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EXAME DE QUALIFICACAO PARA PROJETO DE DOUTORADO

O tema Quimica de Exoplanetas é um tema que particularmente foi muito util a com-
preensao de diversos aspectos do meu Projeto de Doutorado. A proposta do projeto de
doutorado é analisar o maior nimero possivel de atmosferas de exoplanetas utilizando-
se da técnica de transitos primarios e secundarios na regiao do visivel e do infraver-
melho. A compreensao do espectro do exoplaneta é dependente da temperatura, da
pressao e das espécies quimicas presentes na atmosfera do exoplaneta. Qualquer analise
atmosférica deve considerar o perfil destes trés fatores e suas interagoes. Um exemplo
seria a dependéncia em temperatura e pressao da reacao que converte metano (CHy)
em mondxido de carbono (CO) e controla a abundancia de ambas as moléculas.

E neste contexto que esta qualificacao auxilia meu projeto de doutorado. Para
compreender a natureza fisica (perfis de temperatura e pressao) do exoplaneta é ne-
cessario compreender sua quimica, quais processos estao envolvidos, e como as espécies
atomicas e moleculares contribuem para opacidade em diferentes altitudes.

Outro resultado a partir desta qualificacao foi encontrar diversos trabalhos que
originaram alguns campos de pesquisa em exoplanetas. Um exemplo é a proposta de
planetas oceanos feita por Léger et al| (2003)). Além disto, possibilitou compreender
melhor as hipdteses iniciais dos modelos de atmosferas, como a suposicao da abundancia
solar ou abundancia da estrela hospedeira como a quantidade quimica que deve estar

presente na composi¢ao do planeta (Moses et al., 2013; [Seager & Deming, [2010).



RESUMO

A quimica de exoplanetas é fundamentada em 3 parametros que sdo a massa, o raio
e o espectro do exoplaneta. A massa e o raio permitem inferéncias sobre o tipo de
planeta que estd sendo estudado a partir da densidade média, e com isso modela-se o
interior do exoplaneta. O espectro permite analisar a quimica presente na atmosfera
planetaria e se ela condiz com modelos de estrutura interna.

Neste trabalho apresentarei uma discussao sobre a quimica como caracterizador do
interior e da atmosfera do exoplaneta, baseando-me na massa, no raio e no espectro do
exoplaneta. Abordaremos diferentes tipos de exoplanetas a partir de densidade média
e discutiremos sobre o uso da equacao de estado e relacao massa-raio do exoplaneta
para inferir sobre sua provavel composicao quimica. Comentaremos sobre os processos
relevantes para a quimica da atmosfera planetaria, que sao o equilibrio quimico, a
fotoquimica e a fluorescéncia, e que fornecem quais sao as moléculas relevantes para a
quimica na atmosfera do exoplaneta.

Por fim, abordaremos sobre a obtencao dos espectros dos exoplanetas, e dos pro-
blemas da comparacgao de espectros tedricos com observados, como a degenerescéncia
de solugoes que informam valores discrepantes de abundancia de determinada espécie

quimica e a condensacao e formacao de nuvens em exoplanetas.
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1. INTRODUCAO

Exoplanetas sao planetas que nao pertencem ao Sistema Solar. A definicao atual
de planeta pode ser vista na Resolugao B’Eﬂ da Uniao Internacional Astronomica, o
qual define que um planeta é um corpo celeste que orbita sua estrela (para o Sistema
Solar é o Sol), possui massa suficiente para que sua autogravidade force uma forma
em equilibrio hidrostético (forma quase esférica), e que tenha limpado a regiao de
sua Orbita de corpos menores, resquicios da formacao do sistema planetario. Estrelas
que possuem planetas orbitando-as sao denominadas estrelas hospedeiras. Atualmente,
foram detectados 2107 exoplanetas em 1302 sistemas planetarios E| Podemos visualizar

na figura a distribuicao atual de massa e raio para os exoplanetas identificados.
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Fig. 1.1: Distribuicao de massa e raio dos exoplanetas identificados em unidades de massa de
Jupiter e raio de Jupiter, respectivamente. Até momento, ainda sao poucos os obje-
tos com algumas massas terrestres (1 Mg, equivale a 1073 M Jup)- Exoplanetas desco-
bertos e catalogados até 5 de abril de 2016. Dados obtidos em http: \exoplanet.eu.

Esta monografia propoe-se a elucidar um pouco sobre a quimica dos exoplanetas. A

! Resolugao B5 da IAU: https://www.iau.org/static/resolutions/Resolution_GA26-5-6.pdf
2 verificado em 5 de abril de 2016 pelo banco de dados www.exoplanet.eu.


http:\exoplanet.eu
https://www.iau.org/static/resolutions/Resolution_GA26-5-6.pdf
www.exoplanet.eu
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linha de estudo proposta é avaliar o que a massa, o raio e o espectro do exoplaneta, per-
mitem inferir sobre a composicao quimica do exoplaneta, e o que por fim esta quimica
permite inferir sobre a estrutura do exoplaneta, caracterizando sua fisica. A massa e o
raio sao obtidos a partir da técnica de velocidade radial, o qual identifica o exoplaneta
a partir da pertubacao que este causa na velocidade radial de sua estrela hospedeira.
O espectro é obtido a partir da técnica de transito, que identifica o exoplaneta a partir
da queda do fluxo proveniente da estrela quando o exoplaneta passa na frente ou atras
da estrela (Lissauer & de Pater] 2013; |Perryman|, 2011)). A técnica de transito fornece
a partir da queda do fluxo a razao do raio do planeta com relacao ao raio da estrela,
R,/R., o que também permite inferir qual raio do exoplaneta .

Outras técnicas usadas no estudo dos exoplanetas sao as técnicas de astrometria,
de lentes gravitacionais, de residuos temporais e de imageamento (Perryman, 2011).
A técnica de astrometria identifica variagoes da posicao da estrela com relagao ao ba-
ricentro do sistema de massa. A técnica de residuos temporais é aplicada as estrelas
que possuem variagoes periddicas de brilho, quando identifica-se alteragoes na periodi-
cidade deste brilho existe a possibilidade da presenca de um exoplaneta. A técnica de
residuos temporais foi a primeira técnica a identificar um exoplaneta, o exoplaneta PSR
B1257+12, o qual estava orbitando um pulsar (Wolszczan & Frail, [1992). A técnica de
lentes gravitacionais é o uso de lentes gravitacionais para estudar os exoplanetas em
estrelas distantes ou exoplanetas com baixa massa.

A quimica presente no exoplaneta pode ser estimada inicialmente pela densidade
média ou avaliada a partir da composicao inferida pela comparacao entre espectros
tedricos com espectros observados (Encrenaz, 2014; |Griffith), 2013; |Lodders, 2010} Sea-
ger & Deming, 2010). A composi¢ao quimica da atmosfera do exoplaneta controla qual
serda a opacidade em diferentes altitudes da atmosfera, influenciando no transporte de
energia e no espectro resultante da atmosfera (Griftith, 2013).

A distribuicao dos capitulos segue a seguinte ordem. O capitulo 2 trata sobre o
que a massa e o raio nos dizem sobre a composicao esperada do exoplaneta e como
isto permite caracterizar em grupos os exoplanetas observados. O capitulo 3 aborda
sobre a quimica na atmosfera do exoplaneta e sua identificacao no espectro planetario.
No capitulo 4 sao apresentadas as conclusoes desta monografia e algumas perspectivas

sobre o estudo de exoplanetas relevantes para a analise quimica destes corpos.



2. QUIMICA NA COMPOSICAO INTERNA DOS EXOPLANETAS

Neste capitulo abordaremos qual é a quimica esperada para o exoplaneta quando
obtém-se a sua densidade média e quais sao as duas principais ferramentas usadas

para analisar a possivel estrutura interna do exoplaneta.

2.1 (Quimica esperada dos exoplanetas

A primeira inferéncia sobre a quimica de um exoplaneta é baseada na densidade média
estimada. Usando a densidade pode-se caracterizar 4 tipos de planetas: (1) ricos em
gases, (2) pobres em gas e ricos em gelo, (3) rocha e gelo, e (4) rochosos. Planetas
ricos em gds possuem uma densidade média menor do que 2 g/cm? e estao dentro de
um intervalo de massa de 1 My, e 13 M,,,. Planetas pobres em gas e ricos em gelos
possuem densidade média menor do que 2 g/cm?® e possuem uma massa em torno de
0.05 My, (Lodders, 2010; Perryman, 2011). Planetas de rocha e gelo possuem uma
densidade média de 3 g/cm? e planetas rochosos possuem uma densidade média maior
do que 3 g/cm?, ambos tipos de planeta possuem massa em torno de 0.003 M j,,,.

Esta caracterizacao inicial é baseada na observacao dos tipos de planetas que per-
tencem ao Sistema Solar. Uma comparacao da proporcao de rochas, gases e gelos pode
ser visualizada na figura para os planetas do Sistema Solar e Plutao. No cenéario
do Sistema Solar, Jupiter e Saturno sao planetas ricos em gas, Urano e Netuno sao os
planetas pobres em gas e ricos em gelos, a categoria de planeta de gelo e rocha é re-
presentado pelo planeta-anao Plutao e a categoria dos planetas rochosos por Merctrio,
Veénus, Terra e Marte.

Lodders (2003, 2010) comenta que a caracterizagao de uma espécie quimica como
rocha, gelo ou gas corresponde a fase em que este material foi acretado durante a
formacao planetaria e nao como a espécie quimica é observada atualmente nos plane-
tas. Esta definicao para rocha, gelo e gas é associada a temperatura de condensacao
da espécie quimica durante o tempo de vida do disco proto-planetario. Rochas sao
espécies quimicas que o seu conteido presente no disco proto-planetario condensa-se
em temperaturas acima de 600 K, enquanto que os gelos sao espécies quimicas que o
seu conteudo total condensa-se em temperaturas menores do que 200 K. Uma tabela

dos minerais tipicos que compoem o material rochoso pode ser visualizada na tabela
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Fig. 2.1: Pode-se definir 4 tipos de planetas, baseando-se na massa e na densidade usando o
conjunto de planetas do Sistema Solar e Plutao (planeta-anao) como comparagao
no eixo horizontal (da esquerda para direita, M: Mercurio, V: Vénus, T: Terra, M:
Marte, P: Plutdo, U: Urano, N: Netuno, J: Jupiter, S: Saturno). No eixo verti-
cal tem-se a quantidade de cada material em massas terrestres (preto: material
metalico, cinza claro: silicatos, cinza escuro: gelos, segundo cinza claro acima do

cinza escuro: gas Hy e He). Figura extraida de (2010)

Gases sao espécies quimicas que o seu contetdo presente no disco-protoplanetdrio

nao condensa-se totalmente no tempo de vida do disco (Lodders, [2010)).

Grupo Mineral Mineral(em inglés) Férmula
Olivina (Mg,Fe),SiO4 Forsterita Forsterite Mg,SiO4
Fayalita Fayalite FeySiOy
Piroxénios (Mg,Fe,Ca)SiO;  Enstatita FEnstatite MgSiO4
Ferrosilita Ferrosilite FeSiO3
Wollastita Wollastonite CaSiOs3
Feldspato Anortita Anorthite CaAlySisOg
Albatita Albite NaAlSizOg
Orthoclasio Orthoclase KAISi3;Og
Liga metdlica Ferro-Niquel Iron-nickel FeNi
Sulfetos Trolita Troilite FeS
Pirrotita Pyrrotite Fe;_,S
Oxidos Magnetita Magnetite Fe3Oy4
Silicatos hidratados Silicato de Talc Mgs(Si,010)(OH),
Magnésio
Hidratado

Tab. 2.1: Tabela de minerais tipicos que compoem o material rochoso. Os nomes dos minerais
na terceira coluna foram mantidos em inglés afim de evitar erros de traducao.
Tabela adaptada de Lodders (2010)); Perryman, (2011]).




2. Quimica na composicao interna dos exoplanetas 5

A composicao quimica do exoplaneta é um balanco da proporc¢ao de rochas, gelos e
gases que o compoem e a primeira hipotese para inferir qual a quimica esperada em um
exoplaneta é supor que a sequéncia de processos fisicos e quimicos que ocorreram no
sistema planetério sejam semelhantes aos que ocorreram no Sistema Solar (Perryman),
2011)). Os modelos de estrutura interna do exoplaneta assumem a abundancia solar ou a
abundancia da estrela hospedeira, caso seja conhecida, como hipétese para a propor¢ao
inicial entre os elementos quimicos presentes no exoplaneta (Lodders, [2010; Seager &
Deming}, |2010). A suposigao de que a abundancia solar ou da estrela hospedeira seja a
abundancia do exoplaneta em vez da abundancia da nebulosa o qual gerou o sistema
planetario para caracterizar o modelo de interior do exoplaneta deve-se ao fato de que
a maioria dos modelos de interior desconsidera os eventos de formacao planetaria, e
analisa somente o estado momentaneo do exoplaneta (Fortney et al., [2007)). Contudo,
discrepancias entre a abundancia da estrela hospedeira com a abundancia quimica do
exoplaneta levam a estudos detalhados de sua formacao, o que assumem entao, como

hipétese inicial, a abundéancia da nebulosa solar (Barnes, |2010; [Perryman, |2011)).

2.2 Interior dos exoplanetas: a dependéncia da composicao

O interior do planeta é regido pela equacao de estado que depende do material que
o compoe (Fortney et all 2007). Esta inferéncia é baseada na estimativa de densi-
dade média do exoplaneta aliada a proporcao de rochas, gelos e gases considerados

(Perryman) 2011)).

2.3 Equacao de estado

Equagao de estado é uma equacao que descreve o equilibrio do estado da matéria deter-
minada por um conjunto de condigoes fisicas, um exemplo é o equilibrio termodinamico
(Perrymanl [2011)). Para um planeta, em geral, a equagao de estado descreve a pressao,
P, e a entropia, S, como fungoes da temperatura, T, e da densidade, p, afim de des-
crever o equilibrio mecénico e térmico (Perryman, [2011). Um exemplo de equacao de

estado utilizada, para planetas tipo Jupiter, é dada por [Fortney et al. (2007)):

P =3.59 x 10°pT (2.1)

no sistema de unidade c.g.s.. A quimica do planeta fornece quais sao os ingredien-
tes que o compoem e assim qual deve ser a densidade, enquanto que a temperatura é
assumida como sendo a temperatura de equilibrio. Usando-se da conservagao de ener-

gia e do equilibrio termodinamico pode-se inferir qual é tamanho do planeta, dado a
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proporg¢ao de rochas, gelos e gases presentes em seu interior. A figura apresenta
o diagrama ternario que é uma forma de descrever resultados de modelos de interior
planetario dado as proporgoes de rochas, gelo e manto, neste caso sendo descritos di-
ferentes modelos de interior para um exoplaneta de 5 Mg composto de proporcoes de

agua(H,0), de manto (olivina e piroxénios) e de niicleo (ferro e niquel).

Minimum
Radius

Maximum
Radius

Fig. 2.2: Diagrama ternéario para um exoplaneta de 5 Mg,. Cada vértice do tridngulo corres-
ponde a 100 % de composicao do que a vértice apresenta, sendo de dgua, manto
(olivina e piroxénio) e nucleo (ferro e niquel). As linhas paralelas as vértices sao pro-
porgoes, em porcentagem. Assim, dada a massa e a quantidade de nicleo, manto e
agua, o modelo de interior é capaz de inferir qual é o possivel raio, R, do exoplaneta.
Exemplos sao dados pelas letras A,B,C e D. Exoplaneta A possui 50 % de dgua, 40
% de manto e 10 % de nucleo, e é inferido que seu raio seja de 12200 Km. Para B
sao 10 % de dgua, 70 % de manto e 20 % de niicleo, com R = 10750 Km. Para C
sao 0 % de dgua, 70 % de manto e 30 % de ntcleo, com R = 9800 Km. E para D
sa0 30 % de dgua, 30 % de manto e 40 % de ntcleo, com R = 10950 Km. As regioes
em cinza sao regides incompativeis com a abundancia solar e determinadas por um
possivel acimulo posterior de dgua, apds a formagao do exoplaneta na nebulosa que
originou o sistema planetario, e pelo valor da razao Si/Fe = 0.6, que determina
limite inferior para niucleo rochoso, e desta forma, um minimo de tamanho. O lado
do tridngulo de manto e nicleo, determina qual a direcao preferencial dos planetas
rochosos (terrestres no diagrama). Figura Extraida de [Valencia et al. (2007)).

A estrutura interna do exoplaneta pode ser divida em atmosfera e interior pla-
netario. De forma semelhante aos planetas gigantes, essas duas regioes sao definidas
a partir do momento em que a atmosfera do exoplaneta passaria a ser opaca, o que

ocorre a uma pressao de P = 10° bar. O interior do exoplaneta é caracterizado em
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regioes com pressoes maiores do que 10° bar, enquanto que a atmosfera é definida
em regioes com pressoes menores do que 10° bar (Encrenaz, 2014} (Griffith, 2013)). A
pressao pode ser correlacionada com a altitude, altura com relacao a superficie que é
a regiao de pressao P = 10° bar, a partir da escala de altura, H, que é a grandeza que
fornece de quanto a pressao cai por P/e dada a temperatura de equilibrio, gravidade e

a composicao quimica da atmosfera do exoplaneta:

P, _RT
dP/dr Y

onde R é a constante dos gases perfeitos (R = 8.31 x 107 erg mol™ K1), T ¢ a

(2.2)

temperatura de equilibrio, p é a média de peso molecular (em inglés, mean molecular
weight), e g é a gravidade do planeta.

Estas consideragoes permitem o uso do diagrama de fase, que sao diagramas de
temperatura-pressao para inferir propriedades do exoplaneta, como a proporcao de
rochas, gelos e gases, ou como hipodtese inicial para perfil temperatura-pressao para
resolver a equacao de transferéncia radiativa do exoplaneta e obter um espectro tedrico

para sua atmosfera (Encrenazl, 2014; Perryman) 2011).

2.3.1 Relacao massa-raio

Resultados de [Fortney et al.| (2007, e referéncias citadas) mostram que planetas de puro
ferro, pura rocha (olivina) e puro gelo (gelo de dgua), e suas respectivas misturas, tem
uma relacao entre raio e a massa do exoplaneta. Esta relagao é conhecida como relacao
massa-raio. O intervalo de massa para exoplanetas é entre M = 0.01 Mg e M = 1000
Mg (ou M < 13 M) (Perryman, [2011)). Quando o exoplaneta possui baixa massa,
0 seu raio tente a crescer proporcional a M'? devido a acrescio de matéria presente
no disco proto-planetario. Conforme a massa chega préxima ao limite superior, a pro-

porcionalidade muda de sinal do expoente, R oc M~1/3

, € assume um comportamento
assintotico devido a pressao das camadas de matéria que estao acumulando-se no exo-
planeta (Barnes, 2010)) Fisicamente, enquanto o exoplaneta possui baixa massa, a forca
de Coulomb da matéria acumulada pela acrescio forca um crescimento R ~ M3 en-
quanto que para altas massas a degenerescéncia de elétrons provocada pelo aumento
de pressido provoca um crescimento de R ~ M~/3(Seager et al. [2007). Pode-se desta
forma, verificar para diferentes valores de densidade diferentes relagoes de massa-raio,
como pode ser visualizado na figura [2.3]

A relagdo massa-raio pode indicar qual cenario provavel da estrutura interna do
exoplaneta e fornecer indicios se o exoplaneta é enriquecido de gas, gelos ou rochas.

Um exemplo é o exoplaneta HD149026b, que pode ser observado na figura 2.4 o qual
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Fig. 2.3: Modelos de relacdo massa-raio para planetas com diferentes composicoes. As cur-
vas continuas em negrito representam planetas compostos 100 % de gelo de dgua,
rocha (olivina) e ferro (de cima para baixo). As curvas continuas finas representam
proporcoes de mistura entre as curvas continuas em negrito, respectivamente 25, 50
e 75 % de cima para baixo. Também esta destacado aonde estao alguns planetas do
Sistema Solar(Merctirio, Vénus, Terra, Marte, Urano e Netuno) e duas luas (Lua e
Tita). Os erros em porcentagem de massa podem ser visualizados no topo esquerdo,
o raio em quilometros estd no eixo a esquerda e em raios terrestres na direita. A
massa estd em unidades de massa terrestres. Os planetas Urano e Netuno estao na
regiao que descreve planetas compostos de gelo, gds ou uma combinagao de gelo e
gases. Figura extraida de [Fortney et al.| (2007).
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possui uma massa maior do que Saturno enquanto que possui um raio menor do que
Saturno. Isto implica que sua densidade seja maior, o que sugere que HD149026b seja

mais enriquecido de material rochoso e gelos do que Saturno.
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Fig. 2.4: Relagao Massa-Raio para Jupiteres-Quentes e incluindo Jupiter e Saturno para com-
paracao. As linhas pontilhadas representam diferentes valores de densidade no sis-
tema c.g.s., o raio em unidades de raio de Jupiter e massa em unidades de massa de
Jupiter. O exoplenta HD149026b possui massa maior do que Saturno, contudo com
raio menor, o que indica que é mais denso e deve ser mais enriquecido de material
rochoso e de gelos do que Saturno. Figura extraida de Fortney| (2007)).



3. QUIMICA NA ATMOSFERA DO EXOPLANETA

A densidade média aliada a andlise da equacao de estado e da relacdo massa-raio
permitem inferir qual a composi¢cao esperada nos exoplanetas. Se o planeta for ro-
choso, espera-se uma presenca maior de silicatos, enquanto que para um Jupiter-Quente
espera-se que seja composto majoritariamente de H e He (Perryman| 2011). Contudo,
esta andlise nao permite conferir quais sao as reais espécies quimicas presentes no
exoplaneta.

A observacao de atmosferas dos exoplanetas, por sua vez, possibilita a inferéncia
das reais condigoes quimicas do exoplaneta, aliada a uma confirmacao do perfil de

temperatura e do perfil de pressao (Seager & Deming) |2010).

3.1 Atmosfera de exoplanetas: a quimica como caracterizador

Modelos atmosféricos tem como objetivo obter as propriedades dos envoltérios de gas
(atmosfera planetaria), sendo eles: (1) o perfil de temperatura, (2) o perfil de pressao,
(3) a circulagao atmosférica, (4) a composicao quimica, (5) a condensagao, e (6) as
propriedades espectrais resultantes (linhas de emissao e absorgao, e bandas moleculares)
na regiao do visivel e do infravermelho (Perryman) 2011; Seager & Deming}, |2010)).

Devido aos planetas nao possuirem emissoes geradas por reagoes termonucleares, a
maioria de sua emissao deve-se a reemissao da luz proveniente de sua estrela hospedeira.
Essa reemissao ocorre em maior parte no térmico, onde observa-se o maximo de emissao
na regiao do infravermelho (Encrenaz, 2014)). Os primeiros exoplanetas a serem anali-
sados foram Jupiteres-Quentes devido a proximidade com sua estrela hospedeira, pois a
alta temperatura de equilibrio permite um maior sinal-ruido (Seager & Deming;, 2010)),
sendo estes HD209458b, HD189733b, HAT-P-7b, TrES-4b, XO-1b, TrES-2b, TrES-3b,
XO-2b pelos instrumentos espaciais HST/ACYJHST/NICMOS e Sptizer/IRAC (Se-
ager & Deming, 2010). Devido ao espectro planetario ser constituido de diferentes
regioes de temperatura e pressao, ele pode possuir tanto linhas em emissao quando em
absorcao, e nao tem como continuo um tnico corpo negro (Lissauer & de Pater| 2013;
Perryman, 2011)).

Na figura pode-se observar dados obtidos na regiao do infravermelho para o

! Telescépio Espacial Hubble: HST
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exoplaneta HD189733b, e sao esperadas nesta regiao a presenca de bandas moleculares
de H,0O, CO, CO5 e CHy. A inferéncia sobre quais moléculas devem ser esperadas
no espectro de exoplanetas ¢é feita baseada nos mecanismos quimicos relevantes para

atmosfera planetaria.
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Fig. 3.1: Espectro do exoplaneta HD189733b. Dados obtidos pelos instrumentos
HST/NICMOS (pontos pretos) e pelo Spitzer/IRAC (pontos em vermelho). Regioes
esperadas para bandas moleculares sao identificadas no grafico para as moléculas
H50, CO, CO4 e CHy. Figura extraida de|Seager & Deming (2010)).

3.2 Mecanismos quimicos para atmosferas planetarias

Moses| (2014) Pl (Moses et al), 2013) e (Yung & DeMore, [1999) comentam que os
processos que dominam a quimica presente na atmosfera dos planetas e exoplanetas
sao: (1) o equilibrio quimico, (2) a fotoquimica, e (3) o transporte induzido devido a

fluorescéncia.

3.2.1 Equilibrio quimico

O equilibrio quimico ocorre quando a abundancia quimica dos reagentes e dos produtos

permanece a mesma (Yung & DeMore| 1999). Sendo a rea¢ao quimica
A+B—C+D (3.1)

onde A e B sao os reagentes enquanto que C' e D sao os produtos. O equilibrio quimico

ocorre quando a reagao num dado sistema acontece em ambas as direcoes mantendo a

2 Apresentacio de Moses (2014) no EXOCLIMES III pode ser obtida em: http://www.exoclimes.
org/wp-content/uploads/2014/02/exoclimes14_moses.pdf.


http://www.exoclimes.org/wp-content/uploads/2014/02/exoclimes14_moses.pdf
http://www.exoclimes.org/wp-content/uploads/2014/02/exoclimes14_moses.pdf
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quantidade de A e B que torna-se C' e D, o mesmo ocorrendo para a reacao inversa.
Pela fisica estatistica, isso corresponde a encontrar a menor energia de Gibbg’| possivel

para atmosfera planetaria. Sendo GG a energia de Gibbs, entao:

L
G = Zgl Ny (3.2)
=1

onde g; é a energia livre parcial de dada espécie quimica [ e N; é a quantidade de moles
da espécie quimica [. A minimizacao desta funcao corresponde a encontrar o estado de
equilibrio quimico para atmosfera planetaria. Assumindo que a atmosfera é composta
por gases ideais, a energia livre parcial é dada por g, = E(T, P) + R T log(1V;), onde
E ¢é a energia livrd!] sendo uma funcio da temperatura e da pressiao em cada camada
da atmosfera, R é a constante dos gases perfeitos, e T é a temperatura (Venot et al.,
2012). Usualmente, considera-se que cada camada da atmosfera esteja em equilibrio
termodinamico.

Os problemas para obter a minimizacao da energia livre de Gibbs para o equilibrio
quimico é o desconhecimento de todas as espécies quimicas presentes, os parametros
termodinamicos com altas taxas de incerteza, como no caso da temperatura terem
erros da ordem de 1000K (Griffith, 2013)), e as complicagoes devido ao processo de con-
densagao (Moses, 2014)). Contudo, os diversos trabalhos sobre a quimica dos exoplane-
tas permitem reduzir as possibilidades de cenério fisico e quimico (Seager & Deming),
2010).

O equilibrio quimico, que a partir de agora denominaremos termoquimico pois con-
sideraremos incluido o equilibrio termodinamico, é controlado pela quimica do oxigénio,
do nitrogénio e do carbono que sao os elementos reativos mais abundantes, regulamen-
tando a quimica planetaria (Lodders, 2010; |[Lodders & Fegley, [2002; Perryman, 2011]).
Assim, conhecendo-se a temperatura, a pressao e a abundancia quimica, define-se qual
o cenario de equilibrio termoquimico adequado ao exoplaneta que se queira caracterizar
(Moses, 2014; |[Moses et al., 2013, [2011]).

Os gases dominantes baseados em carbono presentes na atmosfera sao o metano
(CHy), o monéxido de carbono (CO) e o didxido de carbono (CO) (Lewis, 2004;
Lodders & Fegley, 2002). O equilibrio do carbono e do oxigénio sao controlados pela

reacao entre CO e CHy:

3 Energia de Gibbs é a grandeza termodinamica capaz de dizer o quanto de energia estd disponivel
em dado sistema para que ocorra trabalho.
4 Parcela de energia disponivel a ser transformada em energia mecanica.
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onde o simbolo = informa que a reacao ocorre para ambos os lados e que as espécies
quimicas atuantes estao no estado gasoso. Enquanto que CO domina em altas tem-
peraturas e baixas pressoes (T" > 1500 K e P < 1 bar), o CH; domina em baixas
temperaturas e altas pressoes, como pode ser visualizado na figura Quando o
equilibrio termoquimico nao é alcangado, ocorre o processo de fluorescéncia do CO e

do CH4. A fluorescéncia serd discutida mais a frente.
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Fig. 3.2: Diagrama de fase referente a equagao Na figura (a) observa-se o equilibrio
entre o CO e o CHy, onde a linha continua em preto representa a regiao em que
existe proporcao igual de CO e CHy. Em regices de altas temperaturas e baixas
pressoes, o gas CO domina, enquanto que em regioes de baixas temperaturas e
altas pressoes o gas CH, domina o ambiente da atmosfera planetaria. As linhas
pontilhadas sdo os perfis de temperatura-pressao para exoplanetas do tipo Jupiter
em diferentes distancias de suas estrelas hospedeiras, em unidades astronomicas. Na
figura (b) observa-se o equilibrio entre CO e HyO. Por sua vez, o HyO domina em
regides de alta pressao e baixa temperatura, enquanto o CO domina em regioes de
baixas pressoes e altas temperaturas. As linhas tracejadas representam regides de

condensacao de gelo de agua, enstatita e forsterita. Figuras extraidas de |[Lodders
(2010)).

Em altas temperaturas, geralmente em Jupiteres-Quentes, o CO e o CHy dissociam-

se formando CHj e liberando H, O e C no meio (Lodders & Fegley|, 2002):
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CO=C+0 (3.5)

O ponto triplo do CH4-CH3-CO ocorre quando a temperatura é T' = 4695 K numa
pressao de P = 8904 bar, e a abundancia destes gases é a mesma A(CH,) = A(CH;) =
A(CO) (Lodders & Fegley, |2002). Em baixas temperaturas, o CHy e o CO reagem
formando grafite (Lodders & Fegley, [2002)):

CO + CHy = Hy0 + Hy + 2C (grafite) (3.6)
CO + Hy = Hy0 + C (grafite) (3.7)
CH4 = 2H, + C (grafite) (3.8)

As equagoes , e falham em trés casos: (1) nas regides de estabilidade do
grafite, (2) nas regides em que grafite é a espécie quimica mais abundante, e (3) nas
regides em que a maior parte do carbono estd presente em CO, (Lodders & Fegley|
2002). O CO, surge em reagoes quimicas envolvendo o CO, CHy e HyO, os quais podem

possuir o grafite como um sub-produto:

CO + Hy0 = COy + Hy (3.9)

CH, + 2H,0 = CO, + 4H, (3.10)

2C0O = COy + C (grafite) (3.11)

2CH4 + 2H20 = COq + 2H, + C (grafite) (3.12)
CO4 + CHy = 2H50 + 2C (grafite) (3.13)

Os gases dominantes baseados em oxigénio sao a agua e o mondxido de carbono.
H50 domina em regides de baixas temperaturas e altas pressoes enquanto que o CO
domina em regioes de altas temperaturas e baixas pressoes, como pode ser visualizado
na figura A presenga de CO como gas dominante também pode ocorrer devido
a presenca de metais, aonde o oxigénio presente na agua une-se a estes, oxidando-os,
diminuindo a abundancia de dgua e metano e mantendo a de CO. Outro fator que
modifica a abundancia relativa de HyO e CO é o processo de condensacao e formacao
de nuvens. Em altas temperaturas, a presenca de éxidos e silicatos consomem 20% do
oxigenio presente, ficando retidos em Mg,SiO4 e em MgSiOs.

Para nitrogénio, os gases dominantes sao o Ny e o NH3. Em altas pressoes, o NHj

domina a regiao, enquanto que para baixas pressoes o Ny é o gas dominante, como
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pode ser visualizado na figura A reacao quimica que controla a presenca de N e
NH3 é:

N, + 3H, = 2NHj (3.14)
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Fig. 3.3: Diagrama de fase do NH3 e do Na. Regioes com alta temperatura favorecem o
Ns, enquanto baixas temperaturas favorecem o NHs. A linha continua representa
as regides com abundancias semelhantes, A(NH3) = A(Ng). Figura extraida de
Lodders & Fegley| (2002)).

A reacao inversa é favorecida quando ocorre em altas temperaturas, tornando o Ny
o gas mais abundante. Em baixas temperaturas, o Ny dissocia-se, enquanto que em

altas pressoes o NHj dissocia-se:

N, = 2N (3.15)
N = N* (ionizagdo térmica) (3.16)
NH; = NH, + NH (3.17)

Devido a importancia da abundancia de C, N e O que compoem as principais

moléculas encontradas na atmosfera, a razao C/O ¢é usada como estimativa para inferir

as condi¢oes da formagao planetédria (Lodders, 2010; [Perryman, [2011)), e caracterizador

da atmosfera do exoplaneta (Madhusudhan| [2012). Isto deve-se ao fato de pode-se cor-

relacionar a razao C/O com a razao de misturas de outras espécies quimicas, X/H, onde
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X é a espécie quimica analisada, como pode ser visualizada na figura[3.4] Nela pode-se
observar que para as baixas temperaturas, 7' < 1200 K, o gis dominante de oxigénio
¢ HyO, e o gés dominante de carbono é o CH,. Conforme a temperatura aumenta o
CO e CyH; passam a dominar em altas temperaturas. O excesso de carbono C/O > 1
influencia a formacao de hidrocarbonetos, CoHs, CoHy e HCN (Madhusudhan|, 2012)).

HCN e CyH, tornam-se fontes importantes de opacidade na regiao do infravermelho,

substituindo a opacidade do CO na janela espectral em 4.5 pm (Lodders, [2010)).
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Fig. 3.4: Razdes C/O para diferentes temperaturas localizadas no canto superior direito em
uma pressao de P = 1 bar. A linha pontilhada representa a razao solar, [C/0O]=0.5.
Figura extraida de Madhusudhan| (2012]).

A metalicidade influencia na razao C/O e na razao de misturas aumentando a diver-

sidade quimica no exoplaneta, permitindo inferir a proporcao das moléculas presentes

na atmosfera dado o equilibrio termoquimico (Moses et al., 2013). Exemplos de mo-

delos termoquimicos para Netunos-Quentes, planetas ricos em gelo e pobres em gas

préximos de sua estrela sao dados por Moses et al.|(2013) e podem ser visualizados na

figura . O aumento da razao C/H favorece as reagoes vistas anteriormente, tornando
a atmosfera dominada por COy em baixas temperaturas e altas metalicidades, e por
CO4 e CO em altas temperaturas e altas metalicidades. Uma compilagao dos principais

gases em diferentes temperaturas pode ser visto na tabela
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500 K
100 mbar
C/0=0.46

C/H = 10x solar C/H = 100x solar

1200 K
100 mbar
C/O=0.46

C/H = 10x solar C/H = 100x solar C/H = 1000x solar C/H = 10,000x solar

W

800 K
100 mbar
C/H = 300x solar

C/0=0.1 C/0=0.7
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Fig. 3.5: Presenca quimica esperada em Netunos-Quentes. As cores representam as espécies
quimicas consideradas nos modelos de equilibrio termoquimico. Pressoes e tempe-
raturas correspondentes, além da metalicidade representada pela razao C/H e pela
razao C/O estao descritas proximas aos respectivos graficos de pizza. Nas duas li-
nhas de cima para baixo do gréfico, considera-se a mesma razao C/O, demonstrando
como a metalicidade influencia aumentando a quantidade de espécies quimicas pre-
sentes. A tltima linha de graficos de pizza, mostra como a razao C/O influencia,
em que baixas razoes C/O para um mesmo valor de metalicidade (300x solar) au-
mentam a diversidade quimica presente nos Netunos-Quentes. Figura extraida de
Moses et al.| (2013)).
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103 bar 1 bar 10~ "bar
H->O CH,4 CcO
CH,4 CcO COq
) CO, CyH, CO, CH,
2| CH.CH,OH  CH,, GoH,, CH0, Coll;  CHO, CH,0
< CoHy, CO,,CH50 CH;0H CHs3, HCOOH
|| CyH,HCOOH N, N,
z NH; NH; NH;
N, HCN HCN, NS
CH4NH, HNC HNC, NH,, NO
NH, HCN CHs, NH,, HNCO, NH, HCNO
HNC

Tab. 3.1: Lista de gases em ordem de abundancia para diferentes pressoes. Tabela realizada
assumindo uma temperatura de T = 1000 K. Espécies quimicas foram escritas na
ordem que os atomos ou moléculas se conectam, discriminando assim moléculas
com a mesma férmula quimica. Tabela obtida em Lodders & Fegley| (2002]).

3.2.2 Fotoquimica

Fotoquimica, em inglés photochemistry, refere-se a todos os aspectos de interagao entre
a luz e os atomos ou moléculas, incluindo a ionizacao e a isomerizagéoﬁ] (Perryman, [2011;
ShawA.| 2006]). Existem trés tipos de fotoquimica: a fotélise, a reagdo bimolecular e a
reacao termomolecular. Reacoes termomoleculares, reacoes moleculares induzidas pela
temperatura e pressao do ambiente, foram vistas ja na secao sobre equilibrio quimico.

Elas tem o formato:

A+B-—C+D (3.18)

Reacgoes bimoleculares sao reagoes envolvendo duas moléculas onde um grupo de

atomos da primeira molécula intercambia com a segunda molécula:

AB+C — A+ BC (3.19)

A fotolise é o termo que refere-se a quebra de uma molécula devido a interagao com
um foton. A fotdlise em atmosferas planetarias ocorre devido a interagao com fétons no
ultra-violeta (UV), com raios-X e raios-y. Normalmente, a fotélise ocorre nas regioes
de baixa pressao (alta altitude e baixa densidade) da atmosfera planetédria. Elas tem

o formato:

ABC + hv —s AB+C (3.20)

5 Transformagao de uma molécula em seu isdbmero. Isémeros sao moléculas de mesma férmula
quimica, mas que possuem férmula estrutural diferente. Exemplos sao o HCN e o HNC.
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Alguns exemplos comuns sao (Yung & DeMore, |1999):

Hy + hv(A\ < 84.5nm) — H+ H (3.21)
CH4 + hv(X < 145nm) — CH3; + H (3.22)
NH; + hv(\ < 230nm) —s NH, + H (3.23)

Oy + hv(X < 240nm) — O+ O (3.24)

A fotolise contribui para acelerar o escape atmosférico (de Pater & Lissauer, 2010;
Perryman, 2011)), e seus produtos contribuem para processos de opacidade na resolucao
do problema da transferéncia radiativa (Perrymanl 2011; Rybicki & Lightman), [1985]).

Modelos fotoquimicos podem tornar-se tao complexos quanto se queira, conforme
coloca-se mais detalhes as possiveis espécies quimicas presentes no equilibrio termoquimico.
Moses et al. (2000) apresentam um modelo fotoquimico para planetas gigantes utilizando-
se de aproximadamente 1600 reagoes quimicas.

As relagoes vistas acima funcionam tanto em planetas rochosos, gelo e rocha, de

gelo pobres em gés, e ricos em gas e pobres em gelo que apresentem atmosfera.

Fotoquimica em planetas rochosos

As moléculas presentes na atmosfera de planetas rochosos por sua vez também intera-
gem com a presenca da superficie, como por exemplo oxidando a superficie do planeta
(de Pater & Lissauer} 2010; |Lissauer & de Pater, 2013; Perryman|, 2011). |Hu et al.
(2012) modelaram 4 cenérios para a fotoquimica presente em exoplanetas rochosos. Os
cenarios possiveis sao uma atmosfera rica em Ny, uma atmosfera rica em CO,, uma
atmosfera rica em Hy e uma atmosfera semelhante a atmosfera terrestre. A diferenca
direta é que o conjunto de espécies quimicas que sao fotolisadas e que interagem com a
superficie ou condensam-se, como pode ser visto na tabela O objetivo de Hu et al.
foi desenvolver modelos a serem utilizados como primeiras hipdteses para a analise de

exoplanetas rochosos.

3.2.3 'Transporte induzido por fluorescéncia

Fluorescéncia é o processo aonde o atomo ou a molécula absorve um féton e é seguido
por uma emissao espontanea causado pelo excesso do atomo ou molécula que sofre
a emissao espontanea (de Pater & Lissauer, 2010). Este efeito causa o aumento de
temperatura, e pode ser observada no aumento da intensidade das linhas de emissao
da molécula em excesso (Moses, 2014} |Moses et al., 2011; Perryman, 2011), sendo as

moléculas CHy, CO, Ny e NH3 as mais relevantes para o efeito de fluorescéncia em
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Planeta Rochoso Fotolise Interagem com a superficie =~ Condensacao
rico em H, H,0O, OH, CO, C0O,,CO,CH,0,CHO H,0,C0O,,CH,0O
CHy, HsS, SO,, Sy CH,40,50,
rico em Ny 0,,H50,CO, C0O,,CH,0,CH,O H,0,C0O,,CH,0
SO5,H2S04,Sg CH,4,S05,H,SOy4
rico em CO2 OQ,COQ,HQO COQ,CO,SOQ HQO,COQ,CHQO
HyS,H5SO4 SO9,HyS04
semelhante a Terra 0,,03,H,0 0,,C05,NH3,HNO; H>0,C0,,50,
H5S,SO5,H,SO H,SO,HNO;

Tab. 3.2: Tabela de possiveis moléculas fotolisadas, que interagem com a superficie de exo-
planetas rochosos ou condensam-se na atmosfera. Dados obtidos em Hu et al
(2012).

atmosferas planetarias (Moses et al., [2011)). A fluorescéncia é um indicador de que a
mistura de gases na atmosfera nao favorece um equilibrio quimico, e este desequilibrio
causa o excesso de alguma espécie gasosa (Moses et al.l 2010).

O aumento de temperatura na camada com o gas em excesso que causa a fluo-
rescéncia induz a movimentagao de parcelas de gas. Isto provoca o aumento de mistura
das espécies quimicas ao longo das diferentes camadas da atmosfera. Este processo é
denominado transporte induzido por fluorescéncia (Moses, [2014; Moses et al., 2013
2011, |2010).

Uma aplicagao de transporte induzido por fluorescéncia é o trabalho de Venot et al.
(2012), que analisam modelos de atmosfera para o exoplaneta HD189733b considerando
equilibrio termoquimico, e a fluorescéncia de NH3 e HCN. [Venot et al. (2012)) obtém
que a fluorescéncia do NHz e do HCN ocorre em pressoes de P = 0.03 mbar e P = 1

bar, respectivamente. A reacao:

controla a presenca de NHj, e ocorre por volta de P = 100 mbar devido ao movimento

da parcela de NH3 e de Ny, o que por sua vez controla a presenca do HCN.
CH4 + NH3; = HCN + 3H, (3.26)

A presenca do NH3 pode ser identificada na sua linha de emissao localizada em
10 pm. Entretanto, [Venot et al.| (2012) comentam que a falta de dados na regiao do
infravermelho nao permitem a inferéncia se da fluorescéncia do NH3 no exoplaneta

HD189733b.

3.3 Espectroscopia no visivel e no infravermelho

A observacao de transitos planetarios permitiu o desenvolvimento de uma nova area

no estudo dos exoplanetas que foi a andlise quimica e fisica das atmosferas a partir
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da obtengao de espectros (Encrenaz, 2014; |Griffithl, 2013, [2015). Quando o exoplaneta
passa em frente de sua estrela hospedeira (transito primério), como pode ser visualizado
na figura [3.6), uma pequena porcentagem do brilho cai devido ao disco do exoplaneta
que obstrui parte do brilho do disco estelar. A queda de brilho, também denominada
amplitude de absorcao é proporcional a escala de altura, ao raio da estrela e ao raio do
exoplaneta, é utilizada para verificar se o sinal obtido sera capaz de ser utilizado para
inferir a composicao quimica. O sinal obtido serd capaz caso a amplitude de absorgao
for maior do que a escala de ruido da observacao. A amplitude de absorcao é dada

por:
2R,H
L

A=5x (3.27)

onde A ¢ a amplitude de absor¢ao, R, ¢ o raio do planeta, R, é o raio da estrela
hospedeira e H ¢é a escala de altura. E comum utilizar o raio dependente da escala de
altura, Ry = R = AR,/10H, para representar a absor¢do em dado comprimento de
onda (Encrenaz| [2014; Griffith|, [2015)). O fator 5 deve-se a afea observada da atmosfera
do exoplaneta ser um anel com altura radial de 5 x H (Encrenaz, 2014). O espectro
resultante de um transito primario é o espectro de transmissao que é diretamente
dependente da pressdao e da abundéancia quimica presente na atmosfera (Encrenaz,
2014; |Griffith}, 2015; Winn, 2010).

OO ¢ Q-0 -0
----- Q.@(.

Flux .
occultation star + planet dayside

star + planet nightside

o~ transit

star — planet shadow

Fig. 3.6: Transito primario e secunddrio. O transito priméario ocorre quando o exoplaneta
passa em frente da estrela hospedeira, enquanto que transito secundario, também
denominado ocultacao, passa atras da estrela, na linha de visada do observador. O
transito primario permite inferir o perfil de pressao e a abundancia quimica com
uma menor incerteza, pois fornece um espectro de transmissao da atmosfera que é
diretamente dependente da composicao quimica e da pressao nas diferentes camadas
da atmosfera. Por sua vez, o transito secundario permite inferir com menor incer-
teza o perfil de temperatura, pois fornece um espectro de emissao do lado diurno
(iluminado) do exoplaneta. Figura extraida de Winn (2010]).
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O transito secundario (figura , que é a passagem do exoplaneta por tras da
estrela hospedeira, fornece um espectro de emissao do lado diurno do exoplaneta e
permite inferir o perfil de temperatura da atmosfera, além de indicar com maior confi-
abilidade as linhas de emissao presentes (Encrenaz, [2014; |Griffith, 2015; Winn, 2010).
Isto torna os transitos primario e o secundario complementares. Como o transito se-
cundario corresponde ao lado diurno do exoplaneta, ele é muito dependente da razao
de brilho da estrela com o exoplaneta. Desta forma, podemos utilizar a Lei de Stefan

para calcular a razao do fluxo do planeta com o da estrela:

R T
P e
p=|— i (3.28)
R? Teff

onde T, ¢ a temperatura de equilibrio do exoplaneta, T.7; é a temperatura efetiva
da estrela hospedeira, e p é a razao de fluxo do planeta com o fluxo da estrela. No
infravermelho médio, p pode ser estimado usando a aproximacao de Rayleigh-Jeans

(para hv < kT):

2
P

R

T,
Teyy

p=0.01x (3.29)

O uso de A e p permite determinar quais exoplanetas sao possiveis de terem sua
atmosfera obtida e analisada. Para Jupiteres-Quentes, A ~ 10~ e p varia entre 1074
(vistvel) e 1072 (infravermelho médio), tornando este tipo de exoplanetas mais sus-
cetivel a observagoes de sua atmosfera, dado que em telescépios terrestres o erro na
razao de fluxo do exoplaneta pelo fluxo da estrela ¢ da ordem de 1072 e de telescépios
espaciais o erro estd na ordem de 1075 (Encrenaz, 2014} Perryman), [2011).

Um exemplo de obtencao dos dados espectroscopicos pode ser visualizado no transito
planetario do exoplaneta GJ1214b obtidos por [Kreidberg et al.| (2014), e apresentado
na figura Kreidberg et al| obtiveram séries espectroscépicas entre 1.1 e 1.7 um
usando o HST/WFC3. O sinal foi dividido em 22 canais, obtendo uma resolucao
R = \/dX = 70. Cada transito em diferentes comprimentos de onda foi modelado
baseando-se nas consideragoes de Mandel & Agol (2002).

O espectro do exoplaneta pode ser separado em duas componentes. A primeira
componente é a luz refletida ou espalhada proveniente da estrela, que tem um maximo
na regiao do visivel, ou UV ou do infravermelho préximo dependendo do tipo espec-
tral da estrela hospedeira. Nesta componente, as bandas moleculares apresentam-se
em absorcao sobre um fundo espectral estelar. A segunda componente é a emissao
térmica do planeta. A componente térmica pode apresentar tanto linhas ou bandas de
absorcao ou emissao. Identificar qual regiao espectral e qual componente domina em

cada exoplaneta ¢é relevante para diagnosticar quais sao as melhores espécies quimicas
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Fig. 3.7: Transito do exoplaneta GJ1214b em diferentes comprimentos de onda. O transito
combinado é denominado broadband. Os transitos obtidos (pontos) e o modelado
(curva continua) podem ser visualizados em (a). A diferenca entre o transito obser-
vado com o modelado pode ser visualizado em (b). Figura extraida de

et al] @014
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para caracterizar o exoplaneta (Encrenaz, [2014). A escolha de quais espécies quimicas a
utilizar é baseada portanto no intervalo de comprimento de onda em que sera observado
o exoplaneta.

Para modelar corretamente um espectro tedrico da atmosfera do exoplaneta é
necessario assumir um conjunto de espécies quimicas e obter informacgoes sobre as
transigoes destas diferentes espécies em diferentes comprimentos de onda (ou nimeros
de onda, w = v/c, onde v é a frequéncia do respectivo comprimento de onda). Dois
bancos de dados de informacdes de transicdes moleculares sao o GEISAF|e o HITRAN[]
(Griffith, 2015)), onde o mais utilizado e atualizado é o HITRAN (Rothman et al.,
2013). Entretanto, estes bancos de dados de informagées moleculares ainda possuem
alguns problemas, como valores com alta incerteza (10 a 15%) como é o caso de linhas
de transigoes de vapor de agua (Rothman et al) 2013)).

A figura [3.8| apresenta a transmissao de diferentes moléculas relevantes a quimica
da atmosfera de exoplanetas em dois regimes de temperatura (7' = 300 K e 7' = 1200
K) em uma pressao de P = 1 bar, num intervalo espectral de 2 a 18 um. Os gases
relevantes a esta pressao sao H,O, CO, CO,, CHy e NH3. Para o regime de T' = 300 K
podemos visualizar que a banda v do CO5 em 15 um sendo a maior fonte de absorgao.
Outra banda do CO4 é a banda vy e estd localizada em A = 4.25 ym. A designagao v;,
onde i = 1,2, ..., remete a diferentes modos de vibragao da molécula (Tennyson, 2012]).

Utilizando a informagao do perfil de temperatura-pressao obtidas a partir de mo-
delos da estrutura interna, raio e massa, podemos assumir uma composicao inicial
(normalmente a composigao solar), e definir quais espécies quimicas numa primeira
hipdtese estarao presentes na atmosfera do exoplaneta. Com isto, obtém-se quais serao
as moléculas que serao fonte de opacidade na atmosfera e onde elas serao relevantes
dado o perfil de temperatura-pressao. Resolvendo a equagao de transferéncia radiativa
para a atmosfera planetaria, esta fornece como solugao um espectro tedrico que sera
comparado com o espectro observado do exoplaneta. A obtencao do espectro tedrico
assemelha-se a obtencao do espectro tedrico estelar com a diferenga das condigoes de
contorno para a equagao de transferéncia radiativa (Griffith, 2013, |2015). O maior
problema no uso de conjunto de moléculas para criagao de espectros tedricos é a de-
generescéncia de solugoes resultantes para mesmo conjunto moléculas em um perfil de
temperatura-pressao (Encrenazl 2014; |Griffith|, 2015)). Esta degenerescéncia é causada
pela proporcao entre as moléculas assumidas e pela superposicao das transicoes destas
moléculas (Griffith} 2013)).

Um exemplo de degenerescéncia é a estimativa de abundancia de dgua no exopla-

6http://ether.ipsl.jussieu.fr/etherTypo/index.php?id=950
"http://hitran.org/
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Fig. 3.8: Dados de laboratério da transmissao de algumas moléculas relevantes para quimica
dos exoplanetas em dois regimes de temperatura: (a) 7' = 300 K e (b) T" = 1200
K. A pressao assumida é de P = 1 bar. Os gases relevantes a esta pressao sao HoO
(preto), CO (verde), COz (vermelho), CHy (azul) e NH3 (rosa). Figura extraida de
Encrenaz (2014).
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neta XO-2b feita por |Griffith| (2013), que pode ser visualizado na figura Para

mesmo valor de raio do exoplaneta, a abundancia inferida de dgua varia em 5 ordens

de grandeza.
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Fig. 3.9: Espectro tedrico (linhas continuas) para exoplaneta XO-2b para diferentes
abundancias de agua. Os pontos sao dados obtidos a partir de um transito primario
feito com HST. Pode-se observar que diferentes valores de abundancia de dgua ge-
ram espectros semelhantes, mantendo-se o mesmo valor de raio para exoplaneta.

Figura extraida de (2013).

Outro problema na modelagem espectral é a presenga de nuvens (Kreidberg et al.)

2014)). A condensagao e a formagao de nuvens ocorre quando o perfil de temperatura-

pressao do exoplaneta possui um intersegao com a curva de fase de dada molécula

(Morley et al), 2012} |Sing et al), [2015a)). A presenca de nuvens em espectros pode

ser identificada pela presenca de regioes que seguem o caso cinzento em atmosferas
estelares, onde a opacidade torna-se independente do comprimento de onda (Mihalas,
1978)). Lodders| (2004), [Lodders| (2010)), [Perryman| (2011)) e |Seager & Deming (2010)

usam-se do fato de que exoplanetas Jupiteres-Quentes estao tao proximos de sua es-

trela que encontram-se dentro do regime de temperatura e pressao de anas-marrons.

Planetas mais distantes devem possuir uma quimica semelhante de condensagao com

os planetas do Sistema Solar(Lodders|, 2010; [Perryman), 2011). Um esquema de quais

sao as possiveis espécies quimicas a se condensar para um exoplaneta do tipo Jupiter
e Jupiter-Quente pode ser visualizado na figura [3.10
Seager & Deming (2010)), (Perryman), |2011)) e (Lodders, [2010) comentam que deve-

se ter cuidado ao avaliar o espectro tedrico com o observado, dado que diferentes

combinagoes de espécies quimicas podem gerar espectros tedricos semelhantes (Griffith),

2013), e alguns espectros talvez nao tenham resolucao ou razao S/N suficientes para
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Fig. 3.10: Esquema de espécies quimicas a se condensarem em diferentes altitudes. Anas-
Marrons sao classificadas de forma semelhante a classificagao estelar MK. Tipo M
possui temperatura entre 7' = 2000 e 7" = 3000 K. Tipo L, possui temperaturas
entre 7' = 1300 e 2100 K. Tipo T possui temperaturas entre 7' = 1200 e 1300
K. Quanto menor a temperatura de equilibrio (exoplaneta) ou temperatura efetiva
(anas-marrons) maior é quantidade de espécies quimicas presentes que condensam-
se em diferentes altitudes. Quanto mais profundo, maior também é a presenga de

condensados de materiais refratarios. Figura extraida de (2004).

confirmar ou excluir a presenca de determinada banda molecular ou linha de absorcao
e emissao.

Conclui-se que a quimica presente no exoplaneta é baseada em trés mecanismos,
que sao o equilibrio quimico a fotoquimica e o transporte induzido por fluorescéncia, e
isto permite inferir quais sao as provaveis espécies quimicas em atmosferas planetarias
(CO, CO4, CHy, H0, etc). Contudo, devido a degenerescéncia de solugoes de es-
pectros tedricos condizentes com o mesmo perfil de temperatura-pressao, e problemas
como altas incertezas e efeito de formacgao de nuvens, a atual inferéncia da quimica na
atmosfera do exoplaneta possibilita somente a reducao dos diversos cendrios possiveis

para quimica no exoplaneta.
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A quimica em exoplanetas é inferida a partir de trés parametros que sao a massa, o
raio e o espectro. A massa e o raio permitem calcular uma densidade média e com
isto inferir a possivel composicao do exoplaneta utilizando-se da equagao de estado e
da relagao massa-raio. E possivel caracterizar assim a proporcao de rocha, gelo e gas
que compoe o exoplaneta (Fortney et al. 2007; (Guillot} 2005). O espectro é utilizado
para detectar quais espécies quimicas estao presentes na atmosfera do exoplaneta e
desta forma validar os modelos de estrutura interna criados a partir de consideracoes
sobre a composicao esperada, dada massa e raio. O espectro também permite calcular
a abundancia quimica, o perfil de pressdao e o perfil de temperatura(Encrenaz, [2014;
Perryman, 2011)).

A suposicao de quais espécies quimicas a considerar para criacao do espectro tedrico
é um ponto crucial, pois a combinacao de diferentes espécies quimicas pode levar ao
mesmo espectro, gerando degenerescéncia de solugoes (Griffithl, 2013 Lodders, [2010;
Perryman, 2011} Seager & Deming), 2010)).

As principais moléculas a serem consideradas sao o CO, CHy, e HyO. A tabela
lista quais gases sao mais relevantes em ordem de abundancia. A compreensao
do espectro deve levar em consideracao os efeitos de equilibrio quimico, fotoquimica e
transporte induzido por fluorescéncia (Moses, 2014; [Moses et al., 2000, [2010)).

As perspectivas para andlise quimica dos exoplanetas estd fundamentada na com-
preensao do desequilibrio quimico, na resolucao da equagao de transferéncia radiativa e
na melhoria da razao S/N. Melhores modelos atmosféricos em 2D e 3D para o equilibrio
termoquimico e o desequilibrio aliadas a modelos de dinamica da atmosfera consti-
tuem os préximos passos para analisar a atmosfera do exoplaneta (Moses, 2014; |Moses
et al., [2010). Outra perspectiva é pesquisa para melhor compreensao sobre efeito de
condensacao e formacao de nuvens na atmosfera, inferindo qual é a sua composigao
quimica e a regiao em que se forma (Kreidberg et al., [2014} Sing et all 2015Db)).

A resolucao da transferéncia radiativa depende do banco de dados de linhas de
absorcao e emissao de moléculas. Aumentar o acervo de linhas e bandas moleculares é
fundamental para a criagao de um espectro teérico com melhor confiabilidade. [Fortney
et al.| (2016, ArXiv versao) propoem a criagdo de um banco de dados com listas de linhas

e bandas moleculares em alta resolucao espectral, opacidades, propriedades 6ticas de
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condensacao, e fotoabsorcao em altas temperaturas. A razao de tal proposta é a espera
de uma grande quantidade de dados observacionais provenientes do projeto James
Webb Space TelescopeE], JWST.

Por fim, a melhoria da razao S/N para andlise dos exoplanetas constitui a maior
necessidade, dado a desproporcionalidade entre o sinal do exoplaneta e de sua estrela
hospedeira (Seager & Deming), 2010). A perspectiva observacional para os préximos
anos sao as observagoes de exoplanetas utilizando o JWST, o Furopean Extremely Large
Telescopd?], Characterising Exoplanet Satellite P Planetary Transits and Oscillations of
stars [| Transiting Ezoplanet Survey Satellitef], Next-Generation Transit Survey| Se-
arch for habitable planets eclipsing ultra-cool stard’, MERATHF), Spectro-Polarimetric
High-contrast Exoplanet Researchﬂ e o Gemuni Planet Imager Exoplanet Survey{r_gl

LJWST http://www.jwst.nasa.gov/

2 E-ELT http://www.eso.org/public/brazil/teles-instr/e-elt/

3 CHEOPS http://sci.esa.int/cheops/

4PLATO http://sci.esa.int/plato/

> TESS http://tess.gsfc.nasa.gov/

6 NGTS http://www.ngtransits.org/

" SPECULOOS http://www.amaurytriaud.net/Main/SPECULO0S/index . html

8 MEARTH https://www.cfa.harvard.edu/MEarth/Welcome.html

9 SPHEREhttps://www.eso.org/sci/facilities/develop/instruments/sphere.html
10 GPI http://planetimager.org/
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