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Resumo

O sistema v Andromedae foi o primeiro sistema multiplo descoberto cujo o corpo cen-
tral é pertencente a sequéncia principal. Apesar de ser um sistema amplamente estudado
seus dados ainda possuem incertezas. A deteccdao dos planetas que orbitam a estrela v
Andromedae A foi através do método de velocidade radial. Este método revela apenas
uma faixa de possiveis valores de massas, os quais sao dependentes do valor da inclinagao
do plano de visada. A massa do planeta v And ¢ , por exemplo, pode variar entre 1,9
My e 14,57 M; , sendo M; a massa de Jupiter, dependendo da inclinacao escolhida. Os
planetas apresentam valores de excentricidade altos, o que nao é explicado pela teoria de
formagao do sistema Solar. O quarto planeta foi previsto teoricamente em 2011, com isso,
grande parte dos trabalhos realizados até agora foram considerados apenas os outros trés
planetas. Primeiramente realizamos uma breve revisao bibliografica sobre as pesquisas
feitas no Sistema v Andromedae, desde a descoberta do primeiro planeta em 1997 até
a previsao do quarto planeta em 2011. Separamos dois modelos para os nossos estudos.
Abordamos em seguida, o estudo da pertubacao secular no sistema v Andromedae A,
notamos que o modelo com massas grandes apresentam uma maior variacao de excentri-
cidade. Em sequéncia é apresentado um estudo sobre a estabilidade do quarto planeta
em diversos cenarios, mostrando que o modelo de massas pequenas tem uma maior faixa

de estabilidade quando comparado ao modelo de massas grandes.

PALAVRAS-CHAVE: Sistemas extrassolares. v Andromedae. Pertubagao Secular.
Estabilidade.
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Abstract

The system v Andromedae was the first multiplo system discovered whose the central
body belong to the main sequence. Despite to be a widely studied system your data still
have uncertainties. The detection of planets orbiting the star v Andromedae A was made
using the radial velocity method. This method only give us possible values of masses,
which are dependent on the value of the target plane tilt. The mass of the planet v
And c, for example, can have a mass range between 1.9M; and 14.57M;, depending on
the chosen inclination. The planets have high eccentricity values, which is not explained
by the Solar System formation method. At this moment we know four planets for this
system. The fourth planet was predicted theoretically in 2011, with this, the works made
untill now, just included three other planets. First we conducted a brief literature review
on the research done about the system v Andromedae, since the discovery of the first
planet in 1997 untill the fourth planet in 2011. We separate two models for our studies.
We approach then the study of secular perturbation in the system v Andromedae A, we
note that the model with large masses have a greater variation of eccentricity. In sequence
presents a study on the stability of the fourth planet in different scenarios, showing that
the model of small masses have a greater range of stability when compared to the model

of large masses.

KEYWORDS: Extrasolar Systems. v Andromedae. Secular perturbation. Stability.
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Introducao

Com o advento da fotografia e da espectroscopia os catélogos estelares cresceram em
numero de estrelas e em quantidade de propriedades fisicas para caracteriza-las. Uma
das estrelas do Catélogo Henry Draper, a HD 9826 é a v-ésima estrela na constelagao
de Andromedae. Esta estrela desde cedo foi classificada como uma estrela de grande
movimento proprio, o que significa que esta estrela é relativamente proxima do Sol, uma
distancia de somente 13,47pc (1 parsec corresponde a 3,2616 anos luz). A estrela v
Andromedae A é espectralmente classificada como F8 V| ou seja, é uma estrela mais
brilhante do que o Sol, com 3,57 L, onde L, corresponde a luminosidade do Sol . A partir
do seu brilho estima-se a massa de 1,3 M, e um raio de 1,56 R, onde M e Ry, ,corresponde
a massa e raio do sol, respectivamente (Butler et al.,1999; Curiel et al., 2011).

A estrela v Andromedae A faz parte de um sistema binério cuja a segunda estrela, v
Andromedae B, uma ana vermelha de classificagao M4.5 V esté localizada a uma distancia
(no plano do céu) de cerca de 750 UA da estrela primaria. Nao ha certeza sobre a distancia
de separacao entre as duas estrelas pois o deslocamento ao longo da linha de visada entre
nos e as estrelas v Andromeda A é desconhecida, assim este valor é uma separagao minima.
A binaria foi descoberta em 2002, em dados coletados como parte do “Two Micron All
Sky Survey”, cujo o objetivo foi um levantamento de todo o céu em trés faixas de onda
infravermelhos, tendo sido realizadas as observacgoes para a pesquisa entre 1997 e 2001,
em Mt. Hopkins, Arizona para os dados Hemisfério Norte e do Observatério Cerro Tololo
Inter-American, Chile, para o hemisfério sul. A estrela é menos massiva e muito menos
luminosa que o Sol (Lowrance et al., 2002).

A paritr das observagoes na velocidade radial, uma oscilagdo de 10m/s indicou a exis-
téncia de um planeta orbitando v Andromedea A (denotaremos apenas como v Androme-
dae) identificada por Butler et al. (1997). Este planeta, que passou a ser denotado como
v Andromedea b (v And b), é um objeto sub-jupiteriano com uma massa estimada de
0,69 My, onde M corresponde a massa de Jupiter, orbitando muito préximo do corpo cen-
tral, com um periodo orbital inicialmente estimado em 12 dias e posteriormente revisado
para menos do que 9dias (Butler et al., 1997).

Em 1999, Butler et al., anunciou a descoberta de mais dois planetas orbitando a estrela
v Andromedae, v And c e v And d, detectados através da técnica de Doppler. Esta técnica,

também chamada de técnica de velocidade radial, foi a responsével por diversas detecgoes
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Figura 1: SiSTEMA UPSILON ANDROMEDAE. Na constela¢cdo de Andromeda temos a galaxia
de Andromeda como principal objeto. A estrela v Andromedae A esté a direita. A esquerda
temos uma imagem do General Stars Catalog de 60 minutos de arco de largura por 40 minutos
de arco de altura centrada na estrela cuja coordenada J2000 é @ = 01h 36m 47.84216s § = +41°
24 19.6443.

de planetas, e é realizada através da medicao das mudancas na componente da velocidade
da estrela ao longo da linha de visada. A deteccao via velocidade radial nao apresenta
dados de massas bem definidas aos planetas do sistema, pois no processo conseguimos
apenas a massa em func¢ao da inclina¢ao, de modo que o que é medido é M sini, onde M
¢ a massa e ¢ ¢ a inclinacao em relagao ao plano de visada. Os valores podem estar numa
faixa de valores, por exemplo, o planeta v And ¢ pode ter massa entre 1,9 M; (Curiel
et al., 2011) e 14,57 M; (Barnes et al., 2010). Devido a essa dispariedade nés dividimos
dois grupos com base na literatura onde chamaremos de modelos de massas “grandes” e
“pesquenas”.

Decorre naturalmente a questao sobre a estabilidade dindmica do sistema de planetas,
pois pelo menos dois planetas tem massas maiores do que Jupiter e portanto devem
interagir fortemente. Como este sistema existe, e estima-se que a estrela v Andromedae,
tenha uma idade de 3.2 bilhoes de anos, de alguma maneira este sistema dinamico deve
ser estavel por esta escala de tempo.

Estabelecido os dois modelos, “massas grandes” e “massas pequenas’, o objetivo deste
trabalho é determinar a estabilidade dinamica dos dois modelos mencionados levando-se
em conta um quarto planeta cuja existéncia foi inferida por Curiel et al.(2011). Seria este
sistema, de grandes massas, estdvel na presenga deste quarto planeta? Seria o sistema
com pequenas massas estavel quando consideradas inclinagoes relativas entre as orbitas
planetarias?

Além das questoes relativas as massas, os planetas possuem uma grande excentricidade



cuja a origem ¢é ainda desconhecida. Especula-se a possibilidade da interferéncia da estrela
binaria, v Andromedae B, ou a migracao dos planetas durante a formacao do sistema,
porém esse estudo nao fara parte do atual trabalho.

No Capitulo 1, apresentaremos uma revisao bibliogréafica de trabalhos sobre as carac-
teristicas dos planetas e a dindmica no sistema v Andromedae A. Faremos também uma
breve anélise sobre a influéncia de v Andromedae B no sistema.

No Capitulo 2, estudaremos as pertubagoes seculares neste sistema, a partir da teoria
encontrada no Murray & Dermott (1999). Apresentaremos os resultados referentes a dois
modelos propostos para o sistema v Andromedae.

No Capitulo 3, estudaremos o comportamento do sistema v Andromedae em diversos
Cenarios.

No Capitulo 4, discutiremos a inclusao do quarto planeta no sistema. Estudaremos as
possiveis condigoes ideais para a estabilidade do novo corpo.

Finalizamos com uma discussao dos resultados obtidos e as possibilidades de trabalhos

futuros.



Capitulo 1

O Sistema v Andromedae

Iniciaremos este capitulo descrevendo os principais métodos de deteccao de exoplanetas.
Em seguida, realizaremos uma breve revisao na literatura de pesquisas realizadas no
Sistema v Andromedae. Primeiramente discutindo sobre as caracteristicas dos planetas
e separando os modelos para o trabalho. Na terceira secao, discutiremos os trabalhos
realizados em dinamica no sistema, nos concentrando nos trabalhos realizados em teoria

secular e estabilidade, que serao os topicos abordados nos capitulos subsequentes.

1.1 Métodos de Deteccao

O método de detecgao mais antigo é o astrometrico que busca medir o deslocamento
geométrico da estrela (Ferraz-Mello, 2014). Porém para o caso de exoplanetas, devido as
grandes distancias, é necessario refinar os resultados utilizando outros métodos.

A maneira mais eficiente de investigar o movimento de uma estrela consiste em usar
o efeito Doppler para medir a velocidade com que se desloca. Isto é feito medindo-se as
variacoes nas posicoes das linhas do espectro da estrela. Esta técnica foi a responsével
pela quase totalidade das descobertas feitas até a missao Kepler. A velocidade medida
resulta da composi¢ao de dois movimentos: O movimento da estrela ao redor do centro
de gravidade do sistema e o movimento de todo o sistema no espago. De fato, o efeito
Doppler mede a projegao sobre a linha de visada, da velocidade da estrela em relacao ao
observador (Ferraz-Mello, 2014).

Outra técnica importante para a busca de planetas extra-solares, é a fotometria das
estrelas. Se uma estrela tem um planeta e se, em seu movimento, o planeta se interpoe
entre a estrela e a Terra, ocorre uma diminui¢ao da quantidade de luz recebida na Terra.
A observacgao dessa diminuicao repetidas vezes permite identificar sua causa como sendo
o transito de um planeta em frente a estrela. A ocorréncia do transito exige que o sistema
tenha uma geometria particular, o plano do movimento do planeta tem que estar sendo

visto de perfil. Em compensacao, mesmo a diminuicao da luz pelo transito de um planeta



como a Terra pode ser observada. Essa técnica é usada para a busca de exoplanetas a
partir de satélites artificiais da Terra, como veremos a seguir (Ferraz-Mello, 2014).

A maioria das novas descobertas foram através da sonda Kepler. A Kepler consiste
em um observatorio espacial projetado pela NASA que tem como missao a procura por
planetas extrassolares. A sonda observa as estrelas mais brilhantes do céu, e tera a duracao
de quatro anos, com o objetivo de detectar alguma ocultacao peridédica de estrelas por
um de seus planetas.

Quando um planeta passa na frente de uma estrela onde a referéncia é um observa-
dor externo, este evento ¢ denominado de transito. O transito de planetas produzem
um pequena alteracao no brilho de uma estrela. Esta alteracao deve ser absolutamente
periddica se for causada por um planeta. O transito produzido por um mesmo planeta
devera produzir sempre a mesma alteracao no brilho de uma estrela, no mesmo intervalo
de tempo.

O tamanho da o¢rbita e a dimensao do planeta poderao ser calculados a partir do
seu periodo (quanto tempo um planeta leva para orbitar uma vez ao redor da estrela)
e do nivel de alteragao do brilho, quando em transito (quanto o brilho de uma estrela
enfraquece). Do tamanho da 6rbita do planeta e da temperatura da estrela poderao ser
avaliadas as caracteristicas da temperatura do planeta.

A missao Kepler até agora registrou cerca de 1019 planetas, e candidatos a planetas
temos exatamente 4175 (NASA Kepler Mission, 2014).

A Space Interferometry Mission, também chamada SIM Planet Quest, é uma missao
que a NASA com previsao de lancamento entre outubro de 2014 e abril de 2015. O
principal objetivo de coletar medidas astrométricas das distancias de algumas centenas
de estrelas com uma precisao 100 vezes maior do que se pode fazer atualmente. Com
isto, ha possibilidade de determinar o brilho real das estrelas, tornando mais precisas as
informagoes que se tem sobre suas composi¢oes quimicas e evolugao.

O SIM serd um interferémetro composto por trés telescopios. Os raios das estrelas,
captados pelos trés telescopios sao sobrepostos de forma a interagirem entre si, resultando
em um efeito fisico chamado interferéncia e fazendo com que os trés telescopios funcionem
como um unico, porém grande, telescopio.

A missao SIM também procurara por exoplanetas em cerca de 200 estrelas. A técnica
usada sera a astrometria. Usando estrelas de fundo como referéncia, a missao SIM sera
capaz de detectar pequenas perturbagoes periddicas na posicao de cada estrela, causadas
pela presenca de planetas orbitando ao seu redor. Os instrumentos da missao serao
suficientemente sensiveis para detectar planetas do tipo terrestre nas zonas habitaveis e
planetas tipo Jupiter a grandes distancias (NASA’s Solar System Exploration, 2014).

As sondas Terrestrial Planet Finder ou TPF sao um projeto de sondas espaciais nao
tripuladas, proposto pela Agéncia Espacial Estadunidense, a NASA, com a finalidade de

lancar um conjunto de telescopios orbitais com o objetivo de detectar planetas como a



Terra que estejam orbitando préximo a estrelas, a fim de procurar pela existéncia de vida
nestes planetas. Faz parte do programa Planet Quest (NASA’s Solar System Exploration,
2014).

A agéncia Espacial Europeia tem seu proprio projeto. A sonda Darwin é projeto
de sonda espacial nao tripulada, com a finalidade de lancar um conjunto de telescopios
orbitais com o objetivo de detectar planetas como a Terra que estejam orbitando proximo
a estrelas, a fim de procurar pela existéncia de vida nestes planetas. O seu lancamento
esta previsto para depois de 2015 e a sonda devera permanecer no Ponto lagrangiano L2.

O projeto consiste em trés telescopios , cada um com 3,5 m de didmetro. Mais quatro
naves espaciais auxiliariam na juncao da luz coletada por estes trés telescopios, para
processa-las e enviar os dados coletados para a Terra.

Estudar outros sistemas é importante para testarmos a validade universal das teorias
que aplicamos ao sistema solar e a possibilidade de construgao de teorias mais elaboradas

para explicar a formacao de sistemas e a formagao da Terra, da forma como conhecemos.

1.2 Caracteristicas dos Planetas do Sistema

v Andromedae

Em 1997, Butler et al., divulgaram a descoberta do primeiro planeta orbitando a estrela v
Andromedae , o v Andromedae b (v And b). Dois anos depois é anunciado a descoberta
de mais dois planetas, v And ¢ e v And d (Butler et al., 1999).

A estrela v Andromedae, torna-se a primeira estrela pertencente a sequéncia principal
a se detectar mais de um planeta em orbita.

Na figura 1.1 comparamos as distancias encontradas para os planetas do sistema v
Andromedae A com as distancias relativas aos planetas mais internos do Sistema Solar
(Cassen et al., 2005).

A deteccao dos planetas do sistema v Andromedae ocorreu através da técnica de velo-
cidade radial. O método de velocidade radial é feito medindo-se as variagoes nas posigoes
das linhas do espectro da estrela. A velocidade medida resulta da composi¢ao de dois
movimentos: O movimento da estrela ao redor do centro de gravidade do sistema e o
movimento de todo o sistema no espago. De fato, o efeito Doppler mede a projegao sobre
a linha de visada, da velocidade da estrela em relagao ao observador (Ferraz-Mello, 2014).

Devido a técnica de deteccao ter incerteza nos valores relativos as massas e inclinagoes,
os trabalhos realizados consideram diversos valores possiveis para estes parametros. Em
nosso trabalho selecionamos os dados utilizados por Barnes et al. (2006), McArthur et al.
(2010) e Curiel et al. (2011).
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Figura 1.1: COMPARAGAO DO SISTEMA v ANDROMEDAE COM AS DISTANCIAS RELATIVAS AOS
PLANETAS INTERNOS DO SISTEMA SOLAR (REPRODUZIDA DE CASSEN ET AL., 2005)

Barnes & Greenberg (2006), utilizaram um modelo coplanar e o qual s6 contém os
planetas v And ¢ e v And d. Estes planetas apresentam massas de 1,943 Mj para o
planeta c e 3,943 M; para o planeta d, onde M; equivale a uma massa de Jupiter. Esse
sistema apresenta valores similares aos utilizados por Chavez et al. (2014), que serdo
apresentados mais adiante.

McArthur et al. (2010) utilizando as medidas de velocidade radial do telescopio Hobby-
Eberly com os dados astrometricos obtidos pelo Hubble Space Telescope, refinaram os
parametros orbitais e determinaram as inclinagoes orbitais e angulos de posi¢ao dos nodos
ascendentes das componentes de v And ¢ e v And d. Com estas inclinagoes e usando a
massa da estrela como 1,31 My, determinaram as massas de v And ¢ de 13,98 My, e v
And d de 10,25 Mj;. A massa encontrada para o planeta b, foi de 1,7 Mj.

No trabalho de McArthur et al. (2010), também indicaram as inclina¢oes de v And
¢ como 7,87° e v And d de 23,76°, e com longitudes dos nodos ascendentes inferidos
de Q. = 236,853° e 2y = 4,07°. Estas inclinacoes e longitudes dos nodos ascendentes
permitiram a determinagdo da inclinagdo mutua (®), soma das inclina¢oes dos planetas
em referéncia ao plano das componentes dos corpos v And ¢ e v And d, sendo o valor
calculado de aproximadamente 29, 9° (Dvorak ,2007).

Em Curiel et al. (2011), foi utilizado uma configuragao coplanar e massas pequenas.
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Os valores das massas seriam de 0,69, 1,98, 4,13 e 1,06 M, para v And b, v And ¢, v And
d e v And e, respectivamente . Nesse modelo coplanar a configuracao permanece estavel
por pelo menos 1 milhao de anos. Apesar da configuragao estavel de Curiel et al. (2011)
este modelo ¢ restrito pois nao considera possiveis inclinagoes do sistema.

A partir dos trabalhos discutidos nesta se¢ao, montamos a tabela 1.1, onde separamos

dois sistemas planetarios que serao utilizados neste trabalho.

1.3 Estudos sobre a Dinamica do Sistema

Por ser um dos primeiros sistemas conhecido, v Andromedae, apresenta uma grande va-
riedade de trabalhos sobre sua dinamica. Em nosso trabalho selecionamos alguns estudos
referentes a perturbacgao secular e estabilidade do sistema, pois serao os tépicos tratados
nos capitulos subsequentes.

O trabalho de McArthur et al. (2010), utiliza os dados de massas grandes com inclina-
¢ao e sugere que esta configuracao permaneceu estavel para a integracao em milhoes de
anos, porém pode ser instavel em intervalos de tempo maiores. Neste modelo, incluiram
a relatividade geral, um achatamento estelar de J, = 1072 e assumiram um raio estelar
de 1,26 R.

Curiel et al. (2011), procurando por sistemas planetéarios com grandes residuos depois
de subtrair os modelos de 3-corpos, descobriu que um sistema com grandes residuos é v
Andromedae. Além disso, verificou que os residuos mostram uma tendéncia da velocidade
radial que sugere a presenca de uma oOrbita de longo periodo adicional no sistema, ou
seja, é possivel a presenca de um quarto planeta neste sistema planetario. A orbita do
quarto planeta coincidiria com uma ilha de estabilidade a qual foi relatada por Rivera &
Haghighipour (2007).

No trabalho de Curiel et al. (2011) o sistema foi integrado por pelo menos 10 milhoes
de anos usando o integrador hibrido do pacote Mercury (Chambers, 1999). Para a maioria
das integracoes, o pacote Mercury usa um integrador simpléctico misto, com um intervalo
de tempo aproximadamente igual a 1/50 do periodo orbital kepleriano do planeta mais
proximo da estrela. Durante as passagens proximas entre dois corpos, o Mercury muda
para o integrador Burlish-Stoer que tem uma maior precisao.

As simulagoes com 3 e 4 planetas mostrou-se estavel durante 10 milhoes de anos. No
entanto, as simulagoes com 5 planetas acabou por ser instavel em tempos muito curtos.
O quinto planeta foi expulso depois de alguns poucos milhares de anos. Isto pode ser
explicado devido & proximidade da o6rbita deste novo planeta (0,69 UA) com o planeta
v And d (0,83 UA), a massa muito menor deste quinto planeta em comparagao com a
massa de v And d e a excentricidade ’...relativamente grande de v And d. Isto sugere que
o quinto sinal encontrado nos dados nao esta associada a um quinto planeta do sistema
(Curiel et al., 2011).



As mudancas Doppler nem sempre correspondem aos planetas. Heterogeneidades da
superficie estelar, como manchas, plages (regides brilhantes na cromosfera do Sol, nor-
malmente encontradas perto de manchas solares), ou padrdes convectivos podem quebrar
a distribuicao uniforme entre as aparentes mudancas de velocidade radial. Isso pode
introduzir ruido nas medicoes de velocidade radial, que é normalmente referido como
"jitter" (Curiel et al., 2011).

E importante salientar que o estudo realizado por Curiel et al. (2011) foi feita com
massas pequenas e Orbitas coplanares. As massas e elementos orbitais encontrados por
Curiel et al. (2011) para um sistema estavel foram utilizados posteriormente no trabalho
de Chavez et al. (2014) no estudo de ressonancias no sistema Andromedae.

Em Barnes et al. (2010), examinaram o comportamento secular do sistema através de
uma simulagao de N-corpos usando o pacote Mercury (Chambers, 1999) com o integrador
hibrido. Os resultados mostraram que o comportamento orbital do modelo para v And c e
d proposto por McArthur et al. (2010), difere bastante dos modelos orbitais identificados
por estudos anteriores que nao tinham conhecimento da inclinagao ou massa dos planetas.

Segundo o trabalho de Barnes et al. (2010), a inclinagado mutua entre v And ¢ e v And
d é substancial e oscila com uma amplitude de cerca de 10°. A estrela v Andromedae
B por si s6 nao consegueria bombear a inclinagao mutua até grandes valores, mesmo
que os planetas comegassem com uma inclinacao significativa. No entanto, ela pode ter
esculpido o sistema planetéario, incitando uma instabilidade que levou a ejecoes de planetas
anteriormente vinculado. Mesmo sem considerarem a estrela B, a dispersao planeta-
planeta poderia ter levado o sistema ao estado observado. Esse processo pode facilmente
reproduzir o movimento apsidal, mas a inclinagao mutua até os valores observados ¢é dificil
e, provavelmente requer a remocao de um planeta com massa de 5 Mj.

A estrela B estaria a aproximadamente 750 UA da estrela A. Para verificarmos a in-
fluéncia da estrela v Andromedae B, utilizamos o pacote Mercury (Chambers, 1999) com
a inclusao das duas estrelas e dos planetas ¢ e d. Utilizamos os parametros apresentados
no trabalho de Barnes & Greenberg (2006) e intregramos por 10 mil anos. Os parametros
para a estrela B foram retirados dos trabalho de Lowrance et al. (2002), onde divulgaram
a descoberta da estrela B. Os resultados encontrados monstram que a estrela B nao in-
fluéncia na evolugao dos planetas, sendo os resultados encontrados iguais aos apresentados
por Barnes & Greenberg (2006), onde nao é considerado a segunda estrela v Andromedae
B. Como cometado em Barnes & Greenberg (2006) a estrela B pode ter contribuido para
a estrutura atual do sistema, porém para verificarmos seriam necessarios outros estudos
que estao além do escopo deste trabalho.

Devido aos resultados que encontramos nao iremos considerar a estrela B em nossos
estudos. Iremos também suprimir o planeta b, pois o planeta localiza-se muito préoximo
da estrela v Andromedae e sua massa é bem menor comparada aos seus companheiros.

Em nosso trabalho, para efetuarmos os calculos numéricos, sempre utilizaremos o pacote



Mercury (Chambers, 1999).

Concluimos que apesar de ser um dos principais sistemas, as configuracoes ainda nao
sao bem determinados, tendo uma faixa de valores possiveis de massa e de inclinagoes,
e diversos estudos realizados em paralelos. Usaremos como base as massas pequenas,
utilizadas por Curiel et al. (2011), que chamamos de "modelo de massas pequenas'e as
massas grandes estudadas por McArthur et al. (2010), que denotamos como "modelo de
massas grandes". A partir dos dados retirados dos artigos, estudaremos a pertubagao

secular em diferentes modelos e a estabilidade do sistema v Andromedae.

Tabela 1.1: MODELOS DE v ANDROMEDAE A. Parametros correspondentes a estrela e
aos planetas dos dois sistemas utilizados neste trabalho. Nao sera listados os parametros

correspondentes ao planeta b

Modelo Massas Grandes® Massas Pequenas®
M, (Mg) 1,31 1,30
¢ 14,57 1,981
M, (M) d 10,19 4,132
- 1,059
c 0,861 0,8277
a (UA) d 2,703 2,5133
e - 5,2455
c 16,7 -
I(°) d 13,5 -
¢ 0,239 0,2596
e d 0,274 0,2987
- 0,0053
c 295.5 -
Q(°) d 115,0 -
c 290,0 241,7
w (°) d 240,8 258.8
- 367,3

@ McArthur et al. (2010); # Curiel et al. (2011).
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Capitulo 2

Perturbacao Secular no Sistema v

Andromedae

Neste Capitulo abordaremos o estudo da perturbacao secular no sistema v Andromedae.
Na primeira se¢ao, iniciaremos uma revisao da teoria da perturbacao secular. Em seguida,
testaremos a teoria em dois sistemas conhecidos, Jupiter- Saturno e 47 Uma. Na terceira
secao, utilizaremos dois modelos para o sistema v Andromedae, onde trabalharemos ape-
nas com os planetas v and ¢ e v and d, para a aplicacao da teoria secular e integragao
numérica. Discutiremos a eficacia e possibilidades de cada modelo comparando com os

trabalhos realizados anteriormente por outros autores.

2.1 Perturbacao Secular do Problema de 3-Corpos

A teoria apresentada nesta secao foi retirada dos capitulos 6 e 7 de Murray & Dermott
(1999). Consideremos primeiramente o problema de 2-corpos, onde m; orbita um corpo
primério m.. Sabemos que o modelo de 2-corpos ¢é integravel e os elementos orbitais a;
(semi-eixo maior), e; (excentricidade), I; (inclinacdo), w; (longitude do pericentro) e €24
(longitude do nodo ascendente) da massa m, sao constantes. Se introduzirmos um terceiro
corpo de massa ms, entao a forga gravitacional mitua entre as massas m; e mo resulta
em uma aceleracao adicional a aceleracao gerada pelo problema de 2-corpos devido ao
corpo central de massa m,. Essas aceleragoes adicionais das massas secudarias relativas
a priméaria podem ser obtidas através do gradiente do potencial perturbador, também
chamado de func¢ao perturbadora.

O termo R é a fungao perturbadora, a qual representa o potencial devido a massa

secundaria. Temos as funcoes perturbadoras para os corpos 1 e 2 como Ry e Ry respecti-
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Figura 2.1: POSIGAO DOS VETORES rj E ra DAS DUAS MASSAS mq1 E mgy, EM RELAGAO AO
CORPO CENTRAL DE MASSA M.

vamente, sendo

Gm r{-r
Rlzﬁ_(}”@%’

2 1 2

Gm1 iy -Io (21)
Ry=r———-Gmy —3

r1 — 1o 1

onde G corresponde a constante de Gravitagao. Os parametros r; e 79 sao as distancias
relativas dos corpos 1 e 2 ao corpo central (ver fiura 2.1). Os termos principais das
equagoes sao chamados de termos diretos, os termos associados a escolha do sistema de
coordenadas sao chamados de termos indiretos. Se a origem do sistema de coordenas for
o centro de massa do sistema de 3-corpos, entao os termos indiretos nao aparecem.
Essa teoria pode ser utilizada para qualquer nimero de corpos. Pode-se também uti-
lizar, por exemplo, o caso do potencial associado ao achatamento do corpo central.
Trataremos o caso de duas massas pontuais secundarias, denotando as massas como
my e msy e as posigoes relativas ao corpo central podem ser observadas na figura 2.1 como
r; e ro onde r; < ro. A funcao perturbadora pode ser escrita da forma
H2 ry -T2

= |I'2 _ rll — U2 Tg ) (22)

Ry

da mesma maneira, a funcao perturbadora correspondente ao corpo secundério externo
tem a forma
H1 ry-ro

451 3 (23)

B vy — s - 1

Ry

onde p; = Gmy e s = Gmeg e a Orbita de referéncia tem elementos osculadores associados
com n? a®> = G (m.+my), onde n é o movimento médio e a o semi-eixo maior.

A expansao da funcao perturbadora fornece a dependéncia do potencial perturbador
em funcao dos elementos orbitais. A variacao dos elementos orbitais em funcao da funcao
perturbadora é apresentada como as Equagdes Planetdrias de Lagrange (Murray & Der-
mott, 1999). As equagoes de Lagrange para a variacao dos elementos orbitais podem ser

expressas comao:
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Introduzimos um angulo adicional

A= M+ w

=n(t —7) + w = nt +e¢,

(2.10)

onde A é a longitude média, M é a anomalia média, w é a longitude do pericentro, t é

o tempo, 7 é o tempo de passagem pelo pericentro e o novo angulo € denota a longitude

média da época. Os elementos orbitais estao demonstrados na figura 2.2.

A variacao dos elementos orbitais da massa mso pode ser expressa substituindo R; por

Ry e todos os termos sem prima sao substituidos pelos com prima.
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Com a introdugao da fungao perturbadora e as equagoes de Lagrange temos os instru-
mentos para o estudo da perturbacao secular.

A perturbagao secular é a perturbacao sofrida por um corpo que tem como caracteris-
tica principal uma variacao de longo periodo. Essa perturbacao é devida a influéncia de
outros planetas ou achatamento do corpo central no corpo estudado.

A funcao perturbadora pode ser expandida em funcao de pequenos parametros como
excentricidade, inclinacao e razao de massas em séries infinitas, onde os termos individuais
podem ser classificados como, secular, ressonante ou de curto periodo.

Consideremos os movimentos de dois planetas de massa m; e mso sob os efeito gravi-
tacionais mutuos e de atracao com o corpo central de massa m,, sendo m; e my muito
menores que m.. Chamaremos R; e Ry as fungoes perturbadoras de cada massa m; e mo.

A perturbagao secular resulta da perturbagao gravitacional entre my, ms e m,. e é obtida
isolando os termos da funcao perturbadora que independem das longitudes médias, pois
as longitudes médias sao parametros de curto periodo e aqui consideramos apenas os
parametros de longo periodo. Também podemos excluir qualquer termo que depende
somente do semi-eixo maior pois, nota-se da equacgao 2.4 e 2.10 a relagao com a longitude
média.

Para os termos de segunda ordem das excentricidades e nas inclinagbes (e primeira
ordem nas massas), os termos da expansao nao contém as longitudes médias (pardmetro
de longo periodo), pontanto sdo mantidos.

Utilizando as seguintes relagoes dos coeficientes de Laplace
Db = s ( A, W \C) B AC Y ) , (2.11)

D) = s (DU = 20 D,
A (2.12)
+ DPIEY o — 1) Dn—zbgﬁl).
onde D é o operador diferencial, D = d/da, e os b's correspondem aos coeficientes de
Laplace.
A parte secular direta, da funcao perturbadora se apresenta na forma da equacao:

sec 1
Ry =+ 3 [2 a1z D +aiy D] bgg)/z) (€} +e3)

1
_ 5 19 bg)/Q) (S% + Sg)

: 1 (2.13)
+7 [2—2a D —aj, D?] bE1)/2) e1 ey cos (wy — wa)

“+ 19 bg?/?) S1 S92 COS (Ql — QQ),

onde 1 e 2 referem-se ao corpo interno e ao corpo externo, respectivamente. ajy = aq/az
onde as é maior que a;. Nao ha parte indireta, pois todos os termos estao relacionados a

longitude média, portanto, nao contribuirao para os termos seculares. No calculo de R;
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e Ry de RS“), temos que considerar o fato da perturbacao que R; sofre ser causada pelo
corpo externo ms, enquanto que Ry sofre uma perturbacao interna causada por mq. As

equagoes 2.15 e 2.16 monstram como ficam as fungoes perturbadoras.

G sec G
R, = 22 Rlsed _ T2
a9 aq
G sec G
Ry, = 2L Rlea _ T,

ai as

19 R(Eec), (214)

12 RE. (2.15)

Substituindo os termos encontramos as equagoes:

_ .2 2 Mo l 2 (1)
Ry =ni aj - —1—8 b3/2

1
g Ot b3/2 Iy
; (2.16)
2 3(2)
—7 O by /s €1 €208 (w1 — )

1
+7 0% b5 Ii Iy cos (Q — Q)|

my 1 1
R2 = Tlg CI,% m 8 0612 b:())/)Q 62

1
g b3/2

5 (2.17)
—= al, b:(>,2/)2 e1 ey cos (wy — wa)

4
1 (1
+Z (07D b3/2 Il ]2 COS (Ql — QQ)

Utilizando novas variaveis para agrupar os termos semelhantes, podemos denotar nossa

funcao como

1
Rj =n; aj? 5 Ajj e? + Aj, e1 es cos(wy — wo)
1 (2.18)
+5 Bis I + By I I cos(Q — Q)]
ondej = 1,2, k = 2,1(5 # k),e
1 mi _ (1)
Ay = +nj1mc T omy Q2 Qg2 53/2 (a12), (2.19)
1 mp _ (2)
Ay, = —njzm Q2 Qg2 53/2 (a12), (2.20)
1 m
Bj; = —nj=——— apy dry bél/)Q (a12), (2.21)

Tdm,. + m;

15



+ i
Tdm,. + m;

By, Q12 Q2 b:(gl/)g (a12), (2.22)
onde aj3 = a9 se j = 1 (uma perturbagao externa) e ;o = 1 se j = 2 (uma perturbagao
interna). Pela definigao, os coeficientes de Laplace sao dados por

1 [ cos 1y d
b () = L / 2.23
32() )y (1 — 2a cosyp + a?2)3/2’ (2.23)

1 [ cos 2¢ dy
b () = L / 2.24
32(@) mJo (1 — 2a cosyp + a?2)3/2’ (2.24)

Considerando apenas os termos de mais baixa ordem em excentricidade e inclina¢ao nas
equacoes de Lagrange 2.4-2.9, podemos derivar uma forma aproximada das equagoes para

a variacao temporal dos elementos orbitais originais:

o 1 OR,;

J njaiej 8wj ’ (2 25)
. . 1 OR,; '
i = —_

J njagej de;’
jo_ 1 of

T ngatl 09y

! (2.26)

O, — 4L Of

o njaglj an ’

Denotando novas varidveis como:

h; = e; sinwj, (2.27)

I{?j = €j COSZA_J]‘,

pj = Ij Sian, (2 28)

q; = Ij COSQj.

As novas variaveis tem a vantagem de evitar singularidades que sao inerentes das equagoes
2.26 e 2.27 para valores pequenos de excentricidade e inclinagao. Podemos reescrever a

funcao perturbadora com as novas variavéis, de forma que
1
Rj = TL]' CL? 5 Ajj (h? + ]{32) + A]k(hjhk + k]kk)
1 (2.29)
+5 Bis (0] +4)) + Bix(pipk + 4j0%)
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As equagoes de movimento 2.25 e 2.26 nestas novas variaveis adiquirem a forma:

: 1 OR,
S oy
oL (2.30)
nja; Oh
by =4y 1
Lo O (2.31)
1 OR,

= oy

Por fim, poderemos reduzir o problema da perturbacao secular a dois grupos desaco-
plados de problemas de autovalores. As solugoes serao dadas por
2
h; = Z e;j sin (g; t + i),
o (2.32)
kj = Z e cos (git + Bi),

i=1

2
p; = Z Ly sin (fi t + %),
i=1
Z2 (2.33)
a4 = Z Iij cos (fit + 7).
i=1
onde as frequéncias g; e f; (i = 1,2) sdo autovalores referentes a matriz correspondente
aos elementos formados pelas relagoes 2.19 e 2.20. Os termos e;; e [;; sao as componentes
correspondentes aos autovalores da matriz correnpondetes aos elementos resultantes das
equagoes 2.21 e 2.22. As fases f3; e y; sao as amplitudes dos autovetores e sao determinados
através das condigoes iniciais. As solugoes descritas nas equagoes 2.32 e 2.33, sao a solugao

secular classica de Laplace — Lagrange do problema secular.

2.2 Testes Iniciais

A teoria da perturbacao secular, apresentada na secao anterior, foi utilizada como base
para a montagem de um coédigo computacional. O teste inicial foi feito com o Sistema
Solar utilizando os planetas Jupiter e Saturno.

Integramos o sistema por 200 mil anos utilizando as condigoes iniciais, apresentadas na

tabela 2.1 para compararmos com os resultados obtidos por Murray & Dermott (1999).
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Tabela 2.1: MASSAS E ELEMENTOS ORBITAIS DE JUPITER E SATURNO.

Planeta Jupiter Saturno
M, (My) 1,00 0,30
a (UA) 5,202 9,555
e 0,047 0,057
w (°) 13,98 88,72
I(°) 1,306 2,487
Q(°) 100,03 113,13

0.0g

"Jupiter
turno

008

007

006

005

004

003

00z

o
00 t

0 2000000 100000
-100000 -50000 0 50000 100000 T]I'I."E‘ fyﬂ‘a,[S}

t (anos)

"Jupiter
Saturno

| (Graus)

7 ()] — e
o | -100000 0 100000
—lOOOOOO '50‘000 6 50[‘]00 100000 Tl’m {}'cm}

t(anos)

Figura 2.3: EVOLUGAO SECULAR DA EXCENTRICIDADE E INCLINAGAO DE SATURNO E JUPI-
TER. A esquerda sao apresentados os resultados obtidos no nosso estudo. A direita os resultados

publicados por Murray & Dermott (1999).

A figura 2.3 mostra a evolucao temporal da excentricidade e inclinacdo de Jupiter
(linha vermelha) e Saturno (linha verde), derivada da solugao secular. A diferenga de fase

implica que a excentricidade méxima de Jupiter coincide com a excentricidade minima de
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Saturno e assim reciprocamente.

Os resultados encontrados estao de acordo com os apresentados em Murray & Dermott
(1999). O mesmo acontece com a evolucao temporal da inclina¢do dos dois planetas.

O segundo teste foi feito com o sistema 47 Ursae Majoris. A estrela 47 Ursae Majoris
(47 UMa) é similar ao Sol, com massa de 1,03 M, e esté situada na constelagao Ursa Maior.
Em 2002, dois planetas foram descobertos orbitando a estrela. Em 2010 foi confirmada a
existéncia do terceiro planeta 47 Uma d (Butler et al, 1996; Fisher et al, 2002).

Em nossos teste utilizamos os planetas 47 UMa b e 47 UMa ¢, com os dados apresen-
tados na tabela 2.2. Note que nao ¢é apresentado inclinagao na tabela 2.2 pois se trata de

um caso coplanar.

Tabela 2.2: MAssA E ELEMENTOS ORBITAIS DOS PLANETAS b E ¢ DE 47 URSAE MAJORIS.

Planeta b ¢

M, (M) 2,54 0,76

a (UA) 2,09 3,73

e 0,061 0,005

w (°) 171,8 127,0
Ppp—

01z

01

008

0.06

004

002 5 x L |

0 ‘ . . . 0 2000 4000 6000 8000 1y
0 2000 4000 6000 8000 10000
t(anos)

Time (Years)

Figura 2.4: EVOLUGAO SECULAR DA EXCENTRICIDADE DOS PLANETAS DO SISTEMA 47
UMA. A figura da esquerda corresponde aos resultados que obtivemos. A figura da direita
foi retirada do trabalho de Barnes & Greenberg (2006), sendo as linhas finas os resultados

obtidos da teoria secular e os linhas espessas correspondentes a integracao numérica.
Os resultados mostrados na figura 2.4, corroboram os encontrados por Barnes & Green-

berg (2006) em seu modelo analitico para a perturbagao secular. O planeta b é apresentado

em vermelho e o planeta ¢ em verde.
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Nos resultados encontrados por por Barnes & Greenberg (2006) a integra¢do numérica
apresenta uma defasagem do resultado secular, com uma maior amplitude e frequéncia,
isso ocorre devido a consideragao dos elementos de curto periodo na integracao numérica.

Com os dois teste iniciais de acordo com os resultados encontrados na literatura e
mostrando a eficacia do programa elaborado com base na teoria secular adotada, na

proxima secao estudaremos a aplicacao da teoria secular no sistema v Andromedae.

2.3 Estudo da Teoria Secular no Sistema

v Andromedae

Como discutido no capitulo 1, h&4 uma faixa de valores possiveis de massa e inclinagao
para os planetas do sistema v Andromedae, devido a detec¢ao via velocidade radial. No
capitulo 1 separamos dois modelos principais, retirados da literatura, o modelo de "massas
grandes"e o modelo de massas pequenas, para o estudo da teoria secular.

Os dados referentes a cada modelo estao apresentados na tabela 1.1.

Modelo de Massas Pequenas

O modelo de massas pequenas consiste num sistema formado a partir dos dados reti-
rados do trabalho de Chavez et al. (2014), sendo suas principais caracteristicas planetas
com massas pequenas e sistema coplanar.

Utilizando o programa para teoria secular, utilizado da se¢ao anterior, com os elementos
correspondentes a este modelo, obtivemos a perturbarcao resultande da interacao dos
planetas c e d entre si.

Na Figura 2.5 | apresentamos os resultados referentes as evolugoes das excentricidades
dos planetas ¢ e d. O planeta d (linha verde) possui maior massa e uma excentricidade
com menor amplitude quando comparavel ao planeta ¢ (linha vermelha).

As frequéncias sao similares nos dois casos mostrando uma correlagdo entre os movi-
mentos dos dois planetas. Vemos um comportamento similar ao encontrado na figura 2.3,
isto é, uma diferenca de fase que implica na excentricidade méaxima de um dos planetas
coincidindo com a excentricidade minima do outro, e assim reciprocamente.

Para comparar com o resultado da teoria secular, integramos numericamente o modelo

de massas pequenas.
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Figura 2.5: EVOLUGAO DAS EXCENTRICIDADES PARA O MODELO DE MASSAS PEQUENAS. A
evolugao da excentricidade & partir da teoria secular para os planetas ¢ (em vermelho) e d (em

verde) e pela integragdo numérica para ¢ (em azul) e d (em roxo)

Nota-se que os resultas tanto do planeta ¢ (em azul) quanto de d (em roxo) sdo muito
similares. O modelo numérico do planeta c apresenta uma amplitude um pouco maior que
o resultado da teoria secular. O planeta d apresenta frequéncias secundarias no caso da
integracao numérica. Essas diferencas ocorrem pois na teoria secular consideramos apenas
elementos de longo periodo enquanto na integracao numérica sao considerados os elemen-
tos de curto e longo periodo, resultando nessas pequenas discrepancias nos resultados
obtidos.

Na revisao bibliografica, encontramos um estudo de perturbagao secular feita por Bar-
nes & Greenberg (2006) para o sistema v Andromedae. O modelo utilizado pelos autores
é muito similar ao modelo de massas pequenas. Barnes & Greenberg (2006), utilizaram
um modelo coplanar e o qual s6 contém os planetas v And ¢ e v And d. Estes planetas
apresentam massas de 1,943 Mj para o planeta ¢ e 3,943 Mj para o planeta d, os outros

elementos estao apresentados na tabela 2.3.
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Time (Years)

Figura 2.6: VARIAGAO TEMPORAL DA EXCENTRICIDADE PARA O MODELO DE MASSAS PE-
QUENAS . Utilizando os modelos de massas pequenas aplicamos a teoria secular, cujo
o resultado é apresentado a esquerda. Este resultado é compativel com os resultados

encontrados por Barnes & Greenberg (2006), o qual é apresentado a direita.

Nas figuras 2.6 apresentamos os resultados encontrados por Barnes & Greenberg (2006)
a direita, e os encontrados no nosso estudo secular a esquerda.

Barnes & Greenberg (2006) apresentaram as linhas correspondentes tanto aos resulta-
dos da teoria secular, quanto aos resultados da integracao numérica que, como verificamos,
sao muito proximos. Em nossos resultados, o planeta d (linha verde) possui maior massa
e uma excentricidade com menor amplitude quando comparavel ao planeta ¢ (linha ver-
melha).

Nota-se, na tabela 2.3. que os elementos orbitais sao muito similares aos encontrados
no modelo de massas pequenas, porém essas diferencas parecem contribuir para uma
diferenga de fase nas excentricidades dos planetas quando comparamos as figuras 2.6 e
2.5.

Tabela 2.3: MASSAS E ELEMENTOS ORBITAIS DO MODELO UTILIZADO POR BARNES & GRE-
ENBERG (2006) .

Planeta C d

M, (M) 1,943 3,943
a (UA) 0,825 2,54
e 0,258 0,279
w (°) 250,2 2879
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Modelo de Massas Grandes

O modelo de massas grandes tem como caracteristicas principais grandes massas e in-
clinagoes. O modelo ¢é formado pelas massas e elementos orbitais do modelo de massas
grandes, apresentados na tabela 1.1.

A figura 2.7 corresponde aos resultados referentes a perturbacao secular, do planeta ¢
em vermelho e do planeta d verde. Nota-se uma amplitude maior para o planeta ¢ mesmo
sendo mais massivo que o planeta d. O modelo apresenta grandes frequéncias para ambos
0S COTpos.

Para compararmos os resultados da perturbagao secular, realizamos a integracao nu-
mérica do modelo. Na figura 2.8 apresentamos os resultados para o planeta ¢ em azul e o
planeta d em roxo.

A integracao numérica leva em consideracao tanto os elementos de longo periodo quanto
o de curto periodo. Ja& a perturbacao secular apenas considera os elementos de longo
periodo.

Notamos que os resultados da integragao numérica e os resultados da perturbacao se-
cular, para o modelo de massas grandes, apresentam semelhancas. E visivel que o modelo
de massas grandes parece mais complexo comparados ao modelo de massas pequenas.

A existéncia das diversas frequéncias adicionais comparadas ao modelo de massas pe-
quenas, podem ser atribuida aos valores de massa que apresentam ambos os corpos no
modelo de massas grandes, porém verifica-se que a amplitude e a frequéncia permanecem
proximas nos dois casos, secular e numérico, para ambos os planetas.

Os resultados numéricos apresentam outras frequéncias associadas a variacao de excen-
tricidades no caso dos dois planetas, este resultado é devido a consideragao dos elementos

de curto periodo.
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Figura 2.7: EVOLUQAO SECULAR DA EXCENTRICIDADE NO MODELO DE MASSAS GRANDES.

Evolucao temporal da excentricidade para o planeta ¢ em vermelho e para o planeta d em verde.
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Figura 2.8: EVOLUGAO DA EXCENTRICIDADE POR INTEGRAGAO NUMERICA NO MODELO

DE MASSAS GRANDES. variacao temporal da excentricidade para o planeta ¢ em azul e para o
planeta d em roxo.
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Figura 2.9: EVOLUGAO DA INCLINAGAO NO CASO SECULAR NO MODELO DE MASSAS GRANDES.

Variagao temporal da inclinagao para o planeta ¢, em vermelho, e para o planeta d em verde.

A evolucao temporal da inclinagao possui uma frequéncia constante e baixa amplitude.
Nota-se que os resultados da teoria secular (figura 2.9) é semelhante aos resultados da
integragao numérica (figura 2.10), porém mais bem comportado.

A evolugao da inclinagao por integragao numérica apresenta maior amplitude compa-
rada ao resultado secular, apesar disso a inclinacao do planeta ¢ permanece na faixa entre,

aproximadamente, 17° e 20°. O planeta d apresenta amplitude na faixa entre 12° e 16°.
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Figura 2.10: EVOLUGAO DA INCLINAGAO POR INTEGRAGAO NUMERICA PARA OS MODELOS
DE MASSAS GRANDES. variagao temporal da inclinacao para o planeta c, apresentado em azul,

e o planeta d, apresentado em roxo.

No trabalho de McArthur et al. (2010) realizou-se uma integracdo numérica para o
modelo de massas grandes. Os resultados encontrados, figura 2.11, nao sao compativeis
aos encontrados na nossa pesquisa. Nota-se também uma distribuicao dos pontos por
todo o intervalo de excentricidade entre 0.1 e 0.4, por todo o tempo de integragao.

A evolugao da inclinagao obtida para v And d, varia entre 4° e 32°, uma variagao
bem maior da encontrada nos nosso resultados (figura 2.10), onde o planeta d varia entre
aproximadamente 13° e 16°.

E importante salientar que as condicoes referentes a estrela foram diferentes em McArthur
et al. (2010) da utilizada em nosso trabalho. Em nossos estudos nao consideramos re-

latividade e o achatamento do corpo central, de valor .J, igual 4 1072 no trabalho de
McArthur et al. (2010).
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Figura 2.11: A EVOLUGAO SECULAR UTILIZANDO OS DADOS DO MODELO DE MASSAS GRAN-
DES: A esquerda os resultados da evolugdo da excentricidade dos planetas ¢ (triAngulos verme-

lhos) e d (cruzes azuis). A direita temos a evolugao da inclinagdo (McArthur et al., 2010).

No trabalho de Barnes et al. (2011), figura 2.12, sdo apresentados os resultados obtidos
para o modelo de massas grandes. Foram utilizados as mesmas condigoes que o trabalho
de McArthur et al. (2010). Nota-se uma discrepancia nos resultados que encontramos,
figura 2.8, para os resultados apresentados, pelos dois autores, figuras 2.11 e 2.12.

O trabalho de Barnes et al. (2011) apresenta os resultados mas nao ha uma discussao
das causas destes.

A excentricidade e a inclinacdo em Barnes et al. (2011) estao distribuidos de forma
mais uniforme do que a encontrada por McArthur et al (2010), estando a inclinagao de v
And d confinada entre 13° e 15°, como em nosso caso.

Nota-se, tanto em nossos resultados como os de Barnes et al. (2011), que o planeta c
apresenta uma maior variacao de excentricidade comparado ao planeta v And d, mesmo
a massa do corpo interno (v And c) sendo maior, e esperando-se uma menor variagao
de excentricidade, como acontece no caso de massas pequenas onde o corpo externo (v
And d) possui maior massa e tem menor variagao na excentricidade. Além das massas
maiores a diferenca entre os dois casos seria a posigao relativa do corpo mais massivo.
Aparentemente a resultante das forcas aplicadas em ¢, no modelo de massas grandes, é
mais expressiva quando comparada ao modelo de massas pequenas, provavelmente devido

a discrepancia de valores de massas dos planetas.
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Figura 2.12: EVOLUGAO SECULAR DE v AND ¢ (EM PRETO) E d (EM VERMELHO): A esquerda
temos a evolucao das excentricidades e a direita os resultados relativos a evolugao da inclinagao

dos dois planetas (Barnes et al, 2010).
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Figura 2.13: A EVOLUGAO DA EXCENTRICIDADE E INCLINAGAO PARA O MODELO DE MASSAS
GRANDES COM ACHATAMENTO. A evolugéo da variacdo da excentricidade e inclinacao estao

apresentados em azul para o planeta c e em roxo para o planeta d

Nossos resultados apresentam grandes diferengas dos verificados em Barnes et al.
(2011). Um dos motivos que podem ter gerado essas diferengas pode ter sido a considera-
¢ao do achatamento que ¢é utilizada tanto em Barnes et al. (2011) quanto em McArthur
et al. (2010).

Para comparar com os resultados dos dois autores citados, integramos numéricamente

o modelo utilizando o achatamento de 1073 para v Andromedae.
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Nota-se na figura 2.13 que os nossos resultados apresentam uma diferenca de frequéncia
da encontrada em Barner et al. (2011), porém os resultados s@o mais similares e bem
comportados dos encontrados anteriormente nas figuras 2.8 e 2.10.

Analisando os dois casos apresentados, notamos que a teoria secular utilizada foi sa-
tisfatoria para descrever o sistema v Andromedae mesmo com a grande diferenca entre
as massas dos dois modelos. Nos dois casos a integracao numérica apresenta pequenas
variagoes mas nao significativas para desqualificar a teoria utilizada. Notou-se também

uma grande interferéncia no sistema com a consideracao do achatamento da estrela.
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Capitulo 3

Estudo de Perturbacao Secular em

Funcao das Massas

No capitulo anterior realizamos uma anélise da perturbagao secular em dois modelos,
"massas grandes'e "massas pequenas". Vimos que o modelo de "massas grandes apresen-
tam um comportamento caético, sendo explicado apenas pelo valor das massas dos plane-
tas. Nesse capitulo faremos um estudo da perturbacao secular para diferentes massas no
cenario do sistema v Andromedae. Para comparar os resultados relativos ao programa de
perturbarcao secular, fizemos também a integracao numéricamente. Com os resultados

obtidos poderemos verificar os cenarios mais estaveis para este sistema.

3.1 Perturbacao Secular no Sistema v Andromedae em

Funcao das Massas

No capitulo anterior introduzimos e testamos a eficicia da teoria secular para descrever
o sistema v Andromedae. Verificamos que no modelo de massas grandes os resultados
encontrados corroboram a integragao numérica e os resultados de Barnes et al (2011).

Para analisarmos o comportamento dos corpos no sistema v Andromedae, testamos os
planetas v And ¢ e v And d variando suas massas de 1 Mj; a 16 My, com passo de 1 Mj.
Os outros elementos foram retirados da tabela 1.1 e mantidos constantes.

E necesséario destacar que no trabalho de Chaves et al. (2014), os autores relatam
a possibilidade de uma ressonancia apsidal entre os planetas ¢ e d. Em nosso estudo
nao iremos considerar essa ressonancia, o que pode gerar uma divergéncia nos resultados

analiticos.
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Figura 3.1: AMPLITUDE DE VARIAGAO DA EXCENTRICIDADE DE v AND C E v AND D CON-
FORME A VARIAGAO DAS MASSAS (EM MASSAS DE JUPITER) USANDO TEORIA SECULAR. Na
esquerda observamos a amplitude da excentricidade do planeta c. A figura da direita mostram

os resultados relativos a d.

O primeiro caso testado foi o da teoria secular para o sistema v Andromedae com
inclinagao, pelo tempo de 30 mil anos. Variando as massas uma a uma rodamos nosso
programa e encotramos a evolugao de excentricidade de cada caso. Nas figuras de 3.1
apresentamos as massas dos planetas nos eixos x e y, e na paleta de cores temos a variagao
de excentricidade para o planeta c e d, respectivamente.

Esses resultados possibilitam a visualizacao dos pontos proximos aos modelos estudados
no capitulo anterior.

Nota-se uma simetria em ambas as figuras, a esquerda para o planeta c e a direita para
o planeta d. Em vermelho é apresentado as maiores variagoes de excentricidade.

Verificamos que o planeta d (mais externo) apresenta menor variagao de excentricidade,
esse resultado pode ser comparado com o modelo de massas grandes onde verificamos que
o planeta externo, mesmo quando tem massas menor que o planeta interno, sofre menos
perturbacao na evolugao da excentricidade.

Os resultados referentes ao modelo com inclinagoes foram os mesmos. Isto ocorre, pois
na teoria secular adotada a inclinagao nao esté acoplada a excentricidade.

Para comparagao , integramos numéricamente o sistema pelo mesmo intervalo de tempo

dos resultados seculares, 30 mil anos.
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Figura 3.2: AMPLITUDE DA VARIAGAO DA EXCENTRICIDADE A PARTIR DA INTEGRAGAO NU-
MERICA Variagdo da excentricidadede v And ¢ e v And d conforme a variagdo da massa (em
massas de Jupiter), a partir da integracad numeérica. Na esquerda observamos a variagao da

excentricidade do planeta v And c. A figura da direita mostram os resultados relativos ao v And

d.

Nas figuras de 3.2, apresentamos a amplitude de variacao de excentricidade dos planetas
c e d para a integracao numérica Os resultados apresentam similariedades porém ha pontos
conflitantes aos resultados da perturbagao secular. Assim como dito no capitulo anterior,
a integracao numeérica leva em consideracao elementos de curto periodo que pode modificar
o resultado dos obtidos para perturbacao secular

Para termos uma visao geral dos resultados, calculamos a diferenca entre os resultdados
da integracao numérica e da perturbacao secular, ou seja, Ae,um — Deégee, onde Aéyum
corresponde a variagao de excetricidade na integracao numérica e Aeg.. a variacao de
excentricidade no resultado secular.

Os resultados sao apresentados nas figuras 3.3 e 3.4.

Na figura 3.3 apresentamos as diferencas de excentricidades dos planetas ¢, a esquerda,
e d, a direita, dos resultados numéricos para os resultados da perturbacao secular. Nota-
se que para o planeta ¢ existe um ponto com diferen¢a de aproximadamente 0.4 (em
laranja). Para o planeta d, verifica-se dois pontos em vermelho (variagao de 0.5 ou mais
na excentricidade), esses dois pontos estdo também na linha correspondente a massa de
v And ¢ de 13 M;.

As figuras em 3.4 correspondem aos mesmos resultados de 3.3, porém o grafico apre-
senta menor escala para a excentricidade. Desta maneira podemos analisar com maior
precisao a variacao da excentricidade de outros pontos. Aparentemente muitos casos apre-
sentam uma diferenga maior ou igual a 0.1 (em vermelho), este resultado corresponde a
um valor alto. Nota-se que os pontos em vermelho estao mais proximos aos valores cor-
respondentes a grandes massas, onde h& maior interacao gravitacional entre os corpos e

pode interferir em seus movimentos.
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Figura 3.3: DIFERENCA DE AMPLITUDE DA EXCENTRICIDADE DOS PLANETAS C E D DOS RE-
SULTADOS SECULARES PARA OS RESULTADOS NUMERICOS, CONFORME A VARIAQAO DA MASSA
(EM MASSAS DE JUPITER).Na esquerda observamos a variagao da excentricidade do planeta v

And c. A figura da direita mostram os resultados relativos ao v And d.
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Figura 3.4: DIFERENGA DA EXCENTRICIDADE DE C E D DO RESULTADO SECULAR PARA O
RESULTADO NUMERICO, CONFORME A VARIAGAO DA MASSA (EM MASSAS DE JUPITER).Na
esquerda observamos a variacdo da excentricidade do planeta v And c. A figura da direita

mostram os resultados relativos ao v And d.

Com os resultados apresentados neste capitulo, podemos verificar o comportamento
de corpos com diferentes massas no sistema v Andromedae e verificar as caracteristicas
necessarias para que o sistema tenha estabilidade.

Esta analise pode proporcionar posicoes relativas e massas possiveis para sistemas

estaveis similares ao apresentado.
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Capitulo 4

A evolucao do Sistema v Andromedae

Com a Inclusao de Um Quarto Planeta

Uma questao importante para o estudo do comportamento do sistema é a possibilidade
do quarto planete. Neste capitulo estudaremos o comportamento do quarto planeta,
previsto por Curiel et al. (2011), em diferentes cenarios. Na primeira se¢ao estudaremos
o comportamento do quarto planeta nos dois modelos propostos na tabela 1.1. Na segunda

se¢ao analisaremos cenarios com diferentes elementos orbitais para o quarto planeta.

4.1 Estabilidade de Um Quarto Planeta nos Dois
Modelos

A possibilidade de um quarto planeta foi estudado por alguns autores. O trabalho desen-
volvido em Curiel et al. (2011), apresentou a possivel existéncia de um quarto planeta no
sistema v Andromedae.

No trabalho de McArthur et al. (2010), ha um estudo sobre a presenca de um quarto
planeta, mas descartam essa possibilidade devido aos resultados encontrados para o mo-
delo utilizado por eles (com massas grandes e inclinagoes), porém nao fazem um estudo
aprofundado do comportamento do quarto planeta que sera apresentado em seguida.

Para testarmos a viabilidade desse quarto planeta, denotado como planeta e, trabalha-
remos com dois modelos, que foram apresentados anteriormente na tabela 1.1.

Lembrando que negligenciamos nos estudos anteriores, o planeta mais interno, b, de

massa de 0,5 Mj, devido a sua grande proximidade com a estrela.

Modelo de massas pequenas

O modelo de massas pequenas foi proposto no trabalho de Curiel et al. (2011), e tem

como caracteristica massas pequenas e orbitas coplanares.
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Figura 4.1: EVOLUGAO DE EXCENTRICIDADE PARA O MODELO DE MASSAS PEQUENAS DO
SISTEMA v ANDROMEDAE. Variacao excentricidade para v And ¢, v And d e v And e.

Para testarmos a evolugao do quarto planeta nesse sistema, integramos numericamente
utilizando o integrador Burlish-Stoer. Os resultados apresentados em Curiel et al. (2011)
foram gerados a partir do pacote Mercury (Chambers, 1999) com a utilizagao do integrador
hibrido.

No trabalho de Curiel et al. (2011) nao sao apresentados graficos para a evolugao
de excentricidade e semi-eixo maior. Segundo os autores, seus resultados mostraram
estabilidade neste sistema por pelo menos 10 mil anos.

O intervalo de integracao para o nosso trabalho também foi de 10 mil anos. Na figura
4.1, apresentamos a evolugao das excentricidades dos planetas ¢ (em vermelho), d (em
verde) e e (em azul), no modelo de massas pequenas.

Nota-se grandes amplitudes para o planeta ¢ que apresenta um Ae (variagao de excen-
tricidade) de aproximadamente 0,25 e o planeta e apresenta um Ae de aproximadamente
0,2. O planeta d apresenta uma baixa amplitude, comparada aos outros corpos, variando
menos de 0,05.

Notamos a existéncia de pelo menos duas frequéncias, uma de curto e outra de longo
periodo. Os periodos longos sao proximos a 5 mil anos para o planeta c e d e de aproxi-
madamente mil anos para o planeta e.

As frequéncias secundarias, presentes em todos os trés planetas, sao resultados dos

elementos de curto periodo que sao considerados na integragao numeérica.
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Figura 4.2: EVOLUGAO DO SEMI-EIXO MAIOR PARA O MODELO DE MASSAS PEQUENAS DO
SISTEMA v ANDROMEDAE. Evolugao do semi-eixo maior para v And ¢, v And d e v And e.

A evolugao da excentricidade é bem comportada indicando um certo grau de estabili-
dade do sistema.

Na figura 4.2 apresentamos a evolucao do semi-eixo maior para os trés planetas estu-
dados. Notamos baixas amplitudes de variacao e a existéncia de frequéncias secundarias,
que a principio nao influenciam no panorama geral da evolucao do semi-eixo maior.

Nao hé ejecao de nenhum planeta e os semi-eixos maiores nao apresentam grandes
variagoes.

Notamos tanto na figura 4.2, que apresenta a evolucao dos semi-eixos, quanto na figura
4.3, que apresenta a evolucao do raio orbital dos planetas, que os planetas apresentam
evolucoes bem comportadas.

Na figura 4.3 notamos que o planeta e possui uma maior variacao de raio orbital, isso se
deve por sua massa que é menor que as dos outros planetas, sofrendo uma forte influéncia,
principalmente do corpo d que estd mais proximo, e da distancia maior do corpo central.

O planeta d mostra uma grande faixa de variagao de aproximadamente 3,5 UA. O
planeta d apresenta uma massa 4 vezes maior do planeta e e sua distancia do corpo
central é de aproximadamente 2,5 UA. O planeta ¢ é o corpo com menor variacao de raio

orbital, ndo passando de uma largura de 1 UA, sendo sua massa de quase 2 Mj.
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Figura 4.3: VARIAGAO DO RAIO ORBITAL PARA O MODELO DE MASSAS PEQUENAS DO SIS-
TEMA v ANDROMEDAE. Variacao do raio para os planetas c, d e e.

Neste modelo consideramos todos os planetas no mesmo plano.

Trataremos a seguir o modelo de "massas grandes".

Modelo de massas grandes

O modelo de massas grandes, tem como caracteristicas principais, planetas com grandes
massas e inclinacoes.

Na integracao numérica utilizamos os mesmos parametros do modelo anterior mas com
os elementos e massas referentes a este modelo, encontrados na tabela 1.1.

Os resultados estao apresentados nas figuras 4.4, 4.5, 4.6 e 4.7.

Na figura 4.4 apresentamos a evolucao de excentricidade para ¢ (em vermelho), d (em
verde) e e (em azul).

Nota-se que, a evolucao da excentricidade dos trés planetas apresentam um comporta-
mento altamente irregular.

Apesar do comportamento cadtico ao longo de toda a integracao, as excentricidades
dos planetas ¢ e d ficaram confinadas a valores inferiores a 0,4.

No caso do planeta e os valores variam abruptamente em menos de 2 mil anos, atingindo

excentricidade igual a 1 e sendo ejetado do sistema.
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Figura 4.4: EVOLUGAODE EXCENTRICIDADE PARA O MODELO DE MASSAS GRANDES DO
SISTEMA v ANDROMEDAE. Evolucao da excentricidade para v And ¢, v And d e v And e.

Neste sistema, como podemos ver na figura 4.5, nao ha estabilidade para o planeta e
com os elementos orbitais utilizados. Em aproximadamente 2 mil anos, h4 um grande

aumento no semi-eixo maior do planeta e, indicando uma ejecao do sistema.
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Figura 4.5: EVOLUQAO DO SEMI-EIXO MAIOR PARA O MODELO DE MASSAS GRANDES DO
SISTEMA v ANDROMEDAE. Evolucao do semi-eixo maior para v And ¢, v And d e v And e.
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Figura 4.6: EVOLUGAO DO RAIO ORBITAL PARA O MODELO DE MASSAS GRANDES DO SIS-
TEMA v ANDROMEDAE.Evolucao do Raio orbital para v And ¢, v And d e v And e.

Na figura 4.6 verificamos a evolugao do raio orbital para os trés planetas. Nota-se que
proximo a 2 mil anos de integragao, o corpo e atravessa a orbita do corpo d, que por
sua vez apresenta um aumento no valor do raio neste momento devido a interferéncia do
planeta e.

Na figura 4.7 apresentamos a evolucao da inclinagao referente a cada planeta. Diferen-
temente do modelo de massas pequenas, este modelo apresenta planetas com inclinagoes.

Para o planeta e nao atribuimos uma inclinagao inicial. Notamos que o comportamento
apresentado é cadtico e o planeta e apresenta um aumento em sua inclinagao de maneira
que o grafico nao mostrou o maximo chega a aproximadamente 170°, apresentando um

movimento retrogrado antes da ejecao.
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Figura 4.7: VARIAGAO DA INCLINAGAO PARA O MODELO DE MASSAS GRANDES DO SISTEMA
v ANDROMEDAE. Variagao da inclinagao para v And ¢, v And d e v And e.

Com os resultados encontrados, este modelo mostra-se pouco provéavel para o sistema

v Andromedae, considerando apenas os 10 mil anos de integragao.

4.2 Estabilidade de Um Quarto Planeta

No trabalho de Curiel et al. (2011), foi identificaram um quarto planeta para o sistema v
Andromedae. O modelo utilizado foi o modelo de massas grandes apresentado na tabela
1.1, onde notamos que as massas dos planetas v And ¢ e v And d sao minimas.

Na pesquisa de Chavez et al. (2014), apresentam uma possivel ressonancia entre os
planetas d ¢ e, com os dados retirados de Curiel et al. (2011). Nao iremos levar em
consideracao essa ressonancia em nosso trabalho, podendo ter uma discrepancia entre o
sistema real.

Em nossa pesquisa, exploramos o modelo de grandes massas com a inclusao do quarto
planeta. Realizando o estudo atribuindo diversos valores para os elementos orbitais do
quarto planeta e integramos numericamente o sistema por 1 milhao de anos.

Uma possivel condi¢ao para a instabilidade do modelo de massas grandes, apresentado

na secao anterior, pode ser devido aos valores de inclinacao atribuidos ao planeta e.
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Figura 4.8: TEMPO DE ESCAPE. O tempo de ejecao do sistema para o quarto planeta com

diversas condigoes iniciais de excentricidade, semi-eixo maior (em UA) e inclinagoes 0° , 5%, 10°,

15° e 20°. O diagrama de cores corresponde ao tempo de eje¢cdo em anos, estando em vermelho

as condigoes onde os corpos sao ejetados ou se mantém além do tempo total de integracao de 1

milhao de anos.
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A massa utilizada para o quarto planeta foi de 1 Mj, este valor é proximo ao encontrado
por Curiel et al.(2011) e utilizado no modelo de massas pequenas, de 1,059 Mj;.

Na figura 4.8 apresentamos o tempo de escape para o v And e, conforme a variagao
da excentricidade, do semi-eixo maior e de inclinacao. As condig¢Oes iniciais que nao
resultaram na ejecao (em vermelho) indica as condigbes para a estabilidade do quarto
planeta pelo tempo de integracao de 1 milhao de anos.

Notamos que em todos os casos considerados em 4.8, para o sistema ter mais chances
de estabilidade, o semi-eixo maior do planeta deve ser maior que 7 UA, salvo em alguns

casos particulares como uma eventual ressonancia com os outros planetas.
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Figura 4.9: TEMPO DE ESCAPE DO SISTEMA PARA O QUARTO PLANETA COM AS CONDIGOES
DO MODELO DE MASSAS PEQUENAS. Temos a variagao da excentricidade e semi-eixo maior (UA)

com a inclinacao fixada em 0°.

A figura 4.9 apresenta as condigoes de estabilidade para o caso do modelo de massas
pequenas do sistema v Andromedae. A curva apresentada foi obtida calculando os valores
de semi-eixo maior e excentricidade do planeta e que tenham o pericentro igual a distancia

do apocentro do planeta d, ou seja,
p=all — e, (4.1)

sendo o valor de p, neste caso, igual a 3,443622 UA.
Esta curva apresenta as posicoes relativas a orbita do planeta "d". A regiao acima da

curva esta na regiao interna & oérbita de "d". No caso hé instabilidade quando o quarto
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planeta se aproxima das condi¢oes proximas a curva. Nota-se que quanto mais proximo
da curva mais rapida é a ejecao do planeta "e".

Como vemos na figura ha algumas condi¢oes para estabilidade do planeta "e"préximo a
curva, essas condi¢oes podem apresentar uma ressonancia entre os planetas, o que evitaria
encontros proximos entre eles.

O modelo apresenta uma grande faixa de estabilidade, que esta denotada em vermelho,
abaixo desta faixa todas as condi¢oes sao estaveis. Nota-se que apds aproximadamente 6
UA até 10 UA ha estabilidade por pelo menos 1 milhao de anos. De fato, quanto maior
a distancia do quarto corpo dos outros planetas, maior a probabilidade de ser estavel,
pois podemos considerar o sistema como um problema de dois corpos (v And e o corpo

central), cuja a solugdo é bem comportada.
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Consideracoes Finais

A descoberta de miltiplos planetas orbitando a estrela v Andromedae foi de grande
impacto cientifico, pois foi o primeiro sistema miltiplo com uma estrela pertencente a
sequéncia principal.

O método utilizado para a detecgao foi via velocidade radial, o qual nao atribui valores
exatos para os elementos orbitais e massas dos planetas detectados. Devido a essas incer-
tezas varios trabalhos foram realizados no sistemas porém com cenarios muito distintos.

Neste trabalho foi analisado a dindmica do sistema v Andromedae com diferentes con-
digoes iniciais.

Na revisao bibliografica notamos dois grupos distintos de pequisas que utilizaram o
sistema v Andromedae com elementos orbitais e massas discordantes. Pelo método uti-
lizado em v Andromedae para a detecgao (via velocidade radial) do sistema, possibilitou
uma faixa de valores onde estaria concentrada as massas dos corpos encontrados. Por
essa razao os dois modelos seriam aceitos dentro da comunidade cientifica.

Realizou-se uma breve anélise da influéncia da binaria v Andromedae B no nosso
sistema. Encontramos que, devido a grande distancia que a binaria se encontra do sistema,
sua influéncia é negligenciavel.

Estudamos o comportamento dos planetas ¢ e d devido a perturbagao secular e com-
paramos com os resultados por integragao numérica e com os encontrados na literatura.
Notou-se que o modelo utilizado por Chavez et al.(2014) tem uma estrutura mais bem
comportada devido as massas pequenas e um sistema coplanar.

O modelo de "massas grandes"apresentou discrepancias quando comparadas a biblio-
grafia. A auséncia do achatamento e da relatividade em nossos estudos podem ter gerado
as divergencias encontradas.

Com o problema das massas sendo esséncial para a solugao do sistema, estudamos o
comportamento dos corpos ¢ e d com diferentes massas. Notou-se uma simetria nos resul-
tados e uma diferenca entre os planetas internos e externos mesmo quando consideramos
as mesmas massas, ou seja, a posicao relativa do corpo influéncia na sua evolugao tanto
quanto a sua massa.

Para finalizarmos, verificamos a estabilidade de um quarto planeta, previsto por Curiel
et al. (2011) em diferentes cenérios. Estudamos a possibilidade de um quarto planeta, no

modelo de massas grandes com inclinacao e encontramos as posicoes mais estaveis para o
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novo planeta. Em geral, as posi¢oes em todos os cenarios estavam acima de 7 UA.
Comparamos os resultados com o modelo de massas pequenas, onde o quarto planeta
permanece estavel e fizemos uma anéalise deste resultado com as condigoes relativas a
orbita do planeta d.
Em trabalhos futuros, pode-se introduzir o achatamento da estrela para o estudo da
teoria secular do sistema. A teoria secular para o quarto planeta também pode ser estu-
dada.

Estudos considerando as ressonancias do sistema podem ser realizados.
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