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\There are countless suns and countless earths all rotating aroundtheir suns in exactly the same way as the seven planets of oursystem. We see only the suns because they are the largest bodies andare luminous, but their planets remain invisible to us because theyare smaller and non-luminous."
G. Brunoem \On the In�nite Universe and Worlds", 1584
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RESUMO
Neste trabalho, revisamos a teoria e as observa�c~oes relativas aos planetas fora do sis-tema solar ou exoplanetas. Primeiramente fazemos uma breve abordagem da teoriade forma�c~ao planet�aria em confronto com as observa�c~oes existentes. Examinamosas caracter��sticas dos exoplanetas j�a descobertos, com uma an�alise desses objetosno contexto de forma�c~ao planet�aria. Descrevemos os m�etodos observacionais utili-zados para o estudo e procura de exoplanetas e estimamos os limites de detec�c~aopara telesc�opios em Terra e uma perspectiva para futuros telesc�opios espaciais. Es-tudamos com maior ênfase os m�etodos de trânsitos e microlentes gravitacionais,onde buscamos a familiariza�c~ao com essas t�ecnicas para futuras implementa�c~oesem telesc�opios dispon��veis para a comunidade astronômica brasileira. Apresentamosuma descri�c~ao detalhada da t�ecnica de fotometria diferencial utilizada em ambosos casos. Ilustramos, com exemplos simples, a viabilidade e os poss��veis proble-mas pr�aticos encontrados na busca de exoplanetas atrav�es de observa�c~oes dos even-tos de microlentes gravitacionais em OGLE-BLG-2005-259/370 e dos trânsitos deHD 209458 b. Apresentamos um estudo desses trânsitos, no qual detectamos umavaria�c~ao do per��odo orbital, signi�cativa ao n��vel de 1�, resultando na efem�eride re-visada T = HJD2453612; 63408�0; 00078+(3; 5247379�0; 0000035)�E� (9; 27�10�9 � 4; 4� 10�9)� E2.





EXOPLANETS: WHAT ARE THEY AND HOW TO DETECT THEM

ABSTRACT
In this work we review the theory and the observations related to exoplanets. Westart with the current standard theory of planet formation and their observationalconstraints. We get into more details concerning the features of the known exopla-nets with an analysis of the data on these objects in the planet formation scenario.We describe the exoplanet detection methods that are proved to be e�cient and alsodiscuss their features and feasibility, estimating the detection limits of exoplanetsfor ground-based telescopes and discussing the perspectives for the next generationof space-born telescopes. Special attention is given to the microlensing and tran-sit methods in order to develop future survey programs with the instrumentationavailable in Brazil and describe in detail the di�erential photometry procedures toperform this kind of search. We illustrate some aspects of these methods with ob-servations of the microlensing events OGLE-BLG-2005-259/370 and of the knownplanetary transits in HD 209458. We show a study of these transits where we founda variation in the orbital period, with signi�cance of 1�, and we derived the revisedephemeris T = HJD2453612; 63408 � 0; 00078 + (3; 5247379 � 0; 0000035) � E �(9; 27� 10�9 � 4; 4� 10�9)� E2.
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REFERÊNCIAS BIBLIOGR�AFICAS 129
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4.10 Forma da curva de luz do trânsito . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 88
4.11 Detectabilidade dos exoplanetas - massa vs. per��odo . . . . . . . . . . . . 91
4.12 Detectabilidade dos exoplanetas - massa vs. per��odo . . . . . . . . . . . . 92
5.1 Campo de 55 Cnc . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 100
5.2 Redu�c~ao dos dados . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
5.3 55 Cnc 07-03-2005 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 104
5.4 55 Cnc 08-03-2005 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105
5.5 55 Cnc 09-03-2005 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105
5.6 � Boo 07-03-2005 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 106
5.7 � Boo 08-03-2005 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 106
5.8 � Boo 08-03-2005 - com binagem . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 107
5.9 HD 162020 09-03-2005 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 107
6.1 HD 209458 08-09-2004 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111
6.2 HD 209458 16-08-2005 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 112
6.3 HD 209458 29-08-2005 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 113
6.4 Ajuste da extin�c~ao atmosf�erica . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 114
6.5 HD 209458 29-08-2005 - com corre�c~ao . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 115
6.6 Ajuste para obten�c~ao do per��odo . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 117



6.7 Diagrama O-C . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 118
6.8 Imagens dos alvos com eventos de microlentes . . . . . . . . . . . . . . . 120
6.9 Dados e ajuste para OGLE-BLG-2005-259 . . . . . . . . . . . . . . . . . 121
6.10 Dados e ajuste para OGLE-BLG-2005-370 . . . . . . . . . . . . . . . . . 122
6.11 Res��duos das medidas de microlentes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 122
6.12 Curva de luz de OGLE-BLG-2005-259 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 123
6.13 Curva de luz de OGLE-BLG-2005-259 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 124





LISTA DE TABELAS
P�ag.
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CAP�ITULO 1
INTRODU�C~AO

\Planetas fora do sistema solar, que orbitam uma ou mais estrelas que n~ao sejam oSol", essa �e a de�ni�c~ao de EXOPLANETAS (encontram-se tamb�em os nomes: pla-netas extra-solares, em inglês \exoplanets"e\extrasolar planets"). Por�em, a de�ni�c~aode um planeta qualquer ainda precisa de um cuidado maior. Segundo as de�ni�c~oesda International Astronomical Union (IAU) em Working Group on Extrasolar Pla-nets (WGESP), planeta �e o objeto cuja massa est�a entre a do menor planeta noSistema Solar (MPlutao = 3; 47 � 10�4MJup) e o valor limite de massa para fus~aotermonuclear do deut�erio (s 13MJup para objetos com metalicidade solar). Al�emdisso, um planeta necessariamente tem que orbitar uma estrela.
Sabemos que o Sol n~ao possui nenhuma particularidade, se comparado �as outrasestrelas, ent~ao �e razo�avel a hip�otese que outras estrelas tamb�em possuam planetasgirando ao seu redor. Esses planetas certamente possuem tamanhos e propriedadesvariadas, da mesma forma que ocorre nos nove planetas do Sistema Solar e suasluas, contudo, hoje em dia ainda estamos limitados �as informa�c~oes provenientesdos nove planetas em nosso sistema. A detec�c~ao e o estudo de exoplanetas trar�ainforma�c~oes de outros mundos distantes, formados em condi�c~oes distintas, podendoapresentar uma nova vis~ao de ambientes nunca imaginados anteriormente. Portanto,o conhecimento dos exoplanetas �e de fundamental importância para o entendimentodos sistemas planet�arios em geral, assim como da origem do nosso planeta e da vidano Universo.
Recentemente, em 1995, foi anunciada a descoberta do primeiro planeta em tornode uma estrela da seq�uência principal fora do Sistema Solar (Mayor; Queloz, 1995),trata-se de um objeto de massa planet�aria (M < 13MJup) em torno da estrela 51Pegasi. At�e hoje j�a s~ao mais de 170 exoplanetas (The Extrasolar Planets Encyclo-paedia1) encontrados em torno de outras estrelas, a maior parte deles com massapr�oxima ou maior que a massa de J�upiter, ou seja gigantes, e em �orbitas muito pr�o-ximas e excêntricas, contudo, essas caracter��sticas n~ao podem ser consideradas comouma regra de forma�c~ao planet�aria, pois os m�etodos atuais de busca favorecem a de-tec�c~ao para objetos massivos e pr�oximos da estrela. Projetos em andamento, comoas miss~oes espaciais de telesc�opios em sat�elites Convection Rotation and Transits

1http://www.obspm.fr/planets
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(CoRoT)2 e Kepler/NASA 3, ser~ao capazes de detectar inclusive planetas de massamuito menores, incluindo do tipo da Terra, buscando obter bases observacionaismais amplas para melhor fundamentar as teorias da origem dos planetas.
Estamos certos de que estudar corpos t~ao distantes e com t~ao pouco brilho n~ao�e uma tarefa simples, contudo, muitas t�ecnicas observacionais est~ao sendo desen-volvidas e apresentando avan�cos consider�aveis. Pretendemos com este trabalho darum primeiro passo, atrav�es da aplica�c~ao da t�ecnica de fotometria diferencial, que�e capaz de observar propriedades de outros sistemas atrav�es de nossos telesc�opios.Apresentamos essencialmente os m�etodos de trânsitos e microlentes gravitacionais,aplicados aos telesc�opios do Mini-Observat�orio do Instituto Nacional de PesquisasEspaciais (INPE) e do Observat�orio do Pico dos Dias do Laborat�orio Nacional deAstrof��sica (OPD/LNA).
Objetivos:
Temos como principal objetivo o estudo dos exoplanetas e o desenvolvimento dealgumas t�ecnicas observacionais para detec�c~ao desses objetos. Para isso, o desenvol-vimento da disserta�c~ao est�a organizado da seguinte maneira:

� REVIS~AO DA TEORIA - Fazemos uma revis~ao cr��tica da teoria de for-ma�c~ao planet�aria, onde descrevemos brevemente os principais processosevolutivos desde a nuvem primordial at�e a forma�c~ao dos planetas em geral.Essa revis~ao te�orica �e importante para identi�car os principais v��nculos ob-servacionais que podem ser extra��dos dos exoplanetas, al�em de apresentaras fragilidades mais importantes no que diz respeito aos dados exoplane-t�arios.
� COMPILA�C~AO DOS DADOS - Realizamos uma compila�c~ao dos dadosatuais, atrav�es de uma tabela com os diversos parâmetros dos exoplane-tas e de suas estrelas-m~ae. Apresentamos sob forma gr�a�ca as correla�c~oesmais importantes e uma discuss~ao de cada conjunto de dados. Veri�camostamb�em os efeitos de sele�c~ao que os m�etodos causam na interpreta�c~ao dosdados.
� M�ETODOS DE DETEC �C~AO - Descrevemos os principais m�etodos de de-tec�c~ao e t�ecnicas observacionais para o estudo dos exoplanetas. Fazemos2http://www.esa.int/science/corot3http://www.kepler.arc.nasa.gov
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a descri�c~ao de cada m�etodo, sua capacidade de detec�c~ao e perspectivaspara futuros trabalhos. �E dada aten�c~ao especial aos m�etodos de busca portrânsitos e microlentes gravitacionais, pois s~ao os m�etodo nos quais pro-pomos implementa�c~oes compat��veis com a instrumenta�c~ao dispon��vel pelacomunidade cient���ca brasileira.
� UTILIZA�C~AO DA T�ECNICA DE FOTOMETRIA DIFERENCIAL -Apresentamos uma descri�c~ao dos procedimentos de aquisi�c~ao e redu�c~ao dosdados observacionais, que foram utilizados em nossos exemplos de aplica-�c~ao dos m�etodos de detec�c~ao de exoplanetas. Apresentamos tamb�em algunsresultados e discuss~oes da t�ecnica de fotometria diferencial de estrelas bri-lhantes, testada nas estrelas 55 Cnc, �Boo e HD 162020. Veremos que estase apresenta como uma boa t�ecnica para a busca de trânsitos em estrelasbrilhantes.
� APLICA�C~AO DOS M�ETODOS DE DETEC�C~AO - Relatamos e dis-cutimos a realiza�c~ao de medidas do trânsito j�a conhecido do planetaHD 209458 b e dos eventos de microlentes gravitacionais OGLE-BLG-2005-259/370, utilizando um telesc�opio de pequeno porte (Schmidt-CassegrainCelestron de 28 cm) no Mini-Observat�orio do INPE dentro da cidade deS~ao Jos�e dos Campos e outros dois telesc�opios de 60 cm no OPD/LNA.Essas observa�c~oes têm a �nalidade de ilustrar, na pr�atica, a viabilidade dedetec�c~oes de exoplanetas por trânsitos e eventos de microlentes gravitaci-onais.
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CAP�ITULO 2
TEORIA DE FORMA�C~AO PLANET�ARIA

2.1 Introdu�c~ao
Um dos questionamentos mais antigos, fundamentais e intrigantes da humanidadeest�a relacionado �as nossas origens no Universo. Para entender essas origens primei-ramente temos que entender como se formaram o Universo, o Sistema Solar (SS),a Terra e a pr�opria vida. Estas quest~oes, ainda sem respostas de�nitivas, envolvemteorias fundamentadas em todas as �areas do conhecimento humano. O escopo destetrabalho abrange apenas a forma�c~ao dos planetas em geral, para isso fazemos umaabordagem super�cial da teoria de forma�c~ao do SS estendida aos sistemas extra-solares.
O estudo dos exoplanetas e do sistema em que eles foram formados apresenta v��nculosque podem ser considerados na constru�c~ao de uma teoria de forma�c~ao planet�aria.N~ao sabemos o que ocorreu h�a 4 ou 5 bilh~oes de anos em nosso sistema, e por isso �et~ao dif��cil reproduzir as nossas origens, por�em em sistemas extra-solares que estejampassando por diferentes fases evolutivas, pode-se encontrar algumas respostas. Asteorias atuais s~ao baseadas apenas no estado atual do SS, tentando reconstruir passo-a-passo a hist�oria evolutiva, a partir da sua forma�c~ao. Por sua vez, esta teoria para sercompleta, deve estar fundamentada em leis f��sicas bem conhecidas e ainda reproduziras observa�c~oes. Dada a complexidade de um sistema planet�ario em forma�c~ao, n~ao seespera encontrar facilmente tal teoria, e o quadro que se encontra hoje �e o de umagrande quantidade de trabalhos que explicam etapas dessa forma�c~ao. Assim, n~aoseria poss��vel nesta breve revis~ao abranger todo o conte�udo de forma�c~ao planet�aria,para isso destacamos apenas alguns dos principais processos evolutivos na forma�c~aodos planetas e estudamos os parâmetros que vinculam a teoria �as observa�c~oes.
Os nove planetas do SS s~ao os �unicos a respeito dos quais temos um conhecimentorazoavelmente aprofundado, por isso s~ao eles, juntamente com os outros corpos me-nores do SS, que fornecem os v��nculos mais importantes para a atual teoria, que foipraticamente toda desenvolvida na era pr�e-exoplanetas. Por�em, sabemos que o Sol �euma estrela ordin�aria, que surgiu a partir de uma nuvem molecular, da mesma formaque outras estrelas, sem nenhuma caracter��stica espec���ca que levasse �a forma�c~aoplanet�aria, o que nos leva a crer que uma teoria elaborada para explicar a forma�c~ao
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dos corpos que giram ao redor do Sol, pode se estender para os sistemas extra-solares.Certamente alguns parâmetros estelares como a massa, rota�c~ao, metalicidade, mul-tiplicidade etc, inuenciam fortemente a forma�c~ao e evolu�c~ao do sistema planet�ario,por isso ainda n~ao sabemos o quanto da teoria de forma�c~ao do SS pode ser estendidapara outros sistemas. Tendo em vista a grande diversidade que pode aparecer entreplanetas formados em outros sistemas e o pouco que conhecemos desses exoplanetas,o que temos hoje ainda est�a longe de ser uma teoria completa.
2.2 As Primeiras Teorias de Forma�c~ao Planet�aria
A humanidade sempre esteve intrigada com as suas origens, e fez dessa quest~aouma das mais fundamentais da Hist�oria. Os pensamentos �los�o�cos de Descartes,evoluiram para cen�arios como o proposto em 1755 pelo �l�osofo alem~ao ImmanuelKant, explicando, ainda que qualitativamente { mas de forma mais fundamentada{ a forma�c~ao do SS. Esse cen�ario qualitativo foi elaborado formalmente mais tardepor Pierre-Simon de Laplace.
O cen�ario que Kant propôs, apesar de bem simples, ainda se aplica hoje e mostra-semuito consistente dentro dos modelos atuais de forma�c~ao planet�aria. Segundo ele, osplanetas devem se formar a partir de discos protoplanet�arios, ou em suas palavras:\...como regi~oes do espa�co que se estendem desde o centro onde se encontra o Solat�e distâncias desconhecidas (hoje bem mais de�nidas), contidas entre dois planosn~ao muito distantes um do outro (ou seja, em forma de disco)". Mais al�em, Kantexplicaria que dentro desses discos as part��culas seriam atra��das entre si, formandoobjetos cada vez maiores, at�e formarem os planetas.
O estudo de nuvens proto-estelares, onde ocorre a forma�c~ao de estrelas jovens composs��veis sistemas planet�arios, junto com observa�c~oes de discos protoplanet�arios s~aograndes evidências de que o cen�ario que Kant propôs �e uma regra de forma�c~ao e querealmente temos a forma�c~ao de discos em torno das estrelas e, conseq�uentemente, aforma�c~ao de planetas. Uma importante con�rma�c~ao observacional veio com a desco-berta de um disco de poeira girando em torno da estrela jovem Beta Pictoris (Smith;Terrile, 1984). Hoje, com as in�umeras observa�c~oes de outros discos, utilizando o Te-lesc�opio Espacial Hubble (HST), esse cen�ario se con�rma sem d�uvidas. Outro focoobservacional estudado atualmente e que �e importante fonte de dados para testar ateoria, s~ao as estrelas do tipo T Tauri, que s~ao estrelas do tipo solar passando pelafase inicial de forma�c~ao, �epoca sobre a qual ainda temos muitas d�uvidas com rela�c~ao
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ao SS.
2.3 V��nculos Observacionais do Sistema Solar
As caracter��sticas dos corpos que constituem nosso sistema s~ao fundamentais para osmodelos de forma�c~ao, pois qualquer teoria deve possuir esses dados como condi�c~oesde contorno. Abaixo segue uma descri�c~ao de dados observacionais do Sistema Solarobtidos em (Lissauer, 1993):

a) �Orbitas: coplanares, pr�ogradas e aproximadamente circulares.
b) Espa�camento orbital : \lei" de Bode.
c) Cometas, aster�oides e poeira: nuvem de Oort (distribui�c~ao isotr�opica, 104UA) e cintur~ao de Kuiper (achatado, 40 UA).
d) Rota�c~ao planet�aria: retr�ograda (Vênus, Urano e Plut~ao) e pr�ograda (Mer-c�urio, Terra, Marte, J�upiter, Saturno e Netuno).
e) Sat�elites : comportam-se como \mini sistemas solares".
f) Massa dos planetas : pequena fra�c~ao com rela�c~ao ao Sol e grande com rela-�c~ao ao restante do sistema. Distribui�c~ao dos menos massivos mais pr�oximosdo Sol e dos mais massivos em �orbitas mais afastadas (>3 UA).
g) Momento angular : praticamente todo o momento angular do sistema est�acontido nos planetas, principalmente em J�upiter.
h) Composi�c~ao interna: distribui�c~ao dos mais densos e rochosos pr�oximos daestrela e os menos densos e gasosos mais distantes.
i) Cintur~ao de aster�oides : milh~oes de corpos espalhados em forma de umcintur~ao entre as �orbitas de Marte e J�upiter. Composi�c~ao e dispers~ao develocidades conhecidas.
j) Idades : 4; 56 � 0; 02 � 109 anos (meteoritos primordiais), 3; 1 a 4; 4 � 109anos (rochas lunares) e < 4; 1� 109 anos (rochas terrestres).
k) Composi�c~ao de is�otopos : distribui�c~ao praticamente uniforme da taxa deis�otopos por todo o SS.
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l) Estrutura mineral e cristalina dos meteoritos : ind��cios de grande aqueci-mento e r�apido resfriamento na estrutura cristalina de meteoritos, al�em demarcas da a�c~ao de um campo magn�etico.
m) Crateras : todos os corpos considerados geologicamente inativos apresen-tam marcas de crateras, comprovando uma hist�oria de muitas colis~oes naforma�c~ao dos planetas e corpos menores.

Na Tabela 2.1 (Alfven; Arrhenius, 1976), da esquerda para a direita temos os valoresdos seguintes parâmetros f��sicos e orbitais dos planetas do SS: semi-eixo maior (a),excentricidade orbital (e), inclina�c~ao orbital (i), velocidade orbital m�edia (v), per��odosideral de revolu�c~ao (P ), momento angular orbital total (L), per��odo sideral derota�c~ao (PR), inclina�c~ao do eixo (ie), massa (M), raio equatorial (R), densidadem�edia (�) e velocidade de escape (vesc). No Cap��tulo 3 discutimos os dados dosexoplanetas descobertos at�e a data atual, que juntamente com os dados da Tabela2.1 fornecem os v��nculos observacionais que devem ser considerados para uma teoriacompleta de forma�c~ao de sistemas planet�arios.
TABELA 2.1 - Parâmetros f��sicos e orbitais dos planetas do SS (Alfven; Arrhenius, 1976) .

a e i v P L PR ie M R � ves1013cm � 105cm/s 108s 1046g.cm2/s 105s � 1027g 109cm g/cm3 105cm/sMerc�urio 0,579 0,206 7,00 47,90 0,0759 0,91 76,000 0,333 0,243 5,46 4,27Vênus 1,08 0,007 3,40 35,10 0,1940 18,50 210,000 180,00 4,870 0,605 5,23 10,30Terra 1,50 0,017 0,00 29,80 0,3170 26,70 0,862 23,45 5,970 0,638 5,52 11,20Marte 2,28 0,093 1,85 24,20 0,5950 3,52 0,886 23,98 0,642 0,340 3,92 5,01J�upiter 7,78 0,048 1,32 13,10 3,7500 19400,00 0,354 3,08 1899,000 7,160 1,31 59,40Saturno 14,30 0,056 2,50 9,64 9,3400 7840,00 0,368 26,73 568,000 6,000 0,70 35,50Urano 28,70 0,047 0,78 6,81 26,5000 1700,00 0,389 97,92 87,200 2,540 1,30 21,40Netuno 45,00 0,008 1,78 5,44 52,1000 2500,00 0,540 28,80 102,000 2,470 1,66 23,40Plut~ao 59,00 0,249 17,16 4,75 78,1000 17,90 5,520 0,660 0,320 4,90 5,24

2.4 Est�agios Evolutivos
Podemos dividir o entendimento da forma�c~ao planet�aria ocorrida no SS em 5 diferen-tes est�agios, cada qual com caracter��sticas explicadas por uma determinada teoria.Esse seccionamento do estudo evolutivo dos planetas se d�a devido �a diversidade dos
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processos f��sicos envolvidos. Dessa forma, pode-se simpli�car o problema e conectaros dados observacionais aos modelos.
a) ORIGEM DA NUVEM PROTO-PLANET�ARIA: forma�c~ao do Sol e a con-tra�c~ao da nuvem primordial proto-solar.
b) FORMA�C~AO DO DISCO: forma�c~ao de uma regi~ao magnetizada de g�as epoeira em volta do Sol. Transferência de momento angular e conseq�uenteachatamento da nuvem devido �a rota�c~ao.
c) CRESCIMENTO DE PART�ICULAS S�OLIDAS: condensa�c~ao e acr�escimode gr~aos atrav�es de intera�c~oes eletrost�aticas. Nesta fase os gr~aos, imersosno g�as, j�a come�cam a realizar movimento kepleriano ao redor do Sol.
d) FORMA�C~AO DOS PLANETESIMAIS: r�apida evolu�c~ao no acr�escimo degr~aos e forma�c~ao de corpos maiores chamados \planetesimais", que por suavez seguem crescendo principalmente atrav�es da atra�c~ao gravitacional. S~aoos progenitores dos corpos existentes hoje no SS.
e) FORMA�C~AO E EVOLU �C~AO DOS PLANETAS: �Ultimos 3 ou 4 bilh~oes deanos, com evolu�c~ao muito lenta, queda dr�astica no processo de acr�escimoe estabiliza�c~ao das �orbitas. Praticamente o estado em que nosso sistema seencontra atualmente.

2.5 Origem da Nuvem Proto-Planet�aria
O primeiro est�agio na forma�c~ao planet�aria se d�a praticamente ao mesmo tempo quea forma�c~ao da pr�opria estrela-m~ae. A idade s��smica do Sol, ou seja, aquela calculadaatrav�es de modelos evolutivos baseados em informa�c~oes da superf��cie solar, �e de4; 5�0; 10�109 anos (Demarque; Guenther, 1999), dado que confere com a idade dosmeteoritos primordiais, comprovando a forma�c~ao m�utua da estrela e de condensadosque deram origem aos planetas.
Existem evidências de que os planetas e o Sol n~ao s�o foram formados simultanea-mente, como tamb�em tiveram suas origens a partir de uma mesma nuvem de g�ase poeira chamada nebulosa proto-solar, que consiste no n�ucleo denso de uma nu-vem molecular. Existem dois fatos que sustentam essa hip�otese: a rota�c~ao do Solvinculada �a rota�c~ao e transla�c~ao pr�ograda dos planetas e a composi�c~ao qu��mica dafotosfera solar que �e praticamente a mesma dos planetas gigantes gasosos (Suess;

39



Urey, 1956). Outras id�eias como a de uma poss��vel forma�c~ao inicial da estrela quedepois capturou res��duos do meio interestelar s~ao v�alidas, mas ao menos para oSS, essa hip�otese est�a descartada. Para sistemas extra-solares seguramente tamb�emocorre a forma�c~ao simultânea e a partir da mesma nebulosa primordial, por�em ainda�e dif��cil obter dados da rota�c~ao, transla�c~ao e composi�c~ao qu��mica desses planetas.
A contra�c~ao e o colapso gravitacional da nebulosa proto-estelar d~ao origem �a forma-�c~ao da estrela na regi~ao central, e �a forma�c~ao de um disco proto-planet�ario ao redorda estrela, constitu��do de g�as e poeira. Este disco �e o que mais nos interessa, pois�e ele que posteriormente dar�a origem aos planetas. A forma�c~ao e evolu�c~ao do discode g�as e poeira em rota�c~ao dependem fortemente das condi�c~oes iniciais do ambienteestelar, ou seja, de parâmetros como a massa da estrela, o momento angular L, a dis-pers~ao de velocidades na nuvem, a densidade, o vento estelar (dependente da massada estrela), a composi�c~ao (metalicidade) e o campo magn�etico. Nosso objetivo n~ao�e modelar a forma�c~ao planet�aria, mas sim entender os processos fundamentais, po-r�em, qualquer simula�c~ao de forma�c~ao e evolu�c~ao de planetas deve considerar todosos fatores citados acima.
A princ��pio vamos fazer uma an�alise dinâmica simples do SS, tomando o momentoangular que �e uma quantidade conservada, e portanto seu valor atual para o SS �ereexo do momento angular inicial que a nuvem proto-solar possu��a no est�agio deforma�c~ao. �E interessante tamb�em uma an�alise comparativa dos sat�elites em tornodos planetas gigantes, pois acredita-se que tenham tido uma origem sob os mesmosmecanismos de forma�c~ao que os dos planetas. Os sistemas de sat�elites de maiorrelevância para esse tipo de compara�c~ao s~ao os presentes em J�upiter, Saturno eUrano, podendo ser considerados como mini sistemas solares.
Notamos a partir dos dados da Tabela 2.1, juntamente com os dados do Sol, que71% da massa dos planetas est�a contida em J�upiter, e que a contribui�c~ao da massade todos os planetas somadas representa apenas 0,13% da massa total do SS. Assim,praticamente toda a massa do SS est�a contida no Sol, por outro lado, mais de 99% domomento angular de todo o sistema est�a contido nos planetas, com 61% em J�upiter.Dessa forma, concluimos que a massa contida na nuvem primordial foi praticamentetoda colapsada na estrela central devido �a atra�c~ao gravitacional e algum mecanismolevou ao transporte interno do momento angular em larga escala, redistribuindo amaior parte para os planetas. O prov�avel mecanismo que causou essa redistribui�c~aofoi a viscosidade turbulenta, devido a intera�c~ao viscosa do disco com os corpos em
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forma�c~ao.
2.6 Forma�c~ao do Disco
Uma importante conseq�uência da conserva�c~ao do momento angular �e a forma�c~ao dediscos. Os discos s~ao formados a partir do colapso gravitacional da nuvem interestelarconstitu��da de g�as molecular e poeira em rota�c~ao.
Durante o processo de contra�c~ao, as part��culas se aproximam aumentando a proba-bilidade de colis~oes. As colis~oes excitam transi�c~oes atômicas e moleculares, liberandoenergia na forma de radia�c~ao. Devido �a perda de energia, as �orbitas diminuem e anebulosa contrai ainda mais.
A transla�c~ao do conjunto de part��culas como um todo favorece o movimento dessaspart��culas no sentido da rota�c~ao da nuvem. Uma forma de escrever o momentoangular �e atrav�es da Equa�c~ao 2.1:

L = I � ! = 2�MR2P (2.1)
Onde I �e o momento de in�ercia, ! �e a freq�uência angular e M , R e P s~ao massa,raio e per��odo, respectivamente. Segundo a lei de conserva�c~ao de momento angu-lar, notamos que a nuvem em contra�c~ao diminui seu raio, e portanto gira cada vezmais r�apido, seguindo em contra�c~ao at�e que a for�ca centr��fuga equilibre-se com afor�ca gravitacional e cesse o colapso. Colis~oes entre as part��culas causam a migra�c~aopara o plano do disco, pois as colis~oes frontais na dire�c~ao de (vz) (ver Figura 2.1)causam a perda de energia cin�etica por ruptura ou dissipa�c~ao. Com isso, em m�e-dia, as part��culas se concentram em maior parte no plano, dependendo da taxa decolis~oes, formando assim um disco. Por�em essa intera�c~ao �e mais signi�cativa pararegi~oes centrais devido �a maior densidade. Assim o disco �e mais achatado pr�oximoda estrela e disperso nas partes externas. Ao mesmo tempo, quase toda a massacolapsa no centro da nuvem onde se forma a estrela com densidades e temperaturaselevadas liberando energia na forma de radia�c~ao. A radia�c~ao proveniente da estrela,constitu��da de f�otons e part��culas tamb�em desempenha um papel fundamental noprocesso de forma�c~ao e composi�c~ao dos planetas. Muitos fatores, ligados aos parâ-metros da nuvem primordial, podem modi�car o aspecto do disco, o que pode trazerconseq�uências bastante diversi�cadas na forma�c~ao planet�aria.

41



FIGURA 2.1 - Modelo de colis~ao entre duas part��culas que fazem parte de um sistema em rota�c~ao.Notamos que as componentes da velocidade tangenciais ir~ao se somar e na dire�c~aovertical (z) ir~ao se cancelar. Em um sistema de muitas part��culas colidindo, isso resultana forma�c~ao do disco.
2.7 Crescimento de Part��culas S�olidas
O cen�ario que emerge, seguindo a linha evolutiva de forma�c~ao, �e de um disco deg�as e poeira girando em torno da proto-estrela. Esse disco ter�a sua composi�c~ao eestrutura modi�cadas, como veremos a seguir. Para maiores detalhes, ver Safronov(1972) e Lissauer (1993).
Pr�oximo �a proto-estrela, a temperatura e densidade do g�as se elevam, fazendo comque as part��culas s�olidas se vaporizem. Part��culas que permane�cam �as distânciasmaiores que uma certa distância cr��tica s~ao capazes de se manter no estado s�olido,na forma de gr~aos inter-estelares ou em condensados formados junto com o disco.Os efeitos t�ermicos podem ser quanti�cados atrav�es do c�alculo da temperatura dog�as e das part��culas s�olidas em fun�c~ao da distância �a estrela. A Figura 2.2 mostraas temperaturas relevantes em fun�c~ao da distância �a estrela-m~ae.
Esses c�alculos s~ao importantes para determina�c~ao das regi~oes em torno da estrela nasquais os diferentes compostos ser~ao capazes de sobreviver em estado s�olido. Com issopodemos determinar o estado desses compostos e a mat�eria-prima dispon��vel para aforma�c~ao de part��culas s�olidas.
Al�em dos efeitos t�ermicos, consideramos agora os efeitos mecânicos de intera�c~aoentre o g�as e as part��culas s�olidas, que chamaremos de gr~aos. Os gr~aos est~ao imersosem um g�as composto basicamente de H e He que representa aproximadamente 98%
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Região de formação dos planetas gasosos

FIGURA 2.2 - Modelos da temperatura do g�as Tgas / r�3=4 e da temperatura das part��culas s�o-lidas Tsolidos / r�1=2 no disco. Indicamos �a esquerda do gr�a�co a temperatura decondensa�c~ao de alguns dos principais compostos da nebulosa proto-solar.
de toda a massa do disco. Em primeira aproxima�c~ao esse g�as �e suportado pelafor�ca centr��fuga de rota�c~ao balanceada pela for�ca gravitacional atrativa da estrela.A densidade central do disco �e maior, causando um gradiente negativo de press~aodo g�as para as regi~oes externas, o que cria uma for�ca de dentro para fora, que reduza gravidade efetiva exercida sobre o g�as.
O g�as, portanto, gira um pouco mais lento do que giraria a velocidades keplerianas.Os corpos menores de poeira tamb�em acompanham a rota�c~ao do g�as, por�em, essaspart��culas s~ao aglomeradas por colis~oes inel�asticas, e gradualmente v~ao crescendo ese estabelecendo no plano do disco. Elas crescem su�cientemente para se desligaremdo g�as, de forma que sentir~ao cada vez menos a press~ao do g�as, realizando �orbitascada vez mais keplerianas, ou seja, dominadas pelo potencial gravitacional. Dessaforma, os gr~aos de tamanhos intermedi�arios ter~ao velocidades entre a velocidade dog�as e a velocidade kepleriana, estando sujeitos a um arraste causado pelo g�as. Estearraste faz as part��culas perderem momento angular e conseq�uentemente migrarempara regi~oes mais pr�oximas da estrela. A migra�c~ao pode acontecer de forma r�apidaou mais lenta, dependendo da massa e tamanho dessas part��culas.
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2.8 Forma�c~ao dos Planetesimais
As colis~oes junto com a atra�c~ao eletrost�atica proporcionam a acumula�c~ao e coes~aoentre os gr~aos, fazendo-os crescer �a medida que mais colis~oes ocorrem. A for�ca deintera�c~ao eletrost�atica que atrai os gr~aos atua sobre a superf��cie desses objetos eser�a tanto maior quanto maior for o objeto, mas lembramos que essa �e uma for�ca decurto alcance e que quanto maior for o gr~ao, maior tamb�em ser�a sua in�ercia. Assim,gr~aos crescem at�e um tamanho limite, no qual a for�ca de atra�c~ao coulombiana n~aomais supera a in�ercia, passando a ocorrer apenas colis~oes e n~ao mais acumula�c~aopor esse processo.
A for�ca gravitacional entre esses objetos nesta fase ainda n~ao �e su�ciente para fazê-los se atra��rem de forma signi�cativa, portanto ainda n~ao seria poss��vel aglomera�c~oesdevido �a atra�c~ao gravitacional para forma�c~ao de objetos maiores que chamamos deplanetesimais, que possuem tamanhos de at�e alguns quilômetros, e s~ao os progeni-tores dos planetas rochosos, pois possuem massa su�ciente para atrair outros corpospela gravidade.
Ainda n~ao existe uma explica�c~ao para o mecanismo que faz com que eles cres�camat�e tamanhos maiores que o limite discutido acima. V�arias hip�oteses tentam explicaresse crescimento, mas todas possuem problemas. Uma das hip�oteses �e a de que essaspart��culas podem crescer em regi~oes de uxo turbulento de material no disco. Assim,os planetesimais se formariam em regi~oes de instabilidade gravitacional em um sub-disco �no de s�olidos (Safronov, 1972), (Goldreich; Ward, 1973). H�a ainda uma outrateoria muito aceita de acr�escimo bin�ario cont��nuo (Weidenschilling; Cuzzi, 1993).
2.9 Forma�c~ao e Evolu�c~ao dos Planetas
2.9.1 Forma�c~ao dos Planetas Rochosos
Assim, de alguma forma, planetesimais com o tamanho de alguns quilômetros seformam. Ent~ao, suporemos sua existência para seguir com os processos envolvidosna forma�c~ao dos planetas. Para uma descri�c~ao mais detalhada desta fase evolutiva,ver Wetherill (1996).
Os planetesimais possuem massa su�cientemente grande para que o processo deacr�escimo seja dominado pela atra�c~ao gravitacional sobre part��culas menores, for-mando planetesimais cada vez maiores. Quanto maior for a massa do planetesimal,
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maior ser�a a sua atra�c~ao gravitacional, o que aumenta a taxa de acr�escimo, desenca-deando um crescimento muito r�apido, que leva �a atra�c~ao e colis~ao com planetesimaismenores, at�e a forma�c~ao dos primeiros protoplanetas. Um planetesimal cresce t~aor�apido nessa fase que pode chegar ao tamanho da Lua em apenas 105 anos. Essa fase�e conhecida como \runnaway accretion", e podemos dizer que �e quando o planetarealmente ser�a formado. Esses corpos assumem formas e tamanhos compar�aveis �asdos planetas e sat�elites rochosos do SS, passando por uma fase �nal de freq�uentesimpactos, marcas que ainda podem ser observadas atrav�es das crateras na superf��cie.Temos ainda uma classe intermedi�aria de planetesimais em forma�c~ao, de tamanhosmenores, chamados competidores, que podem seguir salvos de colis~oes com os pla-netesimais gigantes, como pode ser o caso dos aster�oides que encontramos hoje noSS. Ainda na fase de acr�escimo, o processo de impactos pode causar eros~ao ou at�emesmo a fragmenta�c~ao dos planetesimais, e eventualmente a forma�c~ao de sistemasbin�arios ou de sat�elites nos protoplanetas.

FIGURA 2.3 - Figura ilustrativa das etapas de forma�c~ao dos planetas rochosos e do in��cio de forma�c~aodos planetas gigantes pela teoria de\core accretion" (ver Se�c~ao 2.9.2).FONTE: http://www.astro.psu.edu/users/niel/astro1/slideshows/class43
Ao �nal dessa etapa o acr�escimo �e interrompido pelo esgotamento de part��culasde baixa velocidade no caminho do planeta e os impactos ocorrem com freq�uênciabem menor, somente por objetos que por motivos de intera�c~oes com o g�as migramradialmente e cruzam a �orbita do proto-planeta. O g�as presente no disco tamb�em
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sofre atra�c~ao pelos proto-planetas que podem retê-lo sob forma de atmosfera, sendoque a composi�c~ao dessa atmosfera ir�a depender das condi�c~oes iniciais do g�as queconstituiu a nuvem primordial.
2.9.2 Forma�c~ao dos Planetas Gigantes
O mecanismo de forma�c~ao dos Planetas Gigantes Gasosos (PGG) ainda est�a longede ser totalmente entendido. Os modelos existentes utilizam como v��nculos os dadosdos PGG no Sistema Solar (Guillot, 2004) e mais recentemente, dos exoplanetas.
A forma�c~ao dos PGG ocorre de forma distinta da dos planetas terrestres, principal-mente devido ao material do disco proto-planet�ario que d�a origem a esses planetas.Este material �e constitu��do de poeira imersa em uma quantidade muito maior deg�as, isso deve-se �a intensidade do vento estelar, que �e mais baixa �as distâncias queos PGG se formam, sendo assim ine�ciente na evapora�c~ao dos gases do disco. Dessaforma, h�a uma explica�c~ao simples, em termos do material gasoso dispon��vel, paraa forma�c~ao desses gigantes. A contradi�c~ao com os dados dos exoplanetas, que s~aoencontrados em sua maioria muito pr�oximos da estrela-m~ae, em regi~oes onde su-postamente o g�as evaporaria, �e discutida na teoria de migra�c~ao, que veremos noCap��tulo 3.
Assim, considerando a distribui�c~ao de g�as e part��culas no disco, tenta-se explicarcomo este material evoluiu at�e formar os PGG. Atualmente, existem dois modelosde forma�c~ao dos PGG que s~ao amplamente aceitos: o modelo de \core accretion" ouacr�escimo do n�ucleo (Pollack et al., 1996), e o modelo de forma�c~ao via instabilidadede disco (Boss, 2000). A seguir veremos um breve resumo dos dois modelos.
2.9.2.1 \Core Accretion"
O modelo de \core accretion", que �e a explica�c~ao mais popular para a origem dosPGG do SS, diz que a sua forma�c~ao ocorre em dois passos: 1) primeiramente umn�ucleo (\core") rochoso �e formado atrav�es do acr�escimo bin�ario de planetesimaiss�olidos (Safronov, 1972), da mesma forma que os planetas terrestres; 2) posterior-mente, ocorre o acr�escimo de uma quantidade muito grande de g�as, devido �a grandedisponibilidade nas regi~oes onde esses gigantes s~ao formados. Inicialmente o n�ucleo�e rodeado por um envelope de g�as quase hidrost�atico, com a maior parte da sualuminosidade sendo devido �a colis~ao de outros planetesimais que dissipam energiacin�etica na forma de energia t�ermica. Esse crescimento continua at�e ser atingida
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uma massa cr��tica, onde ocorre uma nova etapa de \runnaway accretion", que �e umprocesso de acr�escimo acelerado, no qual ocorre um tipo de limpeza dos arredores,abrindo uma esp�ecie de v~ao (\gap") nas proximidades da �orbita desse objeto (verFigura 2.4), sendo acretado praticamente todo o material em um curto intervalo detempo, devido �a sua forte atra�c~ao gravitacional.

FIGURA 2.4 - Figura ilustrativa da fase de limpeza e forma�c~ao de v~aos, onde os PGG capturam g�asdiretamente da nebulosa primordial para sua forma�c~ao.FONTE: http://www.astro.psu.edu/users/niel/astro1/slideshows/class43
Os v��nculos observacionais do SS apresentam dois principais problemas para a teoriado\core accretion". O primeiro �e que embora J�upiter possivelmente tenha se formadodentro do tempo de vida do disco protoplanet�ario (Haisch et al., 2001), di�cilmenteUrano e Netuno poderiam ter se formado t~ao rapidamente na posi�c~ao em que seencontram. Existe a hip�otese que esses planetas possam ter migrado para onde est~ao,depois de se formarem em regi~oes mais internas (Thommes et al., 1999). O problemade Urano e Netuno tamb�em �e tratado com detalhes em Goldreich et al. (2004),supondo ainda esse mesmo mecanismo de forma�c~ao. O segundo problema, surge deum limite superior estimado para o n�ucleo de J�upiter a partir de dados da sondaGalileu, que �e menor do que praticamente todas as estimativas te�oricas que utilizamo modelo de \core accretion".

47



2.9.2.2 Instabilidade de Disco
Com o aparecimento de inconsistências no modelo considerado padr~ao, abriu-se es-pa�co para discuss~oes de outras possibilidades. Uma outra teoria muito aceita �e a queutiliza modelos de instabilidade de disco (Boss, 2000), que descrevemos resumida-mente a seguir.
De forma an�aloga �as teorias de forma�c~ao estelar, s~ao formadas regi~oes de instabili-dade gravitacional no disco protoplanet�ario, com um aumento da densidade local dog�as, fazendo com que o campo gravitacional dessas regi~oes acumule uma quantidademaior de g�as e poeira. Esse \caro�co" formado em meio ao disco, evolui crescendoatrav�es do ac�umulo de mat�eria do pr�oprio disco, e assim, segue varrendo o mate-rial e limpando os seus arredores. Isso faz com que esse n�ucleo cres�ca at�e esgotara mat�eria-prima dispon��vel. A Figura 2.5 apresenta o resultado de simula�c~oes daforma�c~ao planet�aria por meio da instabilidade de disco, mostrando que esse podeser um processo v�alido para a forma�c~ao dos PGG. Essas simula�c~oes s~ao resultadosde uma escala de tempo de apenas algumas centenas de anos, caracter��stica notavel-mente diferente dos modelos constru��dos por \core accretion", que resultam em umaescala de tempo de milh~oes de anos at�e a forma�c~ao dos PGG. Por�em, a forma�c~ao dosplanetas por instabilidade de disco s�o se mostra e�ciente para discos muito massivos.

FIGURA 2.5 - Resultado da simula�c~ao de forma�c~ao planet�aria ap�os algumas centenas de anos, viainstabilidade de disco.FONTE: Mayer et al. (2002).
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CAP�ITULO 3
EXOPLANETAS: DADOS ATUAIS E NOVAS TEORIAS

Temos hoje detectados cerca de 170 exoplanetas, a maioria fazendo uso do m�etodode Velocidade Radial (VR), que veremos em mais detalhes no Cap��tulo 4. Com essaquantidade de planetas conhecidos, j�a se pode fazer uma an�alise da correla�c~ao entreos parâmetros observados das estrelas-m~ae e dos exoplanetas, por enquanto, princi-palmente no que diz respeito aos dados de natureza orbital. A principal caracter��sticaque se destaca �e a diversidade. Os exoplanetas preenchem muito mais o espa�co deparâmetros, com �orbitas que variam de 0; 03 a 5; 5 UA, com excentricidades entre 0e 0; 8, e massas entre 15MTerra e � 15MJupiter. As propriedades apresentadas pelosexoplanetas podem ser utilizadas como v��nculos importantes nos modelos evolutivose de forma�c~ao planet�aria. Por�em, o padr~ao desses dados possui uma forte depen-dência com as limita�c~oes experimentais, o que gera efeitos de sele�c~ao que devem serconsiderados com cuidado para que os resultados n~ao sejam interpretados erronea-mente. Esses efeitos de sele�c~ao ser~ao mencionados em nossa an�alise, por�em, �car~aomais claros na discuss~ao dos limites de detectabilidade no Cap��tulo 4.
Dentre os dados que possu��mos, existem poucos casos com medidas por outros m�e-todos (trânsito, astrometria, etc.), para os quais um conjunto maior de parâme-tros tenha sido determinado, o que permitiria uma an�alise mais profunda. Algunsv��nculos relacionados �a estrutura interna dos planetas s�o poder~ao ser consideradosquando obtivermos maiores informa�c~oes do raio, densidade e composi�c~ao qu��micadesses exoplanetas, como �e o caso de HD 209458 b, mas para isso ainda necessita-seum progresso maior das t�ecnicas observacionais.
Veremos nas Se�c~oes seguintes um resumo das principais tendências observadas nesseconjunto de dados, juntamente com algumas hip�oteses que buscam explicar taisobserva�c~oes.
3.1 Propriedades Observadas dos Exoplanetas
As Tabelas A.1 e A.3 (ver apêndice A) apresentam um conjunto de dados, atualizadoem 20 de janeiro de 2006, com os parâmetros dos exoplanetas e de suas respectivasestrelas-m~ae, obtidos a partir de um banco de dados mantido por J. Schneider nainternet em \Extrasolar Planets Encyclopaedia" (Schneider, 2006). Essas tabelas su-marizam praticamente tudo o que sabemos sobre os exoplanetas, e ser~ao as fontes
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dos dados mencionados nesse cap��tulo.
3.2 Implica�c~oes Te�oricas
3.2.1 Fun�c~ao de Massa

FIGURA 3.1 - Distribui�c~ao das massas dos exoplanetas.
Em fun�c~ao do m�etodo de VR, as massas obtidas para os exoplanetas n~ao correspon-dem �as massas verdadeiras, isso decorre do desconhecimento da inclina�c~ao orbitaldo sistema com rela�c~ao �a nossa linha de visada, causando uma degenerescência paraMp e sen(i). Assim, as rela�c~oes que envolvem as massas dos exoplanetas, deixamainda incertezas com rela�c~ao ao parâmetro i.
Analisando a distribui�c~ao de massas apresentada na Figura 3.1, notamos que existeum decaimento de dN=dM no sentido das massas maiores, este decaimento segueuma lei de potência da forma dN=dM /M�1;05, indicado pela curva tracejada aindana Figura 3.1. O fator sen(i) afeta muito pouco esse curva (Marcy et al., 2005), oque signi�ca que essa �e uma dependência real para a distribui�c~ao de massa dosexoplanetas.
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Outro fator que deve ser questionado, �e relativo ao efeito de sele�c~ao, que se pronun-cia para massas pequenas, dif��ceis de serem detectadas. Por esse motivo, ainda n~aopodemos estar seguros da distribui�c~ao na regi~ao de pequenas massas, por�em estamosutilizando uma \binagem" no histograma que n~ao considera a contribui�c~ao de peque-nas massas, podendo apenas modi�car um pouco o valor do expoente de M . Por�em,para o caso das massas maiores n~ao existe efeito de sele�c~ao, pois os m�etodos favo-recem a detec�c~ao de grandes massas, fato que con�rma a realidade do decaimentoapresentado, mostrando que existe uma regi~ao para massas > 12�15MJup, onde caipraticamente a zero a quantidade de exoplanetas, sendo assim uma evidência parao que chamamos de deserto das an~as-marrons (Marcy; Butler, 2000).
3.2.2 J�upiters-Quentes
Provavelmente a forma�c~ao dos planetas gigantes acontece preferencialmente a maisde 3 UA da estrela-m~ae, onde �e poss��vel ocorrer acr�escimo a partir da grande quan-tidade de g�as frio existente no disco. Contudo, encontramos que 1; 2% das estrelasobservadas no programa de busca por VR (Marcy et al., 2005), possuem planetas em�orbitas a menos de 0:1 UA, a maioria com Msen(i) > 0; 1MJup, portanto gigantes,que s~ao os chamados j�upiters-quentes. Podemos observar a distribui�c~ao da distânciaorbital/per��odo dos exoplanetas em fun�c~ao de suas massas na Figura 3.2, onde no-tamos a presen�ca dos j�upiters-quentes localizados em regi~oes bem pr�oximas das suasestrelas-m~ae. �E not�avel que exista essa grande quantidade, fato que n~ao era previstopela teoria (Pollack et al., 1996), assim isto sugere um efeito migrat�orio, segundo oqual os planetas se formariam em �orbitas mais externas e posteriormente migrariampara o interior do sistema.
Como vimos no Cap��tulo 2, segundo a teoria de \core accretion" para a forma�c~ao dosPGG, o in��cio da forma�c~ao acontece atrav�es do crescimento de part��culas s�olidas,que se tornam cada vez maiores atrav�es dos processos colisionais dentro do discode poeira, formando assim n�ucleos rochosos. Caso esses n�ucleos obtenham massasu�ciente, enquanto o g�as permanecer no disco, este g�as ser�a atra��do, formando umextenso envelope de g�as em torno do n�ucleo. O acr�escimo �e interrompido pela dimi-nui�c~ao da quantidade de g�as e/ou pelo aumento da extens~ao do envelope, resultandoem uma escala de crescimento de 5 a 10 milh~oes de anos (Marcy et al., 2005).
A hip�otese de que os planetas gigantes poderiam se formar nas regi~oes internas dosistema est�a descartada, pois essa escala de tempo de forma�c~ao �e muito maior que o
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tempo de evapora�c~ao do disco nas regi~oes internas, ou seja, o tempo de permanênciados gases �a distâncias pequenas da estrela. Assim, logo que a estrela nasce, os gasess~ao expulsos para regi~oes mais externas devido �a alta temperatura e ao intenso ventoestelar, n~ao deixando condi�c~oes su�cientes para formar esses gigantes t~ao pr�oximos.Mesmo considerando o processo de forma�c~ao por instabilidade gravitacional do disco,o tempo de forma�c~ao ainda seria longo comparado ao tempo de extin�c~ao dos gasesnessa regi~ao. Assim, os j�upiter-quentes apareceram como uma grande surpresa econseq�uentemente um importante dado para a teoria.
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FIGURA 3.2 - Gr�a�co da massa versus o semi-eixo/per��odo orbital.
3.2.3 Migra�c~ao
A teoria de migra�c~ao �e portanto, uma conseq�uência da impossibilidade de se explicara existência dos j�upiters-quentes. Segundo a teoria migrat�oria, esses planetas seformam longe da estrela (a > 3 UA), da forma como descreve o modelo padr~ao deforma�c~ao, e posteriormente, devido a intera�c~oes gravitacionais com o disco proto-planet�ario, migram para �orbitas menores em dire�c~ao �a estrela-m~ae (Udry et al., 2003).
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Os detalhes desta teoria s~ao extensos e fogem dos objetivos desse trabalho, por�emfaremos uma breve discuss~ao abaixo, baseada em Artymowicz (2006).
Os efeitos da migra�c~ao surgem na fase em que o planeta gigante forma o seu \core",ou n�ucleo rochoso (M � MTerra). Nesta fase, a intera�c~ao gravitacional do planetacom o disco faz com que ocorram distor�c~oes na distribui�c~ao de densidade, formandoestruturas espirais nas regi~oes do disco em torno do planeta, como mostra a Figura2.4. Isto faz com que aumente a densidade do disco e cres�ca a intera�c~ao gravitacional,criando em parte for�cas que empurram o planeta para �orbitas externas e for�cas queo empurram para �orbitas mais internas. Para a maior parte dos modelos de disco,a for�ca resultante leva o planeta para dentro do sistema. A taxa de migra�c~ao �eproporcional �a massa do disco e tamb�em �a massa do\core". Conforme o planeta migraem dire�c~ao �a estrela, a estrutura do disco acompanha o planeta, assim o gradientede densidade intensi�ca esse efeito, acarretando que o planeta sofra migra�c~ao para�orbitas internas cada vez mais r�apido. Este tipo de migra�c~ao �e chamado Migra�c~aoTipo I. Quando o planeta cresce o su�ciente para abrir v~aos (\gaps") no disco, esseprocesso �e dramaticamente interrompido (por um fator de 10 a 100), e a partir da��a migra�c~ao �e mais lenta, onde o disco e o \core" passam a migrar �a uma mesmataxa. Essa fase migrat�oria �e chamada de Migra�c~ao do Tipo II. A massa do \core"na qual ocorre a transi�c~ao, depende de propriedades do disco como a densidade,espessura, viscosidade e temperatura, da mesma forma que os fatores que fazemparar totalmente a migra�c~ao.
A partir dos gr�a�cos nas Figuras 3.2 e 3.3 podemos obter informa�c~oes dos exopla-netas que possivelmente passaram por esse processo migrat�orio. Notamos na Figura3.3 que n~ao s~ao encontrados planetas com per��odos abaixo de � 3 dias (� 0; 02 UA),caracterizando uma esp�ecie de \zona proibida" pr�oxima �a estrela-m~ae. Acredita-seque este seja aproximadamente o ponto onde a migra�c~ao �e interrompida para ostipos de estrelas observadas. Para este caso n~ao existe efeito de sele�c~ao, pois o m�e-todo de detec�c~ao utilizado (velocidade radial) favorece a descoberta de planetas comper��odos curtos.
Hoje, n~ao existe um consenso quanto ao processo que faz parar a migra�c~ao, masexistem mecanismos propostos, e.g. Terquem (2004), tais como:

� Intera�c~ao com a magnetosfera da estrela.
� Intera�c~ao turbulenta com o disco, que se torna mais denso em regi~oes mais
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Distribuição orbital dos exoplanetas

FIGURA 3.3 - Distribui�c~ao orbital dos exoplanetas.
pr�oximas da estrela.

� Intera�c~ao de mar�e com a estrela em r�apida rota�c~ao.
� Perda de massa via transboradamento do l�obulo de Roche. Essa causa �erefor�cada pela recente descoberta de uma nuvem de mat�eria expelida peloplaneta HD 209458 b (Vidal-Madjar; Etangs, 2004).

Outra propriedade observada nos dados da Figura 3.2 �e a baixa incidência de pla-netas massivos (M > 2MJup) em �orbitas de curto per��odo (P < 100 dias). Existemalgumas hip�otes para explicar esse fato (Udry et al., 2003):
� Poss��veis planetas massivos (M > 2MJup) que sofreram migra�c~ao tiveramboa parte da sua massa perdida para cessar o processo, tornando-se menosmassivos.
� Planetas massivos que s~ao levados pr�oximos �a estrela n~ao encontram meiose�cientes para interromper a migra�c~ao devido �a grande massa, resultandona colis~ao do planeta com a estrela.
� Baixa e�ciência no processo de migra�c~ao de planetas massivos, onde amassa do planeta se torna uma fra�c~ao signi�cativa da massa do disco que
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interage com o planeta.
Uma outra propriedade interessante encontra-se na presen�ca de um \vale" na dis-tribui�c~ao orbital (Figura 3.3), devido �a ausência de planetas com 10 < P < 100dias. Este fato est�a de acordo com as hip�oteses descritas acima, pois h�a um ac�u-mulo de planetas pr�oximos ao ponto onde �e interrompida a migra�c~ao. Esse pontoprovavelmente �e uma regi~ao onde os efeitos que agem na interrup�c~ao da migra�c~aos~ao mais intensos, formando uma esp�ecie de empilhamento dos planetas migrantes.O aumento da quantidade de planetas nas regi~oes de per��odos mais longos, deve-seao tempo-base utilizado nos programas de busca onde foram encontrados a maioriados planetas, que favorece a detec�c~ao. Por�em o \vale" acredita-se ser uma regi~aotransit�oria entre duas categorias de planetas, os quais sofreram diferentes tipos demigra�c~ao.
A partir dos dados, notamos a ausência de planetas menos massivos com per��odosmais longos (Figura 3.2) e o decaimento da incidência de planetas em geral comper��odos mais longos (Figura 3.3), e estes fatos, sim, devem-se aos efeitos de sele�c~aocausados por um vi�es observacional do m�etodo de VR que se torna ine�ciente paraplanetas menos massivos e/ou com per��odos mais longos.
Assim, descrevemos abaixo um sum�ario dos aspectos da migra�c~ao como fun�c~ao damassa planet�aria (Udry et al., 2003):

� Planetas mais massivos (& 2MJup) se formam preferencialmente em regi~oesexternas (& 3 UA), onde h�a bastante material dispon��vel, e est~ao menossujeitos �a migra�c~ao devido �a grande massa.
� Planetas menos massivos (. 2MJup) migram mais facilmente. A taxa demigra�c~ao �e inversamente proporcional �a massa, dependente tamb�em dascondi�c~oes locais (massa do disco, viscosidade, etc.).
� A partir do SS sabemos que planetas menos massivos (.MJup) e mais dis-tantes n~ao sofreram migra�c~ao, isso ainda n~ao pode ser comprovado para osexoplanetas, por�em h�a uma forte evidência de que a e�ciência do processode migra�c~ao tamb�em decai com a distância.

3.2.4 �Orbitas N~ao-Circulares
Outra caracter��stica not�avel que podemos observar nas Figuras 3.4 e 3.5, �e a grandequantidade de �orbitas n~ao-circulares. Diferentemente do SS, onde todos os planetas
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possuem �orbitas com baixa excentricidade, os exoplanetas apresentam excentricida-des que v~ao desde �orbitas praticamente circulares e = 0 at�e e � 0; 9.

FIGURA 3.4 - Gr�a�co da excentricidade versus o semi-eixo maior da �orbita dos exoplanetas.
Notamos na Figura 3.4 que os planetas mais pr�oximos (ap < 0; 07 UA) possuem�orbitas praticamente circulares (e < 0; 2), planetas com distâncias orbitais no inter-valo 0; 07 < ap < 0; 15 UA j�a preenchem uma maior regi~ao de baixas excentricidades(e < 0; 4), e com �orbitas mais distantes que ap > 0; 15 UA preenchem uniformementeo espa�co de excentricidades para e . 0; 8. A baixa excentricidade para corpos com�orbitas mais cerradas �e bem conhecida em sistemas de estrelas bin�arias, e pode serexplicada pela estabiliza�c~ao da �orbita atrav�es do aumento da intera�c~ao de mar�e como corpo central devido a proximidade (Zahn, 1966).
A causa do aparecimento de excentricidades t~ao variadas nos exoplanetas, acredita-se ser devido a intera�c~ao planeta-planeta e/ou planeta-disco, que levam �a maiordispers~ao de velocidades, e conseq�uentemente �a dispers~ao de excentricidades.
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FIGURA 3.5 - Gr�a�co da excentricidade versus massa dos exoplanetas.
3.2.5 Metalicidade
A suspeita de que estrelas com metalicidade maior seriam mais propensas a pos-su��rem planetas, existe desde o trabalho de Gonzalez (1998), por�em foi dif��cil deser con�rmada devido aos efeitos de sele�c~ao que n~ao garantiam uma uniformidadedos dados. Recentemente, foi poss��vel minimizar esses efeitos sistem�aticos e de vi�esobservacional, comprovando que realmente estrelas mais ricas em metais s~ao maispropensas �a forma�c~ao planet�aria do que as menos ricas (Santos et al., 2003). Parauma an�alise estat��stica, considerando a amostragem de 1330 estrelas do projeto debusca por explanetas, que s~ao principalmente do tipo F,G,K e M (Marcy et al.,2005), notamos na Figura 3.6 que a porcentagem de estrelas com planetas crescerapidamente com a metalicidade. Esse crescimento pode ser descrito por uma leide potência que resulta na seguinte express~ao para a probabilidade de encontrarplanetas, }(planeta), nesses tipos de estrelas:

}(planeta) = 0; 03� � (NFe=NH)(NFe=NH)�
�2 (3.1)
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FIGURA 3.6 - Distribui�c~ao da metalicidade das 1330 estrelas do programa de busca pelo m�etodode velocidade radial, mostrando que a porcentagem de ocorrência de planetas crescerapidamente com a metalicidade da estrela-m~ae. A linha s�olida apresenta um ajustepor uma lei de potência para a probabilidade de uma estrela possuir planeta: } =0; 03� 102;0�[Fe=H].FONTE: (Marcy et al., 2005).
A Figura 3.7 apresenta a distribui�c~ao de metalicidade das estrelas que possuemplanetas, no qual notamos que o m�aximo da distribui�c~ao est�a em [Fe/H] � 0,2, mostrando portanto que pelo menos para os sistemas com planetas gigantes epr�oximos (a < 5 UA), que s~ao os tipos de planetas poss��veis de serem detectados at�eo momento, as estrelas-m~ae apresentam ind��cios de serem relativamente mais ricasem metais que o Sol.
Existem duas poss��veis explica�c~oes para a correla�c~ao\presen�ca de planetas"� sobre-abundância de metais na estrela-m~ae. A primeira �e que a estrela �e rica em metais pelofato de ter sido \polu��da" pelo material planet�ario que cai na atmosfera estelar, sejaesse material evaporado da atmosfera dos planetas ou por uma poss��vel colis~ao diretade planetas com a estrela. Essa explica�c~ao �e sustentada pelo fato de ser observada atroca de mat�eria em bin�arias cerradas. A outra explica�c~ao �e que a nuvem primordialque gerou a estrela e o sistema planet�ario �e intrinsecamente rica em metais, o quefavorece a forma�c~ao planet�aria. Ambientes mais pobres em metais seriam menosfavor�aveis a formar planetas. Essa �ultima explica�c~ao refor�ca a hip�otese de forma�c~ao
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FIGURA 3.7 - Distribui�c~ao de metalicidade das estrelas com exoplanetas. [Fe/H]= 0 ! metalicidadesolar.
por core accretion, que depende fortemente da composi�c~ao da nuvem primordial.
N~ao podemos observar nenhuma correla�c~ao estat��stica signi�cativa nos gr�a�cos en-volvendo parâmetros orbitais e metalicidade, o que demonstra que o processo demigra�c~ao n~ao possui uma dependência muito forte com a composi�c~ao do disco.
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CAP�ITULO 4
M�ETODOS DE DETEC�C~AO

4.1 Introdu�c~ao
A detec�c~ao de exoplanetas �e um grande desa�o que envolve desenvolvimento tec-nol�ogico, grandes instrumentos, id�eias engenhosas e altos investimentos. Apesar deainda encontrarmos limita�c~oes nas t�ecnicas atuais, grandes avan�cos foram realizadosnos �ultimos anos.
As di�culdades em detectar exoplanetas s~ao decorrentes de diversos fatores adver-sos caracter��sticos de um corpo planet�ario, como o pequeno tamanho, a pequenamassa, a baixa luminosidade, a baixa temperatura etc., e de outros fatores que di�-cultam ainda mais, como a grande distância e o alto contraste luminoso com rela�c~ao�a estrela-m~ae. Para enfrentar esses desa�os existe um conjunto de t�ecnicas observa-cionais que discutiremos a seguir.
Podemos dividir os m�etodos observacionais em cinco grupos, segundo os meios pe-los quais recebemos informa�c~oes dos exoplanetas, sejam esses diretos ou indiretos:radia�c~ao reetida, radia�c~ao emitida, efeitos na estrela, microlentes gravitacionaise radia�c~ao absorvida. Devido �a grande di�culdade de detec�c~ao, para qualquer umdesses grupos, em qualquer m�etodo estudado, �e preciso atingir uma grande preci-s~ao, seja ela fotom�etrica, espectrosc�opica, astrom�etrica, em resolu�c~ao angular ou emcobertura temporal. Estudaremos em mais detalhes apenas os m�etodos de detec�c~aovia trânsitos e microlentes gravitacionais para os quais apresentaremos, nos cap��tulosseguintes, alguns resultados pr�aticos.
4.2 Radia�c~ao Reetida
Discutiremos abaixo os aspectos dos m�etodos de detec�c~ao que fazem uso da radia�c~aoreetida pelo exoplaneta, que s~ao os m�etodos de observa�c~ao direta por imagem e pormonitoramento das varia�c~oes de fase do planet�arias.
4.2.1 Observa�c~ao Direta (Imagem)
Trata-se do m�etodo mais promissor e talvez um dos mais dif��ceis de se aplicar. O quemais queremos �e ver imagens de um exoplaneta iguais �as imagens de Marte, Saturno ede outros planetas do Sistema Solar, por�em ainda estamos longe disso. As imagens de
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boa qualidade nos planetas do SS s~ao poss��veis devido ao intenso brilho decorrente daproximidade dos planetas a n�os. Esse brilho no entanto n~ao �e produzido nos planetas,e sim decorrente da radia�c~ao do Sol reetida na sua atmosfera ou superf��cie.
As duas principais barreiras que limitam as observa�c~oes diretas e obten�c~ao de ima-gens para os exoplanetas s~ao:

a) O grande contraste de brilho, ou seja, o brilho reetido pelos planetas �emuito pequeno quando comparado ao brilho da estrela.
b) A pequena separa�c~ao angular entre o planeta e a estrela, devido �a grandedistância do sistema at�e n�os (> 105 UA) e ao mesmo tempo, da pequenadistância do planeta �a estrela (< 102 UA).

A maneira de superar essas barreiras consiste em construir equipamentos que ma-ximizem a coleta de luz, para detectar o planeta em uma imagem, e possuam altopoder de resolu�c~ao, para que seja poss��vel observar a estrela e o planeta separada-mente. Ambos os fatores apontam para telec�opios com objetivas de grande diâmetro(ou interferômetros com uma grande linha de base), longos tempos de exposi�c~ao eexcelente qualidade �optica.
Vamos estimar quais seriam as condi�c~oes necess�arias para a realiza�c~ao de observa�c~oesdiretas de exoplanetas. Come�camos com o c�alculo do brilho (ou uxo) aparente deum exoplaneta:
O brilho de qualquer objeto que possui luminosidade L a uma distância d �e dadopor

b = L4�d2 (4.1)
calculado atrav�es da dilui�c~ao geom�etrica da luz que se propaga para todas as dire�c~oes.O uxo de radia�c~ao de uma estrela de luminosidade L�, que incide na superf��cie deum planeta a uma distância a �e:

Fp = L�4�a2 (4.2)
Agora podemos calcular a luminosidade reetida de um determinado planeta com
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albedo A e raio Rp, onde a �area que intercepta a luz da estrela �e igual �a �area projetadade um hemisf�erio do planeta, dada por �R2p. Lembramos que apenas um hemisf�eriodo planeta pode ser iluminado ao mesmo tempo no caso de um sistema com uma�unica estrela. Assim, temos que
Lp = A� Fp � �R2p = AL�R2p4a2 (4.3)

Atrav�es dessa express~ao, �nalmente calculamos o brilho de um exoplaneta a umadistância d de n�os,
bp = Lp2�d2 = AL�R2p8�a2d2 (4.4)

podemos expressar esse brilho em magnitudes, usando a seguinte express~ao:
m = �2; 5log10�bpb0

� (4.5)
onde pela de�ni�c~ao da magnitude bolom�etrica zero temos b0 = 2; 29� 10�8Wm�2.
Esse c�alculo considera apenas a radia�c~ao reetida pelo planeta, possuindo portantoa mesma distribui�c~ao espectral da radia�c~ao proveniente da estrela-m~ae.
O brilho l��quido do planeta ainda deve incluir uma fun�c~ao multiplicativa F (�), queassume valores entre 0 < F (�) < 1, dependente da fase planet�aria, que veremosadiante no m�etodo da varia�c~ao de fase.
Abaixo, calculamos o contraste luminoso entre um exoplaneta e uma determinadaestrela de brilho b�, atrav�es da raz~ao dos brilhos, ou das luminosidades j�a que ambosse encontram praticamente a uma mesma distância,

C = L�Lp = b�bp (4.6)
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substituindo agora o valor de Lp obtido na eq. 4.3, temos,
C = 4a2AR2p (4.7)

Estipulamos uma condi�c~ao de detectabilidade, onde para isso, utilizamos uma rela-�c~ao estat��stica, segundo a qual a detec�c~ao de um determinado sinal com amplitudeS, imerso em ru��do de amplitude � �e dada por q = S=�. Em imagens astronômicas,atrav�es de procedimentos de m�edia para aumentar a precis~ao na determina�c~ao deS, pode-se detectar fontes com q << 1.
Lembramos que o valor de � em uma medida fotom�etrica obedece �a rela�c~ao � /N�1=2, onde N �e o n�umero de f�otons coletados. Assim, podemos diminuir o valorde � aumentando a quantidade de f�otons coletada, podendo-se fazer isso atrav�esda utiliza�c~ao de telesc�opios com o diâmetro da objetiva (D) maior, onde temos arela�c~ao � / D�1 ou atrav�es do tempo de exposi�c~ao (T ), onde � / T�1=2.
Voltando para a express~ao da rela�c~ao sinal/ru��do, juntamente com as express~oes 4.1e 4.7 podemos encontrar uma condi�c~ao de detectabilidade, que pode ser escrita deduas maneiras:

�b� < �AR2p4a2
� (4.8)

� < �AL�R2p8�d2a2
� (4.9)

onde na primeira, o valor do � �e relativo ao brilho da estrela e na segunda est�a emunidades de brilho.
Adotando os parâmetros do planeta Terra na Equa�c~ao 4.9, necessitar��amos de umaprecis~ao de �bSol < 10�10, na regi~ao vis��vel do espectro.
Para contornar o problema do contraste, existem t�ecnicas como a dos coron�ografos,que consistem na produ�c~ao de um \eclipse arti�cial" na luz da estrela, reduzindoassim a contribui�c~ao desta, o que permite medir a luz direta do planeta com menosefeito de ofusca�c~ao. Outra forma de contornar o problema do contraste �e a t�ecnica
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de interferometria de anula�c~ao, que utiliza a luz da pr�opria estrela em feixes comcaminhos �opticos diferentes, fora de fase, para interferir destrutivamente e anular osinal da estrela, sobrando assim o sinal proveniente do planeta para ser medido. Oinstrumento Nasmyth Adaptive Optics System (NACO), instalado no Very LargeTelescope (VLT), utiliza-se dessas duas t�ecnicas, e chega, na melhor das hipot�eses,�a detec�c~ao de contrastes da ordem de 105, o que signi�ca exoplanetas gigantes,do tipo J�upiter, em sistemas relativamente pr�oximos (� 5pc). Esse instrumento �econsiderado apenas um prot�otipo para os futuros projetos que prevêem melhoresresultados.
Agora vamos tratar o problema da resolu�c~ao. A separa�c~ao angular aparente, sempremuito pequena, entre um determinado exoplaneta a uma distância a da estrela, emum sistema a uma distância d de n�os, pode ser aproximada pela express~ao:

FIGURA 4.1 - Aproxima�c~ao da separa�c~ao angular �.

tg(�) � � = ad (4.10)
Considerando a grande diferen�ca entre os valores de a e d, notamos que � �e real-mente muito pequeno, assim, a di�culdade em resolver uma imagem de um sistemade duas fontes com uma separa�c~ao angular t~ao pequena, aparece da pr�opria natu-reza ondulat�oria da luz, onde a imagem pontual resolvida de uma estrela apresentaan�eis de difra�c~ao que n~ao permitem resolver em separa�c~ao angular duas fontes se adistância entre elas for menor que um certo limite. Podemos calcular a separa�c~aoangular m��nima, para observar duas fontes separadamente, atrav�es do crit�erio deRayleigh. O raio dos an�eis de difra�c~ao para uma imagem pontual em um determi-nado comprimento de onda �, observado por um telesc�opio com um diâmetro (oulinha de base de um interferômetro) igual a D �e dado por r = 1; 22�=D. Com isso,aplicando a condi�c~ao de que a separa�c~ao angular tem que ser maior que o raio do
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anel de difra�c~ao, temos a condi�c~ao necess�aria para separar o exoplaneta da estrela:
ad > 1; 22�D (4.11)

Essa �e uma express~ao te�orica que leva em conta apenas a capacidade �optica do ins-trumento, por�em lembramos que outros efeitos, como a atmosfera (\seeing") limitamainda mais as observa�c~oes.
Se observarmos os termos das condi�c~oes de detectabilidade nos casos do contrastee da separa�c~ao angular, notamos que as precis~oes se tornam menos cr��ticas paraplanetas orbitando estrelas at��picas, como an~as-brancas ou an~as-marrons, devido�as baixas luminosidades desses objetos, e no caso das an~as-brancas �a emiss~ao emcomprimentos de ondas menores. Apesar de sistemas planet�arios em torno dessasestrelas serem pouco prov�aveis e muito diferentes do SS, estudos te�oricos mostramque seria poss��vel um planeta sobreviver at�e o est�agio �nal da evolu�c~ao estelar,com sua distância orbital aumentando proporcionalmente �a perda total de massa daestrela (Burleigh et al., 2002). At�e hoje nenhum planeta foi encontrado em torno dean~as-brancas, mas as primeiras imagens diretas de poss��veis planetas foram obtidaspara uma an~a-marrom e uma T-Tauri. Trata-se das observa�c~oes recentes, utilizandoo VLT/NACO, de um candidato a planeta em torno de TW Hydrae (Chauvin et al.,2004) e de uma companheira de massa entre 1MJup < Mp < 42MJup em torno deGQ Lup (Neuh�auser et al., 2005).
4.2.2 Varia�c~oes de Fase
Outro meio de observar a radia�c~ao reetida �e atrav�es do acompanhamento das fasessin�odicas do exoplaneta, que consiste basicamente em medir as varia�c~oes fotom�etricasda luz do exoplaneta durante sua �orbita, assim como far��amos com as fases deVênus. O requisito �e que a inclina�c~ao orbital i (com rela�c~ao a linha de visada) sejarelativamente alta. Esta t�ecnica �e conceitualmente igual �a t�ecnica de imagem, por�emo foco est�a na evolu�c~ao fotom�etrica ao longo do tempo, sem a necessidade de resolverseparadamente a estrela e o planeta.
A precis~ao fotom�etrica necess�aria para observar um determinado exoplaneta por essem�etodo, �e a mesma calculada anteriormente, por�em inclu��mos a variabilidade devidoa contribui�c~ao da face iluminada do planeta no brilho total observado. Sendo assim
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temos que, o brilho m�aximo observado �e bmax = b� + bp, sabemos que esse brilhom�aximo muitas vezes n~ao pode ser observado, pois a situa�c~ao em que a face ilumi-nada est�a completamente voltada para n�os acontece juntamente com uma oculta�c~ao,devido ao grande valor de i. J�a o brilho m��nimo, ainda nessa situa�c~ao ideal (i = 90�),seria bmin = b�, ou seja, o pr�oprio brilho da estrela. Assim, a varia�c~ao total, dadapela diferen�ca entre os brilhos m�aximo e m��nimo, �e bp. Dessa forma, analogamente �aSe�c~ao 4.2.1, a condi�c~ao de detectabilidade, para as melhores condi�c~oes �e novamente
�b� < �AR2p4a2

� (4.12)
Por�em, a quest~ao do contraste luminoso aparece ainda como uma grande limita-�c~ao, sendo necess�ario uma grande precis~ao fotom�etrica para a identi�ca�c~ao dessasvaria�c~oes. A pr�opria variabilidade estelar pode ser muito maior que as varia�c~ao debrilho devido a esse efeito das fases do planeta. Por isso, existem trabalhos de si-mula�c~ao da variabilidade estelar, baseados em observa�c~oes do Sol, na tentativa dese entender melhor os efeitos da variabilidade nos limites de detec�c~ao (Aigrain et al.,2004). Esfor�cos para a aplica�c~ao desse m�etodo, atrav�es de medidas em telesc�opiosna Terra (Kenworthy; Hinz, 2002), mostraram-se limitados por efeitos de extin�c~aoatmosf�erica a uma precis~ao insatisfat�oria de apenas 0,08%, sendo necess�ario, porexemplo para o caso de planetas do tipo de HD 209458 b, uma precis~ao de 0,005%,a qual ser�a possivelmente alcan�c�avel pelas miss~oes fotom�etricas espaciais COROT eKepler (Perryman; Hainaut, 2005). Modelos elaborados de ru��do e procedimentos decombina�c~ao de um grande n�umero de ciclos orbitais ser~ao necess�arios para extrair osinal das demais fontes de variabilidade.
4.3 Radia�c~ao Emitida
4.3.1 Emiss~ao Infravermelho
Todo corpo feito de mat�eria bariônica emite radia�c~ao, portanto, os exoplanetas,al�em de reetir a radia�c~ao recebida da estrela, tamb�em emitem radia�c~ao, devido asua temperatura (radia�c~ao de corpo negro). A radia�c~ao emitida por um corpo a umatemperatura TCN em um determinado comprimento de onda � �e dada pela lei de
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Planck:
I�(�; TCN) = �2�hc2�5

� 1e hc�kBTCN � 1 (4.13)
onde h �e a constante de Planck, c �e a velocidade da luz e kB �e a constante deBoltzmann. Assim, se integrarmos essa express~ao sobre todos os comprimentos deonda, obtemos a potência total por unidade de �area, dada por:

I(T ) = Z 1
0 I�(�; TCN)d� = �T 4CN (4.14)

Aqui, � �e a constante de Stefan-Boltzmann. Multiplicando essa express~ao pela �areatotal do corpo emissor, obtemos a luminosidade do corpo. Se compararmos essa lu-minosidade para uma estrela, por exemplo o Sol, que possui uma temperatura m�ediade 5770 K (L� = 3; 847�1026 W), com um planeta como a Terra a uma temperaturade 254 K (L� = 7; 67 � 1014W ), a raz~ao dessas luminosidades �e da mesma ordemde grandeza da raz~ao do brilhos observados, ou seja, o contraste, calculado anteri-ormente. Por�em, no caso anterior, como se tratava da radia�c~ao reetida da pr�opriaestrela, essa teria que ser observada na mesma banda espectral que a emitida pelaestrela, al�em de reetir apenas atrav�es de um hemisf�erio. Neste caso, podemos veratrav�es da Equa�c~ao 4.13 que existe uma dependência em comprimento de onda, quepode ser considerada para otimizar o contraste na observa�c~ao. A Figura 4.2 mostracomo seriam os espectros de emiss~ao do Sol, de reex~ao e emiss~ao de alguns pla-netas do Sistema Solar e da poeira zoodiacal, se observados a 10 pc de distância.Nessa Figura �e mostrada ainda a curva de transmiss~ao da atmosfera terrestre, ondeobservamos muitas bandas de absor�c~ao devido aos gases presentes, como o di�oxidode carbono (CO2), a �agua (H2O) e o ozônio (O3).
Assim, analisando a Figura 4.2, podemos ter uma n��tida id�eia da capacidade deobservar planetas como a Terra a grandes distâncias. Notamos que a regi~ao infraver-melha do espectro (� 10�m), apresenta-se como uma regi~ao ideal para observarmosos planetas, pois �e onde temos o contraste mais favor�avel com rela�c~ao �a estrela, po-dendo chegar a valores da ordem de 10�5, sendo assim poss��vel observ�a-los a precis~aofotom�etrica ating��vel atualmente.
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FIGURA 4.2 - Espectro de emiss~ao do Sol (corpo negro) indicado por \star", e espectros de emiss~aoe reex~ao da Terra\E", de alguns planetas do Sistema Solar\J, V e M"e da luz zoodi-acal devido �a poeira \Z", observados a 10 pc de distância. A curva de transmiss~ao daatmosfera terreste apresenta as absor�c~oes caracter��sticas de componentes moleculares.FONTE: www.sc.eso.org/santiago/science/LASS2005/Presentaciones/lass02�n.pdf
Recentemente foi realizada com sucesso a detec�c~ao do uxo dos planetas HD 209458 be Tres 1 (Charbonneau et al., 2005), em situa�c~oes de oculta�c~ao, na faixa de infraverme-lho (4; 5�m e 8�m), utilizando o telesc�opio espacial Spitzer, podendo ser consideradaa primeira detec�c~ao da luz direta de um exoplaneta. Para esses dois casos os per��odosorbitais s~ao da ordem de poucos dias e as distâncias orbitais de alguns cent�esimosde UA, ou seja, est~ao bem pr�oximos da estrela, portanto s~ao muito quentes, comemiss~ao t�ermica consider�avel, possibilitando a detec�c~ao.
Apesar de serem mais favor�aveis para a detec�c~ao fotom�etrica, observa�c~oes no infra-vermelho, por se tratar de comprimentos de ondas maiores que o vis��vel, s~ao menosfavor�aveis para a resolu�c~ao angular, sendo assim mais dif��cil a obten�c~ao de imagens.Por�em, existem projetos em andamento de telesc�opios espaciais, que far~ao uso deinterferômetros que poder~ao atingir inclusive a precis~ao necess�aria para obter ima-gens, que s~ao as miss~oes Terrestrial Planet Finder (TPF) da NASA e Darwin daEuropean Space Agency (ESA).
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4.3.2 Emiss~ao R�adio
Planetas gigantes s~ao objetos de intensa emiss~ao c��clotron em r�adio-frequências re-lacionado �as auroras, devido a entrada de part��culas ionizadas do vento estelar namagnetosfera do planeta. A potência da radia�c~ao c��clotron emitida por uma part��culacom carga �e�, na freq�uência !B = e�B=mec, �e dada por:

Pcicl = 2r20c3 �v?c �2B2 (4.15)
onde r0 �e o raio cl�assico do el�etron, c �e a velocidade da luz, v? �e a componenteda velocidade das part��culas perpendicular ao campo magn�etico de intensidade B.Para calcular a luminosidade c��clotron total, multiplicamos essa express~ao pela den-sidade de part��culas do vento estelar, e pelo volume da regi~ao onde h�a a entrada depart��culas do vento estelar.
A radia�c~ao c��clotron de J�upiter excede 1010 W, podendo para os exoplanetas dotipo j�upiters-quentes, ser at�e 1000 vezes maior, pois eles recebem um uxo do ventoestelar muito maior e part��culas mais energ�eticas (maior velocidade), por estaremmais pr�oximos da estrela. O campo magn�etico tamb�em deve ser maior que o deJ�upiter.
A busca por esse tipo de emiss~ao em exoplanetas come�cou h�a mais de 20 anos(Winglee et al., 1986) e segue com v�arios grupos at�e hoje, que utilizam o Very LargeArray (VLA) para observa�c~ao de exoplanetas j�a conhecidos como � Boo, potencialemissor c��clotron em r�adio, mas ainda sem resultados satisfat�orios. Apesar desse tipode emiss~ao n~ao possuir dependência com o per��odo em sistemas de excentricidadebaixa, fato que di�culta a con�rma�c~ao da detec�c~ao, existe uma forte polariza�c~aoque n~ao deixaria d�uvidas quanto �a procedência do sinal. Para mais detalhes verCharbonneau (2004).
4.4 Efeitos na Estrela
Apresentamos a seguir, m�etodos que trazem informa�c~oes dos exoplanetas atrav�es demedidas indiretas, ou seja, sem a necessidade de observar diretamente o brilho doexoplaneta.
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4.4.1 Indu�c~ao de Atividade Cromosf�erica
Este m�etodo baseia-se no fato de que existe a possibilidade do aumento da atividadecoronal e cromosf�erica da estrela devido a presen�ca de um exoplaneta. Esse efeitoocorre devido a uma combina�c~ao de efeitos de mar�e e de intera�c~oes com o campomagn�etico, que podem ser detectados separadamente, pois efeitos de mar�e apresen-tam periodicidade P=2 e efeitos de campo magn�etico periodicidade P , onde P �e oper��odo orbital. Ambos os efeitos s~ao atenuados para maiores distâncias orbitais,com dependência / a�3 para mar�e e / a�2 para intera�c~oes magn�eticas, portanto osmelhores alvos para que ocorram grandes intera�c~oes s~ao os exoplanetas mais pr�oxi-mos da estrela-m~ae, como �e o caso dos j�upiters-quentes (Charbonneau, 2004).
Muitos sistemas est~ao sendo monitorados espectroscopicamente e fotometricamentena regi~ao do vis��vel, para poss��veis varia�c~oes peri�odicas no uxo que indiquem umaatividade induzida pelas intera�c~oes com o planeta. Esse m�etodo �e mais utilizadopara \follow-up" e n~ao para detec�c~ao, podendo ser uma importante ferramenta paraconseguir informa�c~oes complementares de sistemas j�a descobertos.
Al�em das v�arias observa�c~oes ainda sem resultados, podemos citar uma recente detec-�c~ao do aumento da emiss~ao de linhas H e K do CaII, em fase com o per��odo orbital,no sistema de HD 179949, indicando um sinal de origem magn�etica (Shkolnik et al.,2003). Esta pode ser a primeira fonte de informa�c~oes acerca do campo magn�etico deum exoplaneta.
Podemos tamb�em citar aqui um esfor�co nosso em realizar um acompanhamento fo-tom�etrico das estrelas 55 Cnc, � Boo e HD 162020, utilizado para testar nossa t�ecnicade fotometria de estrelas brilhantes. Estas observa�c~oes foram realizadas nos mesmosdias que os alvos estavam sendo observados em freq�uências de r�adio no Giant Me-trewave Radio Telescope (GMRT), na �India. Observa�c~oes complementares desse tipos~ao importantes para o caso de ocorrer um evento na estrela, como por exemplo umaeje�c~ao de massa coronal, observada na regi~ao vis��vel do espectro, e depois conseguirobserva�c~oes de uma poss��vel atividade r�adio associada ao aumento da intensidadedo vento estelar incidente no planeta.
4.4.2 Velocidade Radial (VR)
Este �e sem d�uvida o mais popular de todos os m�etodos, visto que 99% de todos osexoplanetas detectados at�e hoje o foram por medidas da Velocidade Radial (VR) da
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estrela. Essa t�ecnica n~ao �e novidade, pois h�a muitos anos vem sendo amplamenteutilizada na observa�c~ao de sistemas bin�arios para a obten�c~ao de diversos parâmetrosdo sistema, como dados orbitais, massas, etc. Por�em se considerarmos um sistemabin�ario com um planeta no lugar de uma das estrelas, devido a sua baixa massa, aamplitude do movimento da estrela ser�a muito pequena.
Em um sistema de v�arios corpos girando em torno de uma estrela, onde a massa daestrela �e muito maior que a massa dos corpos, o Centro de Massa do Sistema (CMS)�e ligeiramente deslocado do Centro de Massa da Estrela (CME), fazendo com quea estrela realize movimentos orbitais em torno do CMS, e conseq�uentemente, commovimentos na dire�c~ao radial para um certo observador. Medir a velocidade dessemovimento signi�ca medir a componente da velocidade da estrela paralela a nossalinha de visada, ou seja, as velocidades de afastamento e aproxima�c~ao, para issofaz-se uso do deslocamento de linhas espectrais (��) que ocorre devido ao efeitoDoppler, dado por:

�� = vr � �c (4.16)
onde � �e o comprimento de onda observado e vr �e a velocidade radial da fonte, quepode ser relacionada com a velocidade real v, se considerarmos o ângulo � entre adire�c~ao de v e da nossa linha de visada, assim vr = vcos(�). Freq�uentemente aoinv�es de �, utilizamos o ângulo i entre a normal ao plano orbital e a nossa linha devisada, que est�a relacionado ao � da forma � = (�=2� i), assim temos vr = vsin(i).A Figura 4.3 mostra medidas de velocidade radial obtidas para o primeiro sistemadescoberto por esse m�etodo, 51 Peg.
Portanto, podendo-se medir o valor de vr, e do per��odo orbital (P ) atrav�es dasvaria�c~oes c��clicas da velocidade, vamos agora calcular os parâmetros que podem serobtidos atrav�es dessas medidas. Utilizaremos os c�alculos para �orbitas circulares, edepois expandiremos para excentricidades e 6= 0.
Para o movimento de uma estrela a uma velocidade v em torno do CMS, temos que:

vP = 2�a� (4.17)
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FIGURA 4.3 - Medidas de velocidade radial (vr) versus fase orbital para 51 Pegasi.FONTE: Kennelly et al. (1995).
ou multiplicando os dois lados por sin(i), temos,

a�sin(i) = Pvr2� (4.18)
que nos fornece um limite inferior para o raio da �orbita da estrela em torno do CMS.
Agora lembramos que podemos obter um valor para a massa da estrela a partir darela�c~ao massa/luminosidade,

M� = �b�4�dL�
�1=3M� (4.19)

que depende do brilho e da distância da estrela, que podem ser medidos por outrast�ecnicas.
A partir da terceira lei de Kepler, obtemos o valor do raio da �orbita do planeta,

ap = �GM�P 24�2 �1=3 (4.20)
onde G �e a constante gravitacional.
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Segundo a de�ni�c~ao de centro de massa temos que:
Mpap = M�a� (4.21)

onde M representa as massas e a as respectivas distâncias ao centro de massa.Utilizando as express~oes anteriores, �nalmente chegamos a uma express~ao para avelocidade radial, e podemos obter um limite inferior para a massa do planeta:
vr = Mpsin(i)� 2�GM2�P

�1=3 (4.22)
A express~ao mais completa, que inclui a excentricidade da �orbita �e dada por:

vr = Mpsin(i)� 2�GM2�P
�1=3 1(1� e2)1=2 (4.23)

onde e �e o valor da excentricidade orbital.
Para se obter experimentalmente o valor da excentricidade, utiliza-se o fato de quea forma da curva de varia�c~ao da velocidade radial �e dependente da excentricidade,assim, ao inv�es de apresentar-se como uma curva do tipo seno, ela �e deformada,podendo-se fazer modelos que utilizem um ajuste para encontrar a excentricidade. AFigura 4.4 respresenta medidas de velocidade radial obtidas do sistema de � Draconis,para a qual a excentricidade e = 0; 7 (Frink et al., 2002).
Se inserirmos os dados da Terra e de J�upiter na Equa�c~ao 4.22, obtemos os valores0; 089 m/s e 12; 46 m/s. Essas s~ao as velocidades radiais previstas para o Sol devido�a presen�ca dos respectivos planetas. Notamos que essa �e a amplitude m�axima davelocidade, considerando i = 90�.
Para atingir a precis~ao necess�aria para medir tais valores de vr com espectroscopiade alta resolu�c~ao, �e necess�ario ter grande abertura no telesc�opio e objetos-alvo re-lativamente brilhantes. At�e a d�ecada de 90, a precis~ao que se obtinha era de at�e� 1 km/s na melhor das hip�oteses, isto signi�ca duas ordens de grandeza a maisque a precis~ao necess�aria para observar um planeta do tipo de J�upiter. As t�ecnicasatuais podem chegar �a precis~ao de 3 m/s (Butler et al., 1996), su�ciente para detec-tar exoplanetas inclusive muito menores que J�upiter, considerando que eles podem
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FIGURA 4.4 - Medidas relativas de velocidade radial do sistema �Dra, durante um per��odo de aproxi-madamente 2 anos. O melhor ajuste para esses dados apresentou um valor de e = 0; 7.FONTE: (Frink et al., 2002).
estar mais pr�oximos da estrela. Contudo este limite ainda est�a longe da precis~aonecess�aria para detectar planetas como a Terra.
O grande avan�co para chegar a tal precis~ao foi na forma de calibra�c~ao do espectro,al�em, �e claro, dos telesc�opios com aberturas da ordem de 8 a 10 m de diâmetro. Acalibra�c~ao do espectro que tradicionalmente �e realizada com imagens de lâmpadaslogo ap�os a obten�c~ao da imagem da estrela, neste caso �e feita simultaneamente,eliminando v�arios efeitos que aumentavam a imprecis~ao. Para realizar a calibra�c~aosimultânea, coloca-se no caminho da luz da estrela uma câmara com um g�as queabsorve a radia�c~ao em comprimentos de onda bem conhecidos (eg. Iodo). Para issopaga-se o pre�co por perder certa quantidade de luz, e por isso a necessidade de secoletar ainda mais luz.
4.4.3 Astrometria
O efeito j�a mencionado para o m�etodo de VR, causa pequenas varia�c~oes senoidaisna posi�c~ao da estrela-m~ae, as quais podem ser detectadas atrav�es de medidas astro-m�etricas. As medidas consistem apenas no acompanhamento astrom�etrico (posi�c~aox e y) da amplitude desse movimento. Essa amplitude, expressada em ângulo, podeser relacionada aos parâmetros do sistema fazendo uso das Equa�c~oes 4.10 e 4.21,
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onde temos,
�� = MpMestrela � a�d (4.24)

Por�em, o valor de a� pode estar mascarado no movimento pr�oprio aparente da es-trela, assim, constru��mos os gr�a�cos da Figura 4.5, onde �e mostrado esse efeito emum sistema para três casos. Para descrever esse movimento que a estrela realiza noc�eu, podemos escrever as equa�c~oes param�etricas das posi�c~oes x e y, em fun�c~ao dosseguintes parâmetros: a� �e o semi-eixo maior da �orbita da estrela em torno do CMS,! = 2�=P �e a frequência e vmp �e a velocidade do movimento pr�oprio. Um caso arbi-tr�ario de movimento pode ser expresso como uma composi�c~ao dos três movimentosmostrados acima.
� CASO 1 (i = 90�): Neste caso a linha de visada �e paralela ao plano orbital,e o movimento pr�oprio �e perpendicular ao movimento radial. As equa�c~oesparam�etricas para este caso s~ao:

8<:y = a�:sin(!t)x = vmpt (4.25)
� CASO 2 (i = 0�): Neste caso a linha de visada �e perpendicular ao planoorbital, e para o caso de �orbitas circulares, n~ao importa a dire�c~ao do mo-vimento pr�oprio. As equa�c~oes param�etricas para este caso s~ao:

8<:y = a�:cos(!t)x = vmpt + a:sin(!t) (4.26)
� CASO 3 (i = 90�): Neste caso a linha de visada tamb�em �e paralela aoplano orbital, mas o movimento pr�oprio �e paralelo ao movimento radial.As equa�c~oes param�etricas para este caso s~ao:

8<:y = constantex = vmpt + a�:sin(!t) (4.27)
.
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FIGURA 4.5 - Simula�c~ao de alguns poss��veis movimentos aparentes da estrela, devido ao movimentocomposto pelo movimento pr�oprio juntamente com as oscila�c~oes em torno do CMS.As três situa�c~oes diferentes, \CASO 1", \CASO 2" e \CASO 3" s~ao devido �as poss��veisvistas que podemos ter com rela�c~ao ao plano orbital.
Atrav�es da Equa�c~ao 4.24, notamos que esse m�etodo se restringe a sistemas pr�oxi-mos que apresentam maiores varia�c~oes angulares, por�em ele favorece a observa�c~aode planetas com distâncias orbitais maiores, ao contr�ario do m�etodo de VR. Outragrande vantagem que notamos �e a n~ao dependência dessa express~ao com a inclina�c~aoorbital, podendo remover a degenerescência da massa planet�aria encontrada nas ob-serva�c~oes de VR. Por isso, esse m�etodo pode ser uma boa alternativa para procurarnovos planetas e principalmente para realizar observa�c~oes complementares. O grandedesa�o ainda se encontra em como atingir a precis~ao necess�aria para observar pe-quenas varia�c~oes angulares. Tomando novamente como exemplos os planetas Terra eJ�upiter, �a uma distância de 10 pc, obtemos 3�10�7 segarc e 5�10�4 segarc, que s~aovalores ainda muito pequenos para serem medidos, dada a precis~ao dos intrumentosatuais. Por�em, para alguns exoplanetas, onde as condi�c~oes mostram-se mais favor�a-veis, j�a encontramos a determina�c~ao astrom�etrica da massa verdadeira. Benedict et
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al. (2002), utilizando o Fine Guidance Sensor (FGS) do HST, realizaram medidasdas varia�c~oes astrom�etricas da estrela Gliese 876, obtendo Mp = 1; 89� 0; 34MJup .A inclina�c~ao orbital �e determinada simultaneamente sendo i = 84� � 6�.
A precis~ao das medidas astrom�etricas permite, nos casos onde n~ao se detecta omovimento esperado, estabelecer limites inferiores para a massa, e descartar a pos-sibilidade do objeto ser um planeta, �e o que Han et al. (2001) apresentam utilizandodados do Hipparcos combinados com as medidas de VR. Nesse trabalho demonstra-se que alguns candidatos a planetas possuem massa maior que algumas dezenas daMJup, ou seja, s~ao an~as-marrons.
4.4.4 Pulsar
Apesar de praticamente todos os exoplanetas conhecidos orbitarem exclusivamenteestrelas da seq�uência principal, justamente porque as buscas s~ao realizadas preferen-cialmente nessa classe de estrelas, o primeiro planeta detectado fora do sistema solarfoi em torno do pulsar PSR1257+12 (Wolszczan, 1992). Isso devido a uma t�ecnicaque �e e�ciente somente para sistemas onde �e poss��vel medir modula�c~oes temporaisprecisas, ou seja, um pulsar.
O m�etodo se utiliza do mesmo efeito que os m�etodos de Astrometria e VelocidadeRadial (VR), por�em, para esse m�etodo o efeito importante �e a varia�c~ao no tempode viagem da luz atrav�es da �orbita causado pelo movimento da estrela em torno doCMS. Essas varia�c~oes s~ao medidas atrav�es da modula�c~ao dos tempos de chegada dospulsos e podem ser escritos como:

�T = MpMestrela � ac (4.28)
correspondente a mili-segundos para planetas com a massa da Terra. V�arios planetasj�a foram detectados por esse m�etodo, todos com massas pequenas, su�cientes paraserem planetas terrestres. A origem desses corpos ainda permanece um mist�erio,pois n~ao acredita-se que planetas possam resistir �as fases evolutivas que as estrelasatravessam at�e o est�agio de uma estrela de nêutrons, que s~ao os pulsares, portantoa migra�c~ao ou captura posterior desses corpos ainda permanece como a melhorexplica�c~ao para esses casos.
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4.5 Microlentes Gravitacionais
Este pode ser considerado o mais diferenciado dentre todos os m�etodos, isto porqueleva em considera�c~ao fenômenos f��sicos que foram estudados h�a cerca de apenas ums�eculo. A detec�c~ao �e feita atrav�es do acompanhamento fotom�etrico de uma determi-nada estrela que apresenta uma curva de luz do tipo microlente (Paczynski, 1986).Buscam-se picos secund�arios na curva de luz do evento de microlente que identi�-quem a presen�ca de um planeta. Este �e outro m�etodo com sensibilidade su�cientepara a detec�c~ao de planetas t~ao pequenos quanto a Terra, utilizando telesc�opiosterrestres.
O m�etodo �e baseado em um efeito previsto pela Teoria da Relatividade Geral deEinstein (TRG), entendido como uma manifesta�c~ao da curvatura do espa�co-tempona presen�ca de uma concentra�c~ao de massa. Em alguns casos especiais, um efeitode focaliza�c~ao pode ser produzido por essa concentra�c~ao de massa, assim como umalente, causando a ampli�ca�c~ao de um determinado objeto brilhante (e.g. uma estrela\f") que est�a passando atr�as de uma concentra�c~ao de massa (e.g. outra estrela \L").A ampli�ca�c~ao causada pela lente, varia com o n��vel de alinhamento desses doisobjetos, que se aproximam e se afastam (visualmente), atrav�es da combina�c~ao deseus movimentos pr�oprios. A Figura 4.6 ilustra a geometria e os parâmetros b�asicospara esse efeito.

FIGURA 4.6 - Ilustra�c~ao da efeito de microlente gravitacional, que focaliza parte da radia�c~ao de umaestrela fonte (F), devido a passagem da luz pelo campo gravitacional de um outraestrela lente (L) alinhada.
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A luz da estrela F, �e deetida ao redor da estrela L, produzindo um anel chamadoAnel de Einstein (AE), onde o valor do raio desse anel, RE, �e uma importante escalaespacial para o problema. No caso de microlentes, esse anel n~ao pode ser resolvido,devido �a enorme resolu�c~ao angular que seria necess�aria, assim observa-se somente acontribui�c~ao adicional de brilho devido �a presen�ca do AE, que com a evolu�c~ao doalinhamento entre as estrelas, de�ne uma forma caracter��stica da curva de luz, daqual podemos extrair os parâmetros do sistema.
A seguir, faremos o c�alculo de um modelo para a ampli�ca�c~ao ao longo do tempo,causada pelo efeito de microlente de duas estrelas perfeitamente alinhadas. Para isso,faremos uso de alguns resultados pr�evios encontrados na literatura, e.g. (Prosper,1998) e (Paczynski, 1986). Primeiramente escrevemos a de�ni�c~ao da ampli�ca�c~aoA(m), como a raz~ao entre o uxo observado (f) e o uxo constante (f0) da estrelaantes do alinhamento, em termos das respectivas magnitudes:

A(m) = 100;4(m0�m) (4.29)
Atrav�es dos valores medidos de m0 (magnitude da estrela antes do alinhamento)e mmax (magnitude medida na m�axima ampli�ca�c~ao), podemos calcular o valorda m�axima ampli�ca�c~ao, Amax, a qual ocorre na situa�c~ao onde as duas estrelas seencontram a m��nima distância u0.
A rela�c~ao entre a ampli�ca�c~ao A e a distância u, obtida a partir da TRG (Paczynski,1986), �e dada por:

u = s2� ApA2 � 1 � 1� (4.30)
A seguir, calculamos a evolu�c~ao temporal de u = u(t). �a medida que o evento ocorre,a distância u entre as duas estrelas varia, e podemos escrever a rela�c~ao geom�etricaobtida por triangula�c~ao atrav�es da velocidade projetada de alinhamento entre asduas fontes.

u(t) = su20 + �t� t0tE
�2 (4.31)
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onde t0 �e o instante onde ocorre a ampli�ca�c~ao m�axima e tE �e o tempo que a estrelaleva para cruzar o RE, que �e dado por:
RE = s�RS(dF � dL)dLdF

� (4.32)
em que d representa a distância das estrelas (F ou L) at�e n�os, e RS = 2GML=c2 �eo raio de Schwarzschild para a estrela-lente. Assim, se manipularmos as grandezas,veremos que o Raio de Einstein �e proporcional �a raiz quadrada da massa da lente:

RE /pML (4.33)
Para uma estrela do tipo solar, RE �UA, que corresponde �a regi~ao em torno daestrela onde s~ao encontrados os planetas. A presen�ca de um planeta nessa regi~ao,ampli�ca a luz, fazendo com que apare�cam picos secund�arios na curva de luz.
Agora podemos reescrever a Equa�c~ao 4.30 como A(u),

A(u) = u2 + 2upu2 + 4 (4.34)
Podemos substituir as Equa�c~oes 4.29 e 4.31 para �nalmente chegar a uma express~aogeral da magnitude observada em fun�c~ao do tempo:

m = m0 � 2; 5log
2664 u20 + � t�t0tE �2 + 2ru20 + � t�t0tE �2

ru20 + � t�t0tE �2 + 4
3775 (4.35)

Na Figura 4.7 encontra-se o gr�a�co desse modelo utilizando os parâmetros da fonteOGLE-BLG-2005-259:
At�e agora deduzimos apenas o efeito de microlente gravitacional entre duas estrelas,por�em, estamos interessados na busca por exoplanetas, assim, �e poss��vel tamb�emobter um modelo te�orico para a curva de luz com a contribui�c~ao de uma massaplanet�aria na estrela-lente. Para realizar o c�alculo desse modelo, utiliza-se um m�e-
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FIGURA 4.7 - Simula�c~ao da curva de luz produzida a partir da Equa�c~ao 4.35, com os seguintes pa-râmetros da estrela OGLE-BLG-2005-259: m0 = 14; 08, u0 = 0; 164, tE = 39; 36,t0 = 2453596; 988.
todo perturbativo aplicado ao caso de microlentes atrav�es do estudo da estrutura dac�austica gerada no sistema devido �a presen�ca de planetas (Bozza, 1999). A Figura4.8 mostra a evolu�c~ao da curva de luz de um evento de microlente onde a estrelalente possui um planeta que orbita a regi~ao pr�oxima ao RE.
A passagem da estrela-fonte pela regi~ao de c�austica gera picos secund�arios que, parao caso de OGLE-2003-BLG-235, possui uma ampli�ca�c~ao maior que A = 13, por-tanto f�acil de ser detectada fotometricamente. A massa para este caso foi calculadaem Mp = 1; 5+0;1�1;2MJup (Bond et al., 2004), por�em, mesmo para planetas com massasmenores, por exemplo da ordem de 1MTerra, ainda assim produziria uma ampli�ca-�c~ao detect�avel com a precis~ao atingida pelos telesc�opios em Terra.
Esta �e, portanto, uma t�ecnica promissora na busca de exoplanetas, contudo �e ne-cess�ario um monitoramento longo, pois esses picos ocorrem em intervalos de tempobem menores. Para estimarmos a escala de tempo em que o evento ocorre, analoga-mente ao efeito de microlente isolado na estrela, o tempo de ampli�ca�c~ao dos picossecund�arios ser�a da ordem do tempo que a estrela-fonte leva para cruzar o raio de
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FIGURA 4.8 - Modelo criado a partir de dados da fonte OGLE-2003-BLG-235, descrevendo em quatroquadros a evolu�c~ao da passagem de uma estrela-fonte por tr�as de uma estrela-lentecom planeta. Durante a passagem da estrela-fonte pela regi~ao de c�austica gerada pelapresen�ca do planeta, ocorrem picos secund�arios de ampli�ca�c~ao do brilho.FONTE: http://bulge.astro.princeton.edu/ ogle/ogle3/blg235-53.html.
Einstein, assim, igualamos a velocidade de alinhamento da estrela-fonte, da forma:

REptp = RE�t� (4.36)
onde tp e 1 t� s~ao as escalas de tempo que a estrela-fonte leva para cruzar os respec-tivos raios de Einstein. Assim podemos obter um resultado importante atrav�es da

1t� �e igual ao tempo tE , utilizado anteriormente
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Equa�c~ao 4.33,
Mp = M��tpt�

�2 (4.37)
A escala de tempo tp em que ocorre a ampli�ca�c~ao dos picos secund�arios �e da ordemde horas, por isso anteriormente hav��amos alertado para o fato de que a coberturatemporal �e um fator determinante na detec�c~ao de exoplanetas por esse m�etodo.
Como desvantagens deste m�etodo poder��amos citar a escassez dos eventos de micro-lente (s 1 : 106), e a n~ao repeti�c~ao dos eventos, podendo ser con�rmados apenascom observa�c~oes por outros m�etodos. Como as distâncias dos sistemas observadospor microlentes s~ao muito grandes (�Kpc), nenhum outro m�etodo permite atual-mente a realiza�c~ao de medidas complementares de um poss��vel sistema encontradopor microlente.
4.6 Radia�c~ao Absorvida (Trânsitos)
Este m�etodo �e baseado em um fenômeno simples, observado por exemplo em eclipsessolares e oculta�c~oes de Vênus e Merc�urio. Nestes casos a Lua ou os planetas men-cionados bloqueiam a radia�c~ao solar, impedindo que uma certa fra�c~ao do brilho doSol chegue at�e a Terra. A fra�c~ao do brilho do Sol, bloqueada devido �a oculta�c~ao porum planeta, �e dada pela raz~ao entre as �areas projetadas dos dois corpos, que s~aoproporcionais ao quadrado do raio angular � de cada corpo, ou seja:

fp = ��p��
�2 = �Rp=dpR�=d�

�2 (4.38)
onde Rp e R� representam os raios reais do planeta e da estrela ocultada, e d asdistância desses objetos at�e o observador na Terra. Em sistemas muito distantes,como �e o caso dos exoplanetas, que se encontram a dezenas de parsecs de n�os, asdistâncias dp e d� podem ser consideradas as mesmas, ou seja dp = d�. Assim, afra�c~ao do brilho de uma estrela ocultada por um exoplaneta �e Rp=R�, mostrandoa possibilidade de obten�c~ao do raio planet�ario atrav�es do simples monitoramentofotom�etrico de uma oculta�c~ao, ou seja, de um trânsito. Contudo, nem todos osplanetas apresentam trânsitos, pelo fato de que eles podem estar em uma �orbitaonde nunca passam na frente da estrela.
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4.6.1 Geometria dos Trânsitos

FIGURA 4.9 - Geometria do trânsito.
Como podemos ver na Figura 4.9, o trânsito somente ser�a observado em uma situa�c~aoparticular onde a inclina�c~ao do plano orbital do planeta com rela�c~ao a nossa linhade visada obedecer a seguinte desigualdade:

a cos(i) 6 R� + Rp (4.39)
Ou seja, �e mais f�acil ocorrer trânsitos em planetas pr�oximos de sua estrela-m~ae. Ostrânsitos portanto s~ao situa�c~oes particulares, o que torna o m�etodo e�ciente apenaspara uma pequena fra�c~ao dos sistemas planet�arios existentes.
4.6.2 Probabilidade de Observar Trânsitos
Considerando apenas fatores geom�etricos, para uma distribui�c~ao aleat�oria de incli-na�c~oes orbitais, em um sistema de uma estrela com raio R� e um planeta a umadistância orbital a, a probabilidade de ocorrência de trânsitos �e igual a pG = R�=a,o que representa uma fra�c~ao da ordem de 4% (Hale; Doyle, 1994).
Para calcular a probabilidade de observar um trânsito em uma estrela qualquer docampo, ter��amos que considerar tamb�em a fra�c~ao de estrelas com planetas (fpl). Essafra�c~ao ainda n~ao �e bem conhecida, por�em, uma primeira estimativa �e obtida a partirdos programas de busca de exoplanetas por VR (fpl � 10%). Essas buscas foram
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realizadas apenas em estrelas da seq�uência principal, dos tipos espectrais F, G e Ke da vizinhan�ca solar, segundo as quais espera-se uma incidência maior de planetasdo que para outras estrelas de idades, tipos e posi�c~oes gal�aticas diferentes, portantoa fra�c~ao de estrelas com planetas pode ser muito menor que esse valor.
Outra considera�c~ao importante para a probabilidade est�a relacionada �a coberturatemporal. A probabilidade de observar um trânsito em termos da cobertura temporal�e pt = tobs=P , onde tobs �e o tempo de observa�c~ao consecutiva, e P �e o tempo derepeti�c~ao do trânsito, ou seja, o per��odo orbital. Assim notamos que al�em de umacobertura em quantidade de estrelas observadas, tamb�em �e necess�ario uma grandecobertura temporal para aumentar a chance de detec�c~ao.
Desta forma, a probabilidade total de observar um determinado trânsito �e dada por:

Ptransito = pG � fpl � pt (4.40)
Considerando essas poss��veis restri�c~oes pergunta-se: �E realmente poss��vel observaruma quantidade razo�avel de trânsitos? Vale a pena buscar eventos t~ao raros? Aresposta para a primeira pergunta �e que apesar da ser pequena a probabilidadede observar um trânsito entre as estrelas de campo, se for realizada uma buscasistem�atica, ainda assim ter��amos a descoberta de centenas de planetas, dependendoda precis~ao que o equipamento �e capaz de atingir e da regi~ao que ele cobre. Issosigni�ca que somente olhando para uma pequena parte dos sistemas existentes, aindaassim ter��amos uma amostragem estat��stica satisfat�oria. E a segunda resposta �e quedevemos sim considerar esse m�etodo, pois ele apresenta caracter��sticas �unicas nadetermina�c~ao dos parâmetros planet�arios, como veremos a seguir.
4.6.3 Determina�c~ao dos Parâmetros Planet�arios
A observa�c~ao de exoplanetas via trânsito �e feita a partir do monitoramento de varia-�c~oes das contagens de f�otons da estrela (curva de luz), que �e diminu��da na passagemdo planeta. A profundidade m�axima dessa varia�c~ao fotom�etrica �e dada pela raz~aoentre o a varia�c~ao total de uxo e o uxo nominal da estrela, que �e igual �a fp, assim,

�FF = �RpR�
�2 (4.41)
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o que representa para os planetas gigantes um decr�escimo da ordem de 2% do bri-lho da estrela. Assim, da mesma forma que de�nimos anteriormente para outrosm�etodos, a condi�c~ao de detectabilidade para os trânsitos �e dada por,
� < �RpR�

�2 (4.42)
A observa�c~ao de v�arios trânsitos de um mesmo planeta possibilita a combina�c~ao dascurvas de luz em fase, proporcionando um aumento na precis~ao fotom�etrica por umfator 1=pN , onde N �e o n�umero de trânsitos observados. Podemos tamb�em escreverN = tobs=P , onde P �e o per��odo orbital do planeta e tobs �e a cobertura temporalem observa�c~ao cont��nua. Dessa forma, a precis~ao fotom�etrica e conseq�uentemente olimite de detectabilidade �e dado por:

� <rtobsP
�RpR�

�2 (4.43)
Notamos que a partir da medida da profundidade do trânsito, em conjunto �as teoriasde estrutura estelar para determina�c~ao do raio da estrela, podemos obter o raio doplaneta, Rp, parâmetro que nenhum outro m�etodo apresenta a possibilidade de seobter.
Atrav�es da medida do tempo entre trânsitos consecutivos, determina-se o per��odoorbital, P , e atrav�es da aplica�c~ao da terceira lei de Kepler, 4�2a3 = G(M� +Mp)P 2,podemos obter o semi-eixo maior da �orbita, a.
Podemos ainda envolver outro dado observacional obtido atrav�es da curva de luz, adura�c~ao do trânsito, t, que �e dada por:

t = P� arcsin p(R� + Rp)2 � (a cos i)2a sin i
! (4.44)

e dela podemos obter a inclina�c~ao orbital, i, parâmetro respons�avel pela degeneres-cência na obten�c~ao da massa do planeta pelo m�etodo de VR.
At�e agora descrevemos os parâmetros que podem ser obtidos at�e mesmo para me-
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didas com pouca precis~ao fotom�etrica. Por�em se atingido um determinado n��vel deprecis~ao, j�a �e poss��vel identi�car a forma da curva de luz, como nos dados obtidoscom o telesc�opio espacial HST (Brown et al., 2001). A Figura 4.10 mostra a forma dacurva de luz com alguns parâmetros observ�aveis que est~ao vinculados a propriedadesdos planetas. Neste caso cresce o n�umero de parâmetros que podem ser determina-dos a partir de trânsitos. Seria poss��vel por exemplo at�e detectar poss��veis luas ouan�eis em torno do planeta.

FIGURA 4.10 - Forma da curva de luz do trânsito com os parâmetros observacionais.FONTE: (Brown et al., 2001).
Notamos que a Equa�c~ao 4.41 n~ao reprensenta a fun�c~ao de variabilidade adequadapara os trânsitos, pois esta deveria gerar uma fun�c~ao com queda quase linear devidoao tempo que o planeta leva para entrar na frente da estrela, e depois um fundoconstante at�e que o planeta comece a sair do trânsito. Para explicar o comportamentodessa curva, devemos levar em conta o obscurecimento de limbo na estrela-m~ae.Esse efeito faz com que as estrelas apresentem diferentes intensidades ao longo dodisco estela, sendo mais brilhantes no centro e menos brilhantes nas bordas. Aopassar o planeta na frente da estrela, mesmo depois da entrada total, inicialmente
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cobre a luz da borda da estrela, passando pela regi~ao central mais brilhante, paradepois ocultar novamente a outra borda antes de terminar o evento. O resultadopode ser visto apenas em curvas de luz de grande precis~ao, e �e observado como umarredondamento da parte mais profunda da curva, como indicado na Figura 4.10.
Em trânsitos tamb�em existe uma grande vantagem, onde uma fra�c~ao muito pequenada luz da estrela passa atrav�es da atmosfera do planeta, sendo poss��vel se fazer es-pectroscopia para a detec�c~ao de linhas de absor�c~ao devido a compostos existentesna atmosfera do planeta, como foi feito em HD 209458 b (Charbonneau et al., 2002).Obtendo o valor do raio e da massa obtemos a densidade, juntamente com o conhe-cimento de alguns compostos existentes na atmosfera do planeta, pode-se fazer ummodelo para a estrutura interna desse planeta.
4.7 Detectabilidade dos M�etodos
Para realizar o c�alculo da detectabilidade dos exoplanetas, atrav�es dos 1m�etodosmencionados nas se�c~oes anteriores, vamos sumarizar as principais equa�c~oes, mostra-das na Tabela 4.1, de forma que contenham em um dos lados o parâmetro planet�arioe no outro lado os parâmetros observ�aveis, incluindo parâmetros que podem ser ob-tidos por outros m�etodos astrof��sicos, como �e o caso da massa e raio da estrela.Dessa forma podemos investigar as faixas de detectabilidade dentro dos valores dasprecis~oes alcan�c�aveis pelos instrumentos de detec�c~ao, baseado em Gilmour e Sephton(2004).

TABELA 4.1 - Equa�c~oes para o c�alculo da detectabilidade.Equa�c~ao m�etodo(s)
ap = �pd Imagem
Rp =qFpc2d2(eh�=kTp�1)2�h�3 Imagem/EI
ap = M�Mp��d Atm
ap = �GM�P 24�2 �1=3 Tr, VR, Atm, EI e VF
Rp = R� ��q Ptobs�1=2 Tr, EI
Mp =M� � tpt��2 MG
Mpsen(i) = �M2�P2�G �1=3 vr VR

1Trânsito (Tr), Velocidade Radial (VR), Astrometria (Atm), Emiss~ao Infravermelho (EI), Emis-s~ao R�adio (ER), Varia�c~oes de Fase (VF) e Microlentes Gravitacionais (MG)
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Uma forma de visualizar os limites de detectabilidade de cada m�etodo com diversosinstrumentos, �e atrav�es do gr�a�co da massa versus semi-eixo maior/per��odo mos-trado na Figura 4.11 ou atrav�es do gr�a�co do raio versus semi-eixo maior/per��odomostrado na Figura 4.12. Nestes gr�a�cos encontramos a curva do limite de sensibili-dade de alguns projetos que utilizam m�etodos diferentes, de�nindo assim as regi~oesobserv�aveis acima de cada curva.
Em ambos os diagramas das Figuras 4.11 e 4.12, os c��rculos azuis s~ao os exoplanetase os c��rculos verdes s~ao os planetas do SS, o retângulo inscrito com as letras ZHindica uma regi~ao estimada para a zona habit�avel, de�nida segundo as caracter��sticase limita�c~oes da vida na Terra, mostrando com isso a possibilidade de detec�c~ao deplanetas como a Terra. Em todos os casos consideramos os parâmetros estelares comosendo iguais aos parâmetros do Sol. Para os m�etodos dependentes da distância aosistema, adotamos o valor de d = 10 pc e em alguns casos adotamos d = 3 pc.
No diagrama da Figura 4.11, para o m�etodo de astrometria utilizamos as precis~oesda miss~ao espacial Space Interferometric Mission (SIM) da NASA (� 1 segarc) edos telesc�opios em Terra VLT/Keck (� 25 segarc), e para o m�etodo de velocidaderadial utilizamos as precis~oes de 3 m/s (atual) e 1 m/s esperada para os pr�oximosanos. Notamos que as regi~oes de detectabilidade s~ao limitadas por duas retas, umacom derivada negativa, tra�cada a partir das equa�c~oes mostradas na Tabela 4.1 eoutra com derivada positiva, tra�cada a partir da perda de sensibilidade devido �adiminui�c~ao do tempo de observa�c~ao comparado ao per��odo orbital dos planetas.
No diagrama da Figura 4.12 utilizamos o raio ao inv�es da massa, possibilitandoaveriguar com maior seguran�ca os limites de detectabilidade para os m�etodos detrânsitos e imagem direta.
Para o m�etodo de trânsitos, utilizamos a express~ao 4.43 para tra�car a curva dedetectabilidade. Consideramos o projeto do sat�elite CoRoT/ESA que ser�a lan�cadoem 2006, na qual espera-se alcan�car uma precis~ao fotom�etrica de 0,05% (valor bas-tante conservador). Consideramos tamb�em a miss~ao Kepler/NASA na qual espera-seatingir uma precis~ao de 0,005%.
Para o m�etodo de imagem direta, adotamos a sensibilidade do projeto TPF/NASAque consiste em um interferômetro com quatro espelhos de 3,5 m operando comtecnologia de anula�c~ao para minimizar o contraste, onde espera-se atingir a capaci-
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FIGURA 4.11 - Gr�a�co da massa vs. per��odo que ilustra a detectabilidade de alguns projetos atu-ais e futuros para busca por exoplanetas com os m�etodos de Velocidade Radial eAstrometria.
dade de detectar sinais da ordem de 0,35�Jy na regi~ao do infravermelho (12�m),este valor �e da mesma ordem do uxo da Terra a 10 pc de distância. Apresentamosduas curvas diferente para o m�etodo de imagem direta, na qual em uma delas, atemperatura do planeta foi calculada a partir do aquecimento devido �a radia�c~ao daestrela-m~ae, e na outra, utilizamos a temperatura como sendo uma fun�c~ao da dis-tância �a estrela-m~ae ajustada aos dados dos planetas do SS. Notamos ainda nestegr�a�co o exoplaneta 2M1207, primeiro planeta descoberto pelo m�etodo de imagemdireta utilizando o telesc�opio VLT/ESO. Este planeta seria facilmente detectado pelamiss~ao TPF, por�em a curva de detectabilidade nos mostra o contr�ario. Isso deve-seao fato de que as temperaturas planet�arias consideradas s~ao devido ao aquecimento
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pela estrela-m~ae, por�em o planeta pode ser bem mais quente devido �a sua energiainterna. Para planetas pr�oximos e com uma atmosfera densa, como �e o caso da Terrae Vênus, deve ser considerado tamb�em o efeito estufa, que ret�em o calor e aumentaa temperatura do planeta, caracter��stica que pode ser observada na diferen�ca entrea curva te�orica e a curva emp��rica.
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FIGURA 4.12 - Gr�a�co do raio vs. per��odo que ilustra a detectabilidade de alguns projetos atuais efuturos para busca por exoplanetas com os m�etodos de Trânsitos e Imagem Direta.
Conclus~oes
A sensibilidade da instrumenta�c~ao ainda �e o principal fator limitante para a nossacapacidade em encontrar planetas terrestres (rochosos).
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Melhoras na sensibilidade do m�etodo de velocidade radial de 3 m/s para 1 m/s n~aofornecer�a a detec�c~ao de planetas terrestres, mas ainda �e o �unico m�etodo que possibi-lita uma busca sistem�atica com telesc�opios em Terra. Apenas com o surgimento denovas tecnologias que proporcionem um aumento de sensibilidade em um fator 10relativo �as t�ecnicas atuais, tornaria poss��vel atingir a zona habit�avel com o m�etodode VR.
Por outro lado, com instrumentos astrom�etricos, como �e o caso da miss~aoSIM/NASA, que ser�a lan�cada em alguns anos (�2011), seremos capazes de detectarplanetas na zona habit�avel a � 10 pc de distância.
Miss~oes espaciais como o CoRoT e Kepler, previstas para estarem em opera�c~aoainda nesta d�ecada (2007 e 2010), ir~ao detectar muitos exoplanetas pelo m�etodo detrânsitos, inclusive planetas na zona habit�avel, pois o exato limite de detectabilidadeainda depende de outros fatores que n~ao foram considerados nesta an�alise.
A miss~ao espacial TPF/NASA e a miss~ao Darwin/ESA, que n~ao foi mencionadaanteriormente, mas possui caracter��sticas semelhantes, ser~ao capazes de detectarexoplanetas na zona habit�avel atrav�es de imagens diretas, com a capacidade de me-didas espectrais, tornando poss��vel inclusive a detec�c~ao de assinaturas de atividadebiol�ogica nestes planetas.
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CAP�ITULO 5
UTILIZA�C~AO DA T�ECNICA DE FOTOMETRIA DIFERENCIAL

A fotometria consiste na medida do brilho de um determinado objeto que se de-seja estudar, por exemplo as estrelas. Para se fazer medidas do brilho das estrelas,mede-se o uxo de energia transferida atrav�es da radia�c~ao eletromagn�etica. Utili-zamos para essas medidas, detectores Coupled Charged Devices (CCD's) acopladosaos telesc�opios. A fotometria diferencial �e fundamentalmente a mesma coisa que afotometria padr~ao, por�em a medida do uxo n~ao �e absoluta, ou seja, �e feita umamedida comparativa entre o uxo de duas estrelas do mesmo campo. A seguir in-troduzimos alguns conceitos e considera�c~oes relacionados �as medidas fotom�etricasutilizadas em nossos experimentos.
Por de�ni�c~ao o uxo monocrom�atico �e a energia por unidade de �area, por unidadede tempo e por unidade de freq�uência, ou matematicamente,

dF� = dEdAdtd� (5.1)
ou o uxo integrado em freq�uência �e dado simplesmente por

dF = dEdAdt = PotenciaArea (5.2)
Outra forma de medir o brilho de um objeto, convencionalmente utilizada na astro-nomia, �e atrav�es do sistema de magnitudes, que est�a relacionada ao uxo atrav�es daseguinte express~ao:

m = �2; 5log� FF0
� (5.3)

onde F �e o uxo medido e F0 �e um uxo padr~ao para con�gurar o ponto zero daescala.
Na t�ecnica de fotometria diferencial as medidas s~ao comparativas entre duas estrelas,
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ou seja, mede-se a raz~ao entre os uxos ou simplesmente a diferen�ca de magnitudes:
m1 �m2 = �2; 5log�F1F2

� (5.4)
Notamos que neste caso n~ao h�a a necessidade de se fazer medidas de padr~oes decalibra�c~ao, como no caso de se querer medir o uxo absoluto ou a magnitude deuma determinada estrela. Estamos interessados em medir varia�c~oes no brilho dessaestrela, bastando assim apenas tomarmos como compara�c~ao uma estrela de brilhobastante constante.
O objetivo �nal de nossos experimentos �e medir com a maior precis~ao poss��vel aevolu�c~ao temporal do brilho de uma estrela, em busca de varia�c~oes intr��nsecas, po-r�em a luz da estrela percorre um longo caminho antes de atingir o detector. Nessecaminho est~ao in�umeras fontes de ru��do como o meio interestelar, o meio interpla-net�ario do Sistem Solar, a atmosfera terrestre, as lentes do telesc�opio, os poss��veis�ltros utilizados, a janela do detector e �nalmente o pr�oprio detector. Todos esseselementos podem conter fatores vari�aveis no tempo e sens��veis a diferentes regi~oesdo espectro, causando varia�c~oes no brilho que n~ao s~ao intr��nsecas da estrela. Na at-mosfera por exemplo, temos efeitos de umidade, temperatura, camada de ar devidoa rota�c~ao terrestre, etc., ou por exemplo, at�e mesmo a sujeira ou condensa�c~oes najanela do detector s~ao elementos vari�aveis durante as observa�c~oes. Desta forma �e di-f��cil imaginar como �e poss��vel se fazer algum trabalho de precis~ao em fotometria deobjetos astronômicos com tantos fatores que prejudicam a qualidade das medidas, erealmente �e preciso considerar cuidadosamente todos eles para obten�c~ao de medidassatisfat�orias.
A fotometria diferencial �e uma t�ecnica simples e muito �util na observa�c~ao de trânsi-tos e microlentes gravitacionais, por ser uma das t�ecnicas mais precisas na medidasde pequenas varia�c~oes em brilho. A grande vantagem desta t�ecnica �e que a radia�c~aode todas as estrelas observadas em um mesmo campo de vis~ao est~ao sujeitas aosmesmos efeitos externos, ou seja, se ocorreu uma grande varia�c~ao no brilho de umadeterminada estrela devido a passagem de uma nuvem, todas as outras estrelas docampo estar~ao sujeitas ao mesmo n��vel de varia�c~ao, fazendo com que as medidasrelativas se mantenham constantes. Um fator importante a ser levado em considera-�c~ao �e o fato de que os n��veis de varia�c~ao s~ao dependentes da freq�uencia da radia�c~ao
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observada, assim, �e conveniente a escolha de estrelas de compara�c~ao que emitam emuma mesma banda de freq�uências da estrela vari�avel, ou seja, do mesmo tipo es-pectral. Para realizar essa escolha, em alguns casos, como veremos na descri�c~ao dosresultados, foram utilizadas medidas em diferentes �ltros, e assim pudemos decidirqual seria a melhor estrela de compara�c~ao. J�a em outros casos, apenas obtivemosinforma�c~oes do tipo espectral das estrelas do campo a partir da literatura.
5.1 Fotometria Diferencial de Estrelas Brilhantes
Nesta se�c~ao descrevemos os detalhes da aplica�c~ao da fotometria diferencial para ocaso de estrelas muito brilhantes (mag . 8), como �e o caso das medidas do trânsitode HD 209458 e outras estrelas brilhantes com planetas.
A raz~ao dos uxos medidos de duas estrelas �e dada por:

Rf = FVFC (5.5)
onde os ��ndices V e C indicam respectivamente estrela vari�avel e estrela de compa-ra�c~ao.
Considerando agora os desvios padr~oes em cada conjunto de dados temos:

Rf � �R = FV � �VFC � �C (5.6)
Assim, fazendo a propaga�c~ao de erros na Equa�c~oes 5.6, calculamos a variância rela-tiva �a raz~ao dos uxos:

��RRf
�2 = ��VFV

�2 + ��CFC
�2 � 2 �2V CFV FC (5.7)

Notamos que o valor do erro relativo a Rf , �e proporcional �a soma dos erros relativosda estrela vari�avel e da estrela de compara�c~ao. Como n~ao �e poss��vel atuar paradiminuir as incertezas relativas �a estrela vari�avel, a situa�c~ao ideal �e aquela em que�e poss��vel utilizar como estrela de compara�c~ao uma fonte t~ao brilhante quanto sejaposs��vel na pr�atica. Isto nem sempre �e vi�avel, como discutiremos adiante.
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Uma situa�c~ao particularmente dif��cil �e aquela em que se deseja fazer medidas de umaestrela vari�avel muito brilhante (mag < 8), com um detector de campo relativamentepequeno (da ordem da dezena de minutos de arco). A di�culdade encontra-se naausência de estrelas de uxo maior ou igual ao da estrela vari�avel no mesmo campodo detector CCD. Usualmente as estrelas muito brilhantes possuem uxo mais de3 ordens de grandeza maior que qualquer outra poss��vel estrela de compara�c~ao nocampo, e assim nos deparamos com o problema de minimizar os erros na fotometriadiferencial. Para solucionar este problema propomos duas t�ecnicas:
A primeira delas se faz na redu�c~ao dos dados, onde simplesmente somamos os uxosde v�arias estrelas existentes no campo, e utilizamos o resultado como uma �unicacompara�c~ao. Em certas situa�c~oes, mesmo este procedimento n~ao permite atingirvalor satisfat�orio para o uxo da \estrela combinada" de compara�c~ao. Neste caso,a contribui�c~ao dominante do erro na fotometria diferencial prov�em da estrela decompara�c~ao. Suponhamos, por exemplo, que existam 5 estrelas com uxos 3 ordensde grandeza menores que o da vari�avel. Desta forma, a raz~ao dos uxos passariade 1000 a 200, mantendo-se ainda 2 ordens de grandeza distante do ideal, o quen~ao satisfaz completamente, mas melhora a qualidade dos resultados. N~ao se podeesquecer de tomar o devido cuidado para, sempre que poss��vel, escolher as compa-ra�c~oes com tipos espectrais pr�oximos e principalmente para n~ao escolher nenhumaestrela vari�avel, o que comprometeria completamente as medidas. Estrelas vari�aveiss~ao relativamente comuns (1-2% dos objetos de campo), e �a medida que somamosmais estrelas as chances aumentam de incluir uma delas nos dados.
A outra t�ecnica, aplicada �a montagem instrumental, consiste na utiliza�c~ao de um�ltro neutro de densidade que cobre apenas uma certa regi~ao do detector. O objetivo�e atenuar o uxo da estrela vari�avel, supostamente brilhante demais para ter estrelasde compara�c~ao adequadas. Posicionando o telesc�opio de forma que a estrela vari�avelesteja sobre o �ltro, ela aparece como uma estrela de brilho compar�avel aos objetosna regi~ao n~ao �ltrada. A estat��stica de f�otons adequada �e obtida controlando o tempode exposi�c~ao das medidas individuais. Note-se que esta t�ecnica tamb�em permite asoma do uxo de v�arios objetos de compara�c~ao, se necess�ario.
Utilizamos um �ltro neutro de densidade, com um fator de atenua�c~ao igual a 200, oque nos d�a uma diminui�c~ao de 5,7 magnitudes, sendo assim, uma poss��vel estrela demagnitude 6 necessitaria de estrelas de magnitude � 12 para compara�c~ao. Estas s~aosu�cientemente freq�uentes num campo de � 100 para aparecerem em bom n�umero.
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O �ltro que utilizamos, acoplado �a janela do CCD 106, possui a forma retangular ecobre metade do detector. Pode-se tamb�em utilizar �ltros com dimens~oes diferentes,su�cientes apenas para cobrir a estrela vari�avel, como no trabalho de Castellano(2000), onde foi utilizado um �ltro circular.
5.2 Aplica�c~ao do M�etodo
Para ilustrar a e�ciência do m�etodo descrito acima, realizamos observa�c~oes das es-trelas brilhantes 55 Cnc, � Boo e HD 162020, que possuem sistemas de exoplanetasdetectados atrav�es do m�etodo de velocidade radial. Esse experimento al�em de possuirum car�ater de teste da nossa metodologia, faz parte de uma colabora�c~ao internaci-onal com um projeto de observa�c~ao simultânea em r�adio (no GMRT, �India) dessesobjetos, buscando atrav�es de um monitoramento fotom�etrico preciso, eventos liga-dos a poss��veis eje�c~oes de massa coronal, que pudessem ser observados atrav�es depequenas varia�c~oes no brilho da estrela.
5.2.1 Aquisi�c~ao dos Dados
5.2.1.1 Posi�c~ao do Filtro
Atrav�es de uma an�alise pr�evia dos campos das estrelas a serem observadas, posi-cionamos o �ltro de forma que a estrela-alvo seja atenuada, e as estrelas pr�oximaspossam ser posicionadas na regi~ao livre do detector. Lembramos que a mudan�ca deposi�c~ao do �ltro n~ao era permitida durante as observa�c~oes, sendo conveniente en-contrar a melhor con�gura�c~ao para todos os alvos. Na Figura 5.1 mostramos umaimagem onde pode-se visualizar a posi�c~ao do �ltro e a escolha das estrelas de com-para�c~ao. No caso espec���co de 55 Cnc, notamos a presen�ca de uma estrela de brilhopr�oximo no mesmo campo. Ainda assim, a observa�c~ao com o �ltro de densidade �erecomend�avel (neste caso para cobrindo ambos os objetos) para se obter temposde integra�c~ao relativamente longos, que minimizem os efeitos da cintila�c~ao, e quepermitam obter imagens longe do limiar de satura�c~ao do detector.
5.2.1.2 Tempo de Exposi�c~ao
Para decidir o melhor tempo de exposi�c~ao, podem ser realizados alguns testes, ondeo tempo adequado resultaria em uma imagem onde o uxo de contagens das estrelasprincipais (vari�avel e compara�c~ao), fosse muito maior que o n��vel do uxo de Con-tagens do Fundo do C�eu (CFC), e su�cientemente menor que o limite de satura�c~ao
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FIGURA 5.1 - Imagem do campo de 55Cnc, mostrando a posi�c~ao do �ltro. Abaixo est�a a regi~ao com�ltro, e acima a regi~ao livre. As estrelas indicadas s~ao: 1 - compara�c~ao principal, 2 -55 Cnc, 3, 4, 5 e 6 - outras compara�c~oes.
do detector, assim garantimos um intervalo onde possamos tomar as medidas semprejudicar os resultados. A Tabela 5.1 mostra os dados referentes a uma seq�uênciade cinco imagens de 55 Cnc tomadas no dia 8 de mar�co de 2005.

TABELA 5.1 - Dados para o c�alculo do tempo de exposi�c~ao.tempo de exposi�c~ao 20 segundoslimite de satura�c~ao 32 000 contagensm�edia dos m�aximos de 55Cnc 823,4 contagensm�edia dos m�aximos da compara�c~ao 3158,6 contagensn��veis m�ax/m��n de 55Cnc 1004/666 contagensn��veis m�ax/m��n da compara�c~ao 4112/2025 contagensm�edia da CFC (regi~ao com �ltro) 11,2 contagensm�edia da CFC (regi~ao sem �ltro) 18,2 contagens
Notamos que as varia�c~oes podem ser grandes, por�em mantêve-se uma boa margementre as duas extremidades (ru��do e satura�c~ao), desta forma, pode-se manter sempreo mesmo tempo de integra�c~ao, o que �e conveniente para garantir a uniformidade dosdados. Note-se tamb�em que o n��vel do fundo de c�eu para a regi~ao coberta com �ltro�e essencialmente o n��vel m��nimo das contagens que se pode obter numa imagem doCCD 106. Esse n��vel �e ajustado eletronicamente para evitar que valores negativossejam submetidos ao conversor anal�ogico-digital do detector.
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5.2.1.3 Guiagem
Procuramos manter sempre a mesma posi�c~ao das estrelas sobre o detector. Por�em,existem erros no acompanhamento do telesc�opio que foram compensados manual-mente. Seria de grande benef��cio a utiliza�c~ao de um sistema de auto-guiagem, quen~ao �e dispon��vel nos telesc�opios de 60 cm. A importância de uma guiagem de boaqualidade vem do fato de que o detector possui utua�c~oes de sensibilidade depen-dentes da posi�c~ao, portanto, com uma boa guiagem garantir��amos a repeti�c~ao deum maior n�umero de medidas em uma posi�c~ao �xa do detector. A resposta do �ltrode densidade tamb�em n~ao �e uniforme espacialmente, e os efeitos dessas varia�c~oestamb�em seriam minimizados com a guiagem.
5.2.1.4 Foco
Uma t�ecnica muito comum utilizada para diminuir a concentra�c~ao de luz de umaestrela muito brilhante, a�m de evitar a satura�c~ao do detector �e a desfocaliza�c~ao,que causa um espalhamento maior da fun�c~ao pontual da imagem da estrela. Esseespalhamento pode de certa forma inserir mais ru��do nas medidas, por�em, para at�ecnica que estamos utilizando n~ao se faz necess�ario o uso da desfocaliza�c~ao.
5.2.1.5 Filtro
Para este conjunto de dados, apenas utilizamos um tipo de �ltro, pois uma poss��veltroca de �ltro interromperia a seq�uência de medidas, fazendo com que pudessemser perdidos poss��veis eventos de curta dura�c~ao. Todas as imagens foram tomadasatrav�es do �ltro V padr~ao.
5.2.1.6 Flat-Field
Um dos pontos diferenciados na utiliza�c~ao desse m�etodo �e a aquisi�c~ao e tratamentodas imagens de \at-�eld". O maior problema �e que um �unico tempo de exposi�c~aonunca �e satisfat�orio para se obter um uxo de contagens razo�avel nas duas regi~oesdo detector, devido �a presen�ca do �ltro de densidade. Para solucionar esse problema,obtivemos um conjunto de imagens com tempo adequado para a regi~ao coberta dodetector e outro com tempo adequado para a outra regi~ao. As regi~oes de interesseforam tratadas separadamente e posteriormente combinadas em uma imagem �unica.A normaliza�c~ao foi realizada pela divis~ao da imagem combinada por uma vers~aosuavizada produzida pela task BOXCAR. As bordas e regi~oes lim��trofes (n~ao utili-
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zadas em qualquer medida) entre as partes coberta/n~ao coberta do detector forammascaradas ao valor 1; 0.
5.2.2 Redu�c~ao dos Dados
Toda a redu�c~ao e tratamento dos dados foi realizada em ambiente 4Image Reduc-tion and Analysis Facility (IRAF), onde utilizamos algumas de suas rotinas (\tasks")padr~oes, inclusas no pacote do programa e outras desenvolvidas pelo professor Fran-cisco Jablonski e por mim. O diagrama da Figura 5.2 ilustra os principais passosna redu�c~ao dos dados com as respectivas tasks utilizadas em cada passo. Em es-pecial, para a extra�c~ao dos uxos, utilizamos um script IRAF chamado CHFOT,que realiza automaticamente as opera�c~oes de identi�ca�c~ao e centragem das estrelas,extra�c~ao dos uxos, c�alculo das diferen�cas de magnitude e apresenta�c~ao �nal inde-xada por data juliana heliocêntrica. Uma caracter��stica muito �util do programa �e apossibilidade de se somar todas as estrelas de compara�c~ao. Isto �e particularmenteinteressante quando o objeto-alvo acaba sendo a estrela mais brilhante do campo.
5.2.3 Resultados
Abaixo apresentamos os resultados fotom�etricos obtidos para três estrelas brilhantesque possuem exoplanetas. Maiores informa�c~oes desses sistemas podem ser obtidasnas Tabelas A.1 e ?? do apêndice A.
A Tabela 5.2 apresenta um resumo dos resultados dos testes que realizamos para foto-metria de três estrelas brilhantes, obtidos nas três noites de observa�c~oes. A qualidadedos dados da primeira noite foi de certa forma comprometida devido �a uma grandequantidade de pixels ruins que n~ao podem ser corrigidos pelo at-�eld. Ainda naprimeira noite tivemos problemas de condensa�c~ao na janela do detector e em algunsmomentos com nuvens no c�eu. Para as duas noites seguintes corrigimos o problemados pixels ruins atrav�es da constru�c~ao de uma m�ascara, onde pod��amos evit�a-los deforma que as medidas n~ao fossem comprometidas. A presen�ca de nuvens duranteas observa�c~oes, fazia com que o uxo diminu��sse consideravelmente, aumentandotamb�em o erro estat��stico da diferen�ca de magnitudes. A�m de se obter o melhorresultado que reete a capacidade real da t�ecnica, procuramos minimizar o valor doRoot Mean Square (RMS), realizando um corte em magnitude, no qual exclu��mostodas as imagens que apresentavam um aumento consider�avel na magnitude bruta

4http://iraf.noao.edu/
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FIGURA 5.2 - Esquema com os principais passos utilizados na redu�c~ao dos dados fotom�etricos.
da estrela de compara�c~ao, devido �a presen�ca de nuvens. O crit�erio utilizado para ocorte, foi baseado na raz~ao das contagens das estrelas pelas contagens de fundo doc�eu.
Para os dados brutos sem nenhuma combina�c~ao, a uma resolu�c~ao temporal < 1minuto, atingimos uma precis~ao fotom�etrica com RMS da ordem de mili-magnitudes,podendo reduzir ainda mais quando combinamos os dados, como �e mostrado na 5.8.Com essa precis~ao, estamos aptos a observar eventos que causem uma varia�c~aofotom�etrica da ordem de mili-magnitudes, com dura�c~ao de mais de 4 horas, isso
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para uma estrelas brilhante (mag = 4; 5), e utilizando um telesc�opio de 60 cm. Essascaracter��sticas s~ao bastante favor�aveis para a observa�c~ao de eventos como trânsitos,assim, para comparar a capacidade de se observar eventos como esses, gra�camos naFigura 5.8 a curva simpli�cada dos trânsitos de HD 209458 b e HD 189733 b, ondeem ambos os casos a t�ecnica se mostrou capaz de detect�a-los. Em Lopez-Morales(2005), encontramos resultados semelhantes aos nossos, no qual utiliza-se telesc�opiosde 1,0 m e ao inv�es do �ltro, faz-se uso de um diafragma na pupila de entrada paraa redu�c~ao da quantidade de luz recebida das estrelas brilhante.
TABELA 5.2 - Log das observa�c~oes.Estrela Curva de Luz Data Mag RMS Npontos texp(s) �t(s)55Cnc �g 5.3 07/03/2005 5,95 0,006 199 20 4755Cnc �g 5.4 08/03/2005 5,95 0,009 318 10 3255Cnc �g 5.5 09/03/2005 5,95 0,01 299 10 38�Boo �g 5.6 07/03/2005 4,5 0,02 170 30 58�Boo �g 5.7 08/03/2005 4,5 0,007 397 10 34�Boo (c/ bin) �g 5.8 08/03/2005 4,5 0,003 57 - 240HD162020 �g 5.9 09/03/2005 9,18 0,007 100 30 42
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CAP�ITULO 6
APLICA�C~AO DOS M�ETODOS DE DETEC�C~AO

Dentro dos equipamentos atualmente dispon��veis no Brasil, encontra-se a possibili-dade de aplica�c~ao de dois m�etodos descritos anteriormente fazendo uso da t�ecnica defotometria diferencial, esses m�etodos s~ao: TRÂNSITOS e MICROLENTES GRAVI-TACIONAIS. A seguir descrevemos os procedimentos e resultados utilizados para aobten�c~ao e tratamento dos dados que garantem a possibilidade de estudo e detec�c~aodos exoplanetas.
6.1 M�etodo de Trânsitos
Apresentamos nesta se�c~ao, os procedimentos de obten�c~ao e an�alise dos dados defotometria diferencial para a estrela HD 209458, obtidos no Mini-Observat�orio doINPE e no OPD/LNA. Este exemplo ilustra os problemas pr�aticos enfrentados naobserva�c~ao de trânsitos. Demonstramos com nossas observa�c~oes, a possibilidade derealizar detec�c~oes at�e mesmo com equipamentos modestos, como �e o caso do teles-c�opio de 28 cm. Mostraremos tamb�em a e�c�acia do m�etodo de fotometria diferencialpara estrelas brilhantes descrito no Cap��tulo 5.
6.1.1 Caracter��sticas de HD209458 b
HD 209458 b �e um dos exoplanetas observados que apresenta trânsitos, isso devidoa pequena inclina�c~ao da �orbita relativa �a linha de visada (i = 86; 1�). A detec�c~ao foirealizada primeiramente atrav�es de medidas de velocidade radial (Henry et al., 2000)com suspeita de trânsito, que foi posteriormente con�rmado atrav�es de medidasfotom�etricas (Charbonneau et al., 2000).
Segundo as observa�c~oes realizadas com o HST (Brown et al., 2001), o trânsito produzuma curva de luz do tipo caixa, com profundidade de � 0:015 mag e dura�c~ao de184; 25 minutos, o que requer uma boa precis~ao fotom�etrica. O per��odo orbital �e� 3; 52 dias.
6.1.2 Aquisi�c~ao e Redu�c~ao dos Dados
A aquisi�c~ao dos dados foram feitas atrav�es dos telesc�opios de 28cm (Mini-Observat�orio) e 0,60 m (OPD/LNA), para maiores detalhes da instrumenta�c~ao verapêndice A. Para os dois primeiros conjuntos de dados, obtidos com o telesc�opio de
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28 cm, devido ao \seeing" local muito ruim (> 3 segarc), utilizamos um redutor focalpara produzir uma raz~ao focal efetiva f/5, mantendo uma boa amostragem da PSFmas com um campo de vis~ao maior. Aumentar o campo permite observar simulta-neamente um maior n�umero de estrelas brilhantes, fato favor�avel para a fotometriadiferencial. Para esses experimentos n~ao utilizamos nenhum �ltro. Para o conjuntode dados obtidos no telesc�opio de 60 cm, aplicamos a t�ecnica de fotometria dife-rencial para estrelas brilhantes, descrita no Cap��tulo 5. Obtivemos como resultadodas observa�c~oes três curvas de luz que descreveremos a seguir, sempre indicandocomo caso 1 para os dois conjuntos de dados obtidos no Mini-Observat�orio nosdias 08/09/2004 e 15/08/2005, e caso 2 para os dados obtidos no OPD/LNA em29/08/2005.
As medidas foram iniciadas, sempre que poss��vel, cerca de uma hora antes do instanteprevisto para o in��cio do trânsito e se estenderam at�e uma hora depois do seu �nal,totalizando uma grande quantidade de imagens (� 900 no caso 1 e � 500 no caso 2).Contudo, as condi�c~oes do c�eu n~ao permaneceram totalmente est�aveis em nenhumadas três noites observadas, o que acabou aumentando muito o ru��do em alguns casos,e em outros at�e levando �a exclus~ao de algumas imagens.
No caso 1, utilizamos um tempo de exposi�c~ao de 3 segundos para garantir a opera�c~aolonge do n��vel de satura�c~ao, e foram adicionados cerca de 10 segundos de espera entreas imagens sucessivas, de modo a manter o n�umero de imagens n~ao muito grande.A temperatura do CCD esteve est�avel pr�oximo de -10�C durante a observa�c~ao. Nocaso 2, utilizamos 20 segundos de exposi�c~ao em modo \sub-imagem", para minimi-zar o tempo morto de leitura e processamento da imagem. Ainda assim obtivemosuma resolu�c~ao temporal de � 40 seg. N~ao utilizamos auto-guiagem para nenhumdos casos, isto nos levou a realizar corre�c~oes manuais freq�uentes, para manter asestrelas na mesma regi~ao do detector, evitando um poss��vel efeito de utua�c~oes desensibilidade do chip.
Tomamos imagens de at-�eld para corrigir as diferen�cas de sensibilidade pixel apixel e imagens de corrente de escuro, com o mesmo tempo de integra�c~ao das imagensde programa, para descontar posteriormente esta contribui�c~ao, que �e relativamenteimportante nos tipos de detector que utilizamos.
A redu�c~ao dos dados foi realizada no ambiente IRAF e �e bastante padr~ao, seguindoum procedimento semelhante ao descrito no Cap��tulo 5.

110



6.1.3 Resultados
Descrevemos separadamente os resultados dos casos 1 e 2, onde podemos avaliar ocomportamento da curva de luz observada e da qualidade dos dados.
Caso 1: noites de 08/09/2004 e 15/08/2005 no Mini-Observat�orio
As curvas de luz das medidas individuais (RMS de� 2%, compar�avel �a profundidadeesperada do evento) apresentadas nas Figuras 6.1 e 6.2, s~ao resultados da combina�c~aoatrav�es da m�edia a cada 20 pontos na noite de 08/09/2004 e a cada 15 pontos nanoite de 15/08/2005. Para a primeira noite, observamos um aumento no valor RMSna fase �nal do trânsito, enquanto que na segunda noite, observamos uma melhorana qualidade dos dados. Estas regi~oes de maior dispers~ao, devem-se sempre ao fatodo aumento da camada de ar que havia quando observando pr�oximo ao horizonte.Lembramos que temos uma di�culdade pr�atica para este objeto por estar localizadono hemisf�erio norte e a nossa latitude ser � �22�.

FIGURA 6.1 - Curva de luz de HD209458 e dados do HST (acima) e curva de luz da soma dascompara�c~oes (abaixo).
Uma vantagem desse procedimento de m�edia das medidas individuais �e que se podeter uma boa id�eia da precis~ao das medidas. A Figura 6.1 mostra as curvas combina-das para HD 209458 e para as estrelas de compara�c~ao somadas. Superpusemos aos
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FIGURA 6.2 - Curva de luz.
nossos resultados o per�l do trânsito observado com o HST (Brown et al., 2001). Nasegunda noite (6.2), apenas indicamos atrav�es das linhas verticais, os instantes pre-vistos para a entrada, a sa��da e o centro do trânsito. Pode-se ver que h�a consistênciaem termos de instante de in��cio, profundidade e dura�c~ao do evento. As condi�c~oesfotom�etricas mais pobres da observa�c~ao mostram que h�a limites mesmo para umat�ecnica robusta como a fotometria diferencial, uma vez que fatores como extin�c~ao erefra�c~ao diferenciais n~ao conseguem ser adequadamente levados em conta. Os resul-tados, no entanto, s~ao encorajadores quando consideramos a simplicidade e o custorelativamente baixo da instrumenta�c~ao empregada. As melhorias que podem ser re-alizadas emfun�c~ao da experiência com a aquisi�c~ao, redu�c~ao e an�alise deste conjuntode dados s~ao:

� Utilizar um campo maior para obter mais estrelas de compara�c~ao, ou sim-plesmente aplicar a utiliza�c~ao do �ltro de densidade, assim como foi descritoneste trabalho.
� Utilizar auto-guiagem para manter as estrelas em posi�c~oes �xas sobre odetector.
� Utiliza�c~ao de um �ltro, preferencialmente R ou I, para minimizar os efeitosde refra�c~ao diferencial.
� Selecionar sempre que poss��vel as estrelas de compara�c~ao por tipo espectral.
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� Aplicar na redu�c~ao dos dados o m�etodo de an�alise da diferen�ca de imagens(Alard, 2000).
Caso 2: noite de 29/08/2005 no OPD/LNA
Esse conjunto de dados obtidos em um telesc�opio de maior abertura, tem a desvan-tagem de fornecer um campo menor, por isso, mesmo utilizando um redutor focal,ainda assim ter��amos problemas em encontrar estrelas de compara�c~ao com uxosadequados. Outro problema aparece no n��vel de satura�c~ao do CCD que �e atingidorapidamente sem a possibilidade de exposi�c~oes longas, devido ao intenso brilho deHD 209458 (mV = 7; 6 mag). Assim, parece razo�avel a aplica�c~ao do m�etodo de foto-metria de estrelas brilhantes. Os resultados apresentados na Figura 6.3, apresentamum valor global do desvio padr~ao de � = 0:016 mag para todo o conjunto de da-dos brutos sem combinar, e uma m�edia dos valores individuais RMS igual a 0; 004mag para uma combina�c~ao realizada atrav�es da m�edia a cada 5 pontos, o que repre-senta uma cadência de 4 minutos. Com essa precis~ao fotom�etrica, espera-se podervisualizar tranq�uilamente o trânsito. Juntamente com os dados, est~ao indicados osinstantes previsto da entrada, sa��da e centro do trânsito.

FIGURA 6.3 - Curva de luz.
Deve-se notar que o c�eu na noite em quest~ao n~ao estava completamente aberto, comnuvens espor�adicas e nevoeiro que prejudicaram as observa�c~oes, por�em mesmo assim

113



o trânsito pode ser identi�cado.
Notamos uma queda no n��vel da estrela ap�os o t�ermino do evento comparado com osinstantes anteriores ao evento. Atribu��mos este comportamento aos efeitos de extin-�c~ao diferencial devido ao aumento da coluna de ar que a luz das estrelas atravessa aose aproximar do horizonte. Propomos uma corre�c~ao para esse efeito onde subtraimosuma fun�c~ao �(t), que equivale �a diferen�ca entre as curvas de extin�c~ao ajustadas aosdados de HD 209458 e da compara�c~ao. As curvas de extin�c~ao foram ajustadas �a umafun�c~ao exponencial da forma:

m = m0 + Ae(t�t0)=� (6.1)
A Figura 6.4 mostra os dados fotom�etricos brutos para a estrela HD 209458 (exclu��-dos os dados no per��odo de trânsito) e para a estrela que utilizamos como compa-ra�c~ao. Notamos um comportamento exponencial, ao qual realizamos um ajuste porm��nimos quadrados, e obtivemos os valores para os parâmetros da curva descritosna legenda da �gura.
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Para efetuar a corre�c~ao, primeiramente igualamos m0 = 0 em ambas as curvas deajuste, pois estamos interessados apenas na corre�c~ao da extin�c~ao e n~ao do n��velm�edio. Ent~ao, subtra��mos uma pela outra para obter a fun�c~ao �(t), dada por:
� = Ahde(t�t0;hd)=�hd � Ace(t�t0;c)=�c (6.2)

onde os ��ndices \hd" e \c" indicam os parâmetros de HD 209458 e da compara�c~ao,respectivamente. Assim, adicionamos a fun�c~ao �(t) aos dados fotom�etricos. Abaixo,na Figura 6.5 apresentamos a curva de luz com os mesmos dados apresentadosna Figura 6.3, tamb�em combinados pela m�edia a cada 5 pontos, por�em corrigidos.Esperamos que esta opera�c~ao corrija efeitos de primeira ordem de extin�c~ao diferencialdevido �a discrepância de cores entre as estrelas.

FIGURA 6.5 - Curva de luz com corre�c~ao de extin�c~ao diferencial.
6.1.4 Obten�c~ao dos Parâmetros de HD209458 b
Como vimos no Cap��tulo 4, a detec�c~ao de trânsitos em exoplanetas permite a obten-�c~ao de v�arios parâmetros do sistema. Com a precis~ao de nossas medidas podemosobter uma estimativa para o raio do planeta, a partir da profundidade do trânsito,que certamente ter�a uma incerteza muito maior que os resultados encontrados naliteratura. Por�em, a determina�c~ao do per��odo orbital pode ser melhorada, e consiste
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no trabalho que veremos a seguir.
A efem�eride de um determinado evento peri�odico de per��odo P , �e dada por:

T = T0 + PE (6.3)
onde T0 �e uma determina�c~ao experimental para o instante do evento, e E �e umn�umero inteiro que indica a quantidade de ciclos que se passou desde o instante T0at�e o instante T de previs~ao da efem�eride.
Assim vamos propagar os erros em medidas nessa equa�c~ao:

T ��T = T0 ��T0 + (P ��P )� (E ��E) (6.4)
Por�em sabemos que o erro em E �e nulo, pois ele �e sempre um n�umero inteiro, assim:

T ��T = (T0 + PE)� (�T0 + �PE) (6.5)
notamos na Equa�c~ao 6.5 que o erro do instante previsto pela efem�eride �e proporcionalao valor de E, ou seja, quanto mais tempo para o futuro se tentar calcular a efem�eride,maior ser�a a incerteza. Isso nos diz tamb�em que quanto mais espa�cados est~ao osvalores que utilizamos em T0 para um ajuste linear a�m de determinar o per��odo,menor ser�a o erro do c�alculo do per��odo, e conseq�uentemente teremos uma efem�eridemais con��avel.
Assim, utilizamos os valores do instante central dos trânsitos que observamos,juntamente com medidas de T0 de v�arios autores, desde a descoberta do trânsitoem 2000. Apresentamos abaixo todos os valores utilizados em nossa determina�c~aodo per��odo na Tabela 6.1.
Gra�camos os valores da Tabela 6.1, e ajustamos os pontos por uma fun�c~ao linearpara obter um valor do per��odo orbital de HD 209458 b, os resultados est~ao mostradosna Figura 6.6
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TABELA 6.1 - Dados do instante central do trânsito de HD209458 b.Autor Tc (HJD) ��T ECharbonneau et al. (2000) 2451430.82227 0.0030 -619Jha et al. (2000) 2451497,7974 0,00200 -600Brown et al. (2001) 2451659,93675 0,00010 -554Sullivan e Sullivan (2003) 2451751,580 0,003 -528Sullivan e Sullivan (2003) 2451860,8459 0,003 -497Sullivan e Sullivan (2003) 2451867,8965 0,002 -495Schultz et al. (2003) 2452223.89617 0.00025 -394Wittenmyer et al. (2005) 2452854.82532 0.00014 -215Este trabalho (2004) 2453256.64100 0.005 -101Este trabalho (2005) 2453598.54 0.005 -4Este trabalho (2005) 2453612.643 0.003 0
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FIGURA 6.6 - Dados da Tabela 6.1 ajustados por uma fun�c~ao linear T = T0+PE, para obten�c~ao doper��odo orbital de HD209458 b. O ajuste resultou em P = 3; 524740� 0; 000003.
Assim, �nalmente temos a efem�eride dos trânsitos de HD 209458 b:

T = HJD2453612; 640� 0; 001 + (3; 524740� 0; 000003)� E (6.6)
O c�alculo de uma efem�eride com boa precis~ao possibilita fazer previs~oes igualmenteprecisas do instante do trânsito. Fazendo uma an�alise da diferen�ca entre o valorobservado e o valor calculado pela efem�eride, pode-se procurar poss��veis varia�c~oesno per��odo, que podem ser devidos �a presen�ca de massas adicionais no sistema, como
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outros planetas menores. Abaixo apresentamos na Figura 6.7 o diagrama O-C, parabusca de poss��veis varia�c~oes no per��odo orbital do planeta.
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FIGURA 6.7 - Diagrama Observado menos Calculado (O-C).
Um ajuste parab�olico ponderado pelo diagrama O-C da Figura 6.7 indica que oper��odo orbital do planeta est�a diminuindo. Embora a detec�c~ao seja signi�cativaao n��vel de apenas 1�, sua con�rma�c~ao ter�a grande importância para o estudo daevolu�c~ao dos j�upiters-quentes. A efem�eride com per��odo vari�avel que melhor se ajustaaos dados da tabela 6.1 �e dada por:

T = HJD 2453612; 63408� 7; 8� 10�4++(3; 5247379� 3; 5� 10�6)� E � (9; 27� 10�9 � 4; 4� 10�9)� E2 (6.7)
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6.2 M�etodo de Microlentes Gravitacionais
Nesta se�c~ao descrevemos os resultados obtidos em um experimento onde observamosdois alvos indicados pelo Dr. John Greenhill da Universidade da Tasmania, do pro-jeto Probing Lensing Anomalies NETwork (PLANET), para avaliar a possibilidadede utiliza�c~ao dos telesc�opios brasileiros em colabora�c~ao ao seu projeto juntamentecom o projeto the Optical Gravitational Lensing Experiment (OGLE) na busca deplanetas atrav�es do m�etodo de microlentes gravitacionais.
Um evento de microlente �e dependente do alinhamento perfeito de duas estrelas,sendo assim �e um evento muito raro, por�em existem regi~oes onde a popula�c~ao deestrelas do campo �e grande, como s~ao as regi~oes do centro gal�atico e das nuvensde magalh~aes, aumentando consideravelmente a probabilidade de ocorrência de umevento de microlentes. �E justamente para essas regi~oes do c�eu que est~ao focadas asobserva�c~oes dos projetos OGLE e PLANET, que descreveremos a seguir.
6.2.1 Os Projetos OGLE & PLANET
O projeto 1OGLE consiste em um telesc�opio constru��do no Chile exclusivamente paraobserva�c~oes fotom�etricas, multi-banda, das regi~oes do centro gal�atico e das nuvens demagalh~aes, a�m de observar principalmente eventos de microlentes gravitacionais.Apesar do car�ater restrito do projeto, j�a existem contribui�c~oes em diversas �areasque utilizam seus dados, como a observa�c~ao de quasares, variabilidades estelares emgeral, e inclusive uma grande contribui�c~ao na descoberta de diversos exoplanetaspelo m�etodo de trânsitos.
O projeto 2PLANET nasceu atrav�es de uma colabora�c~ao internacional entre astrô-nomos com acesso a telesc�opios no Chile, �Africa do Sul e Austr�alia, permitindo umaexcelente cobertura observacional em longitude. A �nalidade do projeto �e o acom-panhamento de eventos de microlentes, e o estudo de poss��veis anomalias nas curvasde luz, visando principalmente a detec�c~ao de exoplanetas. Apenas três eventos queevidenciam a descoberta de exoplanetas por esse m�etodo foram observados at�e hoje(Udalski et al., 2005), (Bond et al., 2004) e (Beaulieu et al., 2006). Os eventos de mi-crolentes s~ao relativamentes comuns e podem durar meses, por�em, j�a um evento deampli�ca�c~ao devido ao planeta, possui a dura�c~ao de apenas algumas horas, sendoportanto muito mais dif��cil de se observar. Por isso, para descobrir planetas de forma

1http://bulge.princeton.edu/ ogle2http://planet.iap.fr
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e�ciente por esse m�etodo, �e necess�ario uma grande cobertura em observa�c~oes durantetodo o evento. Recentemente novas colabora�c~oes est~ao se integrando ao projeto paraaumentar a cobertura observacional, como �e o caso da rede RoboNet-1.0 de 3 teles-c�opios de 2 m espalhados por outras regi~oes do mundo. Tendo em vista uma poss��velcolabora�c~ao brasileira neste projeto, realizamos experimentos cujas medidas ser~aoapresentadas a seguir.
6.2.2 Redu�c~ao dos Dados
Abaixo, na Figura 6.8, apresentamos duas imagens dos campos onde foram obser-vados os eventos de microlentes. As estrelas utilizadas para a fotometria diferencialest~ao indicadas atrav�es de uma numera�c~ao. As imagens foram tomadas em um �ltrona banda IC , com tempo de exposi�c~ao de 20 segundos.

FIGURA 6.8 - Imagens no �ltro IC . Campo de 3.5' � 2.7'. 1) estrela de compara�c~ao; 2) OGLE-BLG-05-259/370; 3), 4), 5) e 6) outras compara�c~oes.
A prepara�c~ao dos dados foi realizada de forma usual, como j�a descrevemos em outrasse�c~oes, onde subtra��mos imagens de escuro e dividimos por imagens de \at-�eld"normalizados. Na realiza�c~ao da fotometria, experimentamos dois m�etodos diferen-tes, a extra�c~ao do uxo atrav�es de um abertura �xa (task APPHOT no IRAF) eoutro m�etodo onde extra��mos os uxos atrav�es do ajuste da Point Spread Function(PSF) por fun�c~ao gaussiana simpli�cada (task N2GAUSS no IRAF). Observamosque o segundo m�etodo (PSF) melhora a precis~ao fotom�etrica para campos ricos, ouseja, com uma grande quantidade de estrelas. Campos estelares como esses possuemtantas estrelas que suas fun�c~oes de resposta pontual (PSF) acabam se sobrepondo,sendo assim dif��cil de realizar fotometria de abertura em uma determinada estrela
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sem que o brilho de nenhuma outra estrela inter�ra na medida. Por�em, apesar damelhor qualidade apresentada para estrelas sobrepostas por outras, no caso espec��-�co de nosso experimento, os resultados se apresentaram equivalentes para os doism�etodos. A escolha das estrelas de compara�c~ao foi baseada na similaridade em mag-nitude e tipo espectral, e tamb�em no crit�erio de isolamento. Combinamos os dados�nais, fazendo a m�edia a cada 10 pontos adjacentes.
6.2.3 Resultados e Discuss~oes
Abaixo apresentamos nas Figuras 6.9 e 6.10 os resultados �nais dos dados reduzidoscom um ajuste pelo modelo desenvolvido no Cap��tulo 4.

FIGURA 6.9 - Dados reduzidos e modelo te�orico ajustado aos dados (linha s�olida).
Uma maneira e�ciente de procurar anomalias na curva de luz, tais como picos secun-d�arios devido a presen�ca de exoplanetas, �e gra�cando os res��duos, ou seja, a diferen�caentre os valores observados e calculados em fun�c~ao do tempo. A partir destes gr�a-�cos, encontrados na Figura 6.11, somos capazes de encontrar desvios sistem�aticosdo modelo, causados pela presen�ca de um poss��vel planeta. Estes gr�a�cos tamb�emnos mostram a qualidade de nossas medidas, podendo assim fazer uma avalia�c~ao daprecis~ao que podemos alcan�car para uma poss��vel detec�c~ao.
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FIGURA 6.10 - Dados reduzidos e modelo te�orico ajustado aos dados (linha s�olida).

FIGURA 6.11 - Gr�a�cos da evolu�c~ao temporal dos res��duos expressados em unidades de � = 0; 006mag.
Apresentamos os nosso resultados nas Figuras 6.12 e 6.13, gra�cados juntamente comos dados dos projetos OGLE/PLANET, onde pode-se ter uma id�eia da contribui�c~aodeste trabalho e do ajuste �a curva de luz �nal.
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FIGURA 6.12 - Curva de luz de OGLE-BLG-2005-259 observada pelos projetos OGLE/PLANET (c��r-culos negros) e nossos dados (c��rculos vermelhos). O modelo te�orico est�a mostradocomo a linha s�olida.
6.2.4 Conclus~oes
Atrav�es desse conjunto de dados pudemos perceber na pr�atica quais s~ao as di�cul-dades encontradas na busca de planetas pelo m�etodo de microlentes gravitacionais.Sumarizamos abaixo os resultados, as limita�c~oes e as poss��veis melhorias que podemser realizadas.

� Notamos atrav�es das Figuras 6.12 e 6.13, que para esses alvos obtivemosresultados com qualidade su�ciente para agregar aos resultados dos gruposOGLE/PLANET.
� O modelo te�orico de microlentes ajusta os dados de forma satisfat�oria,
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FIGURA 6.13 - Curva de luz de OGLE-BLG-2005-370 observada pelos projetos OGLE/PLANET (c��r-culos negros) e nossos dados (c��rculos vermelhos). O modelo te�orico est�a mostradocomo a linha s�olida.
podendo com isso extrair parâmetros das estrelas que produziram o evento.

� Garantimos que nenhum evento secund�ario foi observado dentro do curtointervalo de tempo observado.
� Aplicar essa t�ecnica em estrelas menos brilhantes pode apresentar pro-blemas decorrentes da longa exposi�c~ao que seria necess�aria, e da falta deuma boa guiagem para realizar o acompanhamento durante a exposi�c~ao.Estimamos o tempo m�aximo para os telesc�opios do OPD/LNA em aproxi-madamente um minuto.
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� Para poss��veis programas de buscas de eventos de microlentes, seria �utila cria�c~ao de um sistema de redu�c~ao automatizado, pois s�o assim seriaposs��vel reduzir as centenas de estrelas do mesmo campo, em um intervalode tempo su�ciente para o acompanhamento imediato do evento.
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CAP�ITULO 7
CONCLUS~OES E PERSPECTIVAS

Os estudos da teoria de forma�c~ao de sistemas planet�arios nos mostraram que aindah�a muita carência de dados para que os modelos possam ser testados de maneiracon��avel e produzam um entendimento mais completo. Vimos que a descoberta deplanetas em sistemas extra-solares traz grandes benef��cios para essa �area de pesquisauma vez que abre-se a possibilidade de realizar estudos estat��sticos. Vimos tamb�emque os dados que j�a possu��mos sobre exoplanetas, apesar de serem muito dependentesdos m�etodos de detec�c~ao, apresentam surpresas e novas teorias est~ao se moldandodentro dos aspectos observados.
A procura de planetas como a Terra (rochosos) �e limitada pelos instrumentos dedetec�c~ao, por�em vimos que existem diversas t�ecnicas em desenvolvimento que s~aopromissoras para a detec�c~ao desses planetas com tecnologias j�a existentes. A grandelimita�c~ao ainda est�a nos fatores atmosf�ericos que impossibilitam medidas mais preci-sas, assim, miss~oes espaciais em desenvolvimento como CoRoT/ESA, Kepler/NASA,SIM/NASA, TPF/NASA e Darwin/ESA, certamente ter~ao um importante papel nabusca desses objetos.
Vimos que apesar de necessitarmos de observa�c~oes espaciais para encontrar planetastel�uricos (em torno de estrelas da seq�uência principal), existem algumas t�ecnicas,nas quais a utiliza�c~ao de telesc�opios em Terra s~ao capazes de detectar exoplanetasgigantes e semi-gigantes com massas de at�e M > 15MTerra. Dentre esses m�etodos,encontramos que os m�etodos de trânsito e microlentes podem ser aplicados com ainstrumenta�c~ao dispon��vel no pa��s.
Trabalhamos com a t�ecnica de fotometria diferencial para a aplica�c~ao desses doism�etodos e obtivemos resultados bastante satisfat�orios. Para o caso de trânsitos,conseguimos chegar �a precis~ao de 0; 003 mag no telesc�opio de 60 cm, valor que ga-rante a detec�c~ao de trânsitos para planetas gigantes (� 0; 1R�), e ainda realizamosdiversas medidas do trânsito de HD 209458b, utilizando inclusive um telesc�opio de28 cm em um s��tio considerado ruim para astronomia. Essas medidas permitiramum estudo no qual detectamos uma varia�c~ao no per��odo orbital, signi�cativa ao n��velde 1�, necessitando portanto futuras medidas para con�rma�c~ao. Este fato mereceaten�c~ao, pois varia�c~oes no per��odo podem ser resultado de massas adicionais no sis-
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tema ou da migra�c~ao do planeta. No caso da aplica�c~ao do m�etodo de microlentesgravitacionais, tamb�em utilizando o telesc�opio de 60 cm, chegamos a precis~ao satis-fat�oria da ordem de 0; 006 mag, onde pudemos acompanhar a evolu�c~ao dos eventosOGLE-BLG-2005-256/370, demonstrando a possibilidade de colabora�c~oes com ou-tros projetos na busca por anomalias em eventos de microlentes, e possivelmente denovos exoplanetas.
A experiência obtida nesse trabalho abre a possibilidade da aplica�c~ao desses m�etodosem telesc�opios maiores, como por exemplo no Gemini ou SOAR, onde o Brasil possuidireito de utiliza�c~ao. Em especial o telesc�opio SOAR apresenta um grande potencial,pelo desempenho nas regi~oes espectrais do infravermelho pr�oximo (� 2�m) e pelaexcelente qualidade das imagens. Esta caracter��stica �e de particular valia para abusca sistem�atica por trânsitos planet�arios em aglomerados abertos mais distantesque os estudados at�e o momento, uma vez que a maior riqueza no campo seriacompensada por uma capacidade superior de separa�c~ao das fontes individuais.
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APÊNDICE A
TABELAS DE PARÂMETROS DOS EXOPLANETAS EESTRELAS-M~AE

TABELA A.1 - Tabela com os parâmetros das estrelas-m~ae.
ESTRELA � (h m s) � (� m s) Dist (pc) Espec �ltro Mag [Fe/H] ��[Fe/H] M(Msol) ��M1 14Her 16 10 23.59 43 49 18.2 18.1 K0V V 6.67 0.35 12 16CygB 19 41 51.8 50 31 03 21.4 G2.5V V 6.2 0.09 1.013 47Uma 10 59 29.29 40 25 46.09 13.3 G0V V 5.1 0.293 1.034 47Uma 10 59 29.29 40 25 46.09 13.3 G0V V 5.1 0.293 1.035 51Peg 22 57 27.98 20 46 07.79 15.36 G2IV V 5.5 0.066 55Cnc 08 52 37.60 28 20 02.6 13.4 G8V V 5.95 0.29 1.037 55Cnc 08 52 37.60 28 20 02.6 13.4 G8V V 5.95 0.29 1.038 55Cnc 08 52 37.60 28 20 02.6 13.4 G8V V 5.95 0.29 1.039 55Cnc 08 52 37.60 28 20 02.6 13.4 G8V V 5.95 0.29 1.0310 70Vir 13 28 26.54 13 47 12.43 22 G4V V 5 0.03 1.111 BD-103166 10 58 28.78 -10 46 13.39 28.94 G4V V 10 0.5 1.112 "Eridani 03 32 55.84 -09 27 29.74 3.2 K2V V 3.73 -0.1 0.813 Gl581 15 19 26 -07 43 20 6.26 M3 V 10.55 -0.25 0.3114 Cephei 23 39 20.85 77 37 56.19 11.8 KIIV V 3.225 015 Gl86 02 10 14.42 -50 50 00.5 11 K1V V 6.17 0.24 0.7916 GJ3021 00 16 12.68 -79 51 04.25 17.62 G6V V 6.59 0.2 0.917 GJ436 11 42 11.09 26 42 23.65 10.2 M2.5 V 10.68 0.25 0.41 0.0518 Gliese876 22 53 13.4 -14 15 13 4.72 M4V V 10.17 0.313 0.3219 Gliese876 22 53 13.4 -14 15 13 4.72 M4V V 10.17 0.313 0.3220 Gliese876 22 53 13 -14 15 13 4.72 M4V V 10.17 0.02 0.2 0.3221 HD101930 11 43 30.11 -58 00 24.79 30.49 K1V V 8.21 0.17 0.06 0.74 0.0522 HD102117 11 44 50.46 -58 42 13.35 42 G6V V 7.47 0.18 0.05 0.95 0.0523 HD102195 11 45 42 02 49 17 28.98 K0V V 8.05 -0.09 0.13 0.928 0.01424 HD104985 12 05 15.11 76 54 20.64 102 G9III V 5.797 0.35 1.525 HD106252 12 13 29.50 10 02 29.89 37.44 G0 V 7.36 0.16 1.0526 HD10647 01 42 29.32 -53 44 27.00 17.3 F8V V 5.52 0.03 0.04 1.0727 HD10697 01 44 55.82 20 04 59.33 30 G5IV V 6.292 0.15 1.128 HD108147 12 25 46.27 -64 01 19.51 38.57 F8 V 6.99 0.2 0.06 1.27 0.0229 HD108874 12 30 26.88 22 52 47.38 68.5 G5 V 8.76 0.14 130 HD108874 12 30 26 22 52 47 68.5 G5 V 8.76 0.14 131 HD109749 12 37 16 -40 48 43 59 G3IV V 8.1 0.25 0.05 1.2 0.132 HD111232 12 48 51.75 -68 25 30.54 29 G8V V 7.61 0.36 0.04 0.7833 HD114386 13 10 39.82 -35 03 17.21 28 K3V V 8.8 0.0334 HD114729 13 12 44.26 -31 52 24.05 35 G3V V 6.69 0.22 0.9335 HD114762 13 12 19.74 17 31 01.64 27.6 F9V V 7.3 -0.5 0.82(continua)
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TABELA A.1 - (Continua�c~ao)ESTRELA � (h m s) � (� m s) Dist (pc) Espec �ltro Mag [Fe/H] ��[Fe/H] M(Msol) ��M36 HD114783 13 12 43.79 -02 15 54.14 22 K0 V 7.57 0.33 0.9237 HD117207 13 29 21.11 -35 34 15.58 33 G8VI V 7.3 0.27 1.0438 HD117618 13 32 25.55 -47 16 16.90 38 G2V V 7.18 0.04 0.08 1.05 0.0539 HD118203 13 34 02 53 43 42 88.6 K0 V 8.05 0.1 1.23 0.0340 HD11964 01 57 09.61 -10 14 32.73 33.98 G5 V 6.42 1.12541 HD11977 01 54 56 -67 38 50 66.5 G8.5III V 4.7 -0.21 0.1 1.91 0.2142 HD121504 13 57 17.24 -56 02 24.15 44.37 G2V B 7.54 0.16 143 HD12661 02 04 34.29 25 24 51.5 37.16 G6V V 7.44 0.37 0.07 1.0744 HD12661 02 04 34.29 25 24 51.5 37.16 G6V V 7.44 0.37 0.07 1.0745 HD128311 14 36 00.56 09 44 47.46 16.6 K0 V 7.51 0.08 0.846 HD128311 14 36 00.56 09 44 47.46 16.6 K0 V 7.51 0.08 0.847 HD130322 14 47 32.73 -00 16 53.3 30 K0V V 8.05 0.02 0.7948 HD13189 02 09 40.17 32 18 59.16 185 K2II V 7.57 249 HD134987 15 13 28.67 -25 18 33.64 25 G5V V 6.45 0.23 1.0550 HD136118 15 18 55.47 -01 35 32.59 52.3 F9V V 6.9 0.065 1.2451 HD141937 15 52 17.55 -18 26 09.83 33.46 G2 V 7.25 0.16 152 HD142022 16 10 15.02 -84 13 53.80 35.87 K0V V 7.7 0.19 0.04 0.9953 HD142415 15 57 40.79 -60 12 00.92 34.2 G1V V 7.34 0.21 0.05 1.0354 HD142 00 06 19.18 -49 04 30.68 20.6 G1IV V 5.7 0.04 1.155 HD147513 16 24 01.29 -39 11 34.72 12.9 G3 V 5.376 0.03 0.9256 HD149026 16 30 29 38 20 50 78.9 G0IV V 8.15 0.36 0.05 1.3 0.157 HD149143 16 32 51 02 05 05 63 G0IV V 7.9 0.26 0.05 1.21 0.158 HD150706 16 31 17.59 79 47 23.18 27.2 G0 V 7.029 0.1359 HD154857 17 11 15.72 -56 40 50.86 68.5 G5V V 7.25 0.23 0.03 1.17 0.0560 HD160691 17 44 08.70 -51 50 02.59 15.3 G3IV-V V 5.15 0.09 1.0861 HD160691 17 44 08.70 -51 50 02.59 15.3 G3IV-V V 5.15 0.09 1.0862 HD160691 17 44 08.70 -51 50 02.59 15.3 G3IV-V V 5.15 0.09 1.0863 HD16141 02 35 19.93 -03 33 38.16 35.9 G5IV V 6.78 0.22 164 HD162020 17 50 38.36 -40 19 06.05 31.26 K2V V 9.18 0.01 0.11 0.765 HD168443 18 20 04.11 -09 35 34.6 33 G5 V 6.92 0.13 1.0166 HD168443 18 20 04.11 -09 35 34.6 33 G5 V 6.92 0.13 1.0167 HD168746 18 21 49.78 -11 55 21.66 43.12 G5 V 7.95 0.07 0.9268 HD169830 18 27 49.48 -29 49 00.71 36.32 F8V V 5.9 0.32 1.469 HD169830 18 27 49.48 -29 49 00.71 36.32 F8V V 5.9 0.32 1.470 HD177830 19 05 20.77 25 55 14.37 59 K0 V 7.175 0 1.1771 HD178911B 19 09 03 34 35 59 46.73 G5 V 7.98 0.28 0.8772 HD179949 19 15 33.23 -24 10 45.66 27 F8V V 6.254 0.02 1.2473 HD183263 19 28 24.57 08 21 28.99 53 G2IV V 7.86 0.3 1.1774 HD187123 19 46 57.45 34 25 15.8 50 G5 V 7.9 0.16 1.0675 HD188015 19 52 04.54 28 06 01.35 52.6 G5IV V 8.22 0.29 1.08(continua)
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TABELA A.1 - (Continua�c~ao)ESTRELA � (h m s) � (� m s) Dist (pc) Espec �ltro Mag [Fe/H] ��[Fe/H] M(Msol) ��M76 HD188753A 19 54 58 41 52 17 44.82 K0 V 7.43 1.06 0.0777 HD189733 20 00 43 22 42 39 19.3 K1 V 7.67 -0.03 0.0478 HD190228 20 03 00.77 28 18 24.68 66.11 G5IV V 7.3 1.379 HD190360 20 03 37 29 53 48 15.89 G6IV V 5.71 0.9680 HD190360 20 03 37 29 53 48 15.89 G6IV V 5.71 0.9681 HD192263 20 13 59.84 -00 52 00.75 19.9 K2V V 8.1 0.2 0.7982 HD195019 20 28 17.28 18 46 12.7 20 G3IV-V V 6.91 0 1.0283 HD196050 20 37 51.71 -60 38 04.13 46.9 G3V V 7.6 0 1.184 HD196885 20 39 51.88 11 14 58.73 33 F8IV V 6.398 1.2785 HD19994 03 12 46.44 -01 11 45.96 22.38 F8V V 5.07 0.23 1.3586 HD202206 21 14 57.77 -20 47 21.15 46.34 G6V V 8.8 0.21 0.05 1.1587 HD202206 21 14 57.77 -20 47 21.15 46.34 G6V V 8.8 0.21 0.05 1.1588 HD20367 03 17 40.05 31 07 37.37 27 G0 V 6.41 0.189 HD2039 00 24 20.28 -56 39 00.17 89.8 G2 V 9.01 0.1 0.16 0.98 0.0590 HD208487 21 57 19.85 -37 45 49.03 45 G2V V 7.48 0.06 0.05 1.391 HD209458 22 03 10.7 18 53 04 59.7 G0V V 7.65 0.04 1.0592 HD210277 22 09 29.49 -07 32 32.7 22 G0 V 6.63 0.16 0.9993 HD212301 22 27 30 -77 43 04 52.7 F8V V 7.7794 HD213240 22 31 00.37 -49 25 59.77 40.75 G4IV V 6.8 0.23 1.2295 HD216435 22 53 37.93 -48 35 53.82 33.3 G0V V 6.03 0.15 1.2596 HD216437 22 54 39.48 -70 04 25.35 26.5 G4IV-V V 6.064 0 1.0797 HD216770 22 55 53.71 -26 39 31.54 38 K1V V 8.1 0.23 0.998 HD217107 22 58 15.45 -02 23 42.4 37 G8IV V 6.16 0.3 0.9899 HD217107 22 58 15.45 -02 23 42.4 37 G8IV V 6.16 0.3 0.98100 HD219449 23 15 53.49 -09 05 15.85 45 K0III V 4.21101 HD222582 23 41 51.53 -05 59 08.72 42 G5 V 7.7 0.01 1102 HD23079 03 39 43.09 -52 54 57.01 34.8 F8 V 7.1 1.1103 HD23596 03 48 00.37 40 31 50.28 52 F8 V 7.24 0.32104 HD2638 00 29 59.87 -05 45 50.40 53.71 G5 V 9.44 0.16 0.05 0.93105 HD27442 04 16 29.03 -59 18 07.76 18.1 K2IV V 4.442 0.2 1.2106 HD27894 04 20 47.05 -59 24 39.01 42.37 K2V V 9.36 0.3 0.07 0.75107 HD28185 04 26 26.32 -10 33 02.95 39.4 G5 V 7.81 0.24 0.99108 HD30177 04 41 54.37 -58 01 14.72 55 G8V V 8.41 0.25 0.95109 HD330075 15 49 37.69 -49 57 48.69 50.2 G5 V 9.36 0.95110 HD33564 05 22 33 79 13 52 20.98 F6V V 5.08 -0.12 1.25111 HD33636 05 11 46.45 04 24 12.74 28.7 G0V V 7.06 0.13 0.99112 HD34445 05 17 40.98 07 21 12.03 48 G0 V 7.32 1.11113 HD3651 00 39 21.81 21 15 01.70 11 K0V V 5.8 0.05 0.79114 HD37124 05 37 02.49 20 43 50.83 33 G4V V 7.68 0.1 0.03 0.91115 HD37124 05 37 02.49 20 43 50.83 33 G4V V 7.68 0.1 0.03 0.91(continua)
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TABELA A.1 - (Continua�c~ao)ESTRELA � (h m s) � (� m s) Dist (pc) Espec �ltro Mag [Fe/H] ��[Fe/H] M(Msol) ��M116 HD37124 05 37 02.49 20 43 50.83 33 G4V V 7.68 0.1 0.03 0.91117 HD37605 05 40 01.73 06 03 38.04 42.9 K0V V 8.69 0.39 0.06 0.8 0.1118 HD38529 05 46 34.91 01 10 05.49 42.43 G4IV V 5.94 0.28 1.39119 HD38529 05 46 34.91 01 10 05.49 42.43 G4IV V 5.94 0.28 1.39120 HD39091 05 37 09.89 -80 28 08.89 20.55 G1IV V 5.67 0.09 1.1121 HD40979 06 04 29.94 44 15 37.59 33.3 F8V V 6.746 0.194 1.08122 HD41004 05 59 49.65 -48 14 22.89 42.5 K1V V 8.65 0.09 0.1 0.7123 HD4203 00 44 41.20 20 26 56.13 77.5 G5 V 8.68 0.22 1.06124 HD4208 00 44 26.65 -26 30 56.45 33.9 G5V V 7.79 0.24 0.93125 HD4308 00 44 39 -65 38 58 21.9 G5V V 6.54 -0.31 0.83126 HD45350 06 28 45.71 38 57 46.67 49 G5IV V 7.88 0.29 1.02127 HD46375 06 33 12.62 05 27 46.53 33.4 K1IV V 7.94 0.25 1128 HD47536 06 37 47 -32 20 23 123 K0II V 5.26 1.1129 HD49674 06 51 30.52 40 52 03.92 40.7 G5V V 8.1 0.25 1130 HD50499 06 52 02.02 -33 54 56.01 47.26 GIV V 7.22 1.27131 HD50554 06 54 42.82 24 14 44.01 31.03 F8 V 6.86 0.02 1.1132 HD52265 07 00 18.04 -05 22 01.78 28 G0V V 6.3 0.11 1.13133 HD59686 07 31 48.4 17 05 09.76 92 K2III V 5.45134 HD63454 07 39 21.85 -78 16 44.30 35.8 K4V V 9.37 0.11 0.07 0.8135 HD6434 01 04 40.15 -39 29 17.58 40.32 G3IV B 7.72 0.52 1136 HD65216 07 53 41.32 -63 38 50.36 34.3 G5V V 7.98 0.12 0.04 0.92137 HD68988 08 18 22.17 61 27 38.59 58 G0 V 8.21 0.24 1.2138 HD70642 08 21 28.13 -39 42 19.47 29 G5IV-V V 7.18 0.16 0.02 1 0.05139 HD72659 08 34 03.19 -01 34 05.58 51.4 GOV V 7.48 0.14 0.95140 HD73256 08 36 23.01 -30 02 15.45 36.5 G8 V 8.08 0.29 0.05 1.05141 HD73526 08 37 16.48 -41 19 08.76 99 G6V V 9 0.28 1.02142 HD74156 08 42 25.12 04 34 41.15 64.56 G0 V 7.62 1.05143 HD74156 08 42 25.12 04 34 41.15 64.56 G0 V 7.62 1.05144 HD75289 08 47 40.39 -41 44 12.45 47 G0V V 6.35 0.29 1.05145 HD76700 08 53 55.51 -66 48 03.57 1500 G6V V 8.13 0.1 0.16 1 0.05146 HD80606 09 22 37.57 50 36 13.39 58.38 G5 V 8.93 0.43 0.9147 HD81040 09 23 47 20 21 52 32.56 G2 V 7.72 -0.16 0.06 0.96 0.04148 HD82943 09 34 50.73 -12 07 46.36 27.46 G0 V 6.54 -0.32 1.05149 HD82943 09 34 50.73 -12 07 46.36 27.46 G0 V 6.54 -0.32 1.05150 HD83443 09 37 11.82 -43 16 19.93 43.54 K0V V 8.23 0.33 0.79151 HD8574 01 25 12 28 34 00 44.15 F8 V 7.12 -0.09152 HD88133 10 10 07.67 18 11 12.73 74.5 G5IV V 8 0.34 0.04 1.2 0.2153 HD89307 10 18 21.28 12 37 15.99 33 G0V V 7.06 1.27154 HD89744 10 22 10.56 41 13 46.30 40 F7V V 5.741 0.18 1.4155 HD92788 10 42 48.52 -02 11 01.52 32.82 G5 V 7.31 0.24 1.06(continua)
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TABELA A.1 - (Conclus~ao)ESTRELA � (h m s) � (� m s) Dist (pc) Espec �ltro Mag [Fe/H] ��[Fe/H] M(Msol) ��M156 HD93083 10 44 20.91 -33 34 37.27 28.9 K3V V 8.3 0.15 0.06 0.7 0.04157 HD99492 11 26 46.27 03 00 22.78 18 K2V V 7.57 0.36 0.78158 HIP75458 15 24 55.77 58 57 57.83 31.5 K2III V 3.3 0.03 1.05159 HR810 02 42 31.65 -50 48 12.3 15.5 G0V V 5.4 0.25160 OGLE-TR-10 17 51 28.25 -29 52 34.9 1500 G I 14.93 0.12 0.039 1.22 0.045161 OGLE-TR-111 10 53 17.91 -61 24 20.3 14.7 G I 15.55 0.12 0.28 0.82 0.15162 OGLE-TR-113 10 52 24.40 -61 26 48.5 1500 K I 14.42 0.14 0.14 0.77 0.06163 OGLE-TR-132 10 50 34.72 -61 57 25.9 1500 F I 15.72 0.43 0.18 1.35 0.06164 OGLE-TR-56 17 56 35.51 -29 32 21.2 1500 G V 16.6 1.04 0.05165 rhoCrB 16 01 03.39 33 18 51.5 16.7 G0V V 5.4 0.19 0.95166 TauBoo 13 47 17.34 17 27 22.31 15 F7V V 4.5 0.28 1.3167 TrES-1 19 04 09.8 36 37 57 157 K0V V 11.79 0.001 0.004 0.87 0.03168 UpsAnd 01 36 48.52 41 24 38.71 13.47 F8V V 4.09 1.3169 UpsAnd 01 36 48.52 41 24 38.71 13.47 F8V V 4.09 1.3170 UpsAnd 01 36 48.52 41 24 38.71 13.47 F8V V 4.09 1.3

TABELA A.2 - Parâmetros das estrelas-m~ae de planetas n~ao con�rmados por VR.
ESTRELA � (h m s) � (� m s) Dist (pc) Espec �ltro Mag [Fe/H] ��[Fe/H] M(Msol) ��M1 2M1207b 12 07 33.4 -39 32 54 70 M8 J 13 0.0252 BetaPicb 06 19 12.91 -58 03 15.52 45.5 K2V V 9.163 GQLupb 15 49 12.14 -35 39 03.95 140 K7V V 11.4 0.74 OGLE-05-071Lb 17 50 09 -34 40 23 52005 OGLE-05-390L 17 54 19 -30 22 38 6600 M I 14,25 0,22 0,16 OGLE235-MOA53 18 05 16.35 - 28 53 42.0 52007 PSR1257+12b 13 00 03 12 40 57 3008 PSR1257+12c 13 00 03 12 40 57 3009 PSR1257+12d 13 00 03 12 40 57 30010 PSRB1620-26b 16 23 38 -26 31 53 3800 24 1.35
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TABELA A.3 - Tabela com os parâmetros dos exoplanetas.
PLANETA M � sin i(MJup) ��M � sin i a (UA) ��a P (dias) ��P e ��e M�etodo1 14Herb 4.74 0.06 2.8 1796.4 8.3 0.338 0.011 VR2 16CygBb 1.69 1.67 798,938 0.67 VR3 47Umab 2.54 2.09 1089 3 0.061 0.014 VR4 47Umac 0.76 3.73 2594 90 0.1 0.1 VR5 51Pegb 0.468 0.007 0.052 4.23077 0.00005 0 VR6 55Cncb 0.045 0.01 0.038 0.001 2.81 0.002 0.174 0.127 VR7 55Cncc 0.784 0.09 0.115 0.003 14.67 0.0006 0.0197 0.01 VR8 55Cncd 0.217 0.04 0.24 0.005 43.93 0.021 0.44 0.01 VR9 55Cnce 3.92 0.5 5.257 0.9 4517.4 77.8 0.327 0.08 VR10 70Virb 7.44 0.48 116.689 0.4 0.01 VR11 BD-10b 0.48 0.046 3.487 0 VR12 "Eridanib 0.86 3.3 2502.1 20.1 0.608 0.28 VR13 Gl581b 0.056 0.041 5.366 0.001 0 VR14 Cepheib 1.59 2.03 902.26 6 0.2 0.069 VR15 Gl86b 4.01 0.11 15.766 0.04 0.046 0.004 VR16 GJ3021b 3.32 0.49 133.82 0.2 0.505 0.018 VR.17 GJ436b 0.067 0.007 0.0278 2.6441 0.0005 0.12 0.06 VR18 Gliese876b 1.89 0.21 61.02 0.1 VR / Atm19 Gliese876c 0.56 0.13 30.1 0.27 VR20 Gliese876d 0.023 0.003 0.0208067 5 E-07 1.93776 0.00007 0 VR21 HD101930b 0.3 0.302 70.46 0.18 0.11 0.02 VR22 HD102117b 0.14 0.03 0.149 0.01 20.67 0.04 0 0.07 VR23 HD102195b 0.48 0.049 4.115 0.001 0.006 0.003 VR24 HD104985b 6.3 0.78 198.2 0.3 0.03 0.02 VR25 HD106252b 6.81 2.61 1500 28 0.54 0.05 VR26 HD10647b 0.91 2.1 1040 37 0.18 0.08 VR27 HD10697b 6.12 2.13 1077.906 0.11 VR28 HD108147b 0.4 0.104 10.901 0.001 0.498 0.025 VR29 HD108874b 1.65 1.07 401 0.2 VR30 HD108874c 1.018 0.3 2.68 0.25 1605.8 88 0.25 0.07 VR31 HD109749b 0.28 0.0016 0.635 5.24 0.02 0.01 0.01 VR32 HD111232b 6.8 1.97 1143 14 0.2 0.01 VR33 HD114386b 0.99 1.62 872 34 0.28 0.1 VR34 HD114729b 0.82 2.08 1131.478 0.31 VR35 HD114762b 11 0.3 84.03 0.334 VR36 HD114783b 0.99 1.2 501 0.1 VR37 HD117207b 2.06 3.78 2627.08 63.51 0.16 0.05 VR38 HD117618b 0.19 0.04 0.28 0.02 52.2 0.5 0.39 0.1 VR39 HD118203b 2.13 0.07 6.1335 0.0006 0.309 0.014 VR(continua)
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TABELA A.3 - (Continua�c~ao)PLANETA M � sin i(MJup) ��M � sin i a (UA) ��a P (dias) ��P e ��e M�etodo40 HD11964b 0.11 0.229 37.82 0.15 VR41 HD11977b 6.54 1.93 711 0.07 0.4 0.07 VR42 HD121504b 0.89 0.32 64.6 0.13 VR43 HD12661b 2.3 0.83 263.6 1.2 0.035 0.03 VR44 HD12661c 1.57 2.56 1444.5 12.5 0.2 0.04 VR45 HD128311b 2.58 1.02 420 0.3 VR46 HD128311c 3.24 1.743 919 0.29 VR47 HD130322b 1.08 0.088 10.724 0.048 VR48 HD13189b 8 20 1.5 471.6 6 0.28 0.06 VR49 HD134987b 1.58 0.78 260 0.24 VR50 HD136118b 11.9 2.3 1209 24 0.37 0.025 VR51 HD141937b 9.7 1.52 653.22 1.21 0.41 0.01 VR52 HD142022b 4.4 2.8 1923 80 0.57 VR53 HD142415b 1.62 1.05 386.3 1.6 0.5 VR54 HD142b 1 0.98 337.112 0.38 VR55 HD147513b 1 1.26 540.4 4.4 0.52 0.08 VR56 HD149026b 0.36 0.03 0.042 2.8766 0.001 0 VR57 HD149143b 1.33 0.053 4.072 0.7 0.016 0.01 VR58 HD150706b 1 0.82 264 5.8 0.38 0.12 VR59 HD154857b 1.8 0.27 1.11 0.02 398.5 9 0.51 0.06 VR60 HD160691b 1.67 0.1 1.5 654.5 0.31 VR61 HD160691c 3.1 0.71 4.17 2986 30 0.57 0.1 VR62 HD160691d 0.042 9.55 30 0 VR63 HD16141b 0.23 0.35 75.56 0.4 0.21 0.15 VR64 HD162020b 13.75 0.072 8.428198 0.000056 0.277 0.002 VR65 HD168443b 7.2 0.4 0.29 58.116 0.001 0.529 0.02 VR66 HD168443c 17.1 0.4 2.87 1739.5 3.98 0.228 0.005 VR67 HD168746b 0.23 0.065 6.403 0.001 0.081 0.029 VR68 HD169830b 2.88 0.81 225.62 0.22 0.31 0.01 VR69 HD169830c 4.04 3.6 2102 264 0.33 0.02 VR70 HD177830b 1.28 1 391 0.43 VR71 HD178911Bb 6.292 0.32 71.487 0.018 0.1243 0.0075 VR72 HD179949b 0.98 0.04 3.092 0.04 VR73 HD183263b 3.69 1.52 634.23 0.38 0.03 VR74 HD187123b 0.52 0.042 3.097 0.03 0.003 VR75 HD188015b 1.26 1.19 456.46 0.15 0.09 VR76 HD188753Ab 1.14 0.1 0.0446 0.001 3.3481 0.0009 0 VR77 HD189733b 1.15 0.04 0.0313 0.0004 2.218574 0.00001 0 VR/Tr78 HD190228b 4.99 2.31 1127 42 0.43 0.08 VR79 HD190360b 1.502 0.13 4 0.2 2891 85 0.36 0.03 VR(continua)
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TABELA A.3 - (Continua�c~ao)PLANETA M � sin i(MJup) ��M � sin i a (UA) ��a P (dias) ��P e ��e M�etodo80 HD190360c 0.057 0.015 0.128 0.002 17.1 0.015 0.01 0.1 VR81 HD192263b 0.72 0.15 24.348 0.005 0 VR82 HD195019b 3.43 0.4 0.14 18.3 0.2 0.05 0.04 VR83 HD196050b 3 2.5 1289 0.28 VR84 HD196885b 1.84 1.12 386 0.3 VR85 HD19994b 2 1.3 454 19 0.15 0.09 VR86 HD202206b 17.4 0.83 255.87 0.06 0.435 0.001 VR87 HD202206c 2.44 2.55 1383.4 18.4 0.267 0.021 VR88 HD20367b 1.07 1.25 500 6 0.23 VR89 HD2039b 4.85 1.7 2.19 0.2 1192.582 150 0.68 0.15 VR90 HD208487b 0.45 0.05 0.49 0.04 123 1 0.32 VR91 HD209458b 0.69 0.05 0.045 3.52474541 0.00000025 0 VR92 HD210277b 1.24 0.03 1.097 435.6 1.9 0.45 0.015 VR93 HD212301b 0.045 0.036 2.457 0 VR94 HD213240b 4.5 2.03 951 42 0.45 0.04 VR95 HD216435b 1.49 2.7 1442.919 0.34 VR96 HD216437b 2.1 2.7 1294 0.34 VR97 HD216770b 0.65 0.46 118.45 0.4 0.37 0.06 VR98 HD217107b 1.28 0.4 0.07 7.127 0.001 0.14 0.09 VR99 HD217107c >4 >700 VR100 HD219449b 2.9 0.3 182 VR101 HD222582b 5.11 1.35 572 0.76 VR102 HD23079b 2.61 1.65 738.459 0.1 VR103 HD23596b 7.19 2.72 1558 32 0.314 0.035 VR104 HD2638b 0.48 0.044 3.4442 0.0002 0 0 VR105 HD27442b 1.28 1.18 423.841 0.07 VR106 HD27894b 0.62 0.122 17.991 0.007 0.049 0.008 VR107 HD28185b 5.7 1.03 383 2 0.07 0.04 VR108 HD30177b 9.17 1.5 3.86 0.9 2819.654 800 0.3 0.17 VR109 HD330075b 0.76 0.043 3.369 0.004 0 VR110 HD33564b 9.1 1.1 388 3 0.34 0.02 VR111 HD33636b 9.28 3.56 2447.292 0.53 VR112 HD34445b 0.58 0.51 126 0.4 VR113 HD3651b 0.2 0.284 62.23 0.63 VR114 HD37124b 0.75 0.54 152.4 0.369 0.1 0.05 VR115 HD37124c 1.2 2.5 1495 30 0.69 0.06 VR116 HD37124d 0.66 3.19 2295 0.2 VR117 HD37605b 2.4 0.26 54.02 0.2 0.677 0.01 VR118 HD38529b 0.78 0.129 14.309 0.05 0.29 0.02 VR119 HD38529c 12.7 3.68 2174.3 30 0.36 0.05 VR(continua)
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TABELA A.3 - (Continua�c~ao)PLANETA M � sin i(MJup) ��M � sin i a (UA) ��a P (dias) ��P e ��e M�etodo120 HD39091b 10.35 3.29 2063.818 0.62 VR121 HD40979b 3.32 0.811 267.2 3 0.23 0.05 VR122 HD41004b 2.3 1.31 655 37 0.39 0.17 VR123 HD4203b 1.65 1.09 400.944 0.46 VR124 HD4208b 0.8 1.67 812.197 0.05 VR125 HD4308b 0.047 0.114 15.56 0 VR126 HD45350b 0.98 1.77 890.76 37.42 0.78 0.09 VR127 HD46375b 0.249 0.041 3.024 0.04 VR128 HD47536b 4.96 1.61 712.13 0.31 0.2 0.08 VR129 HD49674b 0.12 0.0568 4.948 0 0 VR130 HD50499b 1.84 4.403 2990 0.32 VR131 HD50554b 4.9 2.38 1279 41 0.42 0.03 VR132 HD52265b 1.13 0.06 0.49 0.008 118.96 0.1 0.29 0.04 VR133 HD59686b 5.25 0.911 303 0 VR134 HD63454b 0.38 0.036 2.81782 0.000095 0 0 VR135 HD6434b 0.48 0.15 22.09 0.3 0.15 VR136 HD65216b 1.21 1.37 613.1 11.4 0.41 0.06 VR137 HD68988b 1.9 0.071 6.276 0.14 VR138 HD70642b 2 3.3 2231 400 0.1 0.06 VR139 HD72659b 2.55 3.24 2185 0.18 VR140 HD73256b 1.87 0.037 2.54858 0.00016 0.03 0.02 VR141 HD73526b 3 0.3 0.66 0.05 190.5 3 0.34 0.08 VR142 HD74156b 1.86 0.03 0.294 51.643 0.011 0.636 0.009 VR143 HD74156c 6.17 0.23 3.4 2025 11 0.583 0.039 VR144 HD75289b 0.42 0.046 3.51 0.054 VR145 HD76700b 0.197 0.017 0.049 0.004 3.971 0.001 0 0.04 VR146 HD80606b 3.41 0.439 111.78 0.21 0.927 0.012 VR147 HD81040b 6.86 0.71 1.94 1001.7 7 0.526 0.042 VR148 HD82943b 1.63 1.16 444.6 8.8 0.41 0.08 VR149 HD82943c 0.88 0.73 221.6 2.7 0.54 0.05 VR150 HD83443b 0.41 0.04 2.9853 0.0009 0.08 0.03 VR151 HD8574b 2.23 0.76 228.8 0.84 0.4 0.04 VR152 HD88133b 0.22 0.047 3.41 0.001 0 VR153 HD89307b 2.73 4.15 3090 0.27 VR154 HD89744b 7.99 0.89 256.605 0.67 VR155 HD92788b 3.86 0.97 377.7 0.27 VR156 HD93083b 0.37 0.477 143.58 0.6 0.14 0.03 VR157 HD99492b 0.122 0.119 17.038 0.00536 0.05 0.12 VR158 HIP75458b 8.64 1.34 550.651 0.71 VR159 HR810b 1.94 0.18 0.91 0.104 311.288 2.1 0.24 0.07 VR(continua)
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TABELA A.3 - (Conclus~ao)PLANETA M � sin i(MJup) ��M � sin i a (UA) ��a P (dias) ��P e ��e M�etodo160 OGLE-TR-10b 0.57 0.12 0.04162 0.00069 3.101386 0.00003 Tr / VR161 OGLE-TR-111b 0.53 0.11 0.047 0.001 4.0161 0 Tr / VR162 OGLE-TR-113b 1.35 0.22 0.0228 0.0006 1.4324758 46 0 Tr / VR163 OGLE-TR-132b 1.19 0.13 0.0306 0.0008 1.689857 0.000006 0 Tr / VR164 OGLE-TR-56b 1.45 0.23 0.0225 0.0004 1.2119189 0.0000059 0 Tr / VR165 rhoCrBb 1.04 0.22 39.945 0.04 0.15 VR166 TauBoob 4.13 0.05 3.312 0.01 VR167 TrES-1b 0.61 0.06 0.0393 0.0007 3.030065 0.000008 0.135 0.096 Tr / VR168 UpsAndb 0.69 0.059 4.617 0.0003 0.012 0.15 VR169 UpsAndc 1.89 0.829 241.5 1.1 0.28 0.11 VR170 UpsAndd 3.75 2.53 1284 0.27 0.11 VR

TABELA A.4 - Parâmetros dos planetas n~ao con�rmados por VR.
PLANETA M � sin i(MJup) ��M � sin i a (UA) ��a P (dias) ��P e ��e M�etodo1 2M1207b 5 2 55 2450 Imagem2 BetaPicb 13.5 0.5 250 4000 Imagem3 GQLupb 1 a 42 103 37 1200 yr - Imagem4 OGLE-05-071Lb 2.7 3 0.7 MG5 OGLE-05-390Lb 0,018 0,001 2,6 3800 MG6 OGLE235-MOA53 1.5-2.5 3 MG7 PSR1257+12b 6.29 E-05 6.3 E-06 0.19 25.262 0.003 0 Pulsar8 PSR1257+12c 1.35 E-02 6.29 E-04 0.36 66.5419 0.0001 0.0186 0.0002 Pulsar9 PSR1257+12d 1.23 E-02 6.29 E-04 0.46 98.2114 0.0002 0.0252 0.0002 Pulsar10 PSRB1620-26b 2.5 1 23 36525 Pulsar
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APÊNDICE B
CONFIGURA�C~OES EXPERIMENTAIS

A realiza�c~ao das medidas fotom�etricas, tais como �zemos em nossos experimentosapresentadas nos Cap��tulos 5 e 6, �e poss��vel com a utiliza�c~ao de equipamentos atu-almente bastante convencionais em observat�orios astronômicos. Abaixo segue umadescri�c~ao desses equipamentos:
B.1 Telesc�opios
Foram utilizados em nossos experimentos, os dois telesc�opios de 60 cm do OPD/LNAe o telesc�opio de 28 cm no Mini-Observat�orio do INPE em S~ao Jos�e dos Campos/SP.Apresentamos suas principais caracter��sticas nas 12Tabelas B.1, B.2 e B.3

TABELA B.1 - Telesc�opio 0; 6 m Boller & Chivens (IAGUSP) do OPD/LNA.
Sistema Ritchey-Chr�etienElemento prim�ario hiperbol�oide, � = 609 mm e F = 4284 mmElemento secund�ario hiperbol�oide, � = 166 mm e F = 1462 mmCampo 26 minarc(blindado e sem vignetting)Escala de placa (arcsec/mm) 25,09Raz~ao focal f/13,5
TABELA B.2 - Telesc�opio 0,6 m Zeiss do OPD/LNA.
Sistema CassegrainElemento prim�ario parabol�oide, � = 600 mm e F = 2400 mmElemento secund�ario hiperbol�oide, � = 183 mm e F = 750 mmCampo no foco Cassegrain 20 minarcEscala de placa (arcsec/mm) 27,5Raz~ao focal f/12,5

B.2 Detectores
Os detectores CCD s~ao aqueles dispon��veis no OPD/LNA, adquiridos e utilizadospor toda a comunidade astronômica brasileira para aquisi�c~ao de dados para pesquisa,e um outro detector CCD comercial que se encontra no Mini-observat�orio do INPE,

1Dados obtidos no site http://www.lna.br2Dados obtidos no site http://www.das.inpe.br/minioservatorio
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TABELA B.3 - Telesc�opio 28 cm do Mini-Observat�orio do INPE.
Sistema Schimidt-CassegrainElemento prim�ario parabol�oide, � = 280 mm e F = 2794 mmCampo no foco Cassegrain 8; 5� 5; 6 minarcEscala de placa (arcsec/pixel) 0,7Raz~ao focal f/10

adquirido pelo projeto vinculado aos �ns de utiliza�c~ao desse observat�orio. Abaixo,segue a descri�c~ao desses detectores nas 12Tabelas B.4, B.5 e B.6.
TABELA B.4 - CCD 301.Tipo �no, "back-iluminated", com camada ARTamanho do detector (pixels) 385 � 578Tamanho de cada pixel (�m) 22 � 22Corrente de escuro (e-/pixel.h) 30 (a 200K)N��vel de satura�c~ao (e-/pixel) 310000Controlador WIMark2eRu��do de leitura 5,3 (modo lento) e 12,8 (modo r�apido)Ganho (e-/ADU) 10,0
TABELA B.5 - CCD 106.Tipo �no, "back-iluminated", com camada ARTamanho do detector (pixels) 1024 � 1024Tamanho de cada pixel (�m) 24 � 24Corrente de escuro (e-/pixel.h) 43 (a 170K)N��vel de satura�c~ao (e-/pixel) 230000Controlador WIMark2eRu��do de leitura 4,1 (modo lento) e 9,5 (modo r�apido)Ganho (e-/ADU) 5,0

1Dados obtidos no site http://www.lna.br2Dados obtidos no site http://www.sbig.com
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TABELA B.6 - CCD SBIG ST7E.Tamanho do detector (pixels) 765 � 510Tamanho de cada pixel (�m) 9 � 9Corrente de escuro (e-/pixel.s) 1 (a 273K)N��vel de satura�c~ao (e-/pixel) 50000Ru��do de leitura 15Ganho (e-/ADU) 2,6
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