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“A wvida precisa do vazio: a lagarta dorme num vazio chamado casulo até se transformar
em borboleta. A mausica precisa de um vazio chamado siléncio para ser ouvida. Um
poema precisa do vazio da folha de papel em branco para ser escrito. E as pessoas, para
serem belas e amadas, precisam ter um vazio dentro delas. A maioria acha o contrdrio;
pensa que o bom € ser cheio. Essas sao as pessoas que se acham cheias de verdades e
sabedoria e falam sem parar. Sao umas chatas quando nao sao autoritdarias. Bonitas sao
as pessoas que falam pouco e sabem escutar. A essas pessoas € facil amar. FElas estdo

cheias de vazio. E € no vazio da distancia que vive a saudade... ”

Rubem Alves

“Se nao existe vida fora da Terra, entao o universo é um grande desperdicio de espago.”

Carl Sagan






Resumo

O principal objetivo do trabalho é estimar a possibilidade de sobrevivéncia de micro-
organismos extremofilos na superficie de exoplanetas conhecidos, assim como na superficie
de seus eventuais satélites naturais. Foi utilizado um modelo que simula a atmosfera ter-
restre primordial, composta principalmente por nitrogénio, agua e didoxido de carbono. E
em se tratando de extremofilos, esses calculos nao foram limitados a Zona Habitavel dos
sistemas planetarios, pois esse conceito foi estendido para uma regiao mais ampla, a “Zona
Extremofila”’, onde a vida pode existir. Extremofilos sao micro-organismos terrestres que
vivem sob condigoes extremas de temperatura, nivel de radiagao, umidade, pressao, salini-
dade, pH, etc... Eles sao candidatos naturais para habitarem meios ditos extraterrestres
onde tais condic¢oes sao eventualmente encontradas. Alguns exemplos desses ambientes em
nosso sistema solar sao: Marte, Tita (satélite de Saturno) e Europa (satélite de Jupiter).

H4 algumas centenas de planetas orbitando outras estrelas (exoplanetas) e a maio-
ria deles sao gigantes gasosos, em particular Hot Jupiters. A temperatura superficial de
um planeta depende fortemente de seu albedo, de sua distancia orbital, de condi¢oes geo-
dinamicas intrinsecas, além do tipo espectral de sua estrela hospedeira. A estimativa dessa
temperatura foi obtida considerando o ciclo silicato-carbono e um balanco de energia glo-
bal, que contribuiram para se obter estimativas da pressao parcial atmosférica devido ao
CO, e da temperatura média, na superficie dos planetas e/ou de seus satélites hipotéticos.
Os eventuais satélites naturais de planetas gigantes podem abrigar vida e essa possibilidade
foi testada através da andlise das condicoes de estabilidade orbital desses corpos celestes.

Os resultados deste trabalho deverao fornecer subsidios para a hipétese da panspermia.






Abstract

The main objective of this study is to estimate the chance of survival of microorga-
nisms (extremophiles) on the surface of known exoplanets, as well as on the surface of its
potential natural satellites. We used a model that simulates the primordial atmosphere
composed by, primarily, nitrogen, water and carbon dioxide. And when it comes to extre-
mophiles, these calculations were not limited to the Habitable Zone of planetary systems,
since this concept was extended to a wider region, the ”Extremophile Zone”, where life
can exist. Extremophiles are terrestrial microorganisms living under extreme conditions of
temperature, light level, humidity, pressure, salinity, pH, etc ... They are natural candida-
tes for living in habitats considered extraterrestrials where such conditions are encountered
eventually. Examples of such environments in our solar system are: Mars, Titan (moon of
Saturn) and Europe (satellite of Jupiter).

There are hundreds of planets orbiting other stars (exoplanets) and most of them
are gas giants, particularly Hot Jupiters. The surface temperature of a planet/moon
depends heavily on its albedo, its orbital distance, of geodynamic conditions intrinsic,
in addition to the spectral type of their host star. The estimate of this temperature
was obtained considering the carbon-silicate cycle and a global energy balance, which
contributed to obtain estimates of the partial pressure due to atmospheric COy and the
average temperature on the surface of planets and/or their hypothetical satellites. Natural
satellites of giant planets may harbor life, and this possibility was tested by analyzing the
conditions of orbital stability of these heavenly bodies. The results of this study should

provide support for the hypothesis of panspermia.
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Capitulo 1

Introducao

Foram descobertos, até junho de 2012, 776 planetas orbitando outras estrelas (exo-
planetas). A grande maioria deles é constituida por gigantes gasosos, em particular Hot
Jupiters (raios orbitais pequenos), ja que foram detectados pelo método da velocitome-
tria: trata-se de medir o efeito Doppler da perturbacao gravitacional que o planeta causa
na estrela central e estimar a massa dele via solucao dinamica do sistema. A amostra
de planetas extrasolares conhecidos tem, pois, forte viés, na medida em que se descobriu
preferencialmente planetas mais massivos e/ou mais proximos das estrelas centrais, como
descrito pela Lei de Newton. A figura mostra a relacao entre a massa e o semi-eixo
orbital maior dos planetas descobertos até o momento.

Esse cendrio estd sendo consideravelmente alterado atualmente gracas a descoberta
de exoplanetas pelo método mais isento dos transitos, com os satélites CoRoT (projeto
do qual o Brasil é colaborador) e Kepler. Em particular, esse método permite encontrar
planetas pequenos e rochosos como a Terra, muito mais interessantes do ponto de vista da
Astrobiologia.

Extremofilos sao micro-organismos terrestres que vivem sob condicoes extremas de
temperatura, nivel de radiacao, umidade, pressao, salinidade, pH, etc. Eles sao candidatos
naturais para habitarem meios extraterrestres onde essas condigoes sao eventualmente
encontradas. Exemplos em nosso sistema solar sdo: Marte, Tita (satélite de Saturno) e
Europa (satélite de Jupiter). Neste trabalho, estimar-se-ao as temperaturas nas superficies
de uma amostra de exoplanetas conhecidos e de seus eventuais satélites, utilizando um
modelo de atmosfera terrestre com a finalidade de verificar a possibilidade de sobrevivéncia

de extremofilos nesses ambientes. E, em se tratando de extremofilos, essa previsao nao sera
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Figura 1.1: Relagdo entre a massa e o semi-eixo orbital maior dos exoplanetas conhecidos

atualmente. Fonte: Exoplanets Data Explorer.

limitada a Zona Habitdvel (Kasting et al., 1993) dos sistemas planetdrios, pois esse conceito
serd estendido para uma regiao mais ampla, a “Zona Extremdfila” (Janot-Pacheco et al.,
2009), onde esse tipo vida poderia existir. Os resultados deste trabalho deverao fornecer
subsidios para a hipétese da panspermia (vide segao 3.5).

Para realizar este estudo multidisciplinar foi necessario articular conceitos de diversas
areas cientificas, como por exemplo, a biologia, a astronomia, a fisica de particulas, a
geofisica, a planetologia, a quimica, entre outras, a fim de se entender e elaborar novas
hipdteses baseadas nos conhecimentos ja adquiridos por meio da observacao das carac-

terisitcas fisicas e quimicas do Sistema Solar.

1.1 Astrobiologia

A Astrobiologia pode ser entendida como uma area de pesquisa dedicada aos estudos
relativos a compreensao da origem e evolugao da vida no universo. Com caracteristicas
distintas da biologia classica, focalizada nos estudos da vida observada na Terra, a Astro-

biologia traz como proposta a extensao destes conhecimentos e procura formular hipéteses
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a fim de entender o desenvolvimento da vida além dos limites terrestres. KEstas carac-
teristicas colocam a Astrobiologia frente a questoes que sempre foram intrigantes para a
humanidade: “Como a vida se orginou?”; “Estamos s6s no universo?”; “Qual o futuro da
vida na Terra e no universo?”.

A descoberta de uma grande quantidade de sistemas planetarios em nossa galaxia re-
forca a possibilidade da existéncia de muitos planetas localizados nas zonas Habitével
ou Extremodfila de suas estrelas hospedeiras e a importancia dos estudos astrobiolégicos
destes sistemas, para que se possa ter uma melhor compreensao da presenca da vida no
universo. Entretanto, as primeiras discussoes com enfoque em questoes abrangidas pela
Astrobiologia, especialmente versando a respeito da pluralidade dos mundos e sobre a
possivel existéncia de vida em corpos além da Terra, remontam a Grécia Antiga. Essas
ideias ja haviam sido discutidas no passado por pensadores como Leucipo (século V' a.C),
Demécrito (460 — 370 a.C'), Epicuro (341 — 270 a.C'), Plutarco (46 — 120 d.C'), Giordano
Bruno (1548—1600), Galileo Galilei (1584 —1642), Jonas Kepler (1571—1630), entre outros.
Dentre estes, pode-se destacar o historiador Plutarco, que desenvolveu o primeiro esbogo
do que se conhece hoje como o Principio de Mediocridade, e Giordano Bruno que, por
defender as ideias contidas na obra De [’infinito, Universo e Mondi, de 1584, foi acusado
de heresia e executado pela Inquisicao. Um fato curioso, e que demonstra a influéncia e a
interferéncia religiosa nos assuntos relacionados a ciéncia, é a posicao tomada por Galileo
ao manifestar-se de forma mais prudente ao discutir o tema relacionado a pluralidade dos
mundos em sua obra Carta Sobre as Manchas Solares; nela, aponta para a possibilidade da
existéncia de seres vivos habitando a Lua e outros planetas, porém, nao afirma e nem nega
a hipdtese, deixando a decisao para os ditos “homens mais eruditos”. Outro fato curioso é
a crenga na existéncia de habitantes em Jupiter demonstrada pelo grande cientista Johanes
Kepler (1571—1630) em 1600, evidenciada em um texto em que comenta as extraordinarias
descobertas de Galileo Galilei acerca dos satélites de Jupiter. Nota-se que questionamentos
relacionados a temas sobre a possibilidade da existéncia de outros mundos (exoplanetas)
espalhados pelo universo e principalmente da prépria vida neste vasto espaco, mesmo que
de forma imprecisa e até fantasiosa, ocupavam a mente de grandes pensadores. Porém,
somente nos séculos posteriores, as discussoes ganharam argumentos cientificamente mais

embasados. No século X1X, a Teoria da Evolugao, baseada no principio da Selegao Natu-
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ral, desenvolvida independentemente por Charles Darwin (1809 —1882) e Alfred R. Wallace
(1823 — 1913), eleva a discussao acerca da possibilidade da existéncia de formas de vida
para outras partes do universo - devido ao argumento de que a vida complexa se originou
a partir de formas mais simples, através de processos de adaptagao -, mesmo com o fato
de que seus fundadores nao compartilhassem desta crenca. Logicamente, no século X X,
a descoberta de organismos extremofilos e de sua admiravel capacidade de sobrevivéncia
e adaptagao a ambientes extremos, reforcam a possivel veracidade das hipdteses de se en-
contrar condigoes de habitabilidade em outros corpos do Sistema Solar e além. Porém,
com o avanco das técnicas observacionais e, principalmente, com a confirmacao do pri-
meiro sistema extrasolar (Mayor e Queloz, 1995), os temas da pluraridade dos mundos e
da possivel existéncia de vida além do ambiente terrestre tornam-se novamente relevantes,

apresentanto um carater interdisciplinar e foco principal desta pesquisa.

1.2 Primeiras Estruturas do Universo

A teoria cosmolégica moderna oferece ferramentas coerentes para descrever a origem e a
evolucao do universo de forma satisfatoria, assim como o papel notavel desempenhado pela
temperatura em todas as fases desse processo. De acordo com o modelo do Big Bang, o
universo evoluiu a partir de um inicio quente e denso e, por meio de uma expansao, esfriou
e permitiu o aparecimento das primeiras estruturas. O universo primordial era preenchido
por niveis extremamente altos de radiacao e temperatura. O fenémeno conhecido como
bariogénese, responsavel pela formacao de toda a matéria presente no universo, ocorreu em
aproximadamente 10733 segundos apés o Big Bang. Isso deveu-se ao fato de que o universo
havia esfriado o suficiente para que a matéria e a anti-matéria se aniquilassem, convertendo
massa de repouso em radiacao e deixando um pequeno excesso de matéria. Em aproxima-
damente 10~ segundos apds o Big Bang ocorreu a transicao quark-hadron, periodo no qual
a energia térmica do universo era baixa o suficiente para permitir que a “sopa quente de
quarks” condensasse e permanecesse estavel na forma de prétons e néutrons. Entretanto,
somente em aproximadamente 100 segundos apds o Big Bang, a nucleossintese tem inicio:
a energia térmica do universo diminui, permitindo a uniao entre prétons e néutrons sob
a acao da forca nuclear forte, com a consequente formacao dos nicleos de elementos mais

leves (‘H, 2H, 3He, *He, "Li).
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Nos primeiros quatrocentos mil anos apds o Big Bang, toda a matéria estava em
equilibrio térmico com a imensa quantidade de f6tons que preenchia o universo (Radiacao
Césmica de Fundo (CMB)). Em uma fase posterior, a energia térmica da CMB diminuiu
a um nivel inferior a energia de ionizacao do atomo de hidrogénio, o que permitiu a forca
eletromagnética unir elétrons e prétons para a formagao de atomos de hidrogénio. Com
a auséncia de particulas carregadas para manter o equilibrio térmico, as temperaturas da
matéria e dos fotons comportaram-se de formas distintas: a temperatura dos fétons di-
minuiu lentamente (de forma proporcional ao inverso do tamanho do universo), enquanto
a temperatura da matéria esfriou mais rapidamente (diminuiu em uma taxa aproximada-
mente proporcional ao quadrado do tamanho do universo). A medida que a temperatura
do hidrogénio caiu abaixo da energia do hidrogénio molecular, atomos de hidrogénio nas
regides mais densas formaram as primeiras moléculas de Hy. Um esquema do processo de

evolucdo do universo pode ser visualizado na figura [1.2][T]
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Figura 1.2: Esquema representando a histéria do universo. Fonte: NASA / WMAP Science
Team.

Com a expansao continua e o consequente esfriamento do universo, nuvens de hidrogénio

resfriaram e atingiram temperaturas préximas a 100/". Neste momento, a energia térmica

L A figura pode ser acessada em: http://map.gsfc.nasa.gov. Acesso em: 21/07/2012.
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foi baixa o suficiente para permitir que a forga gravitacional iniciasse o processo de colapso
das regioes mais densas do universo, com a conversao da energia potencial gravitacional em
energia térmica dissipada pelo espaco. As nuvens colapsaram mais, aqueceram-se e este
processo deu origem as primeiras estrelas do universo. Os fétons UV, provenientes dessas
primeiras estrelas reionizaram o universo e explosoes de supernovas induziram o colapso
de outras regioes com altas densidades.

O meio interestelar (ISM) - composto por varias componentes com parametros fisicos
distintos, ou seja, algumas regides com temperaturas da ordem de 10° K, densidade de
1072 particulas por em?, aquecidas por explosoes de supernovas, e outras contendo nuvens
moleculares com temperaturas da ordem de 10 a 100 K, permeada por hidrogénio molecular

3 _ ¢ o ambiente onde ocorrem

com densidades de algumas centenas a 10® particulas por cm
0s processos fisicos que iniciam a formacao dos sistemas planetarios.

Apenas 1% da matéria baridnica observada no universo difere do hidrogénio e do hélio.
Os elementos pesados nao foram produzidos pelo Big Bang e sim por geracoes de estrelas
subsequentes, através de reacoes de fusao. O colapso de nuvens moleculares ricas em
elementos pesados foi o responsavel pela formacao de planetas, corpos rochosos e toda as
formas de vida conhecidas. Através de observacoes recentes de nuvens moleculares gigantes
e de discos protoplanetarios, foi possivel identificar uma grande quantidade de moléculas
organicas e, a partir dessa constatacao, supor que moléculas complexas que constituem o

material biologico terrestre podem ter sido incorporadas por corpos originados em regioes

semelhantes as destas nuvens (Dutrey et al., 1997; Buhl, 1971).

1.3 Sistema Solar

O Sistema Solar formou-se a partir da contracao gravitacional de um fragmento de
nuvem molecular, constituida por poeira, gas e alguns poucos elementos pesados, processo
semelhante ao observado atualmente em outras regioes da Via Lactea e também em outras
galaxias (Dutrey et al., 1997). Essas nuvens moleculares espalhadas pelo universo, onde
se originaram as primeiras estrelas, sao regides com temperaturas da ordem de 10K a
100K e densidades da ordem de 10 a 10%.cm™3. O colapso de nuvens semelhantes pode
ocorrer se houver um aumento aproximado de um fator de 10%* e 10° nos valores de suas

densidade e temperatura, respectivamente (Padmanabhan, 2001, p. 116). Em subregioes
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com altas densidades originadas do colapso inicial, a matéria sofre um processo fisico onde
a autogravidade supera a pressao do gds (térmica) que se opoe a contracao, levando a
formacao de uma protoestrela. O processo que conduz a formacao de subregioes ainda é
pouco conhecido. Entretanto, a massa minima para que ocorra seu colapso, denominada

massa minima de Jeans, pode ser estimada por:

T3
M; =10 7 Mo, (1.1)

onde as variaveis T' e n representam a temperatura e a densidade para essas subregioes.
Tomando valores caracteristicos desses parametros, temperaturas aproximadas de 10K e
densidades da ordem de 10°.cm ™3 (Blitz, 1993), encontram-se valores minimos, logicamente
aproximados, para a massa responsavel, provavelmente, pela origem de uma protoestrela:
M; =1 Mg, onde Mg é o valor de uma massa Solar. Assim, os fragmentos de nuvens
moleculares com valores de massa da ordem de uma massa solar, ou acima, serao candidatos
a bercos de formagcao de sistemas planetarios.

Simulacoes mostram que ao redor de estrelas em processo de formacao ha uma regiao
composta por poeira e gas, denominada disco protoplanetario, onde certamente ocorre a
formacao de planetas (Beckwith e Sargent, 1993). Observagoes do gas contido nos discos
protoplanetarios apontam para um tempo médio de vida dessas componetes que varia apro-
ximadamente entre 10% a 107 anos (Briceno et al., 2001). O processo de desaparecimento
de tais discos pode estar relacionado ao fluxo intenso de radiacao UV, oriundo de estrelas
vizinhas (estrelas quentes do tipo O e B) ou com os ventos estelares extremos provindos
da estrela central do Sistema (Hollenbach et al., 2000). Estima-se que a formagao dos
planetas rochosos deva ocorrer em uma escala de tempo entre 10 — 108 anos (Raymond et
al., 2011). O processo de formagao de planetas localizados a distancias orbitais maiores,
como por exemplo os planetas gigantes do Sistema Solar, apresenta uma escala de tempo
variando entre 1 — 2 ordens de magnitude menor que a escala de tempo necessaria para a
formagao de planetas rochosos (Touboul et al., 2007). Esse fato pode ser justificado pela
presenca de maior quantidade de matéria em regioes mais afastadas da estrela central.

A partir do colapso de parte (subregides) da nuvem molecular que originou o Sistema,
Solar, denominada nebulosa Solar, formou-se o que se denomina protosol, rodeado por um

disco achatado, produto de sua rotacao. De acordo com a teoria de formacao planetaria
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por acrescao nuclear, regioes pertencentes ao disco protoplanetario, cuja densidade ¢é ele-
vada, permitem o desenvolvimento de um processo de condensacao de graos e posterior
acresc¢ao, originando pequenos corpos com extensao de alguns quilometros, denominados
planetesimais. Estes planetesimais continuam crescendo devido a colisoes mituas até que
determinadas regides atinjam uma configuracao composta por alguns planetas isolados
entre si, apresentando érbitas quase circulares e coplanares, imersos em meio aos planete-
simais residuais. O destino dos planetesimais residuais ¢ a dispersao devido as interagoes
gravitacionias com os planetas recém formados. Na figura E] ¢ mostrada a possivel

interacao entre um planeta e seu disco protoplanetario.
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Figura 1.3: Formagcao planetdria ao redor do disco estelar. (a): fotografia do disco em torno da estrela
Beta Pictoris. O painel superior mostra a imagem real no espectro visivel. Na imagem inferior vé-se a
ligeira deformacao do disco ocasionada pela interagao gravitacional com o planeta. Fonte: C. Burrows and
J. Krist (STScl), WFPC2 IDT Team, NASA, ESA. (b): imagem do disco de Beta Pictoris no infravermelho
préximo. Observa-se a formacgao de planetas ao redor de seu disco. Fontes: ESO/A.-M. Lagrange et al..

H& uma nitida dependéncia radial da temperatura da nebulosa protoestelar, responsavel

por segregar gases e solidos. Essa dependéncia foi estimada por Kenyon e Hartmann (1987):

Tdisco(r) X rié (12)

A distancias orbitais menores que 2 U A E], onde estao localizados os planetas rochosos, a

acao do vento solar e as temperaturas suficientemente altas, nao permitiram aos elementos

2 As figuras podem ser acessadas em: http://apod.nasa.gov/apod/ap960119.html e

www.eso.org/public/images/archive/category/exoplanets/. Acesso: 21/07/2012.
3 1 unidade astronémica ~1,5.10"1 metros.
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como o C'; N e O, que encontram-se ligados ao hidrogénio na forma de CH,, N Hs, H5O,
COs, etc, permanecerem em estado gasoso. Os unicos materiais sélidos responsaveis pela
formacao dos nicleos planetarios foram os materiais refratarios, em especial o Fe, o Ni,
os silicatos e os metais. Percebe-se através da analise das abundancias césmicas que houve
pouca matéria disponivel para a formagao dos niicleos planetérios em tais regices (Grevesse
et al., 2005).

Para distancias orbitais acima de 4 U A, ao contrario, a menor influéncia do vento so-
lar e o fato de que as temperaturas eram suficientemente baixas, contribuiram para que
elementos como C'; N e O, condensassem na forma de gelos de H,O, C'Hy, N Hj, etc, e
que houvesse uma maior quantidade de material disponivel para formar os planetesimais.
Nessas regioes, esta quantidade maior de material culminou na formagao de nicleos muito
maiores que os previstos na formacao de planetas rochosos. Quando a massa desses nucleos
atinge valores aproximados de dez vezes o valor da massa terrestre, o campo gravitacional
torna-se suficientemente intenso para provocar o colapso do material protosolar do disco
circundante, constituido basicamente por hidrogenio e hélio. No interior deste disco, loca-
lizado no plano equatorial do planeta gigante em processo de formagao, houve condicoes
para o surgimento de iniimeros satélites. Planetas gigantes de baixa densidade, localizados
nas Zonas Habitavel e Extremofila, serao os alvos principais na busca por exoluas neste
trabalho.

Dentro do previsto pelos estudo de Kenyon e Hartmann (1987), planetas rochosos lo-
calizados préximos as estrelas centrais dos sistemas planetarios, também conhecidos como
planetas rochosos ou internos, devem ter uma origem inicialmente aquecida e com o passar
do tempo experimentarem um processo de resfriamento. Dentre estes, os menores ten-
dem a sofrer esse processo de forma mais brusca, enquanto os maiores, devido a energia
gravitacional de acrescao e ao decaimento de elementos radioativos, mantém-se aqueci-
dos, apresentando correntes convectivas em seu manto, atividades vulcanicas, tectonismo
e sistemas hidrotermais ativos.

O planeta Terra formou-se a partir de uma bola fundida de aproximadamente 2000 K a
cerca de 4, 56 bilhoes anos (Allegre et al., 1995). A maior parte da massa terrestre acrescida
dos planetesimais ocorreu nos primeiros 100 milhdes de anos de formacao da Terra. Com

uma superficie inicialmente fundida, a vida nao poderia aparecer. A transicao entre o
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periodo de acrescao e o periodo conhecido como heavy bombardment inclui a formacao de
nosso satélite, a Lua, provavelmente pela colisao com um objeto com a dimensao de Marte

ha aproximadamente 4,5 bilhoes de anos (Hartmam e Davis, 1975; Canup e Asphaug,

2001). Na figura sao mostrados os detalhes simulados dessa colisao.

Figura 1.4: Formagao do satélite natural terrestre. (a): simulagdo da colisdo entre um protoplaneta e a
Terra, com a consequente formagao da Lua. Observa-se os resultados projetados para o plano do impacto
em intervalos de tempo de 0,3, 0,7, 1,4, 1,9, 3,0, 3,9, 5,0, 7,1, 11,6, 17 e 23 horas apés o evento. (b):
concepgao artistica do evento. Fontes: Canup e Asphaug, 2001; Jynette R. Cook.

A superficie terrestre foi periodicamente vaporizada e recoberta com vapor de rocha
atmosférica a temperatura aproximada de 2000 K por milhares de anos. Estas condicoes
faziam da superficie terrestre um verdadeiro autoclave, esterelizando e ceifando o desen-
volvimento de qualquer forma de vida. O bombardeamento prosseguiu forte até aproxima-
damente 3,8 bilhoes de anos. Eventos em Mercurio, Vénus e Marte provavelmente foram
similares: um periodo inicial de intenso bombardeamento e sua posterior diminui¢ao com o
arrastamento dos planetesimais. Estas sao provavelmente as restricoes térmicas que qual-
quer forma de vida encontrard ao desenvolver-se em exoplanetas com processo de formacao
semelhante ao da Terra.

Os materiais mais volateis como a agua e os compostos de carbono, importantes para
a evolucao da vida, foram incorporados tardiamente pela injecao de material oriundo das
regices mais frias do disco protoplanetario solar. A regiao onde esta localizado o cinturao de
asterdides corresponde a localidades de menor temperatura (aproximadamente 250 K') do

disco protoplanetario, e essa caracteristica permitiu a condensacao da agua e consequente
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formagao de corpos solidos com composicao rica em agua e gelo. A faixa de transicao do
disco protoplanetério, que separa as regioes de condensac¢ao e nao condensacao da agua, é
chamada de snow line. Estudos concluem que, apds a formacao dos planetas gigantes, os
planetesimais residuais vizinhos e ricos em gelo foram dispersos devido a acao das interacoes
gravitacionais e podem ter atingido regioes mais internas, onde estao localizados os planetas
terrestres. KEssa migracao pode ser a responsavel pela injecao de grande quantidade de
agua e compostos organicos em planetas do tipo terrestre (Chyba, 1987; Ip e Ferndndez,
1988). Entretanto, alguns cientistas, pautados em observagoes da razao entre o contetiido
de deutério e hidrogénio dos cometas Halley, Hayakatake e Hale-Boop, contestam essa
hipdtese. O valor dessa razao (D/H) para o reservatério de dgua oceanico é bem conhecido
e é cerca de 1,56.107%; a razao medida para os trés cometas ¢ duas vezes esse valor (Robert,
2001). Esses corpos celestes sao oriundos da nuvem de Oort e talvez cometas com origem
em regioes menos distantes, como o cinturao de Kuiper, possam apresentar uma composicao
comparavel a encontrada nos oceanos terrestres. Logo, o processo migratério de corpos
formados em regioes além da snow line pode ter desempenhado um papel importante na
origem e evolucao da vida na Terra, além de fornecer indicios para a existéncia de exoluas

orbitando exoplanetas gigantes.

1.4 Estrelas da Sequéncia Principal

As estrelas desempenham um papel de extrema importancia ao se definir as condigoes
de habitabilidade dos sistemas planetarios e, nesse sentido, sera feita aqui uma breve
introducao das principais caracterisitcas fisicas desses objetos. De antemao, dar-se-a énfase
as estrelas que estao localizadas na Sequéncia Principal (SP) que sdo as mais interessantes
do ponto de vista astrobioldgico e alvo desta pesquisa.

Assumindo, com uma aproximagao razoavel, que as estrelas possuem comportamento
muito similar a de um corpo negro, ou seja, obedecem a lei de Planck equacionada como:

2hv3 1
B,(T) = S —

)
c ert — 1

(1.3)

a temperatura efetiva de uma estrela pode ser definida. Logo, esta definicao ocorrera de

tal forma que o fluxo total da estrela seja equivalente ao calculado pela lei de Planck,
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possuindo uma relacao direta com a temperatura efetiva estelar:

S=aB(T) =nB,(T)dv = 0T, (1.4)

Sendo o a constante de Stefan-Boltzmann e considerando as estrelas como objetos

esféricos de raio R, pode-se escrever uma equacao para a luminosidade estelar:

L(t) = 4w R*o T}, (1.5)

As estrelas podem ser classificadas de diferentes maneiras e o esquema de classificacao
mais intuitivo é através da utilizagao do diagrama proposto por Hertzsprung-Russell, co-
nhecido como diagrama HR. Este diagrama consiste em um grafico da luminosidade estelar
em fungao de sua temperatura efetiva (figura EI)

Teorias modernas demonstram que as estrelas evoluem com o tempo e essa evolucao fica
bem evidenciada durante a observacao do diagrama HR, pois constata-se que h& uma regiao
com um acimulo de estrelas, composta por objetos de evolucao lenta e regioes relativamen-
tes vazias, preenchidas por objetos de evolucao rapida. O diagrama HR é atravessado por
uma longa “diagonal”, conhecida como Sequéncia Principal, onde estao localizadas a mai-
oria das estrelas e, entre elas, o Sol. Acima e abaixo da Sequéncia Principal, encontram-se
estrelas de alta e baixa luminosidade respectivamente. A evolucao estelar, considerando-se
que a estrela ji esteja localizada na Sequéncia Principal (com reagoes nucleares desenca-
deadas na regiao central), dependerd essencialmente de sua massa. Caso o fragmento da
nuvem molecular possua massa inferior a 0,08 My, nao haverd inicio das reacoes nucleares
e a estrela ndo se formard; assim, estes objetos formarao planetas ou brown dwarfs (anas
marrons).

A energia produzida pelos ntcleos estelares durante sua evolucao é transportada em
diregao ao espaco por dois processos distintos: a convecgao (circulagao de fluidos) e a di-
fusao radiativa (radiacao eletromagnética). Essa energia dissipada é utilizada pela biosfera
de planetas habitaveis e permite a ocorréncia de varios processos fisico-quimicos essenci-
ais ao desenvolvimento da vida, dentre os quais, o processo da fotossintese, responsavel
pela transicao da atmosfera primitiva rica em diéxido de carbono para a atual, onde a

concentracao de oxigénio é expressiva.

4 A figura pode ser acessada em: http://www.atlasoftheuniverse.com/hr.html. Acesso em: 24/07/2012.
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Figura 1.5: Diagrama Hertzsprung—Russel. Fonte: Powell (2009).

Estrelas de baixa massa, ao evoluirem, passam pelo estédgio de nebulosa planetaria e
se transformam em objetos extremamente quentes de dimensoes comparaveis a da Terra,
sendo classificadas como estrelas ana brancas. J4 as estrelas massivas, com massas aproxi-
madamente M, > 8 M evoluem e podem sofrer uma explosao conhecida como supernova.
Se a massa de seu nucleo for menor ou igual a 3 M, transformam-se em estrelas de néutrons
altamente compactas, com raios da ordem de 10 km, ou tornam-se buracos negros, caso a
massa nuclear ultrapasse o valor de 3 M.

Estrelas localizadas na Sequéncia Princial, transformam hidrogénio em hélio por meio
de reagoes nucleares em seu centro. Neste processo hd combinacao de quatro prétons para
formagao de um nucleo de hélio e, logicamente, uma liberacao de energia, que é estimada

2

ser da ordem de 0,03 m,c?, ou seja, 0,007 da energia original (4 m,c®) (Padmanabhan,
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2001, p. 15). A escala de tempo de permanéncia na Sequéncia principal é diretamente
proporcional a massa e inversamente proporcional a luminosidade da estrela sendo que
tal luminosidade pode ser aproximada como L o< M", com n variando de 3 a 4 (Maciel,
1999, p. 28). Logo, o tempo de permanéncia de uma estrela na Sequéncia Principal vai

ser inversamente proporcional a sua massa:

1-n
tep ~ 10" (%) (1.6)
®

Nota-se, portanto, que estrelas massivas vao consumir seu hidrogénio mais rapidamente
(aproximadamente poucos milhoes de anos) do que as estrelas menos massivas (aproxima-
damente 10 bilhoes de anos para estrelas do tipo solar), obviamente, permanecendo um
tempo menor na Sequéncia Principal.

Apos as estrelas de baixa massa sairem da Sequéncia Principal havera um aumento
da temperatura central e consequente aumento em tamanho (provavel destino de estrelas
do tipo solar). Em seguida, reagdes termonucleares ocorrerao com a queima do hélio e
conversao do interior estelar em carbono e oxigénio, com continua expansao do envelope
(nebulosa planetéria). Este cendrio, certamente desencadeia a aniquilacao de todos os
componentes de um possivel sistema planetario. Apods o estagio de nebulosa planetaria,
estrelas do tipo solar sofrem um processo de encolhimento do nicleo (core) e se tornam
objetos muito quentes (aproximadamente 100000 K'), pouco luminosos e com o tamanho
comparavel a de planetas, corpos conhecidos como estrelas anas brancas ( Whitedwarf),
que esfriaram lentamente em centenas de bilhoes de anos. Estégios de evolucao estelar pds
Sequéncia Principal nao sao interessantes para estudos relacionados a Astrobiologia.

O estudo da habitabilidade em sistemas planetarios estd intimamente relacionado com
a luminosidade da estrela central, ja que os limites das Zonas Habitdavel e Extremofila
sofrerao deslocamentos devido ao aumento desse parametro. Para simular a evolucao
da luminosidade estelar em funcao do tempo foram utilizados os estudos conduzidos por
Gough (1981), que a partir de seu modelo de evolugao estelar obteve uma equagao que
descreve a evolucao de tal parametro em um intervalo de tempo de ¢t < t5, sendo que tg,
refere-se & do Sol (aproximadamente 4, 8 bilhoes de anos) e L2 ™  a luminosidade Solar

atual:
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2 t 17"
Lpassado(t) = |1 4 _(1 . _) L%resente (17)
5% 1o

Entretanto, pode-se expandir esse limite de tempo utilizando a interpolacao proposta

por Turck-Chieze et al. (1988), com ts <t < 10 G anos:

1
LIwtro(p) = [5, 59G(m03¥ —1,39+0, 26G(m031t} Lpresente (1.8)

Como o objetivo central deste trabalho é estudar as condicoes de habitabilidade em
sistemas planetarios extrasolares, deve-se ainda utilizar a relacao massa-luminosidade pro-
posta por Kippenhahn e Weigert (1990) (vélida apenas para estrelas localizadas na Sequéncia
Principal) somada a uma relacao de scaling apropriada para que se possa descrever a lu-

minosidade de estrelas distintas do Sol:

L~ M*% (1.9)
A]w’estrela)g’88
Les rela — L (— 1.10

Assim, tem-se as principais ferramentas mateméaticas necesséarias a razoavel descrigao
dos processos inerentes a evolucao estelar, que podem influenciar no desenvolvimento de
organismos em sistemas planetarios extrasolares, assim como a tectonica de placas, o vul-

canismo, os impactos de meteoritos, etc.

1.5 Terra Primitiva e Vida

Todo o material bioldégico encontrado na Terra é constituido por cerca de vinte ele-
mentos quimicos diferentes, sendo o mais importante o carbono, seguido pelo nitrogénio,
oxigénio e fésforo, além do hidrogénio. A origem da maioria desses elementos quimicos
¢ a nucleossintese estelar, processo que ocorre no interior de estrelas onde o elemento
primordial H é transformado em He e depois em C', N, O e outros elementos pesados.

Entretanto, apesar do conhecimento cientifico atual ser capaz de identificar a origem dos
elementos quimicos necessarios ao desenvolvimento da vida, ele pouco informa a respeito
de quais foram as condigoes necessarias ao inicio dela. Questoes versando sobre quando

surgiu o primeiro ser vivo e qual a sua origem permanecem longe de serem respondidas. A
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dificuldade esta no fato de que se dispoe de poucas informagoes confidveis sobre o ambiente
terrestre primordial, ou seja, nao é sabido ao certo qual era a composicao da atmosfera
primitiva, a extensao dos oceanos e a temperatura superficial do planeta.

Logo apos a formacao completa da Terra, por volta de 4, 5 bilhdes de anos, as condic¢oes
do planeta eram hostis para o desenvolvimento da vida. Erupcoes vulcanicas e bombardea-
mentos de corpos externos provavelmente extinguiram formas de vida que tenham surgido
nessa época. A fase de bombardeamento pesado (late heavy bombardment) terminou por
volta de 3,8 bilhoes de anos como pode ser observado na figura (1.6, na qual Zahnle et
al. (2007) demonstram de forma condensada algumas possiveis hipdteses propostas para
a explicacao desse periodo. Algumas estruturas identificadas como fésseis e dados de fra-
cionamentos isotépicos, interpretados como evidéncia de atividade fotossintética (residuo
de clorofila), levaram alguns cientistas a afirmarem que a vida j& existia hd 300 milhoes de

anos antes do fim do perfodo de bombardeamento pesado (Mojzsis et al., 1996).
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Figura 1.6: Late Heavy Bombardment. Na figura sao mostradas as interpretagoes do periodo de
bombardeamento pesado obtidas através de dados lunares. Processos continuos a 50 milhoes de
anos (Wilhelms, 1987); 100 milhdes de anos (Neukum et al., 2001); cataclismas simples (Rider
2002, 2003); cataclismas multiplos (Tera et al., 2007). Fonte: Zahnle et al., 2007.

Observagoes astronomicas de nuvens moleculares (Buhl, 1971), locais onde hé formacao
de sistemas planetarios e moléculas complexas, aliadas a simulagoes laboratoriais das
condicoes da Terra primitiva, sugerem que a vida possa ter surgido em nosso planeta

como resultado de sinteses abidticas e interacoes com corpos extraterrenos, como cometas
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e meteoritos, que carregam consigo compostos organicos e moléculas simples como o HC'N.
No inicio do século X X, S. Arrhenius sugeriu que a vida terrestre poderia ser de origem
extraterrestre. A sua hipotese era baseada no fato de que a vida poderia ter chegado
a Terra na forma de esporos microscopicos transportados através da acao da pressao de
radiacao das estrelas, ideias estas, que ficaram conhecidas como a hipétese da panspermia.

Em 1924, o bioquimico russo Aleksandr Ivanovich Oparin, influenciado pelos estudos
de Charles Darwin, propés a hipétese heterotréfical’lda origem da vida. A teoria de Oparin
afirmava que os primeiros organismos a habitarem o planeta eram heterétrofos anaerdbicos
que se formaram e obtiveram energia a partir de compostos organicos sintetizados e acumu-
lados nos mares da Terra primitiva, configurando um cenério que é conhecido atualmente
como “sopa” prebidtica.

Entretanto, somente em 1953 é publicado o artigo do jovem cientista Stanley L. Miller
que descrevia a tentativa de reproducao das ideias propostas por Oparin em laboratério.
Miller havia submetido a descargas elétricas uma mescla de gases formada por metano,
amoniaco, hidrogénio e vapor de agua, a qual acreditava ser uma simulacao coerente das
condigoes primitivas atmosféricas da Terra. Miller pode observar por meio de seu expe-
rimento a formagao de aminoacidos, hidroacidos, uréia e outras moléculas de interesse
quimico e pré-bidtico. Neste mesmo ano, os cientistas Francis Crick, James Watson e
Maurice Wilkins, apresentaram o modelo de dupla hélice do DNA.

Ja em 1960, Joan Oré demonstrou que a condensacao de cinco moléculas de HCN,
molécula formada no experimento de Miller, presente em nuvens interestelares e nos nicleos
de cometas, formava uma das bases nitrogenadas (adenina) presente nas moléculas de
DNA, RNA e ATP, de extrema importancia ao metabolismo dos seres vivos. Ao longo do
tempo, varios cientistas seguindo os estudos de Miller e Oré conseguiram sintetizar, além
de bases nitrogenadas, agicares, lipidios e outras moléculas de interesse bioldgico. Todos
estes estudos aliados a possivel facilidade em fazer chegar a Terra o matérial organico de
origem nao bioldgica por meio de cometas, meteoritos e asterdides, favorecem o cenario de
evolucao proposto por Oparin. Entretanto, a divida ainda permanece: a vida realmente

pode ter surgido a partir da sopa primitiva contaminada por material organico de origem

5 Segundo Oparin, no inicio, a Terra foi povoada por organismos simples, denominados heterotréficos,

ou seja, aqueles que nao possuem a capacidade de produzir seu proprio alimento.
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extraterrestre?

Atualmente existem fortes objegoes contra os argumentos da teoria de Oparin e seus se-
guidores. Estes argumentos estao baseados no fato de que provavelmente a Terra primitiva
nao apresentava uma atmosfera redutora, ou seja, sua constituicao nao consistia predomi-
nantemente de moléculas como o NHs e o CH,, mas provavelmente por CO,, CO e Ns.
Esta composi¢ao nao redutora da atmosfera é baseada no fato de que erupgoes vulcanicas
contribuiram para a emissao de gases como C'O e CO,, além de que a prépria interacao
da radiacao UV solar com moléculas como o NHz e o CH, - a radiacao solar ocasiona a
fotdlise da agua, gerando o radical OH que ataca o metano, produzindo C'Oy e hidrogénio
molecular - nao favorece a existéncia destas por longos periodos. Kasting (1993) sugere
que a atmosfera terrestre primitiva era fracamente redutora e composta por uma mistura
de COy, Ny, e HyO combinada com pequenas quantidades de CO e H,. Este cenario
promoveu um eficiente efeito greenhouse, induzido pelas altas concentracgoes de didéxido de
carbono e responséavel por compensar a baixa luminosidade solar (faint young Sun).

A vida primitiva na Terra provavelmente surgiu na agua e foi capaz de realizar pro-
cessos quimicos, transmitir informacao por meio de suas moléculas e evoluir. Porém, nao
se sabe ao certo qual foi a molécula primordial responsavel por essa evolucao: alguns
defendem que esta molécula seria o DNA, capaz de se replicar e armazenar informacao.
Outros acreditam serem as proteinas, pois essas sao catalizadoras de reacoes quimicas e
indispensaveis a replicacao dos proprios acidos nucleicos. Uma possibilidade distinta das
anteriores surge quando Thomas Cech e Sidney Altman observaram que o RNA, além
de armazenar informagao genética, também possuia atividade enzimatica, ou seja, catali-
zava diversas reagoes bioquimicas. As proteinas, assim como as moléculas de DNA, sao
mais estaveis que a molécula de RNA. Caso seja verdadeira a hipdtese de que a molécula
de RNA seja a precursora das proteinas e do préprio DNA, outro impasse surge: se as
atividades cataliticas e replicadoras da molécula de RNA dificilmente puderam encontrar
condicoes ideais para se desenvolver nos mares primitivos, qual a origem dessa molécula?
A resposta a este questionamento ainda é incerta, porém se argumenta que algum processo
quimico ainda nao conhecido tenha facilitado seu surgimento ou que o proprio RNA seja
uma molécula produto da evolucao da biosfera, tendo sua origem ligada a moléculas des-

conhecidas, capazes de armazenarem informagoes genéticas. Na figura ¢é apresentada a
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evolucao da vida baseada no RNA ribossomico.
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Figura 1.7: Arvore filogenética da vida baseada no sequenciamento do RNA ribossémico. Fonte:
Madigan et al. (2012), p. 36.

Se a tentaiva de compreensao dos processos que podem ter levado ao surgimento da
vida é uma tarefa complexa, definir o seu significado também o é. A vida na Terra pode ser
dividida em trés principais dominios, que evoluiram provavelmente a partir de um ancestral
comum: bactérias, arqueas e eucarias. Dentro dos dominios das bactérias e arqueas, estao
as células microscépicas de organizagao procariotica, isto é, células que nao possuem nucleo
e organelas, mas que exibem metabolismos diversos. O dominio das eucarias é formado por
organismos unicelulares (protistas) e pluricelulares (plantas, fungos e animais), constituidos
por células providas de nicleos, membranas, organelas e citoesqueleto.

Nota-se que a unidade minima da vida é a célula. Logo, a vida pode ser entendida como
um conjunto de processos quimicos que ocorre dentro de um compartimento, a célula,
local onde hé trocas de energia e matéria com o meio exterior, processos metabdlicos,
reproducao através da transferéncia de material genético e evolucao via selecao natural.
A compreensao, mesmo que incompleta, da definicao de vida e dos parametros necessérios
para identifica-la é de grande importancia aos estudos da Astrobiologia, focalizados na

procura de vida além dos ambientes terrestres.
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Capitulo 2

Exoplanetas

Ap06s séculos de especulacoes, a descoberta dos primeiros planetas fora do Sistema Solar
em torno de um pulsar (Stevens et al., 1992) e de uma estrela da Sequéncia Principal (SP)
(Mayor e Queloz 1995) abriu uma nova era de consequéncias miltiplas na Astronomia e
ciéncias afins. Apesar das limitagoes experimentais (Udry e Santos, 2007), foram descober-
tos até julho de 2012, 776 planetas com M < 20 M jypiter orbitando outras estrelas (vide
catalogo de J. Schneider http://exoplanet.eu/) e esse numero cresce regularmente. As
caracteristicas orbitais, as dimensoes dos exoplanetas e a andlise de suas estrelas centrais
provocaram uma intensa revisao nas teorias de formacgao e migracao planetaria, estimu-
lando o surgimento de novos temas de pesquisa, como por exemplo, a possivel infuéncia da
composi¢ao quimica das estrelas na ocorréncia de planetas em torno delas e a relagao dessa
composigao com a do envelope circunstelar primitivo (Santos et al., 2003; Fischer et al.,
2004; Marcy et al., 2005). Essa tltima tera infuéncia decisiva no eventual aparecimento
de vida nos planetas do sistema.

A maioria dos exoplanetas conhecidos foi detectado via efeito Doppler, pela medida
da perturbagao gravitacional causada por eles em suas estrelas centrais, técnica conhecida
na astronomia por welocimetria radial. A amostra disponivel apresenta, portanto, um
forte viés descrito pela Lei de Newton da precisao que se consegue alcancar atualmente
em medidas de velocidade radial e do fato de que é preciso coletar observacoes ao longo
de pelo menos um periodo orbital: descobriu-se sobretudo, uma grande quantidade de
planetas massivos e/ou mais proximos das estrelas centrais. Quando se dispoe também de
observagoes de transitos fotométricos dos planetas, ha possibilidades de medir suas massas

e raios (Fressin et al., 2007). Com o langamento dos satélites CoRoT em dezembro de
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2006 (Convection, Rotation and Planetary Transits, vide http://corot.oamp.fr/) e Kepler
(www.kepler.nasa.gov/), o nimero de exoplanetas descobertos via transitos aumentara de
uma ordem de grandeza nos préximos anos.

Um dos campos cientificos que a descoberta dos exoplanetas mais tem estimulado é
o da Astrobiologia: a constatagao de que a existéncia de sistemas planetarios é um fato
corriqueiro na Galdxia reforgou sobremaneira o conceito l6gico/intuitivo de que a vida
poderd ser um fenomeno comum fora da Terra e de que ela pode até mesmo ter sido

originada antes.

2.1 Breve Historico

Giordano Bruno (1548 — 1600), sacerdote catdlico queimado vivo em uma fogueira em
17 de fevereiro de 1600, havia dito em 1584: “Existem intimeros Séis e intimeras Terras,
todas elas girando em torno de seus Séis, da mesma forma que os sete planetas de nosso
sistema. S6 vemos os S6is, pois sao corpos grandes e luminosos, mas seus planetas sao
invisiveis por serem pequenos e pouco luminosos. Os intimeros mundos do Universo nao
sao piores e nem estao mais desabitados que nossa Terra ”.

Quase 400 anos apos a morte de Giordano Bruno surgiram as primeiras comprovagoes
cientificas acerca da existéncia de planetas além do Sistema Solar (Exoplanetas). Em
1992, planetas foram detectados em torno de um pulsar (Stevens et al., 1992). Em 1995,
a descoberta de um planeta, orbitando uma estrela da Sequéncia Principal, denominado
51 Pegasi foi anunciado por Mayor e Queloz (Mayor e Queloz, 1995). Este foi o primeiro
sistema planetario extrasolar a ser identificado e, logo em seguida, em 1998, uma equipe
americana anunciou também a descoberta de aproximadamente uma duzia de novos can-
didatos (Marcy e Butler, 1998). Nestes casos, variacoes nas velocidades radiais estelares
indicaram a presenca de planetas do tipo Hot Jupiters. A quantidade de exoplanetas con-
firmados cresceu de forma acelerada desde 1995, e com eles ressurge a intrigante questao:

ha planetas capazes de oferecer condi¢oes minimas para que a vida possa se desenvolver?
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2.2 Métodos de Deteccao

Observar diretamente um exoplaneta, ou seja, detectar fétons provenientes diretamente
de um determinado planeta fora do Sistema Solar é uma tarefa muito dificil. Esta difi-
culdade é devido a relagao de brilho entre a estrela central do sistema e seus possiveis
planetas. Se o Sistema Solar fosse observado de uma distancia de dez parsecsﬂ, o Sol
seria aproximadamente um bilhao de vezes mais brilhante que um planeta em sua proxi-
midade para comprimentos de onda correspondentes a faixa da regiao visivel do espectro
eletromagnético. Se esta observagao fosse feita na regiao infravermelha do espectro ele-
tromagnético, o Sol se apresentaria um milhao de vezes mais brilhante que esse planeta
(Marais et al., 2002). A figura mostra o argumento exposto acima.

SAO Solar System Model at 10 PC
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Figura 2.1: Modelo espectral representativo do Sol e seus planetas, observados a uma distancia
de dez parsecs. Fonte: Marais et al., 2002.

Tal exemplo deixa claro que até mesmo planetas massivos nao seriam detectados e

6 1parsec ~ 3,1.10'6 metros.
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além disso, aponta para uma hipotese nao verdadeira, a de que no sistema nao ha planetas
orbitando a estrela central. Logo, conclui-se que métodos indiretos devem e tém sido
usados preferencialmente na procura por exoplanetas. No entanto, o avanco de técnicas e

das tecnologias pode alterar o cenario atual.

2.2.1 Velocidade Radial (Método Doppler)

Toda estrela hospedeira ird experimentar um deslocamento devido a atragao gerada
pelo campo gravitacional do exoplaneta que descreve um movimento ao seu redor. Este
movimento em torno do centro de massa do sistema pode ser detectado pela andlise das
pequenas mudancas nas linhas espectrais estelares devido ao efeito Doppler. O desloca-
mento Doppler varia periodicamente. Este método tem sido utilizado amplamente e é o
responsavel pela maioria das descobertas dos exoplanetas catalogados. Logicamente, ele
cria um viés pelo fato de que somente os planetas mais massivos e/ou proximos de sua

estrela central podem ser detectados. A figura ilustra a situagao descrita acima.

Estrela o

\ [f Exoplaneta
/ Estrela afastando-se do

observador

\>

Observador

Figura 2.2: Representagao esquematica do método de detecgao via velocimetria radial.

Ao se considerar um exoplaneta de massa, M,,, de semi-eixo maior a,, em torno de uma
estrela de massa M, ambos movendo-se em torno do centro de massa do sistema, sendo
que a distancia entre a estrela e o centro de massa do sistema (as) é pequena, pode-se

escrever a igualdade:

Msas = Mya, (2.1)

Assumindo, por simplicidade, 6rbitas circulares, considerando que a velocidade da es-
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trela possa ser aproximada por v, = % e aplicando a terceira Lei de Kepler, obtem-se:

G (M, + M,)a?
b2 = & ;; ) (2.2)
p

[753))
]

Logo, se o M, << Mj e o plano orbital tenha uma inclinacao, “7”, com o céu, é possivel

escrever uma equacao para a velocidade radial maxima da estrela:

1

, G\
vyea® = M, sin(i) (a i ) (2.3)
piVls

Desse modo, pode-se relacionar a velocidade radial da estrela com o deslocamento Dop-
pler. Entretanto, é notério que para pequenos valores de “i”, tem-se medidas pequenas
para a velocidade radial e consequentemente pequenos valores para o deslocamento Dop-
pler. Este fato reduz seriamente a provavel deteccao de planetas com pequenos valores do

wsn
]

parametro “7”. Outra complica¢ao inerente ao método é o longo tempo de observacao para

detectar-se os pequenos deslocamentos Doppler.

2.2.2 'Transito Planetario

O transito planetario ocorre quando um planeta atravessa o disco da estrela central de
um sistema em uma posigao frontal quando observado da Terra. Na realidade, o método
consiste em observar a estrela fotometricamente, buscando identificar pequenos desvios na
intensidade luminosa que é recebida. Estes desvios podem ser ocasionados por planetas com
raios suficientes para causarem um decréscimo da luminosidade da estrela, denunciando a
existéncia deles. Entretanto, o decréscimo da luminosidade sera dependente do tamanho
do planeta, do tamanho da estrela e também da distancia orbital do planeta em relacao
a estrela e, estas dependéncias, como ja comentadas, acarretarao vieses na amostra dos
exoplanetas detectados, ja que é mais provavel observar transitos de planetas gigantes
préoximos da estrela central.

Através de longos periodos de observagao é possivel determinar o periodo orbital do
planeta e a presenca atmosférica, logicamente, utilizando aparatos espectroscépios que
permitam identificar linhas de absorgao. Na figura 2.3[] ¢ ilustrado o decréscimo da

luminosidade estelar devido ao eclipse planetario.

" A figura pode ser acessada em: www.eso.org/public/. Acesso: 01/08/2012.
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intensity

time

Figura 2.3: Representacao do método de deteccao através de transitos planetarios. Observa-se a

queda da luminosidade estelar devido ao eclipse planetario. Fonte: ESO (modificado).

Em 2006, foi colocado em érbita o satélite CoRoT (Convection, Rotation and Planetary
Transits), cuja principal missao é a busca de exoplanetas por meio do método de transito.
Em 2009, o telescépio identificou o exoplaneta CoRoT 7b, o primeiro planeta rochoso a ser

descoberto por este método.

2.2.3 Astrometria de Precisao

Ao se falar sobre métodos de deteccao de exoplanetas por meio de astrometria de
precisao fica subentendido a necessidade de se ter dados observacionais referentes a posicao
estelar muito precisos. O método consiste em analisar a variacao da posicao da estrela em
relagdo ao seu centro de massa devido a presenca de exoplanetas. Esta variagao ocorre
ja que ao se considerar dois corpos com massas distintas, sendo a estrela o que possui
a maior massa, ambos vao atrair-se mutuamente. Assim, o centro de massa do sistema
estara localizado proximo ao corpo de maior massa, no caso a estrela. Logo, a observacao

do deslocamento da estrela em relagao ao seu centro de massa indicara a presenca de um
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objeto, se ele for massivo, ou seja, um provavel planeta gigante.

O método favorece a investigacao de sistemas com planetas massivos bastante afastados
de sua estrela central, localizados a alguns parsecs da Terra. Atualmente, nao se dispoe
da precisao necessaria para a aplicacao satisfatéria do método. Essa situacao deve ser
alterada a partir do langamento da missao GAIA (ESA: Agéncia Espacial Européia), cujo
objetivo é medir distancias e movimentos de um conjunto formado por aproximadamente

10? estrelas, com resolucao de 10 — 20 micro segundos de arco.

2.2.4 Microlentes Gravitacionais

De acordo com a teoria da Relatividade Geral, a luz proveniente de um objeto-fonte
pode sofrer alteragoes devido a sua interagao com a massa de outro objeto que se encontre
entre essa fonte e o observador. Tal alteracao é devido a mudanca do brilho aparente do
objeto-fonte (ampliagao). Um aumento, se provocado por uma estrela que tem a mais um
exoplaneta em sua orbita, podera ser detectado como uma contribuigao no efeito de lente

esperado, ou seja, serd observado na curva de luz um pico secundario como mostra a figura

24

planeta

estrela

v

Tempo

Figura 2.4: Representacao do pico adicional a curva de luz estelar quando se utiliza o método de
detecgao através de microlente gravitacional. Na figura, B representa o brilho aparente do objeto

fonte. O segundo pico na curva de luz ocorre devido a presenca de um exoplaneta.

A amplificacao da luz devido ao efeito de microlente gravitacional é obsevada quando

um objeto entra na regiao delimitada pelo chamado Raio de Einstein:
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Na equacgao acima, Dy, é a distancia entre o observador e a lente, Dy g a distancia entre
a lente e a fonte e, Dg é a distancia entre o observador e a fonte. Poucos exoplanetas foram
detectados por esse método devido as dificuldades que se apresentam, como por exemplo,

o alinhamento extremamente preciso exigido entre os objetos de estudo.

2.2.5 Atraso nos Sinais de Pulsares

Pulsares sao estrelas de néutron em rotacao muito rapida. O método consiste na
medida de anomalias (atrasos) temporais nos sinais emitidos por tais objetos, que podem
ser ocasionados pela presenca de exoplanetas, pois se ele for suficientemente massivo, o
pulsar mover-se-4 em torno do centro de gravidade do sistema. Este método permitiu a
deteccao do primeiro sistema planetario extrasolar (Stevens et al., 1992). Tal método néo é,
entretanto, apropriado para buscas de exoplanetas que apresentem condicoes semelhantes
as encontradas na Terra, ja que planetas proximos a pulsares dificilmente apresentarao

condicoes necessarias para o desenvolvimento da vida de forma similar a terrestre.

2.3 Exoplanetas Observados

A quantidade de exoplanetas identificados tem crescido regularmente como pode ser
observado na figura 2.5} Logo, uma andlise estatistica contendo as principais caracteriticas

deles, assim como uma comparac¢ao com os planetas presentes no Sistema Solar, é ttil.
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Figura 2.5: Numero de exoplanetas descobertos nos ultimos anos. Fonte: www.exoplanet.eu.

Como ja discutido, os principais métodos de detecgao (velocimetria radial e transito
planetério) utilizados para busca de exoplanetas causam um forte viés nos dados estatisticos
desses objetos. Este fato fica claro quando se observa a figura [2.6] através da qual fica
evidenciado o predominio de planetas gigantes, apesar de que atualmente ja seja possivel
por meio dos Satélites CoRoT e Kepler, a deteccao de planetas e até mesmo satélites com

massas proximas ao valor terrestre.
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Figura 2.6: Massa dos exoplanetas conhecidos versus o semi-eixo orbital maior. Observa-se o

predominio de planetas massivos. Fonte: www.exoplanet.eu.

A Terceira Lei de Kepler fornece um meio simples para se estimar o semi-eixo maior de
uma Orbita planetaria quando é conhecido o periodo orbital e h& possibilidade de se aferir

a massa da estrela hospedeira via medidas espectrais:

3

a 2
Poyiral = 27 | —— P 2.5
=2 g7 37 2

A distribuicao dos semi-eixos maiores em funcao das massas dos planetas catalogados
até o momento, assim como a massa e a temperatura de suas estrelas hospedeiras foram
apresentadas na figura do capitulo 1.

Nota-se que ha um grande ntimero de planetas gigantes com massas da ordem de 1 a 5
massas de Jupiter, apresentando valores maximos de semi-eixo orbital muito pequenos (me-
nores que 0,1 UA) e orbitando estrelas com massas iguais ou menores a uma massa solar.
Uma analise mais precisa revela hoje que 446 planetas possuem semi-eixos orbitais maiores
com valores variando entre 0,01 — 1 UA e, dentre estes, 257 possuem seus eixos dentro
de um faixa entre 0,01 — 0,1 UA, como pode ser visto na figura [2.7] Porém, nota-se que
a quantidade de planetas que apresentam semi-eixos além de 1 UA diminui rapidamente,
sendo que a maioria deles exibe tais eixos com valores em um intervalo compreendido en-

tre 1,5 — 2,5 UA. Estas constatacoes podem ser explicadas, aparentemente, tanto por
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fenomenos fisicos quanto pelas técnicas observacionais utilizadas; o inesperado cenario, em

relacao ao Sistema Solar, onde planetas gigantes apresentam periodos orbitais curtos, pode

ser explicado por processos migratorios, assunto que sera discutido posteriormente.

Numero de planetas por semi-gixo maior
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Figura 2.7: Distribuicao dos exoplanetas descobertos até o momento.

8

exoplanet.eu (20/06/12)

Numero de planetas por semi-gixo maior

Semi-eixo maior da orbita (AU)

(a): distribuicdo dos planetas

extrasolares em fungao do semi-eixo orbital maior para um intervalo entre 0,0 —1,0 UA. (b): anélise para

os planetas com semi-eixos maiores acima de 1,0 UA. Fonte: www.exoplanet.eu.

A anélise da distribuicao dos valores de excentricidade em funcao do periodo orbital

dos planetas extrasolares é mostrada na figura 2.8
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Figura 2.8: Excentricidade versus periodo orbital dos exoplanetas conhecidos. Observa-se que os
planetas proximos de suas estrelas hospedeiras apresentam érbitas circulares. Fonte: Exoplanets
Data Explorer.

E facil notar que objetos com perfodos orbitais curtos exibem érbitas praticamente
circulares. Entretanto, nao parece haver nenhuma correlacao entre esses parametros ao
se considerar planetas com periodos orbitais maiores que poucos dias. Ha uma possivel
explicacao para os resultados observados: exoplanetas localizados muito préximos a sua
estrela hospedeira experimentam efeitos de maré tao intensos ao ponto de ocorrer dis-
sipacao de energia através de friccao do manto planetario, fenémeno ocasionado devido
ao torque exercido pela estrela. Essa perda de energia é entao a possivel responsavel pela
circularizagdo da 6rbita planetéria (Halbwachs et al., 2005). No Sistema Solar, ndo ha
planetas com excentricidade maior que 0,206 (referente a Merciirio). Apesar do planeta
anao Plutao possuir um valor de 0,246 para tal parametro, todos os outros planetas do
Sistema Solar tem excentricidade abaixo de 0, 1.

E provavel que a composi¢ao quimica estelar esteja correlacionada com a formagao de
planetas em torno delas (Santos et al., 2003; Fischer et al., 2004; Marcy et al., 2005). A
metalicidade estelar pode ser definida como o logaritmo da abundancia de ferro de uma

estrela em relacao a abundancia de ferro existente no Sol:
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5]-w(5), (5.

Adota-se os valores zero, negativo e positivo para estrelas que possuem metalicidade

igual, menor ou maior, respectivamente, ao valor solar. Sao apresentadas na figura [2.9, as
relacgoes entre o semi-eixo maior e a massa maxima dos planetas observados em funcao da

metalicidade das suas estrelas hospedeiras.
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Figura 2.9: Metalicidade estelar versus semi-eixo maior dos exoplanetas conhecidos. Observa-se
as massas das estrelas hospedeiras, assim como as dos planetas que as orbitam. Fonte: Exoplanets

Data Explorer.

Essa figura mostra que a maioria das estrelas hospedeiras de planetas parece apresentar
um excesso nos valores de metalicidade ou valores proximos da solar. Outra constatacao
importante é a de que sistemas planetarios, que abrigam estrelas de alta metalicidade,

também podem exibir planetas mais massivos.

2.4 Taxonomia Planetaria

Pode-se definir com precisao o que é um planeta ou exoplaneta. Baseado na definicao
da International Astronomical Union (IAU), um corpo celeste s6 pode ser considerado

um planeta (ou exoplaneta) se apresentar 6rbita ao redor de uma ou mais estrelas, ter
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massa suficiente, porém inferior a treze massas de Jupiter, para que sua auto-gravidade
relacionada com as forcas de corpo rigido permitam que ele assuma uma forma arredon-
dada (em equilibrio hidrostético) e tenha a vizinhanga livre ao longo de sua 6rbita. Ha
ainda os chamados planetas andes (dwarf planets), como Plutao, que apresentam todas a
caracteristicas que definem um planeta, porém nao possui a vizinhanca limpa ao longo de
sua orbita.

No entanto, objetos com massas superiores ao limite imposto para a classificacao de um
corpo como planeta também sao encontrados. Estes objetos nao sao realmente estrelas, mas
possuem massas superiores as dos exoplanetas e sdo chamados de anas marrons (Burrows
et al., 1997). As anas marrons diferem dos exoplanetas por executarem o ciclo de ignigao
nuclear do deutério (0,014 M), que pode durar aproximadamente dez milhdes de anos,
apos o qual ocorre um processo de esfriamento e a transformagao destes objetos em corpos
rochosos gelados (Chabrier et al., 2000).

Um dos parametros mais importantes para o estudo de sistemas planetarios extrasolares
é relativo a estrutura interna dos objetos que o compoe. Caracteristicas como densidade,
raio e massa de planetas e satélites sao informagoes importantes para que se compreenda
as caracteristicas das zonas de estabilidade e habitabilidade planetarias.

Na tabela 2.1 é apresentada uma classificacao simplificada dos exoplanetas, baseada

nos valores de suas massas (Stern e Levison, 2002).

Tabela 2.1 - Classificacao dos planetas baseado nos valores de suas massas.

Classificagao Planetdria  Planetas menores, luas e cometas PlanetasTerrestres (rochosos) Planetas Gigantes Gasosos
Objetos Asteréides Mercurianos SubTerras  Terras SuperTerras Netunianos Jupiterianos
Massa(Mg) 0-0,00001 0,00001-0,1 0,1-0,5 0,5-2 2-10 10-50 50-5000

O proximo passo serd fazer uma rapida andlise dos planetas, satélites e objetos mais
importantes do Sistema Solar, para em seguida apresentar uma classificacao dos principais
tipos de planetas extrasolares, apontando uma relacao que nos forneca a provavel razao

entre suas massas e seus respectivos raios, determinando assim, suas densidades.
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2.4.1 Planetas, Satélites e Objetos do Sistema Solar

O Sistema Solar abriga dois tipos principais de planetas: os formados préximos ao pro-
tosol, ditos planetas rochosos ou teldricos (Mercirio, Vénus, Terra e Marte), e os formados
em uma regiao mais afastada, além da snow line, conhecidos como planetas gigantes
(Jupiter, Saturno, Urano e Netuno). Além destes planetas, o Sistema Solar abriga uma
enorme quantidade de objetos que sao classificados como corpos menores, ou seja, satélites,
asterdides, cometas e planetas anoes.

Os planetas terrestres apresentam um nucleo central metélico, constituido principal-
mente por ferro, envolvido por um manto de silicato. Os planetas gigantes gasosos (Jupiter
e Saturno) possuem rapida rotagao e sao oblatos; a densidade deles é bem baixa quando
comparada a densidade de planetas terrestres (a densidade média da Terra é de aproxi-
madamente 5,15 g.cm™3), com valores préximos & densidade solar média (1,41 g.cm™3).
Como ¢ sabido, a Terra é um corpo rochoso, mas os planetas gigantes gasosos sao predomi-
nantemente formados por elementos leves (hidrogénio e hélio) e, embora possuam também
elementos pesados, nao possuem uma superficie sélida rochosa, a nao ser em seu nucleo.
Netuno e Urano, conhecidos como planetas gigantes de gelo, sao compostos principalmente
por dgua, amonia, metano, silicatos e metais, com uma atmosfera constituida por pequenas
quantidades de hidrogénio e hélio.

Ha uma regiao no Sistema Solar, denominada cinturao de asterdides, localizada aproxi-
madamente entre as érbitas de Marte e Jupiter, que comporta uma enorme quantidade de
corpos irregulares, chamados de asterdides ou planetas menores. Esses corpos sao classifica-
dos segundo sua constituicao como: tipo-C ou asterdides carbondceos, tipo-S ou asterdides
silicosos e tipo-M ou asterdides metalicos. O maior objeto deste cinturao de asterdides e
que pertencente a categoria de planeta anao é Ceres. Ceres é um objeto potencialmente
importante do ponto de vista astrobiolégico, ja que provavelmente possui uma superficie
constituida por uma mistura de gelo aquoso com minerais hidratados (carbonatos e argilas)
(Rivkin et al., 2006). Estudos apontam que Ceres deve possuir um nicleo rochoso e um
manto de gelo (Thomas et al., 2005), além de um provavel oceano de dgua liquida coberto
por uma camada de gelo (McCord e Sotin, 2005).

Outra regiao importante do Sistema Solar é o cinturao de Kuiper. Sua extensao abrange

uma regiao que vai da érbita de Netuno (30 U A) até aproximadamente 50 U A de distancia
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do Sol (Edgeworth, 1943). Os objetos que fazem parte desta regido sao divididos em duas
categorias: a primeira é constituida por objetos em o6rbitas nao influenciadas por Netuno
e a segunda formada por objetos que estao presos ao campo gravitacional Netuniano, em
razoes orbitais precisas. Descoberto em 1930 por Clyde William Tombaugh, o objeto mais
conhecido do cinturao de Kuiper, Plutao, foi por muitos anos considerado um planeta.
Entretanto, a partir de 2006 foi reclassificado como planeta anao. E sabido que Plutao
possui trés satélites, Charon, Nix e Hydra, e ¢ constituido principalmente por rocha e gelo.
Sua superficie provavelmente é constituida por grande quantidade de gelo de nitrogeénio,
com leves tragos de metano e diéxido de carbono (Owen et al., 1993), constituigdo também
interessante do ponto de vista astrobioldgico.

A constatacao da existéncia de cometas apresentando oOrbitas longas, extremamente
elipticas e isotropicamente distribuidas, apontam para a existéncia de uma regiao esfe-
roidal (aproximadamente 100000 UA de extensao), denominada Nuvem de Oort (Oort,
1950), fonte destes cometas. Apenas dois objetos pertencentes a Nuvem de Oort foram
descobertos: 90377 Sedna e 2000 CR105. A analise do espectro de Sedna, objeto de cor
vermelha, sugere a existéncia de diferentes tipos de gelo em sua superficie: provavelmente
gelo de nitrogénio e metano (Barucci et al., 2005), além de gelo de dgua (Emery et al.,
2007). Novamente, eis ai mais um objeto com carcteristicas tnicas e interessantes para

investigagoes astrobioldgicas.

2.4.2 Planetas Extrasolares Rochosos

As técnicas mais utilizadas para a detec¢ao de exoplanetas (transito e velocidade radial),
por razoes ja discutidas, favorecem a descoberta de planetas extrasolares mais massivos.
Entretanto, com técnicas mais avancadas e os lancamentos da missao CoRoT e da missao
Kepler, abriu-se a possibilidade da constatacao da existéncia de planetas e satélites com
massas semelhantes a terrestre. Este fato impulsionou estudos tedricos com o objetivo
de modelar a estrutura interna de exoplanetas do tipo terrestre. Apesar desse interesse,
apenas “Super-Terras” foram detectadas nas Zonas Habitavel ou Extremofila dos sistemas
planetarios conhecidos até o momento. Assim, planetas com valores de massa variando
em um intervalo de duas a dez massas terrestres, classificados como Super-Terras, serao os

objetos centrais deste estudo.
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H&a dois modelos analogos aos modelos terrestres que darao suporte a esta pesquisa
(Valencia et al., 2006; Sotin et al., 2007), pois fornecem uma boa estimativa da razao
massa-raio para alguns tipos de exoplanetas. Valencia et al. (2006) estimaram a estrutura
interna de planetas rochosos com valores de raios tais que a massa deles nao ultrapassasse
o valor de dez massas terrestres. Nesse modelo, densidade, gravidade, massa e pressao,
sao representados como funcgoes da distancia ao centro do planeta. O manto é constituido
pelo mineral olivina e o centro composto principalmente por ferro, com 8 % de silicio. Por
analogia com a Terra, o modelo contabiliza na simulacao os processos de convec¢ao nos
mantos superior e inferior, assim como o processo de conducao de calor na superficie e nas
zonas de contorno. O modelo propoe uma lei de poténcia que descreve a relagao massa-raio

para exoplanetas do tipo Super-Terras (Valencia et al., 2006):

0,267
By _ (M o (2.7)
Re \ Mg '

Um modelo similar também foi desenvolvido pelos autores para caracterizar exopla-
netas menos massivos que a Terra, ou seja, com massas em um intervalo de 0,05 — 0,5
massas terrestres. Seguindo a classificacao adotada neste trabalho, esse intervalo de massa
corresponde a objetos classificados como Mercurianos ou Sub-Terras, mas que os autores
classificaram como Super-Merctirios. A composi¢ao assumida no modelo é similar a ter-
restre, mas a fracao de massa no ntcleo é mais alta, por volta de 60 %, correspondendo a

estrutura interna de Mercurio. Com tais consideracoes, a lei de poténcia torna-se:

0,3
By o (Mo (2.8)
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Paralelamente aos estudos realizados por Valencia et al. (2006), Sotin et al. (2007)
desenvolveram um modelo para caracterizar exoplanetas do tipo terrestre baseado em
planetas rochosos e objetos (satélite e planetas) localizados além da snow line do Sistema
Solar. Eles levaram em consideracao na contrucao de seu modelo parametros como a
distancia da estrela, o conteido de magnésio no manto, a fracao de massa de agua e a
massa total do planeta. Seu modelo é constituido por cinco camadas: no centro, um nticleo
rico em ferro fluido, consistindo de uma mistura de Fe e FeS, com 80 % de ferro puro; um
manto inferior de silicato constituido por uma mistura de silicatos a altas pressoes, rico

em ferro e magnésio; um manto superior composto por olivina e enstatita; uma camada



66 Capitulo 2. Exoplanetas

de gelo a alta pressao; e uma hidrosfera, onde a agua é encontrada na forma liquida ou
na forma de gelo. A relagao massa-raio proviniente deste modelo concorda com os valores

encontrados por Valencia et al. (2006):

Rp Mp ’
P _ 7P 2.
R. “(M@) (2.9)

Os valores dos coeficientes a e b sao iguais a 1 e 0,274 para planetas do tipo Super-

Terras.

2.4.3 Planetas Extrasolares Oceanicos

A possivel existéncia de planetas oceanicos foi sugerida por Léger et al. (2004). Esses
planetas sao caracterizados por serem pouco massivos (consequentemente acretam um
menor envoltério gasoso durante seu processo de formagao), menos densos que os planetas
rochosos de massa equivalente e capazes de abrigar oceanos profundos. Certamente devem
ter sido formados em regioes mais externas dos sistemas planetarios onde a condensacao da
agua pode ocorrer e, a0 passar por um processo migratorio, atingido regioes mais internas.
A descoberta do exoplaneta OGLE-2005-BLG-390Lb (Beaulieu et al., 2006) provavelmente
confirma a hipdtese da existéncia desses planetas.

O modelo desenvolvido por Sotin et al. (2007) permite uma simulagao satisfatéria da

estrutura interna de planetas oceanicos, levando a uma relacao massa-raio igual a:

Rec M b
2 = i 2.10
Ro (M@) (2.10)

Os valores dos coeficientes a e b para planetas oceanicos com massas em um intervalo de
0,01 — 1 massas terrestres sao de 1,258 e 0,302 respectivamente, entretanto estes mesmos
coeficientes possuem valores iguais a 1,262 e 0,275 para planetas oceanicos com intervalos
de massa igual de 1 — 10 massas terrestres.

Célculos baseados em simula¢oes mostram que exoplanetas contendo 50 % de massa
em 4gua possuem seus raios com valores 25 % maiores do que os raios de planetas com

composicao semelhante a terrestre (Sotin et al., 2007).
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2.4.4 Planetas Extrasolares Gigantes

Os exoplanetas do tipo Jupiterianos apresentam caracteristicas distintas quando se
consideram as suas distancias orbitais. Os Hot Jupiters sao planetas gigantes gasosos
localizados bem proximos a estrela central do sistema planetario. Esta caracteristica faz
com que as temperaturas no topo de suas nuvens, constituidas por gases leves como hi-
drogénio e hélio, atinjam valores maiores ou proximos a 2000 K. Entretanto, o intenso
campo gravitacional destes objetos massivos assegura que estes elementos nao escapem
quando expostos a temperaturas da ordem de milhares de graus. Ja os exoplanetas Ju-
piterianos mais afastados da estrela central do sistema planetario, conhecidos como Cold
Jupiters, sao relativamente frios, apresentando temperaturas no topo das nuvens que se
aproximam das temperaturas encontradas em Jupiter, ou seja, aproximadamente 133 K.
Estes planetas podem ser bem semelhantes ao planeta gigante gasoso do Sistema Solar,
principalmente se apresentarem rapida rotacao.

Os exoplanetas do tipo Netunianos sao também classificados de acordo com sua posicao
orbital em relagao a estrela central do sistema planetario. Os Hot Netunos e os Cold
Netunos, sao exoplanetas com massa inferior aos Hot Jupiters e Cold Jupiters (Stern e
Levison, 2002). O fato de possuirem menor massa pode levé-los a uma perda substancial
de atmosfera quando estiverem localizados muito proximos a estrela hospedeira.

A descoberta de exoplanetas gigantes orbitando préximos as suas estrelas hospedeiras
gerou um desconforto na comunidade cientifica, pois tal observacao nao era prevista pela
teoria padrao de formacao planetaria. As pequenas érbitas observadas vao de encontro a
teoria que descreve a formacao de planetas gigantes em regioes mais distantes do disco pro-
toplanetdrio, numa escala de tempo de aproximadamente 107 anos (Haisch et al., 2001).
A tnica explicacao possivel para estas observagoes tem como base tedrica os processos
migratorios, onde planetas gigantes sao formados em regioes externas da nebulosa proto-
estelar e sofrem um processo de migragao na direcao interna do sistema planetario. Tal

cenario seré discutido & frente.
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2.5 Formacao Planetaria

Vérios estudos tedricos versando sobre formacao planetéria foram desenvolvidos ao
longo do tempo e tornaram-se ferramentas importantes na projecao e analise dos dados
obtidos por meio de missoes observacionais. As ideias fundamentais sobre a teoria da
formacao dos planetas terrestres foram formuladas em 1969 por Safronov, em sua classica
monografia intitulada FEvolution of the Protoplanetary Cloud and Formation of the Farth
and the Planets. Porém, ja em 1796, Laplace havia proposto uma teoria com o objetivo
de explicar a formacao de planetas gigantes.

Acredita-se que os planetas terrestres tenham sido formados via acres¢ao de corpos
sOlidos com tamanhos da ordem de quilometros, originados a partir de um processo de
sedimentagao e crescimento colisional de graos de poeira no disco protoplanetario (Lissauer,
1993). O tempo de formagao completa dos planetas terrestres, por meio da acresgao de
planetesimais, é da ordem 10 — 100 milhoes de anos (Raymond et al., 2006). Safronov foi
o primeiro a apresentar um estudo detalhado sobre os diferentes estagios de formacao dos
planetas terrestres.

O processo de formagao de planetas gigantes tem sido explicado com o auxilio de duas
teorias distintas. A primeira teoria, conhecida como Modelo de Formacao Planetaria por
meio de Instabilidades Gravitacionais (top-down model) foi primeiramente proposta por
Laplace em 1796. Kuiper, em 1949, e posteriormente A. G. W. Cameron nos anos sessenta
e setenta desenvolveram versoes modernas do modelo original proposto por Laplace. De
acordo com essa teoria, os planetas gigantes sao formados por meio de um colapso ocasio-
nado por sua prépria gravidade, envolvendo um processo de balango entre as altas densi-
dade e temperatura locais, seguido de uma fragmentagao do disco protoestelar (Papaloizou
e Terquem, 1999). A segunda teoria que tenta explicar a formagao de planetas gigantes
foi proposta em 1973 por Cameron e é conhecida como Core Accretion Model (bottom-up
model). Este modelo tedrico descreve o processo de formacao de planetas gigantes como
sendo iniciado por meio da construcao de um nuicleo sélido, seguindo o mesmo caminho
de evolucao visto na teoria que descreve a formacao dos planetas terrestres. Apds este
nucleo ter adquirido massa suficiente para ligar-se gravitacionalmente ao gas em que esta
inserido (aproximadamente dez massas terrestres), um envelope gasoso comega a formar-se

em torno do nicleo e em seguida ocorre a constituicao do préprio planeta. Os planetas
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gigantes devem ser formados em escalas de tempo préximas a duracao do disco gasoso, ou
seja, em um intervalo 1 — 10 milhdes de anos (Bricefio et al., 2001).

Espera-se que esta rapida e simples apresentacao das principais teorias de formacao
planetaria venha contribuir ao entendimento e analise dos dados observacionais referen-
tes aos sistemas extrasolares, além de apontar para uma explicacao coerente para a se-
gregacao existente entre planetas terrestres e planetas gigantes, comentada de forma breve

no capitulo 1.

2.6 Processos Migratorios

A descoberta de planetas gigantes com periodos orbitais da ordem de dias, os chamados
Hot Jupiters, apontam para a existéncia de um mecanismo de reducao de érbita muito efi-
ciente, ja que a possibilidade de formacao destes objetos localizados tao préximos a estrela
hospedeira é muito improvavel (Bodenheimer et al., 2000). A existéncia destes exopla-
netas nao foi uma completa surpresa, pois ja eram previstos por modelos computacionais
tedricos. Estes modelos apontavam para a significativa mobilidade radial que os planetas
poderiam apresentar no disco protoestelar (Lin e Papaloizou, 1986).

H4 trés mecanismos principais propostos para tentar explicar a localizagao de planetas
tao proximos a estrela central. Um deles estd baseado na interagao gravitacional entre
dois ou mais planetas com massas comparaveis a massa de Jupiter, que podem ter suas
érbitas cruzadas e consequentemente serem ejetados ou cairem para érbitas menores (Rasio
e Ford, 1996; Weidenschilling e Marzari, 1996). Porém, este mecanismo é inadequado para
explicar a grande quantidade de planetas observados, com periodos orbitais curtos. Outro
mecanismo, conhecido como Migration Instability (Murray et al., 1998; Malhotra, 1993),
considera interagoes ressonantes entre o planeta e os planetesimais localizados dentro de
sua 6rbita, levando a ejecao destes planetesimais e ao decaimento orbital do planeta. En-
tretanto, para este processo ser viavel o disco protoplanetario deveria ser bem massivo,
condigao pouco provavel. Segundo Papaloizou e Terquem (2005), para mover um planeta
com a massa de Jupiter, localizado a 5 UA de distancia até orbitas menores, seria ne-
cessario um disco contendo uma massa de Jupiter em planetesimais e um conteido gasoso
equivalente a um décimo da massa solar.

O terceiro mecanismo e mais utilizado para descrever o processo de migracao de um
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exoplaneta na direcao do interior do sistema planetario, propoe a existéncia de interacoes
envolvendo forcas de maré entre os protoplanetas e o disco de gas em torno da nebulosa
planetaria (Goldreich e Tremaine 1979, 1980; Lin e Papaloizou 1979, 1993; Papaloizou e
Lin, 1984; Ward 1986, 1997). H& dois tipos importantes de migragao através de interacoes
de maré: a migracao de tipo I, onde a massa do planeta é desprezivel e a migracao de tipo
II, onde a massa do planeta torna-se importante, quando comparadas a massa do disco.

A migracao de tipo I pode ser entendida como uma interagdo em que ha troca de
energia e momento angular entre o disco e o planeta (Goldreich et al., 1980). Goldreich
e Tremaine (1980) concluiram que partes do disco dentro e fora da érbita do planeta
adicionam e removem momento angular e energia na orbita planetaria. Ha, logicamente,
uma efetiva interacao entre os planetas e as partes internas e externas do disco, ou seja,
a porcao interna do disco “empurra”’o planeta para posicoes orbitais externas, enquanto a
porgao externa do disco “empurra”o planeta para posi¢oes orbitais internas. Ward (1997)
mostrou que o torque externo em geral predomina, resultando numa diminuigao da érbita
do planeta.

Goldreich e Tremaine (1980) demonstraram que a taxa de migragao continua a aumen-
tar linearmente com o aumento da massa do protoplaneta até que haja uma saturacao
do torque e o planeta empurre fortemente as partes interna e externa do disco indepen-
dentemente, abrindo um “gap”proximo a érbita do planeta. O estabelecimento de um
“gap”ou barreira contra a passagem do material do disco através de sua érbita caracteriza
a migracao de tipo /I (Lin e Papaloizou, 1986). Assim, o planeta fica ligado a evolugao
viscosa do proprio disco de gas, sendo deslocado para posicoes orbitais interiores devido ao
continuo fluxo liquido de materiais que entram através do “gap”. Este tipo de migracao é
que melhor explica a origem dos Hot Jupiters.

H4 ainda um outro tipo de migragao, denominada migracao de tipo I11 (Masset e
Papaloizou, 1986; Artymowics, 2004), que é uma nova forma de explicar o fenémeno mi-
gratério em discos massivos e que pode ser impulsionado por torques coorbitais. Porém,
os detalhes relativos aos modelos de migragao planetaria fogem ao escopo deste trabalho.

A escala de tempo para migracoes do tipo I é relativamente curta, por volta de 10%
anos (duas ou trés vezes menor que a escala de tempo de existéncia do disco de gas) para

um planeta de massa aproximadamente igual a dez vezes a massa da Terra, localizado em
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um disco suficientemente viscoso (Ward, 1997). Nota-se que os processos de migracao I,
11 e Il1 sao desencadeados pela mudanca de momento angular ocasionada pela interagao
entre o protoplaneta e o disco gasoso. Este fenomeno ¢ iniciado por ondas de excitacao, no
caso I, pela combinacao de ondas de excitagao e dissipacao de choques, no caso I, e pela
troca direta com o material do disco que atravessa a érbita do planeta, no caso I11. Desse
modo, estes processos devem ocorrer no disco protoplanetario em uma escala de tempo
menor do que o tempo necessario para que o contetdo de gas se disperse.

O tema referente ao processo de migracao de exoplanetas é complexo e ainda nao
totalmente compreendido. Porém, se dispoe de um conjunto de teorias e conceitos im-
portantes para a compreensao das observacoes desses objetos que apresentam, as vezes,

caracteristicas singulares, quando comparados aos planetas existentes no Sistema Solar.
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Capitulo 3

Extremofilos

Extremofilos sao micro-organismos que, contrariamente a imensa maioria dos organis-
mos terrestres, vivem e até mesmo exigem para sua sobrevivéncia condigoes fisicas ou
geoquimicas extremas, em termos de temperatura, umidade, pressao, salinidade, pH, etc,
podendo, inclusive, ser milhares de vezes mais resistentes a radiacao que os seres humanos
(Cavicchioli, 2002).

Descobertos na Terra hé cerca de trinta anos, os extremofilos sao candidatos naturais
para existirem em meios extraterrestres, onde condigoes extremas sao eventualmente encon-
tradas. No Sistema Solar, exemplos de tais meios sao: Marte (baixas pressao, temperatura
e umidade), o satélite de Saturno, Tita, (pressao de 1,5 bars, baixissima temperatura, e
composigao superficial de amonia, dgua e hidrocarbonetos) e o satélite de Jupiter, Europa
(onde parece existir um vasto oceano com temperatura amena sob a superficie) (Raulin,
2005).

A capacidade de sobrevivéncia de micro-organismos dentro de pedras e a consequente
descoberta de uma biosfera subterranea na Terra (Pedersen, 2006), mostram que a vida
pode existir na auséncia de luz e de nutrientes liquidos externos, inclusive no interior de
meteoritos. Pode-se igualmente mostrar que organismos sao capazes de sobreviver a eventos
cataclismicos, como os que envolvem cataclismas planetdrios em larga escala, incluindo
queda de meteoritos, suficientes para esterilizar a superficie da Terra (Paulino-Lima et al.,
2010).

A ideia da panspermia, de que micrébios vindos de fora possam ter inoculado e
em seguida colonizado os oceanos terrestres foi desenvolvida na Grécia antiga e repensada

cientificamente no inicio do século X X (Arrhenius e Borns 1908). Em apoio a ela, existem
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evidéncias da existéncia de possiveis fésseis e bio-marcadores em meteoritos marcianos,
como o ALH84001 (McKay et al., 1996), cuja temperatura interna nao deve ter sido supe-
rior a 40 °C' (Weiss et al., 2000). Os meteoritos poderiam também proporcionar protegao
contra os efeitos bio-degradantes da radiacao UV. Além disso, um ntimero significativo de-
les pode ter viajado entre os planetas do Sistema Solar em trajetérias de menos de 10 anos
(Weiss et al., 2000). Mesmo que a duragao de uma viagem interplanetédria eventual seja
muito grande, existem evidéncias da capacidade de sobrevivéncia de micro-organismos por
milhoes de anos em estado latente (Cano e Borucki, 1995). Esses e outros fatos indicam
que a hipdtese da panspermia envolvendo extremofilos é plausivel, inclusive em termos
galacticos (Paulino-Lima et al., 2010; 2011).

Este capitulo inicia-se com uma breve taxonomia dos principais organismos extreméfilos
e sua relacao com o ambiente em que vivem, apontando os principais mecanismos de
adaptagao biologica criados para tolerar as alteracoes observadas dos limites necessarios
ao desenvolvimento da vida do ponto de vista antrépico. Na sequéncia, sao apresentados os
principais ambientes terrestres onde estes micro-organismos estao presentes e, finalmente,
é feita uma observacao a respeito das caracterisitcas dos possiveis ambientes extremofilos

existentes no Sistema Solar.

3.1 Categoria de Extremdfilos e Definicao de Ambiente Extremo

Os desafios impostos a sobrevivéncia em ambientes extremos terrestres e provavelmente
extraterrestres estao ligados a fatores quimicos e fisicos, como a temperatura, o nivel
de salinidade, a exposicao a radiagao, aos valores extremos de pH, etc. Na tabela
baseada nos estudos de Rothschild e Mancinelli (2001), sao apontadas algumas categorias
de extremofilos terrestres e seus habitats extremos.

Ao considerar-se o fato de que organismos extremofilos vivem confortavelmente em
ambientes extremos faz surgir a seguinte questao: como definir um ambiente extremo?
Sera considerado extremo o ambiente hostil a sobrevivéncia humana, ou seja, aquele que
ultrapasse os limites fisico-quimicos ideais para o desenvolvimento de organismos meséfilos
(vide tabela . Esta visao antropocéntrica, apesar de subjetiva, norteara a definicao do

significado de “extremo” nesta pesquisa.
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Tabela 3.1 - Extremofilos terrestres e seus habitats extremos.

Parametro Ambiental Tipo Sobrevivéncia Ecossistema Exemplo
Temperatura Mesdéfilos 15-500C superficie terrestre Homo sapiens
Temperatura Termofilos 60-80°C géiseres (Yellowstone) Synechococcus lividus
Temperatura Hipertermofilos acima de 80°C ventos hidrotermais Pyrolobus fumarii
Temperatura Psicéfilos abaixo de 15°C lagos antdrticos (Vostok) Psychrobacter

pH Acidofilos baixo pH minas acidas Cyanidium caldarium
pH Alcaldfilos pH >9 lagos de soda Natronobacterium
Salinidade Halofilicos 2-5 M NaCl minas salinas Dunaliella salina
Pressao Barofilicos altas pressoes subsuperficie terrestre Escherichia coli
Radiagao Radidfilos altas doses de radiagao reatores nucleares Deinococcus radiodurans
Humidade Xerdfilos anidrobidticos herbérios Artemia salina

3.1.1 Extremofilos e Ambientes de Temperaturas Extremas

Valores extremos de temperatura podem criar uma série de empecilhos ao desenvol-
vimento da vida, entretanto, conhecer os limites em que organismos extremofilos se de-
senvolvem pode fornecer parametros importantes na definicao de habitabilidade. A mai-
oria dos materiais biologicos quando expostos a temperaturas elevadas sofrem processos
fisico-quimicos que dificultam a manutencao da vida: inicio da desnaturacao de proteinas
expostas a temperaturas da ordem de 100 °C’, ocasionando a perda de suas estruturas
quartendaria, tercidria e até mesmo secundaria, a degradacao dos acidos nucleicos - que é
influenciada também pela composigao das bases (ligagoes do tipo A-T s@o menos termo-
estéveis que ligagoes do tipo G-C), pelo comprimento dos polimeros, pelo solvente utilizado
e pela concentragao de ifons na solucao - e o processo de desnaturacao enzimatica que oca-
siona a inativacao de sua atividade catalitica; observa-se também o aumento consideravel
da fluidez das membranas, permitindo a passagem livre de fons até atingir niveis letais
(Driessen et al., 1996). Outros problemas, como por exemplo, a alteracao da solubilidade
de gases na agua, prejudicando organismos aquéticos que se utilizam de gases como C'O,
e Oy e a degradacao da clorofila quando exposta a temperaturas de aproximadamente
75 9C, levando ao término imediato do processo fotossintético, sao relatados (Rotschild e
Mancinelli, 2001).

Por outro lado, quado se considera baixas temperaturas, outros processos fisico-quimicos
limitadores ao desenvolvimento da vida ficam evidenciados e o papel desempenhado pela

agua como solvente, reagente ou produto de processos metabdlicos fica comprometido
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(Franks, 1986). Isto ocorre porque devido ao congelamento da dgua e a consequente
formacao de cristais de gelo, ocorre o rompimento de membranas celulares; o congelamento
da agua intracelular é quase sempre letal. Porém, ha uma excegao relatada cientificamente:
o organismo nematdide Panagrolaimus davidi resiste ao congelamento de toda a agua de
seu corpo (Wharton e Ferns, 1995). Sabe-se que algumas espécies de ras, tartarugas e
cobras podem tolerar o congelamento da agua no meio extracelular, porém somente apds
terem produzido moléculas anti-congelantes (Storey e Storey, 1996).

Na figura|3.1/é mostrada a taxa de crescimento em funcao da temperatura para algumas

categorias de extremofilos.
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Figura 3.1: Taxa de crescimento em funcao da temperatura para algumas categorias de ex-
treméfilos. Fonte: Madigan et al. (2012), p. 135.

Observa-se portanto, que na natureza ha dois grupos de micro-organismos que delimi-
tam os extremos relacionados a temperatura e sao de extrema importancia para a busca de
vida em ambientes extraterrestres: de um lado, os hiperterméfilos, apresentando um cresci-
mento 6timo em temperaturas acima de 80 °C', e do outro, os psicrofilicos, com crescimento
6timo em temperaturas menores que 15 °C. Entre estes dois extremos hd um grupo de
organismos que possui crescimento 6timo em temperaturas mais amenas, ou seja, abaixo
de 80 °C', ao qual possui também importancia notével nessa busca; estes organismos sao
chamados de termofilos, dentre os quais destacam-se bactérias fototroficas, as eubactérias
e as arqueas. Vale lembrar que o limite maximo de temperatura suportado por organismos
eucariontes (protozodrios, algas, plantas, animais e fungos) é de aproximadamente 60 °C.

Por um longo periodo, o limite maximo de temperatura observado para organismos
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terrestres era de 110 °C, referente ao micrébio Pyrodictium occultum, encontrado nas dguas
rasas da praia da IlTha do Vulcao na Itélia (Stetter, 1982). Este limite superior passou a ser
estimado em aproximadamente 115 °C' com a descoberta do micrébio Pyrolobus fumarii,
que habita mares profundos (Blochl et al., 1997). Porém, ha relatos da sobrevivéncia
de estirpes do micro-organismo Pyrolobus fumarii em temperaturas superiores a 121 °C
(Rothschild e Mancinelli, 2001; Kashefi e Lovley, 2003; Southam et al., 2007). Vérios
organismos vivem em temperaturas préximas ou acima do ponto de ebulicao da agua.
Estes organismos, conhecidos como hiperterméfilos (crescimento étimo acima de 80 °C'),
sao encontrados em todos os lugares onde existe atividade vulcanica, seja na superficie
terrestre ou no mar (Stetter, 1996). Ha também, uma grande populagao destes micrébios
vivendo em grandes profundidades, dentro de fontes hidrotermais localizadas no fundo do
oceano, onde obtém energia por meio da exploracao de produtos quimicos oriundos do
fluido quente que é expelido através de certas aberturas. A maioria dos hipertermofilos
sao procariontes, ou seja, micro-organismos unicelulares desprovidos de uma membrana
celular, cujo DNA cromossomico esta diretamente em contato com o citoplasma da célula.
Os procariontes sao divididos em dois grupos filogenéticos distintos: as bactérias e as
arqueas. Os micro-organismos mais adaptados ao limite superior de temperatura pertecem
ao grupo das arqueas. O limite maximo de temperatura tolerada pelas bactérias é de
apenas 95 °C' (Stetter, 1996). As arqueas, mesmo suportando temperaturas da ordem de
115 9C, apresentam um crescimento 6timo em faixas de temperaturas um pouco menores,
no intervalo de aproximadamente 95 — 106 °C. Este fato sugere que hd um ou mais fatores
criticos que limitam a proliferacao da vida terrestre de forma eficiente, mesmo em ambientes
cuja temperatura ja tenha atingido o limite superior. A dgua nao deve ser o fator limitante,
pois héd ambientes pressurizados estéreis onde existe agua a altas temperaturas (Trent,
1984). A figura ilustra alguns ambientes terrestres onde observam-se temperaturas
extremas.

Um fator importante a ser analisado quando se considera a proliferagao da vida em am-
bientes com temperatura da ordem do limite superior é a instabilidade térmica de ligacoes

covalentes envolvidas na constituicao das estruturas de moléculas biolégicas. Proteinas e

8 A figura pode ser acessada em: http://earthdata.nasa.gov/featured-stories/featured-

research/fathoming-antarctica. Acesso: 22/08/2012.
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(a)

Figura 3.2: Exemplos de ambientes extremos terrestres. (a): Yellowstone National Park, onde hé micro-

organismos adaptados a sobreviver em altos valores de temperatura. Fonte: Rothschild e Mancinelli
(2001). (b): superficie acima do Lago Vostok, local onde acredita-se que extremofilos podem sobreviver.
Fonte: M. Studinger, LDEO.

enzimas provenientes de hipertermoéfilos podem ser estaveis a temperaturas da ordem de
aproximadamente 142 °C' (Rotschild e Mancinelli, 2001). Essa termo-estabilidade ocorre
devido a maior presenca de interagoes nao covalentes entre os aminoacidos que mantém a
estrutura da cadeia polipeptidica. A dupla hélice do DNA é muito estavel quando se con-
sidera temperaturas préximas de 107 °C' (Marguet e Forterre, 1994). Entretanto, o DNA ¢é
quimicamente degradado por diversos mecanismos quando exposto a temperaturas acima
desse valor; o mecanismo mais importante é a remogao das bases de purina (depurinizagao)
e o consequente processo de clivagem (Lindahl, 1993). Nota-se, que os hiperterméfilos pos-
suem mecanismos de reparo ao DNA muito otimizados. Sabe-se que as moléculas de RNA
sao instaveis a altas temperaturas, porém os micro-organismos hipertermofilos possuem
mecanismos que protegem os RNAs mensageiro e ribossomico, expostos a temperaturas
elevadas.

H& uma grande quantidade de organismos, especialmente micro-organismos, habitando
solos congelados de ambientes articos e alpinos (Russel, 1992). Bactérias podem sobreviver
dentro de rochas nos vales aridos da Antartica, crescendo em faixas de temperatura que
vao de aproximadamente —10 a —20 °C' nas faces rochosas expostas ao Sol durante o
verao (Friedman, 1993). A maioria dos organismos adaptados a sobreviver em ambientes

gelados sao bactérias (todos os tipos) ou micro-organismos eucariéticos. Apesar disso, uma
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arquea foi identificada nas aguas glaciais da Antartica através da amplificacao direta de
seu material genético (DeLong et al., 1994).

Muitos micrébios e linhagem de células podem ser preservadas de forma satisfatoria
em nitrogénio liquido a temperaturas em torno de —196 °C’, sendo que a menor tempera-
tura associada a uma comunidade de micro-organismos ativa era de —18 °C' (Rotschild e
Mancinelli, 2001). Porém, segundo Price e Sowers (2004), ha evidéncias do metabolismo
microbiano no gelo glacial antartico, onde as temperaturas atingem valores proximos a
—40 °C. O limite inferior para se encontrar vida em ambientes terrestres nao é claro
devido a dificuldade em se monitorar o crescimento e a atividade metabdlica em tempe-
raturas abaixo de zero. Muitos estudos ainda precisam ser realizados para se impor um

limite exato.

3.1.2 Extremofilos e Ambientes Salinos

Organismos que sobrevivem em ambientes contendo altas concentragoes de sal sao co-
nhecidos como halofilicos extremos. Sais monovalentes e divalentes, como K+, Nat, Zn*T,
Mn*t*, Fet*, Cl~, etc, sao essenciais para o desenvolvimento da vida na Terra, ja que
participam como co-catalizadores de muitas atividades enziméticas. No entanto, deve-se
observar que apesar dos organismos serem dependentes de determinadas concentragoes de
sal, a concentracao maxima tolerada pela maioria estd abaixo de 0,5 %. Este fato ocorre
porque altas concentragoes salinas perturbam a rede de interacoes ionicas que dao forma as
macromoléculas e mantém agrupados os compostos macromoleculares. Micro-organismos
extremofilos halofilicos, dentre eles, os procariontes e eucariontes, toleram concentracoes
salinas em uma faixa que varia de 1 — 20 % de NaC'l e, alguns procariontes, os halofilicos
extremos, podem sobreviver em ambientes hipersalinos (salinas e lagos salgados) que apre-
sentam concetracoes de NaC'l da ordem de 250 —300 g./~!; os halofilicos extremos, quando
expostos a concentracoes de NaCl menores que 10 % néo sobrevivem (Herbert and Sharp,
1992).

Ha duas estratégias usadas pelos halofilicos para lidar com ambientes salinos, ou seja,
evitar a perda da agua do meio celular. A primeira estratégia, usada pelas algas eucaridticas
e pela maioria das bactérias, é a acumulacao em seu citoplasma de pequenos compostos

organicos, conhecidos como solutos compativeis; neste caso, o mecanismo intracelular do
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organismo é protegido do ambiente extremo. A segunda estratégia, principalmente uti-
lizada pelas arqueas, é a acumulacao de altas concentragoes de KCl e MgCly em seu
citoplasma (préximo da saturacdo); aqui, o meio intracelular estd em contato direto com
o alto conteuido salino. Nas arqueas halofilicas, o meio intracelular é adaptado as altas
concentracoes salinas do citoplasma, o que significa baixa atividade dependente do sol-
vente agua. As proteinas existentes em organismos halofilicos extremos sao ativadas a
altas concentragoes salinas e desnaturam-se com a remocao delas.

As recentes descobertas de evaporitos (rochas sedimentares que apresentam minerais
salinos) em Marte e de vida em evaporitos terrestres, associadas a resisténcia de organismos
halofilicos expostos a intensa radiagao, ratificam a importancia destes organismos no estudo

astrobiolégico de objetos existentes no sistema solar e além (Rothschild, 1990).

3.1.3 Extreméfilos e Ambientes Acido e Alcalino

O ambiente quimico mais favoravel a vida ocorre em pH neutro. Entretanto, alguns
micro-organismos se adaptaram a condigoes extremas de pH, sobrevivendo em ambientes
onde esse parametro é muito acido (préximo de zero) ou bésico (préximo de 13), ja que
conseguem manter seu meio intracelular em uma faixa de pH entre 4 — 9.

Muitas bactérias e arqueas sao acidéfilas. As arqueas Picrophilus oshimae e Picrophilus
torridus vivem em solos secos com valores de pH abaixo de 0, 5 e mantém certo crescimento
quando expostos a valores de pH préximo de zero (Rotschild e Mancinelli, 2001; Schleper
et al., 1995); o organismo Ferroplasma acidarmanus, isolado em minas dcidas, pode crescer
em ambientes com valores de pH préximos de zero (Edwards et al., 2000). E interessante
notar que, muitos micro-organismos além de serem acidofilicos sao também termofilicos; a
arquea Sulfolobales (organismo que respira enxofre e produz acido sulfirico como produto
de seu metabolismo) se desenvolve em pH préximo de 2 e acima de 90 °C.

O conjunto de organismos formado por algumas arqueas e muitas bactérias, conhecido
como alcaldfilos, vive no outro extremo da faixa de pH, ou seja, em valores de pH que
vao aproximadamente de 9 — 12,9 (Rotschild e Mancinelli, 2001). Estes organismos estao
presentes em varias regioes da Terra e, alguns descobertos em lagos de soda ricos em
carbonatos, sao também haléfilos (haloalcalinos). Muitos dos alcaléfilos sdo mesdéfilos ou

termofilos moderados, porém o organismo Thermococus alkaliphilus ¢é um hiperterméfilo



Secao 3.1. Categoria de Extremdfilos e Defini¢ao de Ambiente Extremo 81

alcalino (Keller et al., 1995).

Organismos acidéfilos e alcaldfilos contam com sofisticados mecanismos de transporte
que mantém o pH do meio intracelular préximo da neutralidade, bombeando ou excretando
prétons. Estes mecanismos protegem o meio intracelular contra valores externos de pH.
Eles sao hdbeis na manutencao de gradientes adequados de prétons ou Na™, a fim de sus-
tentar o mecanismo de producao de energia. Estes organismos, quando ainda termdofilos,
lidam com problemas especificos de manutencao da permeabilidade ideal de suas membra-
nas em ambientes desbalanceados ionicamente; essa particularidade pode explicar o porque

do limite superior de temperatura, para alcaléfilos e acidéfilos, ser préximo de 90 °C' e nao

115 °C.

3.1.4 Extremofilos e Ambientes a Altas Pressoes

Organismos podem sobreviver em ambientes expostos a altas pressoes, como é ob-
servado em comunidades microbianas localizadas nas profundezas do mar (submetidos a
pressoes de 1100 bars). Porém, alguns destes micro-organismos sobrevivem a valores de
pressoes atmosféricas normais, enquanto outros nao. Os limites extremos de pressao para
a manutencao da vida em ambientes terrestres nao é conhecido, ja que habitats submeti-
dos a pressoes superiores a 1100 bars ainda nao foram explorados. Entretanto, esse limite
pode ser muito superior, considerando o fato de que as macromoléculas e os constituintes
celulares somente se desnaturam quando expostos a valores de pressao em uma faixa de
4000 — 5000 bars. Ainda nao esta claro se os organismos que habitam os ambientes pro-
fundos desenvolveram mecanismos especificos para adaptarem-se a altas pressoes. Sabe-se
que alguns hiperterméfilos apresentam a taxa de crescimento elevada quando submetidos
a altas pressoes, mas este fenomeno nao é geral e muito menos espetacular; apesar de algu-
mas proteinas de hipertermofilos serem mais ativas a altas pressoes, estes valores elevados
nao alteram a termoestabilidade das macromoléculas (Bernhardt et al., 1984).

E interessante observar que algumas bactérias de superficie, como por exemplo a Esche-
richia coli e a Shewanella oneidensis, tem demostrado ser metabolicamente ativa a pressoes
proximas de 16000 bars, pressao esta, muito superior ao limite de pressao conhecido e onde

hé existéncia comprovada de organismos (Sharma et al., 2002).
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3.1.5 Extremdfilos e Dessecacao

A dessecagao é um método antigo utilizado para preservagao de alimentos. Sabe-se que
a grande maioria dos organismos terrestres vive na presenca de agua liquida, entretanto,
muitos organismos sao adaptados a tolerar a auséncia deste solvente. Micrébios e plantas
usam a resisténcia de seus esporos frente a dessecacao e suportam longos periodos de seca,
além de utlizarem tais esporos como mecanismo eficiente de protecao e dispersao da espécie.

Uma grande variedade de invertebrados, dentre eles, os nematéides e os rotiferos, sao
organismos anidrobiodticos e alguns, como os tardigrados, podem resistir muito bem a des-
secacao por periodos acima de 100 anos, como por exemplo os encontrados sob amostras de
herbarios (Horikawa et al., 2006). Organismos que podem sobreviver a condigbes extremas
de desidratacao, também sao resistentes a ambientes onde a temperatura é muito baixa
ou muito elevada (curto periodo de tempo), assim como em ambientes desprotegidos da
radiacao ionizante (Rotschild e Mancinelli, 2001). As habilidades adaptativas deste grupo
de organismos os colocam como habitantes potenciais de planetas (por exemplo Marte) e

luas do Sistema Solar.

3.1.6 Extremofilos e Radiacao

Durante a evolucao do planeta, os organismos foram expostos a diversas fontes de ra-
diacao, como por exemplo, as fontes naturais oriundas das substancias radioativas e a
radiacao ultravioleta de origem solar. A radiacao solar sofreu variagoes em sua interacgao
com esses organismos devido principalmente a variacao dos compostos existentes na at-
mosfera; a radiacao ultravioleta abaixo dos 200 nm foi bloqueada pela atmosfera de C'Os,
enquanto a radiagao de comprimentos de onda abaixo de 300 nm foi atenuada pelo surgi-
mento do oxigénio e do ozonio hé aproximadamente dois bilhoes de anos. A protecao da
atmosfera contra o efeito da radiacao ultavioleta é importante, pois os picos de absorcao
para os acidos nucleicos e para as proteinas estao por volta de aproximadamente 260 nm
e 280 nm respectivamente. Recentemente, os organismos terrestres foram expostos a ra-
diacao através de fontes produzidas pelo préoprio homem, como por exemplo os reatores
nucleares; a radiacao danifica os dcidos nucleicos, as proteinas e os lipidios. A molécula de
DNA ¢ direta ou indiretamente danificada pela producao de radicais de oxigénio reativos,

criando bases modificadas e quebras em fitas simples e duplas.



Secao 3.1. Categoria de Extremdfilos e Defini¢ao de Ambiente Extremo 83

O organismo mais interessante para os estudos astrobioldgicos, principalmente relaci-
onados a exploragao de Marte, é a bactéria Deinococcus radiodurans (figura , des-
coberta por Arthur W. Anderson em 1956, cuja capacidade de sobrevivéncia a exposigao
frente a radiagoes ionizante (acima de 20 k Gy de radiacao gama) e UV (doses acima
de 1000 J.m™2) é extraordinéria (Battista, 1997). Este organismo é resistente & radiacio
e também a dessecacdo. A resisténcia a radiacao nao é condicao sine qua non para a

resisténcia a dessecagao.

Michael J. Daly

(a) (b)

Figura 3.3: Organismos extremofilos aptos a suportarem viagens interplanetarias e sobreviverem em
condigoes superficiais hostis. (a): bactéria Deinococcus radiodurans. Fonte: Madigan et al. (2012), p. 41.
(b): tardigrado Hypsibius dujardini. Fonte: Bob Goldstein e Vicky Madden, UNC Chapel Hill.

3.1.7 Extremdfilos e Altas Concentragoes de Oxigénio

Os seres humanos estao adaptados a sobreviverem em concentragoes de aproximada-
mente 21 % de oxigénio, sendo que durante o periodo Permocarbonifero (248 — 354 milhoes
de anos) os niveis de oxigénio na Terra podem ter atingido niveis de 35 % (Berner et al.,
2003). O metabolismo aerébico surgiu e tornou-se dominante porque era mais eficiente
que o metabolismo anaerébico quanto a producao de ATP por molécula de glicose.

Durante os processos de redugao do oxigénio para agua ou da oxidacao da agua, uma
série de espécies reativas de oxigénio sao produzidas, das quais a pior para um sistema

bioldgico é o radical hidroxila. O dano oxidativo a molécula de DNA vai desde modificagoes

YA ﬁgura (b) pode ser acessada em: http://tardigrades.bio.unc.edu. Acesso: 22/08/2012.
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das bases até a quebra de fitas simples e duplas; ha também danos em lipidios e proteinas.
Segundo estudos de Jacob e Burri (1996), o aumento da producao de espécies reativas de
oxigenio é uma caracterisitica da maioria, senao de todas as doencas humanas, incluindo

doencas cardiovasculares e o cancer.

3.1.8 Extremofilos e Ambientes Subterraneos

A vida poderia desenvolver-se em ambientes subterraneos? Até pouco tempo esta
hipotese seria encarada como pouco provavel. Entretanto, experimentos conduzidos por
alguns cientistas (Parkes et al., 1994) em campos petroliferos e no curso das perfuragoes,
mostraram a existéncia de micro-organismos adaptados a estes ambientes.

Recentemente, foi registrada a presenca de organismos procariontes em sedimentos
marinhos em profundidades superiores a 750 metros abaixo do fundo do mar - 107 células

3 em 500 metros abaixo do fundo do mar - (Parkes et al., 1994). Em profundidades

cm”
de no minimo 432 metros, organismos também tem sido observados em vulcoes localizados
na crosta oceanica (Torsvik et al., 1996). Estas descobertas apontam para a riqueza de
uma biosfera microbiana ainda nao explorada e que pode ser tao extraordinaria quanto a
biosfera da superficie terrestre. A elevada populacao de organismos procariéticos e suas
atividades, estao associadas com os hidratos gasosos. Esta constatacao aliada a existéncia
de uma grande populagdo de micro-organismos em reservatérios de éleos fluidos (Haridon
et al., 1995), sugerem que os processos envolvidos na formagao de gases e éleos podem
estar relacionados com esta populagao de organismos. Organismos procariéticos podem
ser responsaveis por reacoes de formagao e dissolucao de minerais, assim como pelo registro
magnético por meio da producao de minerais magnéticos, como também responsaveis pela
produgao de gds metano (essencial para a formacao de hidratos) em grandes profundidades.

Organismos heterotréficos subterraneos utilizam-se das sobras de carbono organico de-
positadas em sedimentos e do oxigénio dissolvido na agua como fonte de energia. Estes
organismos sao indiretamente dependentes da atividade fotossintética, ou seja, nao sobrevi-
veriam caso suas fontes de nutrientes fossem exauridas. Entretanto, estudos conduzidos por
Stevens e McKinley (1995), identificaram a existéncia de um sistema de micrébios litoau-
totréficos anaerdbicos, localizado na subsuperficie de aquiferos basalticos. Aparentemente,

estas comunidades microbianas adquirem sua energia por meio de processos geoquimicos
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e este fato pode levar a persisténcia destas comunidades caso as condicoes na superficie
terrestre sejam desfavoraveis a manutencao da vida.

Sendo que o aumento da temperatura é diretamente proporcional a profundidade, deve-
se considerar que hipertermofilos, principalmente os quimiolitoautétrofos sao abundantes
em ambientes subterraneos, formando uma biosfera quente e profunda (Gold, 1992). De
fato, tem-se relatos de atividade de organismos procariontes em temperaturas proximas de
120 °C' e provavelmente em valores superiores (Parkes e Cragg, 1994). Essas comunidades
de micro-organismos sugerem que a vida pode existir abaixo da superficie de satélites
e outros planetas (como por exemplo Marte); a nao existéncia de vida na superficie de
qualquer corpo celeste nao indica necessariamente a auséncia de toda a vida.

H& relatos, mesmo que contestados cientificamente, versando a respeito do renasci-
mento de micro-organismos encontrados em rochas antigas, ambientes salinos e até mesmo
em regioes com predominancia de altas concentragoes de carvao. Alguns destes, sao micro-
organismos ressuscitados de rochas de mais de 100 milhoes de anos, e outros, datam da
era Precambriana, ou seja, de 650 milhoes de anos (Kennedy et al., 1994). Muitos destes
micro-organismos ressuscitados, mas nao todos, sao formadores de esporos; alguns organis-
mos como bactérias, fungos e cistos de protozoarios desenvolveram a habilidade de produzir
esporos extraordinariamente resistentes, que podem sobreviver em ambientes submetidos
a condigoes severas (temperaturas altas, auséncia de nutrientes, altas doses de radiacao).
Lindahl (1993) observou que mesmo protegido contra os efeitos danosos dos raios UV e
da radiagao ionizante, o DNA sofre modificagbes quimicas espontaneas (depurinizagao, de-
samidacao da citosina e hidrdlise dos fosfodiésteres) durante o periodo de dorméncia. Os
esporos sao protegidos por uma proteina de ligacao especifica do DNA, que previne a depu-
rinizagao e provavelmente outros danos, entretanto, nao se conhece ao certo a eficacia deste
efeito a longos periodos. Estudos dirigidos por Marguet e Forterre (1994) mostram que
altas concentragoes salinas protegem o DNA das modifica¢bes quimicas, sugerindo que or-
ganismos halofilicos podem ter mais chances de manter seu DNA intacto; o melhor cenario
para a conservagao do DNA seria, entao, ambientes a baixas temperaturas e povoados por
organismos halofilicos extremos.

Outro problema que a longo prazo pode desestabilizar a estrutura do DNA é a exposicao

a radioatividade natural das rochas. Entretanto, alguns organismos como a bactéria Dei-
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nococcus radiodurans sao extremamente radio-resistentes e ainda adaptadas a sobreviverem
em ambientes secos. Esta bactéria exibe mecanismos eficientes de reparo e recombinacao,
que permitem a célula reconstruir, a partir de cromossomos danificados, cromossomos
intactos (Smith et al., 1992).

Estudos demonstram que mais de 95 % da populacao encontrada em aquiferos quentes
e profundos é composta por arqueas metanogénicas que utilizam Hy e COy para produzi-
rem C'H, (Chapelle et al., 2002). Planetas ou satélites que ainda mantém algum tipo de
atividade geotérmica sao candidatos a abrigarem vida subterranea (Weiss et al., 2000). A
extraordindria diversidade da biosfera subterranea terrestre aponta para a grande possibi-
lidade de existirem ambientes extraterrestres (planetas e satélites) similares e propicios a

abrigarem alguma forma de vida.

3.2 Micro-organismos Extremofilos Candidatos a Habitarem Ambientes

Extraterrestres

Como visto acima, micro-organismos extremofilos sao encontrados em uma grande vari-
edade de nichos terrestres e por esta razao sao candidatos naturais a habitarem ambientes
extraterrestres, como planetas e luas. Logo, torna-se necessario a apresentagao de alguns
dos principais organismos capazes de constituirem comunidades em objetos além da Terra,

onde condigoes fisico-quimicas adversas podem ser comuns.

3.2.1 Ferroplasma acidarmanus

A arquea acidofila Ferroplasma acidarmanus cresce em pH zero. Ela foi encontrada em
drenagens de minas acidas e é capaz de sobreviver em ambientes cuja constituicao apresente
altas concentragoes de acido sulftirico, cobre, arsénico, cadmio e zinco, mesmo sendo um

microorganismo desprovido de parede celular para protege-lo desse habitat hostil.

3.2.2 Deinococcus radiodurans

A bactéria Deinococcus radiodurans pode sobreviver a exposigao de 20000 Gy de ra-
diagdo gama ou a doses acima de 1000 J/m? de radiacao UV (uma dose de 4 — 10 Gy pode
ser letal aos seres humanos; 1 Gy = 1 J/kg = 100 rad) (Rothschild e Mancinelli, 2001).
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Essa bactéria cresce em ambientes onde a intensidade de radia¢do chega a 60 Gy/h, ou
seja, 6000 rad/h, lembrando que a radiagao de fundo terrestre varia na faixa de 0,05 — 20
rad/ano (Pavlov et al., 2006). Cox e Battista (2005) discutem os mecanismos adaptativos
capazes de fornecer a esses micro-organismos condigoes especiais de reparo ao DNA e de so-
brevivéncia a ambientes aridos; alguns relatos ainda apontam para a possivel sobrevivéncia
estendida da Deinococcus radiodurans a exposicao ao vacuo espacial, caracteristicas tais
que fazem dela uma provavel candidata a habitar ambientes semelhantes aos encontrados
em Marte e também a se comportar como um vetor em viagens interplanetérias (Paulino-

Lima et al., 2011).

3.2.3  Pyrolobus fumarii

O hipertermofilo Pyrolobus fumarii, encontrado em ambientes onde ha ventos hidroter-
mais, é um micro-organismo capaz de respirar ferro e crescer em temperaturas acima de
113 °C (Rothschild e Mancinelli, 2001). Apenas 1 % desses organismos podem sobreviver
a uma hora de exposicao em autoclaves, cujas temperaturas alcancam 121 °C'. Entretanto,
algumas estirpes (Strain 121) sobreviveram a essa faixa de temperatura e ainda dobraram
sua populacao. Estudos mostram que essas estirpes podem sobreviver em temperaturas de
130 °C por duas horas e que quando sao transferidas para ambientes mais amenos ainda se
reproduzem (Southam et al., 2007; Kashefi e Lovley, 2003); a baixas temperaturas (abaixo

de 85 °C') as estirpes Strain 121 permanecem vidveis, porém nao se observa reprodugao.

3.2.4 Hestocaeca methanicola

O verme Hesiocaeca methanicola foi encontrado a 540 metros abaixo da superficie
oceanica no Golfo do México, habitando clatratos de metano (Fisher et al., 2000). Esse
microorganismo ¢ capaz de sobreviver a ambientes apresentando altas pressoes e tempera-

turas na faixa de 0 — 5 9C.

3.2.5 SLiME

Os estudos de pocos naturais, localizados a profundidade de 1,5 km no rio basaltico Co-
lumbia, mostraram que a dgua contida em rochas de mais 35000 anos quase nao continham

oxigenio dissolvido, e sim, hidrogénio molecular e metano, onde o ultimo, provavelmente
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foi produzido por bactérias que habitam esse nicho (Stevens e McKinley, 1995). Essas
bactérias sobrevivem através da producao de energia por meio da interagao entre rochas e
agua. Logo, percebe-se que micro-organismos podem sobreviver em ambientes com escas-
sez de nutrientes, porém contento ao menos dgua anoxida e algum mineral ferroso. Nesse
ambiente, a dgua pobre em oxigénio reage com minerais e produz hidrogénio molecu-
lar; enquanto as bactérias autotréficas transformam compostos inorganicos em compostos
organicos, que nesse caso especifico é a combinagao do hidrogénio molecular com o diéxido
de carbono, produzindo metano ou outros compostos organicos mais complexos. Assim,
identifica-se um ciclo onde organismos autotréficos, por meio de suas excregoes organicas,
distribuem energia para a manutencao de diversas comunidades de micro-organismos. Ste-
vens e McKinley denominaram esses nichos biolégicos de SLiME (subsurface lithoauto-
trophic microbial ecosystem). A compreensao do SLiME é de extrema importancia ao
estudo de ambientes extraterrestres, ja que esse é uma fonte de energia alternativa, ou

seja, nao depende de oxigénio ou fotossintese.

3.2.6 Tardigrados

Tardigrados sao micro-organismos invertebrados que constituem mais de 400 espécies
identificadas até o momento. Eles habitam ambientes com altitudes maiores que 6000
metros (Cordilheira do Himalaia) e menores que 4000 metros abaixo do mar; podem so-
breviver em temperaturas préximas do zero absoluto e acima dos 151 °C' (Rothschild e
Mancinelli, 2001). Alguns dos tardigrados utilizam compostos anti-congelantes tais como
concentragoes elevadas de acucares, sais e aminoacidos para combater o congelamento.
Também podem suportar mil vezes mais radiacao que a maioria dos organismos vivos
(570000 rad = 5700 Gy) e pressoes na faixa dos 6000 atm (Seki et al., 1998). Esses orga-
nismos sao chamados de survivophiles, pois sao capazes de entrar em estado reversivel de
inatividade, podendo sobreviver aproximadamente a uma década na auséncia de agua. Em
setembro de 2007, a Agéncia Espacial Européia (ESA) fez experimentos com tardigrados
e seus ovos no espaco. Apds mais de dez dias de exposicao ao vacuo e a intensa radiagao
UV, as amostras sofreram rehidratagao. Todos os tardigrados e seus ovos nao sofreram
danos relativos a exposicao ao vacuo, porém varias espécies sofreram danos advindos da

radiagao solar nao filtrada. Jonsson et al. (2008) evidenciaram que certas espécies de
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tardigrados foram reanimadas sem danos apds serem submetidas a doses maiores que 7000
kJ/m?. Fica claro que o estudo desses organismos é vital para a compreensio da vida em

ambientes espaciais e em habitats onde condicoes adversas sao encontradas.

3.3 Ambientes Extremos no Sistema Solar

Como serao as condigoes fisico-quimicas nos exoplanetas conhecidos e naqueles que
eventualmente ainda serao descobertos? Eles teriam ambientes propicios ao desenvolvi-
mento da vida em seu aspecto mais complexo? Caso planetas semelhantes a Terra sejam
raros, espera-se a0 menos que a maioria dos planetas extrasolares possuam ambientes ca-
pazes de oferecer condicoes ideais ao desenvolvimento de organismos extreméfilos. Assim,
uma analise dos ambientes extremos presentes no Sistema Solar torna-se uma informacao
cognitiva pratica e acessivel no caminho da compreensao dos fatores essenciais a habitabi-

lidade.

3.3.1 Vénus

O planeta Vénus dificilmente apresenta condigoes de habitabilidade em sua superficie.
Esta hipotese é fundamentada na estimativa de sua temperatura superficial, que pode
alcancar valores entre 400 e 700 °C. Entretanto, com a recente descoberta de bactérias
vivendo na estratosfera e na subsuperficie terrestre, torna-se vidvel a possibilidade da
existéncia de organismos semelhantes habitando as nuvens mais frias, mesmo considerando

seu carater acido, ou até mesmo o interior do planeta.

3.3.2 Marte

A ideia de que o planeta Marte seria habitado por seres extraterrestres estimula a
criatividade das pessoas ha tempos. O planeta vermelho, apesar de indspito a maioria
dos organismos vivos conhecidos, representa um dos ambientes mais favoraveis a abrigar
vida extremofila do Sistema Solar. Porém, condicoes ambientais extremas, como as baixas
temperaturas, a aridez e a auséncia de uma atmosfera capaz de gerar protecao contra a
radiagao, fazem dele um ambiente propicio a proliferagao de somente alguns dos micro-

organismos extremofilos terrestres.
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Mesmo com condig¢oes geodinamicas desfavoraveis, ha possibilidades de existéncia de
dgua liquida em Marte (de Pater e Lassauer, 2001) . A constatagao de que existem ambi-
entes terrestres onde ha crescimento de organismos dentro de filmes finos evidencia a nao
necessidade da existéncia de grandes ambientes contendo agua liquida para o desenvolvi-
mento da vida. A possibilidade de se encontrar vida em Marte é reforcada ao considerar-se
que suas geleiras polares podem abrigar criptoendolitos que vivem e se reproduzem dentro
de rochas geladas. Pikuta et al. (2007) sugerem que o aquecimento de origem solar destas
rochas (albedos pequenos) proporciona a criacdo de um filme fino de dgua liquida, que
¢é responsavel por um microambiente constituido por gases, material organico e minerais
(Cryoconite Ecosystem).

O microorganismo extremofilo talvez mais adaptado a sobreviver na superficie marciana
seria a bactéria D. radiodurans, que pode suportar e desenvolver-se em ambientes secos, de
baixa pressao e expostos a radiacao. Caso o planeta Marte apresente uma sub-superficie
similar a terrestre, pode existir um gradiente de temperatura originado do decaimento
radioativo. Logo, em certa profundidade, a temperatura pode ser propicia para manter a
agua no estado liquido. Nestes possiveis ambientes, organismos endélitos podem sobreviver
confortavelmente.

Estudos recentes apontam para a presenca de metano na superficie, oriundo provavel-
mente da sub-superficie de Marte (Krasnopolsky et al., 2004). Esta constatagdo abre pre-
cedentes para estudos, no sentido de saber se este gas é de origem biolégica ou geoldgica.
Entretanto, considerando que o planeta vermelho possui agua e basalto, caracteristicas
importantes para o desenvolvimento de ecossistemas microbianos litoautotroficos, pode-se
imaginar uma provavel colonia de micro-organismos sobrevivendo na subsupeficie marci-

ana.

3.3.3 Os Satélites do Sistema Solar Propensos a Abrigar Vida

A presenca de Satélites orbitando planetas do Sistema Solar é conhecida. Assim, a
possivel existéncia de vida nestes corpos e sua confirmacgao, ainda é um desafio para os

cientistas envolvidos em estudos astrobiolégicos.
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3.3.3.1 Tita

Tita, satélite de Saturno descoberto em 1655 pelo astronomo Christiaan Huygens, é a
segunda maior lua do Sistema Solar e a tnica a apresentar uma atmosfera densa. Esse
corpo possui energia quimica abundante na forma de hidrocarbonetos, porém todas as
formas de vida conhecidas na Terra, capazes de metabolizar hidrocarbonetos, requerem a
presenca de oxigénio, que parece ser praticamente ausente em Tita.

Em 1944, Kuiper, por meio de anélises espectroscopicas, detectou a presenca de metano
e apontou para a possibilidade do satélite apresentar uma atmosfera densa. Observacoes
posteriores mostraram a presencga de outros hidrocarbonetos, como o etano e o acetileno
(Danielson et al., 1973). Somente em novembro de 1980, com as andlises oriundas do voo
da nave Voyager 1, veio a confirmacao da existéncia de uma densa atmosfera composta
principalmente por nitrogénio, seguido de metano (Lindal et al., 1983).

As observacoes feitas pela nave Huygens, lancada com objetivo de estudar a atmosfera,
a superficie e o interior do satélite, confirma que sua atmosfera densa é composta prin-
cipalmente por Ny (98 %), CHy (1,4 % ) e Hy (0,1 %); entre os hidrocarbonetos estao
o etano (0,001 %) e o acetileno (0,0002 %), além dos compostos organicos nitrogenados,
como o acido cianidrico (0,00001 %) (Raulin et al., 2008). A auséncia quase que total
de oxigénio torna a atmosfera de Tita altamente redutora, sendo o diéxido de carbono
(1,6.1077 %) e a dgua (4.107® %) os compostos oxigenados mais abundantes. Na figura
3.4][7] sdo mostradas algumas das provaveis caracteristicas da estrutura de Titd e uma
comparacao entre a superficie da lua e a terrestre.

Apesar da sonda Huygens nao ter detectado nenhum sinal de vida macroscépica em
Tita, a presenca de organismos, mesmo que extremofilos, nao pode ser descartada. A
auséncia de agua é um fator limitante ao desenvolvimento da vida como conhecida na
Terra, entretanto, a vida em Tita pode estar baseada em solventes nao polares distintos
da agua, como o metano e o etano liquidos. Mesmo que essa possibilidade se mostre
inviavel, ainda deve ser considerada a existéncia de alguns solventes polares, como por
exemplo a amonia, na superficie, lagos e mares de Tita, que poderiam desempenhar um
papel semelhante ao da dgua na formagao de estruturas moleculares (Lunine, 2009).

Estudos conduzidos em laboratérios mostram que goticulas de agua imersas em sol-

10°A figura pode ser acessada em: http://photojournal.jpl.nasa.gov/target /Titan.
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Figura 3.4: Ambientes propensos ao desenvolvimento da vida. (a): concepcao artistica da possivel
constitui¢ao interna de Titad. Fonte: A. Tavani. (b): comparacdo entre a superficie da lua Tita e a
terrestre. Fonte: NASA /JPL/ESA /University of Arizona and S.M. Matheson. Acesso: 22/08/2012.

ventes hidrocarboniferos formam compartimentos celulares sujeitos a evolugao (Tawfik e
Griffiths, 1998). Assim, a presenga de compartimentos aquosos na subsuperficie de Tita,
enriquecidos por hidrocarbonetos, seriam os habitats mais propensos a abrigar vida como
observada na Terra (Raulin, 2008). Calculos realizados por Fortes (2000) sugerem que
a energia contida em reservatoérios internos seria suficiente para manter um sistema de
organismos vivos.

Outro aspecto intrigante advindo dos estudos das caracterisitcas fisico-quimicas de Tita
é a origem do metano em sua superficie e atmosfera. Esta origem poderia estar relacionada
a atividade biolégica? Caso esta origem fosse bioldgica, a quantidade de isétopos leves de
carbono (2C) deveria ser alta quando comparada a isGtopos mais pesados (}3C). Na
Terra, essa razao - 2C'/13C - ¢ de aproximadamente 89 e as medidas provindas da sonda
Huygens indicam um valor préximo de 82 para Tita (Niemann et al., 2005). Logo, a partir
desses resultados, conclui-se que o metano observado em Tita provavelmente nao deve ser
de origem bioldgica.

Questionamentos acerca da possibilidade de Tita ser um ambiente propicio ao surgi-
mento de uma quimica pré-bidtica e de uma bioquimica baseada em hidrocarbonetos, ainda
necessitam de respostas. A possibilidade de vida baseada em solventes liquidos hidrocar-
bonados pode apresentar algumas caracterisitcas bioldgicas vantajosas: i) a reatividade

organica em solventes organicos nao é menor que na agua; ii) os solventes organicos sao
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mais aptos a formar estruturas supramoleculares a partir de pontes de hidrogénio do que
a 4gua; iii) os solventes organicos podem ser hidrocarburofébicos quando associados a
moléculas polares, gerando separacgao de fases, caracteristica importante para o isolamento
Darwiniano (Benner e Kim, 2010).

Afirmar que formas de vida podem ter emergido e ainda manter-se em Tita é prematuro.
Entretanto, caso estudos e missoes futuras comprovem tal hipétese, ratificar-se-a a ideia
de que a vida pode se desenvolver por caminhos e processos distintos dos observados na

Terra e, além disso, concluir que a vida pode ser bastante comum no universo.

3.3.3.2 Europa

As primeiras observagoes do Satélite de Jupiter, Europa, foram realizadas em 1610 por
Galileo Galilei e Stmon Marius. Em 1979, as sondas espaciais Voyager 1 e 2 obtiveram
dados detalhados da superficie coberta de gelo e indicios do provavel oceano de dgua liquida
na sub-superficie do satélite. Entre os anos de 1995 e 2003, a espagonave Galileo, equipada
com cameras telescopicas de 1500 mm, polarimetros fotométricos, espectrometros UV,
magnetrometros, entre outros aparatos tecnoldégicos, orbitou Jupiter e revelou detalhes
dessa lua.

O raio de Europa foi estimado em 1565 km (£ 8 km) e sua temperatura média super-
ficial em 103 K. Sua superficie, coberta por gelo, apresenta certa suavidade, contrastada
com cupulas, fraturas, pocos e rachaduras provocadas por forcas de marés, que podem per-
mitir o contato da dgua de seu interior com a superficie externa, além de poucas crateras,
indicando a renovacao de sua superficie em intervalos de tempo entre 30 — 70 Ma (milhoes
de anos) (Figueredo e Greeley, 2004). A lua parece ter um casca interna de rocha/metal
de densidade maior que 3800 kg.m 3, sobreposta por uma camada de dgua (de densidade

3) em estado sdlido ou talvez em estado liquido (Anderson et

aproximada de 1000 kg.m~
al., 1998). Europa deve possuir um nucleo metélico comparado a metade de seu raio e
camadas de agua de espessura entre 80 e 170 km. As analises de dados provenientes da
sonda Galileo apontam para existéncia de um campo magnético proximo a superficie de

Europa. Essa componente superficial de campo magnético sugere a presenca de um fluido

ionico (agua salgada) que se comporta como material indutor.



94 Capitulo 3. Extremdfilos

Na figura E sao mostrados a provavel estrutura da lua, assim como alguns aspectos

de sua superficie.
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Figura 3.5: Caracteristicas do satélite natural Europa. (a): concepcao artistica de duas possiveis consti-
tuicoes de Europa. A primeira, mostra uma camada de gelo aquecido por convecgao a varios quilometros
da superficie; a segunda, retrata a existéncia de um oceano de dgua liquida abaixo da superficie congelada
da lua. Fonte: NASA/JPL. (b): vérios aspectos da superficie da lua. Fonte: NASA/JPL/DLR.

Materiais diferentes do gelo podem existir na superficie do satélite (Denk et al., 1998),
em lugares onde havia se pensado existir somente dgua, levando a hipotese de que o oceano
sub-superficial pode ser composto por diferentes componentes de gelo e interagir com
a superficie ou de que esse material tenha sido entregue por meio de cometas, poeira
interplanetaria e meteoritos, que teriam bombardeado a superficie da lua. Ha evidéncias
espectrais sinalizando para a presencga de materiais como o enxofre, o ferro, alguns sulfetos,
compostos carbonados, etc. Todavia, nenhum deles foi observado ou confirmado de maneira
contundente; além disso, caso realmente seja real essa existéncia, ainda permanecerao
duvidas quanto as suas nutureza e origem.

A grande questao a ser respondida é se Europa pode sustentar vida. Sistemas hidro-
termais podem existir no oceano sub-superficial da lua e garantir uma fonte alternativa
de energia para o desenvolvimento da vida de micro-organismos termofilos quimiossinteti-
zantes ou até mesmo organismos multicelulares que se alimentam desses micrébios, assim
como ¢é observado em alguns ambientes terrestres. Porém, a acidez e as baixas temperatu-

ras podem tornar-se barreiras as reacoes quimicas necessarias ao metabolismo celular da

11 A figura pode ser acessada em: http://www.jpl.nasa.gov/galileo/sepo/. Acesso: 22/08/2012.



Secao 3.3. Ambientes Extremos no Sistema Solar 95

maioria dos organismos. Entretanto, caso nao haja ventos hidrotermais, a vida ainda pode
surgir, utilizando-se da energia contida na interface de rochas-dgua, como é encontrado em
profundos aquiferos terrestres (SLiMFE); ja na superficie do satélite, podem existir ambien-
tes similares a Antértica (temperaturas préximas de 230 K), onde organismos psicréfilos
vivem (Price e Sowers, 2004). Deve-se considerar ainda o bombardeamento por meio dos
ventos solares e pelas particulas carregadas da magnetosfera joviana ao qual o satélite
estd exposto devido a auséncias de condigoes geomagnéticas e atmosféricas de protecao,
causando a destruicdo de moléculas organicas; estudos mostram que a radiacao eletro-
magnética étima para o desenvolvimento fotossintético pode penetrar alguns metros em
direcao ao interior, através de aberturas na superficie da lua, onde os micro-organismos
podem estar protegidos de danos e utilizarem essa fonte de energia para desenvolver-se
(Phillips e Chyba, 2001; Marion et al., 2003).

A figura [3.6][| retrata o possivel sistema hidrotermal e a provével conexdo do contetido

oceanico da lua com a sua superficie.

Figura 3.6: Sistemas hidrotermais ativos e a provavel conexdo do conteido oceanico da lua
com a sua superficie. Fonte: NASA/JPL.

Assim, o satélite Europa, torna-se um grande laboratorio de pesquisas e um dos alvos

principais na busca de vida extraterrestre.

12 A figura pode ser acessada em: http://photojournal.jpl.nasa.gov/catalog/PIA10131.  Acesso:
22/08/2012.
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3.3.3.3 Io

O satélite de Jupiter, Io, possui temperaturas variando em uma faixa de —130 a 2000 °C
e sua superficie apresenta geysers e fontes acidas (de Pater e Lassauer, 2001). Ambientes
terrestres anaerdbicos similares aos dessa lua sao encontrados também em geysers, regioes
vulcanicas, ventos hidrotermais, rochas profundas da crosta terrestre, aquiferos profundos,
lagos de soda e lagos de alta salinidade. Essas regioes sao aptas a abrigarem micro-
organismos acidodfilos litotréficos que sao capazes de metabolizar enxofre. O enxofre é uma
fonte viavel de energia para muitas bactérias e arqueas, que eliminam HyS como produto
final de seu metabolismo.

Acredita-se que o satélite Io possa ejetar e transferir enxofre e outros materiais direta-
mente para a lua Europa, servindo como fonte de compostos biogénicos (Alvarellos, 2008).
Essa transferéncia ocorre devido a liberacao do enxofre oriundo do processo de vulcanismo,
que é transportado pela magnetosfera de Jupiter até a superficie de FEuropa. Logo, esse
objeto também torna-se importante na formulagao de hipoteses relacionadas a tranferéncia

de materias essenciais ao desenvolvimento da vida.

3.3.3.4 Enceladus

Em marco de 2006, o minusculo satélite de Saturno, Enceladus, tornou-se o novo objeto
candidato a abrigar vida no Sistema Solar (Porco et al., 2006). A missao Cassini revelou
uma nuvem de oxigénio no anel externo de Saturno, o E ring, e Enceladus é a provavel fonte
desse gas. Acredita-se que essa lua, além de possuir uma fonte interna de aquecimento,
também possa ser geologicamente ativa, apresentando ambientes com geysers frios que
lancam vapor de dgua e gelo ao meio exterior. A decomposi¢ao da agua liquida, que
provavelmente estd armazenada em seu interior, seria a fonte dessas nuvens. Logicamente,

onde ha agua existe boa probabilidade de existéncia de vida.

3.4 Sobrevivéncia de Organismos no Espaco

Ambientes espaciais sao muito severos a vida, devido ao alto vacuo, a intensa radiacao
provinda da galédxia e do Sol, assim como aos valores extremos de temperaturas. Estudar

a maneira pela qual os organismos podem se adaptar as condicoes extremas presentes na
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alta atmosfera e no espaco, fornece fortes subsidios para a possivel sustentacao da hipotese
da panspermia através de extremofilos. Muito dos estudos realizados com esses organismos
foram feitos através de experimentos in situ dentro de baloes, foguetes e espagonaves, como
a Gemini, Apollo, Spacelab, etc ... (Horneck, 1993).

No meio interplanetario, sao encontrados valores de pressao abaixo de 107!? bars, porém
na baixa orbita da Terra, onde grande parte dos experimentos com micro-organismos foram
realizados, encontram-se pressoes da ordem de 1072 — 10~ bars. Alguns experimentos
demonstram que certos organismos podem sobreviver por longos periodos quando expostos
ao vacuo espacial, porém protegidos da intensa radiacao UV de origem solar. Os esporos
da bactéria Bacillus subtilis, quando protegidos da radiagao, puderam sobreviver por um
periodo de 6 anos no espago (Horneck et al., 1994); este tempo pode ser superior, caso tais
esporos ganhem protegao extra de multiplas camadas ou sejam colocados na presenga de
glicose. O material genético dos esporos sobreviventes a exposicao espacial sofreu danos
que foram evidenciados pela observacao do aumento na taxa de mutacao, do atraso no
processo de germinacgao, das quebras de cadeias de DNA, entre outras. Os danos celulares
provavelmente foram ocasionados pela desidratacao dos esporos quando expostos a alto
vacuo. Este cendrio traz severas consequéncias para a estabilidade e funcionalidade das
membranas e macromoléculas presentes na estrutura celular (Horneck et al., 1994).

Organismos expostos a ambientes espaciais entram em contato com ampla faixa de
radiacao eletromagnética de origem solar (desde curtos comprimentos de ondas - raios x
- a comprimentos maiores, como os de radio frequéncia). A aproximadamente uma UA

2 sendo que a maior parte desta

de distancia, o fluxo de radiacao solar é de 1360 W.m~™
radiagao corresponde a porgao visivel do espectro (48 %), seguido do infravermelho (45 %)
edo UV (7 %). Sabe-se que a radiacao UV é um dos fatores mais limitantes a sobrevivéncia
de organismos como virus, bactérias e esporos no espaco (Horneck, 1992; Horneck, 1993;
Horneck et al., 1994). A exposicao a radiagdo UV em comprimentos acima de 170 nm é
praticamente letal ao esporo da bactéria Bacillus subtilis. O mesmo efeito nao é observado
na Terra, pois a camada de ozonio protege a biosfera da maior parte da radiacao UV

nociva (comprimentos de onda menores que 295 nm). Este efeito de protegao da camada

de ozonio em relacao a radiacao UV foi comprovada experimentalmente (Horneck et al.,

1996).
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O campo de radiacao ao qual os planetas do Sistema Solar esta exposto é de origem
galdtica e solar. A radiagao césmica da galdxia é composta basicamente de prétons (85 %),
elétrons, particulas alfas (14 %) e fons pesados (1 %). As particulas provenientes do Sol,
durante a ocorréncia de ventos ou flares solares, é constituida principalmente por prétons
(a maior fragao), particulas alfa e poucos fons pesados. O planeta Terra é protegido pelos
cinturdes de radiagao - locais onde as particulas (prétons e elétros) ficam aprisionadas -
originados pelo campo geomagnético, que é uma condig¢ao essencial para a habitabilidade
do planeta (vide capitulo 4).

Os fons pesados sao as espécies ionizantes que mais efetivamente danificam os sis-
temas biolégicos. Buecker e Horneck (1975) propuseram experimentos com o objetivo
de avaliar a interacao destas particulas com sistemas bioldgicos tais como virus, espo-
ros de bactéria, sementes de plantas, cistos de camarao, etc; foram observadas lesoes
como mutagoes somaticas nas sementes das plantas, desenvolvimento de distirbios e ma
formacao em insetos e embrioes de camaroes, além da inativagao de esporos bacterianos.
Logo, considerando que particulas de raios cosmicos tornam-se um limite a sobrevivéncia
de esporos no espaco, ja que estas penetram facilmente blindagens bioldgicas, estimou-se
em 10° — 10% anos o tempo méximo ao qual um esporo pode permanecer intacto frente a
acao das particulas ionizantes pesadas.

Em locais proximos a érbita terrestre, a temperatura de um corpo atinge valores extre-
mos. Um organismo submetido as condicoes espaciais e blindado da radiacao térmica solar
estard exposto a temperaturas da ordem de 4 K; nestas condigoes, as reagoes quimicas e
0s processos termodinamicos sao praticamente inexistentes. Experimentos em laboratorio
tém sido planejados com o intuito de simular as condi¢oes encontradas no meio interes-
telar e os resultados apontam para um menor efeito danoso da radiacao UV em sistemas
biolégicos, quando expostos a baixas temperaturas. O esporo do organismo B. subtilis foi
submetido a radiacao UV de comprimento de onda superior a 110 nm, ao vacuo e a tempe-
ratura de 10 K, demonstrando uma alta taxa de sobrevivéncia (Weber e Greenberg, 1985).
Uma estimativa conduzida por Weber e Greenberg (1995) demonstra que um esporo pode
sobreviver centenas de anos submetidos a condigoes espaciais. Deve-se considerar ainda
os organismos tardigrados que, como mencionado anteriormente, suportam condigcoes ex-

tremas de temperatura, pressao e exposicao a radiagao; essas habilidades podem fazer
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desse organismo um dos principais candidatos a sobrevivéncia em uma possivel viagem

interplanetaria.

3.5 Extremofilos e Panspermia

Poderia um organismo extreméfilo sobreviver a uma viagem interplanetaria? E diffcil
confirmar o fato de que micro-organismos possam atravessar o inéspito espaco interpla-
netario, mas andlises do meteorito marciano ALH 84001 (McKay et al., 1996), apontam
para uma possivel existéncia de fésseis enclausurados nele e esta possibilidade reacende o
debate em torno do tema referente as jornadas interplanetarias.

Uma possivel viagem interplanetaria segue necessariamente alguns passos. Primeiro,
o material biologico deve ser conduzido ao espago através de um processo de escape, que
inicia-se na superficie em diregao as altas altitudes. Em seguida, este material estando no
espago, necessita sobreviver a escalas de tempo proximas as das jornadas interplanetarias.
Por 1ltimo, o material biolégico deve suportar as condigoes fisicas impostas pelo processo
de reentrada no planeta ou satélite de destino.

E bem provavel que a ejecao de pequenas particulas ou até mesmo pedregulhos rumo
a0 espaco seja possivel ao se considerar impactos de grandes meteoritos na superficie de
planetas ou satélites, fonte do material biologico. Esporos bacterianos podem sobreviver
a impactos produzidos por meteoritos e também as condicoes espaciais extremas. Uma
viagem entre o planeta Marte e a Terra tem duracao aproximada de 10° anos, considerando
objetos com dimensoes de pedregulhos, porém particulas microscépicas mostram ser aptas
a Percorrer 0 Mesmo Percurso em poucos meses.

Os cometas poderiam transportar compostos essenciais ao desenvolvimento da vida ou
até mesmo materiais biolégicos para planetas e luas? Modelos tedricos e observacoes do
nucleo do cometa P/Halley indicam que a temperatura interna em determinadas regides
do objeto pode variar em uma faixa ampla de temperatura. Os organismos psicéfilos nao
sao aptos a colonizarem ambientes com variagao brusca de temperatura, ja que esses nao
sobrevivem a temperaturas elevadas, porém ha organismos capazes de sobreviver a va-
riacoes maiores de temperatura, salinidade, pH, concentracoes de enxofre e sulfatos: as
diatoméceas (formas eucariticas), varios tipos de cianobactérias, bactérias que metabo-

lizam o ferro e o enxofre, além de algumas arqueas. Em 1980, Hoyle e Wickramasinghe
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propuseram a hipdtese de que bactérias poderiam se proteger da radiagao e sobreviver
dentro de cometas. Eles estimaram que a Terra recebe mais de 10® células por ano prove-
nientes do espaco e ainda mostraram que o espectro infravermelho do cometa Hale-Boppe
era uma excelente combinacao de uma cultura mista composta por bactérias, diatomaceas
e olivina, em comprimentos de onda na faixa 8 — 40 pum. Sabe-se que esses organismos
apontados pelos cientistas como aptos a habitarem os cometas, sobrevivem em filmes finos
de dgua e em ambientes criogénicos (Hoover et al., 2004).

A contaminagao planetaria por micro-organismos extreméfilos é um cenario plausivel.
Paulino-Lima et al. (2011), conduziram véarios experimentos com a bactéria D. radiodu-
rans com a finalidade de testar a hipotese da micropanspermia. Foram simulados vérios
cendarios onde a bactéria esteve exposta a diferentes fontes de radiacao que reproduziram
sua provavél interacao, em uma possivel viagem através do meio interplanetario, com al-
gumas particulas que compoem o vento solar: prétons, elétrons e fons de carbono. Eles
concluiram que as células desprotegidas da bactéria radiodurans sao aptas a suportarem
campos de radiagdo com energia equivalente a faixa de 2 — 4 keV/, em uma distancia orbi-
tal de 1 UA (distancia entre a Terra e o Sol), por um periodo de mil anos. Porém, 90 %
dessas células quando expostas a campos de radiagao ionicos com energia da ordem de 200
keV', compativeis com ejecoes solares, podem tornarem-se inativas em periodos menores
do que um ano (a distancias equivalentes a 1 UA). Observou-se um aumento aproximado
de dez vezes na taxa de sobrevivencia, quando essas células foram colocadas em contato
com graos de poeira constituidos por minerais que apresentavam composicoes quimicas
semelhantes as encontradas no meio circunstelar (M g2S104 e FepSi0O,), mostrando que
ambientes desse tipo sao propicios a serem vetores em uma possivel viagem interplanetaria.
Micro-organismos sob graos de poeira protegidos da radiacao UV, responsaveis por danos
severos ao material biol6gico, também serao protegidos do campo de radiagao de particulas
carregadas (Paulino-Lima et al., 2010;2011).

Logicamente, a hipétese de panspermia via extremofilos necessita de outras experiéncias
e teorias para ser ratificada. FEntretanto, como serd demostrado posteriormente, plane-
tas e satélites, localizados dentro de certas distancias orbitais em torno de suas estrelas
hospedeiras (Zona Extremdfila), podem abrigar o material bioldgico necessario a possivel

dissiminacao da vida através do espaco.



Capitulo 4

Habitabilidade

A zona habitavel de um sistema planetédrio estd localizada em uma regiao particular
do meio interestelar, onde ha estrelas propicias a oferecer condigoes otimizadas de habita-
bilidade. Lineweaver et al. (2004) modelaram a evolugao da galdxia baseados na taxa de
formagao estelar, na metalicidade, no tempo de evolugao e em locais onde ha probabilidade
de grandes surtos de Supernovas. Todos esses parametros definem restrigoes a existéncia
de sistemas planetarios aptos a sustentar vida. A figura mostra o estudo dessas lo-
calidades e nota-se claramente que apenas uma regiao particular é favoravel a sustentar

processos que podem levar ao surgimento da vida como observa-se na Terra (regiao verde).

Now

Time before present (Gy)

10

Galaxy

Formation 5 10 15 20
Galactocentric distance (kpc)

Figura 4.1: Zona Habitavel Galactica para o disco da Via Lactea. Fonte: Lineweaver et al.
(2004).
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Em astronomia, Zona Habitdvel (ZH) é a coroa esférica em torno da estrela central de
um sistema planetario, onde as condigoes fisicas permitem a existéncia de dgua liquida.
Planetas e seus satélites nessas regioes sao pois, em principio, habitaveis, em termos do
tipo de vida corrente no planeta Terra.

Essa afirmativa se baseia no fato de que existe vida na Terra, em todos os lugares
onde existe dgua liquida, nao importando as condigoes fisicas prevalecentes. A descoberta
da vida extremofila mostrou que, na procura de seres vivos extraterrestres, ¢ necessario
ampliar o conceito de ZH, estendendo-o a outro mais amplo, o de Zona Extremdfila (ZE)
(Janot-Pacheco et al., 2009). A posigao e extensao da ZH ou ZE depende da temperatura
na superficie do planeta ou satélite, ou seja, depende entre outros fatores, do raio da
orbita planetaria e do tipo espectral da estrela. Sua posicao varia também no tempo,
na medida em que a estrela evolui (Kasting et al., 1993). A ZH do Sistema Solar esta
centrada atualmente acerca de uma UA do Sol. Por exemplo, para estrelas com 0,25 e
duas vezes a luminosidade solar, a ZH estard proxima de 0,5 UA e 1,4 UA das estrelas
centrais respectivamente.

No capitulo 7, serd apresentado o planeta que foi descoberto em torno da estrela Gliese
581 (Gliese 581d), que é uma ana vermelha. Apesar de seu periodo orbital ser aproximada-
mente de 63 dias, ele encontra-se na ZH, sendo o exemplo de exoplaneta mais favoravel a
existéncia potencial de vida em sua superficie descoberto até poucos anos, ja que o planeta
GJ 667C¢c, parece superar as expectativas de habitabilidade apresentadas pelo planeta GL
581d.

4.1 Breve Historico

O interesse pela pesquisa de vida extraterrestre estimula os esforcos da comunidade
cientifica hd décadas. A regiao em torno da estrela hospedeira de um sistema planetario a
qual oferece condi¢oes minimas para o desenvolvimento da vida foi denominada Zona Ha-
bitdavel (Huang 1959, 1960) ou Ecosfera (Dole, 1964). O critério, baseado em parametros
fisico-quimicos, utilizado na definicao dos limites dessa posicao orbital 6tima para a proli-
feracao da vida sofreu alteracoes com o passar dos anos: a Zona Habitavel idealizada por
Dole foi pensada em termos das condigoes de sobrevivéncia humanas, ou seja, um planeta

habitavel deveria apresentar temperaturas superficiais médias, nao excedendo os extremos
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de —10 — 40 °C; Hart (1978), Rasool e DeBergh (1970), Kasting et al. (1988) e Whitmire
et al. (1991), associaram o conceito de Zona Habitdvel a presenca de dgua liquida na
superficie do planeta; Fogg (1992) utilizou as ideias contidas nas duas definigdes e propos
o termo biocompatibilidade, referindo-se a planetas que possuem um reservatorio de agua
liquida e utililizando o termo habitavel especificamente para objetos que fossem favoraveis
a sobrevivéncia de seres humanos.

Outros modelos mais complexos foram desenvolvidos com a finalidade de impor limi-
tes mais precisos a essa definicao. Verifica-se que o modelo de Dole caracteriza a Zona
Habitavel como uma regiao em torno do Sol que se estende de 0,725 UA a 1,240 UA.
Esse resultado, entretanto, é obtido ao se considerar a atmosfera terrestre opticamente
fina e fixando o albedo planetario; este cenario ignora o fato de que a atmosfera terrestre é
espessa a maior parte da radiacao infravermelha, o que gera um efeito estufa importante,
além da variacao do albedo planetario.

O modelo atmosférico utilizado por Kasting et al. (1993), define os limites interno e
externo da Zona Habitavel do Sistema Solar em posi¢oes orbitais iguais a 0,95 UA e 1,37
U A respectivamente; a Zona Habitavel definida por esse modelo leva em consideracao o
inicio da perda de agua via fotdlise, para a determinacao do limite interno, e o inicio de
formagao de nuvens de C'O, na especificacao do limite externo. Forget e Pierrehumbert
(1997) e Mischna et al. (2000), argumentam que planetas com alta concentracao de C'Oy
em suas atmosferas apresentam um efeito de aquecimento adicional, estendendo o limite
externo da Zona Habitavel a valores préoximos de 2,40 UA. O modelo de Franck et al.
(2001), estipula seus limites, interno e externo, para a Zona Habitdvel com dois parametros
fisicos: a temperatura e a pressao atmosférica parcial de C'Oy. Assim, o limite interno é
caracterizado por posicoes orbitais onde se encontram valores de pressao de 1075 bars e de
temperatura de 273 K, e o limite externo, com valores de 1075 bars e 373 K; logo, a Zona

Habitavel desse modelo se estende de 0,95 — 1,20 U A.

4.2 Aspectos Gerais sobre o Conceito de Habitabilidade

A Zona Habitavel pode ser definida de forma mais precisa como a regiao em torno de
uma estrela hospedeira onde sua luminosidade é suficientemente intensa para manter agua

liquida na superficie de planetas ou luas, sem iniciar o processo de runaway greenhouse
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(Kasting, 1998). Em um cenério que visa a busca por vida extraterrestre é esperado que o
reservatorio de dgua liquida se mantenha por bilhoes de anos, pois esse seria provavelmente
0 tempo necessario para o desenvolvimento da vida e do equilibrio atmosférico.

O efeito estufa é o mecanismo responsavel pela manutencao da temperatura superficial
do planeta ou lua acima do valor de sua temperatura efetiva, sendo o ciclo do CO,, o
principal termo-regulador do clima de planetas terrestres. A temperatura efetiva do planeta

pode ser obtida pela equacao:

Teys = % (%)é (4.1)

Essa temperatura de corpo negro possui dependéncia com parametros estelares como a
temperatura, 7T}, o raio, R, e a distancia estrela-planeta, a,, além do albedo planetario. A
temperatura efetiva terrestre é estimada em 250 K, valor abaixo da temperatura superficial
real que é de aproximadamente 288 K. Na busca de vida que utiliza a 4gua como solvente,
identificar regides propicias a abrigar objetos que possam manter gases capazes de gerar

um efeito estufa eficiente é essencial.

4.3 C(lclo Silicato-Carbono

O termo habitabilidade foi criado a fim de descrever processos fisico-quimicos ne-
cessarios para que a temperatura superficial de um planeta ou lua permaneca acima de 273
K por intervalos de bilhoes de anos. A interagao entre radiacao estelar e a estabilidade
climatica esta intimamente relacionada com o ciclo de silicato-carbono, através de um me-
canismo de feedback no qual o diéxido de carbono é o gds mais importante para o efeito
de aquecimento superficial do planeta. A concentracao parcial de C'O, é inversamente
proporcional & temperatura superficial do planeta (Kasting, 1993).

Gases como o C'O,, metano e o vapor de agua, conhecidos como gases de efeito es-
tufa, sao praticamente transparentes a passagem da radiacao na faixa visivel do espectro
eletromagnético, porém bloqueiam de forma eficiente a radiacao infravermelha, termali-
zando a energia solar apds sua interacao com a superficie planetaria. A interacao entre a
radiacao solar que atinge o planeta e seu contetido de diéxido de carbono é evidenciada

pela intensidade do processo de intemperismo, ou seja, a concentragao de C'Os diminui
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proporcionalmente ao aumento do fluxo radioativo.

Determinada concentragao inicial de CO5 na atmosfera condiciona uma certa tempera-
tura superficial. Entretanto, a atividade vulcanica pode injetar uma maior quantidade do
gas a essa concentragao inicial e consequentemente elevar a temperatura superficial do pla-
neta. Este aumento de temperatura intensifica o mecanismo de intemperismo, que acontece
através da erosao de rochas, pela agao direta da temperatura ou pelo aumento de pluvio-
sidade. Os materiais rochosos (silicatos) interagem com esse ambiente rico em diéxido de
carbono através de reacoes de oxidacao e o gas é removido da atmosfera, combinando-se
em sedimentos minerais carbonados que sao transportados em direcao aos oceanos, onde

organismos os utilizam para construir suas conchas, por exemplo (Kasting, 1993):

CaSiO3 + 2005 — Ca™ + 2HCO; + SiO, (4.2)
Ca*t +2HCO; — CaCO3 + COy + Hy0O (4.3)
CaSiOg + COQ — CCLCOg + S’LOQ (44)

O material escoado ao fundo do oceano pode retornar a atmosfera através da movi-
mentacao de placas tectonicas. Esse processo ocorre porque tais movimentacoes trans-
portam esses sedimentos a regioes de subducg¢ao, onde sao dissolvidos com a liberagao do
diéxido de carbono, que retorna a atmosfera por meio de vulcanismo. A figura mostra

de forma coerente as principais etapas do ciclo do silicato-carbono.
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Figura 4.2: Representagao do ciclo silicato-carbono terrestre global. Fonte: Franck et al. (2001).

Fluxos radioativos intensos aumentam a temperatura supercial do planeta e, conse-
quentemente, interferem na remocao do diéxido de carbono da atmosfera, cujo objetivo é a
reducgao desse parametro fisico. Ao contrario, se a reposi¢ao do conteido de COs presente
na atmosfera nao for eficiente, sua concentracao diminui, assim como a temperatura super-
ficial e a intensidade do processo de intemperismo; a queda dessas duas ultimas varidveis
permite a restauracao do COy atmosférico, caso a frequéncia das atividades vulcanicas
sejam normais.

Nota-se que o completo desenvolvimento do ciclo é um processo que ocorre em uma
escala de tempo de bilhoes de anos e é dependente do fluxo interno de calor capaz de
alimentar atividades vulcanicas. Entretanto, o ciclo de silicato-carbono pode ser afetado
por dois fenomenos fisico-quimicos: alta concentracao de vapor de agua na atmosfera e
a formacao de nuvens de C'O, a baixas altitudes. O primeiro fendomeno ocorre quando
altas temperaturas superficiais aumentam a evaporagao da agua contida na superficie do
planeta, resultando em uma elevada concentracao de agua na atmosfera. As nuvens de
agua intensificam o efeito estufa, gerando um mecanismo de retroalimentacao positivo,
ou seja, o mecanismo de remocao de diéxido de carbono da atmosfera para o controle
da temperatura superficial do planeta é desbalanceado. J& o segundo fenomeno, esta

relacionado com a formagao de nuvens de C'Oy ou até de vapor de agua, que contribui
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para o aumento do albedo planetario. O C'O,, quando submetido a baixas temperaturas,
condensa e forma nuvens que refletem a radiacao solar. Consequentemete, em um estagio
posterior, a temperatura do planeta serd ainda mais reduzida, resultando em um aumento
da concentracao de diéxido de carbono na atmosfera; esse mecanismo podera conduzir
o planeta a uma glaciacao completa e impossibilitar a presenca de agua liquida em sua

superficie.

4.4 Limite Interno da Zona Habitdvel (Baseado na Observagao do

Sistema Solar)

Planetas do tipo terrestre localizados no limite interno da Zona Habitavel, portanto
mais préximos a estrela hospedeira, podem passar por um processo de vaporizagao de
seus reservatorios superficiais de agua liquida. Esse processo aumenta o nivel de vapor
de agua na atmosfera e produz um efeito estufa mais efetivo, seguido de um aumento da
temperatura superficial média do planeta, conduzindo a atmosfera a um estado de umidade
maior. Um aumento na umidade atmosférica implica em um resfriamento superficial por
meio do fenomeno de conveccgao, responsavel pela manutencao dos reservatorios de agua
superficiais em algumas ocasides.

Em temperaturas superficiais préximas a 370 K (aproximadamente a 0,95 UA), o
vapor de agua ja é um dos principais constituintes da atmosfera a altitudes elevadas, com
excecao da camada mais alta, onde a agua é dissociada em hidrogénio e oxigénio pela
acao da radiacao UV. Em distancias orbitais pequenas, a quantidade de vapor de agua
na atmosfera é consideravel, e a energia emitida pelo planeta no espectro infravermelho
atinge um plato, caracterizado por uma temperatura superficial de 550 K, devido a alta
opacidade de uma atmosfera composta predominantemente por agua. A zona onde a
emissao térmica acontece é deslocada na diregao de uma regiao radiativa isotérmica a altas
altitudes, onde nao sofre influéncia da temperatura superficial do planeta até que essa
atinja valores acima de 1500 K, momento em que a relagao entre a temperatura superficial
e a emissao térmica se torna novamente importante, pois a superficie do planeta irradia no
infravermelho préoximo, através de janelas transparentes a esses comprimentos de onda.

A evolugao do planeta esta destinada a sofrer um brusco processo fisico capaz de eva-
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porar todos os oceanos superficiais ao atingir o limiar de temperatura de 550 K, porque
qualquer infimo aumento da luminosidade solar ou deslocamento orbital, pode elevar a
temperatura superficial do planeta a valores em torno de 1000 K. Esse fenomeno é conhe-
cido como runaway greehouse (vide figura e deve ter ocorrido no inicio da historia do
planeta Veénus. Kasting estimou em 0,84 U A a distancia na qual esse processo deve ocor-
rer para o Sistema Solar, considerando a luminosidade solar atual. Porém, essa estimativa
pode ser irreal, j4 que héa incertezas quanto ao efeito das nuvens no comportamento do

albedo planetéario e das propriedades espectroscépicas do vapor de agua a altas pressoes.
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Figura 4.3: Efeito runaway greehouse para o Sistema Solar, considerando a luminosidade solar
atual. Fonte: Ollivier et al. (2009), p. 231.

Na atmosfera terrestre atual, o vapor de dgua é o menor componente acima da tropo-
pausa, regiao entre a troposfera e a estratosfera, onde a temperatura atinge um minimo.
Essa configuracao da atmosfera terrestre cria uma regiao denominada cold trap, da qual o
vapor da agua nao consegue ultrapassar, condensando a medida que sobe e, consequente-

mente, mantendo a perda de hidrogénio para o espaco a niveis infimos.
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4.5 Limite Externo da Zona Habitavel (Baseado na Observagao do

Sistema Solar)

O limite externo da Zona Habitavel pode ser entendido como a méaxima distancia or-
bital em relagao a estrela hospedeira ao qual a temperatura superficial do planeta ou lua
permaneca abaixo dos 273 K, qualquer que seja o nivel de CO;. Os modelos indicam
que, a partir da distancia orbital de 1,37 UA, nuvens de CO5 se formam na atmosfera
e desencadeiam complexos processos que ainda nao sdo totalmente conhecidos (Kasting,
1993). A presenga de nuvens aumenta o albedo e tende a diminuir a temperatura super-
ficial do planeta, ja que este reflete uma maior quantidade de radiacao solar. Porém, o
espalhamento da emissao térmica proveniente da superficie do planeta, produz um efeito
estufa prolongado, que é responsavel pelo aumento da temperatura. De acordo com Forget
e Pierrehumbert (1997), o efeito de aquecimento é predominante e as nuvens de CO; per-
mitem que as condigoes de habitabilidade se estendam a distancias orbitais maiores que
1,37 UA, chegando a valores proximos de 2,40 UA para a luminosidade solar atual. E
interessante notar que o planeta Marte esta localizado dentro da chamada Zona Habitavel,
mas nao oferece condigoes minimas de habitabilidade. Em Marte o ciclo silicato-carbono,
discutido detalhadamente em sec¢oes anteriores, nao é operante, pois o fluxo de energia in-
terna é muito fraco e incapaz de manter atividade vulcanica, além do planeta nao possuir
gravidade e campo magnético suficientemente intensos para manter uma atmosfera densa

por longos periodos.

4.6 Zona Habitavel Continua

A luminosidade estelar aumenta a medida em que a estrela evolui, causando inevita-
velmente o deslocamento da Zona Habitavel em direcao a distancias orbitais maiores. E
possivel definir a Zona Habitavel Continua como a regiao em torno da estrela hospedeira
na qual um planeta ou lua, com caracteristicas semelhantes a Terra, tenha tido ou possa
oferecer condigoes minimas de habitabilidade em um periodo de tempo maior ou menor

que o atual (no caso do Sistema Solar aproximadamente 4, 56 bilhdes de anos).
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4.7 Zona Habitavel ao redor de Planetas Gigantes

A definicao tradicional de Zona Habitdavel nao abrange a possibilidade da existéncia
de ambientes extraterrestres capazes de abrigar vida, que estejam distantes da estrela
hospedeira de seu sistema planetario. Satélites orbitando planetas gigantes fora dessa
regiao privilegiada podem oferecer condigoes minimas de habitabilidade. Essas condigoes
estao diretamente relacionadas com uma massa minima para que o satélite possa manter
uma atmosfera densa, com o aquecimento devido ao efeito de maré, que fornece a energia
necessaria para que sua superficie tenha agua liquida, um intenso campo magnético capaz

de protegé-lo contra particulas energéticas, além de estabilidade orbital.

4.8 Estrelas Favoraveis a Habitabilidade

Espera-se encontrar condi¢oes de habitabilidade em planetas orbitando estrelas de
classe F, G, K e M. Entretanto, o éxito na procura de planetas com caracteristicas se-
melhantes a terrestre estd intimamente correlacionado a massa da estrela hospedeira, pois
estrelas mais massivas evoluem mais rapidamente e podem impossibilitar a evolucao de
uma biosfera. Modelos de evolugao estelar sugerem que uma estrela de tipo espectral F,
quente e 0,5 mais massiva que o Sol, deva evoluir completamente em aproximadamente
3 bilhoes de anos (Kim et al., 2002; Yi et al., 2003), mostrando-se imprépria para o de-
senvolvimento das condigoes necessarias ao aparecimento de formas de vida mais simples
que, acredita-se ter surgido na Terra, hd aproximadamente 3,8 bilhoes de anos. Esta
constatacao sugere a imposicao de um limite superior para a massa estelar ao redor das
quais planetas possivelmente possam ser habitados, pelo menos por micro-organismos ex-
tremofilos, considerando que eles tenham tido um processo de evolugao semelhante ao da
Terra; o limite superior para a massa dessas estrelas seria o intervalo entre 1,2—1, 3 massas
solares.

A presenca de sistemas planetarios ao redor de estrelas de menor massa, de tipo es-
pectral K e M, conta com uma Zona Habitdvel de longa duracao, porém reduzida devido
ao fato de que elas apresentam baixa luminosidade. Uma Zona Habitavel muito proxima
da estrela hospedeira tem como consequéncia a existéncia de fortes efeitos gravitacionais

(tidally locked) que tendem a frear rapidamente a rotagao planetdria (Dole, 1964). Este
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fenomeno faz com que um dos hemisférios do planeta fique sempre iluminado pela estrela
central do sistema, enquanto o outro permanece completamente escuro e provavelmente
gelado. Outro problema relacionado a curta distancia orbital entre o planeta e sua es-
trela hospedeira é conhecido como Rotation Orbit Resonances: ocorre quando ha orbitas
excentricas e efeitos de maré mais amenos, como ocorre por exemplo com Mercirio, que
estd na ressonancia 3 : 2 com o Sol, ou seja, o planeta executa trés rotagoes enquanto
completa duas voltas em torno da estrela.

Seguindo Dole (1964), Peale (1977) e Kasting et al. (1993), pode-se estimar o tempo

necessario para que um planeta do tipo terrestre se torne tidally locked, através da equacao:

Pyt Y
dr = 0,027 (5“) M? (4.5)

As variaveis Py, (0, Mg e t sao, respectivamente, o periodo de rotacao do planeta, a
constante de dissipagdo de energia, a massa da estrela e o tempo. Kasting et al. (1993)
estimaram em 4,5 bilhoes de anos o tempo necessario para que uma planeta semelhante
a Terra, com periodo de rotacao igual a 13,5 horas, em 6érbita circular em torno de uma
estrela de tipo M, se torne tidally locked.

Os eventos proporcionados pelo fendmeno de tidally locked sao importantes ao se discu-
tir conceitos relacionados a Zona Habitavel, ja que os efeitos climaticos ao qual o planeta
fica submetido podem ser severos. Entretanto, estudos sugerem que planetas possuindo
atmosferas densas sao aptos a manter sua temperatura bem distribuida, através do trans-
porte de calor entre um hemisfério e outro (Heath, 1996; Joshi et al., 1997).

As estrelas pouco massivas (K e M) possuem periodos prolongados de emissoes de raios
x e UV extremo, quando comparadas a estrelas do tipo Solar (107 anos) (Gudel et al., 1997;
Ribas et al., 2005). Segundo os estudos conduzidos por Lammer et al. (2005) e Griessmeier
et al. (2005), essa fase pode durar aproximadamente 10° anos e ser acompanhada por
ventos estelares mil vezes mais intensos que os ventos atuais do Sol. Planetas expostos
a ventos estelares dessa magnitude podem perder todo o seu conteido atmosférico e até
mesmo eventuais oceanos. Este cendrio é possivel, j4 que o campo magnético de planetas
orbitando estrelas de baixa massa, responsavel pela protecao contra a erosao atmosférica,

deve ser menor que o terrestre, devido a baixa velocidade de rotacao planetaria.
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4.9 Massa, Obliquidade, Tectonismo e Habitabilidade

A massa de um planeta determina a evolucao do fluxo de calor gerado internamente,
além de prover uma atmosfera com gases e protegé-la contra o escape gravitacional. O
valor minimo capaz de garantir condigoes de habitabilidade por longos periodos ainda é
incerto. Especula-se que a massa ideal para manter essas condigoes deva ser um pouco
superior a massa do planeta Marte, que estd localizado em uma distancia orbital onde
o escape gravitacional é menos eficiente. Williams et al. (1997) estimaram um limite
de massa igual a 0,12 massas terrestres para que um corpo mantivesse uma atmosfera
predominantemente composta por Ny em um intervalo de tempo préximo a 4,5 bilhoes
de anos, argumentado que um objeto com a massa igual a de Marte (~ 0,1 Mg) poderia
perder seu contetido de N facilmente, mas ndo o mesmo envoltério de YN,

A reciclagem dos constituintes volateis pela acao do tectonismo de placas é um dos
principais mecanismos reguladores da composi¢ao da atmosfera terrestre. Através da en-
trega de gases, entre eles o C'O,, que é o principal gés responsavel pelo efeito estufa, a
temperatura superficial do planeta se mantém acima dos 273 K, oferecendo as condigoes
necessarias a habitabilidade. O movimento das placas tectonicas também é importante
para o desenvolvimento da vida complexa, pois além de garantir a presenca de grandes
continentes, foi capaz de isold-los, provendo as condigoes necessarias para o surgimento de
uma maior variedade de espécies. Esse movimento tectonico gera um campo magnético
planetario intrinseco que é o responsavel pela protecao da atmosfera frente a erosao cau-
sada pela sua interacao com o vento solar, assim como pela deflexdao dos raios césmicos de
alta energia (Ward e Brownlee, 2000). O mecanismo responsavel pelo controle do tecto-
nismo de placas ainda nao ¢ entendido completamente, porém alguns requerimentos sao
conhecidos: massa planetaria suficiente para garantir a convecgao do manto e grandes
conteudos de dgua no manto para lubrificar o deslocamento das placas (Regenauer-Lieb et
al., 2001). A auséncia de reservatérios de dgua é um dos possiveis fatores que justificam a
auséncia de movimentos tectonicos no planeta Vénus, mesmo possuindo uma massa com
valor comparavel a da Terra.

Planetas com auséncia de satélites ou com satélites pouco massivos, podem experimen-
tar mudancas periédicas em sua obliquidade, assim como é observado no planeta Marte.

Esse cendario pode ser propicio a geracao de drasticas mudancas climaticas e até mesmo
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afetar o desenvolvimento da vida na superficie desses planetas. Esse efeito, entretanto, nao
deve ser intenso o suficiente para eliminar todos os organismos de uma biosfera (Laskar et

al., 1993; Kasting e Catling, 2003).

4.10 Zona Habitavel e Zona Extremofila neste Trabalho

A Zona Habitavel pode ser compreendida de varias maneiras. Nesse trabalho, ela serd
definida como a regiao ao redor da estrela hospedeira onde a temperatura superficial média
de um planeta ou lua se encontre na faixa de 273 — 323 K, quando submetidos a pressoes
parciais de C'Oy variando entre 107° — 10 bars. Essa definicio visa abranger objetos
com clima andlogo ao terrestre, que possam prover condicoes fisico-quimicas essenciais ao
desenvolvimento de organismos meséfilos e termofilos moderados.

Entretanto, micro-organismos podem sobreviver em ambientes onde prevalecem condigoes
fisico-quimicas extremas, inclusive na superficie de planetas e luas. Como o objetivo prin-
cipal dessa pesquisa é avaliar a possibilidade de organismos extreméfilos habitarem a su-
perficie desses corpos, provavelmente comuns a diversos sistemas planetarios, havera a
imposicao de aspectos distintos da visao antrépica, ao se definir a regiao onde esses seres
vivos podem ser encontrados, ou seja, ampliar-se-4 o conceito de Zona Habitavel. Essa
ampliacao, denominada Zona Extremofila, apresentara seus limites interno e externo, base-
ados também em valores de pressao e temperatura: a pressao parcial de CO, na superficie
do objeto de estudo poderd variar na faixa entre 107> — 10 bars, enquanto a temperatura
superficial média, entre 190 — 370 K.

O limite externo da Zona Extremofila esta firmado no argumento de que mesmo am-
bientes onde a temperatura seja suficientemente baixa, ainda podem existir oceanos sub-
superficiais conectados & superficie ou mesmo ambientes superficiais extremos (interior de
rochas, filmes finos, lagos, etc ), capazes de abrigar micro-organismos; ja o limite interno
da Zona Extremofila, por sua vez, esta correlacionado com a presenca dominante de vapor
de agua na atmosfera. Ambos os extremos de temperatura serao considerados de forma

conjunta com a variacao da pressao superficial de CO, em um intervalo de 107> — 10 bars.
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Capitulo 5

Atmosteras Planetarias

A origem das atmosferas planetarias estd associada aos processos de captura de gas
diretamente do disco protoplanetdrio (para planetas massivos) ou sua agregacao durante
o periodo de acresgao dos planetesimais (para planetas de baixa massa). O primeiro me-
canismo é o responsavel pelo contetiido atmosférico de planetas gigantes como Jupiter e
Saturno, enquanto que o segundo é associado a composi¢cao da atmosfera de planetas ro-
chosos como Vénus, Terra e Marte. A fonte desse envoltério gasoso depende da localizagao
do planeta no disco protoplanetario durante o periodo de sua formacao, ja que ha um
gradiente de composicao nesse disco responsavel pela segregacao entre planetas rochosos e
gasosos como visto no capitulo 1. Essas atmosferas sofrem alteragoes durante a evolugao
do planeta ou lua, devido a processos como: escape atmosférico, incorporacao de gases pe-
los oceanos, impactos de meteoros e cometas, tectonismo, bombardeamento por particulas
carregadas, interagao com a biosfera, etc.

Qual a importancia do estudo das atmosferas planetarias na busca de vida extrater-
restre? O estudo da composicao atmosférica e sua interagao com a biosfera, assim como
de sua estrutura vertical, é fundamental para a compreensao das condi¢oes que levam um
objeto, planeta ou lua, a se apresentar como candidato potencial a abrigar vida, mesmo
que em sua forma mais simples. A vida complexa nao encontra condi¢oes 6timas para se
desenvolver em ambientes com excesso ou deficiéncia atmosférica, mas extremofilos tal-
vez possam ser encontrados nas superficies de Marte ou até mesmo de Tita. A condicao
mais fundamental para a existéncia da vida é a presenca de solventes que possam catalizar
reacoes quimicas, dos quais o mais importante é a agua; a interacao da atmosfera com

a superficie do planeta pode simplesmente impossibilitar a presenca de agua no estado
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liquido. Sabe-se também que a atmosfera é um protetor contra a degradacao de materiais
biolégicos causada pelo contato direto com a radiagao solar, além de participar ativamente
dos ciclos geodinamicos, como o ciclo silicato-carbono, essenciais para a manutencao das
condicoes minimas de habitabilidade na superficie do planeta. Assim, atmosfera e vida
estao intimamente ligados e a identificacao de corpos capazes de manter esse envoltorio

gasoso por longos periodos é um dos alvos principais das pesquisas recentes.

5.1 Composicao das Atmosferas Planetarias

Uma atmosfera planetdria pode ser definida como um envelope gasoso do corpo celeste.
O interesse principal na compreensao dessa mescla de gases é entender sua contribuigao
para o desenvolvimento da vida em planetas com caracteristicas semelhantes a terrestre. O
termo atmosfera também pode ser empregado ao estudo das propriedades de outros corpos
gasosos, planetas gigantes e estrelas, assim como objetos menores, os satélites ou cometas.
O contexto deste estudo é baseado nas propriedades fisico-quimicas observadas no Sistema
Solar, ja que é conhecido de forma satisfatéria o seu processo evolutivo.

A atmosfera terrestre evoluiu a partir de interagoes com a biosfera e parece ser a unica
capaz de sustentar vida complexa no Sistema Solar. A maioria dos planetas e satélites do
Sistema Solar apresenta algum contetido atmosférico, mesmo que insuficiente para garantir
as condigOes necessarias para a habitabilidade em suas superficies. Dentro desse contexto,
os planetas gigantes formam um conjuto de objetos de grande interesse na busca de vida
extraterrestre, pois configuragoes adequadas podem garantir condi¢oes minimas para que
organismos sobrevivam na superficie de suas luas (vide capitulos 4 e 6).

A tabela 5.1 apresenta algumas das principais propriedades planetarias atmosféricas

referentes a valores superficiais conhecidos ou a pressoes minimas de 1 bar.
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Tabela 5.1 - Propriedades atmosféricas planetérias.

Corpo Planetario Presséo (bars) Escala de Altura (km) Lapse Rate I"I (K/km)

Jupiter 1,00 27,00 1,80
Saturno 1,00 59, 50 0,70
Urano 1,00 19,10 0, 80
Netuno 1,00 27,70 1,00
Tita 1,50 21,50 1,30
Tritdo 1,60.10~5 13,40 0,74
Plutao ~ 1075 ~ 22,00 ~ 0,60
To ~ 108 7,90 3,10
Marte (6,90 — 9,00).10~3 11,10 4,50
Vénus 90, 00 15,90 10,50
Terra 1,00 8,40 9,80
@ A lapse rate, representada matematicamente por I'(Z) = —%7 descreve a taxa de decréscimo da

temperatura em fungao da altura.

O estudo das caracteristicas de planetas e seus satélites pode ser realizado através da
analise do espectro eletromagnético da luz refletida por eles. Esses espectros apresentam
linhas de absorcao que sao assinaturas da constituicao gasosa de suas atmosferas, o que
facilita a identificacao de sua composicao, além de indicar indicios de atividade bioldgica
em suas superficies. A figura[5.1]mostra uma comparacao entre o espectro de absor¢ao dos

planetas Marte, Terra e Vénus.
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Figura 5.1: Espectro no infravermelho médio dos planetas terrestres do Sistema Solar. Fonte:
(Woolf e Angel, 1998).

Considerando que o processo de formacao de todos os sistemas planetarios segue os
mesmos mecanismos fisicos é bem provavel que as atmosferas de planetas extrasolares
possuam constituicao semelhante a dos planetas do Sistema Solar. Por exemplo, o espectro
infravermelho da atmosfera dos planetas gigantes do Sistema Solar apresenta caracterisitcas
espectrais de espécies gasosas como o C'Hy, NHj, H,O e H,, assim como a andlise desse
espectro para planetas rochosos mostra uma forte absorcao devido ao C'O,. A composicao
molecular da baixa atmosfera terrestre é dominada predominantemente pelo Ny (78,08 %)
e Oy (20,95 %), assim como por pequenas fragoes de gases responsaveis pelo efeito estufa,
como o COy, CHy e N3O, dos quais o didéxido de carbono e o metano, por possuirem uma
secao de choque de absor¢ao maior, destacam-se como os principais gases de aquecimento
planetério (o poder de absorgao é igual a densidade numérica vezes a segdo de choque de
absor¢ao).

A tabela 5.2 mostra os principais gases que constituem a atmosfera terrestre, onde
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sao destacados os papéis do vapor de dgua e do ozonio como gases de efeito estufa, além
do diéxido de carbono. Como mencionado no capitulo 4, o excesso de vapor de agua na
atmosfera pode levar o planeta a uma condi¢ao nao favoravel ao desenvolvimento da vida,

caso o processo de runaway greenhouse aconteca.

Tabela 5.2 - Principais gases constituintes da atmosfera terrestre.

Espécies Gasosas Peso Molecular Concentragao Fracional por Volume
Nitrogénio 28,01 78,08 %
Oxigénio 32,00 20,95 %
Argdnio 39,95 0,93 %
Vapor de Agua 18,02 0-5%
Didzido de Carbono 44,01 380 ppm
Neonio 20,18 18 ppm
Hélio 4,00 5 ppm
Metano 16,04 1,75 ppm
Criptonio 83,80 1 ppm
Hidrogénio 2,02 0,5 ppm
Oxido Nitroso 56,03 0,3 ppm
Ozénio 48,00 0—0,1 ppm

A composicao atmosférica de um planeta gasoso é muito distinta da terrestre. Con-
siderando Jupiter como exemplo, nota-se que ha um acentuado conteido de hidrogénio,
provavelmente relacionado com a captura e retencao do material proveniente da nebulosa
solar. Logo, é intuitivo considerar que a atmosfera desse planeta nao tenha passado por
processos consideraveis de evolugao, ou seja, ¢ primitiva. Em termos de abundancia de
elementos quimicos, Jupiter possui uma atmosfera basicamente semelhante a Solar; vale
salientar que todos os planetas gigantes do Sistema Solar possuem atmosferas semelhantes
a do Sol, apresentando um leve desvio relativo a quantidade de carbono que aumenta com
a distancia da estrela (Marley et al., 1997). Jupiter apresenta, entdo, uma atmosfera mista
composta predominantemente pelos gases hidrogénio e hélio. Esses gases sao espécies rela-
tivamente inertes, isto é, nao sao bons absorvedores ou emissores e assim nao apresentam
caracteristicas intensas no espectro planetario, porém o gas metano, apesar de sua pouca
abundancia, é um 6timo absorvedor e domina o espectro visivel do planeta. Na tabela 5.3

¢ mostrada a composicao atmosférica basica dos planetas gigantes do Sistema Solar.
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Tabela 5.3 - Composicao atmosférica dos planetas gigantes do Sistema Solar.
Planeta H>(%) He(%) CH4(%)
Jupiter 86,2 +2,6 13,6 +£2,6 0,21+0,04
Saturno  96,3+2,4 3,254+2.4 0,45+24
Urano ~82,5+£3,3 15,24+3,3 ~ 2,3
Netuno ~80+3,2 19,0+ 3,2 ~1—-2

Pode-se afirmar que o estudo da composicao atmosférica planetaria é uma ferramenta
importante na andlise das possibilidades reais de se encontrar planetas ou satélites ha-
bitaveis. A comparacao entre o espectro terrestre com os dos possiveis mundos similares
pode informar se esses sao ou nao propicios a abrigar formas de vida, principalmente pela

observacgao de caracteristicas de absor¢ao de vapor de agua, metano e oxigénio.

5.2 A Estrutura Vertical da Atmosfera

A interacao da radiacao estelar com o planeta estd fortemente correlacionada com
a composicao de sua atmosfera, cujo perfil vertical desempenha um papel importante
em sua sintonia com a superficie. Na Terra, a radiacao solar é absorvida em diferentes
altitudes, dependendo do comprimento de onda da luz e dos constituintes atmosféricos. A
absorcao dessa radiagao e o consequente aquecimento cria um perfil vertical de temperatura
a latitudes médias, que pode ser dividido em quatro camadas: troposfera, estratosfera,
mesosfera e termosfera. A parte superior de cada uma dessas camadas sao denominadas
tropopausa, estratopausa, mesopausa e termopausa respectivamente.

As condigoes fisicas s@o bem diversificadas em cada porcao que compoe a atmosfera
planetaria e se ela for aproximada por um envoltério gasoso em equilibrio hidrostatico
existe a possibilidade de se derivar uma relacao entre a pressao dos gases que a compoe e

a altitude, através das leis da hidrostatica e dos gases ideais:

dP

_ 1
7 Py (5.1)
P = nkT, (5.2)

onde Z ¢ altitude acima do solo, P e p, a pressao e a densidade atmosféricas, g a aceleragao
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da gravidade, n a densidade numérica, k£ a constante de Boltzmann e T" a temperatura.
As densidades de massa e numérica sao relacionadas pela expressao p = m X n, com a
variavel m representando a massa molecular média. A combinacao dessas equacoes leva
a uma relagao que fornece uma explicacao plausivel para a queda da pressao atmosférica
com o aumento da altitude:

dpP dz

S =-= (5.3)

onde a variavel H = f;l—z; representa a “escala de altura”atmosférica. Em uma atmosfera
isotérmica em que H quase nao sofre alteragoes, pois a gravidade e massa sao praticamente

invariaveis, a equacao [5.3| quando integrada pode ser escrita como:

P(Z) = P(Z) exp (_%) (5.4)

A troposfera, localizada na baixa atmosfera, é caracterizada por um decréscimo da
temperatura em funcao da altitude, com uma lapse rate tipica de 6,5 K.km~!. Préximo
a superficie do planeta o valor médio dessa temperatura é 288 K, mas nas proximidades
da tropopausa atinge valores préximos a 220 K. O comportamento da temperatura nessa
camada é consequéncia do balanco radioativo e do transporte convectivo de energia da
superficie em direcao a atmosfera. A troposfera terrestre, por constituir um envelope que
agrega a maior quantidade de massa atmosférica e ser a regiao onde os processos climaticos
acontecem, é considerada a camada mais importante e sua interacao com a biosfera torna-se
essencial para garantir as condi¢oes minimas de habitabilidade.

A estratosfera é caracterizada por uma camada isotérmica que se estende desde a
tropopausa até aproximadamente uma altitude de 20 km, acima da qual h4 um aumento
de temperatura que persiste até a base da estratopausa, onde a temperatura atinge o valor
aproximado de 270 K; nessa camada ocorre uma inje¢ao de energia devido a interagao
entre a radiacao solar e as moléculas de ozonio, sendo essa interacao a responsavel pela
protecao dos organismos vivos sensiveis a radiacao na faixa do UV.

De forma similar a troposfera, a mesosfera tem como caracteristica o decréscimo da
temperatura com a altitude, processo que tem inicio em altitudes proximas a 50 km e
termina em 85 km, na mesopausa. A altitudes superiores 85 km, encontra-se a termosfera,

que exibe temperaturas variando entre 500 e 2000 K, dependendo da atividade solar. A
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regiao acima da termosfera, compreendida entre 500 e 1000 km, é conhecida como exosfera
e tem como caracteristica uma densidade baixa o suficiente para permitir o escape de gases
em dire¢ao ao espaco. Em geral, a temperatura decresce com a altura (I' > 0) na troposfera
e aumenta (I' < 0) na estratosfera. A camada onde ocorre a transigao entre a menor e a
maior temperatura é chamada de camada de inversao.

A figura [5.2] mostra o perfil de temperatura da atmosfera terrestre.
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Figura 5.2: Perfil de temperatura da atmosfera terrestre. Fonte: Liou (2002), p. 66.

A pressao atmosférica terrestre ao nivel do mar decresce aproximadamente de um fator
e (e = 2,7), quando a altitude aumenta por uma escala de altura, isto é, aproximadamente
8 km. Essa escala é uma caracteristica intrinseca do planeta e atinge valores distintos
para outros, com propriedades distintas da Terra. Como a escala de altura é inversamente
proporcional a gravidade e a massa molecular média, um planeta massivo concentra seu
conteudo atmosférico nas proximidades de sua superficie. Uma andlise do exposto acima
revela que a escala de altura dos planetas gigantes é comparavel a de planetas rochosos,

mas deve ser afetada fortemente pela variacao da massa molecular média e pelo processo
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de transferéncia radiativa, que é uma funcao da opacidade atmosférica.

O conhecimento do modo como os gases se distribuem com a altitude pode ajudar na
estimativa da massa total gasosa que constitui a atmosfera planetaria. O valor da pressao
na base da atmosfera é igual ao peso do material sobrejacente por unidade de area; assim,
a quantidade de atmosfera existente acima de uma unidade de drea de superficie de 1 m?
¢é obtida dividindo a pressao pela aceleracao da gravidade:

P(Z)

Meol = ———, 5.5
g (5.5)

em que Mg, € a massa da coluna sobrejacente. A massa total atmosférica de um planeta
pode ser medida pelo produto da massa dessa coluna pela area total da superficie do
planeta:

B 47TR§P(ZO>

My = ———, 5.6
’ J (5.6)

onde R, é oraio do planeta. A massa atmosférica terrestre é estimada em aproximadamente
5,2.10"® kg. A partir do conhecimento da massa atmosférica e da taxa de escape (dese) de
um objeto, é possivel deduzir de forma aproximada o tempo no qual sua envoltura gasosa
esta apta a garantir as condicoes de habitabilidade:

Matm P( ZO)

= m = 5.7
¢€SC47TR§ (bescgm ( )

William et al. (1997) argumentam que a perda do O, nao é necessariamente deter-

T

minante para a habitabilidade planetaria, pois esse gas é constantemente reposto pelo
processo de fotossintese e pelos reservatérios aquaticos, mas a diminuicao do contetdo
de N, pode ser fatal ao desenvolvimento da vida, ja que o nitrogénio é necessario, por

exemplo, para metabolismo dos organismos.

5.3 Escape Atmosférico

A perda atmosférica é um fator limitante & manutencao das condi¢oes de habitabilidade
de um planeta. Ha duas situacoes que podem fazer com que planetas tenham seu contetiido

atmosférico comprometido: o escape de elementos leves ao longo do tempo e a ejecao,
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até mesmo de elementos pesados, devido a proximidade em relacao a estrela central. O
escape atmosférico envolve trés etapas principais: em um primeiro momento, os gases
sao transportados da baixa atmosfera para a alta atmosfera, onde a fuga pode ocorrer; a
etapa seguinte é a conversao do gas atmosférico molecular em formas ionicas ou atomicas;
finalmente, a terceira etapa é o escape propriamente dito, que pode ocorrer através de
processos como o escape hidrostatico térmico, o escape hidrodinamico térmico e o escape
nao térmico. O processo que comanda o escape atmosférico vai depender das caracteristicas

intrinsecas do planeta e de seu sistema planetario, como visto no capitulo 4.

5.3.1 Escape Atmostérico Hidrostatico Térmico

O escape hidrostatico térmico ocorre quando um atomo ou molécula escapa da atmos-
fera planetaria por possuir sua velocidade térmica maior do que a velocidade de escape do

planeta:

{%Tx]i 1 {@] (5.8)

m 6| R,

Na equagao acima, T}, é a temperatura da exosfera, m a massa atomica ou molecular,
k a constante de Boltzmann, GG a constante gravitacional, R, e M,, o raio e massa do
planeta, respectivamente.

Uma forma mais apurada de descrever o processo de escape térmico é através do classico
escape de Jeans, que considera esse mecanismo como uma distribuicao Maxwelliana padrao.

O escape de Jeans pode ser descrito matematicamente como:

NcVs

-2
¢Jeans = (1 + )\c) e ", (59)
V2T
onde vy = (%) é a velocidade média das particulas, n. = ﬁ a densidade numérica das
xT

1 — kTr _ GMpm
particulas na exosfera, H, = mes escala de altura na base da exosfera, \. = 772- o

€T Tl c

parametro de escape e r. = R, + r, a altura da exobase a partir do centro do planeta. As
variaveis com subindice x referem-se a valores tipicos da exosfera; o é a secao de choque
colisional de escape das particulas. Caso o mecanismo de escape de Jeans seja predo-
minante, existe a possibilidade de se estimar o tempo para que a totalidade do processo

ocorra partindo da equagao [5.7}
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Matm B P(Z[))

m

¢Jeans47TR12; B ¢Jeansgm

(5.10)

Thidrost =

5.3.2 Escape Atmostérico Hidrodinamico Térmico

O escape hidrodinamico térmico ocorre quando a velocidade de escape é tao alta que a
atmosfera se comporta como um fluido, que se expande radialmente em direcao ao espaco.
Esse processo esta associado a episddios de perda atmosférica em fases iniciais da formacao
dos sistemas planetarios. Para que ocorra o escape hidrodinamico ha a necessidade de que
uma grande quantidade de radiacao UV (EUV) estelar interaja com a alta atmosfera e di-
rija o mecanismo de aquecimento dessas regioes. Ele ocorre quando a atmosfera planetaria
¢ aquecida violentamente ao ponto da velocidade das particulas ser tao alta que a gravidade
nao consegue evitar sua ejecao. Durante o escape hidrodinamico, elementos pesados como
o C, N e O, podem ser carregados durante o fluxo de escoamento de elementos mais leves
como o H, e dependendo da composicao atmosférica, os primeiros podem ser o principal
constituinte do fluxo ejetado.

Uma estimativa para o escape hidrodinamico pode ser obtida através da energia limite
de escape. A energia potencial gravitacional de um planeta pode ser calculada por:

- GMy Mg,

onde SR, representa a extensao radial da exosfera. Ao ignorar a estrutura radial at-
mosférica e tomar a equacao Pyy = WRZF ‘BUV (J.s_l) como sendo a poténcia do fluxo
de radiacao UV extremo incidente no planeta, pode-se estimar o tempo de resisténcia da

atmosfera frente ao escape hidrodinamico (Lecavelier Des Etangs, 2007):

Gl (M, Mo
o~ | 2] () Datm 5.12
Thid {7{'} <Rg)677<FEUV> ( )

sendo < Fgyy > o fluxo de radiagao médio e n a fracao dessa radiacao que eleva a
temperatura da atmosfera e dirige o processo de escape. Essa estimativa tem limitacoes
associadas ao desconhecimento dos mecanismos que controlam a ocorréncia e a evolucao do
fox . - (4,6 G anos 5/6
fluxo de radiacao estelar em sistemas extrasolares, que para o Sol segue a lei (7)

(Zahnle e Walker, 1982), assim como das propriedades intrinsecas dos planetas (massa,

atmosfera, densidade, contetiido de dgua, etc).
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5.3.3 Mecanismos nao Térmicos de Escape Atmosférico

Os mecanismos nao térmicos de escape se referem a processos colisionais entre espécies
de particulas carregadas que produzem atomos suficientemente energéticos para escapar da
atmosfera planetaria rumo ao espaco. Esse processo habilita o escape de atomos pesados
como o N, C e O, cujas velocidades térmicas sao muito baixas; alids, alguns eventos
podem ser abrangidos por esse termo: processos de troca de cargas, conversao de energia
fotoquimica em energia cinética, escape idnico, sputtering e pickup idnico (Shizgal e Arkos,
1996).

A troca de cargas envolve a colisao entre um fon e um atomo, onde o excesso de energia
do ion é transferido para o atomo. A radiacao solar EUV gera ions via fotodissociacao de
atomos e essas particulas ganham energia cinética em sua interagao com a magnetosfera
planetdria. A troca de carga entre o fon H' e o dtomo H é o mecanismo principal pelo
qual a atmosfera perde hidrogénio, superando o escape de Jeans; reacgoes de troca de carga

também podem acontecer com outros atomos térmicos, como o oxigénio:

H+ HY — H' + H* troca de cargas (5.13)

O+ H"™ = O+ H* troca de cargas, (5.14)

onde o * significa excesso de energia cinética.

A conversao de energia fotoquimica em energia cinética é também possivel, pois elétrons
oriundos da fotodissociagao ou atomos criados a partir da fotodissociacao molecular po-
dem carregar o excesso de energia produzido. Alternativamente, elétrons e fons gerados
através desses processos podem se recombinar ou sofrer impactos, produzindo energia da
ordem de poucos eV (elétronvolts). Ja a recombinagao dissociativa ocorre quando existe a
combinacao de um ion molecular com um elétron livre, gerando uma populacao de atomos
energéticos; hoje, esse processo é um importante mecanismo de erosao atmosférica em
Marte, mas ndo na Terra ou em Vénus (Lammer et al., 2008). Abaixo sdo mostradas

algumas dessas interagoes:

OF + e — O" + O* recomb. dissociativa (5.15)
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OH" + e — O+ H* recomb. dissociativa (5.16)
Ny 4+ e* — N* + N* dissoc. por impacto (5.17)
Oy + hv — O* + O* fotodissoc. (5.18)

O escape i6nico é o processo pelo qual um fluxo de ions escapa através das linhas
de campo magnético que sao abertas na magnetocauda planetaria, em consequéncia da
interacao da magnetosfera com o vento solar magnetizado. Na Terra, o escape i6nico é um
processo importante nas regioes polares.

Impactos de atomos ou ions em superficies geram um fenomeno de ejecao de atomos
chamado de sputtering. Esses impactos ainda podem ocasionar uma aceleracao que conduz
o escape atmosférico por meio de uma cascata de colisoes que, por sua vez, cria particulas
energéticas que escapam da atmosfera (fenomeno conhecido por knockon). Porém, essa
perda de contetddo atmosférico pode ser eliminada pela presenca de um campo magnético
efetivo.

O mecanismo de pickup ionico ocorre devido a interagao do vento estelar com ionosfera
planetaria. As ondas de plasma eletromagnético estelar se estendem até as érbitas dos
planetas por meio do vento estelar (campo magnético interplanetério), que carrega os fons
da atmosfera planetéria, acelerando-os para regioes afastadas. Campos magnéticos seme-
lhantes ao terrestre protegem a atmosfera desse mecanismo de escape, mas sua auseéncia,
facilita a penetragao do vento estelar até a exosfera onde ocorre a ionizacao de espécies

neutras, levando-as ao espago exterior.

5.4 Evolucao da Atmosfera de Planetas Rochosos

A atmosfera terrestre primitiva foi dominada pelos gases CO; e N», entretanto mecanis-
mos de entrega de conteidos como vapor de dgua, N Hs, C'Hy e Hy, também contribuiram
para a complexidade desse envoltorio gasoso. O elevado contetido inicial de didxido de

carbono de aproximadamente 10 bars (Walker, 1985), provavelmente foi dissolvido nos
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oceanos e incorporado na formagao de carbonatos (Urey, 1952; Zahnle et al., 2007), per-
mitindo que sua concentracao atual, dentro do total de gases da atmosfera terrestre, seja
menor que 1 %. Andlises recentes de rochas sedimentares precambrianas apontam para o
surgimento de uma atmosfera de Oy hé aproximadamente 2,4 bilhoes de anos (Farquhar
et al., 2000), sendo produzida em larga escala por organismos vivos através do processo de
fotossintese; as cianobactérias foram provavelmente os primeiros organismos a realizarem
esse processo e sintetizaram o oxigénio ha 300 milhoes de anos antes da atmosfera tornar-se
oxigenada. Apesar da origem desconhecida do Ny (especula-se que esse gés foi incorporado
via impactos), sua presenga é de grande importancia na procura de planetas habitaveis, ja
que € essencial ao metabolismo dos organismos. Ainda que pouco conhecido e controverso,

um cendario para a possivel evolucao da atmosfera terrestre pode ser representado pela

figura
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Figura 5.3: Historia da composigao quimica da atmosfera terrestre. Observa-se o aumento recente
nos niveis de Oy , provavelmente devido ao aparecimento dos organismos fotossintetizantes. Fonte:
NASA Science News, 2002.

Apesar da semelhanga (tamanho e massa) com a Terra, Vénus possui uma atmos-
fera distinta da terrestre. Entretanto, acredita-se que em seu passado, Vénus tenha tido

atmosfera e oceanos superficiais semelhantes aos terrestres. Porém, devido ao efeito ru-

13 Contetido em: http://science.nasa.gov/science-news/science-at-nasa,/2002/. Acesso em: 21/07/2012.
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naway greehouse e ao escape hidrodinamico de hidrogénio (proximidade do Sol e auséncia
de campo magnético) (Kasting e Pollack, 1983), Vénus apresenta hoje uma atmosfera com
conteido de diéxido de carbono 100 vezes maior do que a Terra e uma superficie sem
agua. Acredita-se que o oxigénio molecular também foi removido da atmosfera pelo fluxo
hidrodinamico ou devido a reacoes com minerais redutores da crosta. Vale lembrar que
os ventos solares eram de 30 a 1000 vezes mais intensos nos primeiros bilhoes de anos de
existéncia do Sol.

Marte, alvo principal das pesquisas recentes, apresenta-se como um planeta cuja at-
mosfera sofreu mudancas bruscas nos seus primeiros bilhdes de anos de histéria. As
condicoes marcianas atuais nao permitem o desenvolvimento de vida complexa em sua
superficie, porém a presenca de extremofilos nao esta descartada; os resultados da missao
da sonda Curiosity (NASA/ESA), que desceu no planeta no inicio de agosto, poderao
fornecer evidéncias a essa hipdtese. Os empecilhos ao desenvolvimento da vida sao oca-
sionados pelas condigoes hostis de sua superficie: baixa pressao atmosférica, auséncia de
agua liquida, temperaturas baixas, aridez, altos niveis de exposi¢ao a radiagao solar, etc.
Entretanto, a atmosfera marciana pode ter sido mais densa no passado (aproximadamente
1 —3 bars contra 6 mbars atualmente) e composta por gases de efeito estufa, como o C'Os.
Kasting (1991), argumenta que esse gas e o vapor de dgua nao poderiam manter, sozinhos,
temperaturas acima de 273 K na superficie de Marte. E possivel que a atmosfera marci-
ana tenha sofrido um processo de erosao, facilitado pela sua baixa gravidade superficial e
auséncia de campos magnéticos efetivos a partir de aproximadamente 700 milhoes de anos
depois da formagao do planeta (Acuna et al., 1998), somados ao intenso fluxo de particulas

do vento solar e a impactos com planetesimais massivos.

5.5 Simulando a Atmosfera Terrestre

O objetivo principal deste trabalho é verificar a possibilidade de sobrevivéncia de orga-
nismos extremofilos na superficie de planetas e luas de sistemas extrasolares. Simular uma
atmosfera com composicao semelhante a terrestre e estimar a regiao em torno das estrelas
na qual a temperatura superficial desses corpos estejam nas faixas entre 323 — 273 K e
370 — 190 K, quando submetidos a pressoes no intervalo de 10™° — 10 bars - valores que

delimitam as Zonas Habitdavel e Extremdéfila, respectivamente - é fundamental. O modelo
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utilizado para essa estimativa é o resultado do acoplamento entre a variacao da luminosi-
dade estelar, o ciclo silicato-carbono e o balanco global de energia; a variacao da pressao
parcial de dioxido de carbono é estimada em funcao do tempo.
O balango energético que governa o clima de planetas com atmosferas semelhantes a
da Terra é baseado em uma equagao similar a proposta por Arrhenius (1896):
L(t)

1oz b Alas T s p)] = 4F (T, p), (5.19)

onde L(t) é a luminosidade solar, d a distancia orbital do planeta, A o albedo atmosférico,
T, a temperatura superficial, ;1 o angulo zenital da estrela, p a pressao parcial de CO; na
superficie, as o albedo superficial e F' o fluxo infravermelho que deixa o planeta.

O modelo utiliza as parametrizagoes obtidas por Williams et al. (1997), estando apto
a simular atmosferas contendo 1 bar de Ny e quantidades variaveis de C'O, e vapor de
H>0, sendo o gas oxigénio excluido pela premissa de se investigar planetas com atmosferas
primitivas. O albedo planetario é o parametro fisico que representa o retorno de parte
da energia solar incidente no planeta ao espaco e esta fortemente correlacionado com o
conteudo atmosférico dele. Esse retorno é consequéncia de interacoes com a atmosfera e
com a superficie planetaria, sendo dependente do deslocamento dos fétons dentro dela,
que por sua vez é uma funcao do angulo zenital solar, assim como do albedo da superficie.
Quantidades elevadas de HyO e de CO5 também afetam o albedo planetario, pois contri-
buem para a intensificacao do espalhamento Rayleigh e da absor¢ao de radiacao. O diéxido
de carbono possui uma secao de choque para o espalhamento Rayleigh 2,5 vezes maior que
a do nitrogenio; a agua, além de ser um espalhador Rayleigh eficiente é também um étimo
absorvedor no infravermelho préximo. Nesse modelo, a agua atua como um intensificador
do efeito estufa a partir de temperaturas superiores a 360 K.

As parametrizagoes para a descrigdo do comportamento assumido pelo albedo frente a
variacao da pressao parcial de C'O, foram obtidas através do Radiative Convective Model
utilizado por Kasting (1998, 1991), considerando a estratosfera isotérmica e a troposfera
totalmente saturada com vapor de dgua. Para temperaturas superficiais variando na faixa
de 190 — 370 K, Williams et al. (1997) determinaram duas equages empiricas que descre-
vem o comportamento do albedo no topo da atmosfera para valores de pressoes parciais

de diéxido de carbono na superficie, que variam dentro do intervalo de 10™° — 10 bars,
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considerando 0 < a; < 1 e 0 < u < 1. Essas equagoes foram modificadas de acordo com
as necessidades inerentes a este trabalho, ou seja, albedo de superficie médio igual a 0,3 e

angulo zenital solar u = 60°:

A(as, Ty, p1, p) = —0, 4627159900 + 0, 73184050007, — 0, 1723585000 10~'p  (5.20)

40, 9858100000 10~*pT, — 0, 1655500000 10~*T2 + 0, 6581700000 10~3p?,

para p/ 190 < T, < 280 K e

Alas, Ty, 1, p) = 1,524143330 — 0, 6968915000 10~2T, + 0,5191500000 102p  (5.21)

40, 5371400000 10~*pT, + 0,9269000000 10~°T2 — 0, 4132700000 10~3p? ,

para p/ 280 < T, < 370 K.
Os erros desses ajustes foram estimados em 7,58 e 4,66 W.m ™2, respectivamente.
A figura descreve o comportamento do albedo planetario descrito pelas equacoes

acima.
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Figura 5.4: Comportamento do albedo planetario no topo da atmosfera para valores de albedo superficial
médio igual a 0,3 e angulo zenital solar u = 60°. (a): valores do albedo para o intervalo de temperatura
entre 280 < T, < 370 K . (b): valores do albedo para o intervalo de temperatura entre 190 < T, < 280 K.

A equagdo que representa o escape do fluxo infravermelho (comprimentos de onda
longos) emitido pelo planeta em dire¢ao ao espaco foi obtida seguindo os mesmos proce-

dimentos utilizados na parametrizacao dos albedos planetarios, com um erro estimado em
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aproximadamente 4,56 W.m=2. A reducao do escape do fluxo infravermelho pela absorcao
de nuvens de dgua é simulada pela subtracao do valor 14,06 W.m ™2 da equacao abaixo,

que representa esse processo (Williams et al., 1997):

F(p,T,) = —4,591020 — 0, 7714727000 10~*n(3030, 303030p) — 2, 794778T,  (5.22)
—0, 3244753000 10~%1n(3030, 303030p) T, — 0, 3547406000 10~31n(3030, 303030p)?
+0, 2212108000 1071772 + 0, 2229142000 10~2In(3030, 303030p)*T
40, 3088497000 10~*In(3030, 303030p) T2 — 0, 2789815000 10~*In (3030, 303030p)*1 2
—0, 3442973000 10~2In(3030, 303030p)* — 0, 3361939000 10~*773

40, 9173169000 10~2In(3030, 303030p)*T, — 0, 7775195000 10~*In(3030, 303030p)* T
—1,679112000 10~ "In (3030, 303030p) T2 + 6, 590999000 10~%In(3030, 303030p)>T?
41, 528125000 10~ "In(3030, 303030p)*T — 0, 3367567000 10~'in (3030, 303030p)*

—0, 1631909000 10~3In(3030, 303030p)*T + 0, 3663871000 10~°In(3030, 303030p)* 1

—9, 255646000 10~°In(3030, 303030p)* T2,

para os intervalos de temperatura e pressao de 190 < T, < 380 K e 107° — 10 bars,
respectivamente.

A temperatura superficial define a umidade atmosférica e consequentemente a contri-
buicao do vapor de dgua para a intensificacao do efeito estufa, caso a temperatura exceda
o valor de 360 K. A figura mostra a variacao do fluxo infravermelho em funcao da

pressao de diéxido de carbono para alguns valores de temperatura.
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Figura 5.5: Fluxo infravermelho que deixa o planeta em fungao da pressao parcial de diéxido de
carbono para diversos valores de temperatura.

A equacao do balago energético pode ser resolvida numericamente utilizando-se as

equagoes 1.7, 1.8, 1.10, 5.20, 5.21 e 5.22, resultando em:

L(t)[1 — A(as, Ty, 11, p)]

d =
167 F (T}, p) ’

(5.23)

onde d é o raio da érbita do planeta. Ela pode ser reescrita de forma mais simples definindo-

[=Alas,Ts,p)].

se o parametro £ = o)
Sy,

d~/L(t) x & (5.24)

O parametro &, representa o balanco nao linear entre a quantidade de energia que
¢é injetada e a que é perdida pelo planeta. Portanto, a distancia orbital étima para a
sobrevivéncia de organismos na superficie de planeta e luas, depende da luminosidade
estelar, do balango de energia representado pelo termo £ e pelas condigoes geodinamicas
desses corpos, que ja estao levadas em conta nas equagoes parametrizadas apresentadas

anteriormente.
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Este trabalho exibe situacoes importantes envolvendo sistemas planetarios, evolucao
estelar e suas interagdes com micro-organismos extremofilos, mas o modelo utilizado para
simular um conteido atmosférico semelhante ao da Terra possui limitacao quanto ao limite
superior de temperatura, podendo alcancar apenas valores proximos de 370 K. Além disso,
a utilizacao de equacoes parametrizadas pré-estabelecidas, descrevendo o comportamento
de varios parametros importantes da atmosfera, impossibita alteragoes significativas no

modelo.



Capitulo 0

Satélites Naturais Extrasolares

Nos tultimos anos, a descoberta de uma grande quantidade de exoplanetas em diver-
sos sistemas extrasolares fez com que surgissem debates pautados pela seguinte questao:
existem satélites naturais desses planetas, também conhecidos como exoluas? A resposta
logica é positiva e pode-se ir além, ou seja, investigar se esses objetos podem ser estaveis
em perfodos de giga anos (1 G ano = 10%anos), se possuem massa e estao préximos de seus
planetas hospedeiros o suficiente para manterem processos geodinamicos ativos, ou ainda,
se estao localizados nas Zonas Habitavel ou Extremdfila de seus sistemas planetarios e, é
claro, a questao mais instigante: esses satélites poderiam abrigar vida?

O motivo da forte expectativa a respeito da confirmacao da existéncia de satélites orbi-
tando planetas extrasolares tem origem nas observagoes do Sistema Solar, na construgao de
instrumentos e no aperfeicoamento de técnicas capazes de detectar corpos cada vez menos
massivos. O Sistema Solar abriga uma grande quantidade de corpos orbitando planetas de
composi¢oes, tamanhos e distancias orbitais distintas. Dentre esses corpos, destacam-se
Tita por possuir uma atmosfera bastante densa, lo e Enceladus por apresentarem intensa
atividade, além de Europa, que provavelmente possui um oceano subterraneo de agua
liquida, interligado com sua superficie. Entretanto, quando se considera a possibilidade
de detecgao de satélites orbitando planetas além do Sistema Solar, é esperado, devido as
limitagoes instrumentais e das técnicas utilizadas, detectar aqueles com massas préximas
a uma massa terrestre, orbitando planetas gigantes.

No Sistema Solar, observam-se duas classes distintas de satélites que orbitam planetas
gigantes: a primeira é composta por satélites chamados regulares, possui érbitas progres-

sivas (velocidade angular do satélite no mesmo sentido da velocidade angular do planeta),
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aproximadamente planas e circulares, muito proximos do planeta hospedeiro; ja a segunda,
conhecidos como satélites irrequlares, ¢ composta por corpos menores, com Orbitas de ele-
vada excentricidade e elevada inclinagao, com movimento em geral retrégrado (velocidade
angular do satélite no sentido inverso da velocidade angular do planeta) e mais afastados
do planeta hospedeiro. Apresentar-se-a nesse trabalho uma estimativa da zona de ha-
bitabilidade (expandida a fim de considerar a possibilidade da existéncia de organismos
extremofilos) para possiveis satélites extrasolares orbitando planetas massivos, baseada nos
dados fisicos da estrela central do sistema planetario, na estabilidade orbital e na interacao

de maré entre o planeta hospedeiro e a exolua.

6.1 Fxoluas e Astrobiologia

Satélites naturais extrasolares ou ezoluas podem ser definidos como objetos com su-
perficie sélida ou liquida que orbitam planetas extrasolares. Essa classe de objetos traz
para a comunidade cientifica grandes desafios relacionados a sua deteccao, ja que tais
satélites devem apresentar valores de raio e massa muito pequenos. Entretanto, estes
mesmos objetos sao interessantes para a Astrobiologia, uma vez que ha possibilidade de
poderem abrigar organismos, extremoéfilos ou nao, em suas superficies. Nesse caso, estas
luas, quando localizadas nas Zonas Habitavel ou Extremdfila, deveriam apresentar massas
suficientes para reterem uma atmosfera e até mesmo apresentarem atividade geoldgica,
favorecendo o desenvolvimento de ambientes semelhantes aos observados na Terra. Outra
possibilidade é a de que, mesmo se tais luas estiverem fora da zona de habitabilidade de seu
sistema planetario ou forem menos massivas, possam manter por longo tempo processos
geodinamicos necessarios a manutengao de uma atmosfera e de oceanos com agua no es-
tado liquido, devido as interagoes de maré com o planeta, apresentando também condicoes
necessarias ao desenvolvimento da vida. O estudo destes ambientes é um tema desafiador

e extraordinariamente motivador.

6.2 Processo de Formagao de Satélites Naturais (Exoluas)

Os principais interesses desta pesquisa no estudo de exoluas sao: o exame das carac-

teristicas de um conjunto de possiveis satélites regulares orbitando planetas gigantes nas
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Zonas Habitavel ou Extremofila de sistemas extrasolares e a possibilidade da ratificacao da
hipotese de existéncia de organismos extremofilos constituindo comunidades na superficie
ou sub-superficie destes satélites. Tal tarefa inicia-se com a compreensao, mesmo que
minima, do processo de formagao das exoluas.

Baseado nos estudos relativos ao Sistema Solar, é possivel apontar para a existéncia
de duas classes de satélites: os satélites regulares e os satélites irregulares. A teoria que
descreve o processo de formacao de planetas e seus satélites estd em aberto e deverd ser
ainda tema de muita discussao. Como visto no capitulo 2, hd duas hip6teses principais
para explicar a formacao dos planetas: a acresgao nuclear e a instabilidade gravitacional.
Existem alguns mecanismos que tentam fornecer respostas para o processo de formacao
dos satélites: formacao a partir do material que compde o disco protoplanetério (satélites
regulares, com 6rbitas progressivas) (Canup e Ward, 2006) ou por captura gravitacional
(Agnor e Hamilton, 2006), impactos ou interagoes de troca (satélites irregulares, com
6rbitas retrégradas ou progressivas) (Agnor et al., 1999).

Um fator importante na analise dos sistemas extrasolares é saber qual o mecanismo ou
modelo de formacao desses objetos, planetas e satélites, favorece a busca por potenciais
candidatos. Considerando o primeiro processo de formagao, Canup e Ward (2006) propu-
seram que a massa total de um satélite regular formado em um determinado sistema deve
ser aproximadamente 2.10™* vezes a massa do planeta em torno do qual orbita. Esse valor
¢é baseado na quantidade esperada de material do disco que circunda o planeta no inicio
de sua formacao e que, por atracao gravitacional, pode coalescer. A regiao onde um corpo
massivo orbitando uma estrela domina a atracao gravitacional de particulas em torno de
si mesmo é denominada esfera de Hill. Essa regiao ao redor do planeta, responsédvel pela
captura de material que sera fonte da matéria que provavelmente originara as exoluas, ira
ajudar na imposicao de um dos limites de estabilidade e habitabilidade dos satélites nesta
pesquisa. De acordo com o limite de Canup e Ward (2006), a formacao de uma exolua
com massa de aproximadamente 0,23 massas terrestres s6 seria possivel caso o planeta
hospedeiro possuisse uma massa de aproximadamente 3,62 massas de Jupiter.

Mecanismos distintos do modelo de acrescao nuclear nao impoem muitas restricoes as
propriedades ou a origem dos satélites, abrindo espago para a construcao de cenarios onde

eventos como captura, impactos ou interacoes de troca podem acontecer entre objetos com
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ampla faixa de valores de massa, conduzindo a uma grande variedade de possibilidades,
favoraveis ou nao, a formagao de um sistema estavel. Tritao, satélite de Netuno, é tido
como um exemplo de captura: possui 6rbita circular, movimento retrégrado, plano orbital
inclinado em relacao aos outros satélites regulares netunianos e aquecimento por forgas de
maré, responsavel pela observagao em sua superficie de geysers de nitrogénio liquido pela
sonda espacial Voyager 2 em 1989. Espera-se que o segundo processo responsavel pela

formacao de satélites irregulares deva ser mais favoravel a formacgao de sistemas estéveis.

6.3 Composicao dos Satélites do Sistema Solar

Os satélites regulares existentes no Sistema Solar sao compostos principalmente por
gelo, silicatos e ferro. Essa composigao se deve ao processo de formacgao dos planetas gigan-
tes que ocorreu além do limite conhecido como snow-line, regiao onde o gelo nao sublimou,
permitindo que satélites com origens nessas localidades tenham acumulado grande quanti-
dade de gelo durante sua formacao. Porém, deve-se lembrar que satélites extrasolares com
massas aproximadamente iguais a massa terrestre podem ser capturados por exoplanetas
gigantes e terem composicoes semelhantes a de planetas como Mercurio, Vénus, Terra e
Marte, pois podem ter sido originados em condigoes e regioes distintas das encontradas
além da regiao conhecida como snow line do Sistema Solar. A tabela[6.1]apresenta algumas

caracteristicas dos principais satélites do Sistema Solar.

Tabela 6.1 - Caracteristicas dos principais satélites do Sistema Solar.

Satélite Massa (Kg) Densidade (g/cm3) Perfodo (dias) Raio (10> Km) Excentricidade Inclinagio ( © )

To 8,90.1022 3,55 1,77 422 0,004 0,04
Europa 4,80.1022 3,01 3,55 671 0,009 0,47
Ganymede  1,48.10%3 1,95 7,15 1070 0,002 0,21
Tita 1,40.10%3 1,89 15,95 1222 0,029 0,33
Enceladus  7,40.10'9 1,13 1,37 238 0,005 0,00
Tritdo 2,15.1022 2,07 5, 831] 355 0,000 157,30

Dentre os satélites tabelados, somente Tritao possui 6rbita retrogada.
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6.4 FEstabilidade de Satélites Naturais Extrasolares

Planetas perdem suas luas através de dois mecanismos principais: i) satélites muito
proximos a seus planetas hospedeiros podem ser destrocados pelas forcas de maré ou por
impactos; ii) luas orbitando regides muito afastadas poderao sair do campo de influéncia
planetério e ter suas érbitas influenciadas pelo campo gravitacional estelar. Nesta pesquisa,
a regiao de estabilidade orbital de uma exolua em torno de um exoplaneta massivo sera
delimitada por dois limites (raios orbitais). O primeiro limite serd caracterizado pela menor
orbita em que um satélite pode estar localizado e permanecer intacto sob a influéncia das
forcas de maré provocada pela interacao gravitacional com seu exoplaneta hospedeiro. Esse
limite, conhecido como raio de Roche, é estimado usando a equagao (Binney e Tremaine,

1987):

wl=

pp% 4xm\ Mp%
Rr=2,44 R = =244 — 6.1
() 2 (59 (%) @

Na equacao acima, p, e p,,, sao as densidades médias do exoplaneta e de sua exolua res-
pectivamente. Nota-se, pois, que o limite interno de estabilidade desses objetos dependera
de sua composicao.

Conclui-se, através da andlise da figura [6.1) que a extensdo do limite de Roche, tanto
para Exoplanetas Gigantes (EPG) quanto para Super-Terras (ST), depende da composicao
da lua que orbita tais classes de planetas. Logo, exoluas com composicao semelhante a
composigao terrestre (p = 5,55 g.cm™3) terdao um raio de Roche menor do que outra,
com composi¢ao similar a do satélite Tita (p = 1,89 g.cm™3): por exemplo, uma lua com
composicao igual a de Tita, orbitando uma Super-Terra com massa igual a seis massas ter-
restres, como € o caso do exoplaneta Gliese 581d, pode permanecer estavel a partir de uma
distancia aproximadada de 0,56 raios de Jupiter da superficie do exoplaneta hospedeiro.
Fazendo a mesma analise, mas considerando um Exoplaneta Gigante, com massa igual a
duas vezes a massa de Jupiter, a distancia de estabilidade passa a ser de aproximadamente
2,7 raios de Jupiter. A informacao contida na extensao do raio de Roche sera 1til na
estimativa do provavel periodo orbital de exoluas por meio da terceira lei de Kepler.

O limite externo para a érbita de um satélite em torno de um exoplaneta sera caracteri-
zado por uma funcao do raio de Hill, que define uma regiao esférica em torno do exoplaneta

em que determinado objeto nao sofre perturbacgoes gravitacionais ocasionadas pela estrela
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Figura 6.1: Limite de Roche para exoplanetas. (a): extensao do raio de Roche para satélites que orbitam

planetas gigantes. (b): extensdo do raio de Roche para satélites orbitando Super Terras.

do sistema planetario. A esfera de Hill é calculada pela equagao:

M,

P

3M

e ()

(6.2)

Nota-se que a esfera de Hill possui uma dependéncia com relacao ao semi-eixo maior

do planeta a,, sendo que planetas com curtos periodos de translacao terao menores Rp.

Estudos conduzidos por Domingos et al. (2006), baseados em estudos anteriores (Barnes

e O’Brien, 2002), apontam que o limite externo maximo de estabilidade orbital é uma

funcao do raio de Hill e que este limite difere quanto as caracterisiticas da velocidade

angular do satélite e aos valores de excentricidades do exoplaneta, e,, e de seu satélite, e,,.

Logo, tais limites serao distintos ao considerar-se satélites com velocidades angulares no

sentido da velocidade angular do exoplaneta ou em sentido retrégrado (Domingos et al.,

200

6):

Ripgzp = R 0,4895 (1 —1,0305 e, — 0,2738 e,,)

Rygwr = Ry 0,9309 (1 —1,0764 e, — 0,9812 e,,)

(6.3)

(6.4)

As equagoes acima determinam os limites externos maximos para satélites com mo-

vimento orbital progressivo, R.asp, € para satélites com movimento orbital retrégrado,

Rm(m,r-
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Luas geradas através de impactos de planetas terrestres com planetesimais exibem
orbitas circulares que podem estar inclinadas arbitrariamente em relacao ao plano orbi-
tal do planeta hospedeiro; esses corpos localizam-se a distancias orbitais relativamente
préximas ao planeta e adquirem uma fragao da massa do corpo com o qual interagiu, além
de sofrerem diversos tipos de processos migratérios (Atobe e Ida, 2007). Considerando que
a evolucao rotacional do planeta nao é dominada pela lua (em razao da pequena massa da

lua ou porque a histéria rotacional do planeta foi dominada pela forga de maré estelar), a

modificacao da equacao ajuda na descri¢ao da variacao do semi-eixo maior do satélite

(Barnes e O’ Brien, 2002):
2

13 33 k’ngMng ' (6 5)

Y

| gE e
¢ TNy aMLQ,

onde T representa o tempo decorrido para se atingir determinada posicao orbital. A figura

representa o processo de formacao de luas para planetas do tipo rochosos, com massa

igual a da Terra.
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Figura 6.2: Processo de formagao de luas para planetas do tipo terrestres. Observa-se que nao
h& luas capazes de reter atmosfera para semi-eixos orbitais distantes do limite de Domingos. A

figura ainda indica a posicao aproximada do satélite natural terrestre.
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Com a finalidade de estudar a massa maxima que uma exolua, orbitando seu exoplaneta
gigante hospedeiro, pode ter em determinada posi¢ao orbital estando ela sujeita a uma
migracao interna no interior das Zonas Habitavel ou Extremofila, deve-se considerar o
tempo de decaimento orbital (Murray e Dermott, 2000):

13 13> Qp Mp

2 s 1
y ( > Ry Zr 6.6
33 acmt P k:2p z‘{m R?) G ’ ( )

desde que seja definido o semi-eixo maior critico, a..4 = a,,, que é uma funcao do raio
13

de Hill. O raio do planeta representado pelo termo R, pode ser desprezado, pois é bem

menor que a..;;. Com esse procedimento é possivel estimar a massa maxima para a exolua

de forma mais simplificada:

-

] 2 13 Q M
Mmar — = > p p )
w =g U ) (67)

O objetivo principal deste trabalho é verificar as condigoes de habitabilidade em sis-
temas onde a excentricidade do exoplaneta e de sua lua tendem a zero (e, = e, — 0),
ja que drbitas muito excéntricas sao uma limitacao ao desenvolvimento e manutencao de
ambientes extraterrestres semelhantes aos encontrados na Terra. Assim, a equagao acima

pode ser reescrita como:

L2 [Fa)]" M,
M = = 6.8
" 33[3Ms kap RS T VG 08

Alguns parametros envolvidos na determinacao da equagcao podem gerar incertezas
relacionadas ao estudo do comportamento provavel da massa do satélite e sua dependéncia
com a posicao orbital do exoplaneta. @), é o fator adimensional de dissipagao por efeito de
maré e (f a,) é uma fungao do raio de Hill que depende das caracteristicas do satélite. O
parametro (), ¢ muito pouco conhecido para corpos orbitando planetas do Sistema Solar
e totalmente incerto para exoplanetas. Seguindo os estudos de Barnes e O’ Brien (2002),
adotar-se-ao valores de @, = 10° e de kg, = 0,51 para planetas gigantes gasosos. Planetas
do tipo Netuno possuem valores de @, entre 10* e 10°; esses parametros para planetas do
tipo Super Terra variam muito e serd adotado o valor de ks, = 0,3 e ), no intervalo de 100
a 500 (Barnes et al., 2008; 2009). O tempo de estabilidade para o satélite serd estabelecido

segundo o seguinte critério: serd utilizada a idade minima da estrela central, caso seja
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conhecida. Caso contrario, serd adotado o valor de 5 G anos (1 G ano = 10%anos), ja que
espera-se que este seja aproximadamente o tempo necessario para o desenvolvimento da
vida em cendrios cosmicos provavelmente similares ao terrestre. Salienta-se novamente que,
ha uma expectativa referente a deteccao da primeira exolua, pois com os dados advindos

desse evento, poder-se-4 através da equacao determinar um valor minimo para Q.

6.5 Habitabilidade para Satélites Naturais Extrasolares

Ao se analisar as condi¢oes e mecanismos que fazem do planeta Terra um planeta ha-
bitavel, caracteristicas como estar localizado dentro da zona habitéavel, apresentar uma
superficie sélida ou liquida, ter uma atmosfera capaz de proteger a superficie das radiacoes
ionizantes, possuir um campo magnético com intensidade suficiente para proteger a at-
mosfera dos ventos solares, ser geodinamicamente ativo e contar com um solvente capaz
de promover reacoes bioquimicas, mostram-se essenciais. Além destas caracteristicas, a
analise das condigoes de habitabilidade para as exoluas deve considerar distancias orbitais
estaveis, ou seja, distancias em que tais objetos estariam protegidos dos campos gravita-
cionais estelar e planetario (efeitos como Tidal Locking e rompimento estrutural). Porém,
essas luas podem usufruir da obtencao de energia de fontes distintas da estelar, como por
exemplo, a advinda de efeitos de maré ou de processos internos (que provavelmente sao os
responsaveis pela manutengao da atmosfera densa de Tita), e ainda manter vélidas algu-
mas condigoes essenciais de habitabilidade, condicoes essas, que devido ao seu alto grau

de complexidade serao tratadas apenas parcialmente neste trabalho.

6.6 Conteudo Volatil de Satélites Naturais Extrasolares

Acredita-se que a maior parte do conteudo volatil encontrado em planetas rochosos
deve ter sua origem relacionada a eventos de bombardeamento por cometas, meteoros e
asteréides (Chyba, 1990). Como observado por Williams et al. (1997), um planeta gigante
formado no limite externo do disco circunstelar pode sofrer um processo de migracao
na direcao de regides mais internas, mantendo estaveis seus satélites. Esse conjunto de
fenomenos pode configurar um cendrio ideal para bombardeamentos e consequente retencao

de volatilidades por corpos menores, ou seja, pelos satélites do sistema. Tal cenério,
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apesar de pouco estudado, oferece subsidios para sustentar a tese de que impactos a baixas
velocidades tenham sido o principal mecanismo responsavel pela presenca de atmosfera em
corpos pouco massivos como Tita (Griffith e Zahnle, 1995), mesmo que nao explique sua
manutencao.

Ha varias questoes em aberto quando se argumenta a respeito do processo de formagao
e evolucao dos satélites solares. Logo, a pesquisa desses assuntos fornece ferramentas para
a compreensao da formagao e evolucao dos corpos provavelmente existentes em sistemas
extrasolares. Além disso, perguntas como: qual o mecanismo responsavel pela manutencao
da atmosfera densa de Tita?, Ha possibilidade de haver fontes internas capazes de reali-
mentar a atmosfera de um satélite semelhante a Tita?, Qual o motivo dos satélites de
Jupiter nao terem mantido uma atmosfera?, Qual a explicacao para a diferenca de com-
posicao entre os satélites do Sistema Solar?, sao questoes que ainda carecem de um maior
entendimento.

Williams et al. (1997) sugerem que o fato de Tita ter mantido sua atmosfera se deve
a sua localizacao e a velocidade dos impactos sobre sua superficie, responsaveis pela en-
trega de seu contetudo volatil. Esses impactos devem ter ocorrido a baixas velocidades e
dentro do pequeno poco potencial gravitacional de Saturno, resultando uma menor erosao
de sua atmosfera. Essa explicagao fortalece a hipétese de que satélites orbitando planetas
massivos, como Jupiter (ou maiores ), devem ter o processo de retencao de seus volateis
entregues via cometas ou meteoritos dificultado, pois a interacao das particulas carrega-
das da magnetosfera desses planetas com corpos menores, conduz ao processo de erosao
atmosférica (por meio do processo de sputtering) (vide capitulo 5). Modernamente, a mai-
oria dos autores acredita que a atmosfera de Tita é constantemente alimentada por gases
provenientes de seu interior (P. Penteado, comunicagao privada, 2012). Satélites que se
formaram no disco protoplanetario localizado na parte externa da nebulosa estelar podem
nao necessitar da injecao de volateis adicionais.

Um dos principais objetivos deste trabalho é a verificagao, mesmo que de forma qua-
litativa, da real possibilidade de um satélite solar ou extrasolar reunir condi¢oes minimas
para o desenvolvimento da vida. Assim, a atencao, obviamente, sempre estara voltada
aos satélites do Sistema Solar. Como observado por Williams et al. (1997), satélites

como Ganymede e Callisto, cujas densidades sao de aproximadamente 1,8 g.cm™> e 1,5
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g.cm™3

, respectivamente, apresentam grande quantidade de 4dgua e gelo, e uma possivel
migracao para regides orbitais préximas a da Terra faria com que eles abrigassem oce-
anos com agua liquida de aproximadamente 1000 km. Ja Europa e lo, com densidades
de aproximadamente 3,5 g.cm™3 e 3,0 g.cm ™3, respectivamente, sao compostos principal-
mente por rochas. Essas composicoes distintas devem estar relacionadas com a posicao
de formacao desses satélites: estudos indicam que Europa, constituido principalmente por
rocha, formou-se na regiao interna mais quente da nebulosa circunjoviana (Prinn e Fegley,
1981). Se essa hipdtese for verdadeira, e considerando que exoplanetas gigantes formam-se
por processos semelhantes aos ocorridos no Sistema Solar, pode-se esperar que satélites
formados na parte interna da nebulosa que circunda esses planetas sejam mais propicios
a possuirem caracterisitcas semelhantes as da Terra. Na busca por planetas ou luas ha-
bitaveis, espera-se encontrar, de forma idealizada, ambientes semelhantes aos terrestres.
Entretanto, a observagao dos satélites do Sistema Solar mostra um conjunto de objetos
com ambientes bem distintos, mas com possibilidade de abrigar organismos vivos, e por

isso, interessantes do ponto de vista astrobiolégico.

6.7 Zonas de Habitabilidade de Satélites Naturais Extrasolares

Um satélite é habitavel se estiver localizado em uma regiao em torno de seu planeta
hospedeiro onde alguma fonte de energia seja capaz de manter agua liquida em sua su-
perficie. Entretanto, essa definicao depende de parametros fisico-quimicos relacionados
a estrela central do sistema, ao planeta hospedeiro e a prépria lua. Alguns requisitos
bésicos, além de agua liquida, sao: massa suficiente para retencao de atmosfera, distancia
orbital compativel com as Zonas Habitavel e Extreméfila, aquecimento interno por forgas
de maré, campo magnético protetor contra particulas energéticas, processos geodinamicos
ativos, posicao orbital estavel, etc.

William et al. (1997) calcularam, através da equagao a massa minima para que um
satélite mantenha seus conteudos volateis por bilhoes de anos; essa estimativa foi obtida
considerando uma lua com a densidade do planeta Marte (3,9 g.cm™2), uma exosfera com
sua base r, = 1000 km e a uma temperatura T, = 2000 K, semelhante a da Terra. Eles
concluiram que uma lua com massa maior que 0,07 My poderia manter seus conteidos

de oxigénio e nitrogénio por mais de 4,5 bilhoes de anos, considerando o escape térmico.
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Entretanto, a perda atmosférica via recombinagao dissociativa do N,/ é um mecanismo

importante:

Ny + hv — N +¢* (6.9)

N +e* = N+ N (6.10)

Desse modo, Williams et al. (1997) escalaram a perda de nitrogénio no planeta Marte

(estimada em 5.10° dtomos de nitrogénio cm™2.s7! ) a uma distancia hipotética de 1

2
UA ([igg gi] = 2,3 vezes), obtendo um fluxo de aproximadamente 4.107 dtomos de

2 571, Eles concluiram que um envoltério de nitrogénio semelhante ao ter-

nitrogénio cm™
restre sofreria uma perda de 17 % em 4,5 bilhoes de anos, ou seja, luas com conteido de
N5 semelhantes ao terrestre sao pouco afetadas pelo processo de recombinacao dissocia-
tiva, mas luas com envoltérios pobres em nitrogénio perdem sua atmosfera ao longo do
tempo. Esse processo de erosao atmosférica torna-se desprezivel para exoluas com massas
2 0,12Mg, porque a velocidade dos atomos nao térmicos de nitrogénio é baixa o suficiente
para impossibilitar o escape.

Outro mecanismo importante estudado por Williams et al. (1997) é a perda atmosférica
pelo processo de sputtering. O envoltorio gasoso de luas que orbitam planetas gigantes pode
ser perdido pela sua interacao com as particulas carregadas da magnetosfera do planeta
hospedeiro. Tita perde seu contelido de nitrogénio a uma taxa de 1,2.10” 4&tomos cm~2.57!
na magnetosfera de Saturno, que possui massa de aproximadamente 0,3 M, sendo pouco
afetada. Planetas massivos como Jupiter podem ter magnetosferas com altas densidades
de particulas carregadas; um satélite orbitando dentro da magnetosfera de Jupiter pode
receber fluxos de elétrons da ordem de 4.10° cm.s™! (Marte recebe um fluxo proveniente
dos ventos solares de 4,8.10° em.s™1). Logo, uma lua desprovida de um campo magnético
eficiente deve ter sua atmosfera comprometida (a Terra perderia seu conteido de Ny em
aproximadamente 5.10% anos). Estudos das caracteristicas de satélites do Sistema Solar
mostram que Ganymede possui massa suficiente para gerar tal campo, impondo um limite
aproximado de 0,03 Mg para que isso ocorra.

Outro parametro fisico importante na anélise das condic¢oes de habitabilidade de exoluas

é o raio de captura por maré, expresso pela equacao [4.5] Uma lua orbitando o planeta
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Jupiter, com periodo de rotacao Fp igual a aproximadamente 15 horas, terd o valor desse
raio proximo de 96 raios de Jupiter (Williams et al., 1997); isso corresponde a um periodo
orbital de 116 dias. Assim, a estrutura superficial ou atmosférica de satélites submetido
a essas condicoes deve compensar as grandes variacoes de temperatura oriundas desse
fenémeno fisico através da transferéncia de calor (oceanos subsuperficiais ou atmosferas
densas). Variagdes bruscas na temperatura de satélites também podem ser ocasionadas por
valores elevados da excentricidade, mas, como mencionado anteriormente, neste trabalho
sao consideradas apenas orbitas circulares.

Como visto no capitulo 4, o ciclo de silicato-carbono é um processo importante para
a garantia das condi¢coes minimas de habitabilidade, pois regula o clima de um planeta
ou lua, que apresente superficie em parte seca, através do controle da concentracao de
C Oy atmosférico; assim, o tectonismo é de extrema importancia no reabastecimento da
atmosfera com esse e outros gases de efeito estufa. O tectonismo é garantido tanto pelo
fluxo interno de calor, quanto pelo conteido aquoso do planeta ou satélite. Uma esti-
mativa do aquecimento radiogénico pode ser feita e acredita-se que valores entre 70 e 30
ergs.cm™2.s71, referentes & Terra e a Marte, respectivamente, devem ser suficientes para
manter esse processo ativo (Williams et al., 1997). Assumindo que o fluxo de aquecimento
superficial é proporcional a massa de material radioativo no interior do objeto dividido

pela area superficial dele, pode-se escrever:

At

R} mPpam€” .
% x R ppm€ A (6.11)
p,m

Fraq o<
onde A =1,5.107'% anos™! é a constante de decaimento do #*3U, sendo Ry, € ppm, 0 raio
e a densidade do planeta ou satélite.

Assumindo que a inatividade tectonica de Marte comegou ha 2 bilhoes de anos, impli-
cando num fluxo de calor aproximado de 40 ergs.cm™2.s7! (Francis e Wood, 1982), o limite
inferior de massa para a manutencao de processos tectonicos é de ~ 0,23Mg (Williams
et al., 1997). Entretanto, o aquecimento por for¢a de maré pode fazer com que a necessi-
dade de movimentos tectonicos planetarios sejam menos importantes; como por exemplo, o
fluxo energético dissipado pela superficie do satélite Io é estimado em 1500 ergs.cm=2.s71

(Scharf, 2006). Peale et al. (1980) desenvolveram uma equagdo que permite estimar o

fluxo de calor gerado na superficie de uma lua devido ao aquecimento por maré:
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Os termos u, a,, € Q.,, sao a rigidez elastica, o semi-eixo maior da lua e a funcao de
dissipagao especifica do satélite respectivamente. Pode-se apresentar uma estimativa do
fluxo gerado na superficie de uma lua por meio da interacao de maré com um planeta
Jupiteriano. FEsse fluxo, quando atinge valores superiores aos do satélite Io, pode ser
responsavel por um processo de vulcanismo intenso, além de reciclar a litosfera em escalas
de tempo entre 142 — 3,6.10° anos (Blaney et al., 1995; McEwen et al., 2004), dificultando
o desenvolvimento de uma biosfera. A figural[6.3| mostra a andlise da possivel sobrevivéncia
de organismos extremofilos na superficie de um satélite com as caracteristicas de Europa,

orbitando um planeta semelhante a Jupiter.

1,0 - n
1
Aquecimento - Forg’a de Maré '
7
ll 1 2 !
- X 7
0,8 B l/ [40<flux0<2000] ergs s cm ,
1 /
’
:'0_3 'q-; | Dados: I' "
— Mp=MJ; ’ /
o + g 5 ,
w- p,=3gcm?; 4 ,
3 2 0,6 |- u=4 10" dyne cm?; // 7
E Q =100. / possivel sobrevivéncia de ’
_g -~ | / extremofilos terrestres /’
© ,’ ’
a8 : ,
- ’
g © 0.4 ,/ /
/
= g« | ,/ ’
,' s placas tectonicas
________________________________ PRSI L tpst et intpiu bl
7
012 B V - <
- = o
7 _ - retengédo atmosférica
Ml iniaiaiel il il R aiaiel Sl St R
9 12 15 18 21 24 27

Semi-eixo maior
(Raios de Jupiter)

Figura 6.3: A figura aponta a regiao em torno de um planeta gasoso semelhante a Jupiter onde
existe a possibilidade de sobrevivéncia de micro-organismos extremofilos na superficie de seu
satélite hipotético com caracteristicas de Europa.

As condicoes minimas de habitabilidade foram bem determinadas pelos estudos de
Williams et al. (1997), porém este trabalho visa contribuir com fatores extras. Sera

considerado habitavel o planeta ou lua que atenda aquelas condigoes, estejam localizados
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em regioes orbitais estaveis e sejam capazes de sustentar valores de temperatura ou pressao
proximos aos tolerados por organismos mesoéfilos. Porém, ao considerarmos a possibilidade
de existéncia de micro-organismos extremofilos sobrevivendo na superficie desses objetos, o
conceito baseado nos parametros fisico-quimicos da definicao de corpos celestes habitaveis
é expandido; nota-se que essa nova definicao exclui a forte dependéncia relativa a massa

minima na procura de vida extraterrestre. O grafico[6.4] ajuda a compreensao do conceito.

Estabilidade
Orbital

Variacdes da Zona Extreméfila

Condicoes
Geodinamicas

Figura 6.4: Expansao do conceito de habitabilidade. E considerado objeto em condigoes otimiza-
das de habitabilidade somente aqueles que satisfazem a interseccao dos trés modelos: atmosférico,
estabilidade orbital e geodinamico. Micro-organismos extremofilos podem sobreviver além desse
limite.

Através da Lei de Kepler e do modelo de estabilidade orbital, é possivel obter uma
equacao para um intervalo de periodos ao qual satélites estejam aptos a abrigar alguma

forma de vida:

ad 2
Pyp = 2 | ——PRab 6.13
=27 G, ) o

onde apqp corresponde aos limites dados pelas equacoes (limite de Roche) e (fungao
do raio de Hill). Logo, uma lua apresentard condigdes étimas de habitabilidade se estiver
na interseccao de todos esses parametros fisicos, ou seja, deve possuir massa maior que
0,23 Mg, estar na Zona Habitdvel e dentro do intervalo PMin < P, < Pmér. Porém, a

sobrevivéncia de organismos extremofilos em planetas ou luas, estd além dessa interseccao.
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Capitulo 7

Analise

A hipdtese de existéncia de micro-organismos extremofilos nas superficies de exoplane-
tas ou na de seus satélites, que utiliza argumentos cognitivos para sustentar sua veracidade,
aventura-se num espaco preenchido por um conjunto de conhecimentos que ainda necessita
ser melhor estudado; isso porque nao ha um consenso 1inico sobre os processos fundamen-
tais responsaveis pelo surgimento da vida e tao pouco sobre as condicoes intrinsecas dos
objetos alvos dessa pesquisa, onde acredita-se ser possivel encontra-la. Porém, uma apro-
ximacao da realidade pode ser tentada e ela é apresentada a seguir. Com esse propdsito, os
planetas ou luas presentes serao considerados andlogos a Terra, quando analisados frente as
limitagoes que uma atmosfera radiativa e o funcionamento do ciclo silicato-carbono impoe

aos limites de habitabilidade observados no Sistema Solar.

7.1 Habitabilidade para o Sistema Solar

A primeira parte dessa andlise consistiu em verificar se o modelo utilizado era capaz
de reproduzir as condigoes de habitabilidade esperadas. Para isso, escolheu-se o Sistema
Solar como contra-prova, ja que se conhece nele os possiveis limites para a existéncia da
vida. Resolvendo a equacao 5.24 numericamente, é possivel determinar os limites interno
e externo das Zonas Habitavel e Extremdfila, segundo a definicao utilizada no trabalho
(ver capitulo 4). As figuras e mostram a evolucao destes limites em funcao do
tempo e da pressao parcial de CO,. A grande vantagem do método utilizado é apresentar
as distancias orbitais em funcao da pressao de diéxido de carbono pois, com isso, tém-se
informagoes quanto as reais condi¢oes de habitabilidade do planeta.

Através da equacao 1.6 é possivel estimar o tempo de permanéncia na sequéncia princi-
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Figura 7.1: Zonas Habitavel e Extremofila continuas para o Sistema Solar. L.I e L.E sao os

limites interno e externo das Zonas Habitavel (Z.H) e Extremdfila (Z.E) do sistema.

pal das estrelas que abrigam todos os planetas analisados. O Sol permanecera na sequéncia
principal por um periodo aproximado de 10 bilhoes de anos, sendo que as Zona Habitavel
e Extremdfila sofrerao deslocamentos devido ao aumento da luminosidade solar. Entao,
por quanto tempo as condi¢oes favoraveis a vida ainda existirao na Terra? A analise das
condicoes de habitabilidade apontam que a Terra permanecera dentro da Zona Habitavel,
considerando as pressoes atuais de COy (3,4.107* bars), até aproximadamente 6 bilhoes
de anos a partir da formacao do Sistema Solar; em 6,5 bilhoes de anos, a Terra estara
totalmente fora dessa regiao (figura (a)), provavelmente passando por um processo de
efeito estufa intenso (runaway greenhouse).

Marte, por sua vez, nao é habitavel pois apesar de estar localizado dentro das Zonas
Habitdvel e Extremdfila continuas (figura[7.1)), apresenta baixa pressao atmosférica, dificul-
tando a existéncia de dgua liquida na maior parte de sua superficie (figura[7.2) (a)). Porém,
o planeta vermelho ja pode oferecer condig¢oes de habitabilidade? De acordo com esse mo-
delo, Marte poderia ser considerado habitavel, por exemplo, se apresentasse pressoes supe-

riores a 1,5 bars de C'O, ha aproximadamente 3,8 bilhoes de anos, tempo estimado para
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Figura 7.2: Andlise das condigoes de habitabilidade para o Sistema Solar: (a) e (b) mostram as Zonas
Habitavel e Extreméfila em fungao da pressao de diéxido de carbono para o Sistema Solar em periodos de

tempo aproximados de 3,8, 4,6 e 6,5 bilhoes de anos respectivamente.

o surgimento da vida na Terra (ver capitulo 1). Essa observagao, somada ao fato de que
Marte sempre esteve na Zona Extremdofila, ratifica a hipotese de que esse planeta possa ter
sido fonte da contaminacao terrestre por materiais organicos via viagens interplanetarias.
O planeta Vénus, que provavelmente suportou oceanos parecidos com os terrestres,
nao estd dentro das Zonas Habitdvel e Extremdfila em nenhuma época (figura [7.1)). Desse
modo, pode-se afirmar que a vida em sua superficie é praticamente impossivel hoje.
A tabela resume algumas das principais caracteristicas de habitabilidade dos pla-

netas internos do Sistema Solar para 4, 56 bilhoes de anos (hoje).

Tabela 7.1 - Habitabilidade para o Sistema Solar.
Planetas Massa Estelar (Mg) ts(G anos) ap(UA) ZH (UA) ZE (UA)

Mercurio 1 10 0,39 - -
Vénus 1 10 0,72 - -
Terra 1 10 1.00 0,95—2,31 0,94 — 3,02
Marte 1 10 1,50 0,95—-2,31 0,94 — 3,02

Nota-se que a Zona Habitdvel estende-se a regioes préximas de 2,40 UA devido ao
efeito estufa prolongado inerente as propriedades das nuvens de didxido de carbono. O
limite exterior da Zona Extremofila, caracterizado por temperaturas superficiais préximas
a 190 K e pressoes parciais de CO, variando na faixa de 107 a 10 bars, apresenta um

comportamento surpreendente em pressoes préximas de 0, 30 bars de didxido de carbono:
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nota-se que a partir desse momento as distancias orbitais se reduzem, o que pode ser
interpretado como um resfriamento incontrolavel do planeta, ou seja, o efeito estufa nao
¢ mais capaz de sustentar o aquecimento extra da superficie (o planeta perde energia).
Logo, planetas do tipo terrestre com temperatura superficial extremamente baixa e pressao
superior a 0, 30 bars, certamente devem estar localizados a distancias orbitais menores para
garantir a manutencao de sua temperatura em torno dos 190 K. O fenomeno impoe um
limite orbital externo para que tais condigoes sejam garantidas (figura (b)).

Assim, nota-se que além da Terra, Marte é o tinico planeta que pode ou ainda pode
sustentar alguma forma de vida. E possivel que micro-organismos extremofilos, como a
bactéria D. radiodurans e os tardigrados, possam habitar a superficie hostil marciana.
Além disso, nao é descartada uma bioesfera sub-superficial ou a existéncia de organismos
habitando as regioes polares do planeta. Os planetas gigantes do Sistema Solar nao estao
aptos a abrigar vida. Porém, como discutido em capitulos anteriores, seus satélites podem

ser habitats adequados para micro-organismos extremofilos terrestres.

7.2 Gliese 581d, um planeta habitavel?

O Sistema Gliese 581 (GL 581) (Udry et al., 2007), localizado na Constelagao de Libra
(distante 22 anos luz da Terra), possui dois exoplanetas classificados como Super Ter-
ras orbitando uma estrela and vermelha (0,31 My): GL 581c e GL 581d, com massas
aproximadas de 5,4 e 6,0 massas terrestres respectivamente. O estudo das condigoes de
habitabilidade para o sistema aponta que o tinico planeta capaz de manter uma superficie
com agua liquida ao longo de sua evolucao é o GL 851d.

Na figura é mostrada a evolucao das Zonas Habitavel e Extremofila em fungao do

tempo (ZHC e ZEC) para esse sistema planetdrio extrasolar.
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Figura 7.3: Zonas Habitavel e Extremdfila continuas para o Sistema Extrasolar Gliese 581. L.I

e L.E s@o os limites interno e externo das Zonas Habitdvel (Z.H) e Extremdfila (Z.E) do sistema.

Observa-se que esse exoplaneta entra na regiao habitavel em aproximadamente 2,2
bilhoes de anos e permanece ai até os 10 bilhoes de anos, tempo limite deste modelo.
Apesar de estar localizado dentro da Zona Habitavel Continua (ZHC), uma andlise mais
precisa aponta que essa condi¢ao, em alguns momentos especificos, é estabelecida somente
com a presenca de altas concentragoes de C'Oy na atmosfera do planeta, chegando a valores
de 5,0 bars e 8,5 bars para tempos estimados em 8,0 e 5, 0 bilhoes de anos apds a formacao
do sistema respectivamente (figura (a)). Essa alta concentracao de CO, na atmosfera
pode ser explicada, por hipétese, como o resultado de processos geoldgicos intensos ou até
mesmo como um indicativo de que a superficie do planeta apresenta grandes quantidades
de agua, uma vez que o ciclo silicato-carbono pode tornar-se ineficiente em tais condigoes.

A Zona Extremofila para o sistema é mostrada na figura (b); pode-se concluir que
todos os planetas desse sistema estao localizados em posi¢oes orbitais nao compativeis
com essa definicao, exceto o planeta extrasolar GL 581d. Essa constatacao é importante,
pois descarta-se a possibilidade de sobrevivéncia de micro-organismos extremofilos nas

superficies dos demais planetas.
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Figura 7.4: Anédlise das condigbes de habitabilidade para o Sistema Gliese 581:(a) e (b) mostram as
Zonas Habitavel e Extremdfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o Sistema Gliese 581 em

periodos de tempo aproximados de 2,0, 5,0 e 8,0 bilhoes de anos respectivamente.

Um outro aspecto importante deste trabalho se refere ao acoplamento do modelo at-
mosférico, apresentado no capitulo 5, com o modelo de estabilidade orbital discutido no
capitulo 6. Esse acoplamento permite a analise das condigoes de habitabilidade para even-
tuais satélites orbitando exoplanetas gigantes ou Super Terras; a figura[7.5 é obtida através
da resolucao numérica da equacao 6.8, superpondo posteriormente os valores encontrados
através do modelo atmosférico. O tempo de estabilidade para o satélite foi estabelecido
segundo alguns critérios como a idade minima da estrela central, se conhecida, ou o valor
de 5 bilhoes de anos, acreditando que esse seja aproximadamente o tempo necessario para
o desenvolvimento do sistema em cenarios césmicos de evolugcao semelhantes ao do Sistema
Solar. O raio dos planetas super Terras foram calculados utilizando as relagoes entre massa
e raio discutidas no capitulo 2; para planetas gigantes gasosos, o raio foi estimado através
da densidade média de Jupiter. A analise da figura[7.5|indica que o planeta GL 581d pode
abrigar uma lua dentro da Zona H&abitavel estelar, mas nao massiva o suficiente para ga-
rantir as condigoes de Williams et al. (1997). Nota-se que o valor de @), apesar de incerto,
foi superestimado em duas vezes o maior valor encontrado na literatura e, mesmo assim,
o planeta Gliese 581d nao parece abrigar uma lua compativel com a definigao otimizada
de habitabilidade (ver figura . Provavelmente, o planeta Gliese 581d é apto a abrigar
uma lua com massa maior do que a do satélite jupiteriano Europa, tendo possibilidades

de abrigar organismos extremofilos em sua superficie. A massa da lua foi estimada em
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aproximadamente 5,58.10%> kg para um valor de @, = 100, mas com o aumento desse
parametro, por exemplo, ), = 350, pode-se obter luas mais massivas que Tita. Observa-se
que planetas como GL 581d, localizados em distancias orbitais maiores, podem abrigar

exoluas mais massivas.

01F"

Massa do Satélite
(massa terrestre)

0,01}

015 0.2
Distancia Orbital (UA)

Figura 7.5: Satélites Habitaveis para o exoplaneta Gliese 581d. A abscissa indica a distancia
orbital do planeta e, a ordenada, a massa de suas provaveis exoluas. As curvas indicam a massa

maxima que as exoluas podem apresentar dentro do limite ¢ = 0, 01.

A tabela mostra os resultados da andlise desse sistema planetario extrasolar. Os

planetas fora da Zona Extremofila nao foram analisados.

Tabela 7.2 - Habitabilidade para o Sistema Extrasolar Gliese 581.

Planetas Massa Estelar (Mg) ts(G anos) ap(UA) ZH (UA) ZE (UA) Satélites  Ppap (dias)

GL 581b 0,31 > 10 0,04 - - - -
GL 581c 0,31 > 10 0,07 — - - -
GL 581d 0,31 > 10 0,22 0,12—0,28 0,11—0,36  sim 0,29 — 13,37
GL 581le 0,31 > 10 0,03 - - -

Os dados da tabela sao referentes as Zonas Habitavel e Extremofilas para a idade

estimada do sistema que é de aproximadamente 8, 0 bilhoes de anos (http://exoplanet.eu/).
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7.3 Satélite extrasolar orbitando o exoplaneta HD 37124c?

O Sistema HD 37124 é constituido por uma estrela do tipo G4 V (0,83 M) e trés
exoplanetas gigantes gasosos. Entre esses, o planeta HD 37124c¢ esta localizado em uma
posigao orbital compativel com as defini¢oes de Zonas Habitdvel e Extreméfila. O planeta
nao pode abrigar vida como conhecemos, mas por estar em uma posicao privilegiada,
espera-se que ele possa ser orbitado por satéltes capazes de sustentar organismos em suas
superficies.

Na figura sdo mostradas as Zonas Habitdvel e Extreméfila Continuas (ZHC e
ZEC) para o sistema. Observa-se que o exoplaneta HD 37124c¢ encontra-se dentro da
ZEC em todas as épocas analisadas e entra na Zona Habitavel em aproximadamente 6,0
bilhoes de anos, lembrando que a idade do sistema é estimada em 3,3 bilhoes de anos
(http://exoplanet.eu/). As figuras[7.7 (a) e [7.7 (b) apresentam as Zonas Habitével e Ex-
tremofila em funcao do contetido atmosférico de diéxido de carbono; através da analise
delas, constata-se que o exoplaneta HD 37124c¢ entrarda na Zona Habitavel a partir de
aproximadamente 6,0 bilhoes de anos, mas somente para altos valores de pressao parcial
de COy (10 bars para 6,0 bilhoes de anos e 7,3 bars para 8 bilhoes de anos). Toda-
via, o exoplaneta esta localizado confortavelmente na Zona Extreméfila para uma ampla

variedade de pressoes.
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Figura 7.6: Zonas Habitavel e Extreméfila continuas para o Sistema Extrasolar HD 37124. L.I
e L.E s@o os limites interno e externo das Zonas Habitdvel (Z.H) e Extreméfila (Z.E) do sistema.
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Figura 7.7: Anélise das condigoes de habitabilidade para o Sistema HD 37124: (a) e (b) mostram as
Zonas Habitavel e Extremofila em fungédo da pressao de didxido de carbono para o Sistema HD 37124 em

periodos de tempo aproximados de 3,5, 6,0 e 8,0 bilhoes de anos respectivamente.

A analise da possibilidade do planeta gigante gasoso HD 37124c¢ abrigar uma lua é

apresentada na figura [7.8 Observa-se que o exoplaneta pode ser orbitado por uma lua que
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atenda as condicoes otimizadas de habitabilidade a partir de distancias aproximadamente
iguais ao intervalo de 0,63 — 1,54 U A, oferecendo um ambiente provavelmente propicio
a existéncia de organismos vivos em sua superficie, considerando que a magnetosfera do
planeta nao comprometa de forma contundente o contetido da atmosfera do satélite natural.
Porém, altos valores da razao entre as massas dos exoplanetas gigantes e suas eventuais
luas, devem influenciar a rotacao do planeta hospedeiro, gerando efeitos nao estudados
nesse trabalho. Seguindo Weidner e Horne (2010), foi adotado um limite de confiabilidade
para o valor maximo de massa das eventuais exoluas. Esse limite é estabelecido na razao
entre a massa da lua e de seu planeta hospedeiro: ¢ = 0,01. Acima desse valor, a massa
maxima nao pode ser estimada com precisao, podendo apresentar valores menores ou
maiores que uma massa terrestre.

De maneira geral, nota-se que exoplanetas gigantes na Zona Habitavel sao os principais

candidatos a abrigarem luas com caracteristicas semelhantes a da Terra.
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Figura 7.8: Satélites Habitdveis para o exoplaneta HD 37124c. A abscissa indica a distancia
orbital do planeta e, a ordenada, a massa de suas provaveis exoluas. A curva indica a massa
méxima que as exoluas podem apresentar dentro do limite ¢ = 0,01. Acima desse limite é possivel

valores maiores ou menores que uma massa terrestre.

A tabela [7.3] apresenta as principais caracteristicas do sistema.



Secao 7.4. Gliese 667Cc, o melhor candidato a abrigar vida? 161

Tabela 7.3 - Habitabilidade para o Sistema Extrasolar HD 37124.
Planetas  Massa Estelar (Mg) ts(G anos) ap(UA) ZH (UA) ZE (UA) Satélites Ppqp (dias)

HD 37124b 0,83 > 10 0,53 - - - B
HD 37124c 0,83 > 10 1,71  0,63-1,54 0,62-2,00  sim 0,22 — 175
HD 37124d 0,83 > 10 2,81 - - - -

7.4 Gliese 667C'c, o melhor candidato a abrigar vida?

Gliese 667C' é um sistema planetario localizado na Constelagao do Escorpiao que abriga
dois planetas do tipo Super Terra. O objeto GJ 667Cc estd localizado na Zona Habitavel
estelar e pode abrigar vida. Esse planeta apresenta massa aproximada de 4,5 Mg e orbita
a estrela GJ 667C, de tipo espectral M2V (0,33 My).

A figura[7.9) apresenta as Zonas Habitdvel e Extreméfila Continuas (ZHC e ZEC) para

o sistema planetario.
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Figura 7.9: Zonas Habitdvel e Extremdfila continuas para o Sistema Extrasolar Gliese 667C. L.I

e L.E sdo os limites interno e externo das Zonas Habitdvel (Z.H) e Extremdfila (Z.E) do sistema.

Nota-se que o planeta permanece nas Zonas Habitavel e Extremofila Continuas até

aproximadamente 7,0 bilhoes de anos, lembrando que a idade do sistema é superior a
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2,0 bilhoes de anos (http://exoplanet.eu/). A (a) mostra que o planeta GJ 667Cc
encontra-se na Zona Habitavel estelar para valores de pressao parcial de C'O, bem menores
que os apresentados pelo exoplaneta Gliese 581d, fazendo provavelmente dele o melhor
candidato a abrigar vida entre os planetas descobertos até o momento. A figura [7.10]
(b) apresenta a Zona Extremofila do sistema em fungao da pressdo parcial de diéxido de
carbono; o planeta em andlise esta em posigoes orbitais compativeis com a definicao de
Zona Extremofila para amplos valores de tempo e pressao parcial de CO,. Entretanto,

particularmente em cerca de 8,0 bilhoes de anos, ele nao satisfara tais requisitos.
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Figura 7.10: Anélise das condigoes de habitabilidade para o Sistema Gliese 667C: (a) e (b) mostram as
Zonas Habitdvel e Extremdfila em fungao da pressao de didéxido de carbono para o Sistema Gliese 667C

em periodos de tempo aproximados de 2,0, 5,0 e 8,0 bilhoes de anos respectivamente.

Repetindo a analise feita para os exoplanetas Gliese 581d e HD 37124c¢, pode-se deter-
minar a possibilidade do exoplaneta abrigar um satélite com condicoes de habitabilidade
suficientes para sustentar o desenvolvimento de alguma forma de vida em sua superficie.

A figura[7. 1T apresenta essa anélise para o planeta GJ 667Cc. Nota-se a impossibilidade
desse planeta apresentar uma lua compativel com as condig¢oes otimizadas de habitabili-
dade; porém, assim como o exoplaneta Gliese 581d, ele pode sustentar um satélite natural
apto a abrigar micro-organismos extremofilos. Utilizando valores de @), = 100 e @, = 350,
verifica-se que a massa minima para suas luas esta abaixo dos valores do satélite natural
de Saturno, Tita.

A observacao das figuras e indica que ha uma maior probabilidade de formacao
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de satélites naturais massivos orbitando exoplanetas do tipo Super Terras mais afastados
de suas estrelas hospedeiras. Assim, luas com caractericas semelhantes a Tita, que orbitam
estrelas do tipo M, devem ser procuradas em planetas cujas posicoes orbitais sao maiores

que 0,19 UA, considerando véalidos os valores de ), entre 100 e 500.

e
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Figura 7.11: Satélites Habitaveis para o exoplaneta Gliese 667Cc. A abscissa indica a distancia
orbital do planeta e, a ordenada, a massa de suas provaveis exoluas. As curvas indicam a massa
maxima que as exoluas podem apresentar dentro do limite ¢ = 0, 01.

A tabela aponta as principais caracteristicas do sistema.

Tabela 7.4 - Habitabilidade para o Sistema Gliese 667C.

Planetas  Massa Estelar (Mg) ts(G anos) ap(UA) ZH (UA) ZE (UA) Satélites Ppqp (dias)
GJ 667Cb 0,33 > 10 0,05 - - -

GJ 667Cc 0,33 > 10 0,13 0,11 -0,27 0,10-0,35 sim 0,30 — 5,87

Como a idade do Sistema GJ 667C nao é conhecida, apresentou-se na tabela[7.4] valores

para a ZH e ZE referentes a 5,0 bilhoes de anos.
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7.5 O Planeta HD 85512b esta realmente na Zona Habitavel?

O planeta HD 85512b, orbitando uma estrela de tipo K5V (0,69 M), localizada acerca
de 36,5 anos luz da Terra é uma Super Terra de massa aproximadamente igual a 3,5 M.
Em agosto de 2011, esse planeta foi anunciado como sendo o candidato mais apto a abrigar
vida entre os planetas descobertos até aquele momento, juntamente com o Gliese 581d
(Kaltenegger, Udry e Pepe, 2011). Entretanto, ao ser submetido as condigoes impostas
pelo modelo utilizado neste trabalho, o exoplaneta HD 85512b nao apresenta os requisitos
minimos para ser habitavel, ou seja, sua posi¢ao orbital ao redor da estrela hospedeira é
incompativel com as defini¢oes de Zonas Habitavel ou Extremdfila.

A figura e a tabela apresentam as caracteristicas desse sistema extrasolar.
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Figura 7.12: Zonas Habitdvel e Extreméfila continuas para o Sistema Extrasolar HD 85512b. L.I
e L.E so os limites interno e externo das Zonas Habitdvel (Z.H) e Extreméfila (Z.E) do sistema.

Tabela 7.5 - Habitabilidade para o Sistema HD 85512.

Planetas ~ Massa Estelar (Mg) ¢s(G anos) ap(UA) ZH (UA) ZE (UA) Satélites Ppqp (dias)
HD 85512b 0,69 > 10 0,26 0,48 — 1,17 0,47 —1,53 - -
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Talvez os resultados discrepantes entre os dois modelos devam estar relacionados com o
modo pelo qual se obteve a estimativa da temperatura do exoplaneta. O modelo proposto
neste trabalho estimou a temperatura superficial média do planeta extrasolar HD 85512b.
Ja o modelo proposto por Kaltenegger et al. (2011) faz uma estimativa da temperatura
de equilibrio do planeta, considerando-o habitavel caso esse parametro esteja no intervalo

175 < T,y < 270 K.

7.6 Outros Sistemas Extrasolares podem abrigar vida extremofila?

As analises de possiveis exoplanetas gigantes gasosos exibindo posi¢oes orbitais com-
pativeis com as definicoes de Zonas Habitavel e Extremdfila sao apresentadas no apéndice
C. O estudo do conjunto formado por esses planetas é importante porque seus satélites
hipotéticos podem oferecer condicoes ideais para que a vida se desenvolva, mesmo que em

sua vertente menos complexa, representada pelos micro-organismos extremofilos.
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Capitulo 8

Conclusoes

A astrobiologia é um campo da ciéncia interdisciplinar e desafiador. A vida conhe-
cida na Terra se desenvolve respeitando certos limites fisico-quimicos. Espera-se encontrar
micro-organismos extremoéfilos em ambientes extraterrestres semelhantes aos terrestres,
principalmente em habitats onde existam reservatérios de dgua. Para verificar essa possi-
bilidade, calculou-se a regiao ao redor das estrelas onde este solvente pode ser encontrado
(Zona Habitavel (ZH) e Zona Extremofila(ZE)). Com essa finalidade, foi utilizado um mo-
delo que simula uma atmosfera densa, composta principalmente por nitrogénio, agua e
diéxido de carbono, semelhante a terrestre.

Os sistemas extrasolares analisados podem abrigar planetas e luas no interior de suas
Zonas Habitavel e Extremoéfila. Porém, caso planetas hipotéticos similares a Terra estives-
sem localizados em distancias orbitais semelhantes a dos planetas gigantes reais, a maioria
manteria agua liquida em sua superficie somente se apresentassem altas concentracoes de
dioxido de carbono em sua atmosfera. Assim, o modelo utilizado neste trabalho funcionou
como um “filtro”na busca de posicoes orbitais onde exoplanetas podem ser potencialmente
habitaveis.

A presenga de exoluas orbitando exoplanetas gigantes foi simulada. Concluiu-se, que os
planetas gigantes gasosos podem abrigar satélites naturais com ampla variedade de massa
em distancias orbitais compativeis com as definicoes de Zonas Habitavel e Extremdfila:
exoluas semelhantes a Europa, Tita e Terra. Entretanto, os dois planetas do tipo Super
Terra analisados, GL 581d e GJ 667C'c, podem apenas ser orbitados por exoluas de baixa
massa, analogas a Tita e Europa. Planetas localizados em distancias orbitais maiores

possuem grande probabilidade de abrigar satélites naturais massivos, o que talvez limite



168 Capitulo 8. Conclusées

a existéncia de exoluas andlogas a Terra orbitando planetas Super Terras em sistemas
extrasolares com ZH e ZE préximas a estrela central (estrelas de baixa massa).

Estrelas do tipo M, orbitadas por exoplanetas do tipo Super Terras, localizados em
distancias orbitais préximas ou além do limite exterior da Zona Extremdfila constituem
um sistema apto a possuir satélites naturais com massa igual a 0,23 Mg. Assim, caso
exoplanetas como GJ 667C'c e GL 581d, estivessem localizados em distancias orbitais de
0,29 UA e 0,35 UA, poderiam abrigar exoluas massivas o suficiente para reterem atmos-
fera e apresentarem atividades tectonicas por bilhoes de anos dentro da Zona Extremofila,
considerando valores de ), = 350 e ), = 100 respectivamente; nota-se que a imposicao de
um valor de (), = 100 impossibilita que um provavel satélite natural do planeta GJ 667Cc
mantenha atividades tectonicas. Essas mesmas estrelas quando orbitadas por gigantes
gasosos (ver Sistema GL 876) oferecem um cenério favoravel a existéncia de exoluas, apre-
sentando caracteristicas otimizadas de habitabilidade: seus planetas gigantes sao aptos a
abrigarem exoluas dentro da Zona Habitavel com condigoes geodinamicas semelhantes a
terrestre (massivas o suficiente para reterem um contetido atmosférico adequado e mante-
rem atividades tectonicas ao longo de bilhdes de anos).

Quando se analisa a possibilidade de satélites naturais abrigarem extremofilos terres-
tres, deve-se considerar ainda a possibilidade desses objetos celestes adquirirem energia de
fontes distintas da solar. Nos capitulos 3 e 5, argumentou-se sobre o fenémeno de aqueci-
mento através de forcas de maré. Desse modo, exoluas orbitando planetas gigantes além
da Zona Extremdfila, similares as observadas no Sistema Solar, poderiam garantir a pre-
senga de micro-organismos extremofilos em suas superficies (vide figura 6.3). A injegao de
energia acontece gracas a proximidade entre a lua e seu planeta hospedeiro gigante. Esse
complexo sistema planeta-lua ainda pode receber material biolégico via corpos externos
como meteoritos, poeira interestelar, cometas ou até mesmo através de transferéncia direta
de uma exolua a outra, de forma similar ao ocorrido entre Io e Europa.

A analise da regiao orbital estdvel ao qual uma exolua deve se encontrar para que nao
sofra perturbacoes estelar ou de seu planeta hospedeiro impoe um limite extra para a de-
finigao de habitabilidade (ver capitulo 6). Verificou-se que o periodo orbital da maioria das
exoluas analisadas estd dentro do limite ideal proposto por Dole (1964) para habitabilidade,

ou seja, perfodos entre 4 < P < 16 dias.
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A extensao da regiao em torno das estrelas, onde a sobrevivéncia de micro-organismos
extremofilos é possivel, pode ajudar na tentativa de ratificar a teoria da panspermia. No
capitulo 3, discutiu-se a possibilidade de sobrevivéncia de alguns micro-organismos ex-
postos a condicoes espaciais severas em uma possivel viagem interplanetaria. Todavia,
nos capitulos 1, 2, 5 e 6, foram debatidos temas relacionados a existéncia de compostos
organicos no meio interestelar, ao bombardeamento planetario por corpos externos, aos
processos de migragao de planetas e luas, a possivel transferéncia de material de Io para
Europa, etc ... H&a grandes possibilidades de que material organico e até mesmo micro-
organismos se desloquem no interior da Zona Extremdfila. Consequentemente, o conceito
de Zona Extremdfila é mais um argumento posto em favor da ratificacao da hipdtese de
que materiais organicos e até mesmo micro-organismos extraterrestres podem ter atingido
a superficie da Terra, de exoplanetas e exoluas.

A conclusao do trabalho ratifica a possibilidade de existéncia de micro-organismos
extremofilos na superficie de planetas/luas de sistemas extrasolares, assim como a trans-
feréncia de diversos tipos de materiais (biologicos ou nao) entre corpos que estejam lo-
calizados dentro da Zona Extremofila. O trabalho pode ser estendido com a finalidade
de compreender os limites das Zonas Habitavel e Extremofila para outros modelos at-
mosféricos, assim como considerando solventes distintos da agua; pode-se ainda aumentar
o limite maximo de temperatura para valores acima dos 370 K. Outra questao importante
a ser analisada é o papel real das propriedades do diéxido de carbono na formacao de
nuvens de C'O, e sua contribuicao para o clima de planetas com composicao atmosférica
analoga a da Terra, tema que ainda segue em aberto. Ha também a possibilidade de es-
tudar o efeito da presenca de uma exolua massiva o suficiente para alterar a velocidade
de rotacao de seu planeta hospedeiro. Também ¢é de grande interesse a compreensao dos
mecanismos de transferéncia de calor através da atmosfera, dos oceanos e da superficie, ca-
pazes de manter as condi¢oes de habitabilidade em planetas com apenas uma face voltada

para sua estrela. As oportunidades de futuros estudos sao enormes e desafiadoras.
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Apendice






Apendice A

Evolucao dos Satélites Naturais (Exoluas)

O principal método que descreve a evolugao orbital de um satélite associa o surgimento
de uma perturbagao na érbita da lua ocasionada pelo efeito de maré planetario (tidal bulge)
que, por sua vez, foi originado pela interagao entre esses dois corpos. Quando a velocidade
angular de rotacao do planeta ¢é igual a velocidade angular orbital da lua, a perturbacao de
maré induzida pelo satélite é direcionada na linha que une os objetos, nao existindo troca
de momento angular entre a rotacao do planeta e a orbita do satélite. Entretanto, caso
o planeta tenha velocidade de rotagao distinta (maior ou menor) da velocidade orbital da
lua, a perturbacao de maré do planeta é arrastada para frente ou para tras da linha que
une esses corpos por um angulo d, que é definido em termos do parametro de dissipagao @),
através da relacao tg(20) = Qip A interagao gravitacional entre a perturbacao assimétrica
e a lua permitird uma troca de momento angular entre a rotagao do planeta e a érbita da
lua; esse processo pode levar a um aumento ou decréscimo do raio orbital dela. Murray e
Dermott (1999) estimaram o torque sofrido pelo satélite devido a perturbagao de maré do

planeta:

_ 3k, GMES

7-pfm 2 Qpagn sgn (np,rot - nm) ) (Al)

onde G ¢ a constante gravitacional universal, ko, 0 nimero de tidal Love do planeta, M, a
massa do planeta, R, o raio do planeta, a,, o semi-eixo maior da lua, M,, a massa da lua,
Nprot € Ny, as velocidades angulares associadas com a rotagao do planeta e com a érbita
da lua, respectivamente.

Considerando que, o torque exercido pelo planeta ocasionando a evolugao da érbita da

lua é igual a mudanca do momento angular do corpo de menor massa, é possivel representar
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o valor de a,, através de parametros fisicos dos dois corpos em interagao (Barnes e O’ Brien,

2002):

d
Tpom = (a%anm) (A.2)

Através da Lei de Kepler, dada por a3 n?, = GM,, mais as equagoes elA.2] tem-se:

m

da,, ko, GM,, R?
Am _ 3 2P 1 sgn (N rot — M) (A.3)

dt " a0,

Assumindo que a taxa de rotacao do planeta nao muda durante a evolucao do sistema,
0 termo ny yot — Ny, N0 sofre troca de sinal e a equacao pode ser integrada, originando

duas equacoes que descrevem o comportamento de a,, em funcao do tempo:

2
13

1 32 ko GM,, R
am(t) = |am(to)® + (t — to) = ——2 | (A.4)
| e
para migragao externas (1n,,ot > Ny,) €
5713
32 kopyGM, RS | '
am(t) = |am(te)® — (t —t)) =22 (A.5)
[ 2 VGMpQy

para migracao interna (n, .t < n,). Nas equagdes acima, ¢t é o tempo atual e ¢y é o tempo
em que a lua foi formada.

Outro processo de migracao que tenta explicar a mudanca de érbitas lunares é conhe-
cido como migracao planetaria dirigida pelo disco protoplanetario e ocorre em escalas de
tempo bem menores do que a migracao induzida por forcas de maré. Nesse cenério, o raio
de Hill planetario diminui rapidamente, deixando o satélite, que antes estava localizado
em seu interior, fora dessa regiao e com a possibilidade de sofrer o processo de mudanga
de érbita. Planetas gigantes gasosos que atingem Orbitas de aproximadamente 0,1 UA,
dificilmente apresentarao satélites (Namouni, 2010); fica evidente que planetas gigantes
gasosos apresentando periodos orbitais pequenos nao sao aptos a abrigarem satélites natu-
rais e, por esse motivo, devem ser alvos menos relevantes na busca de exoluas em futuros

projetos observacionais.



Apendice B

Sistemas Extrasolares Analisados

B.1 Caracteristicas dos Sistemas Extrasolares

A tabela [B.1] apresenta algumas caracteristicas dos sistemas extrasolares estudados.
Ela informa a idade provavel deles, assim como a massa e o tempo aproximado de per-
maneéncia na Sequéncia Principal de suas estrelas hospedeiras. Também é delimitado os

limites interno e externo das ZH e ZE, considerando a idade aproximada de cada sistema

extrasolar.
Tabela B.1 - Algumas das caracteristicas dos sistemas extrasolares analisados.
Sistema Ms (Mg) Tgp (G anos)  Idade (G anos) ZH (UA) ZE (UA) N° de Planetas
GJ 676C 0,33 91,83 — 278, 26 5,00 0,11—0,27 0,10 — 0,35 2
GL 581 0,31 104,05 — 335,67 8,00 0,117 —-0,284 0,115 — 0,369 4
GL 876 0,33 91,83 — 278, 26 2,50 0,103 —-0,249 0,101 — 0,324 3
HD 10697 1,15 6,57 — 7,56 6,90 1,39 — 3,38 1,37 —4,40 1
HD 11506 1,19 5,93 — 7,06 5, 40 1,38 —3,36 1,36 — 4,36 2
HD 141937 1,10 7,51 — 8,26 2,55 1,07 — 2,58 1,05 — 3,36 1
HD 183263 1,17 6,24 — 7,31 8,10 1,55 — 3,76 1,53 — 4,90 2
HD 202206 1,13 6,93 — 7,83 2,04 1,08 2,62 1,07 — 3,41 2
HD 213240 1,22 5,50 — 6,72 5,11 1,43 — 3,45 1,41 —4,51 1
HD 222582 0,99 10,2 - 10,3 6,16 0,99 — 2,42 0,98 — 3,16 1
HD 37124 0,83 14,52 — 17,48 3,30 0,63—1,54  0,62—2,00 3
HD 38801 1,36 3,97 — 5,41 4,67 1,65 —4,02 1,63 — 5,23 1
HD 50554 1,04 8,88 —9,24 4,58 1,03 — 2,49 1,01 - 3,25 1
HD 85512 0,69 21,0 — 30,4 5,60 0,48 — 1,17 0,47 - 1,53 1
Kepler 22 0,97 10,63 — 10, 95 2,00 0,82 1,98 0,81 — 2,58 1
mu Ara 1,08 7,93 — 8,57 6,41 1,20 — 2,92 1,18 — 3,79 4
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B.2 Caracteristicas dos Exoplanetas

A tabela[B.2 apresenta o conjunto de exoplanetas analisados neste trabalho. Nela estao
contidas as informacoes sobre a época de analise, a massa, o raio e o semi-eixo maior de
cada planeta, assim como quais planetas encontram-se no interior das ZH e ZE. A tabela
traz também informacgoes sobre as distancias e os periodos orbitais de eventuais exoluas,
considerando a estabilidade do sistema. O raio de Roche foi calculado para exoluas com

densidades semelhantes a da Terra e de Europa.

Tabela B.2 - Algumas caracteristicas do conjunto de exoplanetas e suas eventuais exoluas.

Planeta Tanalise(G anos)  Mp(Mj) ap(UA) Rp(Ry) ZH ZE MZ’LZ’;MG(I\/I@) RR(RJ) Rmaa,p(RJ) PZ;’;lua(dias)
GJ 676Cb 5,00 0,02 0,05 - nao nao - - - -
GJ 676Cc 5,00 0,01 0,12 0,13 sim  sim abaixo de 0,02 Mg, 0,36,/0,44 3,18 0,30-5,87
GL 581b 8,00 0,05 0,04 - nao nao - - - -
GL 581c 8,00 0,02 0,07 - nio nao - - - -
GL 581d 8,00 0,02 0,22 0,14 sim  sim abaixo de 0,01 Mg 0,39/0,48 6,06 0,29-13,37
GL 581e 8,00 0,006 0,028 - nio nao - - - -
GL 876b 2,50 2,27 0,21 1,28 sim  sim  acima ou abaixo del Mg  1,95/2,39 27,8 0,22-11,98
GL 876¢c 2,50 0,71 0,13 0,87 sim  sim  acima ou abaixo del Mg  1,33-1,62 23,9 0,22-17,05
GL 876d 2,50 0,02 0,02 - nio nao - - - -
GL 876e 2,50 0,05 0,33 - nao nao - - - -
HD 10697b 6,90 6,38 2,16 1,81 sim sim acima ou abaixo de 1 Mg 2,76/3,38 267,70 0,22-213,70
HD 11506b 5,40 3,44 2,43 1,48 sim  sim  acima ou abaixo de 1 Mg 2,25/2,75 242,40 0,22-250,70
HD 11506¢ 5,40 0,82 0,64 - nio nao - - - -
HD 141937b 2,50 9,70 1,52 2,08 sim sim acima ou abaixo de 1 Mg 3,17/3,88 219,89 0,22-189,10
HD 183263b 8,10 3,67 1,51 - nao nao - - - -
HD 183263c 8,10 3,82 4,25 1,53 nao sim acima ou abaixo de 1 Mg 2,32/2,85 441,50 0,22-584,88
HD 202206b 2,04 17,4 0,83 - nao nao - - - -
HD 202206¢ 2,04 2,44 2,55 1,32 sim sim acima ou abaixo de 1 Mg 2,00/2,45 230,79 0,22-276,52
HD 213240b 5,11 4,50 2,03 1,62 sim sim acima ou abaixo de 1 Mg 2,45/3,00 219,62 0,22-189,07
HD 222582b 6,16 7,75 1,35 1,94 sim sim acima ou abaixo de 1 Mg 2,94/3,60 187,70 0,22-113,85
HD 37124b 3,33 0,67 0,53 - nao nao - - - -
HD 37124c 3,33 0,65 1,71 0,85 nio sim acima ou abaixo de 1 Mg  1,28/1,57 110,00 0,22-175,00
HD 37124d 3,33 0,69 2,81 - nio nao - - - -
HD 38801b 4,67 10,70 1,70 2,15 sim  sim acima ou abaixo de 1 Mg 3,27/4,01 242,33 0,22-142,15
HD 50554b 4,58 5,16 2,41 1,69 sim  sim acima ou abaixo de 1 Mg  2,57/3,15 287,80 0,22-264,89
HD 85512b 5,61 0,01 0,26 - nio nao - - - -
Kepler 22b 2,00 0,11 0,85 0,21 sim sim acima ou abaixo de 1 Mg 0,71/0,87 28,70 0,22-56,35
mu Ara b 6,41 1,67 1,50 1,16 sim  sim acima ou abaixo del Mg 2,16/1,76 121,60 0,30-127,56
mu Ara ¢ 6,41 0,03 0,09 - nao nao - - - -
mu Ara d 6,41 0,52 0,92 - nao nao - - - -

mu Ara e 6,41 1,81 5,24 - nao nao - - -




Apendice C
Anélise dos Exoplanetas

Sistema Gliese 876

0,5

[Evolugéo np Tempo Sistema GL 876

‘omarHabitivel e Zona o \‘\a
Gliesd 876 JPR 2ad GL 876b / GL 876¢
04 Lo Epoca: 2,5 G anos
LEddZE |olerzl D 187 . 1L

B = ~GL 876D
0,3 feszo2” P - GL 876¢|
LERaz cocemTT T placas tectnicas/ & \ \
- Gli876b R
0,2 - 2 ¢ al

Distancia Orbital (UA)
Massa do Satélite
(massa terrestre)

L1dalzH & do\\"\
GIB76C 4=~ ol X
N S EE et &
0,1 b=t smmssnTiol &/ Ganymed

Lidazl & \ N \
GI'876d its,
0,01 L

1,5 3,0 4,5 6,0 7.5 9,0 0,05 0,1 0,15 02 025 030,35
Tempo (G anos) Distancia Orbital (UA)

(a) (b)

Figura C.1: Anélise da habitabilidade para o Sistema Gliese 876: (a) e (b) mostram as Zonas Habitavel
e Extremdfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em fungao do

semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.2: Anélise da habitabilidade para o Sistema Gliese 876: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extreméfila em funcao da pressao de didxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 2,5,
7,5 € 9,0 bilhoes de anos, respectivamente.



196 Apéndice C. Andlise dos Exoplanetas

Sistema HD 10697
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Figura C.3: Andlise da habitabilidade para o Sistema HD 10697: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extreméfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do

semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.4: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 10697: (a) e (b) mostram as Zonas Habitavel
e Extreméfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 3,0,
6,9 e 9,0 bilhdes de anos respectivamente.
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Sistema HD 11506
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Figura C.5: Andlise da habitabilidade para o Sistema HD 11506: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extremoéfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do
semi-eixo maior do planeta.

Sist HD 11506 Sistema HD 11506
35r Isz:::Habiﬁv9| 45 Zona Extreméfila
< L < 40F
S 30 E)
= = 35
S 25} HD 11506b £ resfriamento planetério
2 Epoca 8 30
2 2,0F | 54Ganos 2 25k HD 11506b
-a 2,0 G anos| .a Epoca:
c c 20}
@ 15 «@ 5,4 G anos|
» » 15[ L20Ganes
8 4ol a
1,0 -
0,5} HD 11506c 0,5 | HD11506c
i i fi i i i i i i i
10* 10° 10° 10" 10° 10' 10* 10° 10° 10" 10° 10'
Tempo (G anos) Tempo (G anos)

(a) (b)

Figura C.6: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 11506: (a) e (b) mostram as Zonas Habitavel
e Extremdfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 2,0,
5,4 e 7,0 bilhGes de anos respectivamente.
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Sistema HD 141937
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Figura C.7: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 141937: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extreméfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do

semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.8: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 141937: (a) e (b) mostram as Zonas Habitavel
e Extreméfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 2,0,

5,0 e 7,0 bilhGes de anos respectivamente.



Apéndice C. Anélise dos Exoplanetas 199

Sistema HD 183263
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Figura C.9: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 183263: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extremoéfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do
semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.10: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 183263: (a) e (b) mostram as Zonas Habitédvel
e Extreméfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 3,0,
5,0 e 8,5 bilhdes de anos respectivamente.
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Sistema HD 202206
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Figura C.11: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 202206: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extreméfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do
semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.12: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 202206: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extremdfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 2,0,
5,0 e 8,0 bilhGes de anos respectivamente.
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Sistema HD 213240
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Figura C.13: Analise da habitabilidade para o Sistema HD 213240: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extremoéfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do

semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.14: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 213240: (a) e (b) mostram as Zonas Habitédvel

e Extreméfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 2,0,

5,0 e 7,0 bilhGes de anos respectivamente.
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Sistema HD 222582
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Figura C.15: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 222582: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extreméfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do
semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.16: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 222582: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extremdfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 3,0,
6,0 e 8,0 bilhdes de anos respectivamente.
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Sistema HD 38801
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Figura C.17: Anédlise da habitabilidade para o Sistema HD 38801: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extremoéfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do

semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.18: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 38801: (a) e (b) mostram as Zonas Habitavel
e Extreméfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 2,0,

4,6 e 6,0 bilhdes de anos respectivamente.
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Sistema HD 50554
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Figura C.19: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 50554: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extreméfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do

semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.20: Anélise da habitabilidade para o Sistema HD 50554: (a) e (b) mostram as Zonas Habitavel
e Extremdfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 2,0,
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Sistema Kepler 22b
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Figura C.21: Anélise da habitabilidade para o Sistema Kepler 22b: (a) e (b) mostram as Zonas Habitavel
e Extremdfila continuas e o valor aproximado da massa méaxima de uma eventual exolua em fungao do

semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.22: Anédlise da habitabilidade para o Sistema Kepler 22b: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extreméfila em funcao da pressao de didxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 2,0,

3,0 e 4,6 bilhces de anos respectivamente.
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Sistema mu Ara
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Figura C.23: Andlise da habitabilidade para o Sistema mu Ara: (a) e (b) mostram as Zonas Habitdvel
e Extreméfila continuas e o valor aproximado da massa méxima de uma eventual exolua em funcao do

semi-eixo maior do planeta.
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Figura C.24: Andlise da habitabilidade para o Sistema mu Ara: (a) e (b) mostram as Zonas Habitédvel e
Extremoéfila em funcao da pressao de diéxido de carbono para o sistema em épocas aproximadas de 2,5,

6,4 e 8,0 bilhdes de anos respectivamente.
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