os fluxos imediata-
mente antes, depois e durante a ocultagao, é possivel determinar a contribuicao do fluxo
do planeta. Em geral, essa contribuicdo é dada pela combinagao entre a luz refletida
e emitida. Em comprimentos de onda mais curtos, na regiao do 6ptico, a luz refletida
domina o fluxo planetario e a profundidade do eclipse secundério é, aproximadamente,
dada por (Alonso, 2018):

=4 (Rp>2¢(a), (12)

a

6

onde A, é o albedo geométrico”, a é o semi-eixo maior da 6rbita e ¢(a) é a funcao de

fase” para um angulo de fase a. Por outro lado, em comprimentos de onda mais longos,

50 albedo geométrico é a razao entre a luz refletida por um corpo celeste em oposigao total (quando
estd completamente iluminado e visivel para o observador) e a luz que seria refletida por uma superficie
plana reflexiva ideal com a mesma segdo de choque.

"Essa fungdo quantifica a fragdo do hemisfério iluminado do planeta visivel para um observador.
Quando a = 0° o hemisfério est4 completamente iluminado, enquanto para o = 180°, o hemisfério esté,
completamente escuro.
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no infravermelho, a luz emitida domina o fluxo planetario e a profundidade do eclipse

secunddrio passa a ser calculada como (Alonso, 2018):

% _ D) <Rp>2 (1.3)
F. BxT.) \R./) ’ '
onde B)(T') é a fungao de Planck para um comprimento de onda A\ e temperatura de
brilho T referente ao A de observacao. Essa temperatura é um dos principais parametros
desta pesquisa, sendo definida como a temperatura que um corpo negro teria de tal forma
a emitir a mesma quantidade de energia, em um dado comprimento de onda A, que o

objeto observado.

Corpos negros sao objetos ideais que absorvem toda radiagao incidente, entram em
equilibrio térmico e reemitem perfeitamente, sem refletir. Matematicamente, a intensi-
dade especifica de um corpo negro é definida pela funcao de Planck (ver Carroll &Ostlie,
2017, para uma explicacao detalhada):

2hmwcA AP

BA(T) = ohe/\KT _ 1’

(1.4)

onde h é a constante de Planck, ¢ é a velocidade da luz no vacuo, k é a constante de
Boltzmann e T é a temperatura. A Equagao 1.3 é uma aproximacao vélida apenas
para comprimentos de onda no infravermelho, visto que nessa faixa do espectro eletro-
magnético a contribuicao da luz refletida é minima, enquanto a contribuicao térmica do
planeta é maior devido as altas temperaturas da atmosfera. Portanto, para conseguir
identificar qual porcao do fluxo planetario é refletido ou emitido, deve-se observa-lo em
diferentes comprimentos de onda. A combinacao dessas duas contribuicoes constituem o
espectro de emissao do exoplaneta (ver Alonso, 2018, para uma revisao detalhada sobre

eclipses secunddrios e suas implicagoes na caracterizacao de atmosferas).

1.2.2 Observagoes pelo método de transito ao longo dos anos

Tanto os transitos quanto as ocultagoes podem ser observados por telescopios terres-
tres e espaciais. Primeiramente, faremos um panorama das missoes espaciais e depois
entraremos em detalhes sobre os telescopios terrestres utilizados desde o inicio das ob-
servacoes pelo método de transito até os dias atuais. Por fim, destacaremos as novas

geracoes de telescopios que serao langados dentro das préximas décadas.
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Apesar de néao ter sido projetado exclusivamente para coletar dados de exoplanetas,
o telescopio espacial Spitzer (Werner et al., 2004) foi langado em 2003 com a missao
de observar o Universo em comprimentos de onda no infravermelho, complementando
o Programa de Grandes Observatérios da NASA (Hubble, no visivel; Compton, em
raios gama e Chandra, em raios-X). O Spitzer foi responsavel pela primeira detecgao
direta da luz de um exoplaneta, fornecendo dados de eclipses secundarios nas bandas
3,6 e 4,5 pm para o Jupiter quente TrES-1 b (Charbonneau et al., 2005). Dois anos
depois, Fortney &Marley (2007) detectaram vapor de dgua nas atmosferas dos Jupiteres
quentes HD189733 b e HD209458 b usando as bandas 8,0 e 16,0 um. Entre essas duas
descobertas, lancava-se em dezembro de 2006 o primeiro telescopio espacial desenvol-
vido para a deteccao e caracterizagao de exoplanetas pelo método de transito: CoRoT
(Convection, Rotation and planetary Transits, Baglin et al., 2006). O CoRoT descobriu
e caracterizou 39 exoplanetas, majoritariamente gigantes gasosos de curto periodo, de-
tectou pela primeira vez uma super-Terra (exoplanetas com massas de até 10 massas
terrestres; Valencia et al., 2007) com o método de transito, além de identificar aproxi-
madamente 600 candidatos até o final da miss@o, em outubro de 2012 (Deleuil et al.,
2018). Em margo de 2009, foi langado o telescépio Kepler (Borucki et al., 2010), que
revolucionaria a area, terminando sua missao primdaria com mais de 2700 exoplanetas
confirmados e cerca de 2000 candidatos ao observar uma area de 116 graus quadrados,
aproximadamente. Devido a um mau funcionamento nos equipamentos de estabilizagao
e orientacao em 2013, a missao Kepler foi adaptada para varrer o céu ao longo do
plano da ecliptica, i. e., o plano da érbita da Terra ao redor do Sol. Essa nova fase da
missdo levou o nome de K2 (Howell et al., 2014), ficando ativa até outubro de 2018°.
Com isso, foram detectados outros 547 exoplanetas, além de 975 candidatos a serem
confirmados?. No inicio do mesmo ano, em 2018, lancava-se a missao espacial TESS
(Transiting Ezoplanet Survey Satellite, Ricker et al., 2015) visando detectar exoplanetas
com tamanhos parecidos ao da Terra. Atualmente, somam-se 604 exoplanetas confir-
mados pelo telescépio TESS e mais 4691 esperando confirmacio!®. Um ano depois, a
Agéncia Espacial Europeia (European Space Agency, ESA) langou a missao CHEOPS
(CHaracterising ExOPlanet Satellite, Benz et al., 2021) com o propésito de observar

®Consultado em https://science.nasa.gov/mission/kepler/ em 28/01/2025.
9Consultado de https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/docs/counts_detail.html em
06/02/2025.
YConsultado de https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/docs/counts_detail.html em
06/02/2025.
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estrelas que ja tenham exoplanetas confirmados e caracteriza-los usando o método de
transito. Finalmente, chegamos no telescépio espacial James Webb (JWST, na sigla em
inglés), lancado em dezembro de 2021. Um dos principais objetivos dessa missao é a
caracterizacao das atmosferas de exoplanetas gasosos e rochosos que orbitam estrelas
frias (Gardner et al., 2006, 2023). Dados de eclipse secundério estao sendo utilizados
para determinar, por exemplo, a auséncia de atmosfera para o exoplaneta terrestre Gl
486b (Weiner Mansfield et al., 2024) e a primeira deteccao direta de nuvens de silicato
na atmosfera de Jupiteres quentes para HD 189733 b (Inglis et al., 2024).

E evidente que telescépios espaciais tém sido de extrema importancia para o au-
mento de deteccoes de exoplanetas e para a caracterizacao de suas atmosferas. No
entanto, telescopios terrestres também foram responsaveis por centenas de deteccoes,
como: HATNet (Hungarian-made Automated Telescope Network, Bakos et al., 2004); su-
perWASP (Wide Angle Search for Planets, Pollacco et al., 2006); TrES ( Trans-Atlantic
Ezxoplanet Survey, Alonso et al., 2007); projeto XO (McCullough et al., 2005); KELT
(The Kilodegree Extremely Little Telescope, Pepper et al., 2007); projeto MEarth (Berta
et al., 2012); SPECULOOS (Search for habitable Planets EClipsing ULtra-cOOIl Stars,
Sebastian et al., 2021); e mais recentemente, NGTS (Next-Generation Transit Survey,
Wheatley et al., 2018). Muitos desses projetos sao compostos por telescépios em ambos

hemisférios terrestres para maximizar a varredura do céu e a probabilidade de deteccoes.

Os telescopios da préxima geragao destinados & deteccao e caracterizagao de exopla-
netas pelo método de transito incluem tanto observatérios espaciais quanto terrestres.
Entre os telescépios espaciais, destacam-se o PLATO (Planetary Transits and Oscilla-
tions of Stars, Ragazzoni et al., 2016), da Agéncia Espacial Europeia, programado para
langamento em 2026, que focara na busca por exoplanetas semelhantes a Terra em zonas

habitveis!!

e na caracterizagao precisa de estrelas hospedeiras; e o Ariel (Atmospheric
Remote-sensing Infrared Exoplanet Large-survey, Tinetti et al., 2022), a primeira missao
projetada especificamente para investigar a composicao quimica e as estruturas térmicas
de centenas atmosferas de exoplanetas. Ja no campo dos telescépios terrestres, projetos

como o ELT (Extremely Large Telescope), no Chile, trardao avangos significativos com

sua enorme capacidade de coleta de luz (com um espelho de 39 metros de diametro) e

"'Definida como a regiao ao redor da estrela onde a temperatura na superficie planetaria permite a
presencga de dgua no estado liquido (https://science.nasa.gov/exoplanets/habitable-zone/).
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alta resolugao, permitindo anélises detalhadas de atmosferas exoplanetarias (Padovani

&Cirasuolo, 2023).

Essas missoes geraram uma base de dados muito ampla de exoplanetas conhecidos
e que transitam, o que levou a obtencao de dados de eclipses secundéarios de maneira
individualizada para o estudo de suas atmosferas. Com esses dados, possibilita-se a
caracterizacao das atmosferas de exoplanetas com o uso de modelos atmosféricos. Na
préxima secao, faremos uma revisao dos resultados dos modelos utilizados na literatura
desde as primeiras aplicagoes em atmosferas de Jupiteres quentes até os dias atuais,
além de destacar fenomenos atmosféricos pertinentes para essa pesquisa (e.g., inversao

térmica e circulagao atmosférica).

1.3 Caracterizacao de atmosferas exoplanetarias

Como vimos na Secao 1.2.1, a profundidade do eclipse secundario depende do com-
primento de onda da observacdo. Dessa forma, a observacao do eclipse secundario em
faixas extensas de comprimento de onda (e.g., do éptico até o infravermelho) fornece o
espectro de emissao do planeta e permite identificar em quais regioes ocorrem absorgoes
ou emissoes. Na literatura, existem duas abordagens utilizadas para caracterizar a
atmosfera de um exoplaneta usando espectros de emissao (e transmissao): modelagem
espectral direta e modelos de recuperagao (ou modelagem inversa). A modelagem espec-
tral direta simula espectros atmosféricos de exoplanetas com base em parametros previ-
amente definidos, sendo teis para testar hipdteses especificas, mas limitados por essas
suposicoes. Ja os modelos de recuperagao interpretam diretamente espectros observados
para inferir propriedades atmosféricas, oferecendo maior flexibilidade para determinacao

dos parametros, porém com maior custo computacional (Madhusudhan, 2019).

Um dos primeiros trabalhos a aplicar a modelagem a exoplanetas foi Charbonneau
et al. (2002), ao detectar sédio na atmosfera do Jupiter quente HD 209458 b, usando
espectro de transmissao obtido pelo telescopio espacial Hubble. Posteriormente, mode-
los mais avancados permitiram detecgoes de moléculas de maior complexidade, como
vapor de dgua (H2O, Tinetti et al., 2007), metano (CHy, Swain et al., 2008) e 6xido de
titanio (TiO, Sedaghati et al., 2017). Com o avango das missoes espaciais voltadas para

a observacao de exoplanetas, como o JWST, a disponibilidade de dados fotométricos e



Introducao 25

espectroscdpicos tem crescido significativamente nas tltimas décadas. Como resultado,
o uso de modelos de recuperacao esta se tornando cada vez mais viavel para a caracte-
rizacao detalhada das atmosferas desses objetos. Atualmente, exitem inlimeros modelos
de recuperagao para espectros de emissao e transmissao disponiveis na literatura (Mac-

Donald &Batalha, 2023).

Assim como a atmosfera da Terra, as atmosferas de Jupiteres quentes sao extrema-
mente complexas pela variedade de fené6menos presentes em diferentes altitudes, como
mostra a regiao central da Figura 1.3. Dependendo da altitude, verificam-se diferentes
fendmenos atmosféricos, devido a variacao de pressao, composi¢ao, densidade e interagao
com a radiacao e o campo magnético estelar. Especialmente no caso dos Jupiteres quen-
tes, o semi-eixo maior da Orbita muitas vezes é pequeno o suficiente para coincidir ou
ultrapassar o raio da superficie de Alfvén da estrela, i. e., regiao onde o vento este-
lar é dominado pela energia magnética. Nesse cendrio, a interacao com o vento e o
campo magnético estelar pode promover o escape atmosférico das camadas mais exter-
nas e subsequente perda de massa (Presa et al., 2024). Nas camadas imediatamente
mais internas, a interagao com fétons de alta energia oriundos da estrela pode disso-
ciar moléculas e ionizar dtomos, alterando significativamente a quimica da regiao (Venot
et al., 2012). J4 em camadas mais internas e de maior pressao, as reagoes quimicas ocor-
rem em uma escala de tempo menor que 0s processos cinematicos, garantindo equilibrio

quimico (Madhusudhan, 2019).
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FiGurA 1.3. Canto esquerdo: diagrama de pressdo e temperatura representando trés tipos de perfis
térmicos: com inversdo (curva vermelha), sem inversdo (curva azul) e com baixa radiagdo incidente
(curva cinza tracejada). Centro: Representacdo de fendmenos atmosféricos para diferentes pressdes
(altitudes). Em ordem crescente de pressdo, tem-se: equilibrio quimico; circulagdo atmosférica; mis-
tura vertical; formacdo de nuvens e neblina; inversdes térmicas; processos fotoquimicos e escape at-
mosférico. Canto direito: profundidades de penetracdo para diferentes comprimentos de onda e as
espécies quimicas que podem ser detectadas para observacoes nas respectivas faixas do espectro ele-
tromagnético. Crédito: figura 1 de Madhusudhan (2019).

Nas camadas intermedidrias (entre 0,01 e 1 bar) verificam-se fendmenos mais atrela-
dos a dinamica e estrutura da atmosfera, sendo fortemente influenciados pela composicao
quimica e radiagao estelar. Dessa forma, essas regides geralmente estao em configuracoes
de desequilibrio quimico e radiativo. Um aspecto da dinamica atmosférica que trata o
fendmeno de movimentos verticais de células de gas é a magnitude da mistura vertical,
que atua para evitar a sedimentacao gravitacional de condensados (ver Zhang &Show-
man, 2018a,b, para exemplos de modelos que incluem mistura vertical e Menou, 2019
para o caso de transporte turbulento). Como as atmosferas de Jupiteres quentes tém
temperaturas mais elevadas, as moléculas em estado de vapor sao geralmente silicatos
e, logo, sao mais pesadas do que aquelas presentes em atmosferas mais frias como a da

Terra.

Além da composi¢ao quimica e da dinamica (circulagao), um dos fatores mais de-
safiadores para a modelagem atmosférica é a formagao de estruturas como nuvens e
neblinas. Diversos trabalhos apontam a importancia de se considerar essas estruturas
na interpretacao dos espectros (e.g. Wakeford &Sing, 2015; Barstow, 2020; Kiefer et al.,

2024). Em geral, camadas de nuvens geram um continuo nos espectros de transmissao ao
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longo de todos os comprimentos de onda, impondo um limite de opacidade que impede
a observacao de camadas mais profundas. A presencga dessas nuvens e seus impactos
nos espectros acabam por mascarar, ou até cobrir totalmente, as assinaturas espec-
trais, resultando em valores de abundancias quimicas artificialmente baixos (Welbanks
&Madhusudhan, 2019). Portanto, torna-se necessirio incluir nuvens nas modelagens
atmosféricas por serem umas das principais fontes de opacidade (ver Helling, 2021, para
uma revisdo sobre nuvens em exoplanetas e Barstow &Heng, 2020 para uma revisao

sobre caracterizacao atmosférica).

Somado a isso, um dos fendmenos estruturais mais estudados no contexto de atmos-
feras de Jupiteres quentes é a inversao térmica. Na préxima secao, iremos explicar quais
880 os processos fisicos que podem causar inversao e citaremos exemplos de exoplanetas

que possuem atmosferas com essa caracteristica.

1.3.1 Inversao térmica

O estudo do perfil térmico de um exoplaneta disponivel na literatura é realizado
através da modelagem dos dados de eclipse secundario em diferentes bandas do infraver-
melho. O principal resultado dessa modelagem ¢ o perfil de temperatura e pressao, como
ilustrado no canto esquerdo da Figura 1.3, onde temos uma representagao esquematica
de uma inversao térmica indicada pela linha vermelha. Moléculas que sao fortes absor-
vedoras de radiagdo no éptico e no ultravioleta aquecem a regiao da atmosfera em que
estao presentes (ver canto direito da Figura 1.3) e reemitem em comprimentos de onda
menos energéticos, como o infravermelho. Para garantir equilibrio energético global, as
camadas mais internas a essa se resfriam, introduzindo um gradiente positivo de tem-
peratura com a diminui¢ao da pressao, i.e., uma inversao térmica (Kempton &Knutson,
2024). No espectro, podemos identificar a presenca de inversoes térmicas pelas linhas em
emissao; enquanto linhas em absorcao representam atmosferas que esfriam monotonica-
mente com a pressao. O ponto de maior aquecimento corresponde a altitude em que as
espécies absorvedoras estao localizadas. Portanto, a observacao de inversoes térmicas,
paralelamente com a caracterizacdo da composi¢ao quimica da atmosfera, permitem

identificar quais opacidades estao relacionadas a formacgao desse fenémeno.

As principais espécies quimicas presentes nas atmosferas de Jupiteres quentes séo

refratarias, pois apresentam altas temperaturas de condensacao. Oxidos pesados como
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TiO e éxido de vanddio (VO) sao fortes absorvedores em comprimentos de onda mais
curtos e tém sido propostos na literatura como os principais causadores de inversao
térmica nas atmosferas de exoplanetas (Fortney et al., 2008; Lothringer et al., 2018).
Outras moléculas mais leves, como monéxido de carbono (CO) também foram observa-
das em emissao nas atmosferas de WASP-33 b e WASP-189 b, indicando a presenga de
inversoes térmicas (Yan et al., 2022; van Sluijs et al., 2023). Entretanto, para exopla-
netas extremamente irradiados e, consequentemente, mais quentes, espera-se que essas
moléculas sofram fotodissociacdo e nao sejam capazes de absorver a radiacao, resul-
tando em um espectro sem assinaturas e uma atmosfera sem inversao. No entanto, o
exoplaneta mais quente ja confirmado, KELT-9 b, parece apresentar inversao térmica
com TiO e VO em emissao no seu espectro (Changeat &Edwards, 2021), deixando ainda

em aberto a discussao.

1.3.2 Circulagcao atmosférica

Como vimos até agora, os processos fisicos nas atmosferas de Jupiteres quentes sao
decorrentes de varios fatores combinados: composicao quimica, radiagao incidente, tem-
peratura, dentre outros. A circulacdo atmosférica ndo é excegdo e tem sido estudada
através das curvas de fase para criar mapas de temperatura (Komacek et al., 2017)
e ventos (Kennedy et al., 2024); além de permitir a determinac¢ao dos contrastes de
temperatura entre os hemisférios observados (Challener et al., 2024). Para a maioria
dos Jupiteres quentes, a distancia até a estrela é pequena o suficiente para que o tra-
vamento gravitacional pela forca de maré estelar seja valido. Nesse caso, os periodos
rotacional e orbital dos planetas coincidem, de tal forma que um hemisfério estd sempre
voltado para a estrela (hemisfério diurno), enquanto o outro fica voltado para o sentido
oposto (hemisfério noturno). Modelos de circulagao atuais utilizam essa aproximagao
para resolver numericamente a estrutura atmosférica em trés dimensoes, calculando as
equacoes de dinamica de fluidos aplicadas a atmosfera e integrando essas solugoes a
aproximagoes de transferéncia radiativa (Mendonca, 2020). Esses modelos sao chama-
dos de GCM (General Circulation Models; ver Showman et al., 2020, para uma revisao

sobre modelos de circulagao atmosférica em Jupiteres quentes).

Neste trabalho, ndao é um objetivo estudar os modelos de circulacao atmosférica,

bastando uma classificagdo que considere diferentes tipos de redistribuicao energética.
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Para isso, adotamos os fatores de recirculagao, f, como definidos por Hansen (2008), de
tal forma que: f = 1/4 representa recirculagao isotrépica, i. e., o calor estelar é redis-
tribuido igualmente em ambos hemisférios do planeta; f = 1/2 representa recirculagao
eficiente apenas no hemisfério diurno; e f = 2/3 indica uma atmosfera com recirculacao

ineficiente em ambos hemisférios.

1.4 A influéncia das propriedades estelares

Além de detectar planetas, o método de transito abriu novas possibilidades no estudo
da interacao planeta-estrela, incluindo a influéncia de propriedades estelares sobre as
atmosferas planetdrias. Combinado com outras técnicas, como o método de velocidade
radial, ele continua sendo central no avanco do conhecimento sobre planetas fora do Sis-
tema Solar. Nas préximas subsegoes, faremos um panorama sobre possiveis correlagoes

entre parametros estelares e a estrutura atmosférica de Jupiteres quentes.

1.4.1 Radiagao incidente

Desde o inicio das observagoes das atmosferas de Jupiteres quentes, acredita-se que
a radiacao estelar tenha um papel central na formacao de inversdes térmicas devido a
forte absorgao de radiagao estelar em comprimentos de onda no 6ptico e ultravioleta por
compostos como TiO e VO, que atuam como aquecedores eficientes na alta atmosfera.
Fortney et al. (2008) sugerem que a presenca de tais moléculas depende da intensidade
da radiagao estelar incidente e da capacidade da atmosfera de reter esses absorvedores
em estado gasoso, o que ocorre em planetas altamente irradiados e suficientemente
quentes para evitar a condensagao deles. De fato, Cruz (2015) encontrou um resultado
compativel ao comparar a temperatura de brilho na banda Ks para 18 Jupiteres quentes
com a radiagao incidente, onde os exoplanetas mais irradiados apresentaram inversao

térmica.

Recentemente, Wallack et al. (2021) apresentaram uma métrica que compara as
temperaturas de brilho nas bandas 3,6 e 4,5 ym do Spitzer com a temperatura de
equilibrio. O resultado dessa métrica mostrou que os exoplanetas mais frios sdo mais
brilhantes em 3,6 do que em 4,5 ym, enquanto o contrario é valido para os exoplanetas

mais quentes. A hipdtese para explicar esse comportamento sugere que a molécula
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de monoxido de carbono estaria passando de absorcao para emissao com o aumento
da radiagao incidente (e, consequentemente, maior temperatura de equilibrio). Como
essa molécula atua principalmente na banda 4,5 pm e nao afeta significativamente a
banda 3,6 um, a diferenca entre a temperatura de brilho nessas duas bandas fornece
um diagnodstico prévio da presenca de inversao térmica. Por outro lado, em atmosferas
mais frias, compostos como CO poderiam estar em forma de condensados e seriam
incapazes de participar do processo de formacao de inversao térmica. Isso indica que
a temperatura de equilibrio e, consequentemente, o nivel de radiagao incidente, estaria

influenciando a quimica e estrutura das atmosferas desses exoplanetas.

Adicionalmente, a interagao entre radiacao estelar e dinamica atmosférica pode mo-
dular o grau de inversao térmica. Estudos como os de Parmentier et al. (2015) destacam
que a redistribuicao de calor, impulsionada por ventos atmosféricos, pode deslocar ab-
sorvedores para regioes onde a radiacao nao é tao intensa, afetando a eficicia da inversao
térmica. Dessa forma, a andlise conjunta de modelos radiativos e dindmicos se tornou es-
sencial para conectar a intensidade da radiagao incidente aos perfis térmicos observados

em Jupiteres quentes.

1.4.2 Atividade cromosférica

Essa complexa interacao entre processos radiativos e dindmicos nao se limita a at-
mosferas planetarias, mas também desempenha um papel crucial na compreensao da
influéncia de camadas estelares como a cromosfera. Nesse sentido, o estudo da ativi-
dade cromosférica das estrelas se tornou de extrema importancia para averiguar possiveis

influéncias nas atmosferas de exoplanetas de curto periodo, como os Jupiteres quentes.

A cromosfera é uma camada de plasma inomogénea intermediaria entre a fotosfera
e a coroa estelar (Roberts, 1945; Bohlin et al., 1975; Solanki et al., 1994). Nessa regiao,
linhas de emissao de espécies ionizadas sao observadas em quantidades acima do espe-
rado (e.g. linhas H e K do Ca II'?), indicando um desvio do equilibrio radiativo e a
predominéncia de efeitos ndo-térmicos magnéticos. Além disso, ao contrario do que é
observado na fotosfera, o resfriamento dessa camada se d4 principalmente pela radiacao

em linhas de ressonancia intensas de espécies como Mg IT e Ca II (Vernazza et al., 1981).

12 . . . ;. . . ~ s . .
Em Astronomia, indicamos o estdgio de ionizagdo dos elementos quimicos por numerais romanos. O
numeral I indica um elemento neutro, o II, um elemento uma vez ionizado e assim por diante.
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Essas emissoes sao indicadores diretos da atividade magnética estelar, que pode variar
devido a ciclos de atividade, manchas estelares e regides ativas (ver Hall, 2008, para

uma revisdo sobre a atividade cromosférica estelar).

Para investigar a variabilidade temporal das linhas H e K do Ca II, desenvolveu-se
um projeto observacional de 40 anos utilizando o Observatoério de Monte Wilson (Wilson,
1978; Duncan et al., 1991; Baliunas et al., 1995). Com isso, foi possivel determinar a
atividade cromosférica de milhares de estrelas através do indice log Ryi. Esse indice é
calculado através do indice adimensional S, definido pela razao entre as emissdes nos
centros das linhas H e K do Ca II e regites nos continuos R e V adjacentes a essas bandas
para comprimentos de onda maiores e menores que H e K, respectivamente (Noyes et al.,
1984; Duncan et al., 1991). Descrevemos o calculo de log Rjjx com mais detalhes na

Subsecao 2.2.4.

Estudos mostram que log Ry varia significativamente entre estrelas de diferentes
tipos espectrais e estados de atividade, fornecendo informacoes sobre ciclos magnéticos,
rotagao estelar, idade e até mesmo interacoes estrela-planeta em sistemas planetarios
préximos (Krejéova &Budaj, 2012; Lorenzo-Oliveira et al., 2018; Mignon et al., 2023;
Loaiza-Tacuri et al., 2024).
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FIGURA 1.4. Espectro da estrela HD 48676 na regiao das linhas H e K do Ca II. Os filtros triangulares
estdo indicados com linhas pontilhadas ao redor das linhas H e K. Os pseudocontinuos R e V estao
indicados pelos retdngulos com linhas pontilhadas. Crédito: figura 3 de Schréder et al. (2009).

A relacao entre a atividade cromosférica das estrelas hospedeiras e a presenca de
inversoes térmicas nas atmosferas de Jupiteres quentes foi proposta por Knutson et al.
(2010), de tal forma que a intensa radiagdo ultravioleta das estrelas ativas seria res-

ponsavel pela dissociagdo das moléculas absorvedoras (e.g. TiO e VO), impedindo a
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formacao da camada de inversdao. Da mesma forma, estrelas inativas permitiriam a
presenca dessas moléculas e, consequentemente, o desenvolvimento da inversao. Pen-
sando em uma maneira de classificar as atmosferas dos Jupiteres quentes, Knutson et al.
(2010) propoem um indice empirico (ver Secao 2.3 para mais detalhes) que compara a
inclinacao entre as profundidades de eclipse secundério observadas nas bandas 3,6 e
4,5 pm do Spitzer e as profundidades calculadas usando modelos atmosféricos para as
estrelas e modelando os exoplanetas como corpos negros. O resultado esta ilustrado na
Figura 1.5, onde exoplanetas com inversao estao representados por circulos vermelhos,
enquanto exoplanetas com atmosferas sem inversao estao representados por estrelas
azuis. O quadrado em cinza indica o exoplaneta CoRoT-2 b que, na data do estudo,

nao tinha informacao conclusiva sobre a presenca de inversao.
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FIGURA 1.5. Indice empirico de Knutson et al. (2010). Exoplanetas com e sem inversdo térmica
estao representados por circulos vermelhos e estrelas azuis, respectivamente. O quadrado cinza-escuro
representa o exoplaneta CoRoT-2 b, que na época nao tinha informacao sobre inversdo. Crédito: figura
5 de Knutson et al. (2010).

Mais recentemente, outros estudos na literatura investigaram a relacao entre a ati-
vidade estelar e os dados de eclipse secundério. Um exemplo é o trabalho de Cruz et al.
(2017), que compara as temperaturas de brilho de 11 Jupiteres quentes na banda Ks do
infravermelho préximo com o indice log Ry das estrelas hospedeiras. Fortalecendo a
hipé6tese de Knutson et al. (2010), Cruz et al. (2017) encontraram uma clara separagao
em atividade, onde exoplanetas sem inversao térmica se encontram na regiao das estre-

las ativas (log Ry > -4,9), enquanto o contrario foi observado para exoplanetas com
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inversao. Além disso, verificou-se uma correlacao negativa entre a temperatura de bri-
/ . . . ~
lho e log Ry, de tal forma que exoplanetas orbitando estrelas mais ativas sao menos

brilhantes na banda Ks, e vice-versa.

1.5 Objetivos

Apesar de todas essas relacoes planeta-estrela exploradas na literatura, ainda nao
compreendemos completamente como parametros estelares podem afetar a atmosfera
dos exoplanetas de curto periodo. Neste projeto, investigamos como a atividade cro-
mosférica, a temperatura e a radiacao incidente se relacionam com a presenga de inversao
térmica nas atmosferas de 95 Jupiteres quentes. Estudar as atmosferas desses exopla-
netas é muito importante, pois esses objetos oferecem laboratérios inicos para investi-
gar processos atmosféricos fundamentais sob condigoes extremas. Devido as suas altas
temperaturas e fortes interagbes com a radiacao estelar, os Jupiteres quentes exibem
dindmicas atmosféricas complexas, desequilibrio quimico, e fendmenos como inversoes
térmicas. Esses estudos ajudam a testar modelos de circulagao atmosférica, absorcao
radiativa e formacao de nuvens, permitindo um melhor entendimento a respeito das at-
mosferas de exoplanetas. Além disso, a compreensao dos diversos mecanismos presentes
nas atmosferas de Jupiteres quentes é o ponto de partida para entender a natureza das
atmosferas de exoplanetas menores, como as super-Terras e sub-Netunos, extremamente

interessantes no contexto da habitabilidade e Astrobiologia.

Os principais objetivos deste trabalho sao a reprodugao e atualizagao de trabalhos
anteriores da literatura que utilizam dados de eclipse secundario em bandas do infra-
vermelho para classificar as atmosferas de Jupiteres quentes conforme a presenca ou
auséncia de inversao térmica (Knutson et al., 2010; Wallack et al., 2021). Ademais,
pretendemos revisitar correlagoes encontradas entre temperatura de brilho e atividade
estelar (Cruz et al., 2017) e radiagdo incidente Cruz (2015). Como passo adicional,
faremos comparacoes entre os parametros planetdrios e estelares da nossa amostra de

95 exoplanetas, separando em subamostras com e sem inversao térmica.

No Capitulo 2, iremos explicitar os calculos dos parametros necessarios para a re-
producao e atualizacao das abordagens que tentam classificar as atmosferas usando

dados de eclipse secundario, além de explica-las e ressaltar as novidades desse trabalho.
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Nesse mesmo capitulo, indicaremos as comparacoes entre os parametros planetarios e
estelares analisando a informacao de inversao térmica. Em seguida, discutiremos os
resultados no Capitulo 3. Por fim, destacaremos as nossas principais conclusoes e pers-

pectivas futuras para esse trabalho no Capitulo 4.



Capitulo 2

Metodologia

Nesse capitulo, vamos descrever os dados da literatura usados e detalhar os calculos
necessarios para determinar os parametros presentes nas andlises das duas abordagens
que tentam classificar os Jupiteres quentes usando dados de eclipse secundario: o indice

empirico de Knutson et al. (2010) e a métrica de Wallack et al. (2021).

2.1 Dados da literatura

Como o principal objetivo do projeto é estudar a influéncia da atividade estelar nas
atmosferas dos Jupiteres quentes, fizemos uma extensa busca na literatura para reunir
dados dos exoplanetas e de suas estrelas. Primeiro, procuramos quais Jupiteres quen-
tes haviam sido estudados pelo método de transito, mais especificamente com dados
de eclipse secundéario no infravermelho. Tipicamente, esses objetos apresentam tempe-
raturas de equilibrio (ver Subsecao 2.2.2) entre 800 e 4000 K, resultando em maiores
contribuicoes do fluxo nas faixas do infravermelho. Como vimos na Equacao 1.3, esse
fato resulta em profundidades de eclipse mais pronunciadas, visto que a razao entre os
fluxos do planeta e da estrela aumenta. Com isso, a maioria das profundidades dis-
poniveis na literatura sao de bandas do infravermelho, sendo utilizadas para determinar
a contribuicao térmica do planeta. Nesse sentido, encontramos profundidades de eclipse

nas bandas 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um do Spitzer e J (1,24 um), H (1,66 um) e Ks (2,16

35



Metodologia 36

pum) do infravermelho préximo, resultando em 95 exoplanetas com dados em ao me-
nos uma dessas bandas. Na proxima subsecdo, descreveremos com mais detalhes as

caracteristicas dos exoplanetas e estrelas da amostra.

2.1.1 Analise populacional da amostra

A nossa amostra é composta de 95 sistemas planetérios, ilustrados na Figura 2.1.
Cerca de 43% da amostra faz parte de sistemas multiplos, enquanto a maioria é formada
por sistemas simples, com uma tnica estrela hospedeira de acordo com uma busca no
NASA Ezoplanet Archive'. Entretanto, consideramos, numa primeira andlise, que as
estrelas companheiras nao afetam os estudos deste trabalho, garantindo uma relacao in-
jetiva entre os planetas e estrelas da amostra. Ademais, nos certificamos de que nenhum
exoplaneta est4 em uma 6rbita circumbindria®, além de que o tratamento de sistemas
multiplos vai além dos nossos objetivos. Dentre as estrelas, temos tipos espectrais F,
G e K, partindo de temperaturas tao frias quanto 4140 K até um méaximo de 7600 K.
A gravidade superficial varia entre 3,93 e 4,66 dex, representando estrelas de sequéncia
principal e subgigantes. J4 a metalicidade, [Fe/H]?, varia consideravelmente, indo de
estrelas relativamente pobres em metais, com [Fe/H]= -0,41 dex até estrelas relativa-
mente ricas, com [Fe/H]= 0,46 dex, cujo valor médio é 0,0 dex com desvio padrao 0,2
dex. A Figura 2.1(a) compara os trés parametros estelares mencionados anteriormente
através de um diagrama de Kiel (introduzido por W.-R. Hamann, W. Schmutz e U. Wes-
solowski na década de 19805), onde Ter aumenta para a esquerda e log g aumenta para
baixo. Podemos verificar que, de fato, se trata de uma amostra bastante homogénea de
estrelas de tipo tardio. Esse resultado ja era esperado, dado que as missoes e os levan-

tamentos terrestres buscam exoplanetas em torno de estrelas de tipos espectrais F, G,

'Consultado em https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/index.html em 11/02/2025.

2Fizemos um cruzamento entre os identificadores de todos os exoplanetas da amostra com o NASA
Ezxoplanet Archive (disponivel em https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/index.html) para
obter a informagao da varidvel cb_flag, que indica se o exoplaneta estd em uma érbita circumbindria,
i.e., orbitando um sistema estelar binario. Em caso positivo, cb_flag = 1, j4 em caso negativo, cb_flag
= 0. Obtivemos cb_flag = 0 para toda a amostra.

3Consultando o banco de dados do SIMBAD (disponivel em http://simbad.cds.unistra.fr/
simbad/), verificamos que apenas duas estrelas da amostra sdo classificadas como subgigantes: HD
149026 b (Sato et al., 2005) e WASP-18 b (Salz et al., 2015).

“Em astronomia, é comum determinar a quantidade de metais (elementos mais pesados que o hi-
drogénio e o hélio) de um dado objeto pela razao entre a abundancia de ferro e hidrogénio. Matemati-
camente, temos [Fe/H]= log (Nre/Nu),siroa — 108 (NFe/Nu)g,;, onde Nre e Nu representam os niimeros
de dtomos de ferro e hidrogénio, respectivamente. Com isso, para o Sol tem-se [Fe/H]= 0,0.

’Consultado  em https://dictionary.obspm.fr/index.php?showAll=1&formSearchTextfield=
Kiel+diagram em 01/02/2025.
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K e M. No entanto, a taxa de ocorréncia de Jupiteres quentes ao redor de estrelas F, G
e K é maior em comparagao com estrelas M (Ghezzi et al., 2018; Gan et al., 2023), que

pode estar relacionada com a metalicidade dos planetas, por exemplo (Miiller &Helled,

2025).
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FIGURA 2.1. Parametros estelares e planetdrios para os objetos da nossa amostra. O painel a) ilustra a
gravidade superficial, a temperatura efetiva e a metalicidade das estrelas, enquanto o painel b) mostra
a massa, o raio, a temperatura de equilibrio e o periodo orbital dos exoplanetas, sendo que o tamanho

do sfmbolo esté relacionado ao periodo orbital, onde o menor e o maior estao apresentados na legenda
da figura.

A Figura 2.1(b) indica que, apesar de todos os exoplanetas da amostra serem da
mesma classe e, em média, apresentarem tamanhos e massas parecidos com Jupiter
(R, =1,3£0,2 Ry e M, =2+3 M, onde a letra .J remete as quantidades de Jupiter),
existe uma variagao de temperatura de equilibrio entre 830 a 2770 K. Também represen-
tamos os periodos orbitais dos exoplanetas pelos tamanhos dos marcadores na Figura
2.1(b). Por definicdo, os Jupiteres quentes apresentam periodos orbitais menores que
10 dias e, de fato, o maior periodo para a nossa amostra é de 8,16 dias (ver Apéndice
A). As massas e raios dos planetas estdo no Apéndice A, assim como as temperaturas
de equilibrio. J& os parametros estelares estao listados no Apéndice B. Em contrapar-
tida, temos exoplanetas com periodos tao curtos quanto 0,79 dias, ou aproximadamente
19 horas. Na proxima secao, iremos detalhar como calculamos alguns parametros ne-
cessarios para reproduzir e atualizar duas abordagens que tentam separar os Jupiteres

quentes conforme os seus tipos de atmosfera.
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2.2 Parametros calculados

2.2.1 Temperatura de brilho

Como mencionado anteriormente na Subsegao 1.2.1, a temperatura de brilho (T3,)
em um dado comprimento de onda A é definida como a temperatura que um corpo negro
teria de tal forma a emitir a mesma quantidade de energia que o objeto observado em
A. Essa quantidade é utilizada por Wallack et al. (2021) para comparar as contribuicoes
das bandas 3,6 e 4,5 um do Spitzer, relacionando com as moléculas presentes nessas
bandas e como elas mudam de absor¢ao para emissao com o aumento da temperatura

de equilibrio (ver Segao 2.4).

Quando ausentes na literatura, nds utilizamos os valores de temperatura de brilho
calculados em Navia et al. (2023) isolando a temperatura do planeta na Eq. 1.3, como

segue:
he/ Ak

Ty = 5 ;
(eretic —1) () (4F) " +1

; (2.1)

In

onde h é a constante de Planck, ¢ é a velocidade da luz no vacuo, k£ é a constante de
Boltzmann, Tyf ¢ a temperatura efetiva da estrela, R, é o raio do planeta, R, ¢ o raio
da estrela, AF é a profundidade do eclipse na banda A e F' é o fluxo total do sistema.
Os parametros utilizados nos cédlculos das temperaturas de brilho para as bandas do
infravermelho préximo e do Spitzer estdo no apéndice A de Navia et al. (2023) e os
resultados estao na Tabela 2.1, assim como a informagao da presenca ou auséncia de
inversao térmica para cada exoplaneta. Também incluimos as temperaturas de brilho na
banda K (2,2 um) para alguns exoplanetas. Cabe ressaltar que a informagao de inversao
térmica dos exoplanetas nao foi derivada neste trabalho, sendo obtida unicamente pela
consulta das referéncias mais recentes no inicio desta pesquisa, e que atualmente existe
uma divergéncia na literatura a respeito do exoplaneta WASP-12 b (Akinsanmi et al.,
2024), uma vez que novos dados foram publicados durante esse periodo, levando a novas

andlises e eventuais mudancas de classificacao.

Para calcular as incertezas tanto das temperaturas de brilho, quanto para os outros
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parametros calculados nesse trabalho (temperatura de equilibrio, log g, radiacao inci-

6 em Python’. Para certificar

dente e log Ry ), nés utilizamos o pacote uncertainties
que os calculos estavam corretos, fizemos a propagagao de incerteza padrao para cada
caso e comparamos com os resultados do pacote, retornando um acordo perfeito. Nos
casos em que nao havia dados de incerteza para algumas temperaturas de brilho da
literatura, consideramos a incerteza média da amostra: or, = 100 K. Vale ressaltar que

nao calculamos as temperaturas de brilho para toda a amostra de 95 exoplanetas pois,

na maioria das vezes, as profundidades de eclipse nao estavam disponiveis na literatura.

2.2.2 Temperatura de equilibrio

A temperatura de equilibrio (Teq) pode ser entendida como uma generalizacao da
temperatura de brilho para todos os comprimentos de onda: é a temperatura que um
corpo negro teria apds entrar em equilibrio com as fontes de radiagao externas (nesse
caso, a estrela hospedeira), sem considerar fontes de calor internas, e.g. aquecimento por
maré, decaimento radiogénico e efeito estufa. Dessa forma, toda energia absorvida pelo
exoplaneta é reemitida para o espaco, garantindo o equilibrio térmico. Para calcular a

temperatura de equilibrio, usamos a seguinte expressao (Lépez-Morales &Seager, 2007):

Toq = Toslf(1 — AB)]1/4\/§T:, (2.2)

onde T é a temperatura efetiva da estrela, Ag é o albedo Bond®, f é o fator de
recirculacao (ver Segao 1.3.2), R, é o raio da estrela e a é o semi-eixo maior da drbita
do planeta. Utilizamos as mesmas suposigoes adotadas por Baxter et al. (2020), onde
consideramos o fator de recirculacao isotrépico f = 1/4 e albedo Bond igual a zero, i.

e., 100% da radiacao incidente é absorvida. Dessa forma, temos:

Ty = Tut1 /)y 22, 23)

b Uncertainties: a Python package for calculations with uncertainties, disponivel em https://
pythonhosted.org/uncertainties/user_guide.html.
7Linguagem de programagado open-source, disponivel em https://www.python.org/.
80 albedo Bond (Ag) esta relacionado com o albedo geométrico (A,) pela expressdo:
s

Ap = Ay 2 | [I(a)/I(0)]sinada, onde I(a) é o fluxo direcional espalhado no angulo de fase a. Essa

0
quantidade representa a luz total espalhada pelo objeto (exceto a radiagao que ele préprio emite) assu-
mindo valores entre 0 e 1, enquanto o albedo geométrico remete a luz espalhada no dngulo de fase zero,
podendo assumir valores maiores que 1.
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Os parametros utilizados nos cdlculos e as temperaturas de equilibrio calculadas para

todos os exoplanetas da amostra estao listados nos Apéndices A e B.



TABELA 2.1. Temperaturas de brilho das bandas 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um do Spitzer, J, H, Ks e K no infravermelho préximo. Os sobrescritos a, b, ¢, d, e, f, g e h nas referéncias
correspondem as temperaturas de brilho 3,6 pm, 4,5 ym, 5,8 pm, 8 um, J, H, Ks e K, respectivamente. O simbolo v" indica a presenga de inversao, enquanto X representa a

auséncia. Os erros calculados usando a média das incertezas da amostra estdo marcados com uma estrela.

Exoplaneta Tp (3,6 um) Ty (4,5 pm) Ty (5,8 pum) Ty (8,0 pm) Ty (J) Ty (H) Tp (Ks) Ts (K) Inversao térmica Referéncias
(K) (K) (K) (K) (K) (K) (K) (K)
CoRoT-1 b 23007109 22007109 23001300 2500750, v 1% 29 37
CoRoT-2 b 1800739 1830750 14007359 19007359 v 1%% 29 35¢
HAT-P-1 b 1400735 15007109 16007150 16007300 21001209 X 1%°, 3597 29
HAT-P-2 b 2230759 2040789 16007500 23007709 v 1@b ged
HAT-P-3 b 1500750, 1240770 inconclusivo 1P
HAT-P-4 b 22007709 1800150, inconclusivo 1P
HAT-P-5 b 15007160 16007109 sem informagao 1P
HAT-P-6 b 1940755 1650140 X 1P
HAT-P-7 b 22001300 26001300 32001300 31001309 v 5abicd
HAT-P-8 b 2030720 1680129 X 1P
HAT-P-12 b 9701 160" 9801 100" X 6™"
HAT-P-13 b 18007300 18001300 X 700
HAT-P-19 b 1090129 910%%) sem informagao g™ P
HAT-P-20 b 1010139 99030 sem informagao 1%P
HAT-P-22 b 13807159 sem informagao 9°
HAT-P-23 b 2100770 2110759 27007500 inverséao fraca 10™b9
HAT-P-30 b 21007100 19001390 sem informacao 70
HAT-P-32 b 2060130 2010729 21007200 21007309 v 1%, 1159
HAT-P-33 b 2030179 19001100 240073500 sem informacao 1%°, 359
HAT-P-38 b 15007399 140071507 sem informacao 1*?

RISO[OPOIdIA
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Tabela 2.1 — continuagdo da pagina anterior

Exoplaneta Ty (3,6 pm) Ty (4,5 pm) Ty (5,8 um) Tp (8,0 um) Ty (J) Ty (H) Ts (Ks) T, (K)  Inversdo térmica Referéncias
(K) (K) (K) (K) (K) (K) (K) (K)
HAT-P-40 b 20007309 18001109 sem informacao 1P
HAT-P-41 b 220073500 2180790 inconclusivo 1*?
HD 149026 b 1980739 1670750 16007350 16007150 X 1% 1204
HD 189733 b 1320719 1200719 1280719 X 1%t 359
HD 209458 b 1530729 1440735 20007299 16007150 X 1% 354
KELT-1b 3250120 X 137
KELT-2 A b 200011909 18001108 31001500 sem informacao 7%°, 359
KELT-3 b 24001700 21001109 sem informacao 7P
KELT-4 b 28001200 sem informacao 357
KELT-7 b 2510770 2420170 34001300 v 7%t 359
Kepler-5 b 21007309 19007109 24007209 X 1%°, 359
Kepler-6 b 15007300 18007100 inversio fraca 1P
Kepler-12 b 1670f88 1400f}88 sem informagao 1P
Kepler-13 A b 25007359 27007300 X 14%°
Kepler-17 b 1860799 1800795, X 1P
Qatar-1 b 14001199 1500799 19007500 X 1*°, 339
TrES-1 b 12007159 1070750 12007150 12007359 inconclusivo 1%0 154
TrES-2 b 1520759 1680759 15007500 19007300 1640159 v 1%?, 3597 29
TrES-3 b 1820778 16007109 16007550 16007150 16587300" 1730785 20007209 X 1% 3524 1679 17"
TrES-4 b 1880750 1720750 22007300 23001300 30001208 v 1@hed 359
WASP-1 b 1800175, 2050750 23007300 31007309 v 1%°, 3594
WASP-2 b 1200+2%0 1440779 14007359 150073299 19001205 X 35%bed 189

RISO[OPOIdIA
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Tabela 2.1 — continuagdo da pagina anterior

Exoplaneta Ty (3,6 pm) Ty (4,5 pm) Ty (5,8 um) Tp (8,0 um) Ty (J) Ty (H) Ts (Ks) T, (K)  Inversdo térmica Referéncias
(K) (K) (K) (K) (K) (K) (K) (K)
WASP-3 b 22007259 2330720 22007309 24007209 v 1% 19¢, 29
WASP-4 b 1820170 1640159 2000759 X 1%°, 29
WASP-5 b 20007159 19007169 30007200 27797250 25007190 29007259 X 1% 189, 20"
WASP-6 b 1240770 1120179 X g™?
WASP-7 b 16007500 1390159 sem informacao 1P
WASP-8 b 1490755 1080750 9007100 X 1%°, 21¢
WASP-10 b 1150739 1090755 16007109 X gt 349
WASP-12 b 33001300 29007100 36007200 35007500 28007300 2760170 2990120 v 7ot 3594 99ef9
WASP-13 b 16007399 v 9°
WASP-14 b 23001100 23001100 16007150 27001300 X 7%t 267, 359
WASP-15 b 1460750 sem informagao 9°
WASP-16 b 1120159 sem informacéo 9°
WASP-17 b 1880720 16007300 X 23"
WASP-18 b 3060750 3300759 31007100 31007500 25001300 v 770 2424 189
WASP-19 b 25007109 22007209 23007200 23007200 2310750 X 7%t 2594 99
WASP-24 b 1970779 19407189 inconclusivo 26"
WASP-26 b 1820750 1720799 v 27
WASP-31 b 19007100 X 359
WASP-33 b 3080159 3210159 33007500 v 28 299
WASP-36 b 13001899 15007559 19007500 sem informacao 790 189
WASP-39 b 1210755 1060755 X gt
WASP-43 b 1780759 15407189 18007160 1740779 X 7%t 309, 31f

RISO[OPOIdIA
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Tabela 2.1 — continuagdo da pagina anterior

Exoplaneta Ty (3,6 pm) Ty (4,5 pm) Ty (5,8 um) Tp (8,0 um) Ty (J) Ty (H) Ts (Ks) T, (K)  Inversdo térmica Referéncias
(K) (K) (K) (K) (K) (K) (K) (K)
WASP-46 b 14007709 20007309 25007200 25007300 22007100 23007350  sem informacao 7%b 189, 3200
WASP-48 b 2160779 21007100 22001300 23007300 inverséo fraca 1079, 287
WASP-49 b 13007509 sem informagao 7
WASP-62 b 20001300 16007300 sem informacao 7P
WASP-63 b 15007160 14001108 sem informagao 1P
WASP-64 b 21007350 16001399 sem informagao 70
WASP-65 b 18007300 12001208 sem informacao 7P
WASP-67 b 9007199 1040179 sem informacao 14%°
WASP-69 b 1000739 850759 X 1P
WASP-72 b 21007359 sem informacéo 1b
WASP-74 b 2050150 22007109 X 70
WASP-75 b 100071900 sem informagao 7°
WASP-76 b 2670759 2750759 35007200" v 7%, 189
WASP-77T A b 179075, 1700799 X 7P
WASP-78 b 25007109 23007200 sem informagao 1P
WASP-79 b 20007100 19001300 sem informagao 70
WASP-80 b 870740 870759 X 1P
WASP-87 b 28007300 30007300 sem informacao 7P
WASP-94 A b 14007159 12007109 sem informagao 70
WASP-97 b 1800100 16007100 sem informagao 7%°
WASP-100 b 230073209 24007209 sem informagao 70
WASP-101 b 17003259 15007100 sem informacao 7P

RISO[OPOIdIA
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Tabela 2.1 — continuagdo da pagina anterior

Exoplaneta Ty (3,6 pm) Ty (4,5 pm) Ty (5,8 um) Tp (8,0 um) Ty (J) Ty (H) Ts (Ks) T, (K)  Inversdo térmica Referéncias
(K) (K) (K) (K) (K) (K) (K) (K)

WASP-103 b 300073299 33007200 v 7P
WASP-104 b 17001390 18001300 e e e o e e sem informagao 70
WASP-121 b 2490780 2560770 v 7P
WASP-127 b 1450755 1370755 oo ‘e e iy b e sem informacao b
WASP-131 b 14007159 1100599, e e e e e e sem informagao 1P
XO-1b 1290735 1250750 16007100 13007150 X 1%, 3594
X0-2N b 14007159 13001108 16007300 12001390 . . o oy inversao fraca 1%°, 354
X0-3 b 1860735 1940750 19001409 18007500 . e e oy v 1%, 3594
X0-4 b 15007 45° 1960779 . .. . - .. . v 1:b

Referéncias: (1) Wallack et al. (2021), (2) Cruz (2015), (3) Zhao et al. (2012), (4) Lewis et al. (2013), (5) Christiansen et al. (2010), (6) Todorov et al. (2013), (7)
Garhart et al. (2020), (8) Kammer et al. (2015), (9) Kilpatrick et al. (2017), (10) O’Rourke et al. (2014), (11) Zhao et al. (2014), (12) Stevenson et al. (2012), (13)
Beatty et al. (2017), (14) Baxter et al. (2020), (15) Cubillos et al. (2014), (16) Croll et al. (2010b), (17) de Mooij &Snellen (2009), (18) Zhou et al. (2015), (19) Rostron
et al. (2014), (20) Chen et al. (2014a), (21) Cubillos et al. (2013), (22) Croll (2011), (23) Anderson et al. (2011a), (24) Nymeyer et al. (2011), (25) Anderson et al.
(2013), (26) Smith et al. (2012), (27) Mahtani et al. (2013), (28) Zhang et al. (2018), (29) de Mooij et al. (2013), (30) Zhou et al. (2014), (31) Wang et al. (2013), (32)
Chen et al. (2014b), (33) Cruz et al. (2016), (34) Cruz et al. (2015), (35) Navia et al. (2023).

RISO[OPOIdIA
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2.2.3 Radiagao incidente

Com estamos interessados em estudar os possiveis efeitos das estrelas hospedeiras
nas atmosferas dos planetas, calculamos a radiacao incidente para todos os exoplanetas

da amostra a partir de:

ATR20TY: (R .4

Fpe=——5%=(—"] ol (2.4)
4ma? a ¢

onde R, é o raio da estrela, a é o semi-eixo maior da orbita, Tt é a temperatura efetiva da

estrela e o é a constante de Stefan-Boltzmann. Em alguns casos, nao tinhamos os dados

das incertezas de alguns parametros e adotamos o valor médio da incerteza considerando

o restante da amostra. Os parametros usados para os cdlculos da temperatura de

equilibrio e radiacao incidente, assim como os resultados, estao nos Apéndices A e B.

2.2.4 Indice log Ry

Nas subsecoes anteriores, nés descrevemos dois parametros planetdrios (Ty e Teq)
e um parametro que envolve o sistema planeta-estrela (radiagdo incidente). Nesta
subsecao, vamos destacar outro parametro estelar importante para este trabalho: o

indice de atividade cromosférica log Ry (ver Secao 1.4.2).

Dentre as 95 estrelas da amostra, 69 possuem valores de log Rijk na literatura. No
intuito de aumentar esse niimero, nés fizemos um cruzamento entre as estrelas da amos-
tra e o catdlogo de Zhang et al. (2022), que contém, entre outros parametros, o indice
S (ver Segao 1.4.2). Com isso, obtivemos 21 estrelas em comum, sendo que 4 nao
tinham log Rjjx determinado na literatura. Usando espectros do Low Resolution Spec-
troscopic Survey (LRS) do Large Sky Area Multi-Object Fiber Spectroscopic Telescope
(LAMOST), Zhang et al. (2022) criaram um banco de dados de atividade cromosférica
para 1.330.654 estrelas de tipo solar. Para medir o fluxo médio no centro das linhas

H e K, foram usados dois tipos de larguras de banda passante’: retangular, com 1 A

°Em espectroscopia, existem filtros com diferentes larguras que podem ser usados para atender o
propdsito cientifico da observagdo. Esses filtros determinam o intervalo de comprimento de onda, A,
em que o fluxo serd coletado e a uniformidade da transmissao, a depender da largura adotada: no caso
de uma largura retangular, a transmissdo é uniforme em todo o intervalo de A, i.e., a sensibilidade do
filtro é a mesma e cai para zero abruptamente nos A minimo e maximo. J& para o caso de um filtro
com uma largura triangular, hd um maximo de transmissdo no A central da linha e a sensibilidade cai
gradualmente para zero nos A correspondentes a largura a meia altura.
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de largura; e triangular, com 1,09 A de largura & meia altura. Com base nesses dois
tipos, Zhang et al. (2022) calcularam trés indices S para quantificar os fluxos das linhas
levando em consideracdo a resolucao dos espectros do LAMOST, descritos nas equacoes
a seguir (equagoes 5, 7 e 9 de Zhang et al., 2022, respectivamente). O indice S LAMOST

é definido como: -
81,09 A Hyi + K

WA  RyV

St =ar (2.5)

onde R e V sdo os fluxos médios para as bandas R e V considerando uma largura de
banda passante retangular de 20 A, I?;l e I?t; sao os fluxos médios para as linhas H e
K considerando uma largura de banda passante triangular de 1,09 A & meia altura e ay,

¢é o fator de escala para o LAMOST. Ja o indice S é dado por:
Stri - ﬁ (26)

Finalmente, o indice S;ec € determinado como:

Hyoe + Krec

Srec = = ~ 5 (27)
R+V

onde Hpe. € Kiee s@0 os fluxos médios para as linhas H e K considerando uma largura

de banda passante retangular de 1 A.

Com os trés indices S de Zhang et al. (2022), prosseguimos para a determinagao do
fndice log Rjjx para as 21 estrelas em comum da nossa amostra. Seguimos os mesmos

procedimentos descritos em Gomes da Silva et al. (2021a), como segue:
Rlgx = Ruk — Rphot = 1,34 - 1074CtS — Rpnot (2.8)

onde S € o indice para cada um dos trés casos, C¢r € a correcao bolométrica e Rppot € a

contribuigao fotosférica, determinados por:

log(Cet) = 0,25(B — V)3 —1,33(B - V)% +0,43(B — V) + 0, 24, (2.9)

log(Rpnot) = —4,898 4+ 1,918(B — V)* — 2,893(B — V)?. (2.10)

Fizemos um cruzamento entre a lista de identificadores das estrelas da amostra com o
os identificadores presentes no NASA Exoplanet Archive para obter as magnitudes das

bandas B e V e seus respectivos erros para as 21 estrelas em comum. Os parametros
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usados nos célculos de log Ry para essas estrelas estdao listados na Tabela 2.2, assim
como os resultados. Fizemos uma comparacio entre log Rjjk calculado usando os trés
indices S (incluindo o valor médio) e os valores das 17 estrelas em comum do catalogo

que ja tinham esse dado disponivel na literatura na Figura 2.2.

Calculamos os residuos entre log Ry calculados usando os trés indices S e log Ryk
da literatura, resultando em desvios padroes iguais até a segunda casa decimal (0,24
dex) para os trés casos. No entanto, as médias apresentaram uma variagdo maior, como
segue: ogr, = 0,02 dex; g5 = 0,21 dex; e 0g,ec = 0,20 dex, de tal forma que os indices
cromosféricos que mais se aproximam dos valores da literatura sao aqueles calculados
com Sp. Por outro lado, os valores da literatura foram retirados de diversos estudos
e, portanto, nao sao homogéneos entre si, indicando que os residuos encontrados nao
refletem um problema do calculo, mas sugerem que pode haver variagoes nas medidas
que foram utilizadas pelos diversos autores. Por essa razao, optamos por utilizar o
valor médio calculado pela soma aritmética de log Rjjk usando os trés indices S, onde a
incerteza média é a média das incertezas de log Ry usando os trés indices S. Adotamos
o valor médio de log Rjjix para as 4 estrelas da nossa amostra que nao tinham essa
informacao. J4 para o restante da amostra, optamos por utilizar log Rj;k da literatura.
A Tabela 2.3 lista os valores de log Rjji adotados para a amostra total de 73 estrelas,

incluindo aquelas onde usamos log Rjjk calculado.

g 1,01 o log(R'yk) St
g o log(R'k) St
j3
= L4 log(R'1ik) Srec
—é 0,51 ! 8 e log(R'Hk) Smédio
ks 3 o°
3 5 as. s
g . = 8
T s e SR S
3 . * s
= °
3
—_— (]
S -0,5 °
~ °
I
&
on
2101

-5,4 -5, -5,0 4.8 -4,6 -4.4

log(R'Hk) da literatura

FIGURA 2.2. Comparagao entre log Rijk calculado usando os trés indices S e os valores da literatura
para as 17 estrelas em comum.



TABELA 2.2. Indices log Ryjk calculados usando dados de Zhang et al. (2022) para 21 estrelas da amostra. A coluna log Rijx L representa os indices que j estavam disponiveis
na literatura para comparagao.

Estrela B \Y log(Cet) log(Rphot) log Rk (S1)  log Rk (Stri) log Ryi (Srec)  log R (médio) log Rjyk (L) Referéncia
HAT-P-3 12,50 + 0,30 11,860 £ 0,020 0,00 + 0,30  -4,900 +£ 0,400 -5,00 £+ 0,80 -4,80 £+ 0,60 -4,80 £+ 0,60 -4,90 £+ 0,70 -4,9000 + 0,1000 1
HAT-P-4 11,80 + 0,10 11,120 £ 0,010 -0,00 + 0,20 -5,000 %+ 0,200 -4,90 £+ 0,40 -4,80 £+ 0,30 -4,80 £+ 0,30 -4,80 £+ 0,30 -5,1000 % 0,1000 1
HAT-P-7 11,00 + 0,10 10,481 4+ 0,007 0,17 + 0,07  -4,780 + 0,020  -5,00 + 0,20  -4,80 + 0,20 4,80 + 0,20 4,90 £ 0,20  -5,0300 + 0,0400 1
HAT-P-13 11,20 £ 0,10 10,421 + 0,008 -0,00 + 0,10 -5,000 + 0,200  -5,10 + 0,40  -4,90 + 0,30 4,90 + 0,30 -5,00 £ 0,30 -5,1400 1
HAT-P-19 13,83 & 0,05 12,830 + 0,060 -0,40 + 0,10 -5,900 + 0,400  -5,10 + 0,20  -5,00 + 0,10 -5,00 £ 0,10 -5,00 £ 0,10 4
HAT-P-22 10,62 + 0,05 9,760 + 0,004  -0,21 + 0,07 -5,300 4 0,200  -5,00 + 0,10  -4,80 + 0,10 -4,80 + 0,10 4,90 + 0,10  -5,0600 + 0,0700 1
HAT-P-30 11,00 + 0,10 10,352 £ 0,007 0,07 £ 0,09  -4,830 & 0,080 -4,90 £+ 0,20 -4,70 £+ 0,20 -4,70 £+ 0,20 -4,80 £+ 0,20 -5,1000 £ 0,2000 1
HAT-P-33 11,70 + 0,20 11,030 £ 0,010 0,00 + 0,20  -4,900 +£ 0,200 -4,90 £+ 0,50 -4,70 £+ 0,40 -4,70 £+ 0,40 -4,80 £+ 0,40 -4,7800 % 0,0200 1
KELT-1 11,23 £ 0,10 10,632 + 0,007 0,10 = 0,10  -4,830 £ 0,090 -4,70 £+ 0,20 -4,50 £+ 0,20 -4,50 £+ 0,20 -4,60 £+ 0,20 4
Kepler-5 14,16 + 0,06 13,320 4+ 0,090 -0,20 + 0,10  -5,200 + 0,300  -5,10 + 0,30  -4,90 + 0,30 4,90 + 0,30 -5,00 £ 0,30 -5,0584 1
Kepler-12 14,27 + 0,07 13,500 4+ 0,200 -0,10 4+ 0,30  -5,200 + 0,600  -5,10 + 0,80  -4,90 + 0,60 -5,00 =+ 0,60 -5,00 =+ 0,60 4
Kepler-17 15,00 = 0,20 14,300 + 0,100 0,00 + 0,20  -4,900 + 0,300  -5,00 + 0,60  -4,80 & 0,50 -4,80 + 0,50 -4,80 + 0,50 -4,3611 1
TrES-2 11,90 + 0,20 11,250 £ 0,010 0,10 £ 0,20  -4,800 + 0,100 -4,80 £+ 0,30 -4,60 £+ 0,30 -4,60 £+ 0,30 -4,70 £+ 0,30 -4,9490 2
WASP-1 12,10 + 0,30 11,310 £ 0,020 -0,10 + 0,30 -5,000 £ 0,600 -5,10 £+ 0,90 -4,90 £+ 0,70 -4,90 £+ 0,70 -4,90 £+ 0,80 -5,1000 % 0,3000 1
WASP-14 10,19 + 0,05 9,745 £ 0,004 0,19 + 0,03  -4,773 £ 0,001 -4,53 £+ 0,05 -4,38 £ 0,05 -4,39 £+ 0,05 -4,43 £+ 0,05 -4,9100 % 0,0300 1
WASP-24 12,00 &£ 0,20 11,220 £+ 0,020 -0,10 &£ 0,30 -5,100 £ 0,500 -5,10 £+ 0,80 -4,90 £+ 0,60 -5,00 £+ 0,60 -5,00 £+ 0,70 -4,9000 % 0,1000 1
WASP-65 12,40 + 0,50 11,870 4+ 0,050 0,10 + 0,40  -4,800 + 0,200  -4,60 + 0,60  -4,50 + 0,50 4,50 + 0,50 4,50 + 0,60 4
WASP-76 10,13 + 0,06 9,518 & 0,004 0,06 + 0,06 -4,840 + 0,060  -5,00 & 0,20  -4,80 + 0,10 4,80 + 0,10 4,80 £ 0,10  -5,0800 =+ 0,0700 1
WASP-77 A 11,10 + 0,10 10,290 + 0,007 -0,10 + 0,10 -5,100 4 0,200  -4,80 &+ 0,20  -4,70 + 0,20 4,70 + 0,20 470 + 0,20  -4,5700 + 0,0200 3
WASP-127 10,82 + 0,09 10,148 £ 0,006 0,01 £ 0,09 -4,900 + 0,100 -4,80 £+ 0,20 -4,70 £+ 0,20 -4,70 £+ 0,20 -4,70 £+ 0,20 -5,0200 % 0,0300 1
X0O-4 11,20 + 0,10 10,814 £ 0,008 0,24 + 0,04  -4,790 £ 0,040 -4,54 £+ 0,07 -4,39 £+ 0,06 -4,40 £+ 0,06 -4,44 £+ 0,06 -5,0000 £ 0,2000 1

Referéncias: (1) Claudi et al. (2024), (2) Knutson et al. (2010), (3) Salz et al. (2015), (4) este trabalho.
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TaBELA 2.3. [ndices log Ryk para as estrelas da amostra. Os valores calculados estdo destacados com
uma estrela.

Estrela log R mx Referéncia
CoRoT-1 -5,2761 1
CoRoT-2 -4,4536 1
HAT-P-1 -5,0000 + 0,1000 1
HAT-P-2 -4,7500 =+ 0,0300 1
HAT-P-3 -4,9000 + 0,1000 1
HAT-P-4 -5,1000 =+ 0,1000 1
HAT-P-5 -5,0683 1
HAT-P-6 -4,7000 =+ 0,1000 1
HAT-P-7 -5,0300 +£ 0,0400 1
HAT-P-8 -5,0100 =+ 0,0300 1
HAT-P-12 -4,9100 + 0,0800 1
HAT-P-13 -5,1400 1
HAT-P-19 -5,0000 + 0,1000* 9
HAT-P-20 -4,5600=+ 0,0400 1
HAT-P-22 -5,0600 +£ 0,0700 1
HAT-P-23 -4,4020 2
HAT-P-30 -5,0600 +£ 0,2000 1
HAT-P-32 -4,5900 =+ 0,0300 1
HAT-P-33 -4,7800 + 0,0200 1
HAT-P-38 -5,1290 1
HAT-P-40 -5,0800 + 0,0200 1
HAT-P-41 -4,9200 + 0,0400 1
HD 149026 -5,0048 1
HD 189733 -4,5010 3
HD 209458 -4,9700 +£ 0,0200 1
KELT-1 -4,6000 £ 0,2000" 9
KELT-3 -4,7300 +£ 0,0400 1
Kepler-5 -5,0584 1
Kepler-6 -5,0160 1
Kepler-12 -5,0000 £ 0,6000" 9
Kepler-17 4,3611 1
Qatar-1 -4,5700 =+ 0,0600 1
TrES-1 -4,7380 4
TrES-2 -4,9490 4
TrES-3 -4,5490 4
TrES-4 -5,1040 4
WASP-1 -5,1400 =+ 0,3000 1
WASP-2 -5,0789 1
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Tabela 2.3 — continuacao da pagina anterior

Estrela log R i Referéncia
WASP-3 -4,9900 + 0,0500 1
WASP-4 -4,8750 1
WASP-5 -4,7297 2
WASP-6 -4,8110 5
WASP-7 -4,9810 3
WASP-8 -4,7240 5
WASP-10 -4,3000 6
WASP-12 -5,5000 + 0,4000 1
WASP-13 -5,1200 =+ 0,0900 1
WASP-14 -4,9100 + 0,0300 1
WASP-15 -4,9000 =+ 0,1000 1
WASP-16 -5,1102 1
WASP-17 -5,0183 1
WASP-18 -5,3271 1
WASP-19 -4,7152 1
WASP-24 -4,9400 + 0,1000 1
WASP-26 -5,0700 +£ 0,0800 1
WASP-31 -5,0000 £ 0,1000 1
WASP-39 -5,0000 =+ 0,2000 1
WASP-43 -4,6600 £ 0,0300 1
WASP-48 -4,8600 =+ 0,0600 1
WASP-49 -5,0300 =+ 0,0600 1
WASP-65 -4,5000 =+ 0,6000" 9
WASP-69 -4,5220 =+ 0,0080 1
WASP-72 -5,3000 £ 0,1000 1
WASP-76 -5,0800 = 0,0700 1
WASP-77 A -4,5700 £ 0,0200 7
WASP-80 -4,8200 =+ 0,0200 1
WASP-103 -4,6000 =+ 0,1000 1
WASP-121 -5,0500 £ 0,0700 8
WASP-127 -5,0200 =+ 0,0300 1
XO-1 -4,8900 =+ 0,0500 1
X0-2 N -5,0000 =+ 0,1000 1
X0-3 -4,4900 =+ 0,0800 1
X0-4 -5,0000 =+ 0,2000 1

Referéncias: (1) Claudi et al. (2024), (2) O’Rourke et al. (2014), (3) Figueira et al. (2014), (4)
Knutson et al. (2010), (5) Gomes da Silva et al. (2021b), (6) Maciejewski et al. (2011), (7) Salz et al.
(2015), (8) Saba et al. (2024), (9) este trabalho.
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2.3 Indice empirico de Knutson et al. (2010)

Em uma tentativa de classificar os Jupiteres quentes em relacao as suas atmosferas,
Knutson et al. (2010) utilizam as profundidades de eclipse nas bandas 3,6 e 4,5 pym
para estudar como a inclinacao entre esses dois pontos varia a medida que as moléculas
passam de absorcdao para emissao. Comparando com pontos fotométricos sintéticos
calculados a partir de modelos atmosféricos, é possivel identificar quando o fluxo em um
determinado ponto é maior do que o esperado pelo modelo, representando uma emissao;
ou seja, sugerindo a presenga de uma inversao térmica. O fluxo em 4,5 um é influenciado
por bandas de CO e CHy, enquanto a banda 3,6 um nao ¢é significativamente afetada
por essas moléculas. Sendo assim, a sensibilidade do indice descrito abaixo, é governada

pelo comportamento do ponto em 4,5 pum:

I= (P4,5 um PS,G ,um)observado - (P4,5 um — P3,6 ,u,m)calculadm (211)

onde Px é a profundidade de eclipse na banda X. A inclinagdo portanto, é calculada
pela diferenca entre os pontos fotométricos, de tal maneira que a equagao acima pode
ser interpretada como a subtracao entre a inclinacao observada e a inclinacao calculada.
Desta forma, para uma profundidade de eclipse em 3,6 pum fixa, quando hé emissao
(ou absorgao) na banda 4,5 um, a profundidade de eclipse nessa banda aumenta (ou

diminui) e o indice fica mais positivo (ou negativo).

No trabalho de Knutson et al. (2010), os 16 exoplanetas da amostra estudada foram
considerados como corpos negros. Nesta modelagem, a temperatura efetiva, que posteri-
ormente serd usada para obtermos a temperatura de cor, isto é, a temperatura ajustada
considerando as bandas 3,6 e 4,5 um, pode variar livremente para os exoplanetas. Ja
para as estrelas, Knutson et al. (2010) usaram os modelos NextGen (Allard et al., 1994,
1997; Hauschildt et al., 1999) interpolando tanto a temperatura efetiva quanto a gra-
vidade superficial para os valores da literatura, mas mantendo metalicidade solar para

toda a amostra (com referéncias de abundéncias solares de Asplund et al., 2009).

Os modelos NextGen sao uma base de espectros pré-calculados a partir do codigo

PHOENIX'? (Hauschildt et al., 1994a,b; Allard &Hauschildt, 1995), fornecendo espectros

10 P L . L

Esse cddigo foi inicialmente construido para modelar envelopes de gas ejetados por novas e super-
novas, mas atualmente é amplamente utilizado para descrever atmosferas estelares e de exoplanetas
gigantes gasosos de alta temperatura, como os Jupiteres quentes.
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com amplos intervalos de temperatura efetiva, gravidade superficial e metalicidade. O
c6digo PHOENIX resolve a equagao de transporte radiativo em uma dimensao (radial)
para a atmosfera considerando: equilibrio termodindmico local, conservacao de energia,
geometria plano-paralela e equilibrio hidrostdtico (ver Hauschildt et al., 1994a, para

mais detalhes).

Em Navia et al. (2023), reproduzimos essa abordagem modelando exoplanetas como
corpos negros e estrelas com modelos BT-NextGen (Allard et al., 2012) ao invés de
NextGen, por serem a versao mais recente com opacidades atualizadas (ver Tabela 2.4)
utilizando as mesmas temperaturas efetivas que Knutson et al. (2010). A figura 3.3 de
Navia et al. (2023) mostra o resultado de Knutson et al. (2010) e a nossa reproducao. Os
valores nao sao idénticos, visto que usamos outros modelos, além de que a maioria dos
parametros necessarios para o calculo do indice nao foram publicados no artigo de Knut-
son et al. (2010), como gravidade superficial das estrelas, profundidades de eclipse nas
bandas 3,6 e 4,5 um, etc. Com isso, consultamos o NASA Ezxoplanet Archive, além de di-
versos trabalhos na literatura, para coletar os dados faltantes em referéncias tao antigas
quanto 2010, na tentativa de utilizar os mesmos dados que Knutson et al. (2010). Uma
vez satisfeitos com o resultado da reproducao, adaptamos a abordagem mencionada de
duas formas para uma amostra consideravelmente maior de 58 exoplanetas: a primeira
usando modelos BT-Sett] (Allard et al., 2012, 2013) tanto para as estrelas quanto para
os exoplanetas; e a segunda usando modelos BT-Settl para estrelas e modelos ATMO
2020, CEQ (Phillips et al., 2020) para os exoplanetas, onde a sigla CEQ se refere ao
equilibrio quimico (chemical equilibrium, do inglés). Todos os modelos utilizados neste
trabalho foram obtidos através da ferramenta do observatério virtual VOSA! (Bayo
et al., 2008), desenvolvido e mantido pelo Spanish Virtual Observatory (SVO), e que
disponibiliza um repositério de espectros sintéticos'2. Na préxima subsecio, descrevere-
mos as caracteristicas de cada modelo, bem como suas vantagens e desvantagens. Ja nas

Subsecoes 2.3.2 e 2.3.3, mostraremos os procedimentos seguidos para cada abordagem.

2.3.1 Modelos usados na adaptagao do indice empirico

Assim como os modelos BT-NextGen, adotados para a reprodugao do indice de

Knutson et al. (2010), a base dados dos modelos BT-Settl foi gerada pelo c6digo PHOENIX

11http ://svo2.cab.inta-csic.es/theory/vosa/.
12ht‘cp ://svo2.cab.inta-csic.es/theory/newov2/.
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para um grande intervalo de parametros. J& os modelos ATMO sdo mais recentes e
diferem dos modelos anteriores em uma série de fatores. As principais diferencas entre
os trés modelos estao representadas na Tabela 2.4.

TABELA 2.4. Comparacdo entre os modelos BT-NextGen (AGSS2009), BT-Settl e ATMO 2020 CEQ.
Intervalos dos parametros consultados em http://svo2.cab.inta-csic.es/theory/newov2/.

Caracteristica | BT-NextGen BT-Settl ATMO

Principais estrelas de baixa massa  estrelas de baixa massa, anas marrons frias, exo-

aplicagoes € anas marrons anas marrons e exopla- planetas frios e quentes
netas quentes com at- com atmosferas
mosferas

Modelagem X v v

de nuvens

Equilibrio v X v

quimico

Ter (K) 800 até 70000 400 até 70000 200 até 3000

log g (dex) -0,5 até 6,0 -0,5 até 6,0 2,5 até 5,5

[Fe/H] (dex) -4,0 até 40,5 -4,0 até 40,5 fixo em 0,0

A Figura 2.3 compara os modelos BT-NextGen (AGSS2009), BT-Settl e ATMO
2020 CEQ para Ty = 1500 K, logg = 4,5 dex e metalicidade solar na regiao do in-
fravermelho. Também colocamos as transmissoes dos filtros do Spitzer e 2MASS para
referéncia. Podemos ver que os modelos ATMO tém uma resolugao consideravelmente
mais baixa do que os modelos da biblioteca PHOENIX. J4 os modelos BT-NextGen e BT-
Settl apresentam resolugoes parecidas, mas é possivel verificar diferencas nos fluxos ao
longo do intervalo de comprimento de onda. Essas diferencas provavelmente se devem

as caracteristicas quimicas e fisicas de cada modelo, como listado na Tabela 2.4.
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FIGURA 2.3. Comparagdo entre os modelos BT-NextGen (AGSS2009), BT-Settl e ATMO 2020 CEQ
para Tyr = 1500 K, log g = 4,5 dex e [Fe/H] = 0,0 entre 0,8 e 10pum. As transmissoes dos filtros IRAC.I1,

IRAC.I12, IRAC.I3, IRAC.14 (Spitzer), J, H e Ks estao ilustradas para referéncia (multiplicadas por 50
para melhor visualizagdo).

2.3.2 Modelos BT-Sett]l para exoplanetas e estrelas

Pensando em uma maneira de melhor representar os objetos considerando a com-
plexidade das suas atmosferas, adotamos os modelos BT-Settl para descrever tanto os
exoplanetas, quanto as estrelas. A motivagdo para utilizar esses modelos foi essencial-
mente a maior cobertura do espaco de parametros para os exoplanetas em comparagao
com os modelos BT-NextGen, ilustrados na Figura 2.4, onde vemos maior cobertura
em Ty e log g, porém, para metalicidade solar apenas. Com os modelos BT-Settl, con-
seguimos fazer a interpolacao da temperatura efetiva e da gravidade superficial para
19 exoplanetas. Apesar da nossa amostra contar com um ntmero maior de dados de
profundidade de eclipse para as bandas 3,6 e 4,5 um, também temos alguns objetos com
dados suficientes para calcularmos o indice de Knutson et al. (2010) para as seguintes
combinagoes de bandas: Ks e 3,6 pum; 4,5 e 5,8 um; e 5,8 e 8,0 um. Nas préximas
subsecoes, descreveremos as etapas para os calculos da temperatura de cor e do indice

empirico.

2.3.2.1 Calculo do fluxo relativo

Para calcular o fluxo relativo, primeiramente precisamos dos modelos para as es-
trelas e para os planetas. Desenvolvemos um cédigo em Python para interpolar auto-

maticamente os espectros BT-Settl, obtendo espectros que representam exatamente os
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FI1GUrA 2.4. Comparacdo entre os espagos de parametros disponiveis para os modelos BT-NextGen
(esquerda) e BT-Settl (direita). A barra de cor representa a metalicidade das estrelas hospedeiras. Os

exoplanetas com espectros disponiveis para interpolar log g estdo destacados com texto.

parametros da literatura para Ter, logg e [Fe/H|(ver Apéndice B). Para isso, foi ne-

cessario estabelecer um espectro padrao para fixar o passo do comprimento de onda

para todos os outros espectros. Escolhemos o modelo com Ty = 5000 K, logg = 4,5

dex e [Fe/H]= 0,0 dex. Apesar de o passo de comprimento de onda nao variar muito

entre os modelos, precisavamos de espectros com tamanhos exatamente iguais para con-

seguir aplicar as operagoes matemaéticas entre eles, como divisao e convolucao, descrita

na préxima subsecao. Um exemplo de interpolacao estd ilustrado na Figura 2.5 para o

caso da estrela CoRoT-1, onde foi feita a interpolacao para log g e [Fe/H], uma vez que

a estrela ja tinha uma temperatura igual a de um dos espectros pré-calculados da grade

de modelos.
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FIGURA 2.5. Interpolacdo em log g e [Fe/H] para a estrela CoRoT-1 usando modelos BT-Settl. Painel superior: os espectros azul e verde foram interpolados em log g, resultando
no espectro preto com linha inteira. Da mesma forma, os espectros laranja e vermelho foram interpolados em log g, resultando no espectro preto com linha tracejada. Painel
inferior: os espectros azul e laranja foram interpolados em [Fe/H] resultando no espectro final com interpolagio em [Fe/H] e log g (linha preta).
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Com os espectros estelares interpolados, partimos para a interpolagao dos espectros
dos exoplanetas. Como se pode verificar no painel direito da Figura 2.4, utilizamos me-
talicidade solar para todos os exoplanetas devido a indisponibilidade de modelos com
outros valores para o intervalo de temperatura efetiva da amostra. Ademais, ainda que
existissemm modelos com mais metalicidades disponiveis, estariamos fazendo uma apro-
ximacao onde a metalicidade da estrela hospedeira poderia ser considerada representa-
tiva da metalicidade dos exoplanetas, visto que nao temos essa medida na literatura.

Em seguida, calculamos log g para toda a amostra utilizando a seguinte equagao:

GM,

log g = log < R2p) , (2.12)
Z

onde G ¢ constante gravitacional, M, e R, sao a massa e o raio do planeta, respec-

tivamente. Os valores de log g calculados e os parametros utilizados no célculo estao

listados no Apéndice A.

Analisando o painel direito da Figura 2.4, podemos verificar que a interpolacdo em
log g s6 é possivel para uma fracdo da amostra, destacada com texto. Para o restante
dos exoplanetas, nés comparamos o valor médio de log g calculado com os espectros
disponiveis e optamos por utilizar log g= 3,5 dex para esses casos por ser o valor da
grade de modelos que mais se aproxima da média (logg = 3,2 & 0,4 dex, ver Tabela
A.1), visto que nao ha modelos com log g= 3,0 dex disponiveis para Ty < 2000 K. Na
Subsecao 2.3.2.4, faremos uma comparagao entre os resultados usando log g interpolado
e fixo para os 19 exoplanetas que tém todos os espectros disponiveis para a interpolagao
para verificar os efeitos produzidos no célculo do indice empirico. Finalmente, o cdlculo

do fluxo relativo é dado por: )
F, (R
Fr = Fp <Rp> ; (2.13)

onde F), ¢ o fluxo do planeta, F} ¢ o fluxo da estrela, R, e R, sao os raios do planeta e

da estrela, respectivamente.

A Figura 2.6 resume o procedimento de filtragem e interpolacao dos espectros tanto
para as estrelas, quanto para os planetas. No final, temos apenas um espectro interpo-
lado em T, log g e [Fe/H] para cada estrela (que corresponde a Fy na Eq. 2.13). Ja os
exoplanetas ficam com 21 espectros finais (F},), interpolados em log g ou néo, correspon-
dendo ao intervalo de Ty entre 600 e 3000 K com passo de 100 K, sendo que a melhor

temperatura ajustada é definida posteriorimente, como descreveremos nas préximas
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subsecoes. Em seguida, os espectros interpolados sao cortados entre o comprimento de
onda minimo do filtro da banda Ks e o comprimento de onda maximo da banda 8,0 um
por dois motivos: minimizar o espago ocupado na memoria do computador; e otimizar o
cédigo, visto que durante o processo de convolucao (descrito na préoxima sec¢ao), fluxos
fora do intervalo de transmissao do filtro ndo sao contabilizados (a transmissao vai a

zero nessas regioes).
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2.3.2.2 Pontos fotométricos sintéticos

O préximo passo seria determinar os pontos fotométricos sintéticos para as bandas
de interesse: Ks, 3,6, 4,5, 5,8 € 8,0 um (ndo consideramos as bandas J e H pela escassez
de dados), onde esses pontos seriam o equivalente das profundidades de eclipse para
essas bandas. Para determinéa-los, aplicamos uma convolucao entre o fluxo relativo e a
funcao de transmissao do filtro de interesse, obtendo o ponto para um determinado com-
primento de onda médio, A. Para isso, nés consultamos a base de filtros do FPS (Filter
Profile Service, Rodrigo et al., 2024)'3 e selecionamos os arquivos de transmissao dos
filtros IRAC.I1, IRAC.I2, IRAC.I3 e IRAC.I4 do Spitzer, com comprimentos de onda
médios em 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um, respectivamente. Como as observagoes no infraverme-
lho proximo foram realizadas em diferentes observatorios terrestres, adotamos as curvas
de transmissao do 2MASS nas bandas J, H e Ks como aproximagao. Todos os filtros
utilizados estao representados na Figura 2.3. Em seguida, aplicamos o procedimento de

convolugao descrito pela equacao abaixo para cada fluxo relativo calculado:

p(y) = =L L) (2.14)

2 Tr(A)

onde Ty é a transmissao do filtro em um dado comprimento de onda .

2.3.2.3 Temperatura de cor

Os procedimentos descritos anteriormente foram feitos para os modelos dentro do
intervalo de temperatura disponivel para cada exoplaneta, apds serem interpolados ou
nao para o log g de cada objeto. Tanto para os exoplanetas com log g fixo, quanto para
os com log g interpolado, nés estabelecemos o intervalo de Tos = [600, 3000] K com passo
de 100 K, onde os limites foram escolhidos a fim de estabelecer uma margem superior
e inferior de aproximadamente 200 K entre os valores minimo (830 K) e méximo (2770
K) de Teq, além de melhor se adequar aos valores disponiveis na grade dos modelos
BT-Settl. Entretanto, devido as limitagoes do espaco de pardmetros (ver Figura 2.4),
os exoplanetas HAT-P-7 b, KELT-3 b, KELT-7 b, WASP-12 b, WASP-19 b, WASP-48
b e WASP-103 b tiveram o limite inferior de temperatura alterado para 2000 K.

Yhttp://svo2.cab.inta-csic. es/theory/fps/.



Metodologia 62

A cada iteracao, calculamos os pontos fotométricos usando os fluxos relativos gera-
dos pelo modelo com uma determinada temperatura. Em seguida, calculamos a soma
do residuo quadrado entre os pontos da literatura e os pontos fotométricos. Ao final,
o codigo retorna a temperatura do modelo com o menor residuo quadrado para cada
exoplaneta. Essa temperatura corresponde a temperatura de cor, T, por ajustar duas
bandas fotométricas simultaneamente. Finalmente, o indice empirico é calculado usando
os pontos fotométricos sintéticos que correspondem ao modelo com a melhor tempera-
tura de cor ajustada. O procedimento do célculo do indice empirico esté ilustrado no
fluxograma da Figura 2.7, onde a etapa de fotometria sintética é repetida para cada cor

e para cada temperatura dentro do intervalo disponivel para cada exoplaneta.
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FicurA 2.7. Fluxograma representando o procedimento para o cédlculo do indice empirico para as 5 bandas consideradas: Ks, 3,6, 4,5, 5,8 ¢ 8,0 um.

RISO[OPOIdIA

€9



Metodologia 64

2.3.2.4 Verificagao dos resultados para diferentes valores de logyg

Como tinhamos mencionado na Subsecao 2.3.2.1, para os exoplanetas da nossa amos-
tra que nao tém espectros suficientes para a interpolagao em log g, nés fixamos o valor
em logg = 3,5, com base no valor médio da amostra e no espaco de parametros dos
modelos BT-Settl. Para verificar se essa escolha poderia produzir diferengas significati-
vas nos calculos das temperaturas de cor e dos indices empiricos, nds calculamos essas
duas quantidades para os 19 exoplanetas com espectros disponiveis para interpolagao,
primeiramente com log g interpolado e depois com log g fixo em 3,5. As Figuras 2.8 e
2.9 ilustram as comparagoes entre as temperaturas de cor e indices empiricos, respecti-
vamente, para as cores Ks - 3,6 um, 3,6 - 4,5 um, 4,5 - 5,8 um e 5,8 - 8,0 um através

dos dois métodos.

Podemos observar na Figura 2.8 que a diferenca maxima entre as temperaturas de
cor calculadas com espectros interpolados em log g e as temperaturas calculadas com
log g fixo é de 100 K, coincidindo com o passo de temperatura dos modelos. Ja na Figura
2.9 e na Tabela 2.5, verificamos que as diferencas maximas e minimas absolutas entre os
indices empiricos calculados com log ¢ interpolado e os indices calculados com log g fixo
para as cores Ks - 3,6 um, 4,5 - 5,8 um e 5,8 - 8,0 ym sao menores que no caso da cor 3,6
- 4,5 pm. E interessante enfatizar que apesar da diferenca em 7, ser pequena ou nula na
maior parte dos casos, a interpolacao em log g pode causar diferencas no indice. Porém,
essa relagcao nao é direta, visto que temos exoplanetas com log g da ordem de 4,0 dex
com diferencas pequenas e, ao mesmo tempo, objetos com logg ~ 3,5 com diferencas
grandes para a cor 3,6 - 4,5 um, como mostra o painel superior direito da Figura 2.9.
No entanto, ndo podemos alterar o valor fixo de log ¢ dado que nao hd modelos BT-Settl
disponiveis. Portanto, usamos os espectros com log g fixo em 3,5 dex de maneira segura
nas demais cores, mas enfatizamos que eles podem afetar parcialmente os resultados do

indice na cor 3,6 - 4,5 pm.
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TABELA 2.5. Diferenga entre os indices empiricos calculados com e sem interpolagdo em logg para
as quatro cores consideradas: Ks - 3,6 um, 3,6 - 4,5 um, 4,5 - 5,8 pm e 5,8 - 8,0 um. Indicamos a
contagem de pontos, as diferencas maximas, minimas, médias e os desvios padrées pelos simbolos N,
Omax, Omin, Omedia € O, respectivamente.

Cor N 5max (%) 6min (%) dmedia (%) g
Ks-3,6 um 8 0,00422  —0,00327 0,00015 0,00279

3,6-45pum 19 0,02866  —0,00522 0,00594 0,01030
45-58pum 5 0,00383  —0,00177 0,00055 0,00204
58-80pum 5 0,00365  —0,00004 0,00107 0,00156

150 42
100} Ks-3,6 um | 3,6 -4,5 um
—_
% 50 L 4,0
—_
o
o (1] T—— . S @------a--9@- 0--0-0-0.8-----0-0-
=
en
vp 501 3.8
=
:—100- o o E
1 3,6
> 150 =
an
Pg 4,5-5,8 um 5,8 -8,0 um L0
,_o‘ 100, k) ) “’ Y s s u 2
o F—3,4
L 501
R=
BN (@ L et L L E TR P °
o) I
) 32
Z =50t
—~
—100t
3,0
-150

2200 2400 2600 2800 3000 2000 2250 2500 2750 3000
Temperatura de cor log g fixo (K)

Ficura 2.8. Comparagao entre as diferencas das temperaturas de cor calculadas usando espectros com
log g interpolado e fixo para 19 exoplanetas considerando as cores: Ks - 3,6 um, 3,6 - 4,5 ym, 4,5 - 5,8
pm e 5,8 - 8,0 um. A linha preta tracejada indica uma diferenca nula. A barra de cor indica os valores
de log g para os exoplanetas.



Metodologia 66

o 0,0300 42
00040+ °
° Ks-3,6 um 0,0250 3,6-4,5 pm
0,0030
2
0,0020 0,0200 4.0
3 oo0om0 e | 00150
<
L 0,0100
§ 0,0000
[ ]
20,0010} 0,0050 o 3.8
) o °
L]
e -0,0020 0,0000-----*
=)
- ~~
— -0,0030 20,0050 . %
Py -0,05 0,00 0,05 010 -0,10 -0,05 0,00 0,05 36 5
N
= 0
2 00040 . . o0
= 0,0035 S
=3 4,5-58 um 5,8 -8,0 um —
g 0,0030 0,0030 r 34
k=
™= 10,0020 0,0025
o
en 0,0020
é 0,0010
= 0,0015 ° 32
0,0000 F--» 0.0010
-0,0010 0,0005
3,0
° 0,0000 . ]
-0,0020
0,00 0,10 0.20 20,02 0,00 0,02 0,04

indice empirico log g fixo (%)

FicurA 2.9. Comparagao entre as diferengas dos indices empiricos calculados usando espectros com
log g interpolado e fixo para 19 exoplanetas considerando as cores: Ks - 3,6 um, 3,6 - 4,5 pm, 4,5 - 5,8
pm e 5,8 - 8,0 um. A linha preta tracejada indica uma diferenga nula. A barra de cor indica os valores
de log g para os exoplanetas.

2.3.3 Modelos ATMO para exoplanetas e BT-Settl para estrelas

Como o espago de parametros dos modelos BT-Settl limitava a interpolacao em
log g, decidimos testar uma nova abordagem descrevendo as atmosferas dos exoplanetas
com a grade de modelos ATMO, que tem um espago de parametros mais adequado para

descrever os exoplanetas da amostra (ver Figura 2.10).
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FicUuRrA 2.10. Espaco de parametros para os modelos ATMO 2020 CEQ.

Essencialmente, os passos sao os mesmos descritos na Subsegao 2.3.2, a nao ser pela
interpolacao em log g, que foi feita para toda a amostra, e pelo espectro de referéncia
(ver Figura 2.6), com os parametros T = 2000 K, logg = 4,5 dex e [Fe/H] = 0,0.
Utilizamos o modelo com T = 2000 K, pois os modelos ATMO tém um limite méximo
de temperatura em 3000 K e nao poderiamos proceder da mesma maneira que na abor-
dagem anterior ao escolher um espectro de referéncia com Tg = 5000 K. Além disso, o
passo de comprimento de onda entre os modelos com T = 2000 K e Ty = 3000 K nao
apresenta uma mudanca significativa, justificando a escolha de qualquer modelo dentro
desse intervalo de T.¢. Para calcular os fluxos relativos, interpolamos os modelos BT-
Settl das estrelas para obter o mesmo passo em comprimento de onda que os modelos
ATMO e diminuir a resolucdo, visto que hé uma diferenga significativa entre eles (ver

Figura 2.11).

A Figura 2.11 faz uma comparagcao entre os melhores modelos ajustados para o exo-

planeta KELT-7 b a partir das duas abordagens para a cor 3,6 - 4,5 pm. Nesse caso,
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o melhor modelo tem os parametros: T = 2500 K e logg = 3,2. Podemos observar
que o comportamento geral é o mesmo entre os modelos BT-Settl e ATMO, mas como
ressaltamos nos painéis inferiores, o modelo ATMO tem uma resolugao espectral signi-
ficativamente inferior ao modelo BT-Settl. Na Figura 2.12 comparamos o residuo do
ajuste e a temperatura de cor correspondente para KELT-7 b através das duas abor-
dagens. Como fora dito na Subsecao 2.3.2.3, KELT-7 b é um dos exoplanetas com o
intervalo de temperatura reduzido devido a lacuna no espago de parametros BT-Settl.
Podemos observar que as curvas dos residuos a partir de 2000 K se aproximam, indi-
cando que os pontos fotométricos calculados pelas duas abordagens nesse intervalo de
temperatura sdo similares. As temperaturas de cor ajustadas e os respectivos indices
empiricos para as duas abordagens estao listados nas Tabelas 2.6 e 2.7, onde adotamos
100 K como a incerteza da temperatura de cor conforme o passo de temperatura de

ambos modelos. J& os pardmetros usados nos calculos sdo apresentados no Apéndice C.
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log g = 3,2 dex

[Fe/H] = 0,00 dex

~

g

3

~

o

g

Q

S~

w2

~

%D 0’0 _________________
= 3,25 3,50 3,75 4,00 425 4,50 4,75 5,00

)

X

=
p—

= 20

1,0 ” L
3,590 3,595 3,600 3,605 3,610 4,490 4,495 4,500 4,505 4,510

Comprimento de onda (um)

Ficura 2.11. Comparacao entre os melhores modelos ajustados pelas duas abordagens para o exo-
planeta KELT-7 b para a cor 3,6 - 4,5 pum. Ambos modelos apresentam T = 2500 K, logg = 3,2 e
metalicidade solar. Painel superior: modelo BT-Settl representado pela linha azul e modelo ATMO
representado pela linha preta sélida. As transmissdes dos filtros IRAC.11 e IRAC.I2 centradas em 3,6
e 4,5 pum, estao representadas pela linha pontilhada e tracejada, respectivamente. Multiplicamos as
transmissGes por um fator 10* para melhor visualizagao. Painéis inferiores: mesma configuracdo do
painel superior com zoom no comprimento de onda central do filtro IRAC.I1 (esquerda) e IRAC.I2
(direita).
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FicurA 2.12. Comparagao entre a soma do quadrado do residuo e as temperaturas de cor corres-
pondentes para as duas abordagens para o exoplaneta KELT-7 b. As temperaturas calculadas com
os modelos BT-Settl estao representadas pela linha preta, enquanto a linha vermelha representa as
temperaturas calculadas com os modelos ATMO. As melhores temperaturas ajustadas para cada abor-
dagem estao indicadas com estrelas que se sobrepoem.



TABELA 2.6. Temperaturas de cor e os indices empiricos para as 5 bandas consideradas: Ks (infravermelho préximo), 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um (Spitzer), utilizando modelos
BT-Settl para estrelas e planetas. Adotamos a incerteza das temperaturas de cor como 100 K, devido ao passo de temperatura dos modelos.

Exoplaneta Trs—3,6um Irs—3,6um T3,6-4,5um I3,6-4,5um Ta5-5.8um I45-5.8um Ts5.8-8,0um I5,8-8,0um
(K) (K) (K) (K)

CoRoT-1b 2500 -0,0001 + 0,0007

CoRoT-2 b 1900 0,0007 £ 0,0004

HAT-P-1 b 1700 -0,0009 + 0,0004 1400 0,0001 + 0,0004 1700 0,0003 £ 0,0005 1700 -0,0002 +£ 0,0006
HAT-P-2 b 2600 -0,0001 + 0,0003

HAT-P-3 b 1600 -0,0005 + 0,0004

HAT-P-4 b 2200 -0,0004 + 0,0003

HAT-P-5 b 1700 0,0003 £ 0,0004

HAT-P-6 b 1900 -0,0003 + 0,0003

HAT-P-7 b 2500 0,0004 + 0,0004 3000 0,0008 £ 0,0005 3000 -0,0003 +£ 0,0007
HAT-P-8 b 1900 -0,0004 + 0,0003

HAT-P-12 b 1000 0,0001 + 0,0004

HAT-P-13 b 1900 0,0000 + 0,0003

HAT-P-19 b 1000 -0,0003 + 0,0004

HAT-P-20 b 1200 0,0007 £ 0,0003

HAT-P-23 b 2400 -0,0008 +£ 0,0006 2300 0,0002 £ 0,0004

HAT-P-30 b 1900 -0,0001 + 0,0003

HAT-P-32 b 2000 0,0005 £+ 0,0007 2200 0,0002 £ 0,0004

HAT-P-38 b 1600 0,0000 +£ 0,0004

HD 149026 b 1900 -0,0001 + 0,0003 1800 0,0000 £ 0,0003 1800 0,0000 + 0,0003
HD 189733 b 1300 -0,0005 % 0,0003

HD 209458 b 1600 0,0000 £ 0,0003 1800 0,0010 £ 0,0005 1900 -0,0010 +£ 0,0006
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Tabela 2.6 — continuacao da pagina anterior

Exoplaneta Trs—3,6um Iks—3,6um T3,6-4,5um I3,6-4,5um Ta5-5.8um I4,5-58um T5,8-8,0um I5.8-8,0um
(K) (K) (K) (K)

KELT-2 A b 2400 -0,0007 £ 0,0003 1900 -0,0001 + 0,0003

KELT-3 b e e 2300 -0,0004 + 0,0003

KELT-7 b 2200 0,0008 = 0,0003 2500 -0,0001 + 0,0003

Kepler-5 b 2300 -0,0002 +£ 0,0004 2100 -0,0001 + 0,0004

Kepler-6 b e e 1800 0,0005 £ 0,0004

Kepler-12 b e e 1700 -0,0005 + 0,0005

Kepler-17 b e s 2000 0,0001 +£ 0,0005

Qatar-1 b e e 1400 0,0005 %+ 0,0007

TrES-1 b 1200 -0,0003 = 0,0004 1200 0,0003 £ 0,0006 1200 -0,0001 +£ 0,0007
TrES-2 b 1700 0,0000 + 0,0004 1800 0,0006 £ 0,0004 1800 -0,0008 +£ 0,0007 1800 0,0010 + 0,0009
TrES-3 b 1900 0,0003 + 0,0005 1800 -0,0006 + 0,0007 1800 -0,0001 +£ 0,0010 1700 -0,0008 + 0,0010
TrES-4 b 2300 -0,0010 +£ 0,0009 1900 -0,0002 + 0,0003 2100 0,0009 + 0,0007 2400 0,0003 + 0,0008
WASP-1 b S 2200 0,0001 + 0,0004 2300 0,0004 + 0,0007 2800 0,0020 + 0,0008
WASP-2 b 1300 -0,0005 £ 0,0005 1300 0,0003 £ 0,0005 1300 -0,0003 +£ 0,0008 1300 0,0000 + 0,0010
WASP-3 b S S 2400 0,0004 + 0,0005

WASP-4 b e e 1900 -0,0006 + 0,0005

WASP-5 b 2300 -0,0009 + 0,0004 2100 0,0000 + 0,0005

WASP-6 b e e 1200 -0,0002 + 0,0004

WASP-7 b S s 1600 -0,0002 + 0,0004

WASP-8 b e e 1400 -0,0006 + 0,0003

WASP-10 b S s 1200 0,0000 + 0,0004

WASP-12 b 2900 0,0003 + 0,0004 2900 -0,0008 + 0,0004 3000 0,0027 + 0,0007 3000 -0,0000 £ 0,0010
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Tabela 2.6 — continuacao da pagina anterior

Exoplaneta Trs—3,6um Iks—3,6um T3,6-4,5um I3,6-4,5um Ta5-5.8um I4,5-58um T5,8-8,0um I5.8-8,0um
(K) (K) (K) (K)

WASP-14 b 2600 -0,0005 £ 0,0004 2500 0,0001 +£ 0,0003

WASP-18 b 2700 0,0009 + 0,0005 3000 0,0005 £ 0,0004 3000 -0,0004 +£ 0,0005 3000 0,0002 + 0,0005
WASP-19 b 2400 0,0004 + 0,0004 2500 -0,0001 % 0,0005 2500 0,0004 +£ 0,0010 2600 0,0000 £ 0,0020
WASP-24 b 2200 0,0002 £ 0,0004

WASP-26 b 1900 -0,0001 % 0,0004

WASP-39 b 1200 -0,0003 + 0,0004

WASP-43 b 1800 0,0002 + 0,0004 1800 -0,0008 = 0,0004

WASP-48 b 2300 0,0001 + 0,0004 2300 0,0000 +£ 0,0004

WASP-77 A b 1800 0,0000 +£ 0,0003

WASP-80 b 900 0,0001 +£ 0,0003

WASP-103 b 2900 0,0007 £ 0,0005

XO-1b 1300 -0,0002 + 0,0003 1400 0,0009 + 0,0004 1400 -0,0010 £ 0,0005
X0-2 N b 1400  -0,0002 + 0,0004 1400 0,0004 + 0,0005 1400 -0,0007 + 0,0007
X0O-3 b 2100 0,0003 £ 0,0003 2100 -0,0003 +£ 0,0006 2000 0,0000 + 0,0007
X0O-4 b 1900 0,0006 + 0,0003
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TABELA 2.7. Temperaturas de cor e os {ndices empiricos I (%) para as 5 bandas consideradas: Ks (infravermelho préximo), 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um (Spitzer), utilizando modelos
BT-Settl para estrelas e modelos ATMO para os planetas. Adotamos a incerteza das temperaturas de cor como 100 K, devido ao passo de temperatura dos modelos.

Exoplaneta Trs—3,6um Irs—3,6um T3,6-4,5um I3,6-4,5um Ta5-5.8um I45-5.8um Ts5.8-8,0um I5,8-8,0um
(K) (K) (K) (K)

CoRoT-1b 2400 0,0000 + 0,0007

CoRoT-2 b 2100 0,0020 + 0,0004

HAT-P-1 b 1600 -0,0008 £ 0,0004 1600 0,0006 £ 0,0004 1900 0,0004 £ 0,0005 1900 -0,0001 +£ 0,0006
HAT-P-2 b 2600 -0,0001 + 0,0003

HAT-P-3 b 1700 -0,0001 + 0,0004

HAT-P-4 b 2200 -0,0004 + 0,0003

HAT-P-5 b 1800 0,0007 £ 0,0004

HAT-P-6 b 2000 -0,0001 + 0,0003

HAT-P-7 b 2500 0,0004 + 0,0004 3000 0,0008 £ 0,0005 3000 -0,0003 +£ 0,0007
HAT-P-8 b 2000 -0,0002 + 0,0003

HAT-P-12 b 1200 -0,0001 + 0,0004

HAT-P-13 b 2000 0,0002 + 0,0003

HAT-P-19 b 1300 -0,0005 + 0,0004

HAT-P-20 b 1500 0,0002 + 0,0003

HAT-P-23 b 2400 -0,0008 +£ 0,0006 2300 0,0003 + 0,0004

HAT-P-30 b 2000 0,0001 +£ 0,0003

HAT-P-32 b 2100 0,0005 £+ 0,0007 2200 0,0002 £ 0,0004

HAT-P-38 b 1700 0,0003 +£ 0,0004

HD 149026 b 2000 -0,0001 + 0,0003 2000 0,0000 £ 0,0003 2000 0,0000 + 0,0003
HD 189733 b 1500 0,0000 +£ 0,0003

HD 209458 b 1700 0,0004 + 0,0003 2000 0,0010 £ 0,0005 2100 -0,0010 +£ 0,0006
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Tabela 2.7 — continuacao da pagina anterior

Exoplaneta Trs—3,6um Iks—3,6um T3,6-4,5um I3,6-4,5um Ta5-5.8um I4,5-58um T5,8-8,0um I5.8-8,0um
(K) (K) (K) (K)

KELT-2 A b 2400 -0,0007 £ 0,0003 2000 0,0001 +£ 0,0003

KELT-3 b e e 2300 -0,0003 + 0,0003

KELT-7 b 2300 0,0008 = 0,0003 2500 0,0000 +£ 0,0003

Kepler-5 b 2300 -0,0002 +£ 0,0004 2200 0,0000 +£ 0,0004

Kepler-6 b e e 1900 0,0008 + 0,0004

Kepler-12 b e e 1700 -0,0001 + 0,0005

Kepler-17 b e s 2200 0,0005 £ 0,0005

Qatar-1 b e e 1700 0,0020 + 0,0007

TrES-1 b 1400 -0,0003 + 0,0004 1400 0,0004 + 0,0006 1500 0,0002 + 0,0007
TrES-2 b 1700 0,0000 + 0,0004 1900 0,0010 £ 0,0004 2000 -0,0006 + 0,0007 2000 0,0010 + 0,0009
TrES-3 b 1800 0,0008 + 0,0005 1900 0,0005 + 0,0007 2000 0,0000 + 0,0010 2000 -0,0010 +£ 0,0010
TrES-4 b 2300 -0,0010 +£ 0,0009 2000 0,0000 +£ 0,0003 2200 0,0010 + 0,0007 2400 0,0003 + 0,0008
WASP-1 b 2200 0,0001 + 0,0004 2300 0,0004 + 0,0007 2800 0,0020 + 0,0008
WASP-2 b 1500 -0,0003 +£ 0,0005 1600 0,0008 £ 0,0005 1700 -0,0001 +£ 0,0008 1800 0,0000 + 0,0010
WASP-3 b S S 2400 0,0004 + 0,0005

WASP-4 b e e 2000 0,0002 £ 0,0005

WASP-5 b 2300 -0,0009 + 0,0004 2200 0,0003 + 0,0005

WASP-6 b e e 1400 -0,0001 + 0,0004

WASP-7 b S s 1700 0,0001 + 0,0004

WASP-8 b e e 1700 -0,0004 + 0,0003

WASP-10 b S s 1400 -0,0006 + 0,0004

WASP-12 b 2900 0,0003 + 0,0004 2800 -0,0008 + 0,0004 3000 0,0030 + 0,0007 3000 0,0000 + 0,0010

RISO[OPOIdIA
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Tabela 2.7 — continuacao da pagina anterior

Exoplaneta Trs—3,6um Iks—3,6um T3,6-4,5um I3,6-4,5um Ta5-5.8um I4,5-58um T5,8-8,0um I5.8-8,0um
(K) (K) (K) (K)

WASP-14 b 2600 -0,0005 £ 0,0004 2500 0,0002 +£ 0,0003

WASP-18 b 2700 0,0010 =+ 0,0005 3000 0,0005 £ 0,0004 3000 -0,0003 + 0,0005 3000 0,0002 + 0,0005
WASP-19 b 2400 0,0004 + 0,0004 2500 0,0000 +£ 0,0005 2500 0,0000 % 0,0010 2600 0,0000 + 0,0020
WASP-24 b 2200 0,0003 £ 0,0004

WASP-26 b 2000 0,0002 £ 0,0004

WASP-39 b 1400 -0,0001 + 0,0004

WASP-43 b 1800 0,0004 + 0,0004 1900 0,0004 +£ 0,0004

WASP-48 b 2300 0,0000 + 0,0004 2300 0,0001 £ 0,0004

WASP-77 A b 1900 0,0007 £ 0,0003

WASP-80 b 1000 -0,0004 + 0,0003

WASP-103 b 2900 0,0007 £ 0,0005

XO-1b 1500 0,0002 £ 0,0003 1800 0,0010 £ 0,0004 1800 -0,0010 +£ 0,0005
XO-2 N b 1600 0,0002 + 0,0004 1800 0,0005 + 0,0005 1800 -0,0007 £ 0,0007
X0O-3 b 2200 0,0005 £ 0,0003 2300 -0,0002 +£ 0,0006 2200 0,0000 %+ 0,0007
XO-4 b 2000 0,0008 + 0,0003

RISO[OPOIdIA
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2.4 Meétrica de Wallack et al. (2021)

Para investigar a relagao entre a inclinacao das temperaturas de brilho em 3,6 e 4,5
pum e o fluxo incidente nos exoplanetas, Wallack et al. (2021) calcularam a diferenga nas
temperaturas de brilho (7}) entre essas duas bandas e dividiram pela temperatura de
equilibrio (T,q) para garantir que a escala dessa inclinac@o esteja constante ao longo de

toda a faixa de temperatura. Matematicamente, tem-se:

T T, (4
Teq Teq

A Figura 2.13 ilustra o resultado encontrado por Wallack et al. (2021) para 3,6 e 4,5
pm. A inclinag@o negativa da reta ajustada indica que exoplanetas com temperaturas de
equilibrio mais frias apresentam temperaturas de brilho maiores em 3,6 ym do que em

4,5 pm, enquanto os exoplanetas mais quentes apresentam o comportamento contrario.
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FIGURA 2.13. Métrica de Wallack et al. (2021). Crédito: figura 6 de Wallack et al. (2021).

Assim como foi feito para o indice empirico de Knutson et al. (2010), nés estendemos
a métrica de Wallack et al. (2021) para as demais bandas do Spitzer e as bandas do
infravermelho préximo. Primeiramente, nés calculamos quantas combinagoes de bandas
seriam possiveis para calcular a métrica. Excluindo a banda J pela escassez de dados

(apenas 2 disponiveis), ficamos com 6 bandas: H, Ks, 3,6 um, 4,5 um, 5,8 um e 8,0 pm.
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Dessa forma, para combinacoes de dois elementos sem repeticao, teriamos:

C n 2.16
R Rl — k) (2.16)
6!
C672 — m — 15

Com isso, calculamos a métrica para todas as combinagoes de bandas para uma amostra
de 85 exoplanetas que tém temperatura de brilho disponivel na literatura em pelo menos
duas bandas. As temperaturas de equilibrio e radiacdo incidente calculadas estdo no
Apéndice A, enquanto as métricas calculadas para as 15 combinagoes usando a Equagao

2.15 estao na Tabela 2.8.
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TABELA 2.8. Métrica de Wallack et al.
(2021) para todas as combinagdes de ban-
das.

Exoplaneta Cor Métrica

H - Ks -0,11 4+ 0,13

H-36um 0,00+ 0,12

H-45 pm 0,05 £+ 0,12

CoRoT-1b - p 36 um  0.10 + 0,09

Ks- 4,5 pm 0,20 £+ 0,09

3,6 - 4,5 um 0,05 + 0,08

Ks-3,6 gm 0,10 £ 0,20

Ks- 4,5 pm 0,00 £+ 0,20

Ks - 8,0 pum 0,30 £+ 0,30

CoRoT-2b 56 45 um  -0,02 + 0,03

3,6 - 8,0 um 0,30 £+ 0,10

4,5-80 um 0,30 £ 0,10

Ks-3,6 um 0,50 £ 0,20

Ks- 4,5 pm 0,40 £+ 0,20

Ks-58 um 0,40 + 0,20

Ks-80pum 0,40 + 0,20

3,6 -4,5 um  -0,08 & 0,08

HAT-P-1b 3,6-58um -0,20 + 0,08

3,6-8,0 um 0,20 + 0,20

45-58 um 0,10 + 0,10

4,5-8,0 pum -0,10 £ 0,20

58-8,0um 0,00+ 0,20

36-4,5 pum 0,14 £ 0,07

3,6 - 5,8 um 0,40 £+ 0,20

3,6 -80 um  -0,05 & 0,09

HAT-P-2 b 4,5 -5,8 pm 0,30 £+ 0,20

45-80 um  -0,19 £ 0,08

5,8 -8,0 um -0,50 £ 0,20

HAT-P-3 b 3,6 - 4,5 um 0,20 £+ 0,10

HAT-P-4 b 3,6 - 4,5 um 0,23 £+ 0,08

HAT-P-5 b 3,6 -4,5 pum  -0,07 £ 0,09

HAT-P-6 b 3,6 - 4,5 um 0,16 £+ 0,04

3,6 -4,5 yum  -0,20 £ 0,10

3,6-58 um 0,40 + 0,20

3,6 -8,0 um -0,40 £ 0,10

HAT-P-TD '8 5’8 um  -0.30 + 0.20

4,5-8,0 pm -0,20 £ 0,10

58-8,0um 0,00+ 0,20

OAT-P8b  3,6-45 pm 0,20 £ 0,05

HAT-P-12b 3,6 -4,5 pm 0,00 £ 0,20

HAT-P-13b 3,6 -4,5 pm 0,00 £ 0,20

HAT-P-19 b 3,6 - 4,5 pm 0,18 £+ 0,09

HAT-P-20 b 3,6 - 4,5 um 0,02 £+ 0,04

Ks - 3,6 ym 0,30 £+ 0,10

HAT-P-23b  Ks-4,5um 0,30 + 0,10

3,6 -4,5 pum  -0,01 £ 0,06

HAT-P-30 b 3,6 - 4,5 um 0,10 £+ 0,10

H - Ks 0,00 £+ 0,20

H-36pm 0,00+ 0,10

H-45 pm 0,00 £+ 0,10

HAT-P-32b o 86 um 0,00 + 0,10

Ks- 4,5 pm 0,00 £+ 0,10

3,6 - 4,5 um 0,03 + 0,03

Ks-3,6 pm 0,20 £ 0,20

HAT-P-33 b Ks- 4,5 pm 0,30 £+ 0,20

3,6 - 4,5 um 0,07 + 0,07

HAT-P-38b 3,645 pm__ 0,10 £ 0,20

HAT-P-40 b 3,6 -4,5 pm 0,10 £ 0,10

HAT-P-41 b 3,6-4,5 pm 0,00 £ 0,10

36-4,5 um 0,18 £ 0,03

3,6 - 5,8 um 0,20 £+ 0,10

3,6-80um 022+ 0,06

HD 149026 b 4,5 -5,8 pm 0,00 £+ 0,10

4,5-80 um 0,04 + 0,06

5,8 - 8,0 pm 0,00 £+ 0,10

3,6 - 4,5 um 0,10 4+ 0,01

HD 189733 b 3,6 - 8,0 um 0,03 £+ 0,01

4,5-8,0 um  -0,07 + 0,01

Exoplaneta Cor Métrica
3,6 -4,5 yum 0,06 £+ 0,02
3,6 -58 um -0,30 &+ 0,10
3,6 -8,0 um -0,05 £+ 0,07
HD 209458 b 45-58 um -0,40 + 0,10
4,5-8,0pum -0,11 + 0,07
58-8,0 um 0,30 &+ 0,20
Ks-3,6 pm 0,60 + 0,20
KELT-2 A b Ks-4,5pum 0,70 £ 0,20
3,6 -4,5 yum 0,11 4+ 0,08
KELT-3 b 3,6 -4,5 yum 0,15 + 0,07
Ks-3,6 pm 0,40 + 0,20
KELT-7 b Ks-4,5pum 0,50 + 0,20
3,6 -4,5 yum 0,04 £+ 0,05
Ks-3,6 pm 0,20 + 0,10
Kepler-5 b Ks-45pum 0,30 + 0,10
3,6 -4,5 ym 0,10 £ 0,10
Kepler-6 b 3,6 -4,5 yum  -0,20 £+ 0,20
Kepler-12 b 3,6 -4,5um -0,18 £ 0,09
Kepler-13 Ab 3,6 -45pum -0,10 £ 0,10
Kepler-17 b 3,6 -4,5pum 0,03 £+ 0,08
Ks - 3,6 um 0,40 £+ 0,20
Qatar-1 b Ks-45pm 0,30 + 0,20
3,6 -4,5 um -0,07 £ 0,09
3,6 -4,5pum 0,10 £ 0,10
3,6 -58 um 0,00 £ 0,10
3,6 - 8,0 um 0,00 £+ 0,10
TES-1b 4,5-58 um  -0,10 £ 0,10
45-8,0pum -0,10 + 0,10
58-8,0 um 0,00 £ 0,10
Ks-3,6 pm 0,08 £ 0,08
Ks-4,5pum -0,03 + 0,07
Ks-58 pm 0,10 + 0,10
Ks-8,0 pm -0,20 + 0,10
3,6 -4,5pum -0,10 £ 0,08
TrES-2 b 3,6-58um 0,00+ 0,10
3,6 - 8,0 um -0,20 £+ 0,10
4,5-58 um 0,10 + 0,10
4,5-8,0pum -0,10 + 0,10
58-8,0 um -0,20 £+ 0,20
H - Ks 0,00 + 0,10
H-36 pm -0,10 £ 0,10
H-45 pm 0,00 + 0,10
H-58 uym 0,00 + 0,20
H -8,0 pm 0,00 + 0,10
Ks-3,6 pm  -0,05 + 0,06
Ks- 4,5 ym 0,08 £+ 0,07
TrES-3 b Ks-58 pm 0,10 + 0,10
Ks - 8,0 um 0,08 £+ 0,07
3,6 -4,5pum 0,13 £ 0,07
3,6 -58 um 0,10 + 0,10
3,6 -8,0 um 0,13 £ 0,07
4,5-58 um 0,00 + 0,10
4,5-8,0pum 0,00 + 0,10
58-8,0 um 0,00 £+ 0,10
Ks-3,6 pm 0,70 + 0,30
Ks-4,5pum 0,80 + 0,30
Ks-58 pum 0,50 + 0,30
Ks - 8,0 um 0,40 £+ 0,30
3,6 -4,5 pum 0,09 £+ 0,06
TrES-4 b 3,6-58um -0,20 & 0,20
3,6 -8,0 um -0,20 £ 0,10
45-58 um -0,30 + 0,10
4,5-8,0pm -0,30 + 0,10
58-8,0 um 0,00 £ 0,20
3,6 -4,5 yum -0,14 &+ 0,07
3,6 -58yum -0,30 £+ 0,20
3,6 - 8,0 um -0,70 £ 0,20
WASP-1 b 4,5-58 um -0,10 £ 0,20
4,5-8,0pum -0,60 + 0,20
58-8,0 um -0,40 £+ 0,20
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Exoplaneta Cor Métrica
Ks-3,6 um 0,50 & 0,20
Ks- 4,5 ym 0,40 £+ 0,20
Ks- 58 um 0,40 & 0,30
Ks-80um 0,30 & 0,20
3,6 -4,5 um -0,20 & 0,20
WASP-2 b 3,6-58um -0,20 & 0,30
3,6-80pum -0,20 & 0,20
45-58 um 0,00 £ 0,20
4,5-8,0pm 0,00 £ 0,20
58-80um 0,00+ 0,30
Ks-3,6 um 0,10 £ 0,10
Ks- 45 ym 0,00 £+ 0,10
Ks-80 um 0,10 & 0,20
WASP-3 b 3,6-4,5um -0,06 &+ 0,08
3,6-80um 0,00+ 0,20
45-80pum 0,10 £ 0,10
Ks-3,6 um 0,11 £ 0,05
WASP-4b Ks-45um 0,22 4+ 0,04
3,6-4,5um 0,11 £ 0,06
H - Ks 0,20 &+ 0,10
H-36pum 050+ 0,10
H-45pum 0,50 £ 0,10
WASP-5 b Ks - 3,6 um 0,29 + 0,08
Ks-45pum 0,35 + 0,08
3,6-4,5um 0,06 £ 0,08
WASP-6b  3,6-4,5pum 0,11 £ 0,09
WASP-7b  36-4,5pum 0,10 £ 0,10
3,6 -4,5 um 0,42 £ 0,09
WASP-8 b 3,6-8,0um 0,60 %+ 0,10
4,5-8,0pum 0,20 & 0,10
Ks-3,6 um 0,50 £ 0,10
WASP-10 b Ks-4,5 um 0,50 & 0,10
3,6-4,5um 0,06 £ 0,05
H-Ks -0,09 £ 0,03
H-3,6pum -0,21 4+ 0,08
H-45pm -0,05 4 0,05
H-58pum -0,30 & 0,20
H-80pm -0,30 & 0,20
Ks-3,6 um -0,12 £+ 0,08
Ks-4,5 um 0,03 & 0,04
WASP-12b  Ks-5,8 um -0,20 & 0,20
Ks- 8,0 um -0,20 £ 0,20
3,6-4,5um 0,15 £ 0,09
3,6-58um 0,10 £ 0,10
3,6-80um -0,10 & 0,20
45-58 um  -0,10 & 0,20
4,5-8,0pum -0,20 & 0,20
58-8,0um 0,00+ 0,30
Ks-3,6 um 0,20 & 0,10
Ks-4,5 um 0,20 & 0,10
Ks-8,0 um 0,60 & 0,10
WASP-14 b 3,6 -4,5um 0,00 £ 0,07
3,6-80um 0,36 £ 0,07
45-80pum 0,36 £ 0,07
WASP-17b  45-80pum 0,20 £ 0,10
Ks- 3,6 um -0,22 £ 0,08
Ks-45pum -0,32 £+ 0,09
Ks- 5,8 um -0,24 £ 0,09
Ks-8,0 pum -0,24 £+ 0,09
3,6 -4,5 um -0,10 & 0,04
WASP-18 b 3,6 -58 um -0,02 &+ 0,05
3,6-8,0pum -0,02 4 0,05
45-58 um 0,08 £ 0,05
45-8,0pum 0,08 £ 0,05
58-80um 0,00+ 0,06
Ks- 3,6 um -0,09 £ 0,06
Ks-4,5 ym 0,00 £+ 0,10
Ks- 58 um 0,00 & 0,10
Ks - 8,0 um 0,00 £+ 0,10
3,6-4,5um 0,10 £ 0,10
WASP-19 b 3,6-58um 0,10 £ 0,10
3,6-80um 0,10 £ 0,10
45-58 um 0,00 £ 0,10
45-80pum 0,00 £ 0,10
58-80um 0,00+ 0,10

Exoplaneta Cor Métrica
WASP-24b  3,6-4,5 um 0,02 & 0,06
WASP-26 b 3,6-4,5 um 0,06 & 0,08
Ks- 3,6 pm 0,08 £ 0,06
WASP-33 b Ks-4,5um 0,03 £ 0,06
3,6 -4,5 um -0,05 & 0,05
Ks-3,6 pm 0,30 £ 0,50
WASP-36 b Ks-4,5 um 0,20 & 0,20
3,6 -4,5 um -0,10 & 0,50
WASP-39b  3,6-4,5 um 0,13 & 0,08
H - Ks 0,04 £ 0,09
H-36pum 0,01+ 0,08
H-45pum 0,19 + 0,09
WASP-43 b Ks-3,6 um -0,03 &+ 0,07
Ks-4,5pum 0,14 £ 0,08
3,6-45pum 0,17 £+ 0,07
H - Ks 0,20 £ 0,20
H-36pum 0,70 £ 0,40
H-45pm 0,30 + 0,20
WASP-46 b Ks-3,6 um 0,50 & 0,40
Ks-4,5pum 0,10 £ 0,20
3,6 -4,5 um  -0,40 & 0,50
H - Ks 0,00 £ 0,20
H-36pum 0,00 +0,10
H-45pum 0,00+ 0,10
WASP-48 b Ks-3,6 um 0,10 & 0,10
Ks- 4,5 pum 0,10 £+ 0,10
3,6 -4,5pum 0,03 + 0,06
WASP-62b  3,6-4,5 um 0,30 & 0,20
WASP-63b  3,6-4,5 um 0,07 & 0,09
WASP-64 b 3,6-4,5 um 0,30 & 0,30
WASP-65 b  3,6-4,5 um 0,40 £ 0,40
WASP-67 b  3,6-4,5 um -0,10 £ 0,10
WASP-69b  3,6-4,5 um 0,15 £+ 0,03
WASP-74b 3,6 -4,5 um -0,08 £ 0,07
Ks-3,6 um 0,40 £ 0,10
WASP-76 b Ks-4,5pum 0,40 £ 0,10
3,6 -4,5 um -0,04 & 0,04
WASP-77 Ab  3,6-4,5 um 0,05 + 0,07
WASP-78 b 3,6 - 4,5 um 0,08 & 0,09
WASP-79b  3,6-4,5 um 0,10 & 0,10
WASP-80 b 3,6-4,5 um 0,00 & 0,05
WASP-87b  3,6-4,5 um -0,10 £ 0,10
WASP-94 Ab 3,6-45pum 0,13 £ 0,09
WASP-97 b 3,6-4,5 um 0,13 £ 0,09
WASP-100 b 3,6 - 4,5 pm 0,00 £ 0,20
WASP-101 b 3,6 - 45 pm 0,10 £ 0,10
WASP-103b 3,6 - 4,5 um  -0,10 & 0,10
WASP-104 b 3,6 - 4,5 um 0,00 £ 0,20
WASP-121 b 3,6 - 4,5 pum  -0,03 & 0,04
WASP-127b 3,6 - 4,5 pum 0,06 + 0,04
WASP-131b 3,6 - 4,5 pum 0,21 + 0,09
3,6-45pum 0,03+ 0,04
3,6 -58um -0,26 &+ 0,09
3,6 -8,0pum -0,01 & 0,09
XO-1b 4,5-58 yum  -0,30 + 0,09
4,5-8,0 pum  -0,04 & 0,09
58-80pum 0,20 + 0,10
3,6-45pm 0,10 £ 0,10
3,6 -58 um -0,20 & 0,20
3,6-80pum 0,20 + 0,20
XO-2N'b 4,5-58 um -0,20 + 0,20
4,5-80pum 0,10 + 0,20
58-80pum 0,30 + 0,30
3,6 -4,5 um -0,05 & 0,03
3,6-58um 0,00 + 0,20
3,6 -80pum 0,00 + 0,20
XO-3b 4,5-58 um 0,00 + 0,20
45-80pm 0,10 £ 0,20
5,8 -8,0 um 0,00 + 0,30
XO0-4 b 3,6 -4,5 um  -0,29 & 0,06




Capitulo 3

Discussao dos resultados

Nesse capitulo, faremos um panorama dos resultados obtidos utilizando os parametros
calculados no Capitulo 2. Primeiramente, dissertaremos sobre a relacao entre a tempe-
ratura de brilho em todas as bandas consideradas e o indice de atividade cromosférica
das estrelas (Secao 3.1). Em seguida, na Segao 3.2, discutiremos os resultados ob-
tidos para as reproducgoes das duas abordagens que tentam classificar as atmosferas
de Jupiteres quentes usando dados de eclipse secundario. Na Secao 3.3, exploraremos
possiveis relagoes entre a radiacao incidente e outros parametros planetdrios, como as
temperaturas de brilho e a gravidade superficial. Por fim, na Sec¢ao 3.4, vamos verificar
outras possiveis correlacoes entre os parametros das estrelas e dos planetas adicionando

a informagao da presenga ou auséncia de inversao térmica.

3.1 A atividade estelar e a temperatura de brilho dos exo-

planetas

No6s comparamos as temperaturas de brilho nas bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 ¢ 8,0 um
com o indice de atividade cromosférica (log Ry) das estrelas para amostras de 7, 25,
64, 71, 17 e 23 exoplanetas, respectivamente, que tinham informagao de Tj, e log Ry,
simultaneamente. ITlustramos os resultados na Figura 3.1, onde omitimos a banda J
por nao ter dados suficientes para uma andlise estatisticamente significativa (apenas
2). Para verificar se hd alguma relagao entre os dois parametros, utilizamos a funcao

WLS do médulo statsmodels.api do Python para fazer ajustes lineares ponderados

80
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considerando a incerteza das temperaturas de brilho para cada caso, da forma y = ax+b.
Com isso, obtivemos os coeficientes de correlagao Pearson r, além dos t-values e p-
values, calculados usando o pacote Scipy (Virtanen et al., 2020). Para testar se a
correlacdo encontrada entre duas quantidades é estatisticamente significativa, deve-se

avaliar, conjuntamente, os trés parametros mencionados anteriormente.

O coeficiente Pearson r é uma medida estatistica que quantifica a forca e a diregao
da relacao linear entre duas variaveis; cujo intervalo vai de —1 até 1 e o sinal indica se
a correlacao é diretamente (r > 0) ou inversamente (r < 0) proporcional. Para r = 0,
nao ha correlagao linear, embora possa haver outras formas de relacdo nao-lineares.
Geralmente, dizemos que a correlacio é forte quando |r| > 0,6'. J& o t-value é uma
comparacao entre o coeficiente estimado (nesse caso, coeficiente de regressao) e o seu
desvio padrao, cuja proporcionalidade segue as mesmas regras de sinal do coeficiente
Pearson r. Valores |t| > 2 indicam maior evidéncia contra a hipdtese nula, que geral-
mente assume que o coeficiente é igual a zero. Por fim, o p-value se relaciona com o
t-value pela Equagao 3.1 e é definido como a probabilidade de observar um t-value tao

extremo quanto o calculado.

p:2’Fs(tag)’ (31)

onde t é o t-value, g é o numero de graus de liberdade dados pela subtracao entre
o tamanho da amostra e a quantidade de coeficientes ajustados (nesse caso, sdo dois
coeficientes: angular e linear), Fy é a fungao de sobrevivéncia dada por 1 - FDA, onde
FDA é a Funcao de Distribui¢ao Acumulada (CDF, em inglés) e o fator 2 é introduzido
por estarmos considerando uma distribuicao bicaudal. Usualmente, uma dada correlagao
é estatisticamente significativa quando p-value < 0,05. Nesse caso, podemos rejeitar a
hipétese nula, i. e., de que o coeficiente de correlacdo r nao seja representativo da

distribuigao.

Como teste, também fizemos um ajuste exponencial ponderado para as bandas 3,6
e 4,5 pm usando a funcao f(z) = b-e* + ¢ no médulo scipy.optimize. Os resultados
dos ajustes estao listados na Tabela 3.1, assim como os coeficientes Pearson r, os t-
values e os p-values. Na tentativa de determinar qual ajuste seria o mais apropriado
para descrever a relacao entre os dados para essas duas bandas, aplicamos o teste f

de Fisher-Snedecor (Snedecor, 1934; Fisher, 1970) usando o médulo scipy.stats em

'Disponivel em https://en.wikipedia.org/wiki/Correlation_coefficient.
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Python. Para interpretar os resultados de um teste f, devemos comparar o valor da

estatistica (F-statistic) calculada com o valor critico (F-critical) e o nivel de significancia

(@).

0,05), rejeitamos a hipdtese nula, indicando que o modelo mais complexo explica melhor

Se F-statistic > F-critical, e se o p-value associado for menor que « (geralmente

a variagao nos dados do que o modelo mais simples. Caso contrario, nao rejeitamos a
hipétese nula, sugerindo que o modelo mais simples é suficiente para descrever os dados.
Os resultados do teste estao na Tabela 3.2.
TABELA 3.1. Ajustes lineares e exponenciais ponderados entre as temperaturas de brilho e o indice de
atividade log Rjy. Indicamos os coeficientes angulares e lineares do ajuste linear (a e b) e, no caso

da fungdo exponencial, a, b e ¢ sdo as constantes do ajuste. Os parametros r, t e p correspondem ao
coeficiente Pearson, t-value e p-value, respectivamente.

Banda a b c r t P Ajuste
H -900 £ 200 -2000 £ 1000 -0,87  -3,90  0,01000 Linear
Ks -700 £ 300 -900 £ 2000 -0,39  -2,00 0,06000 Linear
3,6 pm -700 £ 200 -2000 £ 900 -0,45 -3,90  0,00020 Linear
(com WASP-103 b) 441 (18 £ 1)-107¢ 1320 £ 80 -0,46 -4,10 0,00010 Exponencial
3,6 pm -700 £ 200 -2000 £ 900 -0,45 -3,90  0,00020 Linear
(sem WASP-103 b) 4+1 (18 £ 1)-1076 1320 £ 80 -0,51 -4,62 0,00002 Exponencial
4,5 pm -700 £ 200 -2200 £ 900 -0,41  -3,70  0,00040 Linear
(com WASP-103 b) 4+1 (86 £ 5)-107° 1100 + 100 -0,40 -3,64 0,00050 Exponencial
4,5 pm -700 £ 200 -2200 £ 900 -0,41  -3,70  0,00040 Linear
(com WASP-103 b) 4+1 (89 £ 5)-107° 1100 + 100 -0,47 -4,39  0,00004 Exponencial
5,8 pm -2200 £ 500  -9000 =+ 3000 -0,75  -4,40  0,00050 Linear
8,0 pm -1400 £+ 300  -5000 £ 1000 -0,75 -5,10  0,00005 Linear

Analisando os resultados da Tabela 3.1 e da Figura 3.1, verificamos que a correlagao
na banda Ks encontrada por Cruz et al. (2017) ja nao se mantém apds aumentarmos a
amostra. Entretanto, encontramos |r| > 0,6 para as bandas H, 5,8 ¢ 8,0 ym com [t| > 2
e p < 0,01, indicando correlacoes fortes e estatisticamente relevantes. Na mesma figura,
a informagao sobre a presenca ou auséncia de inversao térmica também é apresentada,
onde planetas com e sem inversao estao representados por circulos vermelhos e estrelas
azuis, respectivamente (ver demais informagoes na legenda da Figura 3.1). E possivel
verificar que nao héa separacao clara entre os exoplanetas com e sem inversao para as
regides de estrelas muito ativas (log Ry > -4,2), ativas (-4,75 < log Rjjx < -4,2) e
inativas (-5,1 < log Ry < -4,75), onde adotamos os valores de Henry et al. (1996).
Entretanto, para a regiao das estrelas muito inativas (log Rijx < -5,1) a maioria dos
exoplanetas apresenta inversao térmica, sustentando o argumento de Knutson et al.

(2010) de que estrelas inativas nao teriam um fluxo ultravioleta intenso o suficiente
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para destruir as moléculas formadoras de inversao térmica. Esse resultado é verificado

para todas as bandas consideradas.

TABELA 3.2. Resultados do teste f comparando os ajustes lineares e exponenciais entre as temperaturas
de brilho nas bandas 3,6 e 4,5 um e o indice log Rjjx para um nivel de significAncia o = 0,05.

Banda  F-statistic F-critical P

3,6 um 22,84 3,99 0,000010
4,5 pm 25,49 3,98 0,000004




4000t muito inativa ! inativa ativa 5 r r
£.
3
o
000~ + o
~
p—
o 2000} »
= 1
g h
o 1000f H - Ks
g 4000+ : J -
N L 2
— [ HASP—103b +
2 3000 . — ‘ — R
= N\
5
= Wk TP t #
2000+ I N :; '+.* I I +
SR nk SR N N
% . TN
1000} 4,5 pm gatE=d I —_} 58um L 8,0 um A
6,0 55 3.0 45 4.0 55 3.0 45 4.0 55 3.0 45 40
log(R'Hk)
4 Inconclusivo = [nversdo fraca * Sem inversao
Sem informagao * Com inversio —— Ajuste ponderado

FiGura 3.1. Comparacdo entre a temperatura de brilho dos planetas para as bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 ¢ 8,0 um e o indice de atividade cromosférica da estrela log RIHK-
Exoplanetas sem inversao estao representados por estrelas azuis, com inversao por circulos vermelhos, com inversao fraca por quadrados verdes, casos inconclusivos por tridngulos
cinzas escuros e sem informacdo por triangulos cinzas claros. As linhas sélidas nos painéis das bandas H, Ks, 4,5, 5,8 ¢ 8,0 um indicam os ajustes lineares ponderados. Nos
painéis 3,6 e 4,5 pum, as linhas pretas (cinzas) sélida e tracejada sobrepostas indicam os ajustes exponenciais (lineares) sem e com WASP-103 b, respectivamente. As linhas
verticais tracejada cinza-claro, tracejada preta e pontilhada representam as divisdes entre estrelas muito inativas (log Ri{K < -5,1), inativas (-5,1 < log R/HK < -4,75), ativas
(-4,75 < log RIHK < -4,2) e muito ativas (log RIHK > -4,2), como indicado no painel da banda H. Os planetas cujas estrelas tiveram log RIHK calculado e nao estavam disponiveis
antes na literatura estao representados com simbolos vazios com contorno preto. Destacamos o exoplaneta WASP-103 b, que serd discutido no texto.
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Os paineis das bandas 3,6 e 4,5 um da Figura 3.1 sugerem uma relagdo exponencial
entre a temperatura de brilho e a atividade cromosférica, onde exoplanetas com in-
versao sao mais quentes e estao majoritariamente na regiao das estrelas muito inativas,
enquanto os exoplanetas sem inversao sao, em média, mais frios e preenchem em maior
nimero a regiao das estrelas ativas. Isso também é verificado nas outras bandas, com

excegao da banda H e da banda Ks, em menor grau.

Além disso, o exoplaneta WASP-103 b parece apresentar um comportamento dife-
rente dos outros pontos nas bandas 3,6 e 4,5 um. Investigando esse sistema, verificamos
que WASP-103 b tem um periodo orbital de aproximadamente 22 horas com um semi-
eixo maior da érbita de 0,0199 + 0,0002 UA (Gillon et al., 2014), que estd além de 1o
das distribuicoes de semi-eixo maior da orbita e periodo orbital da amostra total de
exoplanetas desse trabalho. Para comparacao, Mercurio esta a aproximadamente 0,387
UA do Sol®. Portanto, trata-se de uma configuracio extrema onde o exoplaneta esta
tao proximo da estrela ao ponto de ter um formato elipsoidal, parecido com uma bola
de rugby® devido & deformacéo por forca de maré (Barros et al., 2022). Os outros dois
exoplanetas com T}, > 2900 K em ambas as bandas sao WASP-12 b e WASP-18 b, com
periodos orbitais de 1,09 e 0,94 dias, respectivamente, ambos deformados pelo mesmo
efeito que WASP-103 b (Hebb et al., 2009; Hellier et al., 2009; Rosério et al., 2022;
Akinsanmi et al., 2024).

A relagao entre a presenca de exoplanetas de curto periodo e a variacdo da ativi-
dade magnética das estrelas hospedeiras permanece um tema em aberto na literatura.
Alguns anos ap6s as primeiras detecgoes de exoplanetas, Cuntz et al. (2000) sugeriram
dois possiveis mecanismos para explicar como a atividade estelar pode ser afetada pela

presenga de um exoplaneta como WASP-103 b:

e INTERACAO POR FORCA DE MARE: a forca gravitacional dada a proximidade do
sistema e a diferenca entre os periodos orbital e rotacional induz bojos de maré
tanto na superficie do planeta quanto na cromosfera estelar. Uma vez que o gés
presente nessa camada mais externa da estrela é pouco denso, os bojos se formam
e se dissipam rapidamente. Esse ciclo de contragao e expansao gera turbuléncia

que, por sua vez, aquece a regiao aumentando o nivel de atividade cromosférica.

*Consultado em https://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/planet_table_ratio.html.
Ver o infograma https://www.esa.int/ESA_Multimedia/Images/2022/01/Cheops_reveals_a_
rugby_ball-shaped_exoplanet.
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e INTERACAO MAGNETICA: se o planeta estiver perto o suficiente da estrela, o campo
magnético planetario pode interagir com o campo magnético estelar, gerando um
aumento na ocorréncia de explosoes (flares) e, consequentemente, no nivel de

atividade cromosférica.

Somado a isso, a variabilidade da atividade estelar na presenga de exoplanetas foi
estudada por Shkolnik et al. (2005) para 13 estrelas de tipo solar. Foi verificada uma
variagdo no fluxo das linhas H e K do Ca II para as estrelas com planetas, enquanto
as estrelas sem planetas nao apresentaram variacao significativa ao longo do ciclo de

observacoes.

Com essas consideragoes, é razodvel argumentar que WASP-103 b configura um
ponto discrepante na nossa analise, tendo log Rjjx maior do que o esperado para a
estrela hospedeira (ver Poppenhaeger, 2017, para mais detalhes sobre efeitos de maré
e atividade estelar). Como passo futuro, seria interessante fazer o acompanhamento
da atividade de WASP-103 para verificar se essa tendéncia se mantém. Dessa forma,
refizemos os ajustes desconsiderando WASP-103 b e, apesar dos coeficientes a, b e ¢
nao terem variado dentro das suas respectivas incertezas, obtivemos: r e t maiores e
p menores para os ajustes exponenciais, como apresentado na Tabela 3.1, indicando
correlagoes mais fortes e estatisticamente significativas do que as anteriores. Adotamos,
entdo, os resultados para a funcdo exponencial excluindo WASP-103 b do ajuste para

as bandas 3,6 e 4,5 pm.

3.2 Classificagao das atmosferas usando dados de eclipses

secundarios

Com o aumento das deteccoes de Jupiteres quentes pelo método de transito nas
dltimas décadas, diversos trabalhos exploraram os dados de eclipse secundério no infra-
vermelho na tentativa de classificar os tipos de atmosfera. Nesta secao, iremos abordar
dois estudos que se baseiam nas bandas 3,6 e 4,5 upm do Spitzer: o indice empirico de

Knutson et al. (2010) e a métrica de Wallack et al. (2021).
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3.2.1 Reprodugao e atualizagao do indice empirico de Knutson et al.

(2010)

O indice empirico proposto por Knutson et al. (2010) é baseado em observagoes para
identificar a presenga de inversoes térmicas nas atmosferas de Jupiteres quentes, usando
as profundidades de eclipse nas bandas 3,6 e 4,5 um do Spitzer, como mencionado anteri-
ormente. Essas bandas foram escolhidas porque sao particularmente sensiveis a presenca
de metano (CH4) e mondxido de carbono (CO), que desempenham papéis criticos no
transporte de energia e na opacidade atmosférica. Em atmosferas com inversao térmica,
a emissao nas bandas de 4,5 um geralmente é mais intensa do que nas de 3,6 um, de-
vido ao aquecimento de camadas superiores causadas pela absorcao da radiacao estelar
por compostos como 6xidos de titanio (TiO) ou vanadio (VO) (Fortney et al., 2008;
Lothringer et al., 2018). Assim, ao avaliar a relagao entre esses fluxos, o indice empirico

serve como uma ferramenta para detectar e classificar essas caracteristicas atmosféricas.

Como ponto de partida, Knutson et al. (2010) utilizaram modelos NextGen para
estimar o fluxo das estrelas e corpos negros para calcular os fluxos dos exoplanetas.
Nas Subsegoes 2.3.2 e 2.3.3, descrevemos os procedimentos feitos para reproduzir e
atualizar o indice de Knutson et al. (2010) usando duas abordagens: modelos BT-Settl
para estrelas e planetas; e modelos BT-Settl para estrelas e ATMO para planetas. Nas

préximas subsegoes, detalharemos os resultados encontrados para cada caso.

3.2.1.1 Resultados usando modelos BT-Settl para estrelas e planetas

Inicialmente, nés calculamos as temperaturas de cor para as bandas 3,6 e 4,5 um,
como etapa necessaria para o calculo do indice. Em seguida, nés estendemos esse calculo
para as outras bandas fotométricas disponiveis: Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um para 58
exoplanetas da nossa amostra que tém dados de eclipse secundario em pelo menos duas
bandas adjacentes (ver Tabela 2.6), pois estamos interessados em calcular parametros
associados as cores, i.e., diferenca entre duas bandas adjacentes. Assim como para
as temperaturas de brilho, fizemos uma comparacao entre as temperaturas de cor para
essas bandas e o indice de atividade cromosférica log Rjji, como ilustrado na Figura 3.2.
Calculamos ajustes lineares para cada caso e também exploramos um ajuste exponencial

para as temperaturas de cor 3,6 - 4,5 um. Repetimos o procedimento descrito na secao
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anterior e aplicamos o teste f para comparar os ajustes linear e exponencial para esse
caso. Obtivemos F-statistical = 3,80, com F-critical = 4,03 e p-value = 0,056 para um
nivel de significincia de 0,05, indicando que, ao contrario do caso anterior para Ti, o
ajuste linear é o mais adequado para T.. Os resultados dos ajustes estao listados na

Tabela 3.3.
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FIGURA 3.2. Comparagdo entre as temperaturas de cor e log Rjyx usando modelos BT-Settl para as
estrelas e para os planetas. Exoplanetas sem inversao estdo representados por estrelas azuis, com
inversao por circulos vermelhos, com inversdo fraca por quadrados verdes, casos inconclusivos por
tridngulos cinzas escuros e sem informacdo por tridngulos cinzas claros. As linhas sélidas nos painéis
das cores Ks - 3,6 um, 4,5 - 5,8 um e 5,8 - 8,0 um indicam os ajustes lineares ponderados. No painel da
cor 3,6 - 4,5 um, as linhas pretas (cinzas) sélida e tracejada indicam os ajustes lineares (exponenciais)
sem e com WASP-103 b, respectivamente. As linhas verticais tracejada cinza-claro, tracejada preta
e pontilhada representam as divisdes entre estrelas muito inativas (log Rjx < -5,1), inativas (-5,1 <
log Ryk < -4,75), ativas (-4,75 < log Ry < -4,2) e muito ativas (log Rjji > -4,2). Os planetas cujas
estrelas tiveram log Ryjk calculado estdo representados com simbolos vazios com contorno preto. Os
ajustes lineares estdo representados com uma linha sélida em preto. Os exoplanetas que tiveram log g
interpolado estao marcados com um X.



Discussao dos resultados 89

TABELA 3.3. Ajustes lineares e exponenciais entre as temperaturas de cor e o indice de atividade
log Ry usando modelos BT-Settl para estrelas e planetas. Indicamos os coeficientes angulares e
lineares do ajuste linear (a e b) e, no caso da funcdo exponencial, a, b e ¢ sdo as constantes do ajuste.
Os parametros r, t e p correspondem ao coeficiente Pearson, t-value e p-value, respectivamente.

Temperatura de cor a b c T t p Ajuste
Ks - 3,6 pm -400 £ 400 100 + 2000 -0,29 -1,10 0,292 Linear
3,6 - 4,5 pm -400 £ 300 -100 £ 1000 -0,20 -1,50 0,135 Linear
(com WASP-103 b) 5+3 (4 +60)1071° 1700 £100 -0,39 -3,10 0,003 Exponencial
3,6 - 4,5 pm -500 £ 300 -600 £ 1000 -0,25 -1,90 0,061 Linear
(sem WASP-103 b) 542 (54 £ 7)10~% 1700 £ 100 -0,43 -3,45 0,001 Exponencial
4,5-5,8 pm -1000 £ 600 -3000 £ 3000 -0,45 -1,90 0,083 Linear
5,8 - 8,0 um -1000 & 600  -4000 & 3000 20,49 -2,10 0,052 Linear

Refizemos os ajustes removendo WASP-103 b e obtivemos resultados estatistica-
mente mais significativos apresentando uma correlacao mais forte, sugerindo que WASP-
103 b é, de fato, um ponto discrepante nessa analise. Entretanto, as correlacées encon-
tradas para todas as temperaturas de cor apresentam |r| < 0,6, indicando que nao hé
uma forte relagdo com o indice log Rjjk. Analisando a informagao de inversdo térmica,
temos um resultado parecido com os casos da Figura 3.1, onde nao ha separacao clara
entre exoplanetas com e sem inversao para os limites de log Rjyi, exceto para a regiao de
estrelas muito inativas (log Rk < -5,2), com uma maioria de exoplanetas com inversio
térmica. J&a analisando a separacao pela temperatura de cor, parece haver um limite
inferior de aproximadamente 1700 K em que nao se verificam exoplanetas com inversao
para todas as combinagoes de bandas. Ademais, para as cores 4,5 - 5,8 ym e 5,8 - 8,0
pm, ha um limite maximo de 2000 K para presenga de exoplanetas sem inversao. Para
as cores Ks - 3,6 um e 3,6 - 4,5 um esse limite sobe para aproximadamente 2600 K. Esse
resultado estd de acordo com outros trabalhos da literatura que argumentam haver uma
relagdo entre temperatura de equilibrio e presenca de inversao térmica nas atmosferas

desses exoplanetas (Fortney et al., 2008; Baxter et al., 2020; Deming et al., 2023).

Com as temperaturas de cor calculadas, nés obtivemos os indices empiricos para as
seguintes combinagoes de bandas: Ks - 3,6 pym; 3,6 - 4,5 pm; 4,5 - 5,8 um; e 5,8 - 8,0

pm. Os resultados estao ilustrados na Figura 3.3.
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Ficura 3.3. Comparagao entre os indices empiricos para as cores Ks - 3,6 um; 3,6 - 4,5 ym; 4,5 - 5,8
pm; e 5,8-8,0 um e log RIHK usando modelos BT-Settl para as estrelas e para os planetas. Exoplanetas
sem inversao estao representados por estrelas azuis, com inversao por circulos vermelhos, com inversao
fraca por quadrados verdes, casos inconclusivos por tridngulos cinzas escuros e sem informacgao por
tridngulos cinzas claros. A linha sélida vertical indica o limite arbitrdrio entre exoplanetas com e
sem inversao para a cor 3,6 - 4,5 um, enquanto as linhas tracejada cinza-claro, tracejada preta e
pontilhada representam as divisdes entre estrelas muito inativas (log R/HK < -5,1), inativas (-5,1 <
log Ryk < -4,75), ativas (-4,75 < log Ry < -4,2) e muito ativas (log Ry > -4,2). Os planetas cujas
estrelas tiveram log Rjy calculado estdo representados com sfmbolos vazios com contorno preto. Os

exoplanetas que tiveram log g interpolado estdo marcados com um X. Destacamos o exoplaneta WASP-
12 b pois serd discutido no texto.

Visualmente, nao hd uma separacao tao clara na Figura 3.3 quanto aquela encon-
trada por Knutson et al. (2010) (ver Figura 1.5), com excec¢ao da cor 3,6 - 4,5 pm.
Exceto pelo exoplaneta WASP-12 b (destacado na Figura 3.3), a maioria dos exopla-
netas com indices menores que aproximadamente -0,02 (linha sélida vertical) ndo tém
inversao térmica nessa cor e o contrario é verificado para indices maiores que 0,04, apro-
ximadamente. O exoplaneta WASP-12 b, assim como WASP-103 b, tem um periodo
muito curto de aproximadamente 1 dia (Chakrabarty &Sengupta, 2019), estando su-

jeito a perda de massa pela interacao gravitacional com a estrela por forga de maré
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(Erkaev et al., 2007), resultando em decaimento orbital devido & diminui¢do do mo-
mento angular (Patra et al., 2017; Dwivedi et al., 2019; Akinsanmi et al., 2024). Dessa
forma, o comportamento inusual de WASP-12 b deve estar relacionado com o processo
de perda de massa, que pode modificar significativamente o perfil de pressao e tempe-
ratura do planeta (Czesla et al., 2024). Para verificar se hé de fato alguma separagao
entre exoplanetas com e sem inversao conforme o indice empirico, nés fizemos um teste
Kolmogorov—Smirnov (teste KS) utilizando a funcao ks_2samp do médulo scipy.stats.
O objetivo é comparar as fungoes de distribui¢ao acumulada (ou CDFs, em inglés) para
as amostras com e sem inversao (desconsiderando casos com inversao fraca, com di-
agnéstico inconclusivo ou sem informagao) e verificar se sao distribuigoes diferentes, ou
se sao oriundas de uma mesma distribui¢ao. A funcao ks_2samp retorna o statistic que
representa a maior diferenca entre as CDFs e o p-value (p) associado. Além disso, o
teste KS tem como parametro de comparacao os valores criticos (c¢) associados a dife-
rentes niveis de significincia («) e tamanhos de amostras (N). Quanto menor for a,
mais significativo é o resultado encontrado. Usualmente, quando statistic > ce p < a,
temos evidéncia o suficiente para rejeitar a hipétese nula, indicando que as distribuicoes
sao diferentes entre si. Nés consultamos a tabela de valores criticos® para N < 35 e
calculamos ¢ nos casos em que N > 35. O resultado para os testes KS estao listados na

Tabela 3.4 para as quatro combinagoes de bandas da Figura 3.3.

TABELA 3.4. Testes KS para os indices empiricos calculados usando modelos BT-Settl para estrelas
e planetas. Indicamos os valores criticos para niveis de significancia 0,10 e 0,05 por ¢ (o = 0,10) e ¢
(v = 0,05), respectivamente.

Indice N statistic ¢ (o= 0,10) ¢ (o= 0,05) D

Ks-3,6 ym 14 0,714 0,314 0,349 0,19
3,6-4,5um 41 0,446 0,191 0,212 0,01
45-58 yum 14 0,292 0,314 0,349 0,96
5,8-8,0 um 14 0,500 0,314 0,349 0,58

Analisando a Tabela 3.4, vemos que apenas para o indice 3,6 - 4,5 yum temos, si-
multaneamente, statistic > ¢ para a = 0,10 e a« = 0,05 e p < 0,05, sugerindo que ha
uma separacao entre exoplanetas com e sem inversao térmica para esse caso. Esse re-
sultado fortalece a hipdtese de Knutson et al. (2010) de que exoplanetas com valores
mais positivos do indice apresentam inversao térmica. A explicacdo para isso é que

quando as moléculas de CO e CHy4 presentes na banda 4,5 um absorvem a energia da

“Disponivel em https://people.cs.pitt.edu/~1lipschultz/cs1538/prob-table_KS.pdf.
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estrela e passam de absorcao para emissao, hd um aumento na temperatura de brilho,
representando uma inversao térmica na camada atmosférica correspondente. Como a
banda 3,6 ym nao é significativamente afetada por essas moléculas, o aumento do fluxo
se dé apenas na banda 4,5 ym. Analisando a Equagao 2.11, esse aumento em 4,5 pym
se reflete numa diferenca mais positiva entre os pontos fotométricos da literatura e cal-
culados. Portanto, a inclinagao entre 4,5 e 3,6 um torna-se um indicativo da presenca

de inversao, quando comparada com modelos, como BT-Settl.

Esses fatos podem ser verificados na Figura 3.4, onde ilustramos a opacidade de
algumas moléculas comuns nas atmosferas dos Jupiteres quentes: CH4, CO, TiO, VO,
CO3 e HoO para uma temperatura de 1900 K e pressao de 0,01 bar. Escolhemos essa
temperatura, pois esta dentro do valor médio da temperatura de equilibrio para a nossa
amostra de exoplanetas (ver Subsecao 2.1.1) e essa pressao estd dentro do intervalo
onde inversoes térmicas costumam acontecer (entre 1 e 0,001 bar, Molliere et al., 2015).
Podemos verificar que, de fato, CO apresenta maior opacidade para a banda 4,5 ym em

comparagao com a banda 3,6 um, enquanto CHy tem o comportamento contrério.
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FiGura 3.4. Opacidades para uma temperatura de 1900 K e pressao de 0,01 bar em funcdo do
comprimento de onda em pm, compreendendo o limite inferior do filtro J até o limite superior do filtro
TRAC.I4. Representamos as moléculas por linhas sélidas de diferentes cores: azul para CHy4, vermelho
para CO, amarelo para TiO, roxo para VO, verde para CO2 e marrom para H20O. O retangulo preto
corresponde ao intervalo de comprimento de onda do filtro IRAC.I1 (centrado em 3,6 pm), enquanto o
retangulo cinza representa o intervalo do filtro IRAC.I2 (centrado em 4,5 pm). As listas de opacidades
foram obtidas através do banco de dados DACE (Grimm et al., 2021): para CHy (Hargreaves et al.,
2020); CO (Rothman et al., 2010; Li et al., 2014); TiO (McKemmish et al., 2019); VO (McKemmish
et al., 2016); CO2 (Tashkun &Perevalov, 2011); e HoO (Polyansky et al., 2018).
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3.2.1.2 Modelos BT-Settl para estrelas e modelos ATMO para planetas

A segunda abordagem visa simular as atmosferas dos exoplanetas com os modelos
ATMO e manter os modelos BT-Sett] para as estrelas, comparando com as profundida-
des de eclipse das mesmas bandas utilizadas anteriormente: Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um.
A principal razao para termos adotados esses modelos para os exoplanetas é o maior
preenchimento do espaco de parametros, permitindo a interpolagao em log g para toda

a amostra.

Para as temperaturas de cor, nés repetimos o mesmo procedimento e fizemos ajustes
lineares (e exponencial para a cor 3,6 - 4,5 ym) para as combinagoes de bandas, como
ilustrado na Figura 3.5. O resultado esta listado na Tabela 3.5. Comparando com os
resultados da abordagem anterior (ver Tabela 3.3), os ajustes lineares para as cores Ks

- 3,6 pm, 4,5 - 5,8 um e 5,8 - 8,0 pm nao apresentam diferencas significativas.

Da mesma maneira, tanto o ajuste linear quanto exponencial resultaram em coefi-
cientes de correlacdo muito parecidos para a cor 3,6 - 4,5 ym. Assim como foi feito na
abordagem anterior, nds aplicamos o teste f para comparar os ajustes linear e expo-
nencial para a cor 3,6 - 4,5 um e obtivemos F-statistical = 7,06, com F-critical = 4,03
e p-value = 0,010 para um nivel de significincia a = 0,05, sugerindo que o ajuste expo-
nencial explica melhor a correlagdo entre os parametros. Também refizemos os ajustes
sem o exoplaneta WASP-103 b (ver Tabela 3.5), resultando em correla¢oes mais fortes,

como nos casos anteriores.

Ademais, assim como para as temperaturas de cor obtidas pela outra abordagem,
verificamos que 1700 e aproximadamente 2600 K representam os limites de tempera-
tura inferior e superior onde se encontram apenas exoplanetas sem e com inversao,
respectivamente, para todas as cores consideradas. Verificamos, ainda, que a maioria
dos exoplanetas que estd a esquerda da regiao das estrelas muito inativas (linha cinza

tracejada, Figura 3.5) apresenta inversao térmica, como nos casos das Figuras 3.1 e 3.2.
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TABELA 3.5. Ajustes lineares e exponenciais entre as temperaturas de cor e o indice de atividade
log Rjyx usando modelos BT-Settl para estrelas e modelos ATMO para planetas. Indicamos os coefi-
cientes angulares e lineares do ajuste linear (a e b) e, no caso da fungdo exponencial, a, b e ¢ sdo as
constantes do ajuste. Os parametros r, t e p correspondem ao coeficiente Pearson, t-value e p-value,
respectivamente.

Temperatura de cor a b c r t P Ajuste
Ks - 3,6 pm -400 + 400 0 + 2000 -0,32  -1,20 0,252 Linear
3,6 - 4,5 um -300 £+ 200 1000 4 1000 -0,16  -1,20 0,231 Linear
(com WASP-103 b) -5+ 3 (6 + 100) 1011 1880 +90 -0,37 -2,92 0,006 Exponencial
3,6 - 4,5 um -400 £+ 200 200 £+ 1000 -0,22  -1,60 0,113 Linear
(sem WASP-103 b) -5+ 2 (11+1) 1078 1800 + 100 -0,41 -3,28 0,002 Exponencial
4,5-5,8 um -900 + 400 -2000 £ 2000 -0,46  -2,00 0,071 Linear
5,8 - 8,0 pm -1000 + 400 -2000 £ 2000 -0,52  -2,30 0,040 Linear

30001 WASP-103 b

2600 '+
2200
1800

1400

1000} Ks - 3,6 pm L 3,6 wm - 4,5 pm *

3000

2600

Temperatura de cor (K)

2200

1000F 45 pm-35,8 um L 5,8 um - 8,0 um

6,0 55 35,0 45 4.0 55 35,0 45 4,0
log(R'Hk)

FIGURA 3.5. Comparagio entre as temperaturas de cor e log Ry usando modelos BT-Settl para
as estrelas e modelos ATMO para os planetas. Exoplanetas sem inversdo estdo representados por
estrelas azuis, com inversdo por circulos vermelhos, com inversdo fraca por quadrados verdes, casos
inconclusivos por tridngulos cinzas escuros e sem informagao por tridngulos cinzas claros. As linhas
sé6lidas nos painéis das cores Ks - 3,6 um, 4,5 - 5,8 um e 5,8 - 8,0 pm indicam os ajustes lineares
ponderados. No painel da cor 3,6 - 4,5 um, as linhas pretas (cinzas) sélida e tracejada indicam os
ajustes lineares (exponenciais) sem e com WASP-103 b, respectivamente. As linhas verticais tracejada
cinza-claro, tracejada preta e pontilhada representam as divisdes entre estrelas muito inativas (log Rijk
< -5,1), inativas (-5,1 < log Ry < -4,75), ativas (-4,75 < log Rjjx < -4,2) e muito ativas (log Rix >
-4,2). Os planetas cujas estrelas tiveram log Riji calculado estdo representados com simbolos vazios
com contorno preto.
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FI1GURA 3.6. Comparagado entre os indices empiricos para as cores Ks - 3,6 um; 3,6 - 4,5 pm; 4,5 -
5,8 um; e 5,8 - 8,0 um e log Rjyx usando modelos BT-Settl para as estrelas e modelos ATMO para os
planetas. Exoplanetas sem inversdo estdo representados por estrelas azuis, com inversao por circulos
vermelhos, com inversdo fraca por quadrados verdes, casos inconclusivos por tridngulos cinzas escuros
e sem informacao por triangulos cinzas claros. A linha sélida vertical indica o limite arbitrdrio entre
exoplanetas com e sem inversao para a cor 3,6 - 4,5 um, enquanto as linhas horizontais tracejada cinza-
claro, tracejada preta e pontilhada representam as divisdes entre estrelas muito inativas (log Rigx <
-5,1), inativas (-5,1 < log Ry < -4,75), ativas (-4,75 < log Ry < -4,2) e muito ativas (log Ry >
-4,2). Os planetas cujas estrelas tiveram log Ry calculado estdo representados com simbolos vazios
com contorno preto. Destacamos o exoplaneta WASP-12 b pois sera discutido no texto.

Analisando a Figura 3.6, visualmente nao identificamos uma separagao entre exopla-

netas com e sem inversao com respeito ao indice empirico, com excecao da cor 3,6 - 4,5

pm, como no caso da Figura 3.3. Assim como na abordagem BT-Settl para planetas e

estrelas, WASP-12 b mostra um comportamento diferente dos exoplanetas com inversao

(ver discussao na Subsegao 3.2.1.1), que parecem povoar a regiao de indice maior que

-0,013, representado pela linha sélida vertical na Figura 3.6. Para testar essa hipdtese,

fizemos testes KS e listamos os resultados na Tabela 3.6. E interessante contrastar

esses resultados com os obtidos pela outra abordagem com modelos BT-Settl para os

planetas, onde encontramos p-values menores para as cores Ks - 3,6 pum e 3,6 - 4,5 pm.
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Apesar de termos encontrado um p-value menor para a cor 4,5 - 5,8 ym em comparagao
com a outra abordagem, tanto esse valor quanto os obtidos para todas as cores estao
acima do limite de 0,05, sugerindo que nao ha separacao entre exoplanetas com e sem in-
versao com respeito ao indice. Uma possivel explicacao para essa divergéncia é a baixa
resolugao dos modelos ATMO em comparagao com os modelos BT-Sett]l (ver Figura
2.11). No célculo do indice empirico, temos que dividir os espectros dos planetas pelos
das estrelas para obter o fluxo relativo (ver Subsegao 2.3.2). Nesse caso, tivemos que
interpolar os modelos BT-Settl das estrelas para obter o mesmo passo em comprimento
de onda que os modelos ATMO, como mencionado anteriorimente, visto que hd uma
diferenca significativa entre eles. Portanto, quando fazemos a convolucao entre o fluxo
relativo e a transmissao dos filtros, estamos tratando espectros com menos informacao
por intervalo de comprimento de onda. Dessa forma, os pontos fotométricos resultan-
tes da convolugao podem ter sido ou subestimados, ou superestimados devido a baixa
resolucao.
TABELA 3.6. Testes KS para os indices empiricos calculados usando modelos BT-Settl para estrelas

e modelos ATMO para planetas. Indicamos os valores criticos para niveis de significancia 0,10 e 0,05
por ¢ (e = 0,10) e ¢ (o = 0,05), respectivamente.

Indice N statistic ¢ (a=0,10) ¢ (o= 0,05) P

Ks-3,6 um 14 0,571 0,314 0,349 0,38
3,6 -45 pum 41 0,275 0,191 0,212 0,31
45-58 um 14 0,375 0,314 0,349 0,58
58-8,0 um 14 0,500 0,314 0,349 0,58

3.2.1.3 Comparacao entre as duas abordagens

Apés determinar as temperaturas de cor e os indices para as duas abordagens utili-
zando todas as combinagoes de cores, nés comparamos os resultados entre si. Comecgando
pela temperatura de cor, podemos verificar que, em todos os casos exceto pela cor Ks -
3,6 um, os exoplanetas ajustados pelos modelos ATMO apresentam temperaturas mais
altas em comparagao com os modelos BT-Settl para temperaturas de cor menores que
aproximadamente 2200 K. Por outro lado, para temperaturas acima desse valor, parece
haver maior concordancia entre as modelagens em todos os casos, ou entao o resultado
passa a ser negativo, com temperaturas de cor mais quentes para os modelos BT-Settl.
Uma possivel explicacao para essa tendéncia seria o viés em log g dos modelos BT-Settl,

que nao permitem interpolagao para temperaturas abaixo de 2000 K e logg < 3,5.
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Na Figura 3.7, apresentamos a comparacao entre as temperaturas de cor calculadas
nas duas abordagens. Nela, temos exoplanetas apresentando diferencgas de até 3 o para
temperaturas mais baixas, enquanto a variacdo maxima para temperaturas acima de
2200 K nao ultrapassa 1 o de diferenca (onde 1 0 = 100 K, dado o passo de temperatura
dos modelos). Esse efeito fica ainda mais evidente na Figura 3.8, que indica que, dentre
os exoplanetas com interpolagao dos modelos BT-Settl (representados por um X), os
que tiveram o intervalo de temperatura reduzido para T' = [2000, 3000] K (representados
por X e +) s@o aqueles que apresentam menores diferengas entre as abordagens. Em
contraste, os exoplanetas interpolados com o intervalo de temperatura completo (T' =
[600,3000] K) s@o os que tém residuos maiores. Isso é um indicativo de que, para um
mesmo valor de logg, os modelos BT-Settl e ATMO diferem significativamente para

temperaturas menores que 2000 K.

Por outro lado, analisando os exoplanetas que tiveram a mesma temperatura de cor
ajustada pelos dois modelos (linha preta tracejada), vemos que ndo ha homogeneidade
em logg. Temos exoplanetas com gravidades superficiais entre os limites méaximos e
minimos sendo ajustados por modelos ATMO e BT-Settl de mesma temperatura. Por-
tanto, essas variagoes devem estar relacionadas nao somente ao logg, mas a outros

fatores como a resolucao e a estrutura fisico-quimica dos modelos.
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Fi1cura 3.7. Comparagao entre as temperaturas de cor calculadas para as 4 cores estudadas pelas duas
abordagens: modelos BT-Settl para estrelas e planetas e modelos ATMO para planetas e BT-Settl para
estrelas. A barra de cor representa a gravidade superficial dos planetas. A linha horizontal tracejada
indica os pontos que tiveram a mesma temperatura de cor obtida pelos dois casos. Os exoplanetas com
interpolacao em log g nos modelos BT-Settl estdo marcados com um X. Dentre esses, os com intervalo
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FicurA 3.8. Comparagao entre as temperaturas de cor calculadas para as 4 cores estudadas pelas duas
abordagens e a diferenga entre log g original e o valor fixo em 3,5 dex. A linha horizontal tracejada
indica os pontos que tiveram a mesma temperatura de cor obtida pelos dois casos, enquanto a linha
pontilhada vertical representa a regiao onde log g = 3,5. Os exoplanetas com interpolagdo em log g nos
modelos BT-Settl estdo marcados com um X. Dentre esses, os com intervalo de temperatura reduzido
também estao indicados com um +.

Comparando os indices empiricos obtidos pelas duas abordagens, podemos identificar

nas Figuras 3.9 e 3.10 o resultado do efeito da temperatura de cor observado nas Figuras

3.7 e 3.8. Assim como no caso anterior, os exoplanetas com logg interpolado que

apresentam maior residuo sao aqueles com o intervalo de temperatura 7' = [600, 3000]

K. Tanto para esses objetos quanto para os exoplanetas sem interpolacao em logg,

podemos verificar em todas as cores, que o indice calculado pela abordagem com os

modelos ATMO é, em média, mais positivo que aquele obtido pela abordagem BT-

Settl.
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FI1cUuraA 3.9. Comparacdo entre os indices empiricos calculados para as 4 cores estudadas pelas duas
abordagens: modelos BT-Settl para estrelas e planetas e modelos ATMO para planetas e BT-Settl
para estrelas. A barra de cor representa a gravidade superficial dos planetas. A linha horizontal
tracejada indica os pontos que tiveram o mesmo indice obtido pelos dois casos. Os exoplanetas com
interpolacao em log g nos modelos BT-Settl estdo marcados com um X. Dentre esses, os com intervalo
de temperatura reduzido também estao indicados com um —+.
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F1cura 3.10. Comparagao entre as temperaturas de cor calculadas para as 4 cores estudadas pelas duas
abordagens e a diferenga entre log g original e o valor fixo em 3,5 dex. A linha horizontal tracejada
indica os pontos que tiveram o mesmo indice obtido pelos dois casos, enquanto a linha pontilhada
vertical representa a regiao onde logg = 3,5. Os exoplanetas com interpolacdo em log g nos modelos
BT-Settl estdao marcados com um X. Dentre esses, os com intervalo de temperatura reduzido também
estao indicados com um —+.
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Para investigar como diferentes valores de temperatura de cor afetam o indice em
diferentes faixas de log g, nds ilustramos nas Figuras 3.11 e 3.12 os casos para HAT-P-1
b e WASP-18 b, com logg = 2,9 e logg = 4,2, respectivamente, indicando as melhores
temperaturas ajustadas para cada abordagem com estrelas. De imediato, verificamos
que a relagao entre a temperatura de cor e o indice nao é linear e varia conforme a cor.
Ademais, a cor 3,6 - 4,5 um se mostrou muito sensivel & escolha do modelo. Comecando
pela Figura 3.11, percebemos uma tendéncia parecida entre as abordagens para T 2 2100
K principalmente para as cores Ks - 3,6 pm, 3,6 - 4,5 ym e 5,8 - 8,0 um. Por outro lado,
para T' < 2100 K a distancia entre as curvas aumenta, sugerindo que, para uma mesma,
temperatura, os indices calculados por cada abordagem podem diferir significativamente,
assim como fora verificado na Figura 3.8. Analisando a Figura 3.12, hd um acordo ainda
melhor entre as abordagens para as cores Ks - 3,6 um e 5,8 - 8,0 um no regime de altas
temperaturas (7' 2 2100 K). No entanto, verifica-se uma oscilagdo maior para os indices
calculados com os modelos BT-Settl para a cor 3,6 - 4,5 ym em comparacdo com a
Figura 3.11. Por fim, podemos notar que, independentemente do valor de logg, os
indices calculados para a cor 4,5 - 5,8 um com os modelos ATMO sao mais positivos do
que os obtidos com os modelos BT-Settl para uma mesma temperatura de cor em todo o
intervalo considerado. Dessa forma, concluimos que a origem das diferencas encontradas
na Figura 3.10 é multiparamétrica e se relaciona com as caracteristicas intrinsecas de

cada modelo (ver Tabela 2.4).
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FIGUrA 3.11. Comparacdo entre temperaturas de cor e indices empiricos para HAT-P-1 b para as
cores Ks - 3,6 um, 3,6 - 4,5 pm, 4,5 - 5,8 um e 5,8 - 8,0 um. As linhas pretas representam os resultados
da abordagem BT-Settl, enquanto as linhas vermelhas indicam os resultados da abordagem ATMO.
As melhores temperaturas ajustadas para cada abordagem estao indicadas com uma estrela.
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FIGURA 3.12. Comparagao entre temperaturas de cor e indices empiricos para WASP-18 b para as
cores Ks - 3,6 um, 3,6 - 4,5 pm, 4,5 - 5,8 um e 5,8 - 8,0 um. As linhas pretas representam os resultados
da abordagem BT-Settl, enquanto as linhas vermelhas indicam os resultados da abordagem ATMO.
As melhores temperaturas ajustadas para cada abordagem estao indicadas com uma estrela.
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3.2.2 Métrica de Wallack et al. (2021)

Outra abordagem que tenta classificar as atmosferas de Jupiteres quentes usando
dados de eclipse secunddrio nas bandas 3,6 e 4,5 um é a métrica de Wallack et al. (2021).
Para analisar como a inclinacao entre os pontos fotométricos nessas bandas varia com
o fluxo incidente, Wallack et al. (2021) calculam a diferenca entre as temperaturas de
brilho nessas bandas e normalizam pela temperatura de equilibrio de tal forma a garantir

que a escala dessa inclinacao permaneca constante ao longo do intervalo de temperatura.

A partir das Equagoes da temperatura de equilibrio (2.3) e radiagao incidente (2.4),

vemos que essas duas quantidades sao proporcionais a menos de uma constante:

Fine ) M/
- (B2)" 52

Portanto, quando comparamos a temperatura de brilho com a temperatura de equilibrio,
também estamos comparando indiretamente com a radiacao incidente. A inclinagao ne-
gativa encontrada por Wallack et al. (2021) entre as bandas 3,6 e 4,5 um se relaciona
com a hipdtese discutida na Subsegao 3.2.1, onde a absorcao da radiacao estelar por
compostos como CO, TiO e VO se traduz em emissao na banda 4,5 pum, tornando a
atmosfera mais aquecida nessa banda (maior temperatura de brilho), em contraste com
a banda 3,6 um, que é mais afetada por CH; em baixas temperaturas. Esse resultado
sugere que a radiacao incidente seja responsavel por influenciar a circulagao e quimica

atmosférica desses objetos.

Além de reproduzir a métrica para 3,6 e 4,5 um, nés também calculamos para as 15
combinagoes possiveis usando as bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um para 85 exoplanetas
da nossa amostra com pelo menos uma combinacgao possivel. Mostramos os resultados
na Figura 3.13 e na Tabela 2.8. Ademais, fizemos ajustes lineares para cada caso e

listamos os resultados na Tabela 3.7.
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TABELA 3.7. Ajustes lineares ponderados entre as 15 combinagdes de métrica e as temperaturas
de equilibrio. Os coeficientes angulares e lineares estao representados por a e b, respectivamente.
Também indicamos o coeficiente Pearson r, os t-values, p-values e o ntimero de pontos por 7, t, p e
N, respectivamente. Ndo pudemos calcular 7, t e p para as cores H - 5,8 um e H - 8,0 pum, pois s6
possuem dois pontos.

Métrica a b r t D

H - Ks -0,00015 £ 0,00011 0,29 = 0,20 —0,50 -1,43 0,200

N
8
H-36um  -0,00036 + 0,0003 0,76 + 0,56 —043 -1,18 0,280 8
H-45pum  -0,00027 + 0,00018 0,63 + 0,34 —051 -1,47 0,190 8
H -58 um -0,00037 0,64 2
H - 8,0 um -0,00033 0,57 2
Ks-3,6 um  -0,00028 + 0,000 0,72 £ 0,19 —0,47 -2,69 0,010 28
Ks-4,5 um  -0,00025 & 0,0001 0,68 + 0,19 —0,44 -2,50 0,020 28
Ks- 58 um -0,00048 £ 0,00011 0,99 + 0,21 —0,87 -4,38 0,005 8
Ks-80 um -0,00038 £ 0,00016 0,84 + 0,31 —0,61 -2,29 0,050 11
3,6 - 4,5 um  -0,00008 + 0,00003 0,18 + 0,06 —0,25 -2,36 0,020 84
3,6 - 58 um  -0,00004 + 0,00013 -0,01 £ 0,23 —0,07 -0,29 0,780 17
3,6 -80pum -0,00015 & 0,00013 0,24 + 0,23 —0,24 -1,13 0,270 22
45-58 um  -0,00002 + 0,00011 -0,05+ 0,19 —0,06 -0,23 0,820 17
4,5-80pum  -0,00005 & 0,0001 0,05+ 0,18 —0,11 -0,51 0,620 23
58-8,0um -0,00002 + 0,00013 0,02 + 0,22 —0,05 -0,18 0,860 17

Para todas as combinagoes de bandas, obtivemos ajustes lineares ponderados com
coeficientes angulares negativos, porém muito préximos de zero; além de coeficientes de
correlagao baixos (|r|< 0,6) exceto para as cores Ks - 5,8 um e Ks - 8,0 um. Apesar
de termos poucos dados nesses dois casos, tanto t quanto p sugerem que se trata de
uma correlagao significativa para Ks - 5,8 pm, com os coeficientes muito préximos dos
limites (|r| = 0,6, |t| = 2,00 e p = 0,05) para Ks - 8,0 um. Entretanto, é necessaria uma
amostra mais robusta para verificar se héa de fato alguma relagao entre as a métrica e a

temperatura de equilibrio para esses dois casos.

Utilizando uma simulagao Monte Carlo para ajustar os dados em 3,6 - 4,5 pm, Wal-
lack et al. (2021) encontraram que ajustes com inclinagoes negativas descrevem melhor
os dados com um nivel de significancia de 3,2 o (ver Bonate, 2001, para uma revisao
sobre simulagoes Monte Carlo). Ao contrario do que fora verificado por Wallack et al.
(2021), encontramos um coeficiente angular quase nulo para essa cor, com r, t e p suge-
rindo auséncia de correlacao linear entre a métrica e a temperatura de equilibrio. Vale
ressaltar que estamos utilizando uma amostra maior (84 exoplanetas em comparacao

com 76 do trabalho de Wallack et al., 2021) e que as temperaturas utilizadas nao sao
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exatamente as mesmas do trabalho de Wallack et al. (2021), visto que todas as tempera-
turas de equilibrio foram calculadas neste trabalho e para alguns exoplanetas, também
utilizamos as temperaturas de brilho calculadas nas bandas 3,6 e 4,5 um por Navia
et al. (2023). Além disso, nao incluimos simulagdes de Monte Carlo nesta anédlise, reali-
zando apenas os ajustes lineares ponderados. Com essas consideracoes, argumentamos
que a inclinacao entre os pontos fotométricos deva depender de outros fatores e nao

exclusivamente da radiacao incidente.

Por outro lado, quando analisamos a relacao entre a presenca de inversao térmica
e a temperatura de equilibrio, parece haver o mesmo padrao encontrado na Subsecao
3.2.1.1 para as temperaturas de cor. Exoplanetas com Ty > 2150 K apresentam inversao
térmica, enquanto exoplanetas com Tiq < 1350 K nao apresentam, como ilustrado na
Figura 3.13. Ja os exoplanetas que caem na regiao entre esses limites ndo mostram
homogeneidade com respeito a presenca ou auséncia de inversao térmica, sugerindo
ser uma faixa de transicdo de um regime para o outro. Resultados similares foram
encontrados por Baxter et al. (2020), comparando as temperaturas de brilho em 3,6
e 4,5 ym com a temperatura de equilibrio, onde as atmosferas dos Jupiteres quentes
transicionam de nao-invertidas para invertidas a partir de Teq = 1660100 K. Somado a
isso, Deming et al. (2023) confirmam esse resultado, encontrando um aumento abrupto
no fluxo para as bandas 3,6 e 4,5 um entre 1714 e 1818 K. Ambos trabalhos citam a
banda de CO em 4,5 um como sendo o principal mecanismo responsavel pela transicao
ao passar de absorcao para emissao para temperaturas de equilibrio cada vez mais altas.
J& Roth et al. (2024) sugerem que esse salto em temperatura seja causado pela presenga
de TiO e VO, passando do regime de condensados para gés, estando disponiveis para

interagir com a radiacao ultravioleta da estrela e formar inversao térmica.
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FIGURA 3.13. Métrica de Wallack et al. (2021) para as 15 combinagcoes entre as bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um. Destacamos o exoplaneta Kepler 13 A b no painel 3,6 -
4,5 pm pois serd discutido no texto. Exoplanetas sem inversao estdo representados por estrelas azuis, com inversdo por circulos vermelhos, com inversdo fraca por quadrados
verdes, casos inconclusivos por triangulos cinzas escuros e sem informacao por triangulos cinzas claros. Os ajustes lineares estao representados com linhas sélidas, enquanto a

linha horizontal tracejada representa a regido do grafico onde a métrica é igual a zero.
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Essa separacao foi verificada para todas as combinagoes na Figura 3.13. A tnica
excegao é o planeta Kepler-13 A b no gréfico para as bandas 3,6 - 4,5 ym (marcador
estrela em azul, destacado com texto), o dnico exoplaneta da amostra sem inversao
térmica que estd acima dos limites superiores propostos para a T,q. Além disso, o
exoplaneta KELT-1 b — que s6 tem dados de temperatura de brilho na banda Ks, tem
Teq > 2150 K e também nao apresenta inversao térmica (Beatty et al., 2017). Um
fato em comum entre esses dois exoplanetas é que ambos tém massas e gravidades
superficiais relativamente elevadas (ver Tabela A.1). Uma possivel explicacao para
nao haver inversao térmica nas suas atmosferas se relaciona com suas altas gravidades
superficiais (log g > 4,0 dex), tornando a atmosfera mais compacta e, consequentemente,
deslocando a regiao onde a temperatura atinge o minimo para camadas mais internas.
Nessa regiao, acontece o fenémeno de armadilha fria (ou cold-trap em inglés), onde a
temperatura é fria o suficiente para que determinados gases se condensem em particulas
de gelo ou liquido e precipitem para camadas mais baixas da atmosfera. Dessa forma,
gases como TiO e VO ficam presos em altitudes mais baixas e nao conseguem absorver
a luz estelar e aquecer a regiao, formando uma inversao térmica (Beatty et al., 2017;

Roth et al., 2024).

Considerando o restante da amostra, esperamos que os exoplanetas sem informagao
de inversao térmica (Figura 3.13, tridngulos cinza) com T¢q > 2150 K, assim como ou-
tros exoplanetas adicionados nesse intervalo, apresentem inversao e o contrario deve ser
verificado para o intervalo com Teq < 1350 K. De fato, para temperaturas de equilibrio
acima de 2150 K, a opacidade das moléculas de TiO e VO pode aquecer a atmos-
fera, resultando em inversoes térmicas; enquanto para temperaturas mais baixas, essas
moléculas estariam em forma de condensados, ficando incapazes de produzir inversoes
(Fortney et al., 2008; Lothringer et al., 2018; Piette et al., 2020), como mencionado
anteriormente. Portanto, esse comportamento deve ser uma funcao da temperatura de
equilibrio (e, consequentemente, da radiacao incidente), onde exoplanetas mais quen-
tes apresentam inversao térmica, enquanto os mais frios nao, confirmando a hipétese
de trabalhos anteriores (Fortney et al., 2008; Mansfield et al., 2021; Fu et al., 2022).
Na proxima secao, discutiremos os efeitos da radiacdo incidente nas atmosferas dos

exoplanetas da nossa amostra.
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3.3 Efeitos da radiacao incidente

Dando sequéncia & investigacao de quais parametros estelares poderiam influenciar
a estrutura das atmosferas dos exoplanetas, analisamos a correlacao entre a radiagao
incidente recebida pelos 95 Jupiteres quentes em nossa amostra e suas temperaturas,
bem como a presenca ou auséncia de uma camada de inversao térmica. Partindo do
trabalho de Cruz (2015), nés comparamos a radiagao incidente com as temperaturas de
brilho em todas as bandas na Figura 3.14 (exceto pela banda J, devido a escassez de
dados). Nessa figura, indicamos as curvas de temperatura de equilibrio calculadas com
diferentes fatores de recirculagao (ver Segao 1.3.2 da introdugao), onde representamos
recirculagao isotrépica (f = 1/4) pela linha pontilhada, recirculacao eficiente apenas no
hemisfério diurno (f = 1/2) pela linha tracejada e recirculagao ineficiente (f = 2/3)

pela linha sdélida.

Para todas as bandas, observamos um resultado parecido com o encontrado na se¢ao
anterior: exoplanetas mais irradiados (e, consequentemente, mais quentes) apresentam
inversao, enquanto os menos irradiados nao apresentam. Essa separacao parece ocorrer
em Fipe ~ 10° erg/s/cm? e fica bastante evidente para as bandas 5,8 e 8,0 um, apesar de
terem menos pontos, conforme mostrado na Figura 3.14. Como esperado, os exoplanetas
Kepler-13 A b nas bandas 3,6 e 4,5 um e KELT-1 b na banda Ks (destacados com
texto) destoam do restante da amostra na regiao dos exoplanetas mais irradiados por

nao apresentarem inversao térmica, como fora discutido na Subsecao 3.2.2.
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FIGURA 3.14. Comparacdo entre as temperaturas de brilho das bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 ¢ 8,0 um e a radiagado incidente. Exoplanetas sem inversdo estdo representados
por estrelas azuis, com inversdo por circulos vermelhos, com inversdo fraca por quadrados verdes, casos inconclusivos por tridngulos cinzas escuros e sem informagao por
tridngulos cinzas claros. Indicamos os exoplanetas Kepler-13 A b nas bandas 3,6 € 4,5 um e KELT-1 b na banda Ks pois serdo discutidos no texto. Representamos os fatores
de recirculagdo f =1/4, f =1/2 e f = 2/3 pelas linhas pontilhada, tracejada e sélida, respectivamente.
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Além disso, podemos verificar na Figura 3.14 que nas bandas H, Ks, 5,8 um e 8,0
pm nao hd um padrao entre a posicao dos exoplanetas com ou sem inversao térmica e
as curvas de Ty para diferentes fatores de recirculagao. No entanto, tanto na banda 3,6
pm quanto na banda 4,5 pm exoplanetas sem inversao estao, em maioria, posicionados
entre as linhas de redistribuigao isotrépica (f = 1/4) e redistribuicao eficiente apenas
no hemisfério diurno (f = 1/2), enquanto os exoplanetas com inversao parecem ocupar,
em maior numero, os espagos entre f = 1/2 e f = 2/3 (redistribuicao ineficiente). Esse
resultado estd de acordo com o trabalho de Sengupta &Sengupta (2023), que sugere
que a formacao da camada de inversao térmica nas atmosferas de Jupiteres quentes esta
associada a eficiéncia da redistribuicao do calor estelar, de tal forma que atmosferas
com redistribuicao isotrépica ndo apresentariam inversao, ao passo que atmosferas com
fatores de recirculagdo f = 1/2 ou f = 2/3 apresentariam o comportamento contrario.
Dessa forma, o espalhamento dos exoplanetas com e sem inversao nas bandas 3,6 e 4,5

pm pode indicar uma transicao entre atmosferas invertidas e nao invertidas.

O estudo recente de Roth et al. (2024) sugere que a redistribuigdo de calor nas
atmosferas de Jupiteres quentes seja afetada por uma combinacao de fatores: logg,
periodo orbital, metalicidade e presenca de fortes absorvedores no ultravioleta, como
TiO e VO. Tanto log g quanto a metalicidade estao atrelados a opacidade da atmosfera,
que por sua vez, influencia a escala de tempo radiativa, i. e., o tempo necessario para
uma parcela de gas perder calor para o espaco. Quanto mais demorado for esse processo,
menos eficiente é a redistribuicdo de calor. Dessa forma, quanto maior for logg e
metalicidade, menor € a eficiéncia. Por outro lado, periodos orbitais elevados aumentam
a eficiéncia da circulacao uma vez que tanto o transporte de calor no hemisfério diurno
quanto noturno tém dependéncia com o periodo (Lewis &Hammond, 2022). Ja as
opacidades de TiO e VO agem como catalisadores dos efeitos anteriores. Para uma
configuracao de log g, periodo e metalicidade, a recirculagao é mais eficiente na auséncia

dessas moléculas.

Investigamos o efeito da gravidade superficial e periodo orbital nas Figuras 3.15 e
3.16, respectivamente. Em ambos gréficos, nao identificamos nenhuma tendéncia entre
log g e o periodo orbital com respeito as diferentes curvas de recirculacao. Porém, obser-
vamos uma predominéncia de exoplanetas de curto periodo na regiao de maior radiacao
incidente, o que ja era esperado, dado que a radiacao incidente depende diretamente

do semi-eixo maior da érbita (ver Equagao 2.4), que, por usa vez, relaciona-se com o



Discussao dos resultados 111

periodo orbital pela terceira lei de Kepler (Kepler, 1609). Nao obstante, vale ressaltar
que estamos analisando os efeitos individuais de cada parametro, ao contrario de Roth

et al. (2024), que consideram a variacao simultanea dos parametros.

4000
3,60
3000
9
& 2000 340
o
=
= 1000
o 3
o . 3,20 <)
& 4000 %0
E 50
o
m —
S 3000( 3.00
£
2 2000
P e 2,80
100074
0
10° 10’ 107 10° 10’ 107 10° 10° 10" 2,60

Radiagdo incidente (erg/s/cm?)

Ficura 3.15. Comparagao entre as temperaturas de brilho das bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um,
a radiag@o incidente e a gravidade superficial dos exoplanetas. A barra de cor representa log g para
os exoplanetas. Representamos os fatores de recirculagao f = 1/2, f = 1/4 e f = 2/3 pelas linhas
pontilhada, tracejada e sélida, respectivamente.
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FicuraA 3.16. Comparagao entre as temperaturas de brilho das bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um,
a radiacdo incidente e o periodo orbital dos exoplanetas. A barra de cor representa o periodo orbital,

em dias, para os exoplanetas. Representamos os fatores de recirculagio f =1/2, f =1/4e f =2/3
pelas linhas pontilhada, tracejada e sélida, respectivamente.

3.4 Comparagoes entre parametros estelares e planetarios

no contexto da inversao térmica

Além das abordagens descritas nas segoes anteriores, comparamos todos os parametros
planetérios e estelares entre si para tentar encontrar tendéncias com relagdo a presenca
ou auséncia de inversao térmica. Os parametros planetarios explorados sao: tempera-
tura de equilibrio (Ttq), massa (Mp), raio (R,), perfodo orbital (P), semi-eixo maior da
6rbita (a) e gravidade superficial (logg). E os parametros estelares sao: temperatura
efetiva (Tit), gravidade superficial (log g, ), metalicidade ([Fe/H]) e indice de atividade
cromosférica (log Rjji). Como sdao muitos pardmetros, primeiramente aplicamos um
teste KS para cada um, separando em distribui¢cbes com e sem inversao térmica. Com
isso, obtivemos os resultados da Tabela 3.8, onde os parametros estao listados por ordem
crescente de p-value. Cabe ressaltar que, apesar de termos calculado o indice empirico
para 58 exoplanetas, fizemos os testes KS apenas para os exoplanetas que tém ou nao

tém inversao térmica, desconsiderando os casos sem informacado, com inversao fraca
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ou diagndstico inconclusivo. Com isso, o nimero maximo de pontos para andlise foi

reduzido para 51 objetos.

TABELA 3.8. Testes KS para os parametros planetarios e estelares. Indicamos os valores criticos para
niveis de significancia 0,10 e 0,05 por ¢ (o = 0,10) e ¢ (o = 0,05), respectivamente.

Parametro N statistic ¢ (a = 0,10) ¢ (a = 0,05) D

Tet 51 0.563 0.171 0.190 0.0004
log g 51 0.560 0.171 0.190 0.0005
R, 51 0.506 0.171 0.190 0.0023
Fine 51 0.489 0.171 0.190 0.0037
Teq 51 0.439 0.171 0.190 0.0124
log Riyk 47 0.425 0.178 0.198 0.0251
P 51 0.298 0.171 0.190 0.1831
M, 51 0.245 0.171 0.190 0.3819
[Fe/H] 51 0.163 0.171 0.190 0.8351
a 51 0.152 0.171 0.190 0.8943
log g 51 0.110 0.171 0.190 0.9920

Assim como nas demais andlises de testes KS deste trabalho, consideramos que as
distribuicoes sao estatisticamente diferentes entre si quando p < 0,05 e statistic > c.
Podemos verificar na Tabela 3.8 que essas condic¢Oes sao atendidas para os parametros:
temperatura efetiva, gravidade superficial estelar, raio planetério, radiacao incidente,
temperatura de equilibrio e indice de atividade cromosférica. Como a separagao entre
exoplanetas com e sem inversao tanto com relacao a temperatura de equilibrio e com
relagdo ao indice de atividade j& foi explorada em andlises anteriores (ver Subsegoes

3.2.1 e 3.2.2), nesta segao, iremos explorar os demais parametros mencionados.
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Ficura 3.17. Comparacao entre o raio planetario e a radiagdo incidente. Exoplanetas sem inversao
estdo representados por estrelas azuis, enquanto os exoplanetas com inversdo estdo indicados por
circulos vermelhos. Também representamos os exoplanetas com inversdo fraca por quadrados verdes,
casos inconclusivos por triangulos cinzas escuros e sem informacao por triangulos cinzas claros, apesar

de néo os considerarmos no teste KS.
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FicurA 3.18. Comparagao entre o raio planetdrio e a radiagdo incidente. A linha tracejada vermelha
representa o raio de um exoplaneta com M, = 1M, puramente composto de hidrogénio e hélio sem
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efeito de inflagdo. Crédito: figura 1 de Thorngren &Fortney (2018).

A Figura 3.17 ilustra a comparacdo entre os raios dos Jupiteres quentes da nossa

amostra e a radiagdo incidente calculada, onde destacamos a informacao da inversao

térmica. Podemos verificar que a maioria dos exoplanetas com raios maiores estao

associados a niveis mais altos de radiagao incidente. Kste fenémeno, conhecido como
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“anomalia do raio”, é discutido na literatura por teorias que envolvem reducao do resfri-
amento interno (Burrows et al., 2007; Kurokawa &Inutsuka, 2015) ou deposicao interna
de calor (Bodenheimer et al., 2001, 2003). Uma vez que os Jupiteres quentes tendem
a diminuir de tamanho conforme se resfriam (Ginzburg &Sari, 2015), o raio planetdrio
pode se manter estével (e, consequentemente maior do que o esperado) devido & manu-
tencao do aquecimento no interior do planeta, reduzindo a taxa de resfriamento para o
espaco; ou pela utilizacao da radiacao estelar incidente para aquecimento. Essa anoma-
lia foi estudada por Thorngren &Fortney (2018), como ilustrado na Figura 3.18, onde
a linha vermelha tracejada representa um modelo para um exoplaneta gigante gagoso
com M, =1 M; composto puramente de hidrogénio e hélio e sem efeitos de inflagao.
Dessa forma, os objetos acima dessa linha apresentam raios maiores do que o esperado
(inflados). Comparando esse modelo com os resultados da Figura 3.17, é interessante
notar que o limite do modelo parece coincidir, aproximadamente, com o limite inferior

de 1,2 R; abaixo do qual nao se observam exoplanetas com inversao térmica.

Adicionalmente, comparamos os parametros estelares na Figura 3.19 usando um
diagrama de Kiel, relacionando o tamanho dos marcadores com os raios planetérios, e
destacando apenas os exoplanetas com e sem inversao para melhor visualizagao. Parece
haver uma separacao tanto em log g quanto em T,¢, onde exoplanetas orbitando estrelas
com Ty < 5500 K e log g > 4,35 apresentam, em geral, raios pequenos (R, < 1,5 Rj) e
possuem atmosferas sem inversao térmica, enquanto exoplanetas com inversao orbitam
estrelas mais quentes que 5500 K, abrangindo um intervalo maior de log g (entre 3,8 e
4,6 dex, aproximadamente), além de apresentarem maior variedade de raios. A relagao
entre o tipo espectral da estrela hospedeira e a presenca de inversao térmica foi estudada
por Lothringer &Barman (2019) para trés tipos espectrais diferentes: A0, com Ty =
10500 K; FO, com Ty = 7200 K; e G2 (mesmo tipo espectral do Sol), com T¢ =
5700 K. Verificou-se que exoplanetas que orbitam estrelas mais quentes apresentam
inversoes térmicas mais pronunciadas em comparacao com exoplanetas que orbitam
estrelas mais frias, concordando com a separagao observada na Figura 3.19. No entanto,
esse resultado também pode ser um viés do método de transito (é mais dificil detectar
planetas pequenos ao redor de estrelas maiores e mais quentes, ver Equagao 1.1) somado
a um efeito real (Jupiteres quentes sao mais raros ao redor de estrelas mais frias, Gan

et al., 2023).
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FI1GURrA 3.19. Diagrama de Kiel e raio planetdrio. Exoplanetas sem inversdo estao representados por
circulos azuis enquanto os com inversao estao indicados com circulos vermelhos. Os tamanhos dos
circulos indicam o raio do planeta, onde os limites inferior e superior estdo representados na legenda
da figura.

Essas analises conjuntas demonstram que a presenga de inversao térmica nas atmos-
feras de Jupiteres quentes pode depender de varios fatores; sejam eles estelares, pla-
netarios ou do sistema planeta-estrela. Observamos que a camada de inversao térmica
parece surgir predominantemente nas atmosferas de exoplanetas com raios inflados e
temperaturas elevadas (alta radiacao incidente), orbitando estrelas mais quentes e com

gravidades superficiais menores.

Por outro lado, nao exploramos possiveis relagoes com a composicao quimica desses
exoplanetas. Como mencionado anteriormente, inversoes térmicas em Jupiteres quentes
sao frequentemente atribuidas a presenca de fortes absorvedores no éptico e no ultra-
violeta, como TiO e VO (Madhusudhan &Seager, 2010). Essas moléculas absorvem a
radiacao estelar nas camadas superiores da atmosfera, aumentando a temperatura com
a altitude. A presenca dessas moléculas esta atrelada a razao carbono-oxigénio (C/O),
visto que uma alta razao C/O (maior que 1) pode reduzir a abundancia de absorve-
dores baseados em oxigénio, como TiO e VO, diminuindo a probabilidade de inversoes
térmicas (Gandhi &Madhusudhan, 2019). No entanto, a inversao térmica pode ser for-

mada independentemente da presenca desses fortes absorvedores. Zhong et al. (2024)
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argumentam que o transporte de energia via mistura vertical (vertical mizing, em inglés)
seria o suficiente para aquecer camadas mais externas da atmosfera, causando uma in-
versao. Dessa forma, para compreender melhor como as inversoes térmicas sao formadas
e por quais processos fisicos estelares ou planetarios sao governadas, também sao ne-
cessarios dados da composi¢ao quimica, além de um entendimento mais aprofundado da

dinamica atmosférica, o que vai além do escopo deste trabalho.



Capitulo 4

Conclusoes

Neste estudo, investigamos as conexoes entre as caracteristicas atmosféricas de 95
Jupiteres quentes e os parametros de suas estrelas hospedeiras. Compilamos informacoes
na literatura sobre as profundidades de eclipse secundario e temperaturas de brilho nas
bandas 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um do Spitzer e J, H e Ks do infravermelho préximo, além do
indice log Ry como indicador de atividade cromosférica estelar. Quando ausentes na
literatura, nds utilizamos as temperaturas de brilho calculadas por Navia et al. (2023).
Utilizamos os indices S do catdlogo de Zhang et al. (2022) para calcular log Ry para
21 estrelas em comum com a nossa amostra, sendo que 4 nao tinham essa informagao
na literatura. Para toda a amostra de exoplanetas, determinamos: a radiagao incidente;
a gravidade superficial; e as temperaturas de equilibrio usando o mesmo método que
Baxter et al. (2020). Por fim, coletamos parametros planetdrios (raio, massa, semi-eixo
maior da 6rbita e periodo orbital) e estelares (temperatura efetiva, gravidade superficial,
metalicidade) utilizando o NASA Ezoplanet Archive através do TOPCAT para investi-
gar se ha separacao entre exoplanetas com e sem inversao térmica para cada parametro.

Na tentativa de classificar as atmosferas dos exoplanetas conforme a presenca ou
auséncia de inversao térmica, nés reproduzimos e atualizamos duas metodologias que
usam dados de eclipses secundarios nas bandas 3,6 e 4,5 pm: o indice empirico de Knut-
son et al. (2010) e a métrica de Wallack et al. (2021). Inicialmente, Knutson et al.
(2010) analisaram as diferengas entre as inclinagoes dos pontos fotométricos observados
e calculados utilizando modelos NextGen (Allard et al., 1994, 1997; Hauschildt et al.,
1999) para as estrelas e corpos negros para os exoplanetas, para uma amostra de 16

objetos. Nés recalculamos o indice para uma amostra consideravelmente maior de 58
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exoplanetas que tinham dados de eclipse secundério em pelo menos uma das cores con-
sideradas, fazendo uma adaptacao com duas novas abordagens: modelos BT-Settl para
estrelas e planetas; e modelos BT-Settl (Allard et al., 2012, 2013) para estrelas e mode-
los ATMO (Phillips et al., 2020) para planetas. Desenvolvemos um c6digo em Python
para fazer a interpolacao dos modelos BT-Settl e ATMO automaticamente. Além disso,
expandimos a andlise para as bandas Ks, 5,8 e 8,0 um, calculando as temperaturas nas
cores Ks - 3,6 um, 3,6 - 4,5 pum, 4,5 - 5,8 um e 5,8 - 8,0 um. Em seguida, reproduzimos
e expandimos a métrica de Wallack et al. (2021) para diferentes combinagdes entre as
bandas mencionadas anteriormente, além da banda H, para uma amostra de 85 exopla-
netas que tém temperaturas de brilho em pelo menos duas bandas.

Comparamos as temperaturas de brilho nas bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um
com o indice log Rjjx para amostras de 7, 25, 64, 71, 17 e 23 exoplanetas, respecti-
vamente, que tinham informaciao de Tj, e log Ryjk, simultaneamente. Para explorar
possiveis correlacOes entre esses parametros, fizemos ajustes lineares considerando as
incertezas das temperaturas e obtivemos coeficientes de correlagao Pearson |r| maiores
que 0,7 para as bandas H, 5,8 e 8,0 um, além de [t| > 2,0 e p < 0,05, indicando que tais
correlagoes sao estatisticamente significativas. Esses resultados sugerem que exoplane-
tas orbitando estrelas menos ativas apresentam temperaturas de brilho mais elevadas
em H, 5,8 e 8,0 um em comparacao com aqueles que orbitam estrelas mais ativas. Para
as bandas 3,6 e 4,5 um, também testamos ajustes exponenciais além dos lineares, na
tentativa de melhor descrever o comportamento dos dados. Para isso, fizemos testes f
comparando-os, resultando em F-statistic > F-critical e p < 0,01 para ambas bandas,
sugerindo que o ajuste exponencial seria o mais adequado. Ainda para essas duas ban-
das, analisamos a possibilidade do exoplaneta WASP-103 b ser um ponto discrepante,
uma vez que seu periodo orbital é extremamente curto, de aproximadamente 22 horas.
Essa proximidade com a estrela pode afetar a atividade cromosférica pela interacao de
forcas de maré do sistema ou pela interacao direta entre o campo magnético do planeta
com o campo da estrela. Em ambos casos, haveria um aumento na atividade estelar,
aumentando log Rj;x. Refazendo os ajustes sem esse ponto, obtivemos correlagoes mais
fortes apenas para os ajustes exponenciais, indicando que, de fato, esse objeto parece
nao seguir a tendéncia das distribuicoes.

Com as temperaturas de cor e indices empiricos de Knutson et al. (2010) calculados
para as cores disponiveis, aplicamos testes KS dividindo a amostra em exoplanetas com

e sem inversao para as duas abordagens: modelos BT-Settl para estrelas e planetas;
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e modelos BT-Sett]l para estrelas e modelos ATMO para planetas. Para a primeira
abordagem, encontramos p < 0,05 para a cor 3,6 - 4,5 um, sendo que exoplanetas com
inversao apresentam valores mais positivos para o indice, enquanto exoplanetas sem in-
versao tém indices mais negativos. Esse resultado sustenta a hipétese de Knutson et al.
(2010), onde valores mais positivos do indice representam a passagem de CO (que atua
principalmente na banda 4,5 pm) de absor¢ao para emissao, formando uma inversao
térmica. Comparando as temperaturas de cor com o fndice log Rjji, ndo encontramos
correlagoes significativas, porém, verificamos para todas as cores um limite inferior de
1700 K onde nao se observam exoplanetas com inversao. Ja para temperaturas acima de
2000 K para as cores 4,5 - 5,8 um e 5,8 - 8,0 um e acima de 2600 K para K's - 3,6 um e 3,6
- 4,5 um, nao ha exoplanetas sem inversao. Esse resultado confirma trabalhos da litera-
tura que argumentam haver uma relacao entre temperatura e presenca de inversao nas
atmosferas desses exoplanetas (Fortney et al., 2008; Baxter et al., 2020; Deming et al.,
2023). Esses limites também sao verificados nas comparagoes entre temperatura de cor
e log Rk para a segunda abordagem, indicando que ambas modelagens sdao represen-
tativas do efeito de aquecimento estelar nas atmosferas. Entretanto, os resultados dos
testes KS para os indices empiricos calculados com a segunda modelagem nao fornecem
evidéncias fortes o suficiente (p < 0,05) para dizer que hé separagao entre exoplanetas
com e sem inversdo. Argumentamos que essa diferenca deva estar relacionada com a
baixa resolugao dos modelos ATMO em comparag¢ao com os modelos BT-Settl, podendo
resultar em valores artificialmente baixos ou altos para os indices.

Reproduzimos e atualizamos a métrica de Wallack et al. (2021) para as 15 com-
binagoes entre as bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um, tomando ajustes lineares para
cada caso. Encontramos coeficientes angulares muito préoximos de zero para todos os
casos, além de correlagoes fracas (|r| < 0,6), exceto para as cores Ks - 5,8 ym e Ks -
8,0 um. No entanto, ambas cores apresentam poucos dados e é necessaria uma amostra
mais robusta para verificar se de fato ha uma correlagao forte. O resultado para a cor
3,6 - 4,5 um enfraquece a hipétese de Wallack et al. (2021), de que exoplanetas mais
frios seriam mais brilhantes em 3,6 ym do que em 4,5 pym, assim como os mais quentes
teriam o comportamento contrario. A amostra considerada neste trabalho é cerca de
10% maior que a adotada por Wallack et al. (2021), além de que as temperaturas consi-
deradas nao apresentam um acordo perfeito com aquelas de Wallack et al. (2021), visto
que usamos as Teq calculadas para toda a amostra e adotamos as temperaturas de brilho

calculadas por Navia et al. (2023) para alguns exoplanetas. Ademais, nao realizamos
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andlises utilizando simulacoes de Monte Carlo, como fora feito por Wallack et al. (2021).
Com base nessas ressalvas, argumentamos que o fluxo nessas bandas nao deva depender
apenas da temperatura de equilibrio (ou radiagao incidente), mas de uma combinagao
de fatores.

No entanto, quando analisamos a relagao entre a distribuicao de exoplanetas com ou
sem inversao e a temperatura de equilibrio, observamos que, em todas as combinacoes,
exoplanetas com Teq > 2150 K apresentam atmosferas invertidas, enquanto exoplane-
tas mais frios que Tiq < 1350 K nao apresentam, confirmando resultados de trabalhos
anteriores (Baxter et al., 2020; Deming et al., 2023). Todos os exoplanetas da amos-
tra apresentam esse comportamento, exceto Kepler-13 A b e KELT-1 b: ambos com
atmosferas sem inversao e Teq > 2150 K. Uma possivel explicacao estd atrelada a alta
gravidade superficial desses dois exoplanetas, fazendo com que espécies absorvedoras
como TiO e VO fiquem presas em camadas mais internas da atmosfera e nao serem
capazes de causar inversoes térmicas (Beatty et al., 2017; Roth et al., 2024).

Comparamos as temperaturas de brilho nas bandas H, Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 pm
com a radiagao incidente, incluindo curvas de temperatura de equilibrio para diferen-
tes fatores de recirculacao. Observamos que, para todas as bandas, os exoplanetas
mais irradiados apresentam atmosferas invertidas, enquanto os mais frios ndao apresen-
tam, fortalecendo resultados de trabalhos anteriores (Fortney et al., 2008; Baxter et al.,
2020; Mansfield et al., 2021; Deming et al., 2023). Além disso, para as bandas 3,6 e
4,5 pm, verificamos que os exoplanetas com inversao parecem estar em maior nimero,
contidos entre as curvas de recirculagao isotrépica (f = 1/4) e eficiente apenas no he-
misfério diurno (f = 1/2). Por outro lado, os exoplanetas sem inversdo preenchem a
regiao entre as curvas de recirculacao eficiente apenas no hemisfério diurno e inefici-
ente, confirmando trabalho anteriores (Sengupta &Sengupta, 2023). Roth et al. (2024)
sugerem que a circulacao atmosférica é afetada por um conjunto de parametros: logg,
periodo orbital, metalicidade e presenca de fortes absorvedores no ultravioleta (e.g., TiO
e VO). Em todos os casos, nao encontramos correlagoes entre as curvas de recirculacao,
log g e o periodo orbital. Por outro lado, verificamos que exoplanetas mais irradiados
apresentam periodos mais curtos, como esperado visto que a radiacao incidente depende
indiretamente do periodo orbital.

Por fim, fizemos testes KS para parametros planetarios (raio, massa, logg, Teq,
semi-eixo maior da érbita e perfodo orbital), estelares (T, log g, [Fe/H], log Ryk) e do

sistema (radiac@o incidente) separando em distribuigbes com e sem inversao térmica.
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Selecionamos os parametros com p-value < 0,05 para fazer comparagoes entre si. Em
geral, atmosferas com inversao sao predominantes em exoplanetas mais quentes (mais
irradiados) e com raios inflados orbitando estrelas mais quentes com gravidades super-
ficiais menores, sendo o contrario védlido para atmosferas sem inversao. Essa tendéncia
estd alinhada com trabalhos anteriores da literatura (Thorngren &Fortney, 2018; Loth-
ringer &Barman, 2019). No entanto, a natureza da formagao de camadas de inversao
térmica depende de outros fatores nao explorados nesse trabalho, como a presenca de
6xidos com alta absor¢ao no ultravioleta e circulagao atmosférica (Roth et al., 2024;
Zhong et al., 2024).

Embora tenhamos utilizado amostras maiores e incluido mais bandas fotométricas
nas andlises, ainda existem muitos fatores que podem ser melhorados. Primeiramente,
seria necessaria a utilizacao de parametros planetarios e estelares homogéneos, como
os dados de atividade e eclipse secundario. Com isso, seria possivel determinar tempe-
raturas de brilho, log Rjjk e indices empiricos sem introduzir incertezas relacionadas a
diferentes metodologias. Para complementar e confirmar as hipdteses levantadas, ca-
beria a utilizacao de modelos atmosféricos para identificar e reafirmar a presenca ou
auséncia de inversao térmica nas atmosferas dos exoplanetas da amostra, considerando
a contribuicao conjunta de parametros estelares e planetarios. No entanto, ao bus-
car informacoes de diversas fontes na literatura, essa homogeneidade nao é garantida,
podendo introduzir incompatibilidades. Dessa forma, a continuacao desse trabalho se
divide na determinacgao simultanea de parametros estelares por meio de espectroscopia
e na caracterizacao de atmosferas exoplanetarias pelo método de transito.

Na presente era do telescopio espacial James Webb, possibilita-se a caracterizagao
das atmosferas de Jupiteres quentes com resolucoes e faixas espectrais jamais vistas.
Futuramente, os resultados encontrados para essa classe de exoplanetas serao o ponto
de partida para a interpretacao de dados de exoplanetas rochosos com atmosferas, pa-
recidos com a Terra. A préxima geragao de telescépios, como o PLATO (PLAnetary
Transits and Oscillations of stars) e o E-ELT (European Extremely Large Telescope)
serao capazes de detectar e caracterizar as atmosferas desses objetos. Com isso, sera
possivel verificar se os resultados encontrados nesse trabalho se manterdao validos ou
se novas teorias serao necessarias para explicar a estrutura atmosférica desses novos

objetos.
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TABELA A.l. Pardmetros planetdrios para os 95 exoplanetas da amostra. Indicamos as referéncias para cada pardmetro com os sobrescritos: p para perfodo (P), a para o

semi-eixo maior (a), m para a massa do planeta (M) e r para o raio do planeta (Rp). Todos os valores de log g, Finc € Teq foram calculados neste trabalho.

Exoplaneta P a M, Ry logg Fine Teq Referéncias
(dias) (UA) (g) x10%® (em) x107  (dex') (erg/s/cm?) x10° (K)
CoRoT-1 b 1,5089560 £ 0,0000060 0,0275 £ 0,0002 1100 £ 60 200 £ 20 3,0 2,60 £ 0,30 1840 + 60 1pmer 2
CoRoT-2 b 1,7429940 + 0,0000010 0,0280 = 0,0008 1000 % 30 660 £ 40 3,6 1,30 £ 0,10 1530 %+ 40 3P
HAT-P-1b 4,4652998 + 0,0000006 0,0556 £ 0,0008 940 £ 10 100 £ 4 2,9 6,80 £ 0,04 1320 + 20 gpemr
HAT-P-2 b 5,6335160 £ 0,0000040 0,0681 = 0,0005 860 £ 60 1700 + 40 4,2 0,90 £ 0,10 1390 %+ 50 5P 2™ 6"
HAT-P-3 b 2,8997000 £ 0,0000500 0,0387 £ 0,0004 670 £+ 50 120 + 20 3,3 0,44 £ 0,07 1180 + 50 6>, 7"
HAT-P-4 b 3,0565360 0,0440 + 0,0010 910 £ 40 130 £ 7 3,0 1,90 £ 0,20 1710 + 50 g
HAT-P-5 b 2,7884900 £ 0,0000200 0,0407 £ 0,0007 870 £ 70 190 + 40 3,2 1,10 £+ 0,20 1490 + 70 6™, 2%
HAT-P-6 b 3,8529800 £ 0,0000050 0,0524 + 0,0008 1100 % 100 250 £ 60 3,1 2,20 £ 0,50 1800 + 100 6P 2%
HAT-P-7 b 2,2047400 £ 0,0000200 0,0368 £ 0,0002 1100 200 350 =+ 100 3,3 6,00 £ 1,00 2200 + 100 6”™", 9%
HAT-P-8 b 3,0763400 £ 0,0000040 0,0450 + 0,0005 1000 % 90 240 £ 50 3,2 2,20 £+ 0,40 1770 + 90 6P 2%
HAT-P-12 b 3,2130600 £ 0,0000020 0,0384 £ 0,0003 690 £ 20 40 £ 2 2,7 0,19 £ 0,01 960 £ 20 107
HAT-P-13 b 2,9162500 £ 0,0000200 0,0438 + 0,0007 910 £ 50 160 £ 7 3,1 2,00 £ 0,20 1730 £40 117, 12%, 13™"
HAT-P-19 b 4,0087832 + 0,0000002 0,0466 £ 0,0008 810 £ 50 55 £ 3 2,7 0,24 £ 0,04 1010 + 40 147, 15%™"
HAT-P-20 b 2,8753170 £ 0,0000040 0,0361 + 0,0005 620 £ 20 1400 + 40 4.4 0,20 £ 0,02 970 + 20 16>™7" 17
HAT-P-22 b 3,2122200 £ 0,0000090 0,0414 £ 0,0005 820 £ 100 470 £ 60 3,7 0,71 £ 0,07 1330 + 30 6™, 18"
HAT-P-23 b 1,2128840 £ 0,0000020 0,0232 £ 0,0002 780 £ 200 250 £ 100 34 3,00 £ 1,00 1800 + 200 167, 17%, 6™"
HAT-P-30 b 2,8106000 =+ 0,0000050 0,0419 £ 0,0005 1000 £+ 100 160 =+ 30 3,0 1,90 £+ 0,40 1700 + 90 6™, 2%
HAT-P-32 b 2,1500082 £ 0,0000001 0,0340 £ 0,0005 1400 £ 30 130 + 20 2,6 2,60 £ 0,20 1840 + 30 197
HAT-P-33 b 3,4744700 £ 0,0000010 0,0500 £ 0,0005 1300 4 400 170 £ 90 2,8 3,00 £ 1,00 1800 =+ 200 6™, 2%
HAT-P-38 b 4,6403800 + 0,0000300 0,0523 £ 0,0009 590 £ 60 51 +4 3,0 0,31 £ 0,06 1080 + 50 207"
HAT-P-40 b 4,4572400 % 0,0000100 0,0610 £ 0,0010 1100 =+ 100 91 £ 20 2,7 1,70 £+ 0,40 1700 £ 100 6>™", 21°
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Tabela A.1 — continuagdo da pagina anterior

Exoplaneta P a M, R, logg Finc Teq Referéncias
(dias) (UA) (g) x10°® (em) x107  (dex') (erg/s/cm?) x10° (K)
HAT-P-41 b 2,6940500 £+ 0,0000040 0,0426 £ 0,0005 1500 4+ 400 230 =+ 100 2,8 5,00 £ 2,00 2200 £ 200 6>, 2%
HD 149026 b 2,8758900 £ 0,0000020 0,0436 £ 0,0002 530 £ 10 72 £ 10 3,2 1,90 £+ 0,06 1700 + 20 6™, 2%
HD 189733 b 2,2185757 £ 0,0000002 0,0313 £ 0,0004 810 £ 7 210 + 20 3,3 0,46 £+ 0,02 1190 + 10 6>, 22%
HD 209458 b 3,5247486 £ 0,0000004 0,0471 £ 0,0005 990 + 10 140 £ 8 3,0 1,08 £ 0,04 1480 + 20 6™, 2%
KELT-1 b 1,2175100 + 0,0000200 0,0247 £+ 0,0002 790 £ 20 5200 £ 90 4,7 8,00 £ 1,00 2420 £ 80 230 mT
KELT-2 A b 4,1137900 + 0,0000100 0,0550 £ 0,0004 970 £ 60 320 £ 40 34 2,40 £ 0,30 1810 + 60 6™, 2%
KELT-3 b 2,7033900 £ 0,0000100 0,0412 £ 0,0007 1100 £ 80 370 £ 60 3,3 3,30 £ 0,50 1950 + 80 6>, 2%
KELT-4 A b 2,9895930 £ 0,0000050 0,0432 £ 0,0008 1200 £ 30 170 £ 10 2,9 2,50 £+ 0,20 1820 + 40 24P
KELT-7 b 2,7347700 £+ 0,0000040 0,0442 £+ 0,0006 1100 =+ 40 260 + 40 3,2 4,30 + 0,30 2090 £ 40 6>, 25%
Kepler-5 b 3,5484657 £ 0,0000007 0,0540 £ 0,0020 1000 =+ 30 400 £ 10 34 2,10 £+ 0,20 1750 + 40 262 ™"
Kepler-6 b 3,2346996 + 0,0000004 0,0480 + 0,0010 930 £ 20 130 £ 7 3,0 1,06 £+ 0,06 1470 £ 20 267%™
Kepler-12 b 4,4379629 + 0,0000006 0,0550 £ 0,0010 1300 =+ 20 82 £ 10 2,5 1,16 £+ 0,09 1500 + 30 262 ™"
Kepler-13 A b 1,7635880 %+ 0,0000010 0,0364 =+ 0,0009 1100 % 30 1800 + 30 4,0 9,00 £ 1,00 2540 £+ 90 267"
Kepler-17 b 1,4857108 + 0,0000002 0,0259 £ 0,0004 940 £ 10 470 £ 20 3,6 2,10 £+ 0,40 1740 £ 80 270 T
Qatar-1 b 1,4200242 4+ 0,0000002 0,0233 + 0,0004 820 £ 20 250 £ 10 3,4 0,91 + 0,08 1420 + 30 28T
TrES-1 b 3,0300700 £ 0,0000080 0,0393 £ 0,0006 810 + 40 160 + 20 3,2 0,44 £ 0,05 1180 + 30 6”™", 8%
TrES-2 b 2,4706300 £ 0,0000100 0,0356 = 0,0005 970 £ 60 280 £ 40 3,3 1,40 £ 0,20 1580 % 50 6P, 29
TrES-3 b 1,3061858 0,0228 £ 0,0003 960 + 20 360 £ 10 34 1,70 £+ 0,10 1640 + 30 307
TrES-4 b 3,5539500 £ 0,0000800 0,0508 = 0,0005 1200 % 100 150 £ 40 2.8 1,90 £ 0,50 1700 + 100 6P 18
WASP-1 b 2,5199454 £ 0,0000005 0,0389 £ 0,0006 1100 =+ 20 160 + 10 2,9 2,40 £+ 0,10 1810 + 20 31T
WASP-2 b 2,1521800 £ 0,0000100 0,0314 + 0,0009 770 + 30 180 £ 10 3,3 0,70 £ 0,10 1310 + 50 32 amr
WASP-3 b 1,8468300 £ 0,0000020 0,0315 £ 0,0003 1000 4+ 100 460 =+ 100 3,5 4,30 £ 0,80 2100 + 100 67™", 337
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Tabela A.1 — continuagdo da pagina anterior

Exoplaneta P a M, R, logg Finc Teq Referéncias
(dias) (UA) (g) x10°® (em) x107  (dex') (erg/s/cm?) x10° (K)
WASP-4 b 1,33823147 £ 0,00000002  0,0226 £ 0,0008 940 £ 30 230 £ 20 3,2 1,60 £ 0,20 1630 + 40 34P T
WASP-5 b 1,6284280 + 0,0000040 0,0270 £ 0,0010 780 £ 50 300 £ 20 3,5 1,90 £+ 0,30 1700 + 70 3P
WASP-6 b 3,3610100 £ 0,0000030 0,0420 £ 0,0010 740 £ 70 70 £ 20 2,9 0,33 £ 0,06 1100 % 50 6>, 2%
WASP-7 b 4,9546420 + 0,0000040 0,0620 £ 0,0010 950 £+ 70 180 + 20 3,1 1,10 £+ 0,20 1480 + 50 367 ™"
WASP-8 b 8,1587200 £ 0,0000200 0,0800 =+ 0,0020 810 £ 40 480 £ 60 3,7 0,20 £ 0,02 970 £ 30 6>, 2%
WASP-10 b 3,0927600 £ 0,0000100 0,0378 £ 0,0006 770 £ 10 600 £ 20 3,8 0,20 £ 0,05 970 £ 60 3P
WASP-12 b 1,0914200 + 0,0000001 0,0232 £+ 0,0006 1400 + 40 280 £+ 10 3,0 1,00 £+ 1,00 2610 £+ 70 38 mT
WASP-13 b 4,3530100 + 0,0000030 0,0536 £ 0,0008 870 £ 100 68 £ 20 2,8 1,00 £+ 0,20 1450 + 80 67™", 39%
WASP-14 b 2,2437500 £ 0,0000100 0,0370 £+ 0,0010 990 + 60 1700 £ 300 4,1 3,10 £ 0,50 1930 + 70 6”™", 40%
WASP-15 b 3,7521000 £ 0,0000100 0,0517 £ 0,0007 1000 £+ 300 100 £ 60 2,8 1,60 £+ 0,90 1600 + 200 67" 417
WASP-16 b 3,1186000 £ 0,0000100 0,0415 % 0,0008 870 £ 70 240 £ 50 3,3 1,00 £ 0,20 1440 + 70 67" 41
WASP-17 b 3,7354300 £ 0,0000080 0,0515 £ 0,0003 1300 4+ 200 150 + 40 2,8 1,90 £+ 0,50 1700 + 100 6™ 427
WASP-18 b 0,9414522 £ 0,0000002 0,0202 % 0,0003 890 £ 60 1900 £ 70 4,2 8,80 £ 0,90 2500 £ 70 43P @mr
WASP-19 b 0,7888385 £ 0,0000008 0,0165 £ 0,0005 1000 =+ 30 220 £ 10 3,2 4,60 + 0,40 2120 + 50 43P
WASP-24 b 2,3412100 £ 0,0000020 0,0365 = 0,0003 990 + 100 240 £ 60 3,2 2,60 £ 0,60 1800 =+ 100 67" 44
WASP-26 b 2,7566000 £ 0,0000100 0,0400 £ 0,0003 870 £ 100 160 + 40 3,1 1,50 £+ 0,40 1600 + 100 67" 45°
WASP-31 b 3,4059100 £ 0,0000050 0,0466 + 0,0004 1100 =+ 40 91 £ 6 2,7 1,40 £ 0,10 1570 + 30 462 @™
WASP-33 b 1,2198700 £ 0,0000010 0,0239 £ 0,0006 1100 £ 50 400 £ 30 3,3 1,30 £+ 1,00 2770 £+ 60 3P
WASP-36 b 1,5373660 £+ 0,0000002 0,0268 + 0,0003 950 £ 20 450 £ 10 3,9 2,20 £ 0,20 1760 + 40 47 emr
WASP-39 b 4,0552840 + 0,0000040 0,0486 £ 0,0005 910 £ 30 53 £ 6 2,6 0,36 £ 0,03 1120 + 20 48P 494 ™"
WASP-43 b 0,8134750 £ 0,0000010 0,0142 + 0,0004 660 £ 60 340 £ 20 3,7 0,80 £ 0,10 1380 % 60 50
WASP-46 b 1,4303676 £ 0,0000009 0,0234 £ 0,0007 840 £ 30 360 £ 20 3,5 1,60 £ 0,20 1640 + 40 51P T
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Tabela A.1 — continuagdo da pagina anterior

Exoplaneta P a M, R, logg Finc Teq Referéncias
(dias) (UA) (g) x10°® (em) x107  (dex') (erg/s/cm?) x10° (K)

WASP-48 b 2,1436300 £ 0,0000030 0,0344 £ 0,0005 1100 4 100 150 =+ 40 2,9 2,80 £ 0,90 1900 + 100 6>™", 52%
WASP-49 b 2,7817400 £ 0,0000060 0,0380 £ 0,0010 790 £ 80 70 £ 20 2,9 0,80 £ 0,20 1360 + 70 6™, 2%
WASP-62 b 4,4119500 % 0,0000030 0,0571 £ 0,0005 940 £ 60 99 £ 20 2,9 0,90 £ 0,10 1390 + 50 6”™", 53%
WASP-63 b 4,3780800 + 0,0000060 0,0574 £ 0,0007 1000 % 100 70 £ 20 2,7 1,00 £ 3,00 1530 + 80 67", 54”
WASP-64 b 1,5732920 £ 0,0000020 0,0265 £ 0,0002 910 £ 30 240 £ 10 3,3 1,60 £+ 0,10 1640 + 40 55P T
WASP-65 b 2,3114240 £ 0,0000020 0,0330 £ 0,0020 790 £ 40 290 £ 30 3,5 1,10 £+ 0,20 1490 + 60 567 ™"
WASP-67 b 4,6144200 % 0,0000100 0,0518 =+ 0,0008 820 £ 80 82 £ 20 2,9 0,26 £ 0,06 1030 + 60 6>, 2%
WASP-69 b 3,8681400 £ 0,0000020 0,0453 £ 0,0005 790 £ 30 55 £ 6 2,8 0,22 £ 0,01 990 + 20 6”™", 57"
WASP-72 b 2,2167300 £ 0,0000020 0,0371 £ 0,0005 920 £ 100 440 £ 100 3,5 6,00 £ 1,00 2300 £+ 100 e 2%
WASP-74 b 2,1377500 £ 0,0000010 0,0344 £ 0,0004 970 £ 70 140 + 20 3,0 2,70 £ 0,50 1860 + 80 67™" 58"
WASP-75 b 2,4841930 £ 0,0000030 0,0375 = 0,0008 910 £ 30 200 = 9 3,2 1,90 £ 0,20 1710 + 40 5eP- @
WASP-76 b 1,8098820 + 0,0000006 0,0330 £ 0,0005 1300 =+ 40 170 £ 6 2,8 4,90 £ 0,40 2160 £ 50 597, 60"
WASP-77 A b 1,3600285 %+ 0,0000006 0,0234 + 0,0004 880 £ 20 320 £ 10 3,4 1,80 £ 0,10 1680 £+ 30 43P @mr
WASP-78 b 2,1751800 £ 0,0000050 0,0349 £ 0,0007 1400 + 300 210 + 100 2,9 8,00 £ 4,00 2400 + 300 6™, 2%
WASP-79 b 3,6623920 £ 0,0000040 0,0519 + 0,0008 1200 % 100 160 £+ 30 29 2,20 £+ 0,40 1760 + 80 617, 53, 6™"
WASP-80 b 3,0678523 £ 0,0000008 0,0340 £ 0,0010 710 £ 20 100 £ 7 3,1 6,30 £ 0,80 2300 £ 70 620"
WASP-87 b 1,6827950 £+ 0,0000020 0,0295 + 0,0008 990 + 40 410 £ 30 3,4 0,11 + 0,01 830 = 30 63P-
WASP-94 A b 3,9501900 £ 0,0000040 0,0550 £ 0,0010 1100 £ 90 9+20 2,7 1,30 £+ 0,20 1540 + 70 67" 64"
WASP-97 b 2,0727600 £ 0,0000010 0,0330 = 0,0006 820 £ 40 260 £ 40 3,4 1,30 £ 0,20 1540 %+ 60 67" 65
WASP-100 b 2,8493800 £ 0,0000080 0,0460 £ 0,0010 950 £ 100 240 £ 90 3,2 3,20 £ 0,70 1900 + 100 6™, 2%
WASP-101 b 3,5857200 £ 0,0000040 0,0506 % 0,0009 1000 % 60 97 £ 20 2.8 1,40 £ 0,20 1570 + 60 6P 2%
WASP-103 b 0,9255400 £ 0,0000200 0,0199 £ 0,0002 1100 =+ 40 280 £ 20 3,2 9,00 £ 1,00 2500 £ 80 66" ™"
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Tabela A.1 — continuagdo da pagina anterior

Exoplaneta P a M, R, logg Finc Teq Referéncias
(dias) (UA) (g) x10°® (em) x107  (dex') (erg/s/cm?) x10° (K)
WASP-104 b 1,7554140 £ 0,0000030 0,0292 =+ 0,0005 810 £ 30 240 £ 9 34 1,20 £+ 0,10 1530 + 40 67T
WASP-121 b 1,2749250 + 0,0000001 0,0260 £+ 0,0005 1300 + 30 220 £ 10 2,9 8,30 £ 0,80 2460 + 60 687"
WASP-127 b 4,1780620 % 0,0000007 0,0480 =+ 0,0010 940 £ 20 31+4 2,4 0,94 £ 0,07 1430 + 30 697 ™"
WASP-131 b 5,3220230 £ 0,0000050 0,0607 £ 0,0009 870 £ 40 51 + 4 2,7 1,03 £+ 0,09 1460 + 30 TOP T
XO-1b 3,9415300 £ 0,0000300 0,0488 £ 0,0005 820 £ 50 160 & 20 3,2 0,44 £ 0,05 1180 + 30 6>, 71
XO-2Nb 2,6158618 0,0368 =+ 0,0006" 710 £ 9 110 £ 5 3,2 0,72 £ 0,04 1340 + 20 2Pt
XO-3 b 3,1915000 £ 0,0001000 0,0476 £ 0,0005 1000 & 90 1400 + 200 4,0 2,20 £ 0,30 1770 + 60 6>, 73"
XO-4 b 4,1250800 + 0,0000040 0,0552 £ 0,0003 890 £ 60 270 £ 40 34 1,40 £+ 0,20 1580 + 50 6™, 2%

(1) A unidade da gravidade superficial est4 em (cm/s?).

Referéncias: (1) Barge et al. (2008), (2) Bonomo et al. (2017), (3) Gillon et al. (2010), (4) Nikolov et al. (2014), (5) Ment et al. (2018), (6) Stassun et al. (2017), (7) Chan et al. (2011),
(8) Torres et al. (2008), (9) Wong et al. (2016), (10) Hartman et al. (2009), (11) Winn et al. (2010), (12) Buhler et al. (2016), (13) Winn et al. (2011), (14) Kang et al. (2024), (15)
Hartman et al. (2011), (16) Bakos et al. (2011), (17) Béky et al. (2011), (18) Turner et al. (2016), (19) Wang et al. (2019), (20) Sato et al. (2012), (21) Hartman et al. (2012), (22)
Rosenthal et al. (2021), (23) Siverd et al. (2012), (24) Eastman et al. (2016), (25) Bieryla et al. (2015), (26) Esteves et al. (2015), (27) Désert et al. (2011b), (28) Collins et al. (2017),
(29) Kipping &Bakos (2011), (30) Sozzetti et al. (2009), (31) Maciejewski et al. (2014), (32) Addison et al. (2019), (33) Rostron et al. (2014), (34) Bouma et al. (2019), (35) Gillon
et al. (2009), (36) Southworth et al. (2011), (37) Johnson et al. (2009), (38) Chakrabarty &Sengupta (2019), (39) Barros et al. (2012), (40) Raetz et al. (2015), (41) Southworth et al.
(2013), (42) Anderson et al. (2011a), (43) Cortés-Zuleta et al. (2020), (44) Street et al. (2010), (45) Smalley et al. (2010), (46) Anderson et al. (2011b), (47) Mancini et al. (2016),
(48) Carter et al. (2024), (49) Faedi et al. (2011), (50) Hellier et al. (2011), (51) Ciceri et al. (2016), (52) Enoch et al. (2011), (53) Brown et al. (2017), (54) Hellier et al. (2012),
(55) Gillon et al. (2013), (56) Gémez Maqueo Chew et al. (2013), (57) Anderson et al. (2014), (58) Mancini et al. (2019), (59) Ehrenreich et al. (2020), (60) West et al. (2016), (61)
Gressier et al. (2023), (62) Triaud et al. (2015), (63) Addison et al. (2016), (64) Neveu-VanMalle et al. (2014), (65) Hellier et al. (2014), (66) Gillon et al. (2014), (67) Smith et al.
(2014), (68) Bourrier et al. (2020), (69) Seidel et al. (2020), (70) Hellier et al. (2017), (71) Southworth (2012), (72) Crouzet et al. (2012), (73) Johns-Krull et al. (2008).
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Apéndice B

Parametros estelares

TABELA B.1. Parametros estelares para as 95 estrelas hospedeiras da amostra. Destacamos as estre-
las com modelos BT-Settl interpolados com simbolo v'na coluna “Interpolacdo”, enquanto as demais
representamos com a letra X. Para as temperaturas efetivas das estrelas que tiveram os modelos in-
terpolados, mas nao tinham incertezas disponiveis na literatura, utilizamos o valor médio dos erros do
restante da amostra e indicamos com o sobrescrito x. Indicamos as referéncias para cada pardmetro
com os sobrescritos: ¢ para a temperatura efetiva (Tef), g para a gravidade superficial (log g), m para

a metalicidade ([Fe/H]) e r para o raio da estrela (Ry).

Estrela Tet log g [Fe/H] R, Referéncias Interpolagao
(K) (dex') (dex) (Ro)
CoRoT-1 6000 £ 150 4,20 £+ 0,30 -0,300 £ 0,300 1,11 £+ 0,05 1hgmr v
CoRoT-2 5600 + 120 4,53 + 0,02 0,040 + 0,050 0,91 4 0,03 otr 39 4m v
HAT-P-1 5980 + 50 4,36 + 0,01 0,130 + 0,008 1,17 + 0,03 5t.9,m.r v
HAT-P-2 6380 4+ 90* 4,16 + 0,02 0,180 1,39 £ 0,09 6b™T 79 v
HAT-P-3 5180 £ 80 4,56 + 0,03 0,270 0,87 + 0,06 7hgm.T v
HAT-P-4 5860 4+ 90* 4,14 &+ 0,02 0,240 + 0,080 1,62 £ 0,06 8t, 99, 10™, 11" v
HAT-P-5 6000 £ 100 4,37 £ 0,03 0,240 1,12 £+ 0,09 7tHgmr v
HAT-P-6 6570 + 80 4,22 + 0,03 -0,130 1,60 + 0,20 7tgm.r v
HAT-P-7 6390 £ 20 4,07 + 0,06 0,260 2,00 + 0,30 7tgm.r v
HAT-P-8 6200 + 80 4,15 & 0,03 0,010 1,60 £ 0,20 7H9,m.T v
HAT-P-12 4650 + 60 4,61 + 0,01 -0,290 £ 0,050 0,70 + 0,02 128:9:m v
HAT-P-13 5650 £+ 90 4,13 £ 0,04 0,460 %+ 0,070 1,76 £ 0,05 10%, 139, 14™, 15" v
HAT-P-19 5000 £+ 100 4,54 + 0,05 0,230 +£ 0,080 0,82 + 0,05 16H9mr v
HAT-P-20 4600 £ 80 4,63 £ 0,02 0,350 £ 0,080 0,69 £+ 0,02 1769™m 18" v
HAT-P-22 5300 + 80 4,36 + 0,04 0,240 1,11 + 0,05 7tgm.r X
HAT-P-23 5900 + 80 4,33 + 0,05 0,150 + 0,040 1,00 %+ 0,20 7t 179m v
HAT-P-30 6300 + 90 4,40 4+ 0,30 0,130 1,30 £ 0,10 7t9.m.r v
HAT-P-32 6000 + 90 4,22 +£ 0,04 -0,160 % 0,080 1,37 £ 0,03 19H9,mr v
HAT-P-33 6450 £+ 90 4,15 £+ 0,01 0,050 1,80 £ 0,50 7tgm.r X
HAT-P-38 5330 + 90* 4,37 + 0,08 0,100 + 0,100 0,92 + 0,10  20°7, 219, 10™ v
HAT-P-40 6100 £+ 100 3,93 £+ 0,02 0,220 1,90 £ 0,20 7t9m.r X
HAT-P-41 6400 + 100 4,14 + 0,02 0,210 2,00 + 0,50 7tgm.r X
HD 149026 6180 £ 20 4,37 £ 0,04 0,320 1,41 £ 0,03 7H9,m.T v
HD 189733 5050 £ 20 4,49 £ 0,05 -0,020 0,75 + 0,01 7hemT v
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Tabela B.1 — continuagdo da pagina anterior
Estrela Tet log g [Fe/H] R, Referéncias Interpolagao
(®) (dex?) (dex) (Ro)

HD 209458 6090 £ 10 4,45 + 0,02 0,010 1,19 £ 0,02 7tgmr v
KELT-1 6518 4,20 + 0,10 0,131 + 0,000 1,46 + 0,10 2267 919:m X
KELT-2 A 6330 + 80 4,50 0,000 1,90 + 0,10 7tgm.r v
KELT-3 6300 &£ 50 4,20 & 0,03 0,050 1,70 £ 0,10 7tg,m.T v
KELT-4 6210 £ 80 4,11 £ 0,01  -0,120 £+ 0,070 1,60 £ 0,04 23t9,m.r X
KELT-7 6770 £ 10 4,50 0,000 1,81 £ 0,07 7hgm.T v
Kepler-5 6300 £ 60 4,00 £ 0,10 0,040 % 0,060 1,79 £ 0,05 241:9>m" v
Kepler-6 5650 + 40 4,24 + 0,01 0,340 + 0,040 1,39 + 0,02 24t:9:mr v
Kepler-12 6000 + 100 4,17 + 0,02 0,070 + 0,040 1,48 + 0,03 24t:9:m.r v
Kepler-13 A 7600 + 200 4,10 + 0,10 0,200 4+ 0,200 1,74 4 0,04 o4tmiT 959 X
Kepler-17 5780 + 80 4,45 0,300 + 0,100 1,01 + 0,10* 21t:g>m.7 v
Qatar-1 5010 £ 90 4,55 £+ 0,01 0,200 + 0,100 0,80 + 0,02 2619, v
TrES-1 5230 £ 50 4,57 £ 0,01 0,020 0,85 + 0,05 7thgm.r v
TrES-2 5850 £ 50 4,43 £ 0,02 -0,150 1,12 £ 0,07 7tgmr v
TrES-3 5650 + 90* 4,40 + 0,10 -0,190 + 0,080 0,83 £+ 0,02 27h 9, v
TrES-4 6200 + 80 4,06 + 0,02 0,140 1,70 + 0,20 7hgm.r v
WASP-1 6110 + 50 4,21 + 0,05 0,170 & 0,050 1,47 + 0,02 2849, 4™ 297 v
WASP-2 5200 + 190 4,51 £ 0,02 0,100 £ 0,200 0,87 + 0,03 30H9,mr v
WASP-3 6400 £ 100 4,25 £ 0,05 0,000 1,40 £ 0,10 7thgm.T v
WASP-4 5400 £ 90 4,50 £ 0,10 -0,100 % 0,200 0,89 + 0,03 31b9>mr v
WASP-5 5700 + 100 4,40 &£ 0,04 0,090 £ 0,090 1,03 £ 0,06 32h:9,m" v
WASP-6 5450 + 100 4,60 + 0,20 -0,200 0,73 + 0,07 76H9,m,r v
WASP-7 6400 + 100 4,23 + 0,05 0,000 + 0,100 1,43 + 0,09 33t:9:mr v
WASP-8 5600 & 80 4,50 & 0,10 0,170 1,03 £ 0,04 7Hg,m.T v
WASP-10 4680 + 90* 4,63 + 0,01 0,050 + 0,080 0,70 + 0,10* 3457 139, 14™ v
WASP-12 6400 £ 140 4,16 £ 0,01 0,070 £ 0,070 1,66 £ 0,05 3557, 269, 14™ v
WASP-13 5950 £ 70 4,10 £ 0,10 0,000 1,40 £ 0,20 7tHgm.r X
WASP-14 6500 + 100 4,10 =+ 0,20 0,000 1,40 + 0,08 7tgm.r v
WASP-15 6300 + 100 4,40 + 0,20 0,170 1,50 + 0,40 7tgm.r X
WASP-16 5700 + 200 4,49 + 0,04 0,010 1,14 + 0,09 7thgm.r X
WASP-17 6600 + 100 4,20 & 0,20 -0,250 1,50 £ 0,20 7Hg,m.T X
WASP-18 6430 £ 50 4,31 £ 0,03 0,107 &+ 0,050 1,32 £ 0,06 3659™ 37" v
WASP-19 5620 £ 70 4,42 + 0,02 0,000 % 0,300 1,01 £ 0,03 3659™ 37" v
WASP-24 6100 £ 100 4,30 £ 0,20 0,000 1,40 £ 0,20 7tgmr v
WASP-26 6030 + 30 4,44 + 0,06 0,160 1,20 + 0,20 7tgm.r v
WASP-31 6302 4,31 40,08 -0,200 & 0,090 1,25 + 0,03 3657, 219, 10™ X
WASP-33 7400 + 100 4,25 + 0,08 0,100 1,44 + 0,03 3567 219, 38m X
WASP-36 6000 £ 100 4,49 +£ 0,01 -0,300 £+ 0,100 0,99 + 0,01 39t:9,m.r X
WASP-39 5400 + 90* 4,45 + 0,01 0,010 +£ 0,090 0,90 %+ 0,02 4057, 419™ v
WASP-43 4400 + 90* 4,50 + 0,10 -0,000 + 0,200 0,60 + 0,04 4267 219, 43™ v
WASP-46 5600 4,49 + 0,01 -0,300 0,86 + 0,03 44t:9:mr X
WASP-48 5900 + 200 4,03 + 0,03 -0,120 1,60 + 0,20 7tgm.r v
WASP-49 5600 + 200 4,50 + 0,10 -0,230 0,97 + 0,09 7tgm.r X
X

WASP-62 6230 + 80 4,40 & 0,10 0,040 1,23 + 0,08 7hgm.r
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Tabela B.1 — continuagdo da pagina anterior
Estrela Tet log g [Fe/H] Ry Referéncias Interpolagao
(®) (dex?) (dex) (Ro)

WASP-63 5600 £+ 100 4,01 £+ 0,03 0,080 1,90 £ 0,20 7tgmr X
WASP-64 5400 + 100 4,39 + 0,02 -0,100 £ 0,100 1,06 £+ 0,03 45t9:m.r X
WASP-65 5600 + 100 4,40 + 0,02 -0,070 £ 0,070 1,01 £ 0,05 46t9:mr X
WASP-67 5200 + 200 4,40 £ 0,20 -0,070 0,88 4+ 0,08 7t9m.r X
WASP-69 4700 £ 50 4,50 £ 0,20 0,150 0,86 + 0,03 ThemT X
WASP-72 6200 £ 100 4,09 £ 0,05 -0,060 2,20 + 0,30 7hgm.T X
WASP-74 6000 £ 100 4,39 £ 0,07 0,390 1,40 £ 0,10 7tgm.r X
WASP-75 6100 £ 100 4,29 + 0,02 0,070 % 0,090 1,26 £ 0,04 46t9mom X
WASP-76 6200 £ 100 4,20 + 0,10 0,370 %+ 0,050 1,73 £ 0,04 47b7 | 489™ X
WASP-77 A 5620 + 70 4,48 + 0,02 -0,100 £+ 0,100 0,91 £+ 0,02 37hgmr v
WASP-78 6100 £+ 200 4,10 £+ 0,20 -0,350 2,50 £+ 0,60 7t9m.r X
WASP-79 6600 £ 100 4,20 + 0,20 0,000 % 0,100 1,60 £ 0,10 7hT 499 X
WASP-80 4140 £ 90 4,66 £ 0,02 -0,100 % 0,200 0,59 + 0,02 509> v
WASP-87 6400 £ 100 4,30 £ 0,20 -0,400 % 0,100 1,63 £ 0,06 5107, 529, 53™ X
WASP-94 A 6170 £ 80 4,27 £+ 0,07 0,260 1,50 £+ 0,10 7tgm.r X
WASP-97 5600 + 100 4,45 4+ 0,08 0,230 1,08 £+ 0,06 7t9m.r X
WASP-100 6900 £+ 100 4,40 £+ 0,20 -0,030 1,60 + 0,20 7t9m.r X
WASP-101 6400 £ 100 4,31 £ 0,08 0,200 1,31 £ 0,08 7hemT X
WASP-103 6100 £ 200 4,20 + 0,10 0,100 % 0,100 1,44 £ 0,04 541:9>m" v
WASP-104 5500 &+ 100 4,50 + 0,02 0,320 £ 0,090 0,96 + 0,03 5509, X
WASP-121 6800 £ 100 4,24 + 0,01 0,130 £ 0,090 1,46 £ 0,03 2147, 569, 57T™ X
WASP-127 5620 £+ 80 4,18 +£ 0,01 -0,190 &+ 0,010 1,33 £ 0,03 5859 21™ 597 X
WASP-131 6030 + 90 4,09 + 0,03 -0,180 £ 0,080 1,53 £+ 0,05 609> X
XO-1 5750 + 80 4,51 4+ 0,02 0,020 0,88 4+ 0,05 7t9m.r v
X0O-2 N 5340 £ 50 4,43 £ 0,01 0,430 +£ 0,050 0,99 + 0,01 4%, 619", 10™ v
XO-3 6430 £ 50 3,95 4+ 0,06 -0,180 1,50 £ 0,10 7tHgm.r v
X0O-4 6400 £ 70 4,18 + 0,03 -0,040 1,45 £ 0,09 7tgm.r v

(1) A unidade da gravidade superficial estd em (cm/s?).

Referéncias: (1) Barge et al. (2008), (2) Gillon et al. (2010), (3) Southworth (2011), (4) Southworth (2012),
(5) Nikolov et al. (2014), (6) Ment et al. (2018), (7) Stassun et al. (2017), (8) Torres et al. (2008), (9) Kovéacs
et al. (2007), (10) Bonomo et al. (2017), (11) Winn et al. (2011), (12) Hartman et al. (2009), (13) Knutson
et al. (2014), (14) Sada &Ramén-Fox (2016), (15) Buhler et al. (2016), (16) Hartman et al. (2011), (17) Bakos
et al. (2011), (18) Béky et al. (2011), (19) Wang et al. (2019), (20) Sato et al. (2012), (21) Stassun et al. (2019),
(22) Siverd et al. (2012), (23) Eastman et al. (2016), (24) Esteves et al. (2015), (25) Morton et al. (2016), (26)
Collins et al. (2017), (27) Sozzetti et al. (2009), (28) Southworth (2010), (29) Maciejewski et al. (2014), (30)
Addison et al. (2019), (31) Bouma et al. (2019), (32) Gillon et al. (2009), (33) Southworth et al. (2011), (34)
Johnson et al. (2009), (35) Chakrabarty &Sengupta (2019), (36) Anderson et al. (2011b), (37) Cortés-Zuleta
et al. (2020), (38) Zhang et al. (2018), (39) Mancini et al. (2016), (40) Faedi et al. (2011), (41) Mancini et al.
(2018), (42) Hellier et al. (2011), (43) Esposito et al. (2017), (44) Ciceri et al. (2016), (45) Gillon et al. (2013),
(46) Gémez Maqueo Chew et al. (2013), (47) West et al. (2016), (48) Ehrenreich et al. (2020), (49) Gressier
et al. (2023), (50) Triaud et al. (2015), (51) Addison et al. (2016), (52) Kokori et al. (2023), (53) Anderson
et al. (2014), (54) Gillon et al. (2014), (55) Smith et al. (2014), (56) Delrez et al. (2016), (57) Mikal-Evans
et al. (2019), (58) Lam et al. (2017), (59) Seidel et al. (2020), (60) Hellier et al. (2017), (61) Crouzet et al.
(2012).
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TABELA C.1. Pardmetros usados no cdlculo do indice empirico para as 5 bandas consideradas: Ks, 3,6, 4,5, 5,8 e 8,0 um (Spitzer). Os sobrescritos a, b, ¢, d, e e f nas referéncias
correspondem aos parametros AF/F (Ks), AF/F (3,6 um), AF/F (4,5 um), AF/F (5,8 um), AF/F (8,0 um) e Rp/R., respectivamente. Os erros médios calculados com a
média das incertezas do restante da amostra estao indicados com uma estrela.

Exoplaneta

AF/F (Ks)

AF/F (3,6 um)

AF/F (4,5 um)

AF/F (5,8 um)

AF/F (8,0 um)

Rp /R«

Referéncias

CoRoT-1 b
CoRoT-2 b
HAT-P-1b
HAT-P-2 b
HAT-P-3 b
HAT-P-4 b
HAT-P-5 b
HAT-P-6 b
HAT-P-7 b
HAT-P-8 b
HAT-P-12 b
HAT-P-13 b
HAT-P-19 b
HAT-P-20 b
HAT-P-23 b
HAT-P-30 b
HAT-P-32 b
HAT-P-38 b
HD 149026 b
HD 189733 b
HD 209458 b

0,0011 + 0,0003

0,0023 + 0,0005

0,0018 + 0,0006

0,00420 + 0,00040
0,00360 + 0,00020
0,00080 + 0,00008
0,00114 + 0,00009
0,00110 =+ 0,00020
0,00140 + 0,00020
0,00090 + 0,00020
0,00117 + 0,00008
0,00100 =+ 0,00020
0,00131 =+ 0,00009
0,00040
0,00080 + 0,00010
0,00070 =+ 0,00020
0,00055 + 0,00008
0,00250 =+ 0,00020
0,00160 =+ 0,00010
0,00360 =+ 0,00020
0,00070 + 0,00020
0,00040 + 0,00003
0,00147 + 0,00004
0,00106 + 0,00007

0,00480 + 0,00040
0,00500 + 0,00020
0,00140 + 0,00020
0,00116 + 0,00008
0,00090 + 0,00010
0,00120 + 0,00010
0,00150 =+ 0,00030
0,00106 + 0,00006
0,00160 =+ 0,00020
0,00111 + 0,00008
0,00080
0,00110 =+ 0,00010
0,00070 =+ 0,00020
0,00140 + 0,00010
0,00310 =+ 0,00030
0,00180 =+ 0,00020
0,00440 + 0,00020
0,00091
0,00034 + 0,00006
0,00179 + 0,00004
0,00130 + 0,00010

0,0020 + 0,0003

0,0025 + 0,0003

0,0004 =+ 0,0001

0,0030 =+ 0,0004

0,00400 =+ 0,00100
0,00240 =+ 0,00040
0,00189 = 0,00007

0,00220 £ 0,00050

0,00052 £ 0,00006
0,00338 £ 0,00005
0,00240 £ 0,00030

0,13900 + 0,00200
0,16820 + 0,00080
0,11800 + 0,00020
0,06780 + 0,00020
0,10900 + 0,00100
0,08200 + 0,00040
0,11060 + 0,00060
0,09340 + 0,00050
0,07540 + 0,00001
0,09530 + 0,00090
0,14100 + 0,00100
0,08390 + 0,00080
0,14200 + 0,00200
0,12800 + 0,00200
0,11620 + 0,00080
0,11100 + 0,00200
0,14890 + 0,00060
0,09200 + 0,00200
0,05420 + 0,00080
0,15530 + 0,00010
0,12090 + 0,00010

1b,c, of
1%¢, 3¢, 47
5% 6b,c,d,e’ 7f
8b,c,e’ of
10>, 117
10>, 127
135, 12f
14> 157
16b,c,d,e7 17f
14 187
10>¢, 197
20", 217
220 23f
24%¢ 257
26>, 27/
20%¢, 287
290 307
13, 31F
3217,c,d,e7 33f
34", 357 367
377, 38%4¢ 39/
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Tabela C.1 — continuacao da pagina anterior

Exoplaneta

AF/F (Ks)

AF/F (3,6 um)

AF/F (4,5 um)

AF/F (5,8 um)

AF/F (8,0 um)

Rp /R«

Referéncias

KELT-2 A b
KELT-3 b
KELT-7 b
Kepler-5 b
Kepler-6 b
Kepler-12 b
Kepler-17 b
Qatar-1 b
TrES-1 b
TrES-2 b
TrES-3 b
TrES-4 b
WASP-1 b
WASP-2 b
WASP-3 b
WASP-4 b
WASP-5 b
WASP-6 b
WASP-7 b
WASP-8 b
WASP-10 b
WASP-12 b
WASP-14 b

0,0011 + 0,0002

0,0004 + 0,0001
0,0008 + 0,0003

0,0006 =+ 0,0001
0,0013 =+ 0,0002
0,0020 =+ 0,0009

0,0007

0,0020 + 0,0002

0,0030 =+ 0,0001
0,0017 =+ 0,0003

0,00065 + 0,00004
0,00180 + 0,00010
0,00169 + 0,00005
0,00100 =+ 0,00020
0,00070 + 0,00030
0,00140 %+ 0,00020
0,00250 + 0,00030
0,00150 =+ 0,00050
0,00080 =+ 0,00020
0,00130 %+ 0,00020
0,00350 + 0,00040
0,00140 + 0,00010
0,00180 =+ 0,00020
0,00080 + 0,00040
0,00210 + 0,00030
0,00320 + 0,00030
0,00200 + 0,00030
0,00090 + 0,00020
0,00070 + 0,00020
0,00110 + 0,00020
0,00100 + 0,00020
0,00420 + 0,00020
0,00182 + 0,00007

0,00068 + 0,00005
0,00170 + 0,00010
0,00190 + 0,00006
0,00110 % 0,00020
0,00150 =+ 0,00020
0,00120 =+ 0,00030
0,00310 + 0,00040
0,00290 + 0,00040
0,00090 + 0,00020
0,00230 =+ 0,00020
0,00370 + 0,00050
0,00150 + 0,00020
0,00220 + 0,00020
0,00170 + 0,00020
0,00280 + 0,00010
0,00340 + 0,00030
0,00240 + 0,00020
0,00120 + 0,00020
0,00070 + 0,00010
0,00069 + 0,00007
0,00130 + 0,00020
0,00400 + 0,00020
0,00216 + 0,00009

0,0016 + 0,0004
0,0020 + 0,0005
0,0040 + 0,0010
0,0026 + 0,0006
0,0027 + 0,0006
0,0019 + 0,0008

0,0070 = 0,0006

0,00210 + 0,00040
0,00359 + 0,00060
0,00480 + 0,00050
0,00320 + 0,00040
0,00470 + 0,00050
0,00280 + 0,00060
0,00330 + 0,00070

0,00090 £ 0,00020

0,00700 £ 0,00100
0,00180 £ 0,00020

0,07100 + 0,00500
0,09400 + 0,00100
0,09220 + 0,00040
0,08000 + 0,00010
0,09420 + 0,00010
0,11890 + 0,00010
0,13030 + 0,00020
0,14630 + 0,00060
0,13580 + 0,00030
0,12540 + 0,00020
0,16600 + 0,00200
0,10450 + 0,00070
0,10360 + 0,00070
0,12800 + 0,00100
0,11000 + 0,01000
0,15200 + 0,00040
0,11100 + 0,00010
0,14600 + 0,00100
0,09600 + 0,00200
0,11300 + 0,00100
0,15920 + 0,00080
0,11700 + 0,00020
0,09420 + 0,00040

40%7, 20>°
20", 417
407, 20>°, 427
40%, 43>, 447
43", 447
45", 447
46b,c,f
20", 477
481],c,d,e7 19/
49, 504 51f
52%, 53¢ 547
40%, 55>%%e 56
571;,c,gz,e7 58/
597, 57>ede 6ol
61>, 627
63", 64f
59%, 65”°, 667
22%¢ 67f
137¢, 687
69>, 707
22%¢ 71f
72, 20", 73%°, 747
40%, 207°, 75°, 767
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Tabela C.1 — continuacao da pagina anterior

Exoplaneta AF/F (Ks) AF/F (3,6 um) AF/F (4,5 um) AF/F (5,8 um) AF/F (8,0 um) Ry /R Referéncias
WASP-18 b 0,0013 + 0,0003 0,00300 £ 0,00020 0,00390 £ 0,00020 0,0037 + 0,0003 0,00410 £ 0,00020 0,10200 =+ 0,00100 59%, 770ede 78t
WASP-19 b 0,0029 £ 0,0002 0,00480 + 0,00020 0,00570 + 0,00030 0,0060 + 0,0010  0,00700 + 0,00100 0,14410 + 0,00050 79%, 80b’c, 81d’5, 787
WASP-24 b 0,00160 £ 0,00010 0,00200 £ 0,00020 0,10040 =+ 0,00060 82", 83/
WASP-26 b 0,00130 £+ 0,00010  0,00150 +£ 0,00020 0,10100 £ 0,00200 84b’c, 157
WASP-39 b 0,00090 £ 0,00020 0,00100 =+ 0,00020 0,14600 £ 0,00200 220¢ 28f
WASP-43 b 0,0018 + 0,0003 0,00380 £ 0,00010 0,00390 + 0,00020 0,15940 £ 0,00040 79%, 20b’c, 857
WASP-48 b 0,0011 + 0,0003 0,00180 £ 0,00010 0,00210 =+ 0,00020 0,09580 =+ 0,00080 26", 27/
WASP-77T A b 0,00185 £ 0,00009 0,00240 +£ 0,00010 0,13350 £ 0,00070 20b’c, 787
WASP-80 b 0,00050 £ 0,00010 0,00094 =+ 0,00007 0,17140 £ 0,00040 86>/
WASP-103 b 0,00330 £+ 0,00020 0,00460 =+ 0,00040 0,10900 £ 0,00200 20b’c, 87/
XO-1b 0,00086 + 0,00007 0,00122 £ 0,00009 0,0026 £ 0,0003 0,00210 £ 0,00030  0,13260 £ 0,00040 galede 19/
XO-2Nb 0,00080 £ 0,00020 0,00100 +£ 0,00020 0,0017 £ 0,0004 0,00130 £+ 0,00050 0,10300 £ 0,00040 89b‘c’d’e7 907
X0-3 b 0,00101 £+ 0,00004 0,00143 £ 0,00006 0,0013 £ 0,0005 0,00150 £ 0,00040  0,08820 £ 0,00040 910ade gof
XO-4 b 0,00056 + 0,00009  0,00135 + 0,00009 0,08810 =+ 0,00070 147, 93/

Referéncias: (1) Deming et al. (2011), (2) Barge et al. (2008), (3) Gillon et al. (2010), (4) Bruno et al. (2016), (5) de Mooij et al. (2011), (6) Todorov et al. (2010), (7)
Nikolov et al. (2014), (8) Lewis et al. (2013), (9) Garai et al. (2017), (10) Todorov et al. (2013), (11) Nascimbeni et al. (2011), (12) Torres et al. (2008), (13) Wallack
et al. (2021), (14) Todorov et al. (2012), (15) Albrecht et al. (2012), (16) Christiansen et al. (2010), (17) Morton et al. (2016), (18) Latham et al. (2009), (19) Hartman
et al. (2009), (20) Garhart et al. (2020), (21) Winn et al. (2010), (22) Kammer et al. (2015), (23) Hartman et al. (2011), (24) Deming et al. (2015), (25) Bakos et al.
(2011), (26) O’Rourke et al. (2014), (27) Ciceri et al. (2015), (28) Maciejewski et al. (2016), (29) Zhao et al. (2014), (30) Wang et al. (2019), (31) Sato et al. (2012),
(32) Stevenson et al. (2012), (33) Carter et al. (2009), (34) Knutson et al. (2012), (35) Knutson et al. (2007), (36) Morello et al. (2014), (37) Evans et al. (2015), (38)
Knutson et al. (2008), (39) del Burgo &Allende Prieto (2016), (40) Martioli et al. (2018), (41) Pepper et al. (2013), (42) Zhou et al. (2016), (43) Désert et al. (2011a),
(44) Esteves et al. (2015), (45) Fortney et al. (2011), (46) Désert et al. (2011b), (47) Collins et al. (2017), (48) Cubillos et al. (2014), (49) Croll et al. (2010a), (50)
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O’Donovan et al. (2010), (51) Turner et al. (2016), (52) Croll et al. (2010b), (53) Fressin et al. (2010), (54) Sozzetti et al. (2009), (55) Knutson et al. (2009), (56)
Sozzetti et al. (2015), (57) Wheatley et al. (2010), (58) Maciejewski et al. (2014), (59) Zhou et al. (2015), (60) Addison et al. (2019), (61) Rostron et al. (2014), (62)
Christiansen et al. (2011), (63) Beerer et al. (2011), (64) Bouma et al. (2019), (65) Baskin et al. (2013), (66) Patel &Espinoza (2022), (67) Tregloan-Reed et al. (2015),
(68) Southworth et al. (2011), (69) Cubillos et al. (2013), (70) Queloz et al. (2010), (71) Johnson et al. (2009), (72) Croll et al. (2015), (73) Stevenson et al. (2014b),
(74) Chakrabarty &Sengupta (2019), (75) Blecic et al. (2013), (76) Wong et al. (2015), (77) Nymeyer et al. (2011), (78) Cortés-Zuleta et al. (2020), (79) Zhou et al.
(2014), (80) Wong et al. (2016), (81) Anderson et al. (2013), (82) Smith et al. (2012), (83) Simpson et al. (2011), (84) Mahtani et al. (2013), (85) Hoyer et al. (2016),
(86) Triaud et al. (2015), (87) Gillon et al. (2014), (88) Machalek et al. (2008), (89) Machalek et al. (2009), (90) Crouzet et al. (2012), (91) Machalek et al. (2010),
(92) Wong et al. (2014), (93) Narita et al. (2010).
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